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Capítulo 1
MECÂNICA!DO SISTEMA SOLAR

A Astronomia divide-se basicamente em duas linhas de estudo acerca das
características dos corpos celestes, que dependem da forma que se interpreta a luz
proveniente desses astros. Em Astrofísica procuramos identificar o tipo de radiação e
buscamos quantificá-la para caracterizar os objetos em função de suas condições físicas. Por
outro lado, em Astrometria e Dinâmica Celeste procura-se conhecer a posição e o movimento
dos objetos avaliando a direção de onde provém a radiação.

Nós dedicaremos esse capítulo ao estudo das leis que regem a mecânica do sistema
solar, apresentando inicialmente a evolução dos conceitos a respeito da estrutura do nosso
sistema planetário. Os tópicos abordados serão os seguintes:

• ESTRUTURA DO SISTEMA SOLAR

a. Sistema Geocêntrico

b. Sistema Geocêntrico com Epiciclos

c. Sistema Heliocêntrico

d. Configurações Planetárias

• AS LEIS DE KEPLER

Lei das elipses

Lei das áreas

Lei harmônica

• AS LEIS DE NEWTON

Leis de movimento

Lei da gravitação universal

3a lei de Kepler na formulação Newtoniana

"#$%#&'()*#)

• !"#$%&%'()*+*!"#$%,-"(.) - Apostila do Curso de Extensão Universitária do IAG/USP (1991, ed. W.
Maciel) - Cap. 1 e 2 do Prof. R. Boczko.

• /%&.0(#%"*10*!"#$%&%'()*2*R. Boczko, Edgard Blucher (1984)

• 3&#$%14.#%$5*!"#$%&%'5*+*!"#$%675"(.", Zeilik & Smith (Cap. 01)

• !"#$%&%'58*)*90:(&&0$;"*:4(10*#%*#70*<&(=0$"02*Chaisson& McMillan (Cap. 01)
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+,-./0-1!23!4045,+1!43617

Alguns conceitos básicos da astronomia surgiram na antigüidade, a partir da simples
observação das mudanças na posição dos corpos celestes. Ao olharmos para o céu, notamos
que ele se apresenta na forma de um hemisfério, como se nos situássemos no centro da
esfera correspondente. Esta é a chamada 8#9:& ;'&<=>?(#<) do céu, que em astronomia é
conhecida como 3$9;(8)@:& 5&A&<=>?(#<). Vamos descrever a seguir algumas definições
estabelecidas por esse tipo de observação.

O intervalo de tempo conhecido como 2#) -%)(& é estabelecido pelo +&8#B;>?& 2#C(>&
1A)(;>?; D& 4&%, que &)".0 do lado chamado nascente ou &(#;>?;, '%=0>"0 pela Abóbada
Celeste e finalmente "0 6?0 do outro lado, chamado poente ou &<#D;>?;. O período chamado
/&#?; é definido pelo +&8#B;>?& /&?C(>& 1A)(;>?;E desde o instante em que o Sol "0 6?0
até que volte a &)".0$ novamente. Verificados esses dois movimentos, convencionou-se
chamar-se de +&8#B;>?& 2#F(#& 1A)(;>?; o movimento que os astros 6)$0.0' realizar no
céu no período de cerca de um dia.

Durante milênios, observações feitas noite após noite mostraram que a posição das
estrelas parece não mudar, sendo então consideradas *#G)9, umas com relação às outras.
Esta aparente imobilidade das estrelas fez com que elas fossem, para efeito de
reconhecimento do céu, )""%.()1)" em grupos puramente 9C$H;?#8&9 chamados
-&>9?;%)@I;9J Hoje em dia são catalogadas 88 constelações.

!"#$%& '. Representação esquemática da constelação de Orion e o efeito de projeção que faz com que a constelação tenha a
aparência de um grupo de estrelas.
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A principal diferença entre estrela e planeta é que na estrela ocorrem reações de fusão
nuclear que geram energia e fazem com que ela brilhe, já o planeta apenas brilha por um
efeito de reflexão da luz que ele recebe. Na antigüidade, a distinção entre planeta e estrela
dependia do que se observava e logo descobriu-se uma importante diferença: )" 0"#$0@)"
6)$0.0' ,(A)" &)" .%&"#0@)B?0", enquanto que os planetas (palavra de origem grega
significando "errante") "0 '%=0' C0&#$0C )" 0"#$0@)" ,(A)". Foi assim que os antigos
conseguiram reconhecer os 5 planetas visíveis a olho nu: +;(<K(#&E L=>C9E +)(?;E MKA#?;( ;
4)?C(>&J

Para melhor entender os Modelos propostos antigamente, que buscavam descrever a
estrutura do Sistema Solar, vamos abordar alguns dos conceitos estabelecidos com base nas
observações do Sol, da Lua e dos Planetas, feitas a partir da Terra (observações
geocêntricas): o movimento diurno se dá na direção oeste, com relação ao horizonte. Porém,

com relação às estrelas, o Sol tem
um movimento aparente na direção
leste, durante o período de um ano.
Essa trajetória )6)$0&#0 do Sol
(0&#$0 )" 0"#$0@)") tem o nome de
,<%NA?#<)J As doze constelações por
ela atravessadas formam o zodíaco.
Os Planetas e a Lua assim como o
Sol, movem-se com relação às
estrelas no interior da faixa do
Zodíaco.

!"#$%&()*(A eclíptica e o(movimento anual

aparente do Sol 

,457O5O71!23!4045,+1!43617

Antes de se chegar a um melhor entendimento a respeito do sistema solar, muitos
modelos foram propostos para explicar as observações 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 Geocêntrico

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

Apesar de razoável, esse modelo apresentava
alguns inconvenientes: na época acreditava-se que o céu
era 4' @%.)@ 60$,0(#%, e portanto os astros deveriam
realizar '%=('0&#%" 60$,0(#%". No entanto, entre as
estrelas fixas, as quais realmente realizavam movimentos
bastante uniformes, encontravam-se 7 astros que ,4:()'
completamente dessa regra: eram os chamados 19?(&9
,(()>?;9 (planetas). Neste caso, o Sol e a Lua também
eram chamados de planetas.

!"#$%&(+. Sistema Geocêntrico proposto por Ptolomeu  no séc. II d. C.

Os movimentos dos planetas se mostravam complicados, mas todos com a mesma
característica de estarem sempre próximos à eclíptica. Mercúrio e Vênus (também
denominados planetas inferiores) se caracterizam por oscilarem em torno do Sol, como se este
definisse uma posição média. A máxima distância angular entre o Sol e o planeta, é
aproximadamente de 41o para Vênus e 25o para Mercúrio. Por esta razão estes planetas são
visíveis somente pouco antes do amanhecer, ou instantes após o pôr do Sol.

!"#$%&(,. Máximas distâncias angulares entre o Sol e os planetas Mercúrio e Vênus, 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 relação às estrelas fixas. Esse sentido é dito D#(;?&. Os demais planetas (também
denominados superiores) se distinguem por apresentarem eventualmente ao longo de sua

trajetória um deslocamento de leste para oeste
((;?(P'()D&), descrevendo um laço e depois
retornando ao sentido normal. Cada planeta tem
um período próprio de movimento retrógrado.
Marte, por exemplo, descreve um laço a cada
780 dias; Júpiter a cada 399 dias.

!"#$%& -. Representação do movimento do planeta Marte com
relação às constelações, formando laços (movimento retrógrado).

O B&8#B;>?& (;?(P'()D& (de leste para oeste) apresentado pelos planetas superiores
ocorre quando estão próximos do fenômeno conhecido como oposição. Como sua velocidade
é menor que a da Terra, o movimento angular aparente visto daqui torna-se negativo. O
planeta descreve um pequeno laço entre as estrelas, porque sua órbita e a da Terra não são
exatamente coplanares. Esse efeito somente foi explicado mais tarde, quando -&AQ(>#<&
afirmou corretamente que a velocidade dos planetas 1('(&4(*.%'*)*1("#D&.() ao Sol. 

Como o sistema geocêntrico não explicava os
movimentos dos planetas com relação às estrelas
fixas, no século IV a.C. R;(F<%#D;9 propôs um sistema
misto. A Terra estaria no centro do Universo, mas
Mercúrio e Vênus, que nunca eram vistos muito
distantes do Sol, girariam em torno deste. 

!"#$%&(.. Sistema Geocêntrico proposto por Heráclides 

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

À medida que os métodos e os instrumentos de
observação astronômica ficavam mais refinados, as
posições observadas se diferenciavam cada vez mais

das posições previstas pelos modelos adotados.

Para amenizar o problema, adotou-se um
modelo geocêntrico que inclui epiciclos, aperfeiçoado

por Ptolomeu no século II d.C. E 6@)&0#) :($)$() 0'
#%$&%*10*4'*6%&#%*)9"#$)#%*F40*6%$*"4)*=0G*:($)$()

0' #%$&% 1) H0$$). A órbita do ponto abstrato
chamava-se D;*;(;>?; e a órbita do planeta em torno

do ponto abstrato era o ;A#<#<%&.

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

!"#$%&(/* Sistema geocêntrico

com epiciclos (Fig. 2.3, Boczko

1991)

Apesar de reproduzir com boa precisão as posições
observadas, o método tinha a desvantagem de ser
bastante complexo para a época. À medida que se
conseguiam novas observações, mais e mais discrepâncias iam sendo constatadas na teoria
de Ptolomeu. A tentativa de explicar as numerosas discrepâncias através de outro modelo, que
não fosse o geocêntrico, sempre esbarrou em conflitos com a Igreja. Assim, a cada
irregularidade observada, acrescentava-se artificialmente mais e mais epiciclos, deferentes,
etc.

S<T!4#9?;B)!R;%#&<=>?(#<&

No século XVI, o polonês Nicolau Copérnico procurou uma maneira de simplificar essa
representação, e propôs o sistema heliocêntrico, isto é, o Sol passaria a ocupar a posição de
centro do Universo, e a Terra seria apenas mais um dos planetas que giravam em torno do
Sol. Essa idéia não era absolutamente original, considerando que já 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.,
Amenófis IV propôs o Sol no centro do Universo,

mas nesse caso o motivo parece ter sido
unicamente religioso, sem nenhum fundamento
científico. Copérnico teria sido o primeiro a dar uma
forma científica ao sistema heliocêntrico.

Com o Sistema Heliocêntrico, o movimento
aparentemente desorganizado dos planetas pode

ser explicado como sendo resultado de uma simples

soma vetorial de velocidades. Também nesse
sistema, % '%=('0&#% 1%" 6@)&0#)" 0$) "46%"#%
.($.4@)$ 0 4&(,%$'0, como convinha (conforme os
dogmas da época ) a qualquer movimento perfeito.

A %$10' 1%" 6@)&0#)" em torno do Sol foi estabelecida da mesma forma como no caso
geocêntrico: quanto maior o período da órbita, mais distante o planeta deveria estar do Sol. 

A primeira prova irrefutável de que a Terra não
era o centro de todos os movimentos celestes veio com
U)%#%;C U)%#%;# no início do século XVII, quando ele
apontou uma luneta ao planeta Júpiter e pode perceber
que 4 astros (mais tarde chamados de satélites
galileanos de Júpiter) descreviam com certeza, órbitas
em torno de Júpiter e não da Terra. Dessa forma, o
sistema geocêntrico perdeu sua credibilidade.

!"#$%& 0* Sistema Heliocêntrico, proposto por Copérnico, cujo retrato
aparece ilustrado acima (J.L. Huens, National Geo. Soc.) .

SDT!-&>*#'C()@I;9!V%)>;?F(#)9

Algumas situações 0"60.()(" chamadas configurações planetárias foram definidas em
função do alinhamento entre Sol, Terra e Planeta. Define-se ;%&>')@:& como sendo o ângulo
visto a partir da Terra entre as direções do centro do Sol e de um planeta. Elongação de 0°é
chamada <&>HC>@:&; 180° é &A&9#@:&; e 90° é WC)D()?C(), quando a Terra está no vértice de
um ângulo reto. Com base nas configurações planetárias e em observações pode-se
determinar a distância dos planetas até o Sol.
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As várias configurações planetárias dependem das diferentes combinações entre a
posição do Planeta (P) com relação à Terra (T) e ao Sol (S), de acordo com a Figura 9:

V%)>;?)9!#>?;(#&(;9!S+;(<K(#&!;!L=>C9T

• Conjunção Inferior: 

Planeta entre a Terra e o Sol (I1)

• Conjunção Superior: 

Sol entre a Terra e o Planeta (I3), sendo que nos casos de
BFG#B) ;%&>')@:& ocidental (I2) e oriental (I4) não ocorre
alinhamento.

!"#$%&(1* Configurações planetárias (Fig. 2.4, Boczko 1991).

V%)>;?)9!;G?;(#&(;9!

• Oposição: Terra entre Sol e Planeta (E1)

• Conjunção: quando o ângulo entre Sol e planeta, observado da Terra, é zero (E3), sendo que
nos casos de WC)D()?C() ocidental (E2) e oriental (E4) não ocorre alinhamento.

14!6,04!2,!X,V6,7

Em 1687 Isaac Newton formulou )" @0(" 10 '%=('0&#% 0 ) @0( 1) :$)=(#)BI% 4&(=0$")@ e
deduziu algumas das mais significativas propriedades do
movimento planetário e dos satélites. Porém, antes de se
estabelecerem os princípios da mecânica, que permitiriam o
estudo dinâmico dos movimentos dos corpos celestes, os
estudos cinemáticos eram feitos com base nas observações. A
dedução das três Leis de X;A%;( precedeu o trabalho de Newton
em vários anos. A Mecânica Celeste foi introduzida por Newton,
investigando que tipo de informação a respeito da força que atua
sobre um planeta pode ser deduzida das Leis de Kepler.

Desde a época de Aristóteles, pensava-se que o único
movimento natural e perfeito era o movimento circular e que os
corpos pesados moviam-se necessariamente em círculos. Os
planetas então girariam em trajetórias circulares ou em
combinações de círculos maiores. 

Kepler, com o retrato de Tycho
Brahe, ao fundo. Ilustrado por
J.L. Huens, National Geo. Soc. 
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Entretanto, Kepler, usando os dados observacionais de Tycho Brahe, começou a
encontrar dificuldades em conciliar uma tal teoria com os fatos observados. De 1601 até 1606,
tentou ajustar várias curvas geométricas aos dados de Tycho sobre as posições de Marte.
Finalmente, encontrou uma solução: a ;%#A9;. A órbita foi determinada, e Kepler publicou em
1609 suas duas primeiras leis do movimento planetário. A terceira foi publicada em 1619.

Sabemos que na elipseE a soma das distâncias até os focos
é constante: r + r’ = 2), onde ) é o semi-eixo maior.

No caso de uma órbita planetária, o semi-eixo maior da
elipse é  a distância média do Sol até o planeta.

!"#$%&('2* Numa elipse, a soma das distâncias de um determinado ponto da órbita

até os focos é igual ao eixo maior. 

Lei das Elipses

Kepler conseguiu demonstrar que as órbitas estão em planos que contêm o Sol e
descobriu que se tratavam de elipses, definindo a Ya 6;#Z ! J$9(#) 10 .)1) 6@)&0#) K 4')
0@(6"02*.%'*%*L%@*"(#4)1%*0'*4'*1%"*,%.%"*(veja Fig. 11A.).

Lei da Áreas

Kepler também investigou as velocidades dos planetas e encontrou que o movimento é
mais rápido nos pontos da órbita que são mais próximos do Sol. Ele conseguiu expressar
analiticamente este fato, considerando o segmento de reta que une o planeta ao Sol. Assim,
foi definida a [a 6;#Z ! $0#) F40 @(:) % 6@)&0#) )% L%@ =)$$0 M$0)" (:4)(" 0' (&#0$=)@%" 10 #0'6%
(:4)(" (veja Fig. 11B.).

Considere dois intervalos de tempo iguais,
de 1 a 2 e de 3 a 4. A reta SP, que liga o
Sol ao planeta, varre a mesma área A em
ambos os intervalos.

!"#$%&(''* (A) Primeira lei de Kepler. (B) Segunda lei de Kepler. 
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Lei Harmônica

Sempre guiado pela busca de harmonia, Kepler trabalhou durante 10 anos até
apresentar a \a 6;#Z E F4)1$)1% 1% 60$-%1% 10 4' 6@)&0#) K 6$%6%$.(%&)@ )% .49% 10 "4)
1("#D&.() 'K1() )% L%@. Essa lei pode ser algebricamente expressa por N O) P Q , onde V é o
período sideral1 do planeta e ) o semi-eixo de sua órbita. A constante ] tem o mesmo valor
para todos os corpos orbitando em torno do Sol.

A LEI DA GRAVITAÇÃO UNIVERSAL DE NEWTON

Antes de Newton, Kepler já havia suspeitado que alguma força atuava para manter os
planetas em órbita ao redor do Sol, atribuindo as órbitas elípticas a uma força de atração
magnética. 

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

Para simplificar, vamos supor que o corpo possui órbita circular, de raio (:

• força centrípeta:
 

Se V é o período orbital do corpo: = P Rπ$ON ; mas, pela terceira lei de Kepler, N PQ$ .

Então  
2 2 2 2 2

2 3 2

4 4 4! ! "
# " "

$ ! %! ! %!
π π π= = =

Assim, a força que mantém a órbita é inversamente proporcional ao quadrado do raio.

Leis de movimento de Newton

No contexto Newtoniano supõe-se: espaço-tempo absoluto, partícula material de massa
B descrevendo uma trajetória A S#T com velocidade = S#T , com quantidade de movimento 6 S#T P
'= e aceleração )*S#T.

Y Z!6;#!D)!#>Q(<#)!

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

1 Período Sideral é o intervalo de tempo necessário para que o planeta percorra 360o em torno do Sol

2"&
#

!
=

10



Observatór ios Vir tuais – Fundamentos de Ast ronom ia – Cap. 1 (Gregor io-Hetem & Jatenco-Pereira)   

[ Z!6;#!D)!*&(@)!

A taxa de variação da quantidade de movimento de um corpo é igual à força que atua
sobre o corpo. 

  ( )'( ' "& '&
# " ")

'* '* '*
= = = =

\ Z!6;#!D)!)@:&!;!(;)@:&!

A cada ação existe sempre uma reação igual e de sentido contrário.

Lei da gravitação Universal
• U)#K$()*)#$)(*')#K$()*&)*$)GI%*1($0#)*1)"*')"")"*0*(&=0$")*1%*F4)1$)1%*1)*1("#D&.()

Ou seja, a força com que dois corpos de massas m1 e m2 se atraem mutuamente é dada

por: 2

21

r
mmG

f =
!

Onde ( é a distância que separa os dois corpos e U a constante universal de gravitação
G= 6,67 10-8 cm3 g-1 s-2. Newton combinou suas três leis de movimento e a lei da gravitação
para deduzir as leis empíricas de Kepler.

3a Lei de Kepler na formulação Newtoniana

Vamos supor um sistema isolado com apenas dois corpos em órbita circular, sob ação de
sua força gravitacional mútua. O resultado a que se chega é igualmente aplicável a órbitas
elípticas. Consideremos dois corpos de massas m1 e m2, que orbitam em torno de um centro
de massa suposto estacionário, do qual distam de r1 e r2 .+
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Uma vez que a força gravitacional atua ao longo da linha imaginária que os une, ambos
os corpos devem completar uma órbita no mesmo período P (embora movam-se com
velocidades diferentes). Para uma órbita circular: N*P*R*π $*O*=**⇒  =*P*2 π $*O*N. 

A força centrípeta necessária para manter as órbitas é: 

Lembrando a lei da gravitação universal:      

                                               (1)

podemos escrever:
2 2 2 2
1 1 1 1 1

1 1 2 2
1 1

4 4& ! " !"
# "

! $ ! $
π π= = =     ;               

2 2 2 2
2 2 2 2 2

2 2 2 2
2 2

4 4& ! " ! "
# "

! $ ! $
π π= = =             , 

mas  F1 = F2  ⇒  r1m1 = r2m2  ⇒  1 2

2 1

! "
! "

=

O corpo de massa maior permanece mais próximo do centro de massa.

Como*)*P*$ V*$ 2 então 
  

2 2 2
1 1 1

1 1 1

( ) " " "
! ) ! ) !

" " "
= − = −

1 2 2
1

1 1

" " "
! )

" "
⎛ ⎞+ =⎜ ⎟
⎝ ⎠

       ⇒                     2
1

1 2

"
! )

" "
=

+
                                                          (2)

lembrando que   Fgrav =   F1 = F2  =  1 2
2

""
+

!
    ⇒     1 2

2

" "
# +

)
=                                     (3)

Podemos reformular a 3a lei de Kepler P2 ∝  r3, combinando (1), (2), e (3):
2

1 1
1 2

4 !"
#

$
π=

   
⇒     

2
2 1 1

1

4 !"
$

#
π=    =   

2 2
2 1

1 2 1 2

4
( )

)" " )
" " +" "

π
+

2"&
#

!
=

1 2
2

""
# +

!
=

2
2 3

1 2

4
( )

$ )
+ " "

π⎡ ⎤
= ⎢ ⎥+⎣ ⎦
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1A%#<)@:&!)&!4#9?;B)!4&%)(

Entre as várias aplicações, podemos calcular, por exemplo, a massa do Sol (M ):

• Se um dos corpos tem massa muito maior que a do outro ( M  >> mP), então
2

2 3

1 2

4
( )

$ )
+ " "

π⎡ ⎤
= ⎢ ⎥+⎣ ⎦  

=
 

2
34

)
+,

π
e

.

Para o sistema Terra-Sol a distância é de 1 U.A. e o período é de 1 ano.

M = 
2 13 3 3

8 7 2 3 1 2 2

4 (1,5.10 )
(6,67.10 )(3,16.10 ) ( )( )

-"
-" . / /

π
− − −

 , então M  = 1,99x1033g

Isaac Newton. Ilustrado por J.L. Huens, National Geographic Society. 

,^,7-_-034

1. Qual foi a contribuição de Galileu na confirmação da teoria de Copérnico?

2. Qual foi a contribuição de Tycho Brahe na dedução das leis de Kepler?

3. O movimento do Sol, dos planetas e da Lua, com relação às estrelas fixas é de oeste para leste. No entanto, alguns planetas
podem apresentar-se em movimento retrógrado. 3&4 Para quais deles esse fenômeno ocorre? 354 O que causa esse
movimento?

4. Considere o planeta 01'2! e seu satélite natural #2!3/*4,221, cuja órbita tem 940 mil quilômetros em seu semi-eixo maior
e um período de 8 dias. Calcule a massa de 01'2!, supondo que a massa de #2!3/*4,221 é desprezível, quando comparada
à massa do planeta.
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Capítulo 2
A TERRA E A LUA

Neste capítulo avaliaremos a dinâmica da Terra e as propriedades físicas do sistema
Terra-Lua. Nossos objetivos principais são: comparar esses dois corpos e explicar suas
diferenças; descrever as conseqüências das interações gravitacionais entre ambos; estudar a
estrutura interna, a atmosfera e a magnetosfera terrestre; descrever os eventos que formaram
a superfície lunar; etc.

Iniciaremos discutindo a dinâmica da Terra e suas conseqüências, como efeitos de maré
e paralaxe, entre outros vários fenômenos observados por nós. Na segunda parte do capítulo
estudaremos o sistema Terra-Lua.

!. DINÂMICA DA TERRA

a. Evidências da Rotação da Terra: 

O Efeito de Coriolis; O Pêndulo de Foucault; "O Achatamento da Terra

b. Evidências da Revolução da Terra em torno do Sol:

Aberração anual da luz; Paralaxe; Efeito Doppler

c. Forças Gravitacionais Diferenciais:

Marés; Precessão e Nutação

!!# SISTEMA TERRA-LUA

a. Características Gerais:

Dimensões; Distância e Massa

b. Estrutura Interna

c. Características Superficiais

d. Atmosferas

Estrutura da Atmosfera Terrestre; Campo Magnético 

e. Evolução do sistema Terra-Lua

!"#$"%&'()"(

• !"#$%&'(#%$)*+,#$%"%-)*.*+,#$%/0),1(,, de Zeilik & Smith (cap. 3 e 4)

• +,#$%"%-)2*3*4561""5$7,*6'1&5*#%*#05*8"195$,5:*Chaisson& McMillan (cap 5)

14
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DINÂMICA DA TERRA

É em função dos movimentos da Terra e da Lua que se convencionaram várias unidades
de medida de tempo. Desta forma, definem-,5 ,56'"&%: -1"'#%: 0%$3 5 &13 em termos da
'%*(+,% -( ./''(; ,5-3"3 e -;, em termos do 0%1"0/2*% %'#"*($ -( 34(; e 3"% em função
da '/1%$4+,% da Terra em torno do Sol.

O dia médio solar é de 24 horas, ou seja, 1h corresponde a 15o de rotação da Terra. A
duração de um -"( 5"-/'($ (o intervalo entre duas passagens sucessivas referentes a um
determinado ponto celeste - como as estrelas, por exemplo) é de 67 89 :;<= (cerca de 4
min. mais curto que um dia médio solar). A duração de um ano é de 365,2564 dias.

a. Evidências da Rotação da Terra

O simples fato de observarmos a esfera celeste "girando" para oeste diariamente não
serve como prova de que a Terra está girando para leste, pois este argumento também
poderia ser indicativo de que a Terra estaria estática e a esfera celeste girando. Vamos então
buscar evidências a partir das bem conhecidas leis dinâmicas de Newton.

>?@)/"*%?-/?A%'"%$"5

A observação da trajetória aparente de foguetes e satélites artificiais só pode ser
explicada se a Terra estiver em rotação. Vamos considerar um projétil lançado do pólo norte e
que cai no equador. A rotação da Terra transporta o alvo para leste, a uma velocidade de 0,46
km/s, e o projétil irá atingir um ponto a oeste do alvo.

Embora o projétil esteja de fato movendo-se para o sul em relação ao solo, ele parece
desviar para a direita (oeste). A aceleração fictícia que produz esse efeito - o efeito de Coriolis

- foi deduzida por Gaspard Gustave de
Coriolis ( 1792-1843). Para observadores
no Hemisfério Norte os corpos que se
movem sobre a Terra em rotação
parecem "desviar" para a direita e no
caso do Hemisfério Sul para a esquerda.

$%&'()"*# Efeito de Coriolis atuando sobre um projétil lançado do Polo Norte em direção ao Polo Sul.

15
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Para avaliarmos a aceleração de Coriolis, vamos estudar o caso de um corpo que se
move com velocidade radial 1 sobre uma mesa que gira com velocidade angular ω; No tempo
*, o corpo sai de B, desloca-se -' e chega a ! em um tempo -*. Enquanto isso o ponto <
deslocou-se para <= percorrendo o ângulo dθ = ω dt>

Lembrando que a velocidade radial é definida por v=dr/dt e
que o comprimento do arco é ds=drdθ, escrevemos ds=(v dt)(ω
dt)=v ω (dt) >

Pela 2a Lei de Newton: um corpo percorre uma distância
( )

!"
# !$

=
2

2
em dt quando ele sofre uma aceleração constante .

De forma que (Coriolis = 1 x C  .

$%&'()"+# Deslocamento de um corpo sobre uma mesa giratória 

>?DE2-4$%?-/?F%4G(4$*

Baseado num efeito semelhante ao de Coriolis, em 1851 Foucault realizou uma
experiência que demonstra a rotação da Terra. Um pêndulo de 60m foi suspenso no interior da
cúpula do edifício Panthéon, em Paris, e foi constatado que o plano de oscilação do pêndulo
desloca-se no decorrer de um dia. Se a Terra não girasse, esta rotação do plano de oscilação
do pêndulo não ocorreria, porque todas as forças que agem sobre a bola presa ao pêndulo
(gravidade e tensão do fio) permaneceriam no plano de oscilação.

No caso de um pêndulo balançando no equador não ocorrem forças perpendiculares ao
plano de oscilação e o mesmo não gira (pois 1 x C = 0). Num determinado ponto da superfície
da Terra, a uma latitude ϕ, a componente vertical da velocidade angular da Terra é ω ?,1" ϕ)> A
velocidade angular é inversamente proporcional ao período de rotação 2sin

%
πω ϕ = , onde ω =

2π / 24hs. Desta forma, o pêndulo parece girar para o oeste, com período 24
sin

%
ϕ

= .

>?BGH(*(0/2*%?-(?./''(

A Terra tem a forma de um esferóide 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 rotação causa
um achatamento em sua forma. 

Apesar da Terra ser composta de materiais sólidos, seus componentes têm um
comportamento plástico: sua massa tem uma liberdade de movimento e migra para o equador
terrestre. Esse comportamento semelhante ao de um corpo fluido garante a manutenção do
formato oblato.
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b. Evidências da Revolução da Terra em torno do Sol

B#/''(+,%?(24($?-(?$4I

Caso você esteja caminhando debaixo de
uma chuva vertical, sentirá a necessidade de
aumentar o ângulo de inclinação do guarda-chuva
tanto quanto mais rápido for seu passo. A
aparente inclinação da chuva resulta da
composição de movimento da pessoa combinado
à queda da chuva.

$%&'()",# A direção aparente da queda da chuva é resultado da combinação entre a velocidade da pessoa e a da chuva."

Vamos agora considerar o deslocamento da luz proveniente de um astro com relação a
um observador. A composição de movimento entre o observador e a luz recebe o nome de
(#/''(+,%?-(?$4I;

Se a Terra move-se com velocidade 1, para se observar um astro que esteja no zênite o
telescópio deverá ser apontado para essa direção, mas com um ângulo de inclinação θ, tal que
θ ~ tan θ = v/c , onde c ≈ 3.105 km/s é a velocidade da luz. Desta forma, a luz atingirá a base
do telescópio sem sofrer desvios.

Em 1729, o astrônomo inglês James Bradley descobriu a aberração da luz; constatou que
θ = 20,49 segundos de arco; e explicou este fenômeno como sendo causado pelo movimento
orbital da Terra. Assim, podemos deduzir a velocidade orbital da Terra: v = cθ = (3.105 km/s)
(9,934.10-5 rad) = 29,80 km/s.

D('($(J/

Ao percorrermos uma estrada temos a impressão de que
os objetos mudam de posição mais rapidamente quanto
mais próximos se encontram da beira do caminho, e que os
mais distantes parecem não se deslocar. Esse efeito de
perspectiva tem o nome de K('($(J/. Se considerarmos
um triângulo imaginário, cuja base corresponde à distância
percorrida, e o objeto observado encontra-se no vértice
oposto à base, notamos que o ângulo de abertura nesse
vértice será cada vez menor, quanto mais distante
estivermos do objeto.

$%&'() -# Efeito de perspectiva que exemplifica a paralaxe. Com relação ao observador, que se desloca na linha AB, o objeto
mais próximo parece se deslocar mais rapidamente que o objeto mais distante. 
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Objetos astronômicos próximos devem exibir o efeito de paralaxe correspondente ao
movimento da Terra em torno do Sol. Vamos considerar um triângulo imaginário, cuja linha de
base eqüivale ao diâmetro da Terra e no vértice encontra-se o objeto a ser observado

(planeta). As estrelas de fundo podem ser
consideradas fixas. Duas fotografias
obtidas a partir de diferentes pontos da
Terra, mostrarão um deslocamento
aparente da posição do planeta com
relação às às estrelas de fundo.

O deslocamento aparente de
objetos próximos como os planetas
também pode ser observado quando as
fotos são tomadas em dois pontos da
Terra diametralmente opostos. Neste
caso, a linha de base é definida pelo
diâmetro da Terra. Essa paralaxe de
planetas não evidencia a rotação da Terra
em torno do Sol, mas sim a paralaxe
/5*/$(', cuja linha de base é dada pela
distância Terra-Sol. 

@)/"*%?L%KK$/'

Veremos no capítulo referente à Radiação Eletromagnética, que a natureza da luz é
ondulatória e que portanto, os objetos celestes emitem radiação com um comprimento de
onda natural. Veremos também que o efeito Doppler é um fenômeno que ocorre quando há
movimento entre o emissor e o observador. O desvio sofrido no comprimento de onda

observado é dado por: ∆λ
λ

λ λ
λ0

0

0

=
−

=
&
'

onde 1 é a velocidade radial do objeto e λo o

comprimento de onda natural (ou de laboratório) da luz emitida. Quando 1 > 0 ocorre o
afastamento do objeto, enquanto que 1 < 0 indica sua aproximação. 

Da mesma forma que o movimento da Terra em sua órbita 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
observações são realizadas em épocas diferentes. Isso porque, num dado ponto de sua
órbita, a Terra estará se afastando do objeto e 6 meses depois estará se aproximando do
mesmo.

$%&'()".. Uma simulação de como seriam as imagens de um
planeta com relação às estrelas de fundo, caso fossem obtidas a
partir de dois pontos diferentes, formando uma linha de base
igual ao diâmetro da Terra. 
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c. Forças Gravitacionais Diferenciais.
A atração entre dois corpos esféricos é equivalente àquela exercida entre duas massas

pontuais. Entretanto, quando os corpos são elásticos ou não-esféricos, existem forças
gravitacionais diferenciais ao longo do volume dos corpos, pois a força gravitacional depende
da distância. Assim, diferentes partes de cada corpo estarão sujeitas a diferentes forças de
atração dos vários corpos envolvidos, enquanto a aceleração cinemática tem uma distribuição
uniforme.

M('N5

Vamos avaliar a força gravitacional
exercida pela Lua se a Terra fosse coberta por
um oceano de espessura uniforme (situação B,
vista acima do polo). Se subtrairmos o vetor de
aceleração do centro da Terra, que é igual em
todos os pontos, da aceleração gravitacional na
superfície, obtemos as acelerações diferenciais
de maré (situação !).

$%&'() /# Na imagem A são indicados os vetores representando a ação gravitacional que a Lua exerce na superfície da Terra.
No centro da Terra aparece indicado o vetor de aceleração da Terra. As acelerações diferenciais (imagem B) aparecem ao
subtrairmos esse vetor de aceleração do centro da Terra, daqueles vetores da superfície. 

Estas forças 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 proporção menor. Uma
vez que as acelerações diferenciais são proporcionais a MR/d3 e como R=R⊕ é o mesmo em
ambos os casos, a relação entre as forças de maré solar e lunar é : 

As acelerações do Sol e da Lua combinam-se vetorialmente, de modo que a maré
resultante depende da elongação da Lua relativamente ao Sol. Quando ocorre conjunção ou
oposição, as duas forças somam-se e a maré atinge o máximo. Quando a Lua está em
quadratura, ao contrário, elas cancelam-se parcialmente e as marés são mínimas.

Uma das conseqüências do atrito das marés é a dissipação de energia na forma de calor.
Isso reduz a energia cinética de rotação da Terra e a duração do dia aumenta 0,002 segundos
por século.

3
5
11

( !
( !

⎛ ⎞
≅⎜ ⎟

⎝ ⎠
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D'/G/55,%?/?O4*(+,%

Esses dois movimentos do eixo de rotação da Terra
são comparáveis aos movimentos de um pião. O eixo
K'/G/55"%2( num período de 26.000 anos, além
disso bamboleia em torno de uma posição média,
num período de 18,6 anos, compondo o movimento
chamado 24*(+,%.

Atualmente o eixo da Terra, na direção do polo norte,
aponta para a estrela Polaris (também conhecida
como estrela do norte). Daqui a aproximadamente
12000 anos, quase metade do ciclo de precessão,
esse eixo vai apontar na direção da estrela Vega. Há
cerca de 5000 anos atrás, a estrela do norte era a
estrela Thuban.

$%&'() 0# Comparação dos movimentos de Precessão e Nutação da
Terra com o movimento de um peão.

SISTEMA TERRA-LUA

a. Características Gerais
L"0/25P/5

O primeiro cálculo do tamanho da Terra foi efetuado por Eratóstenes (sec. III.a.C.). Ele
notou que num determinado dia do ano os raios de Sol incidiam perpendicularmente sobre um
poço da cidade de Siena (somente nesse dia observava-se a imagem refletida em sua água).
Ele notou também que nesse mesmo dia, na cidade de Alexandria (a 800 km de Siena) a
inclinação dos raios solares era de cerca de 7o. 

Da proporção 7 800
360

)*
+

=
o

o
 , deduziu K, o perímetro aproximado da Terra como sendo de

cerca de 40 mil quilômetros, o que leva a um valor para o raio da Terra R⊕ muito próximo do
verdadeiro Raio Equatorial Q R 97STU6 V0. Para a determinação precisa desse valor
atualmente utilizam-se medidas de satélite e radar (geodésia espacial).

A Lua, com raio de 1738 km (0,272 R⊕) e massa de 7,35.1022 kg (0,0123 M⊕) é um dos
maiores satélites do sistema solar, comparando-se seu tamanho, e massa em relação à Terra.
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L"5*W2G"(?/?M(55(

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

(vide expressão (2) da pg. 13): (0,0123)(384.405)
4671

1,0123
(( #

)*
( ( (

⊕

⊕ ⊕

= =
+

a partir do centro da

Terra, ou seja, o CM do sistema está a 1707 Km abaixo da superfície da Terra.

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

 (
#

,%⊕ = =
4

5 9810
2 2

2
24π

, . kg, com erro inferior a 1%.

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

através do movimento da Terra em torno do CM, pela relação: (
!
!

(=
⎛
⎝
⎜

⎞
⎠
⎟ =⊕

⊕ 7 351022, .

kg=(1/83)M⊕ , onde, d⊕ e dL são as distâncias entre o CM até o centro da Terra e da Lua,
respectivamente.

Atualmente, com o uso de uma tecnologia mais avançada, medidas com maior precisão

têm 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 distância entre

a Lua e a Terra é obtida com precisão medindo-se o tempo de trajeto de ida e volta de um

pulso de radar (com erros de até alguns metros) ou laser (precisão de até alguns centímetros).

A determinação do diâmetro da Lua resulta do conhecimento da distância e do diâmetro

angular aparente que pode ser obtido por medidas angulares diretas e tempo de ocultação de

estrelas e eclipses solares. Multiplica-se o diâmetro aparente de 31 minutos de arco (ou 0,009

rad) pela distância Terra-Lua, deduzindo-se o diâmetro de 3466 km (raio de 1733 km ).

b. Estrutura Interna

Terra

A densidade média da Terra é: ρ π= =⊕

⊕

3
4

55203

(
-

kg/m3. Como sabemos que a densidade

das rochas superficiais é ρ ≅ 3000 kg/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 são compostos de rochas (
ρ ≅ 3300 kg/m3). Na faixa até ~2900 km encontra-se o 0(2*% (silicatos em forma compacta

com densidade ρ ≈ −3300 6000 kg/m3. Em seguida apresenta-se o 2XG$/% /J*/'"%' $YZ4"-% com

espessura de ~2200 km e densidade ρ ≈ −9000 11000kg/m3. O centro é ocupado K/$% 2XG$/%

"2*/'"%'?5[$"-% com raio 1300 km e ρ ≈ 12000 kg/m3.

Lua

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

superficiais de composição semelhante a silicatos basálticos com densidade ρ ≅ 3000 kg/m3.
Desta forma, a densidade não deve crescer muito na direção do centro da Lua.

Sismógrafos instalados na Lua revelaram uma baixa atividade sísmica, sendo que as
maiores apresentam nível 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 presença de um 2XG$/%
não-metálico, inativo e sólido; um 0(2*% que pode ter sofrido fusão parcial e a G'%5*( com
espessura ~ 60-70 km.

Na figura abaixo estão esquematizadas (fora de escala) as principais regiões da Terra e
da Lua. Para a Terra são apresentados o núcleo interno rodeado pelo núcleo líquido externo. A
maior parte da Terra é dominada pelo manto, que é circundado por uma fina crosta, com
apenas algumas dezenas de quilômetros. Acima da hidrosfera encontra-se a atmosfera e a
região mais externa da Terra é a magnetosfera.

$%&'()"1# Representação esquemática das estruturas  da Terra (painel à esquerda) e da Lua (painel à direita).
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No esquema da Lua aparece o manto rochoso, que cobre o manto interno semi-sólido,
que por sua vez circunda o núcleo interno. Na superfície 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 graças
ao do estudo da propagação das ondas sísmicas. Os tremores de terra irradiam ondas
longitudinais de compressão e ondas transversais, cujas trajetórias no interior da Terra
dependem das propriedades elásticas do material em cada ponto. 

Essas ondas sofrem refração e reflexão. Algumas
ondas não são detectadas nas zonas de "sombra"
criadas pelo núcleo externo, o que indica que esse
núcleo é líquido. A composição química precisa do
núcleo não é ainda bem conhecida.

Terremotos geram ondas sísmicas que podem ser
detectadas em estações sismográficas ao redor do
mundo. As ondas se propagam no interior da Terra e
são desviadas de acordo com a variação da
densidade e temperatura no interior do planeta. 

$%&'()"2# O desvio das ondas sísmicas causado pelo núcleo externo da Terra, indicando sua composição líquida.  

c. Características Superficiais

As superfícies da Terra e da Lua apresentam muitas diferenças, devidas principalmente
às características evolutivas. Por possuir um interior quente e uma atmosfera erosiva, a Terra
não foi preservada, como no caso da Lua, que tem um interior frio e não possui atmosfera.

Terra

A crosta terrestre é composta por uma $"*%5)/'( sólida (blocos continentais de granito) e
uma H"-'%5)/'( líquida (70% da superfície total). As placas continentais e oceânicas da crosta
são separadas e flutuam sobre o manto. O movimento das placas é causado pelo padrão
convectivo no manto superior que arrasta as placas através da superfície da Terra. Um
exemplo desse fenômeno é a falha de San Andreas na Califórnia, o resultado do deslizamento
na parede das placas da América do Norte e do Pacífico.
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Lua

A superfície lunar e os primeiros metros de seu solo têm sido muito bem estudados
graças a várias missões de sensoreamento remoto ou por sondagem direta. Seu material é de
composição basáltica com um albedo médio muito baixo (0,07). Sua temperatura varia
rapidamente desde ~390 K até 110 K. Apresenta K$(2($*%5 que aparecem como áreas

saturadas de crateras (regiões claras) bem como
K$(2YG"/5 (ou Mares), que são grandes áreas
escuras, aproximadamente circulares com
diâmetro de 300 a 1000 km.

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

$%&'()"*3#  Duas crateras lunares e parte de uma planície, representada pela cor mais escura.
 

Estágios na formação de uma cratera lunar por impacto meteorítico

(a) Um meteorito colide na superfície lunar liberando grande quantidade de energia; 

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

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

$%&'()"**#  Representação esquemática da formação de uma cratera por impacto de um meteorito. 

d. Atmosferas
No caso da Terra, a atmosfera atual é o resultado de vulcanismo; de emanações gasosas

diversas; e do fato de que a atração gravitacional é suficiente para reter a atmosfera. A
composição química da atmosfera terrestre na superfície é dada na seguinte tabela:
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Gás %

Nitrogênio ( N2 ) 78,08
Oxigênio ( O2 ) 20,95
Argônio ( Ar ) 0,934
Dióxido de Carbono ( CO2 ) 0,033
Neônio ( Ne ) 0,0018

Ao contrário da Terra, a Lua não tem atmosfera, pois não há manifestação de vulcões
que poderiam expelir gás para formá-la, nem tampouco gravidade suficiente para retê-la. 

Estrutura da Atmosfera Terrestre

A atmosfera terrestre é estratificada em várias camadas. A inferior, chamada *'%K%5)/'(
é densa, homogênea, sede principal dos processos meteorológicos. A *'%K%K(45( vai até
cerca de 15 km de altitude; a /5*'(*%5)/'( é tênue e estável, com uma espessura de 40 a 50
km; a 0/5%5)/'( está entre 50 e 80 km de altitude.

Na figura ao lado, indica-se a variação
média da temperatura em função da altitude. Até
a mesosfera a temperatura chega a um mínimo
de 190K, enquanto que subindo até a
*/'0%5)/'(, a uma altitude de 250 km, a
temperatura sofre um aumento. Na /J%5)/'(
(acima de 600 km) a temperatura é
aproximadamente estável, sendo esta a região
onde a atmosfera pode perder-se para o espaço
interplanetário (região não indicada na figura).

$%&'()"*+#  Variação da temperatura na atmosfera terrestre, em função da altitude. 

O comportamento da alta atmosfera (50 a 300 km) é parte do resultado de um processo
de fotoionização, que produz a "%2%5)/'(. Os raios ultravioleta e raios-X do Sol são capazes
de dissociar o nitrogênio e o oxigênio e de ionizar muitos outros átomos, até atingir um estado
de equilíbrio. A ionosfera atua como uma camada protetora, que absorve a maior parte da
radiação solar de alta energia.
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Campo Magnético 

Na Lua o campo magnético intrínseco é inferior a 10-9 T, enquanto que na Terra ele é
bipolar, da ordem de 0,4 10-4 T, e pode ser expresso por ( ).

/
∝

1
3

. Sua inclinação com relação

ao eixo de rotação é de 12º. A provável origem é explicada pelas correntes fluidas no núcleo
exterior, que é metálico (cargas elétricas em movimento geram um campo magnético).

Na presença de fortes campos
magnéticos, partículas carregadas ficam
aprisionadas, deslocam-se por caminhos
espirais, ao redor das linhas de campo. O
fenômeno das auroras é resultado da
emissão da radiação após partículas
magnetosféricas colidirem com moléculas
atmosféricas.

$%&'() *,# Campo magnético terrestre. Partículas

carregadas que chegam na atmosfera terrestre a partir do

vento solar, por exemplo, ficam aprisionadas nas linhas de

campo, deslocando-se em espirais. 

e. Evolução do sistema Terra-Lua
Conhecendo-se as propriedades físicas da Terra e da Lua podemos inferir seus

processos evolutivos. Por um lado, a Terra é um dos planetas mais evoluídos (e ainda está em
evolução), enquanto isso, a Lua tem características de um mundo fóssil, que preserva
evidências dos primeiros estágios de evolução planetária.

+*01,#@$13*&3*A'3

A Lua formou-se há cerca de 4,6 bilhões de anos a partir do agrupamento de blocos de
matéria. A crosta começou a se solidificar há ~4,4 bilhões de anos e foi bombardeada por
meteoritos. Nos últimos 3 bilhões de anos a crosta esteve inativa. Os Planaltos representam as
partes mais antigas e os  Mares correspondem às regiões mais recentes.
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+*01,#@$13*&3*B5$$3

Podemos classificar a evolução da Terra em seis estágios provocados pelo calor interno:
(1) há 4,6 bilhões de anos ocorreu sua formação pela aglomeração de blocos de matéria
proveniente do disco proto-planetário. (2) há 4,5 bilhões de anos ocorreu formação de um
núcleo denso; (3) a atividade vulcânica propiciou a formação de uma atmosfera; (4) a queda de
meteoritos causou fraturas na crosta; (5) há 3,7 bilhões de anos ocorreu o surgimento dos
primeiros continentes. Havia também muita ação de chuva e vento, causando erosões na
superfície; (6) desde 600 milhões de anos atrás os processos do estágio anterior diminuíram
progressivamente e a Terra tornou-se muito semelhante ao que observamos hoje em dia.

EXERCÍCIOS
1. Quais evidências levaram os Geofísicos a propor que o núcleo da Terra é parcialmente líquido?

2. Ao observarmos uma estrela que esteja no zênite, o telescópio deve ser apontado para essa direção,
mas levemente inclinado, por um ângulo de aproximadamente 20 segundos de arco# 4)5 Por que esse
procedimento é necessário? 465 Considerando a origem deste fenômeno, o que poderíamos concluir,
caso esse ângulo fosse duas vezes maior?

3. Na direção do Polo Norte o eixo da Terra aponta para a estrela 789)(%: (estrela do norte). Por que
;<&) será considerada a estrela do norte, num futuro distante?

4. Calcule o raio da Terra, sabendo que na cidade de Alexandria a inclinação dos raios solares é de 7o,
com relação à incidência dos raios solares observada no mesmo dia do ano, na cidade de Siena, a qual
se encontra a uma distância de  800 Km.

5. Qual é a hipótese mais aceita que explica  o campo magnético da Terra?

6. Por que a taxa de erosão na Terra é tão maior que na superfície lunar?

7. Como se explica a falta de atmosfera na Lua?

8. Qual é a explicação para as auroras terrestres?
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Capítulo 3 

 
O SISTEMA SOLAR 

 

Este capítulo  será dedicado ao estudo do sistema solar, principalmente no que se 
refere aos componentes que orbitam o Sol, nossa estrela. Nesta primeira parte 
discutiremos então a respeito dos planetas e dos corpos menores que compõem o meio 
interplanetário. Por se tratar de um tópico bastante extenso, não nos aprofundaremos no 
estudo individual dos planetas, apresentando somente suas características mais 
relevantes. Na segunda parte, a formação do sistema solar será apresentada, num estudo 
também conhecido como cosmogonia. 

 

Parte I Meio Interplanetário  
Planetas 
Corpos Menores 

Satélites e Anéis 

Asteróides 

Cometas 
Meteoros e Meteoritos   
Gás e Poeira Zodiacal 
 

Parte II Formação do Sistema Solar  
Movimento dos Planetas 
Teoria de Formação 
Disco Protoplanetário 
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O Novo Sistema Solar 
 

  Em 24 agosto de 2006 durante a XXVI Assembléia Geral da União Astronômica 
Internacional foi aprovada a nova definição de planeta como sendo um corpo celeste que 
(a) orbita o Sol; (b) esteja em equilíbrio hidrostático, ou seja, possui massa suficiente para 
que a auto-gravitação supere a rigidez do material, tomando a forma esférica; e (c) não 
possua corpos de massa semelhante nas proximidades de sua órbita. Com esta 
resolução o Sistema Solar oficialmente fica constituído por oito planetas Mercúrio, Vênus, 
Terra, Marte, Júpiter, Saturno, Urano e Netuno. Uma nova classe de objetos chamados 
Planetas Anões foi criada, sendo Ceres, Plutão e Eris os primeiros membros desta nova 
categoria. Um planeta anão satisfaz os itens (a) e (b) acima mas não o (c). Uma nova 
classe de objetos também foi reconhecida, os objetos Trans-Netunianos, sendo Plutão o 
protótipo dessa nova classe. 
 
 
Meio Interplanetário 
 

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

A órbita 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 distância média até as estrelas vizinhas, que é de aproximadamente 5 
anos-luz. Para termos uma idéia das escalas de distâncias envolvidas, poderíamos supor 
que dois sistemas planetários vizinhos seriam como dois vilarejos com extensão 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 órbitas dos planetas, planetas anões e 
asteróides do Sistema Solar. Na Fig. 1a vemos as órbitas dos planetas Mercúrio, Vênus, 
Terra e Marte e do planeta anão Ceres. Próximo à órbita de Ceres encontram-se 
centenas de milhares de asteróides conhecidos. Na Fig. 1b vemos em detalhe as órbitas 
dos planetas Júpiter e Saturno (em verde) e o sistema solar interno (órbitas azuis). Entre 
Júpiter e Marte temos o cinturão de asteróides. O tamanho dos planetas está fora de 
escala. Já na Fig. 1c, são mostradas as órbitas dos planetas Júpiter, Saturno, Urano e 
Netuno. Nesta escala mal podemos ver o Sistema Solar interno e aparecem trechos das 
órbitas dos planetas anões Plutão e Éris. 
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Figuras 1a, 1b e 1c. Representação em perspectiva do Sistema Solar. As órbitas dos planetas estão 
aproximadamente no mesmo plano. Netuno se encontra a cerca de 4,5 bilhões de km do Sol ou 
aproximadamente 30 UA.  
 
Créditos: Prof. Gastão B. Lima Neto (IAG/USP) (http://www.astro.iag.usp.br/~gastao/). 

Figura 1a 

Figura 1c 

 
Figura 1b 
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PLANETAS 
 

Como já vimos anteriormente a palavra planeta é de origem grega e significa astro 
errante. Somando a massa de todos os planetas verificamos que ela corresponde a uma 
pequena fração (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 Mercúrio e Vênus (que não têm satélites), a 
massa é determinada pela análise de perturbações gravitacionais que esses planetas 
exercem no movimento de outros planetas, asteróides ou cometas. 

Júpiter, Saturno, Urano e Netuno (também chamados planetas externos) têm baixa 
densidade e são classificados como planetas jovianos, pois seu protótipo é o planeta 
Júpiter. Seus principais constituintes são substâncias livres: hidrogênio e hélio gasoso, 
gelo de água, metano, dióxido de carbono e amônia. 

Mercúrio, Vênus, Terra e Marte são os planetas com densidade maior, formando a 
classe dos planetas telúricos (neste caso, o protótipo é a Terra). São constituídos de 
rochas (silicatos e óxidos) e metais, como  níquel e ferro. 

 

Figura 2. Representação em escala dos tamanhos relativos dos planetas, planetas anões e o Sol. Créditos: 
União Astronômica Internacional, NASA, APOD 28 de agosto de 2006 e Prof. Gastão B. Lima Neto 
(IAG/USP). 
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CORPOS MENORES 

Os corpos menores, com dimensões inferiores às dos planetas e planetas anões, 
têm enorme importância no estudo da formação do Sistema Solar. Muitos não foram 
submetidos a altas pressões e temperaturas, portanto não sofreram metamorfismos 
decorrentes da fusão e fracionamento gravitacional. Os que permaneceram longe do Sol 
retiveram os compostos voláteis originais. São considerados verdadeiras “relíquias” por 
ainda guardarem o registro das condições físicas e químicas primordiais do Sistema 
Solar. 

 

(a) Satélites e anéis 
Fazem parte do meio interplanetário os satélites que orbitam ao redor dos planetas e 

também os anéis que os planetas jovianos possuem. Nas tabelas a seguir, são listados os 
números de satélites e de anéis dos planetas até 2009. 

Planeta Mercúrio Vênus Terra Marte 

No de satélites 0 0 1 2 

 

Planeta Júpiter Saturno Urano Netuno 

No de satélites 63 62 27 13 

Anéis 1* 7 13 3* 

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

 

(b) Asteróides 
O significado da palavra Asteróide está relacionado a “objeto com aparência estelar”. 

Por se encontrarem relativamente próximos, os asteróides apresentam movimento 
próprio. Quando tomamos uma fotografia de longa exposição o asteróide deixa traços 
sobre o fundo de estrelas fixas. 

Antigamente, os asteróides recebiam nomes mitológicos como por exemplo, Ceres 
(hoje em dia classificado com planeta anão) foi considerado o primeiro asteróide grande 
descoberto em 1o de janeiro de 1801 por Giuseppe Piazzi, em Palermo, Itália. Atualmente 
os asteróides são designados pelo ano de descoberta seguido de duas letras. 

A maior parte dos asteróides já catalogados (mais de 3000) têm órbitas levemente 
elípticas e localizam-se no cinturão de asteróides, que fica entre Marte e Júpiter. 
Sondas espaciais constataram que ele é surpreendentemente desprovido de poeira fina. 
Um subgrupo de asteróides (Troianos) é encontrado na mesma órbita de Júpiter. 
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O tamanho de um asteróide pode ser determinado quando uma estrela é 
ocasionalmente ocultada, ou então, através da medida da quantidade de luz solar que ele 
reflete. Somente 16 asteróides têm dimensões maiores que 240 km. Através de ocultação 
de estrelas foram descobertos asteróides duplos. Em 1993 a sonda espacial Galileu 
fotografou o asteróide Ida, com cerca de 56 km junto com sua lua esférica, Dáctil, de 1,5 
km. 

Por não apresentarem simetria esférica e por possuírem movimento de rotação, seu 
brilho, devido à reflexão da luz solar, não é constante. Essas modulações da curva de luz 
permitem inferir o período de rotação que varia de horas a anos. 

A determinação da massa é feita através da medida da perturbação gravitacional, 
por ocasião de um encontro próximo ou demorado entre dois asteróides. Juntos, todos os 
asteróides têm apenas um centésimo da massa de Mercúrio. Através de 
espectrofotometria podemos estudar sua composição química. Cerca de 75% dos 
asteróides têm composição similar àquela dos meteoritos carbonáceos, são escuros e 
orbitam na parte externa do cinturão. Cerca de 17% são rochoso-ferrosos (rochas, ferro e 
níquel em partes iguais), mais claros e têm órbitas mais internas. Os demais têm 
composição ferrosa. 

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

 
 O Sistema Solar vai muito além dos planetas. Depois da órbita de Netuno (30 UA) 
encontra-se o cinturão de Kuiper (que se estende até 50 UA), contendo planetas anões e 
corpos congelados e onde se acredita que seja a origem dos cometas de curto período. 
Ao redor do Sistema Solar, com uma distribuição esférica está a Nuvem de Oort entre 50 
e 100 mil UA (que será discutida no item (c) Cometas). Em novembro de 2003 foi 
detetado, por astrônomos do Instituto de Tecnologia da Califórnia (Caltech), da 
Universidade Yale e do Observatório Gemini (EUA), o objeto mais distante em órbita do 
Sol, chamado Sedna. Apresentando uma órbita muito excêntrica 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. 

 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 4.  Nestes painéis são mostrados, em ordem crescente de distância ao Sol: (i) ao alto e à esquerda o 
cinturão de asteróides entre as órbitas de Marte e Júpiter; (ii) ao alto e à direita o cinturão de Kuiper após a 
órbita de Netuno; (iii) abaixo e à esquerda a borda interna da Nuvem de Oort. No último painel detalhe da 
órbita de Sedna. 

 
(c) Cometas 
 

A parte sólida de um cometa, o núcleo, constitui-se de gelo com impurezas, tem 
forma irregular e mede vários quilômetros. Seu principal componente é a água, formando 
hidratos de várias substâncias: metano, amônia, dióxido de carbono, etc. 
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As impurezas misturadas ao gelo são constituídas de matéria meteórica não volátil 
de diversos tamanhos: desde grãos sub-micrométricos de poeira até fragmentos maiores 
provenientes dos chamados chuveiros de meteoros. 

 
 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Figura 5. Foto do cometa de Halley. São indicadas as características de um cometa típico, mostrando o 
núcleo, coma, envoltório de hidrogênio e cauda. Créditos: NASA. 

 

Um estudo das características das órbitas dos cometas levou o holandês Jan H. Oort 
a propor a existência 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 bilhões de cometas estariam hibernando nessa camada, já 
que não sofreriam desgastes por vaporização, por estarem muito distantes do Sol. 

O movimento do Sol na Via Láctea, induz perturbações gravitacionais devido às 
estrelas vizinhas, que alterariam as órbitas desses cometas, projetando uns para fora do 
Sistema Solar e outros para as proximidades do Sol. Quando a segunda alternativa 
ocorresse,  veríamos um cometa “novo”, cuja órbita é elíptica e o período seria da ordem 
de milhões de anos. 

  Os afélios de cometas “novos” não se confinam ao plano da eclíptica, mas se 
distribuem por todas as direções no espaço. Esse fato fundamenta a escolha da forma de 
camada e não de anel para a nuvem de Oort. 
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Figura 6. Simulação da nuvem de Oort mostrando algumas órbitas cometárias. De todas as órbitas, somente aquelas 
com maior excentricidade entrarão no Sistema Solar.  
Créditos: Tony Dunn (http://www.orbitsimulator.com/gravity/articles/oortandkuiper.html). 

 

À medida que um cometa se aproxima do Sol, o gelo do núcleo se aquece e se 
vaporiza, ejetando gases que arrastam consigo grãos de poeira. A coma é uma tênue 
nuvem de gás e de poeira, de forma aproximadamente esférica (raio da ordem de 100 mil 
km) que envolve o núcleo. Trata-se de matéria que o cometa está perdendo para o meio 
interplanetário. A cada aproximação do Sol o cometa perde cerca de um centésimo de 
sua massa total. 

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

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

 

Tipo  I → gás ionizado pela radiação solar é empurrado pelo vento solar. A cauda é 
retilínea, mais estreita e mais estruturada (em azul na Figura 7). 
 

Tipo II → grãos de poeira de diversos tamanhos (em amarelo na Figura 7). Os grãos são 
empurrados através da pressão exercida pela radiação solar. Essa ação é menos intensa 
do que na cauda de Tipo I. Por isso tende a ser encurvada na direção de procedência do 
cometa, além de ser mais larga. 
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Figura 7.  Diagrama de parte da órbita de um cometa típico. Conforme o cometa se aproxima do Sol, ele 
desenvolve uma cauda sempre dirigida na direção contrária à do Sol. Quando se encontra mais próximo do 
Sol, uma cauda de poeira curva também dirigida na direção contrária a do Sol pode aparecer. Créditos: 
NASA. 

 

(d) Meteoros e Meteoritos  
São objetos menores ainda, que podem colidir entre si ou com os planetas, planetas 

anões, satélites e asteróides. Meteoróides consistem em restos de cometas ou 
fragmentos de asteróides. Quando um meteoróide entra na atmosfera terrestre gera um 
traço de luz no céu chamado meteoro. Se parte sobrevive e atinge o chão temos um 
meteorito. 

 

(e) Gás e Poeira Zodiacal 
A poeira zodiacal é uma nuvem de grãos, os quais medem de 1 a 10μm, ficam 

concentrados no plano da eclíptica, descrevendo órbitas aproximadamente circulares. 
Esses grãos refletem a luz solar, produzindo a chamada luz zodiacal que forma uma 
faixa no céu ao longo da eclíptica. 
 



   Fundamentos de Astronomia   –   Cap. 3 -  O Sistema Solar            (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) 38 

Formação do Sistema Solar 
 

A primeira parte deste capítulo foi dedicada à descrição geral dos planetas e dos 
corpos menores. Em continuidade a esse estudo, nesta segunda parte será apresentada 
a teoria de formação do nosso sistema planetário. A constatação de várias semelhanças 
entre os planetas e seus movimentos, observadas há muito tempo atrás, levou à atual 
proposta de teoria de formação.  

Considerando as propriedades dinâmicas dos componentes do sistema solar, 
verifica-se que algumas características são regulares. Entre elas, destacam-se: (i) 
distância dos planetas ao Sol; (ii) órbitas coplanares (Mercúrio é exceção); (iii) movimento 
orbital dos planetas e da rotação do Sol num mesmo sentido; (iv) a rotação dos planetas é 
no mesmo sentido do movimento orbital, com exceção apenas de  Vênus e Urano; (v) a 
relação entre os planetas gigantes e seus sistemas de satélites e anéis é a mesma 
relação que ocorre entre o Sol e  planetas e asteróides; (vi) há diferenças sistemáticas de 
composição química que distinguem os planetas internos (telúricos), 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 está nos planetas e apenas 0,5% no Sol; (viii) 
cometas de longo período tem órbitas excêntricas com inclinações quaisquer. 

 
Distribuição das Órbitas dos Planetas 

Os planetas seguem as leis de Kepler e de Newton nas suas órbitas elípticas em 
torno do Sol, e a distribuição de tamanhos dessas órbitas apresenta-se com uma certa 
regularidade. O espaçamento entre as órbitas cresce geometricamente à medida que se 
afastam do Sol. 

Em 1766 (antes da descoberta de Urano e Netuno) Titius de Wittenberg encontrou 
uma regra empírica aproximada para a distribuição das distâncias médias Sol-Planeta 
(semi-eixo maior da órbita). Johann Bode popularizou essa relação 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 + (3 x 2º)]; [4 + (3 x 21)]; [4+ (3 x 22)]; [4 + (3 x 23)]; .... 

e dividir cada um por 10, de modo a chegar na sequência: 

[0,4];  [0,7];  [1,0];  [1,6];  [2,8];  [5,2]; [10,0];  [19,6]; [38,8]; [77,2]... 

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

Mercúrio Vênus Terra Marte Júpiter 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 distância Sol – Terra (1 UA), verificamos que exceto a falha em 2,8 UA 
(onde se encontra o cinturão de asteróides), a lei de Bode é aproximadamente correta 
para os primeiros 7 planetas. Essa é apenas uma forma numerológica para ilustrar a 
localização  bem definida das órbitas em nosso sistema solar. Atualmente, simulações 
numéricas são usadas nos estudos de dinâmica dos sistemas planetários, para calcular a 
estabilidade das órbitas. 

 

 

A teoria da formação 

Não há, até o momento, uma teoria cosmogônica inteiramente satisfatória. A 
explicação mais aceita é a da Nebulosa Solar Primitiva (NSP), primeiramente proposta 
por Laplace, em 1796: os planetas seriam subprodutos da formação do Sol e todo o 
Sistema Solar teria se formado da matéria interestelar. 

A formação de estrelas tem início quando uma nuvem interestelar passa por 
processos de fragmentação e colapso. A massa crítica que deflagra a instabilidade inicial 
é a chamada Massa de Jeans, estabelecendo o nível abaixo do qual a nuvem não entra 
em colapso. Entre os valores típicos de uma nuvem interestelar densa, a nuvem em 
colapso tem massa de mil a 1 milhão de vezes maior que a massa solar. Um único 
colapso pode resultar em uma grande quantidade de estrelas. Por esse motivo é comum 
se encontrar estrelas em aglomerados, associações e sistemas múltiplos. 

 

A imagem ao lado apresenta 
uma região de formação de 
estrelas.  

À esquerda aparece a 
nuvem escura de gás 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 história da NSP começa quando o fragmento que daria origem ao Sistema Solar 
adquiriu individualidade. Isso ocorreu há 4,6 bilhões de anos. O fragmento também sofreu 
colapso gravitacional enquanto sua parte central não se aquecia, pois não era 
suficientemente densa e opaca para impedir o escape da radiação. Mais tarde a radiação 
passou a ter dificuldade para escapar causando um aquecimento e aumento de pressão 
na parte central. A partir disso, a contração ficou lenta e o proto-Sol passou a emitir 
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radiação infravermelha. Um fator indispensável para a formação do sistema planetário é a 
rotação lenta da nuvem, a qual propicia a formação de um disco. 

 
Disco protoplanetário 

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

Dessa combinação de forças resulta, no centro, uma concentração maior de matéria 
que vai se transformar no  proto-Sol e, no plano equatorial, um disco de gás e poeira que 
inicialmente se estenderia além da órbita de Plutão, como está ilustrado na Figura 9. 
 

 

Figura 9. Estágios intermediário e final da formação do Sistema Solar. Créditos: Shu et al. 1987; The James 
Webb Space Telescope; NASA. 

 

Das observações de estrelas em formação sabemos que ao mesmo tempo que a 
estrela recebe matéria que vem do disco, ocorre um escoamento bipolar de gás, através 
das duas extremidades do eixo de rotação. Isso contribui para uma diminuição da 
quantidade de material da nuvem-mãe nos pólos da estrela. A parte central vai se tornar o 
Sol e os pequenos lóbulos na parte mais externa do disco, os planetas jovianos. Grãos de 
poeira agem como núcleos de condensação formando a matéria que irá colidir e formar os 
pequenos corpos, chamdos planetesimais. Fortes ventos estelares expelem o gás da 
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nebulosa primordial. Os planetesimais continuam a colidir e a crescer. Passados ~ 100 
milhões de anos, os planetesimais formam planetas em órbita do Sol. 

A menos da metade da distância de Mercúrio o disco se aquece a ponto de ocorrer o 
chamado “congelamento” do campo magnético do proto-Sol. Assim, essa parte do disco é 
compelida a girar com a mesma velocidade angular do proto-Sol. Como a velocidade 
orbital é 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 radiação estelar. Quase todos os grãos que vieram do meio interestelar sobreviveram, 
com exceção daqueles que ficaram no interior da órbita de Mercúrio, que se vaporizaram. 
Devido à agitação térmica, o gás demorou mais que os grãos para se concentrar no plano 
equatorial. Mas sob pressões entre 10-3 e 10-6 atm, esse gás acabou se condensando em 
grãos, que também se sedimentaram. 

No disco, a cada distância heliocêntrica, somente se condensaram materiais cujos 
pontos de fusão eram mais altos que a temperatura local. Foi por esse mecanismo que na 
região dos planetas telúricos, apenas os materiais refratários (silicatos, óxidos) se 
condensaram em grãos, passando a coexistir com os de origem interestelar que 
sobreviveram. 

As substâncias mais voláteis foram perdidas nas proximidades do proto-Sol, mas 
puderam se condensar a distâncias maiores. Nas regiões onde se encontram Júpiter, 
Saturno, Urano, Netuno e a formação dos cometas, condensaram-se compostos de 
carbono, nitrogênio, oxigênio e hidrogênio, tais como: água, dióxido de carbono, metano e 
amônia. Isso determinou a diferenciação entre os planetas telúricos e jovianos. 

Com a sedimentação da matéria no disco, a densidade numérica dos grãos cresceu. 
Desta forma, a colisão e as forças de van der Waals propiciaram o crescimento dos grãos 
em até alguns centímetros, durante cerca de 103 anos. Os grãos centimétricos não 
formaram diretamente um único planeta sólido, mas inúmeros objetos com centenas de 
metros, descrevendo órbitas fechadas. Colisões lentas propiciaram a coalescência de 
corpos com dimensões de alguns quilômetros, os planetesimais. 

As baixas velocidades relativas e a atração gravitacional deram origem mais tarde 
aos corpos asteroidais e planetas telúricos. O disco se transforma num conjunto de 
anéis concêntricos com planetesimais viajando em órbitas independentes. Desta forma, 
os planetas se formaram através de colisões (acumulação). Estas etapas duraram até 108 
anos.  

Longe do Sol, as temperaturas mais baixas permitiram a formação de gelos, cuja 
aderência natural promoveu um mais rápido crescimento de planetesimais. A formação 
dos planetas gigantes (jovianos) foi concluída antes que a dos telúricos. No início os 
planetas jovianos cresceram por acumulação semelhante aos telúricos. Mas quando a 
massa atingiu ~ 15 M

~
, começou o colapso hidrodinâmico do gás circundante. 
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Cerca de 100 milhões de anos após o surgimento da NSP, o proto-Sol começou a 
produzir um intenso vento que dissipou os últimos restos de gás e poeira, desobstruindo a 
passagem para luz visível. O proto-Sol estava na fase conhecida com T-Tauri (estrelas 
jovens de massa ~1 M~ ). O atual vento solar corresponde a uma perda de massa muito 
menos intensa. 

 

 

EXERCÍCIOS 
1. Mencione as características dinâmicas que são regulares (semelhanças)  entre os componentes 

do sistema solar, que levaram à atual proposta de teoria de formação. 

2. Qual é a previsão da regra de Titius-Bode? 

3. Considerando a teoria de formação de estrelas como o Sol, é comum encontrar-se estrelas 
recém-formadas isoladas? Por quê? 

4. Qual seria a explicação para o fato de não se ter  formado um planeta na região interior à órbita 
de Mercúrio?  

5. Qual o fator determinante para a diferenciação entre planetas telúricos 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 limitações observacionais em se detectar um sistema planetário em outras estrelas? 
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Capítulo 4
RADIAÇÃO ELETROMAGNÉTICA

A luz emitida pelos objetos astronômicos é o elemento chave para o entendimento da
Astrofísica. Informações a respeito da temperatura, composição química, e movimento de tais
objetos são obtidas a partir do estudo e interpretação da radiação por eles emitida. 

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

Antes de iniciarmos o nosso estudo de astrofísica estelar é importante que se entenda a
natureza da radiação eletromagnética. Dessa forma, veremos nesse capítulo os seguintes
tópicos:

• A natureza da luz: ondulatória e quântica. 

• Efeito Doppler

• Espectro Eletromagnético

• Fluxo e Luminosidade

!"#$"%&'()"(*

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

• Chaisson & McMillan, 1998 “Astronomy: a beginner’s guide to the Universe” (cap. 2)

• W.Maciel, 1991 “Astronomia e Astrofísica” – IAG/USP, (cap.8) 
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A Natureza da Luz

A luz se desloca no espaço por meio de ondas eletromagnéticas, que não necessitam de
um meio físico para serem transportadas, e portanto diferem dos outros exemplos de ondas
encontrados na natureza, como ondas na água, ondas sonoras, sísmicas, etc. 

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

que pode ser expresso por ( )⎥⎦
⎤

⎢⎣
⎡ −

λ
π

= !"#$ v
2

sen .

A propagação ao longo de uma dada direção é representada esquematicamente na Figura
1:

+"&,'(-./ Propagação de uma onda de amplitude H,  velocidade v, e comprimento da onda λ.

No tempo inicial (t=0) a expressão para a altura será: ⎥⎦
⎤

⎢⎣
⎡=

λ
π "

%&'#$
2 , sendo que na posição

inicial (x=0) a altura é zero. O primeiro máximo será atingido em
4
λ=" , quando a altura

coincide com a amplitude (!"#). Vamos então estabelecer uma expressão genérica. Fixando

4
λ=" , teremos: ⎥

⎦
⎤

⎢
⎣
⎡

⎟
⎠
⎞⎜

⎝
⎛ −λ

λ
π= !#$ v

4
2sen , ou seja, à medida que t aumenta, o movimento

corresponde a uma !"#$%&'(! de amplitude #. Os máximos de altura (!"#) deverão ocorrer

em t=0 e novamente quando v
λ=!

, definindo-se assim o )*+,!-! -* !"#$%&'(!, enquanto

que a .+*/012#$& de oscilação é dada por λ=ν v
. 
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A velocidade de propagação de ondas eletromagnéticas (variação do campo elétrico (
!

e
do campo magnético )

!
) no vácuo é a velocidade da luz # (da ordem de 300 000 Km/s).

Quando se refere ao deslocamento da luz, sua freqüência é expressa por ν = c/λ.

+"&,'( 0/ Campos elétrico e magnético
vibram em planos perpendiculares entre si.
Juntos, eles formam uma onda
eletromagnética que se move através do
espaço à velocidade da luz.

A direção de oscilação de (
!

, juntamente com a direção de propagação definem o plano
de polarização. A polarização é bastante importante na Astrofísica porque nos permite
conhecer o meio por onde a radiação se propaga. Um exemplo é a polarização interestelar
causada por grãos de poeira.

A luz pode apresentar reflexão e refração, difração e interferência. Vamos relembrar
algumas dessas propriedades das ondas.

Ao incidir num espelho, como ocorre nos telescópios
refletores, a luz sofre +*.%*3(!. Em relação à normal ao
espelho o ângulo de incidência é igual ao ângulo de reflexão
($=%&, 

Nos casos em que a luz se propaga atravessando
diferentes meios, como no exemplo dos telescópios
refratores, ela sofre +*.+&'(!4 mudando de velocidade em
função dos diferentes índices de refração ('). Considerando o
caso em que ' >' , temos a relação:

 n1 sen $(= n2 sen %()(conhecida como lei de Snell. 

+"&,'(-1/ Exemplos do caminho da luz em telescópios refletores e refratores.
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A velocidade da luz em diferentes meios é dada por * " +,' . No vácuo, por exemplo, '"-;
no ar '"-).../0 e no vidro '"-)1. Como o índice de refração depende do comprimento de
onda (λ), quando a luz branca atravessa um prisma ela é decomposta. Esta é a base da
espectroscopia, cuja aplicação em Astrofísica é de grande importância.

A radiação eletromagnética sofre -$.+&'(! ao encontrar um obstáculo de contornos
definidos. Quando ondas difratadas convergem e se sobrepõem, ocorre o fenômeno da
$25*+.*+12#$&6

Natureza quântica da luz
Além dos fenômenos puramente ondulatórios, ocorrem também outros processos, como

a interação da radiação com a matéria na forma de átomos ou moléculas. Tais processos
requerem que a radiação eletromagnética tenha características de pacotes discretos ou 234'54
(plural de 234'536) de energia. No caso da luz visível, os quanta são chamados fótons, com
sua energia dada por E=hν, onde h=6,63.10-27 erg .s (constante de Planck).

Efeito Doppler
Quando a fonte emissora de luz se movimenta em relação ao observador, ocorre uma

modificação no comprimento de onda (ou freqüência), um fenômeno conhecido por *.*$5!
7!))%*+.

Considere uma fonte em
repouso, emitindo luz a um
comprimento de onda λ0.

Se a fonte se aproximar
do observador, o comprimento
de onda observado será menor
(λ1< λ0). Se λ diminui, a
freqüência (ν) aumenta.

Por outro lado, se a fonte
se afastar do observador o
comprimento de onda
observado será maior (λ2> λ0).
Nesse caso, a freqüência
observada será menor que a
emitida.

-+"&,'(-2/ Efeito Doppler observado em função do movimento da fonte emissora
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Consideremos agora um caso válido para velocidades não-relativísticas (v<<c): uma fonte
8 se afastando de um observador a uma velocidade 9 e freqüência de emissão ! . No tempo

0

1
ν

=!
 (período de oscilação), o comprimento de onda observado será:

( )!* v+=λ

!
*

* ⎥⎦
⎤

⎢⎣
⎡ +=λ v1

0
v1 ν⎥⎦

⎤
⎢⎣
⎡ +=λ

*
*

⎥⎦
⎤

⎢⎣
⎡ +λ=λ

*
v10

+"&,'(-3/ Comprimento de onda observado  no caso de uma fonte emissora em afastamento.

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

(λ0), calculamos ∆λ =
( )c
v

00 λ=λ−λ
, resultando na expressão que define o deslocamento

Doppler: c
v

0
=λ

λ∆
.

No caso de objetos em afastamento, observa-se λ>λ0 (portanto ν < ν0) dizemos que
ocorreu um -*"9$! )&+& ! 9*+:*%;! (%789!$:5), cor que corresponde às menores freqüências
na região do visível no espectro eletromagnético, relacionado ao afastamento do objeto. No
caso em que λ < λ0 (freqüências maiores), temos o -*"9$! )&+& ! &<=% (;<379!$:5), que
corresponde à aproximação do objeto.

8")*#5+!>8%*5+!:&?2@5$#!

A luz das estrelas nos chega em forma de ondas eletromagnéticas, e essa radiação pode

ser estudada em função de sua intensidade, numa dada faixa de comprimentos de onda, ou

na forma de luz dispersada num espectro.
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+"&,'(-4/ A luz branca, quando atravessa um prisma é decomposta em diferentes cores (vermelho, laranja, amarelo, verde, azul
e violeta) da faixa visível.

O espectro eletromagnético na chamada faixa do visível cobre comprimentos de onda
desde o violeta: 3900 Å (1 Å  = 10-8 cm = 0,1 nm) até o vermelho: 7200 Å, a qual corresponde à
radiação da luz solar, que pode ser decomposta em diferentes freqüências.

+"&,'(-5/-O espectro eletromagnético
completo.

Faixa Rádio IV Visível UV Raios-X Raios-γ
λ (m) 105

10-1
10-4

10-5
10-6 10-7

10-8
10-9

10-11
10-12

10-15 
Instrumento Radiotelescópios CCD Satélites ou balões
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Fluxo e Luminosidade

Antes de descrevermos os principais parâmetros fotométricos, vamos relembrar alguns
conceitos geométricos. Define-se ângulo sólido de um feixe de radiação em função da
área A interceptada pelo feixe numa superfície esférica de raio +6

 
Da mesma forma que o ângulo de abertura entre duas
linhas retas pode ser dado por: θ = S / r onde θ é medido
em radianos (θ = 2π rad, se θ compreender toda
circunferência ; perímetro = 2π r),

podemos dizer que o ângulo sólido ω será a medida da
abertura de um cone, dada por: ω = A / r2 onde ω é
medido em esteradianos.
Se ω compreender toda a esfera ⇒ ω = 4π rad2

(área de superfície = 4π r2)

+"&,'(-6/ Medida de um ângulo de abertura θ em função do arco
interceptado S; medida de um ângulo sólido ω  em função da área
interceptada A.

Apresentando o ângulo sólido em coordenadas esféricas, temos:

área elementar 
dA= (r dθ ) (r senθ dφ )

ângulo sólido elementar
subtendido pela área dA:
dω = senθ dθ dφ

+"&,'(-7/ Medida de um ângulo sólido em
coordenadas esféricas.
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Considerando um elemento de área ∆a, formando um ângulo θ com a normal, temos que
a intensidade específica Iν depende da posição, direção e do tempo.

+"&,'(-.8/ (A) Intensidade de energia por uma unidade de área ∆A da fonte emissora, que atravessa um elemento de área ∆a.
(B) Fluxo integrado resultante.

A intensidade (I) depende da direção e sua medida é definida como a 234'5$8487 87
7'7%=$4 76$5$84 >?% 3'$8487 87 576>? ∆5) >?% 3'$8487 87 @%74 84 :?'57 ∆A) >?% 3'$8487 87
$'57%*4<?(87(:%72BC'+$4(∆ν)(>?%(3'$8487(87(D'=3<?(9E<$8?(76(364(8484(8$%7FG?H

+!+++,-+( ωνθ= ν cos
nas unidades: erg cm-2 s-1 sr-1 Hz-1.

A intensidade 79>7+I:$+4 Iν pode ser definida por intervalo de comprimento de onda λ sendo: I ν

dν = I λ dλ.

A intensidade $'57=%484 (compreende fótons de todas as freqüências) é dada por ∫= νν +-- .

O fluxo é o parâmetro que se relaciona diretamente com a medida da energia coletada. O
fluxo (F) de energia que chega numa superfície (ou num detetor) é 4 234'5$8487 87 7'7%=$4
>?% 3'$8487 87 576>? 237 >4994 45%4*J9 87 364 3'$8487 87 @%74 84 93>7%:I+$7 >?% 3'$8487

87($'57%*4<?(87(:%72BC'+$4, dada por: 
νν ∆∆∆

=
!,

&'&./01
2 , com unidades erg cm-2 s-1 Hz-1.

O fluxo Fν a uma dada freqüência, corresponde à soma das intensidades integradas em
todo ângulo sólido:

Φ== ∫ ∫ ∫ ++%&'-+-2 θθθωθ
π π

ννν coscos
2

0 0 .

O fluxo integrado em todas as freqüências será: ∫= νν +22 .
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O fluxo da luz emitida por uma fonte também depende da distância da fonte, pois quanto
mais distante mais :%4+4 ela deve aparecer (diminuindo com o inverso do quadrado da
distância, como veremos abaixo). 

Vejamos o exemplo de uma estrela esférica de raio R ,
localizada a uma distância 8 do observador. A luminosidade
L , que representa a energia total emitida em todas as

direções, é representada pela potência irradiada !
(

3
∆
∆=

.

+"&,'(-... Luminosidade de uma estrela depende de seu raio e da distância até o observador.

O fluxo emitido na superfície da estrela F(R ) é expresso em termos de energia total por

unidade tempo, por unidade de superfície: 
( )

24 ∗

∗
∗ π

=
4

3
42

.

A uma distância 8, a luminosidade é dada por )(4 2 +2+3 π=∗ , desta forma, o fluxo

observado é 
)()(

2

∗
∗ ⎟

⎠
⎞⎜

⎝
⎛= 42
+
4

+2
.

EXERCÍCIOS

9.: Considere uma onda produzida em um lago, cuja velocidade de deslocamento é de 20 cm/s. A distância entre dois
máximos (cristas) é de 4 cm.  Qual a freqüência de oscilação dessa onda?

90: Dada a velocidade da luz c=3 105 km/s e a constante de Planck h=6,63 10-27 erg . s, calcule a freqüência (em Hz) e a
energia (em eV) para cada comprimento de onda, referente a diferentes regiões espectrais 

(1 eV = 1,60184 10-12 erg):
Região λ ν (Hz) E (eV)

Raios-X 3 Å

Ultravioleta 200 Å

Visível 5000 Å

Infravermelho 25 µm

Rádio 15 m

91: A que comprimentos de onda serão observadas as seguintes linhas espectrais:
(a) A linha emitida a 500 nm por uma estrela se aproximando de nós a uma velocidade de 60 Km/s
(b) A linha de Ca II (comprimento de onda de laboratório 397 nm) emitida por uma Galáxia se afastando a 30000 km/s.

-92: Uma nuvem de hidrogênio neutro (HI) emite a linha rádio de 21 cm (a freqüência de repouso é 1420,4 MHz) enquanto se
move com velocidade de afastamento de 150 km/s. A que freqüência essa linha será observada?
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Capítulo 5
Distribuição de Energia e Linhas Espectrais

As transições atômicas individuais (das quais falaremos mais adiante) são responsáveis
pela produção de linhas espectrais. O alargamento das linhas espectrais será maior, quanto
mais forte for a interação entre átomos. No caso de linhas espectrais de absorção, elas
resultam de fótons que são absorvidos seletivamente de uma radiação do !"#!$%&' $'(%)(*'.
Quando num determinado grupo de átomos eles interagem tão fortemente a ponto de que as
características espectrais venham a desaparecer, ocorre o chamado contínuo térmico.

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

Neste capítulo veremos como determinar a temperatura de um objeto a partir da radiação
emitida. Serão descritas as características dos espectros contínuos, de absorção e de
emissão. Veremos também como se formam as linhas espectrais, a partir das transições
atômicas.

• A Radiação de Corpo Negro

• Espectros e Estrutura Atômica

• Linhas Espectrais: formação, linhas de absorção e de emissão, alargamento das linhas

!"#$"%&'()"(*

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

• W.Maciel, 1991 “Astronomia e Astrofísica” – IAG/USP, (cap. 9) 
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Radiação de Corpo Negro

Define-se como $'&#'
(!,&' um objeto caracterizado
por uma temperatura +, supondo
que suas paredes reabsorvam a
radiação emitida. Nessa
definição, a radiação depende
apenas de +, ou seja supõe-se
um estado de equilíbrio
termodinâmico (propriedades
constantes no tempo).

+"&,'( -. A altura da curva de distribuição
de energia do corpo negro define a
freqüência correspondente ao máximo de
intensidade. Com o aumento da temperatura,
a freqüência correspondente ao máximo
também aumenta, deslocando-se para o azul.

A distribuição de energia de um corpo negro é dada pela variação da intensidade em
função da freqüência ν. Para uma descrição analítica, vamos utilizar a função de Planck, dada

por:

⎥⎦
⎤

⎢⎣
⎡ −

ν=
νν

1

12)(
2

3

!"
#

$% , que corresponde à intensidade da radiação (em erg.cm-2.s-

1.Hz-1.sr-1). 

Para estimarmos o fluxo proveniente de uma estrela, consideramos que ela emite como
um corpo negro e integramos a função de Planck no ângulo sólido observável (apenas meia
esfera), e obtemos Fν = π Bν (T), onde - é dado em erg cm-2 s-1 Hz-1; . =6,63.10-27 erg.s é a
constante de Planck; /0= 1,38.10-16 erg.K-1  é a constante de Boltzmann.

A função 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 (direção do azul, no espectro). Para determinarmos a freqüência (ou comprimento de
onda) que corresponde ao máximo de intensidade de cada curva, efetuamos dIν/dν = 0, que
resulta em: hνmax =2,821 kT, onde k é a constante de Boltzmann. Verifica-se então que à
medida que a temperatura aumenta, o máximo de emissão ocorre a freqüências cada vez
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maiores, ou comprimentos de onda cada vez menores. Esta é a conhecida 1!2 3! 42!(,
usualmente expressa por λmax (cm) = 0,29/T(K), neste caso obtida da derivada 0

&'
&

λ

λ
= .

É 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 possível o conhecimento da
temperatura da superfície do Sol.

+"&,'(./0 Observando a radiação do Sol em muitas freqüências notamos que o pico encontra-se na parte visível 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 função do
comprimento de onda correspondente ao pico de emissão (λmax ~ 500nm), que resulta num
valor de T  ~ 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 máximo de intensidade
equivale a λmax ∼ 1 µm. Sirius, uma estrela azulada muito quente, tem temperatura da ordem de
10000K , o que corresponde a λmax ∼ 2900 Å.

Dependendo da faixa de freqüências que estivermos lidando, existem algumas
aproximações da lei de Planck bastante úteis:

1. 52"%&26*278' 3! 42!(: nos casos de 9:%9" ;&!<=>($29", e temperaturas não muito

elevadas :
⎟⎟
⎠

⎞
⎜⎜
⎝

⎛
>>→>> 11 !

($
# νν .

2. 52"%&26*278' 3! ?9@:!2,.AB!9(": nos casos de baixas freqüências, e temperaturas não

muito baixas: 
⎟⎟
⎠

⎞
⎜⎜
⎝

⎛
+≈→<<
($
#

!
($
# νν ν

11 .

3
/

2

2 #
' !

"
ν

ν
π ν −=

2

2

2 ($
'

"ν
πν=
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3.  1!203!0C%!;9(0D0E':%FG9((:

A integral da função Iν sobre todas as freqüências ν, determina a energia total emitida , que
pode ser expressa por 4) ' & $ν ν σ= =∫ , onde σ = 5,67 x 10-5 erg cm-2 K-4 s-1 é conhecida como

a constante de Stefan – Boltzmann, obtida a partir da integral:  

 

onde 
($
#νη = , que resulta em 4

23

45

T
ch15
k2F π= .

O fluxo na superfície de uma estrela com temperatura T , também chamada temperatura

de corpo negro ou temperatura efetiva, é dado por
4

∗$σ . A luminosidade dessa estrela pode

ser escrita como 
424 ∗∗∗ = $*+ σπ . O raio da estrela é então expresso por 2

1

44 ⎟⎟⎠

⎞
⎜⎜⎝

⎛
=

∗

∗
∗ $

+
*

σπ
.

H"#!$%&'"0!0H"%&*%*&90I%JG2$9

Veremos agora as regras que estabelecem a emissão e a absorção de radiação,
determinadas pelas três Leis de Kirchhoff:

1ª: Um objeto que esteja no estado sólido, líquido ou gasoso, e sob alta pressão, produzirá um
espectro contínuo de emissão, quando aquecido.

2ª: Um gás a baixa pressão e a uma temperatura suficientemente alta produzirá um espectro
de linhas brilhantes de emissão.

3ª: Um gás a baixas pressão e temperatura, que se localize entre uma fonte de radiação
contínua e um observador, produzirá um espectro de linhas de absorção, ou seja, um conjunto
de linhas superpostas ao espectro contínuo.

Considere um objeto esférico
opaco emitindo como corpo
negro a uma temperatura TN,
rodeado por uma camada de
material mais frio, emitindo a
uma temperatura Tc (TN > Tc).

+"&,'(.1. O coeficiente de absorção (αν) do material que circunda o objeto varia em função da freqüência ν, sendo máximo em
ν0. Para outras freqüências, como em ν1, o coeficiente de absorção é desprezível.

⇒
−

π= ∫ Τ &,
!

,
"
#

)
1

2 3

2 ∫
∞

−
⎟
⎠
⎞⎜

⎝
⎛ Τ=

0

34

2 1
2 ηηπ

η &
!#

(
"

#
)
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Essa camada absorve numa linha espectral bem estreita, cujo coeficiente de absorção
é αν (máximo em ν0 e desprezível em ν1). O objeto é observado nessas duas freqüências, ao
longo das linhas de visada I e E. Vamos avaliar em qual freqüência o brilho observado é
maior, nos dois casos .

No caminho I, o brilho Bν(TN) é essencialmente a intensidade observada à freqüência
ν1. Em ν0, a intensidade vai depender se o brilho Bν(TC) da camada circundante é maior ou
menor que Bν(TN). 

Se TC < TN, temos Bν(TC) < Bν(TN),  ou
seja, a intensidade é reduzida ao passar

pela camada absorvente: 
''

01 νν >
.

Se, por outro lado TC > TN, temos:

''
01 νν <

.
+"&,'(.2. Intensidade de radiação de um corpo negro circundado por uma camada de material absorvente. Linhas de absorção
e de emissão, observadas ao longo da linha de visada (A).

No caminho B, a intensidade
vai depender apenas de Bν(TC)

, sendo, em qualquer caso, 
''

01 νν <
.

+"&,'(.3. Intensidade de radiação de um corpo negro circundado por uma camada de material absorvente. Linhas de emissão,
observadas ao longo da linha de visada (B).

É a composição química do gás que vai determinar quais espécies estão disponíveis para
absorver fótons. Temperatura e densidade determinam quais as características das linhas que
serão formadas. Por exemplo, quando se observa um gás frio obtêm-se espectros
moleculares. A temperaturas intermediárias, observam-se espectros de átomos neutros, e a
altas temperaturas são obtidos espectros de íons.

54



Observatór ios Vir tuais – Fundamentos de Ast ronom ia – Cap. 5 (Gregor io-Hetem & Jatenco-Pereira)    

-'&G978'03!0:2(.9"0!"#!$%&92"

As linhas espectrais aparecem sempre que ocorre mudança na quantidade de energia
contida em um determinado átomo. Antes de discutirmos as variações dos níveis de energia,
vamos relembrar dois modelos de átomos.

1. !"#$#%&'%()"*'+,#+&-

Neste modelo, o átomo tem uma estrutura similar ao sistema planetário, mas nesse caso
não é mantido por uma força gravitacional e sim por forças coulombiana e magnética. Como o
elétron é uma partícula carregada e tem movimento numa órbita estável, ele deve emitir
radiação. Com a perda da energia emitida o átomo deveria colapsar, o que torna esse modelo
não realista.

2. Átomo de Bohr:

Esse modelo foi elaborado para resolver o problema do modelo de Rutherford. Bohr
propôs que somente certas órbitas discretas seriam permitidas e que em tais órbitas o elétron
não emitiria radiação. Essas órbitas são definidas por:

π
=

2
hnrvm

,  com  n=1,2,…,                                                                  (i)

onde G é a massa do elétron; & o raio do movimento circular com velocidade K, em torno do
núcleo.

A expressão para o raio da órbita é obtida igualando-se a força centrípeta com a força

coulombiana:                                                                       (ii)

Combinando (i) e (ii) teremos 2
2

2 24
#

- .
/0!π

= a qual determina que apenas algumas

órbitas (em função de n2) serão possíveis.

A energia total de um elétron na órbita n será dada pela combinação da energia cinética
com a energia potencial: eV6,13

r
eZ

2
vmE

2

222

.
0−=−= . O sistema é considerado ligado

enquanto a energia do nível for En < 0. À medida que n→ ∞, E→0 Quando E > 0, o elétron
não é mais considerado como sendo ligado ao núcleo.

rm
eZv

r
eZ

r
vm 2

2
2

22

=⇒=
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+"&,'(.40 Representação esquemática da absorção e da emissão de fótons, a partir da transição de elétrons entre níveis
atômicos.

A diferença de energia entre os níveis 1 e 2 é dada por  ∆E = E2 – E1, onde 

⎥
⎦

⎤
⎢
⎣

⎡
−+=∆=

2
2

2
1

2 116,13
..

0
##

1ν
.

Conclui-se que a radiação pode ser absorvida ou emitida, quando o elétron saltar de uma
órbita para outra, de acordo com o postulado de Bohr. Assim, no modelo de átomo de Bohr,
temos as diferentes linhas espectrais, em função dos diferentes níveis 90#9&%2&03'0<*9:0"!03L09
%&9("278':

n = 1: série de Lyman, denominadas Lyα, Lyβ Lyγ,…(linhas do ultravioleta);

n = 2: série de Balmer, denominadas Hα, Hβ,…(linhas do espectro visível);

n = 3: série de Paschen, denominadas Pα, Pβ,…(linhas do infravermelho).

Tanto os átomos como os íons podem ser ionizados ou excitados por processos de
$':2"8' em que partícula livre colide com um elétron e transfere parte de sua energia cinética;
ou por &932978', quando ocorre a absorção de um fóton com energia correspondente à
diferença de energia entre 2 níveis. É justamente tal processo que produz as linhas de
absorção.

56



Observatór ios Vir tuais – Fundamentos de Ast ronom ia – Cap. 5 (Gregor io-Hetem & Jatenco-Pereira)    

+"&,'(.5. Diagrama de níveis atômicos de energia do átomo de Hidrogênio.

Os processos de colisão e de radiação também podem desexcitar ou recombinar os
átomos ou os íons.

12(.9"03!0I6"'&78'

Considere o caso em que um gás frio é colocado entre uma fonte de radiação contínua
(uma lâmpada, por exemplo) e um detetor. O espectro que se observa contém linhas './)+0.
de absorção. Essas linhas são formadas quando o gás frio absorve certos comprimentos de
onda da radiação da fonte (lâmpada).
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+"&,'( 60 Exemplo do espectro observado quando a radiação de uma lâmpada atravessa um gás frio, passando por uma fenda,
sendo decomposta ao atravessar um prisma, e finalmente sendo coletada em uma tela.

As linhas de absorção aparecem precisamente nos mesmos comprimentos de onda em
que apareceriam as linhas de emissão que seriam produzidas no caso em que o gás estivesse
aquecido a altas temperaturas.

+"&,'( 70 8(9 O espectro de emissão do sódio, em que duas linhas brilhantes de emissão aparecem na parte amarela do espectro
visível. 8#9 Espectro de absorção do sódio, em que as duas linhas escuras aparecem na mesma posição correspondentes às
linhas de emissão. 
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12(.9"03!0HG2""8'

As linhas de emissão são produzidas quando um átomo (ou mesmo um íon ou uma
molécula) passa de um estado excitado para um estado de energia menos excitado, emitindo
um fóton. Neste caso, dois tipos de linhas podem ser produzidas: as #!&G2%239", que são
produzidas em transições entre estados normais, e as linhas #&'26239"M que decorrem de
transições envolvendo um estado excitado cujo tempo de vida médio é muito grande.

O tempo médio de vida de um átomo em um estado excitado é da ordem de 10-8 s, mas
ocorrem certos estados com tempos de vida maiores que 1s, os quais são denominados
G!%9!"%LK!2".

Para que um átomo possa ser excitado para um estado metaestável, o gás do meio deve
ser rarefeito o bastante para que o tempo entre colisões atômicas seja maior que o tempo de
vida do estado metaestável. Esse tipo de situação pode ser encontrado por exemplo no meio
interestelar das galáxias, onde as densidades são baixas o suficiente para a produção de
linhas proibidas.

Exemplo de 123*0 4'+$2"2&0: linha do átomo de carbono três vezes ionizado (perdeu três
elétrons), representado por C IV 1549, cujo comprimento de onda corresponde a λ = 1549Å ou
154,9nm. 

Exemplo de 123*0 4+#252&0- [0 III] 5007, linha do átomo de oxigênio duas vezes ionizado,
com λ = 5007Å. 

N(%!("2393!039"012(.9"0H"#!$%&92"

+"&,'(.-:. Perfil de linhas espectrais. A intensidade é proporcional ao número de fótons envolvidos naquela particular
transição. (A) Uma linha de emissão. (B) Linhas de absorção.

A força total de uma linha é proporcional à sua área, que pode ser representada pela
:9&,*&9 !<*2K9:!(%! da linha. O perfil da linha é substituído por um retângulo, onde um dos
lados é a altura do contínuo e o outro é a chamada largura equivalente (em Å ou mÅ).
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+"&,'( --. Medida da largura equivalente de uma linha. A área do retângulo # é idêntica à área (, preenchida pelo perfil da

linha.

I:9&,9G!(%'03!012(.9"0H"#!$%&92"

Os mecanismos de alargamento podem ser causados por vários processos físicos e é
através da interpretação do perfil alargado da linha que podemos deduzir algumas
características da fonte de radiação.

(a) 610+70$'3"#%30")+01: 

A energia de um elétron que se encontra num determinado nível atômico é dada, pelo
princípio da incerteza, como sendo proporcional ao inverso do tempo de vida naquele nível.
Assim, um grupo de átomos irá produzir linhas de absorção ou emissão com uma faixa mínima
de variação nas freqüências dos fótons, chamada :9&,*&9 (9%*&9:, da ordem de:

2#
1

∆
∝∆=∆ 1ν .

(b) 610+70$'3"#%8#441'+%"9+$2/#

Esse processo depende da temperatura e da composição química do gás. As partículas
em um gás movem-se aleatoriamente, e os movimentos dos átomos ao longo da linha de
visada resultam em deslocamentos Doppler na radiação emitida ou absorvida.

Um exemplo é o caso do hidrogênio neutro à T = 6000K, que se move com uma
velocidade média v ~ 12 km/s. Essa velocidade das partículas corresponde a um alargamento

fracional de 5

0

4.10,
"

λ
λ

−∆ ≈ ≈ . Desta forma, a largura Doppler %O&G2$9 da linha Hα (série de

Balmer, n=3 para n=2, λ = 6563Å) é ~ 0,25Å.
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(c ) 610+70$'3"#%/#12.2#301

Os níveis de energia de um átomo são perturbados (ou seja, deslocados) por partículas
vizinhas, principalmente as carregadas, como íons e elétrons. Em um gás, essas perturbações
são aleatórias e causam alargamento das linhas espectrais. Quanto maior a densidade de
partículas (e, portanto, a pressão) do gás, maior a largura das linhas espectrais. Esse é o
processo mais importante no alargamento de linhas muito intensas como Hα, Hβ, ... (série de
Balmer).

(d ) :,'2"#%;''$03

Quando um átomo se desloca sob a ação de um campo magnético, cada nível atômico
de energia se divide em três ou mais subníveis. Tal processo é chamado Efeito Zeeman.

Se as separações (componentes Zeeman) entre subníveis não são +'.#1<2&0. (são tão
pequenas que não se pode distingui-las) nos espectros observados, nota-se somente uma
linha espectral alargada.

(e ) :=)0>?#%&'%:@/2"0>?#%&'%A#1"B$033%'%0%:=)0>?#%&'%C#32B0>?#%&'%D0*0

A força de uma linha depende diretamente do número de átomos que estejam no estado
de energia a partir do qual ocorrem as transições. A equação de Boltzmann está relacionada
com o equilíbrio de excitação, fornecendo o número de átomos que se encontrarão em cada
estado excitado. A distribuição dos diversos níveis de energia de um átomo é estabelecida
por:

onde P! é a densidade numérica, , a multiplicidade, e H a energia do nível.

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

temperatura leva ao crescimento da razão )1(
)2(
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Para descrever a distribuição segundo os diversos estágios de 2'(2F978' dos átomos
temos a equação de ionização de Saha:
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onde E é a densidade numérica dos íons, Ee densidade eletrônica, F a temperatura, χi o

potencial de ionização do estado mais baixo, e 
2

2
#

/
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A equação de Boltzmann fornece o número de átomos em um estado excitado relativo ao
número de átomos no estado fundamental, sendo aplicável tanto a átomos neutros como
ionizados. A equação de Saha fornece as populações relativas entre dois estágios adjacentes
de ionização. 

Podemos combinar essas duas equações para expressar o número de átomos
32"#'()K!2" para que se realize uma determinada transição, possibilitando que uma dada linha
espectral seja produzida. Queremos obter a fração

3

3 , , onde Ni,s é o número relativo de

átomos em qualquer estado excitado " num dado estágio de ionização 2. A soma sobre todos

os estágios 2 é dada por ∑= 33 , onde ( é o número de elétrons no estado neutro. Assim

obtemos, numa primeira aproximação:

O numerador dessa expressão pode ser determinado pela Equação de Boltzmann: 
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Apesar dessas aproximações serem úteis para as mais fortes linhas espectrais de um
gás, são necessários cálculos mais extensivos para reproduzir com melhor precisão a força
das linhas espectrais.

EXERCÍCIOS

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

As observações dentro das faixas de comprimento de ondas ópticas e rádio são as mais
aplicadas no uso de instrumentos astronômicos fixos à superfície da Terra. Isso porque, é
principalmente nessas bandas que a atmosfera terrestre é transparente.

A mínima separação angular que pode ser detectada por um telescópio, também
chamada resolução angular, é dada pela relação entre o comprimento de onda da radiação e o
diâmetro do telescópio. Em radioastronomia, para se obter um poder de resolução comparável
com a resolução dos telescópios ópticos, os instrumentos devem ter dimensões
exageradamente grandes, sem possibilidades de construção.

Esse tipo de problema pode ser resolvido pelo uso da interferometria entre radioantenas
separadas por grandes distâncias, proporcionando a mesma resolução angular que seria
obtida com o uso de uma única antena, com diâmetro equivalente à separação entre os
elementos do interferômetro.

Estas questões relacionadas a diferentes técnicas observacionais, serão discutidas no
presente capítulo.

• Introdução
Conceitos Básicos; Limitação da atmosfera terrestre; Astronomia Espacial.

• Telescópios Ópticos
Refratores e Refletores; Novos tipos de telescópios; Detetores

• Radiotelescópios
Antenas; Interferometria; Síntese de Abertura; VLA; VLBI

!"#$"%&'()"(*
! R.C. Smith, 1995, !"#$%&'()*+',-.#(%*/01#)2#, Cambridge University Press. 
• C.R. Kitchin, 1991, !"#$%&'(")*+,-./*'0)12/"3-IOP Publishing Ltd.

• Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 9)

• Chaisson & McMillan, 1997 “Astronomy: a beginner’s guide to the Universe” (cap. 3)

• J.D. Kraus, 1966 "Radio Astronomy" (McGraw Hill, New York)

• P. Lená, 1980 " Methodes Physiques de l'Observation Astronomique" (Université Paris VII)
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INTRODUÇÃO

Conceitos básicos

De uma forma geral, são duas as características que definem a boa qualidade da
observação astronômica de objetos distantes e pouco luminosos: !"#$% #$ %$&"'()*" (melhor
nível de detalhamento) e &$+&,-,',#.#$ (maior quantidade de radiação coletada num menor
tempo de exposição). Por esses motivos, em geral os telescópios de grande porte são os
preferidos, pois oferecem uma maior área coletora. O brilho observado é diretamente
proporcional à área da superfície coletora e portanto é proporcional ao quadrado do diâmetro
do espelho do telescópio. Assim, define-se o /.+0" de um telescópio, com relação a um outro,
como sendo dado pelo quadrado da razão entre o diâmetro das objetivas (lentes ou espelhos).
Por exemplo, um telescópio de 4 m produz uma imagem 16 vezes mais brilhante que um
telescópio de 1 m. Em termos de tempo de exposição, podemos dizer que um telescópio de 4
m produz em 3,75 minutos uma imagem equivalente àquela obtida por um telescópio de 1 m
durante uma exposição de 1 hora. De forma geral, temos que o tempo de exposição é
inversamente proporcional ao quadrado do diâmetro do telescópio.

Um dos fatores que limitam a qualidade da imagem é o efeito de difração, que acontece
quando um feixe paralelo de luz é espalhado ao atravessar o telescópio, dificultando a
concentração desse feixe em um único ponto. Com a difração, a imagem do objeto aparece
com um certo grau de desfocalização causando uma perda de resolução do sistema. 

+"&,'( -. (a) O efeito de difração causado em um feixe de luz passando por uma abertura. Quanto maior o comprimento de
onda ou menor o diâmetro da abertura, maior será o ângulo através do qual a onda será difratada. (b) Padrão teórico de difração
de uma fonte pontual.
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A mínima separação angular que pode ser distinguida por um telescópio determina a
%$&"'()*" .+/('.% do mesmo. A difração é proporcional à razão entre o comprimento de onda
e o diâmetro do espelho do telescópio. Assim, a resolução angular é dada em segundos de
arco por θmin. = 206265 λ / D. No caso da luz visível, observada em um telescópio de 1 m na
banda azul por exemplo (comprimento de onda λ = 400 nm), a melhor resolução angular
possível é da ordem de 0,1 segundos de arco. Para esse mesmo telescópio, operando no
infravermelho (λ = 10 µm) a melhor resolução atingida seria de 2 segundos de arco. Desta
forma, quanto maior o diâmetro do espelho do telescópio, melhor será seu poder de resolução
para um dado comprimento de onda.

Na prática, mesmo os grandes telescópios têm uma limitação em resolução angular, a
qual é imposta pela atmosfera terrestre. Devido à turbulência na atmosfera, a luz que nos
chega de uma estrela sofre refração1 e aparece deslocada, causando um efeito de cintilação
da imagem. Se nenhuma correção instrumental for providenciada, o poder de resolução dos
telescópios terrestres não pode ser melhor que 1 segundo de arco.

Para descrever as condições
observacionais de um determinado sítio
astronômico, utiliza-se o termo !""#$%.
Em busca do melhor #$$)+3, procura-se
instalar os observatórios em sítios de
maior altitude, menor umidade, livre de
poeira e de contaminação de luzes das
cidades. No Hemisfério Sul, os maiores
telescópios encontram-se nos Andes
chilenos, nas montanhas de La Silla
(ESO2), Cerro Tololo(CTIO3), e Cerro
Pachon (Gemini e SOAR4). 

+"&,'( /. ESO, Observatório localizado em La Silla
(Chile), a uma grande altitude em região desértica. 

Para compensar alguns dos problemas instrumentais ou de #$$)+3 ruim, os dados
observacionais podem ser corrigidos através de técnicas de processamento de imagem, como
foi o exemplo das imagens do Telescópio Espacial Hubble, corrigidas das imperfeições
causadas por defeitos no espelho, antes de seu reparo em 1993.

1A refração ocorre quando há mudança na densidade do ar, alterando a direção do raio incidente.
2European Southern Observatory.
3Cerro Tololo Interamerican Observatory.
4Telescópios dos quais o Brasil participa na construção. O projeto Gemini tem dois telescópios de 8m, um deles está instalado
no Havaí. O SOAR tem 4 m de diâmetro. 
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Atualmente, utilizam-se técnicas (que descreveremos mais adiante) conhecidas como
1!2,3. .2,4. e 1!2,3. .#.!2.2,4., onde o telescópio é ajustado a cada instante, durante a
aquisição de dados, para corrigir distorções momentâneas do espelho, mudanças na
temperatura ambiente, ou variações do #$$)+3. Um telescópio como o NTT5, alcança poder de
resolução de 0,5”; e o Keck6 chega a ter resolução de 0,25”. 

Limitações devidas à Atmosfera Terrestre

O olho humano é sensível apenas à faixa do visível no espectro eletromagnético. Para
cobrir todas as bandas espectrais, dos comprimentos de onda rádio até os raios gama, são
necessários diferentes tipos de detetores, envolvendo técnicas observacionais que superem a
limitação da astronomia óptica.

Esta limitação é devida à atmosfera terrestre, que é opaca na maioria das faixas do
espectro, sendo transparente somente no óptico, no infravermelho próximo e na faixa rádio,
para os quais utilizam-se telescópios localizados na superfície da Terra. 

+"&,'( 0. O espectro eletromagnético, mostrando a absorção causada pela atmosfera terrestre. Na superfície da Terra, somente
pode ser detectada radiação das janelas no óptico, no infravermelho e em rádio.

5New Technology Telescope,  3,5m de diâmetro, instalado no ESO.
6Telescópio de 10m, localizado em Mauna Kea (Havaí), operado pelo 4+,)5%$0)+-60"#)#2#/-%5-./*'0%,%7(.
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Astronomia Espacial
Nos casos em que a atmosfera é opaca, se faz necessário o que chamamos de

.&2%"+"5,. $&!.3,.'. Os comprimentos de onda correspondentes às altas energias (raios γ,
raios X, ultravioleta), são absorvidos na ionosfera, a uma altitude de 100 km, desta forma,
podem ser detectados em equipamentos a bordo de balões e aviões. Os satélites também são
freqüentemente utilizados nas observações de altas energias. Destacam-se os telescópios de
raios-X, nos satélites pioneiros &#$!'"#$ (início dos anos 80) e ()*+, (início dos anos 90). Na
detecção de raios gama, destaca-se o 678 (4'55' 6'1 !"#$%&'(*%1) lançado em 1991; e na
detecção de raios ultravioleta destaca-se o satélite 9:; (7+($%+'()*+', 8,(%'&)*,$( 9:/,*%$%)
lançado em 1978.

A radiação infravermelha é absorvida principalmente por moléculas de vapor d'água, e
em menor escala por dióxido de carbono. As moléculas de água são encontradas nas regiões
mais baixas da atmosfera, em torno de 20 km. Para detecção de comprimentos de onda no
infravermelho é comum o uso de aviões ou satélites. Entre as medidas obtidas na faixa do
infravermelho médio7 ao distante, destacam-se as observações realizadas pelo 97<= (7+;%'6$<
.#(%*+*51 ='($,,)($). Numa varredura praticamente completa do céu, o IRAS forneceu um
catálogo de fontes infravermelhas que muito contribuiu, em particular, ao estudo de regiões de
formação estelar.

Cobrindo também uma faixa do infravermelho, operando em microondas o satélite >8?;
revelou uma importante evidência para a teoria do Big Bang, através do mapeamento da
radiação de fundo.

Finalmente, é importante mencionar que atualmente o melhor sistema óptico de
referência, de importância fundamental em astronomia de posição, é baseado nas
observações do satélite @9AA<7>8=.

Telescópios Ópticos

Basicamente, a função de um telescópio é a de coletar e concentrar num feixe focalizado
a radiação proveniente de uma determinada região do céu. No caso dos telescópios ópticos,
eles funcionam como uma extensão do olho humano, desenhados para coletar a luz visível. Os
componentes ópticos, tais como lentes e espelhos, são utilizados para direcionar o caminho
dos raios de luz, levando-os a um foco, de forma que uma imagem seja formada. 

A concentração da luz num foco pode ser obtida tanto por uma lente (por refração) como
por um espelho (por reflexão), definindo dois diferentes desenhos de telescópios: refrator e
refletor.

7 As faixas do infravermelho (IV) se dividem em três: IV próximo, com comprimentos de onda de 1 a 5 µm; IV médio com λ
da ordem de 10 a 20 µm; e IV distante com λ da ordem de 50 a 100 µm.
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+"&,'(12. Desenho de um telescópio refrator. 

Refratores e Refletores
Apesar desses dois tipos de telescópios possuírem a mesma função, por uma série de

motivos os telescópios refletores são mais usados do que os refratores. A necessidade de área
coletoras cada vez maiores, torna mais prático e econômico se lidar com espelhos grandes do
que com lentes grandes. O maior telescópio refrator, com 1 m de diâmetro, foi instalado em
1897 no Observatório de Yerkes e ainda se encontra em uso. Já os mais modernos
telescópios refletores são da ordem de 10 m de diâmetro. Além do problema de peso, as
lentes decompõem a luz como um prisma, focalizando os diferentes comprimentos de onda em
pontos diferentes; isso causa um defeito na imagem conhecido como .-$%%.)*"B3%"5C2,3.. 

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

Num telescópio refletor, a luz atravessa um tubo e atinge o espelho primário, sendo
refletida para trás e dirigida ao foco primário, que se encontra na entrada do tubo. O espelho
principal é um parabolóide, que faz com que um feixe paralelo de luz, proveniente de uma
estrela distante, seja focalizado no foco primário. A relação entre a distância focal F e o
diâmetro D do espelho define a chamada %.D*" E"3.' F/D (ver Figura 5). A razão focal é
comumente expressa por "f/#". Por exemplo, um telescópio de 20 cm de diâmetro com
distância focal de 1m tem sua razão focal expressa por "f/5". Para determinar a dimensão
linear da imagem de um objeto extenso utiliza-se a escala de placa, que depende da razão
focal do telescópio. Lembrando que 1o = 0,01745 rad, a escala de placa é definida por s=
0,01745.F dada em unidades de F por grau. Um telescópio f/13 com diâmetro de 60 cm tem
distância focal F=13 x 60 cm = 780 cm. A escala de placa é s=13,6cm/o ou 0,07o/cm.

Diferentes configurações podem levar o feixe convergente para outros focos,
caracterizando vários tipos de telescópios refletores.
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Num 2$'$&31!," F$G2"+,.+" a luz é interceptada por um espelho secundário, antes de
atingir o foco primário, sendo defletida a 90o , geralmente para uma ocular que fica na lateral
do instrumento. Esta configuração é a mais usada em telescópios pequenos. Nos casos em
que se faz necessário acoplar outros dispositivos ao telescópio, tais como detetores de grande
porte, utiliza-se uma montagem no chamado foco >.&&$/%.,+. Neste desenho, a luz
direcionada para o foco primário é interceptada pelo espelho secundário e redirecionada de
volta para o centro do espelho primário, o qual tem uma pequena abertura no centro. 

+"&,'(13. Principais tipos de focos utilizados na construção de telescópios refletores. 

Numa variação do telescópio Cassegrain, a luz refletida pelo espelho secundário é
interceptada por um terceiro espelho, que faz com que o feixe seja desviado para o chamado
E"3" >"(#H (cujo nome tem origem na palavra "cotovelo" em francês). Esta configuração tem
a vantagem de levar o feixe de luz para uma sala sob condições especiais onde são colocados
equipamentos mais pesados e de maior sensibilidade, que não poderiam ser acoplados ao
foco Cassegrain. O caminho da luz direcionada para a sala Coudé permanece ao longo do
eixo de rotação do telescópio, de forma que o caminho da luz não se altera à medida que o
telescópio se movimenta.
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Novos tipos de telescópios
Aumentar o diâmetro do espelho é um dos caminhos para se aumentar a quantidade de

luz coletada pelo telescópio, e portanto melhorar o seu desempenho. No entanto, existem
dificuldades técnicas e custos elevados na construção de espelhos muito grandes. Os novos
modelos de telescópios buscam maximizar a coleta de luz, sem aumentar demais seu custo de
fabricação.

Atualmente, os grandes espelhos (monolíticos), estão sendo construídos com espessura
muito fina, usando uma estrutura do
tipo colméia e moldando a superfície
do espelho na forma parabólica por
meio de rotação. Um sistema de
suporte ativo, atuando em múltiplos
pontos, é usado para manter
constante a forma do espelho, a qual
é continuamente monitorada, à
medida que o telescópio se
movimenta. Essa técnica foi adotada
na construção dos telescópios de 8
m. do projeto Gemini, do qual o Brasil
também participa.

+"&,'( 4. Esquema mostrando o caminho óptico de dois dos seis telescópios do MMT. Um telescópio guia de 76 cm é
utilizado para alinhamento do MMT. 

Para obter uma grande área coletora, simulando um telescópio de grande abertura,
existem projetos de múltiplos espelhos, onde combina-se a luz coletada em vários telescópios
pequenos. Esse é o caso do IIJ (>?,()@>)%%*% A$,$#2*/$) constituído de 6 telescópios de 1,8
m. de diâmetro cada, arranjados numa forma hexagonal de modo que a luz seja levada a um
foco comum. Um dispositivo é usado para manter uma acurada sobreposição das imagens (ver
Figura 6). A área coletora do MMT é equivalente a de um telescópio de 4,4 m., mas o seu
custo é cerca de 40% menor.

Um outro telescópio de múltiplos espelhos é o KLJ (B$%1 C'%3$ A$,$#2*/$), constituído
de quatro telescópios de 8,2 m. de diâmetro, que serão capazes de operar individualmente ou
formando um interferômetro com linha de base de 130 m. Se os quatro telescópios operarem
em conjunto, levando a luz a um foco comum, o VLT terá uma área coletora equivalente a de
um espelho de 16,4 m. de diâmetro.
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Destacam-se também telescópios que utilizam um $&!$'0" 5"&.,3", como no caso do
Keck de 10 m. de diâmetro. O espelho segmentado é formado por 36 telescópios de 1,8 m. de
diâmetro, 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 1!2,3. .2,4., onde
são efetuados contínuos ajustes, em escalas de tempo de poucos minutos, para que a forma
do espelho não se altere, o que poderia causar deformidades na imagem. Uma outra técnica

de controle do telescópio é a 1!2,3.
.#.!2.2,4., onde os ajustes são
feitos para corrigir o efeito da
turbulência atmosférica. Neste caso,
as escalas de tempo envolvidas são
da ordem de 10 a 100 milisegundos,
numa técnica conhecida como
compensação atmosférica em tempo
real. 

+"&,'(15. Esquema do sistema óptico para correção de imagens usando a técnica de compensação atmosférica em tempo real.

Uma grande conquista para a astronomia óptica, que superou as limitações que a
atmosfera impõe às observações feitas na superfície da Terra, foi a entrada em operação do
J$'$&31!," ;&!.3,.' @(--'$8. O D?"",$ tem 2,4 m. de diâmetro, com um efeito de difração
menor que 0,05 segundos de arco oferecendo uma visão do Universo cerca de 20 vezes mais
apurada que qualquer grande telescópio localizado em solo.

8 O telescópio espacial Hubble foi colocado em órbita em 1990 pelo ônibus espacial 8)"*%9/$( da NASA.
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+"&,'(16. Telescópio espacial Hubble. 

Detetores
Hoje em dia, os detetores eletrônicos são os mais empregados na aquisição de dados

nos grandes observatórios. Eles são conhecidos como >>Ms (E0'%3$@E*?/,$< F$&)2$#), cuja
saída é diretamente ligada a um computador, que irá armazenar os dados.

Basicamente um CCD consiste de uma pastilha de silício composta de várias camadas
(20)/), dividida em vários pequenos elementos chamados de !,N$'& (/)2(?%$ $,$5$+(#) num
arranjo bidimensional. Quando a luz atinge um pixel, uma carga elétrica é liberada no CCD. A
quantidade de carga é diretamente proporcional ao número de fótons incidentes naquele pixel,
ou seja à intensidade de luz recebida naquele ponto.

72



Observatór ios Vir tuais – Fundamentos de Ast ronom ia – Cap. 6 (Gregor io-Hetem & Jatenco-Pereira)    

RADIOTELESCÓPIOS

A propriedade de um receptor radiastronômico é detectar o campo elétrico de modo
coerente, com sensibilidade suficiente para coletar as pequenas densidades de fluxo das
radiofontes cósmicas. Independente da configuração do sistema - radiotelescópio de prato
único ou interferômetro - destaca-se a presença da antena, que tem papel importante em
todos os tipos de radiotelescópios. 

Antenas
Uma antena pode ser definida como uma região de transição entre uma onda livre no

espaço e uma onda guiada. A antena de um radiotelescópio atua como um coletor de ondas
rádio, funcionando analogamente a lentes ou espelhos de um telescópio óptico.

A resposta de uma antena em função da direção é dada
pelo padrão de antena, o qual consiste de um certo número
de lóbulos, como se observa na Figura 9. O padrão pode
ser expresso em termos de intensidade de campo ou em
termos de intensidade de radiação. Numericamente, pode-
se especificar o padrão em termos da largura angular do
lóbulo principal para um determinado nível, por exemplo o
ângulo a nível de meia potência, ou mesmo a largura do
feixe entre os primeiros nulos.

+"&,'(17. Padrão de antena. 

Outro parâmetro importante da antena é a diretividade, definida como sendo a relação
entre a intensidade máxima de radiação e a intensidade média de radiação. A diretividade é
também função do tamanho da antena. Nos grandes radiotelescópios as antenas são
geralmente refletores parabólicos, ou então arranjos de antenas elementares, tais como
dipolos ou antenas helicoidais.

Instrumentos com grandes superfícies coletoras são muito usados no estudo de fontes
fracas, com tempos de observação relativamente curtos. São particularmente usuais na
espectroscopia de fontes de pequeno tamanho angular; para o estudo de fenômenos
rapidamente variáveis, tais como pulsares ou estrelas pulsantes; ou mesmo ocultações de
fontes pela Lua, onde longos tempos de integração não são adequados para a resolução
desejada. O tempo de integração diminui com o aumento da dimensão do prato.

73



Observatór ios Vir tuais – Fundamentos de Ast ronom ia – Cap. 6 (Gregor io-Hetem & Jatenco-Pereira)    

O tipo mais comum é aquele que possui um refletor parabólico no qual as ondas rádio
são refletidas a um ponto focal onde se localiza uma pequena antena que coleta a energia e
alimenta o rádio-receptor.

Uma boa dirigibilidade é requerida nas observações de grandes áreas do céu, no
acompanhamento das fontes em suas trajetórias, ou para observar fontes em diferentes
declinações. Para a redução dos custos e simplicidade de construção a dirigibilidade pode ser
restrita à coordenada declinação, usando a rotação da Terra para varrer a ascensão reta. A
antena pode ser movida mecanicamente como um todo e precisa ser rígida o suficiente para
suportar tais movimentos sem excessiva distorção de sua forma.

Interferometria
Uma forma simples de explicar o efeito da interferometria nas observações astronômicas

é através do esquema de funcionamento de um interferômetro óptico, 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 padrão de franjas de interferência. Nas
posições em que as cristas das duas ondas coincidem
ocorre interferência construtiva e franjas brilhantes
aparecem. Por outro lado, onde as cristas de uma onda
encontram os vales de outra, a interferência é destrutiva,
formando-se então franjas escuras. A variação de
intensidade entre franjas brilhantes e escuras apresenta
um perfil senoidal. 

+"&,'(1-8. Interferômetro óptico. 

O interferômetro rádio é um radiotelescópio compreendendo duas ou mais antenas
distintas, utilizadas em conjunto para produzir o efeito de uma única antena de grandes
dimensões. As antenas podem estar muito próximas ou mesmo superpostas, porém na maioria
dos casos elas se encontram separadas por uma determinada distância. Elas não precisam
necessariamente ser semelhantes, pois em muitos casos o interferômetro encontra os
resultados desejados pela combinação das propriedades de antenas bastante diferentes. Duas
antenas montadas sobre uma linha de base, ligadas entre si por cabos de transmissão, têm
seus sinais de saída combinados eletronicamente; passados para um receptor e finalmente
registrados.
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Quando a fonte passa pelo feixe9 do instrumento, a resposta de saída terá um aspecto de
franjas de interferência, cuja interpretação fornece informações a respeito da fonte observada.

O interferômetro mais simples é formado por duas antenas e tem como princípio básico
de funcionamento o dispositivo de Michelson, utilizado na interferometria óptica. Suas duas
antenas são fixas numa base orientada na linha leste-oeste, separadas por uma distância F,
onde F=+λ,  + é um número inteiro e λ é o comprimento de onda.

Para simplificar, vamos admitir que a fonte observada seja pontual e que as duas antenas
não sejam diretivas (o ganho é o mesmo em todas as direções). Cabos de transmissão - de
mesmo comprimento - ligam as antenas a um único 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, o movimento da
Terra faz com que as ondas emitidas pela fonte não cheguem sempre em fase. Com isso, a
potência no receptor diminui até se anular, quando as duas ondas se encontram em oposição
de fase e neste caso a diferença de caminho corresponde a meio comprimento de onda. Pela

Figura 11 pode-se determinar o ângulo de posição da
fonte, em que a potência assume valores máximos e
mínimos:

mín. ! r=λ/2+pλ ; máx. ! r=qλ , onde / e G são inteiros.

Como, r=D sen ϕ = nλ sen ϕ , teremos então que:

ϕmín = (p+1/2)/n e ϕmax = q/nH #upondo que senϕ≅ϕ para
pequenos valores de ϕ.

+"&,'(1--. Esquema de um interferômetro de duas antenas.

Na prática não se utilizam antenas fixas e isotrópicas,
pois seu ganho é muito fraco em comparação com antenas diretivas. Neste caso, as franjas de
interferência variam com o ganho de cada antena, onde o diagrama resultante é o produto do
diagrama de um interferômetro simples de antenas isotrópicas pelo de uma antena elementar.

Síntese de Abertura
A medida de visibilidade das franjas é uma função que envolve o produto de duas outras

funções. Uma delas é a distribuição de brilho da fonte observada e a outra é dada pelo padrão
de sensibilidade da antena, ou seja, o sinal depende tanto da estrutura da fonte quanto das
posições relativas entre os elementos do interferômetro e a posição da fonte. 

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

9Veja a definição de feixe na Figura 9.
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Uma maneira de se medir a visibilidade em várias posições diferentes é utilizar o método
de &O+2$&$ #$ .-$%2(%., que aproveita o movimento de rotação da Terra para sintetizar uma

grande área varrida.

A figura 12 apresenta as diferentes posições dos
elementos do interferômetro, vistas a partir de um
referencial fixo na radiofonte. Por uma questão
econômica, as medidas não precisam ser contínuas
no tempo, podendo ser efetuadas em pequenos
intervalos de tempo, dentro de um certo período de
observação.
+"&,'(1-/. (a) Rotação aparente de uma área da superfície da Terra
vista de um dado ponto do espaço, formando uma abertura sintetizada.

9+2$%E$%P5$2%"BKL<

O VLA (B$%1 C'%3$ .%%'1) é uma composição de 3 fileiras com 27 antenas ao todo, com
25 m. de diâmetro cada uma, ligadas por um sistema de guia de ondas, ao longo de uma
configuração em forma de Y.

As antenas formam 4 arranjos possíveis, correspondendo às variações de linhas de base
de 1; 3,5; 10 e 35km, proporcionando assim uma resolução angular muito boa para os
comprimentos de onda de 1,3; 2; 6 e 21cm. O princípio básico de operação é o método de
síntese de abertura, mencionado anteriormente. 

Os interferômetros formados por fileiras de grandes dimensões já eram idealizados no
início dos anos 60, no I6.! JI'()*+', 6'<)* .#(%*+*51 !"#$%&'(*%1). No projeto inicial, as
fileiras que formariam o Y equi-angular teriam 21 km de extensão e incluiriam 36 antenas,
proporcionando uma resolução de 1” para λ = 11 cm. Era também estabelecido que o modo
de operação seria baseado na síntese de Fourier. Em 1972 foram tomadas as providências
para início da construção, ficando estabelecido que o prazo para o término seria 1980. As
primeiras franjas de interferência foram gravadas em 1976, com apenas duas antenas
operando a λ = 6 cm sobre uma linha de base com 1,2 km. O primeiro mapa de objeto
astronômico extenso (NGC 40) foi feito em 1977.

Estudos empíricos indicaram que o ângulo entre os braços do Y deveria ser de 120º, e
que um braço deveria estar a um ângulo de 5º com a direção norte-sul. O comprimento dos
braços foi requerido pela resolução angular desejada enquanto que o número de antenas (27)
foi determinado pelos níveis de lóbulos laterais do feixe sintetizado.

O tamanho das antenas é um compromisso entre a sensibilidade, campo de visão e
custo, dependendo também dos componentes eletrônicos.
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+"&,'(1-0. O arranjo das 27 antenas dispostas sobre trilhos em forma "Y" formando o VLA.

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

Uma das principais funções do VLA é o mapeamento de rádio-fontes associadas com
galáxias distantes, por exemplo 3C 388, uma grande galáxia elíptica que possui uma rádio-
fonte em seu centro. Também tem sido feitos mapeamentos de rádio-fontes associadas a
quasares, propiciando estudos a respeito dos jatos associados a esses objetos. No caso de
nossa Galáxia, o uso do VLA dá oportunidade de se mapear estruturas rádio, produzidas por
estrelas e sistemas estelares. O mapeamento de cinturões de radiação que circundam Júpiter
é um dos exemplos de observações de objetos do sistema solar.
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9+2$%E$%P5$2%"BKL?9

Para melhorar sensivelmente a resolução angular (< 1"), se faz necessária uma linha de
base com dimensões até intercontinentais. Neste caso torna-se inviável que as antenas sejam
conectadas entre si por linhas de transmissão, pelas quais os sinais sejam combinados em
tempo hábil e de forma sincronizada.

Com o desenvolvimento das técnicas computacionais e o surgimento dos relógios
atômicos com altíssima precisão, tornou-se possível a interferometria entre antenas separadas
por milhares de quilômetros, observando simultaneamente o mesmo objeto.

Esse tipo de interferometria, conhecida como VLBI (B$%1 C*+3 K'#$,)+$ 7+($%;$%*5$(%1),
foi inicializada em 1967 por um grupo de radioastrônomos do Canadá e Estados Unidos.

Com VLBI, os sinais são gravados por meio de equipamentos eletrônicos nas
proximidades de cada antena, usando uma marcação de tempo com precisão de
microsegundos. Posteriormente, os dados registrados são correlacionados em sincronismo.

A imagem da rádio-fonte observada pode ser obtida pela medida da fase e da amplitude
das franjas de interferência, medidas que também se tornam possíveis pelo método de síntese
de abertura, nas observações com VLBI.

Os maiores esforços na obtenção de boas imagens por este método, são no sentido de
estabilizar a fase da distribuição dos telescópios que compõem o interferômetro. Apesar da
redução ao mínimo de erros instrumentais, existem ainda as flutuações de fase causadas pela
atmosfera, e no caso das mais baixas rádio-freqüências, pela ionosfera e pelo meio
interplanetário.

Para o VLBI, os instrumentos muitas vezes se encontram em diferentes continentes, e a
fase das franjas de interferência muito provavelmente serão alteradas, não só pela atmosfera
ou ionosfera, mas também pela dificuldade em se conhecer precisamente as distâncias entre
focos dos telescópios.

VLBI é a única técnica que pode resolver as componentes compactas em centros de
quasares e núcleos de galáxias ativas, sendo tais componentes que fornecem a grande
quantidade 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 formação de
estrelas massivas, gigantes vermelhas e supergigantes, puderam ser detalhadas e medidas.
Essas medidas também apresentaram informações que possibilitaram a determinação de
distâncias por meio de técnicas de paralaxe estatística.
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Destacam-se ainda, estudos astrofísicos como curva gravitacional da luz, ou estrutura
detalhada da absorção do Hidrogênio, em fontes galáticas e extra-galácticas, entre muitos
outros.

9:;'<=<"%>
1. Mencione três vantagens dos telescópios refletores sobre os refratores.
2. Por quê os radiotelescópios devem ser tão grandes?
3. Compare o poder de resolução e o ganho (poder de coletar luz) do olho humano com aqueles de: (a)

telescópio de 10 cm; (b) telescópio de 4 m.
4. Utilizando a maior separação de radiotelescópio do VLA, qual será seu poder de resolução operando

a: (a) 1,3 cm; (b) 21 cm?
5. Um telescópio de 2 m coleta uma dada porção de luz durante 1 h. Quanto tempo de integração será

necessário para um telescópio de 6m desempenhar a mesma tarefa?
6. A Lua tem um tamanho angular de 0,5º. Qual é a escala de placa de um telescópio que produz sua

imagem com dimensão de 2,1 cm? Se esse telescópio tiver razão focal f/12, qual será seu diâmetro?
7. Atividade com imagens CCD:
Nas duas páginas seguintes encontram-se matrizes que simulam uma imagem CCD com cada elemento
assinalando um número de 0 a 9, para representar a porção de luz em cada pixel. ?(@ Usando apenas
quatro cores, desenvolva uma escala de código de cores para os dez diferentes valores de brilho, 0 a 9.
Desenhe sua escala de cores na margem da folha que mostra a A(B'"C D; <ED"&% D; <%';> -. Usando sua
escala de cores, colorir cada pixel com sua cor apropriada. ?#@ Simule agora uma escala logarítmica em
sua escala de código de cores, repetindo o item (a) na A(B'"C D; <ED"&% D; <%';> /. ?<@ Quais as
diferenças e semelhanças quando se compara as duas imagens? ?D@ Cada diferente escala de código pode
ser imaginada como uma diferente paleta de cores. Compare as grades de imagens em termos dos prós e
contras do uso de diferentes paletas.
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GRADE DE CÓDIGO DE CORES 1

0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  2  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  7  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  7  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  1  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  1  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  4  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  8  9  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  9  8  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  8  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  7  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  8  0  0  0  2  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  8  9  8  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  8  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  7  0  0  0  0  9  0  0  0  0  0  5  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  3  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  1  2  0  0  0  0  0  0  0  4  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  2  1  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  4  3  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  5  5  7  6  0  0  0  0  6  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  3  0  0  0  6  5  4  0  7  7  3  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  3  4  0  0  0  5  5  5  0  0  0  5  7  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  7  0  0  6  7  9  7  5  0  0  6  8  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  5  5  0  0  6  9  9  9  6  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  9  0  0  0  5  8  8  7  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  8  0  0  0  5  6  0  0  0  5  6  5  0  0  0  0  0  0  0  0  0  5  0
0  0  0  0  0  0  0  7  7  4  5  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  7  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  8  0  6  6  0  0  4  0  0  3  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  3  2  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  2  3  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  9  8  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  8  9  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  9  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
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GRADE DE CÓDIGO DE CORES 2

0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  2  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  7  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  7  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  1  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  1  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  4  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  8  9  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  9  8  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  8  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  7  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
0  0  0  0  0  0  8  0  0  0  2  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0  0
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O SOL

Vimos no capítulo anterior a natureza da radiação eletromagnética e como ela transfere
energia através do espaço. É com base na luz emitida pelas estrelas que podemos extrair
informações importantes a respeito de suas características. Antes de prosseguirmos no estudo
das propriedades estelares, vamos falar a respeito do Sol, uma estrela muito bem conhecida,
graças à sua proximidade. 

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

• Características gerais: massa, raio, densidade, temperatura
superficial, etc.

• Estrutura do Sol
! !"#"$%&'(: granulação, temperatura, linhas espectrais,

manchas, abundâncias
! )'"*"$%&'(: espectro, espículos, região de transição
! )"'"(: visível, rádio, linhas de emissão

• Vento Solar

• Atividade do Sol: !+('&$, regiões bipolares magnéticas,
filamentos, fáculas, condensações. 

!"#$"%&'()"(*

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

Características Gerais
O Sol, como todas as estrelas, constitui-se de uma esfera gasosa brilhante, sustentada

por sua própria gravidade e pelas forças geradas por reações nucleares que ocorrem no seu
centro. Comparado com outras estrelas, em termos de massa, raio, brilho e composição
química, o Sol está na faixa média de valores desses parâmetros. Na tabela a seguir
apresentam-se algumas de suas propriedades:

Raio 6,96 x 108 m ~ 109 R⊕

Massa 1,99 x 1030 kg ~ 330.000 M⊕

Densidade 1410 kg m-3 
Luminosidade 3.8 x 1033 erg s-1

Temperatura superficial 5780 K
Período de rotação 24,9 dias (no equador) 29,8 (nos pólos)

Os gases no interior solar (principalmente hidrogênio e hélio) encontram-se quase que
completamente ionizados, pois estão submetidos a temperatura, pressão e densidade muito
elevadas, as quais aumentam tanto quanto maior for a profundidade dentro do Sol. Assim, na
região mais central as condições físicas propiciam as reações termo-nucleares de
transformação do hidrogênio em hélio, liberando então grandes quantidades de energia na
forma de fótons e movimentos térmicos.

Opticamente nós observamos apenas o contorno bem definido que é considerado a
superfície solar, uma fina camada (espessura menor que 0,1% do raio do Sol) chamada
!"#"$!%&'. No entanto, a estrutura interna do Sol pode ser representada por várias camadas,
estabelecendo regiões sob diferentes condições físicas, as quais veremos a seguir.

Estrutura do Sol
Internamente o Sol é composto basicamente de um ()*+%" central rodeado por uma

camada contendo a chamada ,"(' &'-.'#./', ambos circundados por um %(/"+#0&."
*"(/%*#./".

No que se refere à atmosfera, por ser uma região de transição entre o interior estelar e o
meio interestelar, encontra-se uma grande variação (em função da profundidade) das
condições físicas, tais como temperatura, pressão e composição química. Assim, divide-se a
'#1"$!%&' em três regiões: fotosfera, cromosfera e coroa.
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Espessura das principais regiões do Sol:

no .(#%&."&:
,-.+&" ~2x105 km,
/"0(12(34(#45( ~3x105 km,
/"0(1)"05&.#45( ~2x105 km,

e na '#1"$!%&':
!"#"$%&'( ~500 km
)'"*"$%&'( ~1,5x103 km
/"0(13&1#'(nsição ~8,5x103 km
)"'"( (tamanho não definido, atinge vários
raios solares)

+"&,'(*-. Estrutura do Sol, esquematizada fora de escala.

Vimos anteriormente que as estrelas emitem um espectro contínuo segundo a Lei de
Planck, que expressa a radiação de corpo negro. A radiação proveniente do interior estelar
sofre absorção ao atravessar regiões mais frias na fotosfera. A absorção ocorre seletivamente
em função dos átomos que compõem a fotosfera, formando as linhas de absorção específicas
desses elementos químicos. Conhecendo-se o espectro estelar temos informações a respeito
da temperatura, da composição química e das condições físicas, como gradientes de
temperatura e pressão da região onde as linhas são formadas.

As próximas seções são dedicadas à uma descrição das regiões mais externas do Sol,
onde se apresentam os fenômenos diretamente observáveis.

Fotosfera
Como já vimos, podemos observar apenas a luz visível proveniente da fotosfera, pois as

camadas mais internas do Sol apresentam um alto grau de opacidade. A fotosfera é uma
camada bastante estreita, com cerca de 500 km de espessura, apresentando uma temperatura
de cerca de 5800K e uma diminuição considerável da densidade (~ 5 x 1015 cm-3) quando
comparada às camadas mais internas. Uma densidade menor favorece a diminuição da
opacidade, permitindo que a radiação se propague livremente. 

Imagens diretas da fotosfera mostram que ela não é homogênea e que seu brilho não é
uniforme. Veremos a seguir, as causas dessas variações, e como se apresenta seu espectro
de radiação.
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(a) Granulação

Observam-se na fotosfera grânulos brilhantes rodeados por contornos mais escuros.
Esses grânulos têm cerca de 700 km de diâmetro e são transientes, com tempo de vida médio
de vários minutos. A 2&'(3+'45" solar é formada no topo da zona convectiva, região em que
as chamadas *6+3+'$ -% *"(/%*45" (massas de gás quente) crescem em tamanho e

transportam, por convecção,
energia que será dissipada na
fotosfera. Com o esfriamento,
os gases voltam a descer pelas
paredes escuras das células.

+"&,'( /. Granulação solar. Os tamanhos
típicos dos grânulos são comparáveis aos
continentes terrestres (NASA).

(b) Variação de Temperatura

A temperatura efetiva do Sol é dada pelo brilho superficial do disco solar como um todo,
porém a distribuição de temperatura sobre o disco fotosférico não é uniforme. Nas bordas do
Sol ocorre uma diminuição de brilho definida como "7$*3&%*.1%(#"8-%8+.17".

O fenômeno de obscurecimento de limbo se
dá pelo efeito de variação de brilho decorrente da
variação 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 direção do centro
do disco fotosférico, o brilho detectado é resultante
da soma de todas contribuições (temperaturas
mais quentes e mais frias); já nas bordas, pela
geometria da linha de visada, podemos $&6('(' a
contribuição das temperaturas mais frias e portanto
de menor brilho.

+"&,'(*0. Variação de temperatura dentro da fotosfera e da cromosfera.
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+"&,'(*1.  Geometria de observação do obscurecimento de limbo.

(c) Espectro de Absorção

A primeira identificação das linhas fotosféricas solares de absorção foi apresentada por
Fraunhofer em 1814. Para identificá-las, ele utilizou a nomenclatura de letras maiúsculas, para
denotar as linhas mais fortes, e letras minúsculas para as mais fracas. As mais referidas hoje
em dia são as linhas 9 do dubleto de sódio, as linhas : e ; do Ca II e as linhas 7 do
magnésio. Identificações mais recentes incluem as linhas do hidrogênio, da série de Balmer.
Na região do ultravioleta o espectro é dominado pelas linhas de emissão produzidas na
cromosfera e na coroa solar.

As linhas de absorção mais fracas são produzidas nas regiões mais internas da fotosfera,
enquanto que as mais fortes são geradas nas regiões mais externas, como o caso das linhas H
e K do Ca II - as mais fortes, formadas principalmente na base da cromosfera.

(d) Manchas Solares

Na fotosfera também se encontram as chamadas 1'(*<'$ $"+'&%$7 regiões em que o
campo magnético é muito mais intenso, inibindo o transporte convectivo, tornando-as muito
mais frias que a atmosfera (~ 2000K). Observações do deslocamento das manchas, no sentido
de leste para oeste, permitem a determinação do período de rotação diferencial do Sol
(período de rotação maior nos pólos do que no equador).

A evolução da mancha se dá 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 à polaridade norte vem sempre acompanhada por uma outra mancha,
associada à polaridade sul do campo magnético. Algumas podem se apresentar mais
dispersas ou mais concentradas que as outras.
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+"&,'(*2.  Imagem de manchas solares. As maiores chegam ter dimensões cerca de duas vezes o diâmetro da Terra.

(e) Abundâncias

Analisando as linhas espectrais, podemos deduzir propriedades da fotosfera, como
composição química por exemplo. O elemento mais abundante é o hidrogênio (91,2%) seguido
do hélio (8,7%), enquanto que elementos mais pesados como oxigênio, carbono, nitrogênio,
silício, magnésio, neônio, ferro e enxofre somam cerca de 0,1% da massa total. Em menor
fração ainda encontram-se outros elementos como sódio, alumínio, fósforo, potássio e cálcio.
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Cromosfera
A densidade na cromosfera é muito menor que na fotosfera e sua espessura é de

aproximadamente 1500 km (incluindo a chamada zona de transição). A variação de densidade
é bastante grande, diminuindo de 1012 cm-3 na sua base até 109 cm-3 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 turbulência do envelope convectivo, onde as ondas seriam
excitadas e amplificadas em choques, ao se propagarem nas regiões menos densas O
aquecimento seria devido à dissipação desses choques na cromosfera.

(a) Espectro

O nome da cromosfera é baseado em sua cor avermelhada, devida a emissão da linha
de hidrogênio da série de Balmer (Hα) a 6562 Å. A principal linha de emissão 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, daí a origem do nome desse elemento - em grego
8&+4"$ significa sol. As transições atômicas de baixo potencial de excitação, como aquelas de
metais neutros, são vistas somente na base da cromosfera, enquanto que linhas do cálcio e do
ferro ionizado são encontradas a altitudes maiores.

(b) Espículos

No limbo do Sol ocorrem jatos tênues de
gás brilhante com tamanhos de 500 a 1500 km,
elevando-se até 10000 km acima da
cromosfera. Esses fenômenos de ejeção de
gases recebem o nome de %$=>*3+"$, que
emitem principalmente radiação Hα. 

Apesar de ocuparem apenas uma fração da
superfície solar e durarem pouco menos que 15
minutos, os espículos podem representar um
importante papel no equilíbrio de massa da
cromosfera, da coroa e do vento solar. Sua
distribuição não é uniforme, formando uma
estrutura de super-grânulos, ocorrendo apenas
nas regiões de aumento da intensidade do
campo magnético.

+"&,'( 3. Os espículos solares. Jatos estreitos de gases

aparecem escuros por serem mais frios. 
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(c) Região de Transição

Algumas linhas da região espectral do ultravioleta são formadas nas temperaturas
cromosféricas mais altas, sendo prova da existência de uma região de transição entre a
cromosfera e a coroa solar. Nessa região, a temperatura cresce rapidamente, desde 104 K na
cromosfera até 5x104 K, numa estreita faixa de apenas algumas centenas de quilômetros,
chegando a 106 K na coroa.

Nas altas temperaturas que
ocorrem nas regiões mais externas da
atmosfera solar, os átomos e íons
tornam-se excitados por colisão,
produzindo linhas de emissão quando
voltam para seus estados fundamentais.
A mais forte das linhas do ultravioleta é a
de Lyman-α. Outras linhas formadas a
altas temperaturas na região de transição
são as de C III, com pico a 7x104 K, de N
III a 105 K e do O VI a 3x105 K.

+"&,'( 4. Variação de temperatura na região de
transição entre a cromosfera e a coroa solar.

Coroa
Durante um eclipse, a região coronal aparece como um halo branco que se estende muito

além do limbo solar, correspondendo à região mais externa e mais extensa da atmosfera solar.
Discutiremos a seguir, algumas das características observadas da coroa solar.

(a)         Espectro Óptico

Na região espectral do visível apresenta-se uma emissão de contínuo resultante do
espalhamento por elétrons livres. Devido ao forte alargamento Doppler (causado por elétrons
que se movem rapidamente), na região mais próxima do Sol não ocorrem linhas de absorção.
Para atingir tais velocidades, os elétrons devem estar a temperaturas muito altas, da ordem de
1 a 2x106 K. 

Já nas partes mais externas, sobreposto ao contínuo de espalhamento por elétrons,
aparece um espectro de absorção das linhas de Fraunhofer. Essa componente é devida ao
espalhamento da luz por partículas de poeira.
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O brilho coronal varia em função da atividade solar. Em fases de mínimo de manchas
solares a coroa é brilhante e uniforme, enquanto que nos períodos de máximo de manchas
solares a coroa se estende mais no equador solar do que nos pólos.

(b)        Espectro Rádio

Além do espectro visível, observa-se também emissão e absorção de radiação rádio
gerada pela interação de elétrons livres com átomos ou íons. Nessas interações, chamadas
transições +45'&9+45'&, o elétron transfere apenas parte de sua energia cinética e continua livre,
havendo emissão ou absorção de um fóton de baixa energia. Quanto mais densa a região,
maior a probabilidade de interações mais energéticas. Assim, na região coronal mais interna
ocorre radiação a comprimentos de onda mais curtos (da ordem de alguns centímetros) e
portanto de maior energia, enquanto que nas regiões mais externas a radiação corresponde a
comprimentos de onda maiores que 10 cm, que corresponde a radiação de baixa energia.

(c)         Linhas de Emissão

A densidade na região coronal é tão baixa que favorece a ocorrência de linhas proibidas,
formadas da transição a partir de níveis metaestáveis. Como vimos anteriormente, o tempo de
vida nesses níveis é muito grande e, para que haja um decaimento para um nível inferior, o
tempo de colisão deve ser maior que esse tempo de vida. 

Sobrepostas ao espectro contínuo visível aparecem algumas dessas linhas proibidas,
sendo mais fortes a linha verde do Fe XIV (átomo de ferro que perdeu treze elétrons) no
comprimento de onda 530,3 nm e a linha vermelha do Fe X em λ=637,4 nm. Para ionizar o
ferro de nove a treze vezes, é necessário que o gás esteja a elevadas temperaturas, de 1,3 a
2,3x106K. Essas temperaturas ocorrem na coroa solar normalmente nos períodos em que não
há atividade, por outro lado, temperaturas mais elevadas ainda podem ser atingidas nas
atividades coronais.

+"&,'( 5. Imagens da emissão de raios-X do Sol, tomadas em intervalos de 1 dia, mostrando o buraco coronal mudando de
posição da esquerda para a direita. (NASA)
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Os elétrons que restaram em átomos altamente ionizados, permanecem fortemente
ligados, favorecendo as transições permitidas que requerem altos potenciais de excitação. Os
fótons produzidos por essas transições são altamente energéticos formando linhas do
ultravioleta, na faixa de 5 a 50 nm, observáveis apenas acima da atmosfera terrestre.

Finalmente, destaca-se a emissão de raios-X (de baixa energia), produzidos no gás
coronal quente. Imagens de raios-X do Sol mostram que a distribuição dessa emissão não é
uniforme, apresentando-se “mais escura” no polo superior e abaixo da região mediana. Nessas
regiões, chamadas 73&'*"$ *"&"('.$, o gás 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 contrário do que se
observa freqüentemente ao redor do
Sol. As linhas de campo magnético
atingem grandes alturas a partir da
coroa e depois retornam ao Sol. O gás
coronal acompanha essas linhas de
campo, formando estruturas com
geometria de +""6$.

+"&,'( 6. Imagem de uma proeminência solar em

forma de !""#, observada em ultravioleta. (NASA)

Vento Solar
A ação gravitacional do Sol sobre o gás coronal não é suficiente para retê-lo, ocorrendo

assim um constante fluxo de matéria na forma de /%(#" liberado pelo Sol. A composição do
vento solar é basicamente a de um plasma eletricamente neutro, com elétrons e prótons em
iguais proporções, onde a condutividade térmica é muito grande, garantindo as elevadas
temperaturas mesmo a grandes distâncias do Sol. À medida que o vento se expande, sua
velocidade aumenta e a densidade de partículas diminui. Nas proximidades da Terra a
densidade varia de 0,4 a 80x106 m-3 e a velocidade varia de 300 a 700 km s-1.

A atividade do Sol, como a ocorrência de erupções conhecidas por !"#$%& solares, pode
mudar drasticamente a energia das partículas do vento. Como o vento solar está associado às
linhas de campo magnético, este também varia intensamente. Enquanto que no vento normal,
a energia dos prótons e elétrons é da ordem de 103 eV, durante a ocorrência de um %+('& o
vento pode carregar partículas com energia de 107 a 1010 eV.
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O ciclo do Sol
A atividade solar corresponde a fenômenos cíclicos ligados à rotação do Sol e à variação

do campo magnético. As regiões consideradas ativas, são aquelas áreas do Sol onde ocorrem
manchas, proeminências, praias e %+('&$.

Como já foi mencionado, as manchas solares estão associadas a fortes campos
magnéticos (0,1 a 0,4 T), que inibem o transporte de energia por convecção, e portanto são
regiões com temperaturas menores que a fotosférica.

Desde o tempo de Galileu que se realizam contagens do número de manchas solares
visíveis. Nota-se um fenômeno cíclico, onde um número máximo de manchas solares é
observado a intervalos de 11 anos. 

+"&,'( -7. Ciclos das manchas solares observados anualmente desde 1600. O período de 60 anos (1645 a 1705) em que não
ocorreu atividade solar é chamado de mínimo de Maunder, e provavelmente corresponde a uma fase de mudanças que devem
acontecer a intervalos muito maiores.

Neste ciclo do Sol (11 anos) ocorre também uma variação da distribuição das manchas
em relação à latitude solar. No início do ciclo as manchas encontram-se preferencialmente nas
altas latitudes (±35o), na época de pico máximo do ciclo a maioria das manchas encontram-se
a ±15o, e finalmente quando o número de manchas diminui no final do ciclo, elas se distribuem
em torno de latitudes ±8o.

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 variação de direção e de força do campo magnético e indicam no Sol a ocorrência
de estruturas bipolares. As partes que mostram essas estruturas são chamadas &%2.?%$
1'2(6#.*'$87.="+'&%$.

Na fotosfera ainda aparecem regiões ativas chamadas !@*3+'$, que são mais densas e
mais quentes que a fotosfera, aparecendo mais brilhantes quando observadas na luz branca.
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+"&,'( -7. Distribuição das manchas solares em função da latitude. No início do ciclo solar, quando a atividade é mínima, 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 %+('&$ já mencionados, ocorrem outras regiões de atividade,
como as =&'.'$, mais brilhantes em Hα e Ca II, que são as contrapartidas das fáculas,
mencionadas anteriormente. Ainda na cromosfera apresentam-se também as =&"%1.(A(*.'$
ou !.+'1%(#"$ que apresentam movimentos que acompanham o campo magnético e levam
material para a coroa. 

Finalmente, destacam-se na coroa solar as regiões chamadas *"(-%($'4?%$, onde a
densidade eletrônica é alta e ocorre um aumento da formação das linhas proibidas e linhas
ultravioleta, associadas à radiação rádio que varia lentamente.

EXERCÍCIOS

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

(a) +%8%9):'(**(b)*;'%<%9):'(*(c) ;%'%(*:

2. Suponha que você esteja observando uma mancha solar durante uma fase de mínimo de manchas
solares. Como identificar se ela corresponde ao final de um ciclo ou se ela corresponde ao início de um
novo ciclo do Sol?
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Capítulo 8

ESTRELAS : Distâncias e Magnitudes

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

• Determinação da Distância das Estrelas: paralaxe estelar

(a) Movimento do Sol

(b) Aglomerados em movimento

(c) Relação Período-Luminosidade

• Escalas de Magnitudes

(a) Magnitude Aparente

(b) Magnitude Absoluta

(c) Módulo de Distância

(d) Magnitude Bolométrica

• Índice de Cor

!"#$"%&'()"(*

• Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap.11)
• Chaisson & McMillan, 1998 "Astronomy: a beginner's guide to the Universe" (cap. 10, 14)



Observatór ios Vir tuais – Fundamentos de Ast ronom ia – Cap. 8 (Gregor io-Hetem & Jatenco-Pereira)    

Determinação da Distância das Estrelas

O método de determinação de distâncias através de radares ou das leis de Kepler nos
movimentos orbitais, usados para o sistema solar, não pode ser aplicado às estrelas. Isso
porque, mesmo para nossas vizinhas mais próximas, as distâncias envolvidas são grandes
demais e devemos então buscar outras formas de determinar o quanto elas estão distantes.

!"#"$"%&'()*&$"#

A paralaxe é a medida do deslocamento aparente de um objeto, que se observa com
relação 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
ângulo de deslocamento da linha de visada. 

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

+"&,'(-.. Imagens de uma mesma região do céu obtidas com seis meses de diferença, mostrando o movimento aparente de uma
estrela, com relação às estrelas fixas, ao fundo.

Quanto mais distante a estrela, menor é a
paralaxe e portanto sua medida mais usual é em

segundos de arco (“). A distância de uma estrela que
tenha paralaxe de 1“ eqüivale a 206265 U.A.
(3,1.1016m =3,3 anos-luz). Por convenção, define-se
essa distância como sendo de 1 !"#$%& (pc), de forma
que, se conhecermos a medida da paralaxe (π“)
teremos a distância da estrela em parsec. Esse
conceito torna simples a conversão de paralaxe para
distância, como por exemplo, uma estrela com π = 0,1”
encontra-se a uma distância de 10pc. Da mesma
forma que, se a paralaxe é dada em radianos, temos a
distância em U.A. 

"

1)(
π

=!"# .

+"&,'( /. Observações 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 é utilizada para se  medir o ângulo paralático, ou seja a paralaxe da estrela .

95



Observatór ios Vir tuais – Fundamentos de Ast ronom ia – Cap. 8 (Gregor io-Hetem & Jatenco-Pereira)    

O maior valor conhecido de paralaxe é de π = 0,76”, medido para a estrela Alfa de
Centauro. Sua distância é então de 1,3 pc, que equivale a 4,3 anos-luz, correspondendo à
estrela mais próxima do Sol. Além do método acima descrito, chamado +"#"$"%&
*#,-./.01*#,2", existem outros métodos geométricos para determinação de distâncias maiores
que 100 pc, métodos estes que dependem dos movimentos estelares. Esses movimentos
serão vistos com maior detalhe mais tarde, no capítulo referente à rotação da Galáxia.

(a) Movimento do Sol entre as estrelas próximas

Como o Sol se move com relação à constelação de Hércules (20 km/s) poderíamos medir
em um intervalo de alguns anos, por exemplo, a distância de estrelas que estão 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 direção da linha de visada, chamada 2.0+./&/*& #"3,"$, e outra perpendicular à linha de
visada, a 2.0+./&/*& *#"/)4&#)"$. Quando é expressa em termos de deslocamento angular
(segundos de arco por ano) a velocidade transversal é designada como '()*'%+,( !#-!#*(, 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 +"#"$"%& 013," para todo esse grupo de
estrelas. Esse método resulta em valores apenas aproximados nas medidas de paralaxes e as
distâncias obtidas são relativas ao grupo de estrelas. 

(b) Aglomerados em movimento

Um aglomerado estelar constitui-se em um grupo de estrelas ligadas gravitacionalmente e
que se movem em conjunto. Se o aglomerado aparece ocupando um ângulo considerável no
céu, os movimentos próprios individuais parecem convergir para um mesmo ponto. Se
medirmos a velocidade radial média do aglomerado (através do efeito Doppler) e usarmos
cálculos trigonométricos, poderemos determinar a distância de cada estrela pertencente ao
aglomerado.

(c) Relação !&#5.3.'6'780,/.),3"3& das Cefeidas

A determinação de distâncias em função da luminosidade das estrelas depende da
comparação entre o brilho aparente observado e o tipo em que a estrela é classificada, o qual
revela seu brilho absoluto (veremos a definição de magnitude aparente e magnitude absoluta
mais adiante). Para conhecermos o tipo espectral e a classe de luminosidade de uma estrela
utilizamos os recursos da espectroscopia. Esse método, que utiliza a diferença entre
magnitude aparente e magnitude absoluta (módulo de distância) é chamado +"#"$"%&
&)+&2*#.)29+,2".
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A variabilidade na luz observada em algumas estrelas também se constitui num bom
método para determinação de distâncias extragaláticas. As Cefeidas formam uma categoria de

estrelas variáveis pulsantes e o período de
pulsação de uma Cefeida está diretamente
associado à sua luminosidade.

Conhecendo-se o período de pulsação (P),
obtém-se a luminosidade (L) diretamente da
relação ./!"#0, que é bem estabelecida 
+"&,'(-01 Gráfico do período de pulsação (P) $%&'('
luminosidade (L) para a Cefeidas, mostrando a boa correlação
entre P e L. Também são mostrados os períodos de pulsação das
estrelas variáveis RR Lyrae.

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

Método Objeto Distância
Radar Planetas ~1 U.A.
Paralaxe estelar Estrelas próximas 15 pc
Aglomerados em movimento Hyades 38 pc
Paralaxe estatística Aglomerado galático 300 pc
Diagrama cor-magnitude de estrelas 10kpc
Relação P/L Estrelas variáveis Cefeidas 3 Mpc
Diâmetro de Regiões H II Galáxias espirais 30 Mpc
Galáxias + brilhantes Aglomerados distantes de

galáxias
3 Gpc

+"&,'( 21 Aplicando-se a relação Período-
Luminosidade é possível determinar com precisão
distâncias até 15 Mpc. 
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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 são
consideradas de 1a magnitude, vistas com uma magnitude aparente m1 (corresponde ao fluxo
observado F1). As estrelas de menor brilho seriam as de 6a magnitude, com magnitude m6,
correspondente a um fluxo F6, sendo que brilho de uma estrela com m1 é 100 vezes maior que

o brilho de uma estrela com m6.
Como F1 = 100F6, um intervalo de
5 magnitudes corresponde a um
fator 100 no brilho. A diferença de
1 magnitude corresponde a um
fator 1001/5 = 2,512. Como esta
escala é baseada nas
observações do olho humano,
podemos dizer que ele
corresponde a um detetor
logarítmico.

+"&,'( 31 À medida que nos distanciamos de uma fonte de luz, sua radiação é diluída, de forma que a radiação recebida

em um detetor diminui com o quadrado da distância.

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

Para deduzirmos a relação magnitude e fluxo, vamos comparar as magnitudes m1 e m6 →

1005
6

1 =⇒=∆
)
)

* . Se 5
1

1

1001 =⇒=∆
+)

)
*  5,2

1

=⇒
+)
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⎟⎟⎠
⎞

⎜⎜⎝
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Desta forma, obtemos 

2

1
12 log5,2

)
)

** =− .

Para estabelecermos a expressão genérica da magnitude 0 de uma estrela, vamos supor
que seu fluxo seja F=F2 e que o fluxo, correspondente à magnitude zero (m1=0) seja F0=F1.

Assim, 
2

0log5,20
)

)
* =− , ou seja ))* log5,2log5,2 0 −= .

Substituindo :;<=>'$.-'? , que define o ponto zero na escala de magnitudes e depende

do sistema fotométrico, teremos então )+* log5,2−= .

Lembrando que o fluxo observado depende da distância, temos

onde C' = C + (2,5 log 4π) e 0 é a magnitude aparente da estrela.

Magnitude Absoluta

Por definição, a magnitude absoluta da estrela é " 0"-/,*83& @8& " &)*#&$" *&#," )&
&)*,4&))& $.2"$,A"3" " 80" 3,)*B/2," 3& CD +2E Supondo uma estrela cujos parâmetros sejam
m, d, L , F , no caso em que "fosse colocada" a uma distância de 10 pc, teria os parâmetros
M, 10pc, L , F10, onde ' corresponde à magnitude aparente e 1 à magnitude absoluta. Assim,
temos a expressão para M, dada por M = m (d = 10pc), sendo:

Módulo de Distância

Como vimos anteriormente, a comparação entre a magnitude aparente (observada) e a
magnitude absoluta (que pode ser obtida conhecendo-se a luminosidade da estrela) é bastante
útil na determinação da distância das estrelas. Essa determinação se faz através do 0938$.'3&
3,)*B/2,", definido por '21, onde :

m – M = (C’ – 2,5 log L + 5 log d) – (C’ - 2,5 log L + 5)

m – M = 5 log d – 5

É importante notar que neste caso estamos supondo ausência de matéria absorvente
entre as estrelas e o observador. A rigor, a extinção interestelar deveria também ser
considerada.

#,+*
#
,

) log5log5,2’
4 2

+−=⇒
π

=

10
log5 #

-* =−

5log5,2’ +−= ,+-
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Em termos de razão de fluxos, o módulo de distância pode ser expresso por

⎟⎟⎠

⎞
⎜⎜⎝

⎛
=−

∗)

)
-* 10log5,2 . Como 

24 #
,

)
π

= ∗
∗

 e 
2

*
10 104π

= ,
)  teremos

10log5log5
10

log5,2
2

−=−⇒⎟
⎠
⎞⎜

⎝
⎛=− #-*
#

-*

que resulta em 5log5 −=− #-* , (d em pc).

Magnitude Bolométrica

Se integrarmos o fluxo de uma estrela em cada comprimento de onda ou freqüência,
teremos o fluxo total que também é chamado fluxo bolométrico. A magnitude correspondente a
esse fluxo integrado é conhecida como 0"-/,*83&'F.$.01*#,2".

Índice de Cor

Os índices de cor são definidos em função das magnitudes observadas em diferentes
comprimentos de onda, ou mais especificamente, nas diferentes bandas espectrais. O sistema

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

+"&,'(-41 Perfil padrão dos filtros UBV, indicando o máximo de resposta nos diferentes comprimentos de onda

∫
∞

=→⇒
0

))#$)*
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O índice de cor [B-V] de uma estrela é dado por ⎟⎟⎠

⎞
⎜⎜⎝

⎛
=−

)
)

** log5,2 , onde ∫ ν= ν #)) .

Da  mesma  forma, [U-B]=mU-mB, [J-K]=mJ-mK, etc.

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

Lembrando que a magnitude
bolométrica depende de

∫ ν= ν #)) , e que o fluxo depende

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

+"&,'(-51 Curvas de corpo negro para três temperaturas, indicando-se a posição dos filtros B (azul) e V (visível).

EXERCÍCIOS

1. Uma estrela variável 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 é seu modulo de distância? Qual é
sua magnitude absoluta?

3. A magnitude V observada em duas estrelas é 7,5 mag para ambas, mas suas magnitudes no azul são
B1=7,2 e B2=8,7. Qual é o índice de cor [B-V] de cada estrela?

4. Duas estrelas A e B, têm magnitude absoluta 3 e 8, respectivamente. Elas são observadas com a
mesma magnitude aparente. Qual é a mais distante e o quanto ela é mais distante que a outra? 
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Capítulo 9

SISTEMAS BINÁRIOS ESTELARES

A maioria das estrelas encontra-se em sistemas duplos ou múltiplos, estando fisicamente
associadas entre si, sob influência de uma ação gravitacional mútua. Através do estudo dos
sistemas binários, podemos deduzir uma série de importantes parâmetros estelares, tais como
massa, raio, temperatura superficial, período de rotação, etc.

A determinação de tais parâmetros 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.

• Classificação: Binária: aparente, visual, espectroscópica, eclipsante.

• Binárias Visuais:Determinação de Massas Estelares; Relação Massa-Luminosidade

• Binárias Espectroscópicas:Curva de Velocidade; Função de Massa

• Binárias Eclipsantes: Curva de Luz, Binárias em contato

!"#$"%&'()"(*

• Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 12)

• Chaisson & McMillan, 1998 “Astronomy: a beginner’s guide to the Universe” (cap. 10)

• Zeilik, 1976 “Astronomy: The Evolving Universe” (cap. 14)
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Classificação dos Sistemas Binários

Os diferentes tipos de binárias são identificados de acordo com suas características
físicas e por motivos observacionais, classificando-as em binárias aparentes, visuais,
astrométricas, espectroscópicas e eclipsantes.

As estrelas são consideradas !"#$%"&' &(&%)#*)' quando não formam um sistema
ligado, pois estão a diferentes distâncias do Sol. Como se encontram na mesma linha de
visada, devido a um efeito de projeção, !"!#$%&$'$%&$ constituem um par.

Um sistema duplo só pode ser opticamente
detectado se o telescópio tiver uma abertura
grande (poder de resolução) suficiente para
observar separadamente as duas
componentes do sistema. No caso da !"#$%"&
+"',&- verifica-se, através do estudo de seu
movimento, se as estrelas estão fisicamente
associadas ou não. Se as estrelas movem-se
de forma independente, não caracterizam um
sistema binário ligado.

+"&,'( -. Os períodos e as separações das estrelas binárias podem ser observados diretamente se cada estrela é vista
claramente.

Nos casos em que &()#&' ,.& estrela é observada com o telescópio, mas nota-se um
movimento oscilatório no céu, podemos deduzir a presença de uma companheira não
observável, e o sistema é então considerado como uma !"#$%"&/&'*%0.1*%"2&3

Um importante exemplo de binária astrométrica é o par formado pelas estrelas Sirius A e
B. Ainda na época em que os recursos observacionais não eram suficientes para observá-las
em separado, foi possível deduzir a presença de Sirius B. Como sua massa é pequena, Sirius
B tem órbita maior que a de Sirius A, ambas girando em torno de um mesmo centro de massa
(ver Figura 2). Foi pela alteração causada no movimento próprio de Sirius A, que se descobriu
a existência de Sirius B antes que ela fosse diretamente observada.

103



Observatór ios Vir tuais – Fundamentos de Ast ronom ia – Cap. 9 (Gregor io-Hetem & Jatenco-Pereira)    

+"&,'( .. (a) Movimentos aparentes de Sirius A e B, e do centro de massa C, com relação às estrelas de fundo. (b)
Movimentos orbitais de Sirius A e B com relação ao centro de massa.

Alguns casos em que as estrelas encontram-se muito próximas entre si (separações
menores que 1 UA) e períodos orbitais pequenos (de horas a alguns meses) em um sistema
não resolvido, a duplicidade pode ser revelada por oscilação nas linhas espectrais, indicando
que as estrelas formam uma !"#$%"& )'()2*%0'24("2&3 Os sistemas em que ocorre variação
do brilho aparente das componentes, causada pelo eclipse que uma estrela provoca na outra,
são denominados !"#$%"&'/)2-"('&#*)'3

Binárias Visuais
Como já foi mencionado, as binárias visuais formam um sistema ligado que pode ser

resolvido com um telescópio, observando-se a separação entre as duas estrelas. No entanto,
raramente a imagem de uma estrela é vista com diâmetro menor que 1”, uma limitação

observacional imposta pela atmosfera.
Assim, as binárias visuais podem ser
resolvidas com um telescópio se tiverem
uma separação maior que 1”. A
separação angular no movimento orbital
deve ser grande o suficiente para que a
duplicidade seja resolvida, e isso implica
em períodos orbitais necessariamente
longos (de alguns anos até milhares de
anos).

+"&,'(/01 Sistema binário 70 Ophiuchi. À medida que o tempo passa, a posição relativa entre as estrelas é marcada como um
ponto, traçando uma órbita aparente, com período de 88 anos.
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Ao se observar um sistema binário tem-se a medida da separação angular entre a estrela
(%".$%"& (a estrela mais brilhante do par) e a ')2,#5$%"& (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 relação das massas é dada por m1 r1 =
m2 r2 e a separação dos corpos é dada pela soma das distâncias até o centro de massa a=
r1+r2 .

A determinação da massa das estrelas é realizada em três etapas: observa-se o período
orbital e a máxima separação angular, que pode ser transformada em unidades astronômicas
se a distância do sistema ou paralaxe é conhecida. Ambos, período (() e a separação entre as
estrelas (!) são aplicados à terceira lei de Kepler, na formulação Newtoniana:

( )
3

21

2
2 4

!
""#

$ ⎥
⎦

⎤
⎢
⎣

⎡
+

= π , que por sua vez nos fornece a soma das massas. 

Conhecendo a relação das massas:
1

2

2

1

%
%

"
"

= as massas individuais podem então ser

determinadas. 

+"&,'( 21 No sistema binário cada estrela move-se numa órbita elíptica em torno do centro de massa. A separação é dada por
a= r1+r2.

Vamos calcular as massas das estrelas na seguinte situação: 

)'! *+%,#+! -+./!0 1 2*.$#-!3! 42' /'! .$"!#!562 !%7/0!# ',8+'! ! 9 :; $ /'!
"!#!0!8$ &#+72%2'1&#+4! 3$ <=>;= ? @#*+&! 1 42'"0$&!3! $' :< !%2. $ ! "2.+562 3! $.&#$0!
"#+',#+! 42+%4+3$ 42' 2 A242 3! @#*+&!B .$%32 C/$ ! 42'"!%D$+#! 1 .$'"#$ -+.&! ! /'!
3+.&E%4+! !&1 2 4$%&#2 3$ '!..! 4+%42 -$F$. '!+2# C/$ ! 3+.&E%4+! 3! $.&#$0! "#+',#+! !&1 $..$
"2%&2GH# 9IG# J=
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Se utilizarmos os parâmetros (B ! e ' respectivamente em unidades de !%2.B )? $ K ,
podemos aplicar a terceira lei de Kepler na forma: 

2

3

21 $
!

"" =+ .

A separação entre as estrelas pode ser obtida diretamente da relação entre paralaxe e
separação angular:

"
")(

π
!

&'! = , pois como vimos anteriormente a paralaxe medida em

radianos se relaciona com a distância segundo a expressão
(
&'

%!(
1)( =π e quando é dada em

segundos de arco a relação é dada por 
(
)*1

"=π , onde 1 pc = 206265 UA.

Aplicando os dados UA
0,1
3a = e P= 30 anos, na terceira lei de Kepler, temos

( )2

3

21 30
1

0,1
3mm ⎟

⎠
⎞⎜

⎝
⎛=+ , o que resulta em: 30mm 21 =+ M  (i)

Lembrando que a razão entre as distâncias até o centro de massa é 5
r
r

m
m

1

2

2

1 == , temos

que m1=5 m2  (ii).  

Substituindo (ii) em (i) teremos: 6 m2  = 30 M  , então m2 = 5 M   e m1 = 25 M .

Relação Massa-Luminosidade
Da mesma forma que utilizamos o período e o tamanho da órbita da Terra para encontrar

a massa do Sol, pela terceira lei de Kepler, nós também estimamos as massas estelares das
binárias. Como a distância da binária deve ser conhecida para que essas massas sejam
determinadas, nós precisamos apenas observar o fluxo de radiação para determinar a
luminosidade das estrelas. Quando colocamos num gráfico as massas e as luminosidades das
estrelas de sistemas binários, temos uma correlação bem definida, chamada %)-&670 8&''&9
:,."#0'"5&5) (M-L). 

Foi em 1924 que Eddington sugeriu que a relação M-L das estrelas normais da seqüência

principal (uma das fases evolutivas das estrelas) pode ser expressa por
α

⎟⎟⎠

⎞
⎜⎜⎝

⎛
=

ΘΘ +
+

,
, . Verifica-

se que o expoente α varia em função do tipo de estrela. No caso de estrelas de altas massas e
muito luminosas, α~3. Para as estrelas de massa semelhante à massa solar, α~4 e finalmente
para estrelas fracas de baixas massas, α~2. Essas mudanças são explicadas pelas diferentes
estruturas internas (variam em função da massa da estrela), pelas opacidades das atmosferas
estelares e pelas diferentes temperaturas.
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Essa lei de M-L não se
aplica a estrelas mais evoluídas,
que não estão na seqüência
principal, como por exemplo as
gigantes vermelhas ou as anãs
brancas.

+"&,'(/3. Relação Massa-Luminosidade determinada para estrelas em sistemas binários, cuja distância é conhecida.

Binárias Espectroscópicas

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 indicação de que estamos lidando com uma binária espectroscópica quando
nota-se em seu espectro que a separação de dois conjuntos de linhas varia num período
bem determinado. Esses conjuntos de linhas duplas aparecem nos casos em que ambas
estrelas têm luminosidades semelhantes. Eventualmente a companheira é tão fraca que seu
espectro não se destaca e somente as linhas espectrais da primária, são detectadas e
aparecem oscilando em comprimento de onda. 

Imaginemos o caso em que a estrela de maior massa seja estacionária e em torno
dela gira a estrela secundária. Na medida que a secundária se afasta do observador, suas
linhas espectrais são vistas deslocadas para o vermelho, quando comparadas com as linhas
espectrais da primária. Quando a secundária se aproxima do observador, vemos as linhas
deslocadas para o azul.
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+"&,'(/4. Periodicidade no
deslocamento Doppler nas
binárias espectroscópicas. O
diagrama mostra um sistema
em que apenas o espectro da
componente mais brilhante é
detectado.

(a) Curvas de Velocidade
A partir do deslocamento observado no comprimento de onda das linhas emitidas por

binárias espectroscópicas, podemos deduzir informações importantes, como o período orbital e
a distância das estrelas até o centro de massa do sistema. Essa estimativa é feita a partir das
velocidades radiais medidas em função do deslocamento Doppler, as quais são graficadas em
função de tempo, resultando nas chamadas 2,%+&'/5)/+)-02"5&5).

Lembrando a expressão para o deslocamento Doppler, temos: ( )
*
v

=
λ

λ−λ
≡

λ
λ∆

0

0

0

, onde

λ0 é o comprimento de onda emitido, λ é o observado, 4 é a velocidade da luz e vr é a
velocidade radial (negativa para aproximação da estrela, e positiva nos casos em que a estrela
se afasta). 

Vamos avaliar o caso mais simples, em que as estrelas desenvolvem órbitas aparentes
circulares em torno do centro de massa, em um período P. Nessa situação nota-se que
durante um período, a estrela primária desloca-se na circunferência 2π r1, a uma velocidade
constante V- Como esse percurso é dado pela velocidade multiplicada pelo período, temos

1 2
.$

%
π

= : e no caso da secundária, que desloca-se na circunferência 2π r2 a uma velocidade v,

a distância até o centro de massa é dada por
2 2

.$
%

π
= . Como a relação entre massas é dada

por M r1 = m r2, temos
V
v

r
r

m
M

1

2 == . Lembrando que a= r1+r2 e que
2

3

$
!

"+ =+ , podemos então

deduzir as massas individuais.
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Em geral esta situação simplificada não ocorre e são então necessários outros
procedimentos, que envolvem, por exemplo, o conhecimento da A/%562 3$ '!..!, a
excentricidade da órbita, ou a inclinação do plano orbital, com relação à esfera celeste.

(b) Função de Massa
Com o passar do tempo, as fortes interações de maré transformam órbitas elípticas em

órbitas circulares. Quando conhecemos o angulo + de inclinação do plano da órbita, que nesse
caso tem excentricidade muito pequena, a velocidade projetada é expressa por V’=Vsen / e
podemos determinar P, r’1, r’2 , a relação das massas

’
’

0"
+ v= e aplicarmos a 3a lei de Kepler

na forma 
2

3
3

P
)(a’m)sen(M =+ / , de maneira a determinar as massas individuais.

Nos casos em que a companheira é muito fraca e apenas um conjunto de linhas
espectrais é observado, podemos encontrar apenas a ;,#670 5) .&''& f(M,m) dada por:

( ) ( )
/33

3
3

1

3
3

1

3

1

23
1

3
21

32

senm
mM)’(r

m
M1r

r
r

1rrram)P(M +=⎟
⎠
⎞⎜

⎝
⎛ +=⎟⎟

⎠

⎞
⎜⎜
⎝

⎛
+=+==+

( ) 2

3
1

2

33

P
)’(r

mM
senmm)f(M, =
+

≡ / , neste caso somente P e r’1 são observáveis. Se + não for

conhecido, determinam-se valores estatísticos para as massas de sistemas binários a partir de
f(M,m) combinando-se dados de vários sistemas. Como o mais provável é detectar-se binárias
com +~90o, adotamos um valor médio para <sen3+> ~ 2/3 e avaliamos o valor médio de
( )2

3"
"+ + . O valor de M pode ser obtido através de observações espectroscópicas da

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

Binárias Eclipsantes

Quando o ângulo de inclinação da órbita de um sistema duplo é de 90o, cada uma das
estrelas pode periodicamente eclipsar a outra, dessa forma, o sistema é chamado !"#$%"&
)2-"('&#*). Alguns milhares desses sistemas são conhecidos, muitas delas também são
binárias espectroscópicas e apenas algumas são binárias visuais.

A principal forma de detecção das binárias eclipsantes é através das variações no brilho
do sistema e a interpretação dessas variações será discutida a seguir.
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(a) Curvas de Luz
Um gráfico em função do tempo, que mostra a variação do brilho (magnitude ou fluxo) de

uma binária eclipsante estabelece sua 2,%+& 5) -,<. Nos momentos em que não ocorre o
eclipse, o brilho é constante com o passar do tempo. Nas ocasiões de eclipse a curva de luz
pode apresentar dois tipos de mínimo de brilho, ou seja, de diferentes profundidades. O
mínimo de maior profundidade ocorre quando a estrela mais fria passa na frente da mais
quente, definindo um )2-"(') (%".$%"0. No outro eclipse, a profundidade do mínimo é menor,
ocorrendo então um )2-"(')/')2,#5$%"0. 

Considerando o eclipse esquematizado na Figura 7, os pontos de contato entre as
imagens das duas estrelas definem o início do eclipse quando ocorre o "#+'$+#2 42%&!&2 (t1).
Chega a um mínimo no .$7/%32 (t2) o qual dura até o &$#4$+#2 42%&!&2 (t3) quando a estrela
menor começa a deixar o disco da maior. O fim do eclipse é marcado pelo C/!#&2 42%&!&2 (t4).
Tanto o mínimo primário, como o secundário são achatados.

+"&,'( 5 Eclipse central para órbitas circulares. Neste caso a estrela menor é a mais quente das duas. Os quatro pontos de
contato são numerados e definem a duração do eclipse. Na situação (A) a estrela menor passa em frente da maior (secundário).
No caso (B) ocorre o eclipse primário.

Dependendo do ângulo de inclinação da órbita o eclipse pode ser 2)#*%&- ou (&%2"&-.
Quando i=90o ocorre o eclipse central, que pode ser *0*&- (menor estrela atrás da maior) ou
&#,-&% (estrela menor na frente da maior). Quando numa órbita circular o eclipse é parcial,
ambas ocultações têm igual tempo de duração e os mínimos de brilho não são achatados. 

(b) Binárias em contato
Sistemas eclipsantes com períodos extremamente curtos (apenas algumas horas) ficam

tão próximas que estão em contato físico. Sua curva de luz mostra esta interação porque seus
máximos são arredondados e seus mínimos têm quase a mesma profundidade. As estrelas
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compartilham o mesmo envoltório nesse sistema e ambas sofrem fortes distorções causadas
pelos efeitos de marés. 

As binárias próximas entre si podem ser classificadas de acordo com a comparação entre
o tamanho da estrela e o lobo de Roche (região que define o campo de ação gravitacional de
uma estrela sobre a outra). Se o raio de ambas estrelas é menor que o lobo de Roche, elas
estão 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 estão em contato e um
envoltório comum circunda as duas estrelas.

+"&,'(/61 Eclipses parciais para uma órbita circular inclinada. Neste caso a estrela menor é a mais quente.

EXERCÍCIOS

1. Considere uma binária visual, cuja órbita aparente é circular e de inclinação zero. Foram determinados: (i) seu período

de 8 anos, (ii) sua máxima separação angular de 3”, (iii) sua distância de 2 pc. 7(8 Calcule a soma das massas das

estrelas deste sistema binário. 7#8 Sabendo que, com relação ao centro de massa, a secundária está a uma distância 2

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

2. Considere o caso das estrelas (1) e (2) que formam uma binária eclipsante. A estrela (1) tem uma temperatura

superficial de 20.000 K, um raio de 60 R e magnitude absoluta –6,8 mag. O raio da estrela (2) é 0,3 R e sua

magnitude absoluta é 0,4 mag. Calcule: 7(8 a razão de suas luminosidades e 7#8 a razão de suas temperaturas efetivas.

798 Qual das estrelas é eclipsada no mínimo primário?
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CLASSIFICAÇÃO ESPECTRAL 
 

Vamos agora estudar a classificação das estrelas em função de suas propriedades, 
como cor, temperatura superficial e características espectrais. Essa classificação utiliza o 
diagrama H-R, um gráfico que relaciona os parâmetros ligados a luminosidade e cor, para 
as diferentes categorias de estrelas. 

Faremos uma descrição de como o diagrama H-R é construído e como ele pode ser 
usado na identificação das populações estelares. 

 
Características Observacionais 

 
Como vimos anteriormente, a luminosidade é uma propriedade intrínseca da estrela, 

não depende de sua localização ou de seu movimento. Por outro lado, quando 
observamos uma estrela, nós não medimos a sua luminosidade, mas sim o seu fluxo, ou 
seja: a porção de energia detectada numa dada área de superfície coletora, num intervalo 
de tempo. Vimos também que o fluxo medido é diretamente proporcional à luminosidade e 
inversamente proporcional ao quadrado da distância. 
 
Temperatura de Cor 

 

Quando falamos da radiação das estrelas, que é emitida segundo a Lei de Planck 
para a radiação de corpo-negro, fizemos algumas aproximações que nos levaram à lei de 
Wien, a qual define o deslocamento do comprimento de onda correspondente ao máximo 
de radiação (λmax), em função da temperatura efetiva da estrela (Tef), também chamada 

temperatura de cor, que pode ser expressa por 
)A(

10898,2)K(
max

7

oef
xT

λ
= . Essa distribuição nos 

mostra que estrelas mais quentes têm menor λmax e portanto devem ser mais azuis, 
enquanto que estrelas mais frias têm maior λmax e portanto 
devem ser mais vermelhas. 

Quando olhamos para a constelação de Orion com 
um binóculo, podemos identificar a cor da estrela fria 
Betelgeuse (α), que é avermelhada, e da estrela quente 
Rigel (β), que é azulada. Entretanto, temos que realizar 
observações mais detalhadas para determinarmos suas 
temperaturas - 3000 K para Betelgeuse e 15000 K para 
Rigel. Discutiremos a seguir a classificação que é feita a 
partir do estudo detalhado do espectro das estrelas. 

 
Figura 1. As diferentes cores das estrelas da constelação de Orion são 
facilmente identificadas. A estrela azulada (β) na parte superior à direita é 
Rigel e a estrela vermelha (α) mais abaixo, à esquerda, é Betelgeuse . 
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Classificação dos espectros estelares 

 

Vimos que para obter o espectro de uma estrela, a sua radiação que chega no 
telescópio em forma de luz deve ser dispersada em comprimento de onda através de um 
espectrógrafo (da mesma forma que a luz branca é decomposta em várias cores ao 
passar por um prisma), e essa luz dispersada é então registrada, fotograficamente ou de 
forma eletrônica. 

Pela comparação entre a posição das linhas espectrais da estrela observada e as 
linhas de um espectro de laboratório (lâmpada de calibração), podemos identificar seus 
comprimentos de onda e quais elementos propiciaram a formação das linhas. 

Desta forma, estrelas sob condições físicas diferentes, devem necessariamente 
apresentar espectros diferentes. Na Figura 2 apresentamos espectros de 7 estrelas, 
observadas na região espectral de 400 a 700 nm. Todos os espectros apresentam linhas 
de absorção (aparecem escuras) sobrepostas a um contínuo, mas o padrão 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 são semelhantes ao Sol, em termos de composição 
química e as diferenças 
espectrais encontradas se 
devem unicamente às 
diferenças em temperatura. 
A primeira estrela no topo 
do diagrama tem 30000K, 
a segunda tem 20000K, 
continuando a diminuir até 
chegar na última abaixo, 
com temperatura de 
3000K. 

 

Figura 2. Espectros observados em 

7 estrelas de diferentes 

temperaturas. No alto apresentam-se 

os espectros das mais quentes, que 

têm por exemplo linhas de hélio. Já 

nos espectros de estrelas mais frias 

(abaixo), essas mesmas linhas não 

aparecem. 
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Estrelas com temperatura superior a 25000K normalmente têm forte linha de 
absorção do He II (hélio uma vez ionizado) e de elementos mais pesados, com múltiplas 
ionizações, como oxigênio, nitrogênio e silício (essas linhas não se encontram nos 
espectros apresentados na Figura 2). 

Essas fortes linhas não aparecem no espectro das estrelas mais frias, as quais não 
atingem as temperaturas necessárias para excitar e ionizar esses elementos. Por outro 
lado, as linhas de absorção do hidrogênio são relativamente mais fracas nas estrelas 
quentes. Essa ausência de linhas fortes não é devida a falta de hidrogênio (elemento 
muito abundante em todas as estrelas), mas se deve ao fato de que a altas temperaturas, 
o hidrogênio encontra-se ionizado, restando poucos átomos intactos para produzirem 
essas linhas. 

 

Para estrelas com temperaturas em torno de 10000 K, as mais fortes linhas de 
absorção são do hidrogênio, onde os elétrons facilmente se movem entre o segundo e 
terceiro orbitais, produzindo a linha vermelha em 656,3 nm (Hα). Linhas de elementos 
como cálcio e titânio, que têm elétrons menos ligados são mais comuns no espectro de 
estrelas a 10000K, do que as linhas de He, O e N, em que os elétrons são fortemente 
ligados. 

Finalmente, nas estrelas mais frias, não encontramos novamente as linhas do 
hidrogênio, mas nesse caso o motivo não é a ionização dos átomos, como ocorre nas 
estrelas muito quentes. Nas estrelas frias a transição entre os níveis orbitais não ocorre 
porque os elétrons ficam preferencialmente no estado fundamental. Verificam-se então as 
linhas de elementos mais pesados fracamente excitados, não se encontrando linhas de 
elementos ionizados. Como a energia dos fótons saindo das estrelas frias não é suficiente 
para destruir moléculas, ocorrem muitas linhas moleculares de absorção, como as de 
óxido de titânio, por exemplo. 

 

 

A seqüência de tipos espectrais 
 

No meio do século passado, quando ainda não se compreendia como os átomos 
produziam linhas espectrais, as primeiras classificações das estrelas foram baseadas nas 
intensidades das linhas do hidrogênio. Foi adotada a seqüência A,B,C…P, para a 
nomenclatura das classes espectrais, onde estrelas tipo A tinham as mais fortes linhas de 
hidrogênio, cujas intensidades diminuíam até chegar no tipo P. 

Com o melhor entendimento dos sub-níveis da estrutura atômica, que foi possível por 
volta de 1920, um novo esquema foi adotado para a classificação espectral, que 
estabelecia uma seqüência mais significativa em função 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 próximo de O, no início da seqüência são chamadas estrelas 
de primeiros tipos (do inglês early type), enquanto que os tipos mais próximos de M, no 
final da seqüência são chamados tipos tardios (late type). Cada tipo é subdividido em 10 
grupos, de 0 (primeiros) a 9 (tardios), como por exemplo: …F8, F9, G0, G1, G2…G9. 

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

 

Tipo 
Esp. 

Cor Tsup (K) Linhas proeminentes de absorção Exemplos 

O 
 

Azul 30.000 He ionizado (fortes), elementos pesados 
ionizados (OIII, NIII, SiIV), fracas linhas 
de H 

 

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

Rigel (B8) 

A Branca 10.000 He neutro (muito fracas), ionizados, H 
(fortes) 

Vega (A0) 
Sirius (A1) 

F Amarelada 7.000 elementos pesados 1 vez ionizados, 
metais neutros (FeI, CaI), H (moderadas) 

Canopus (F0) 

G Amarela 6.000 elementos pesados 1 vez ionizados, 
metais neutros, H (relativamente fracas)  

Sol (G2) 
Alfa Cen (G2) 

K Laranja 4.000 elementos pesados 1 vez ionizados, 
metais neutros, H (fracas)  

Arcturus (K2) 
Aldebaran (K5) 

M Vermelha 3.000 Átomos neutros (fortes), moleculares 
(moderadas), H (muito fracas) 

Betelgeuse 
(M2) 

 

Na classificação das estrelas, luminosidade e temperatura superficial são parâmetros 
que têm um papel semelhante ao peso e altura de uma pessoa, para classificar seu tipo 
físico. Sabemos que nos humanos, essas características são bem correlacionadas, ou 
seja, normalmente espera-se que pessoas mais altas tenham maior peso que as pessoas 
de menor estatura. Assim, também os astrônomos procuram correlacionar os parâmetros 
estelares.  

Um gráfico que compara luminosidades e temperaturas de estrelas próximas ao Sol 
é mostrado na Figura 3. Esse tipo de apresentação recebe o nome de Diagrama H-R, 
uma forma muito útil 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 intrínseco 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: 
)4( 2

∗∗∗ = RFL π , onde 4
∗∗ = TF σ , e que neste caso T

¨
 é aproximadamente a mesma para 

todas as estrelas da amostra, deduz-se que as diferenças nas linhas espectrais devam ser 
causadas pelas diferenças nos raios estelares. 

 

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

Hoje em dia, gráficos 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 seqüência de tipos espectrais 
(ou temperatura) no eixo horizontal. Neste caso, a escala de temperatura é invertida, onde 
temperaturas maiores ficam à esquerda do gráfico e as menores ficam à direita. 

 

A Seqüência Principal 
 

Considere o Diagrama H-R 
mostrado na Figura 3, onde 
aparecem as estrelas mais 
próximas do Sol, pois se 
encontram a uma distância menor 
que 5 pc. Notamos que várias 
estrelas são bem mais frias e 
menos brilhantes que o Sol. A 
estrela Alfa do Centauro tem 
praticamente a mesma 
temperatura e luminosidade que o 
Sol e Sirius é bem mais quente e 
luminosa. Se traçarmos uma linha 
entre os pontos, desde Sirius até 
as estrelas mais frias, teremos 
identificado a região chamada 
seqüência principal, uma fase 
evolutiva em que a maioria das 
estrelas se encontra. 

Figura 3. Diagrama H-R das estrelas mais próximas do Sol. 
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Por outro lado, se incluímos outras estrelas muito brilhantes no Diagrama H-R, como 
é mostrado na Figura 4, notamos uma significativa mudança na distribuição de pontos. 
Vemos por exemplo, Betelgeuse, uma estrela muito mais fria que o Sol, mas de raio muito 
maior, o 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 anã, Betelgeuse é uma super-gigante, já as estrelas muito 
quentes, mas muito menores que o Sol, localizadas na região direita, próxima da base do 
Diagrama H-R mostrado na Figura 4, formam a categoria das anãs brancas. 

Figura 4. Diagrama H-R das estrelas mais brilhantes do céu  (Zeilik & Smith). 

 

Um Diagrama H-R onde aparece um número muito maior de estrelas mostra 
claramente as diferentes regiões onde são encontrados os diferentes grupos de estrelas, 
como podem ser vistas nas Figuras 5 e 6.  
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Figura 5. Diagrama H-R para uma grande 
amostra de estrelas. No eixo horizontal, 
além do tipo espectral, são apresentados 
temperaturas e índices de cor. 

 

Figura 6. Diagrama H-R para algumas estrelas mais brilhantes do céu ou estrelas mais próximas do Sol (d < 5 pc). 
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Populações Estelares 
O estudo dos aglomerados estelares, grupos auto-gravitantes de estrelas que estão 

associadas entre si, permitiu que se estabelecesse os dois tipos de populações estelares. 
Estrelas da População I são jovens e ricas em metais, enquanto que as da População II 
são mais velhas e pobres em metais.  

As principais diferenças entre essas populações são apresentadas em diagramas H-
R de diferentes aglomerados. O primeiro exemplo é o aglomerado das Hyades, com cerca 
de 100 milhões de anos. Como todas as estrelas no aglomerado estão à mesma distância 

do observador, podemos 
nesse caso construir um 
Diagrama H-R com magnitude 
aparente versus índice de cor, 
como é mostrado na Figura 7. 
Notamos claramente a 
seqüência principal e apenas 
algumas estrelas na região das 
gigantes. 

 
Figura 7. Diagrama cor-magnitude para 
o aglomerado das Híades. 

 

No caso de um aglomerado mais jovem, como as Pleiades por exemplo, essas 
gigantes não apareceriam, e teríamos um número maior de estrelas na região B-V ~ 0,2. 
Por outro lado, quando construímos um diagrama cor-magnitude para um aglomerado 
bem mais velho, como M 3 (de 12 a 15 bilhões de anos), temos a seqüência principal indo 
desde B-V ~ 0,8 até o ponto chamado de turnoff em B-V ~ 0,4, e uma grande 
concentração no ramo das 
gigantes, como aparece na parte 
superior a esquerda da Figura 8. 
A metalicidade de M3 é muito 
baixa, dada por Z<0,001(pobres 
em metais), e esse aglomerado é 
considerado como sendo da 
População II. Por outro lado, as 
Híades são mais ricas em metais 
têm Z ~ 0,01 e portanto 
pertencem à População I, da 
mesma forma que as Pleiades. 

 

Figura 8. Diagrama cor-magnitude para o aglomerado globular M3. 
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Classes de Luminosidade 
Para diferenciarmos os tamanhos de estrelas de mesmo tipo espectral, novamente 

recorremos às medidas das linhas espectrais. Como sabemos que a atmosfera de estrelas 
gigantes tem menor densidade que a de uma anã, a qual por sua vez tem uma atmosfera 
bem menos densa que uma anã branca, podemos estudar as linhas espectrais das 
estrelas para identificar se ela está na seqüência principal ou no ramo das gigantes, por 
exemplo. Isso se deve ao fato de que as linhas espectrais são muito sensíveis à 
densidade das fotosferas estelares.  

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

Neste esquema as 
Classes Ia e Ib se referem 
respectivamente às 
supergigantes brilhantes e às 
supergigantes. Classes II e III 
são das gigantes brilhantes e 
gigantes. Classes IV e V às 
sub-gigantes e às estrelas da 
seqüência principal e anãs. 

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

Figura 9. Diagrama H-R e as Classes de Luminosidade. 
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EXERCÍCIOS 
 
 
1. (a) Explique porque as linhas do hidrogênio neutro (como a linha Hα por exemplo) são 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 são 
fracas, qual é o motivo nesse caso? 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
2. Complete os dados da tabela abaixo, para as diferentes estrelas: 

¨̈ T(K) Tipo 
Espectral 

L(L
§§
) Classe de 

Luminosidade Região no Diagrama H-R 

(a) 10000   Ib  
(b)  K5 1x10-2   
(c) 12000 B9  III  
(d) 25000   VI Anãs Brancas 
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Capítulo 11 
 

ESTRUTURA E EVOLUÇÃO ESTELAR 
 
 
Evolução pré-Sequência Principal 

Trajetórias Evolutivas no Diagrama H-R 
Formação de Estrelas 
Tempo de Contração 
Emissão de Radiação de estrelas jovens 
Famílias de estrelas: aglomerados estelares 
 

Origem da Energia Estelar 

Átomos e Isótopos 
Cadeia próton-próton 
Ciclo do Carbono 
Processo triplo-alfa 

 
Fase de Estabilidade: Seqüência Principal 
 
Modelos para Interiores Estelares 

Características Físicas das Atmosferas Estelares 
 
 
 
 
 
 
 
 
Bibliografia: 
 
• “Astronomia e Astrofísica” – IAG/USP, ed. W. Maciel (cap.11 e 12) 
• “Contemporary Astronomy”, Pasachoff 1981, (cap. 8 e 9) 
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Evolução Pré-Seqüência Principal 
 

Apesar de ser bastante longo, o período de vida de uma estrela é limitado. Nós 
estudaremos aqui os primeiros estágios da formação de estrelas; os mecanismos de 
geração de energia no interior estelar durante sua vida "madura", a fase chamada  
seqüência principal, e os modelos que buscam explicar a estrutura estelar.  

Mesmo para uma estrela, ser jovem é estar passando por processos de intensa 
atividade, constantes modificações e instabilidades. Nessa fase ela vai sofrer variações 
de temperatura, massa e diâmetro. Quando a estrela chega na seqüência principal ela 
ainda é relativamente jovem e a queima1 de hidrogênio no seu interior iniciou-se 
"recentemente". Na maioria dos casos, esta é uma fase duradoura e de relativa 
estabilidade. Para o Sol, por exemplo, o tempo total de permanência na seqüência 
principal é cerca de 11 bilhões de anos2, um período em que ele ficará tranqüilamente 
queimando hidrogênio em seu interior. 

 

Trajetórias 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 é uma seqüência de cores (ou temperaturas 

efetivas), em que os primeiros tipos (O, B...) 
correspondem às estrelas mais quentes e 
mais azuladas e as dos últimos tipos (...K, M) 
são as mais frias e vermelhas. 

O diagrama H-R é a forma de se 
comparar os parâmetros estelares, 
relacionados com brilho (luminosidade e 
temperatura), entre os vários tipos de 
estrelas. As diferentes categorias de estrelas 
localizam-se em específicas regiões do 
diagrama H-R, que podem ser divididas em 
classes de luminosidade: I, II e III para 
gigantes, IV e V sub-gigantes e seqüência 
principal. 
 
Figura 1. Um Diagrama H-R mostrando as trajetórias 
evolutivas de duas estrelas de massas diferentes. 

 

                                                           
1 "queima de Hidrogênio" é uma expressão coloquial - não estamos  lidando com o sentido genérico de queima, mas sim 
com reações nucleares. 
2Cerca de 4,5 bilhões de anos já se passaram, desde que o Sol entrou na seqüência principal. 
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Conhecendo-se a luminosidade (L) e a temperatura (T) de uma estrela, é possível 
posicioná-la (graficar o ponto L,T) no Diagrama H-R em qualquer fase de sua vida. Uma 
estrela em fase de formação, por exemplo, terá um específico par (L,T) enquanto ainda 
faltar 106 anos para o início da fusão nuclear no seu interior. Meio milhão de anos depois, 
o par (L,T) será outro.  

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

 
 

Formação de Estrelas 
 

Numa galáxia podem existir várias regiões de formação, consideradas berçários de 
estrelas, que são as nuvens de gás e poeira. 

Devido a flutuações de densidade, em alguns pontos da nuvem-mãe a 
concentração de gás e poeira pode ser alta o suficiente para que a matéria sofra 
contração sob o efeito da gravidade. Com isso, energia é transformada, causando o 
aquecimento da matéria, que por sua vez vai provocar a emissão de radiação do objeto. 
Nesta fase, esse objeto é conhecido como uma protoestrela. 

Seguindo a trajetória 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 à medida que se contrai, o raio do objeto e, por conseqüência, sua luminosidade 

diminuem). Por causa das elevadas 
temperatura e pressão, aumenta a 
força no sentido de expulsar o 
material, e esta é balanceada pela 
força gravitacional, que tende a 
contrair a estrela. Quando o 
equilíbrio entre pressão e gravidade 
é atingido na região central, o gás 
torna-se opaco, não permitindo a 
saída direta da radiação do objeto 
central. As camadas mais externas  
continuam se contraindo, a área 
superficial diminui, causando uma 
diminuição da luminosidade e a 
trajetória move-se para baixo no 
Diagrama H-R.  

 
Figura 2 Diagrama H-R mostrando as trajetórias 
evolutivas na fase pré-seqüência principal para 
estrelas de diferentes massas. As linhas 
tracejadas indicam o tempo de evolução. 
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Tempo de contração 
Após alguns milhares de anos de contração gravitacional a temperatura chega a 

2000-3000 K. Nesse ponto a protoestrela ainda é bem grande e consideravelmente 
brilhante: uma protoestrela de 1M

§
 chega a ser 20 vezes maior em diâmetro e 100 vezes 

mais brilhante que o Sol. O tempo total gasto para o colapso gravitacional que ocorre 
durante a formação de uma estrela depende de sua massa inical: as protoestrelas de 
altas massas são as que se contraem num tempo mais curto. 

A trajetória evolutiva de protoestrelas começa na região das gigantes vermelhas no 
Diagrama H-R3, mas o tempo que permanecem nessa região é uma fração bastante curta 
de sua vida. Uma protoestrela de 15 M

§
 gasta "apenas" 10 mil anos para entrar na 

seqüência principal; já uma protoestrela de 1 M
§
 leva alguns milhões de anos para que se 

inicie em seu interior a queima de hidrogênio. Em termos astronômicos esses tempos são 
tão curtos que é muito rara a "descoberta" de uma protoestrela nos primeiros estágios de 
evolução. 

Protoestrelas menos massivas que 0.08 M
§
 nunca chegam a desenvolver a pressão 

necessária para iniciar a queima de hidrogênio em seu interior. Algumas pequenas 
protoestrelas se contraem até tornarem-se objetos semelhantes a planetas. Já as de 
massa maior que 100 M

§
 desenvolvem altas temperaturas tão rapidamente, que a 

pressão de radiação torna-se a força dominante contra o colapso gravitacional. 
 
 

Emissão de radiação em estrelas jovens 
As grandes quantidades de gás e poeira ao redor das estrelas em formação 

impedem que se observe diretamente a radiação desses objetos, tornando-os "invisíveis" 
para telescópios ópticos. Isso ocorre porque os grãos de poeira absorvem a radiação 
emitida pelo objeto central e re-emitem em comprimentos de onda "mais frios", na faixa do 
infravermelho. O nascimento de uma estrela é marcado pelo início das reações nucleares 
no seu interior. 

Para algumas estrelas “recém-nascidas” ainda ocorrem processos de colapso 
gravitacional e passagem de matéria da nuvem-mãe para a estrela. Dizemos que elas se 
encontram  na pré-seqüência principal. 

Uma das categorias de estrelas que ainda estão por chegar na maturidade é  
conhecida como T Tauri4. Essas estrelas têm massas da ordem de 1 M

§
 e tipos 

espectrais de F até M (temperaturas de 7x103 a 4 x103 K). Por estarem ainda passando 
por processos de "acréscimo" (queda) e ejeção de matéria, as T Tauri apresentam grande 
variabilidade de brilho e forte emissão infravermelha e ultravioleta. 

                                                           
3Esta é apenas uma coincidência de mesma localização no Diagrama H-R, pois as protoestrelas não são gigantes 
vermelhas. 
4Em homenagem à estrela T Tau, o protótipo dessa categoria, que se encontra na constelação do Touro. 
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Associadas a grupos de T Tauri encontram-se freqüentemente nebulosidades de 
gás e poeira, com formato de "nódulos", que mostram espetaculares jatos de matéria, 
quando observados em comprimentos de ondas rádio. Essas compactas regiões 
indicadoras de formação estelar são conhecidas como Objetos Herbig-Haro. A estrutura 
(forma, tamanho) e o brilho dos objetos Herbig-Haro variam continuamente. Acredita-se 
que estas alterações indiquem os estágios finais da fase de contração na pré-seqüência 
principal.  

Estrelas pré-seqüência principal mais quentes que as T Tauri são as estrelas de 
massa intermediária (2-8 M

§
) conhecidas como estrelas dos tipos Ae/Be de Herbig, que 

também são circundadas por poeira, apresentando um espectro de emissão não 
encontrado normalmente em estrelas de tipo espectral semelhante (temperaturas da 
ordem de 104 K). 

Estrelas ainda mais massivas se formam tão rapidamente que não passam pela 
pré-seqüência principal. As de tipo O e B são as mais quentes e mais luminosas, com 
temperaturas superficiais de 15x103 a 35x103 K, emitindo fortemente radiação ultravioleta. 

 
Aglomerados Estelares 

A infância 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 índices 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 2x104 K já 
chegaram na seqüência principal. As 
estrelas mais frias que 104K estão na fase 
final da pré-seqüência principal, ainda 
sofrendo colapso gravitacional, e que 
tiveram recentemente em seu interior o 
início das reações termonucleares. Os 
resultados para NGC2264 indicam uma 
idade de aproximadamente 2 x106 anos. 

 
 
 

Figura 3. Um diagrama H-R do aglomerado jovem NGC2264. Cada ponto do gráfico representa uma estrela do 
aglomerado, para a qual foram determinadas luminosidade e temperatura. 
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Alguns indícios de atividade (associados aos processos de formação) ainda podem 
ocorrer mesmo depois da estrela ter chegado na seqüência principal. Para o aglomerado 
das Plêiades5 (idade estimada em 108 anos) observa-se ainda alguns eventos de perda 

de massa em 
algumas de 
suas estrelas.  

 

 

 

 

 

 

 

Figura 4. O 
aglomerado aberto 
das Plêiades e seu 
Diagrama H-R. 

 

 

Um outro tipo de aglomerado estelar, é chamado aglomerado globular, contendo até 
alguns milhões de estrelas contidas numa região de cerca de 50 pc, numa distribuição 
aproximadamente esférica. A Figura 5 mostra o Diagrama H-R para o aglomerado 
globular Omega Centauri. Nota-se uma clara ausência 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 combustível num tempo muito curto) já desapareceram da 
seqüência principal. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Figura 5. O aglomerado 
globular Omega 
Centauro e seu Diagrama 
H-R. 

 
                                                           
5As Plêiades se encontram na constelação 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 fusão nuclear, gerando a energia necessária para a estrela se sustentar. 
Basicamente os processos de fusão envolvem 4 núcleos de hidrogênio que se fundem, 
para formar 1 núcleo de hélio. Enquanto o hidrogênio tem apenas 1 próton em seu núcleo, 
o hélio possui 2 prótons e 2 nêutrons, sendo que a massa do núcleo formado é um pouco 
menor que a soma das massas dos 4 núcleos utilizados. É essa diferença de massa 
(0.007 da massa inicial) que será convertida em energia no interior estelar6. Como na 
seqüência principal, 90% dos átomos de uma estrela são de hidrogênio, ela tem 
armazenada uma grande quantidade de combustível para ser "queimado".  

As cadeias de reações nucleares propostas para explicar a fusão dos 4 núcleos de 
hidrogênio em 1 de hélio dependem da temperatura em que se encontra o interior estelar. 
A chamada cadeia próton-próton domina o processo de geração 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 já foi formado e as 
temperaturas são muito elevadas ocorre o chamado processo triplo-alfa.  
 
 

Átomos e Isótopos 
 

No núcleo concentra-se a maior parte da massa de um átomo, ocupando um 
pequeno volume na sua região central, a qual é circundada pelos elétrons. O número de 
prótons no núcleo determina a quantidade necessária de elétrons para que o átomo esteja 
no estado neutro. Cada elemento é definido por um número específico de prótons, 
enquanto que o número de nêutrons não é fixo7.  

São as diferentes formas de um mesmo elemento que são chamadas de isótopos. 
Para designar os isótopos utiliza-se a convenção de se indicar o número de prótons 
(número atômico) subscrito antes do símbolo do elemento, e a soma de prótons e 
nêutrons (número de massa) sobrescrito depois do símbolo. Por exemplo, o deutério, um 
isótopo do hidrogênio é representado por 1H2, já que ele possui 1 próton e 1 neutron. 
Quando os isótopos não são estáveis, eles são chamados de radioativos e transformam-
se expontaneamente em um outro isótopo ou elemento. Durante alguns tipos de 
decaimento radioativo libera-se a partícula denominada neutrino. 

 
 

                                                           
6Apesar de muito pequena, essa fração de massa é convertida de acordo com  E=mc2 . Como a velocidade da luz (c) é 
muito alta, a porção de energia gerada também atinge valores elevados. 
7Com excessão do hidrogênio e do hélio, o número de nêutrons é de  1 a 2 vezes o número de prótons. 



Observatórios Virtuais – Fundamentos de Astronomia – Cap. 11 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira)  
 

130

Cadeia próton-próton 
Esta é a cadeia dominante em estrelas cuja temperatura central é menor que 15x106 

K . Inicialmente dois átomos de hidrogênio se fundem para formar um núcleo de deutério, 
um pósitron (e+) e um neutrino (ν). O neutrino imediatamente escapa da estrela, 
enquanto que o pósitron logo colide com um elétron e ambos são aniquilados, liberando 
energia. 

Em seguida o núcleo de deutério se funde a um outro átomo de hidrogênio, para se 
transformar num isótopo de hélio com 2 prótons e 1 nêutron, liberando ainda energia na 
forma de fótons (γ). Por fim, dois desses isótopos se fundem para formar um átomo de 
hélio e dois núcleos de hidrogênio. Sendo assim, um total de  6 núcleos de hidrogênio 
estão envolvidos nas reações, mas apenas 4 deles são utilizados para formar o hélio. 

1H1 + 1H1 →  1H2 + e+ + ν 

1H2 + 1H1 →  2He3 + γ 

2He3 + 2He3 →  2He4 + 1H1 + 1H1 
 
 

Ciclo do Carbono 
Este ciclo inicia-se com a fusão de um núcleo de hidrogênio com um núcleo de 

carbono. Depois de várias etapas em que são utilizados  4 núcleos de hidrogênio, 
formam-se 1 núcleo de hélio e um de carbono, e um novo ciclo pode se inicar. 

 

6C12 + 1H1 →  7N13 +  γ 

7N13 →  6C13 + e+ +  ν 

6C13 + 1H1 →  7N14 +  γ 

7N14 + 1H1 →  8O15 +  γ 

8O15 →  7N15 + e+ + ν 

7N15 + 1H1 →   6C12 + 2He4 

 

Como o ciclo também depende do nitrogênio e do oxigênio, o processo também é 
chamado de ciclo CNO. 
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Processo triplo alfa 
O núcleo do átomo de hélio, também chamado "partícula alfa", pode participar da 

produção de carbono em interiores estelares com temperaturas acima de 108K. Como 3 
núcleos  2He4 produzem um núcleo  6C12, o processo é chamado "triplo-alfa". 

2He4 + 2He4 → 4Be8 

2He4 + 4Be8 → 6C12 +  γ 

O estudo dos vários processos que podem formar elementos mais pesados no 
interior estelar é chamado nucleossíntese. Acredita-se que a síntese de isótopos de 
hidrogênio e hélio ocorreu nos primeiros minutos após a origem do Universo e que os 
elementos pesados foram formados em processos estelares. 

 
 

Uma fase de estabilidade: a seqüência principal 
Para que a fusão nuclear se inicie, os núcleos devem estar suficientemente próximos 

uns dos outros, mas por serem todos de carga positiva8 a repulsão elétrica entre eles 
impede a aproximação necessária e a fusão não ocorre. 

No interior de uma protoestrela em contração a temperatura aumenta conforme o 
objeto colapsa, e assim partículas atingem altas velocidades. Dessa forma, alguns  
núcleos terão a energia necessária para superar a repulsão elétrica, permitindo que os 
mesmos possam interagir. 

Uma vez estabelecidos os processos termonucleares, eles se auto-controlam. 
Quando a produção de energia nuclear aumenta, um excesso de pressão é gerado, 
provocando uma tendência de expandir a estrela. Com o aumento do tamanho, o gás no 
interior da estrela tende a se resfriar. Assim,  a estrela acaba encontrando a temperatura 
e o tamanho ideais para o equilíbrio, permitindo que ela fique estável por um longo 
período. Essa fase de estabilidade, pela qual a estrela passa durante a maior parte de sua 
vida, é a chamada seqüência principal. 

Quanto mais massiva a estrela maior a temperatura em seu interior. As estrelas mais 
quentes e mais massivas têm alta luminosidade superficial e consomem seu combustível 
a taxas muito mais altas que estrelas menos massivas, e portanto têm um tempo de vida 
mais curto. 

 

                                                           
8Os núcleos são basicamente formados de prótons e nêutrons. 
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Modelos para interiores estelares 
Os estudos teóricos sobre o interior de estrelas são baseados em conjuntos de 

equações buscando soluções que expliquem a estrutura interna das estrelas. Com o 
advento de computadores operando a altas velocidades os cálculos passaram a ser 
realizados com eficiência muito maior. 

Em geral os teóricos elaboram um "modelo" para o interior estelar, variando 
diferentes parâmetros físicos (temperatura, densidade, pressão) para cada posição dentro 
da estrela. Uma forma de simplificar os cálculos é supor uma distribuição de gás em uma 
série de camadas concêntricas (chamado modelo "cascas de cebola"). 

Desta forma, calculam-se para cada camada os 
processos que podem estar ocorrendo no seu interior. 
Considera-se que os parâmetros sejam  deduzidos 
através de um ajuste dos valores de forma que sejam 
consistentes nas regiões de limite entre as camadas, 
como exemplificado na Figura 6. Isso garante que, no 
modelo teórico, a mudança nos valores dos 
parâmetros ocorra de uma forma contínua, de uma 
altura para outra dentro da estrela, buscando uma 
maior semelhança com o que ocorre na realidade. 
 
 
 
 
Figura 6. Para os cálculos teóricos no modelo estelar supõe-se que a 
estrela seja dividida em camadas estreitas. Os parâmetros físicos, como 
temperatura (T), pressão (P) e densidade (ρ) no topo de uma camada 
devem ser os mesmos na base da próxima camada mais alta. 

 

Características físicas das atmosferas estelares 
 

A fotosfera de uma estrela corresponde a uma estreita camada, na qual pode-se 
supor uma distribuição uniforme do gás e suas propriedades físicas podem ser 
aproximadas pelos valores médios de sua pressão (P), temperatura (T) e composição 
química (µ). Considerando que a densidade n (número/m3) de partículas (moléculas, 
átomos, íons e elétrons) seja alta o suficiente podemos admitir a condição de equilíbrio 
termodinâmico. Isso se garante pelo alto número de colisões que favorecem um 
equilíbrio de excitações e ionizações, em que se aplicam tanto a equação de Boltzmann, 
como a de Saha. Podemos também supor que o gás obedece a lei dos gases 
perfeitos: TknP = , onde k é a constante de Boltzmann. 
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A densidade de partículas é relacionada com a densidade de massa ρ (kg/m3) e a 

composição µ, cuja definição é 
ρµ

nm
H=

1 , onde mH é a massa do átomo de hidrogênio 

(1,67x10-27Kg). Como em geral o gás das estrelas se encontra ionizado, temos que 

2
2
1

4
321

≈++= ZYX
µ

, onde X, Y e Z correspondem à fração de massa do hidrogênio, do 

hélio e dos elementos mais pesados, respectivamente. 

Apesar das partículas do gás se moverem a altas velocidades, numa escala 
macroscópica a atmosfera estelar encontra-se no estado estacionário, assim podemos 

supor um equilíbrio hidrodinâmico: ρρ g
R

GM

r

P
−=







−=
∂

∂
2  , onde g é a aceleração 

gravitacional (m/s2).  

A pressão diminui então, de dentro para fora da estrela. Se substituirmos a 
depêndencia em r pela expressão da profundidade óptica τ (o parâmetro que 
representa o caminho livre-médio das partículas), dada por r∂−=∂ ρκτ , onde κ é a 
opacidade atmosférica dada em m2/kg, podemos escrever a equação de variação de 

pressão como sendo 
κτ

gP
=

∂

∂ . Integrando essa equação, temos τ
κ








=
g

P . 

Como κ depende da temperatura, da composição química e da pressão de elétrons 
(Pe), a pressão P também é função desses parâmetros. Temos também a relação 

N

N

P

P
ee = , onde 

N

N
e  nos é dado pela equação de ionização.  

Isso resulta em um sistema de equações dependentes dos parâmetros T, P, Pe e κ, 
que pode ser resolvido se considerarmos também a equação de transporte radiativo, em 
que fluxo se correlaciona com temperatura através da expressão 4

TF σ= . Baseados 
nessas aproximações temos então a possibilidade de resolver o sistema de equações, 
que estabelecem o modelo para a atmosfera estelar. 
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Capítulo 12 
 

ESTÁGIOS FINAIS DA EVOLUÇÃO ESTELAR 
 

Vimos anteriormente que após chegar na seqüência principal, a estrela recém-nascida 
entra numa fase de certa estabilidade, ou seja, suas características não se alteram e assim 
ela permanece cerca de 90% do tempo de sua vida. 

Quando, finalmente, o combustível em seu núcleo termina, a estrela começa a morrer. 
Sua trajetória no diagrama H-R é de sair da seqüência principal, quando suas 
características voltam a se alterar. Em termos gerais, os estágios finais da evolução estelar 
podem ser mais tranqüilos ou mais catastróficos, e isso vai depender crucialmente da 
massa das estrelas. Neste capítulo discutiremos as diferentes fases evolutivas de estrelas 
semelhantes ao Sol, bem como as de massas maiores. 

 
Massa como fator determinante para o Fim 

Evolução após a Seqüência Principal 

Estrelas do tipo solar 
Gigantes Vermelhas, Flash do 
hélio, Núcleo estelar de carbono, 
Nebulosas Planetárias, Anãs 
Brancas 

Estrelas de massa maior que a do Sol 
Explosão de Supernovas 

Estrelas de Nêutrons 

Pulsares 

Buracos Negros 

 
 
 
Bibliografia: 
 
• “Astronomy” Chaisson & McMillan (1998) 
• “Astronomia e Astrofísica” – IAG/USP, ed. W. Maciel 
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Massa como fator determinante para o fim 
 

O tempo de vida t
¨
 de uma estrela na seqüência principal depende de quanta energia 

ela tem armazenada (sua massa M
¨
) e a taxa com que ela gasta essa energia (sua 

luminosidade L
¨
). Esse tempo de vida pode ser expresso por 

∗

∗
∗ =

L
Mt . Podemos então 

estimar t
¨
 a partir da relação massa-luminosidade dada por 

3,3









=

Θ

∗

Θ

∗

M
M

L
L , onde 

3,3









==

Θ

∗

Θ

∗

Θ

∗

Θ

∗

Θ

∗

M
M

M
M

L
L
M
M

t
t . Desta forma, temos: 

3,2−

Θ

∗

Θ

∗








=
M
M

t
t . Isso nos indica que estrelas de 

altas massas ficarão na seqüência principal por um curto período e as de baixas massas 
ficarão nela por um tempo bem maior. Exemplos de casos extremos são as estrelas do tipo 
O ou B que ficam nessa fase apenas algumas dezenas de milhões de anos, e as estrelas 
do tipo anãs vermelhas, que podem ficar alguns trilhões de anos tranqüilamente queimando 
seu hidrogênio. 

Do mesmo modo que o tempo de vida das estrelas na seqüência principal depende de 
suas massas, após essa fase também se apresentam diferentes possibilidades para os 
processos que levarão a estrela até sua morte, os estágios finais da evolução.  

As estrelas pouco massivas, como o Sol, tornam-se gigantes vermelhas e morrem 
criando as nebulosas planetárias, terminando suas vidas como anãs brancas. Finais mais 
explosivos são reservados a estrelas mais massivas (M> 8 M

§
), transformando-as em 

estrelas de nêutrons ou pulsares, como resultados de explosões de supernovas. A morte 
das estrelas muito massivas pode resultar em buracos-negros. 

 
 

Evolução após a Seqüência Principal 
 

Durante a seqüência principal ocorre no núcleo da estrela a lenta transformação do 
hidrogênio em hélio, e as forças gravitacionais e de pressão de radiação encontram-se 
equilibradas. Quando termina todo hidrogênio do núcleo, esse equilíbrio é quebrado e a 
estrutura interna da estrela, bem como sua aparência externa se modificam e a estrela 
deixa a seqüência principal dando início à fase final de sua vida. 
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I - Estrelas do tipo Solar 
 

Com os processos de fusão nuclear, a composição do interior estelar muda 
gradualmente, com um aumento da abundância de hélio e a conseqüente diminuição do 
hidrogênio. No centro da estrela, onde a temperatura é mais alta, a quantidade de hélio 
aumenta mais rapidamente. A taxa de fusão nuclear é mais lenta nas bordas do núcleo 
central. Com o passar do tempo, a região mais interna do núcleo estelar se torna cada vez 
mais rica em He e mais deficiente em H, até o ponto em que todo hidrogênio do centro foi 
consumido, tornando a região um núcleo de He puro. Nesse núcleo a produção de energia 
nuclear termina e os processos de fusão se iniciam nas camadas mais acima. E assim, o 
núcleo mais interno de He puro, onde não ocorre queima, torna-se cada vez maior. 

Sem a produção de radiação a pressão do gás diminui nesse núcleo mais interno, 
mas a força da gravidade não, e isso faz com que mudanças na estrutura se tornem 
inevitáveis. Cerca de 10 bilhões de anos depois que a estrela chegou na seqüência 
principal, quando a diminuição do hidrogênio é substancial, o núcleo de hélio começa a 
contrair.  

Uma nova situação de equilíbrio pode ser atingida nos casos em que ocorre a fusão 
do hélio em elementos mais pesados. Mais energia seria gerada com a queima de He e a 
pressão de radiação seria restabelecida, voltando a sustentar o núcleo contra o colapso 
gravitacional. No entanto, devemos lembrar que para ocorrer fusão nuclear são requeridas 
altas temperaturas, que forneçam energia cinética suficiente para suplantar a força de 
repulsão eletromagnética entre partículas de mesma carga elétrica (positiva no caso dos 
núcleos atômicos). Para a fusão do H, temperaturas da ordem de 107 K devem ser 
atingidas. No caso do He (dois prótons no núcleo) a força de repulsão é maior ainda, sendo 
necessárias temperaturas de pelo menos 108 K. Os processos de fusão de He não ocorrem 
em núcleos estelares enquanto não se atinge esse nível de temperatura. 

Com o fim da fusão nuclear no interior estelar, a pressão diminui nessa região mais 
interna, causando um aumento de temperatura (107 K < T < 108 K). Isso faz com que a 
queima de hidrogênio seja mais intensa, gerando energia mais rapidamente do que era 
produzido na fase da seqüência principal. Apesar da queima de combustível no núcleo mais 
interno da estrela ter terminado, ela agora passa a brilhar mais. 
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Fase de Gigantes Vermelhas 
Com o desequilíbrio de forças atuando no núcleo estelar composto de He, ocorre 

também um desbalanço no restante da região central da estrela. A rápida queima de H 
causa uma pressão de radiação que impele as camadas mais externas a aumentarem em 
raio, de forma que nem mesmo a gravidade pode evitar. Com a expansão, ocorre uma 
diminuição da temperatura superficial da estrela e ela começa a se transformar numa 
gigante vermelha, um processo que ocorre num período de 100 milhões de anos. 

Colocando no Diagrama H-R os diferentes pares de luminosidade e temperatura pelos 
quais a estrela passa nos estágios finais de sua vida, podemos traçar seu caminho 
evolutivo, como é indicado na Figura 1, onde o ponto (a) marca a chegada na seqüência 
principal. Com a diminuição da temperatura, a trajetória caminha para a direita no 

diagrama, e suavemente para cima, 
indicando um pequeno aumento na 
luminosidade, enquanto a estrela 
passa pelo ramo das sub-gigantes. 
Nesse estágio o raio estelar atingiu 
cerca de 3 R

§
, enormes quantidades 

de energia são levadas do centro 
para a superfície da estrela por 
convecção, causando um rápido 
aumento da luminosidade, mas sem 
variação da temperatura. Durante 
essa fase, entre os pontos (b) e (c) a 
estrela se encontra no chamado 
ramo das gigantes vermelhas.  
Figura 1. Diagrama H-R indicando a trajetória 
evolutiva de uma estrela do tipo solar, saindo da 
seqüência principal . 

 
 

Flash do hélio 

 

No entanto, a expansão da gigante vermelha não continua indefinidamente. Cerca de 
algumas centenas de bilhões de anos depois de ter deixado a seqüência principal, a 
pressão no interior estelar chega a 108 kg/m3 e a temperatura atinge os 108 K necessários 
para a fusão do He. Nessas condições de altas densidade e temperatura, a matéria 
encontra-se num estado em que não são mais válidas as leis de física clássica, e sim da 
mecânica quântica. No interior estelar encontra-se uma enorme quantidade de elétrons 
livres que estão no estado degenerado, em que as distribuições de velocidade não seguem 
as mesmas regras como no caso de gás ideal, nem as mesmas relações entre pressão, 
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temperatura e densidade. A pressão de elétrons degenerados substitui a pressão térmica, 
sustentando o núcleo estelar contra o colapso gravitacional.  

Como a matéria encontra-se degenerada, o aumento de temperatura (devido à queima 
do He) não leva a um aumento de pressão, a qual deveria causar uma expansão na estrela 
e consequentemente seu resfriamento, que por sua vez diminuiria a taxa de fusão nuclear, 
levando a um equilíbrio. Assim o núcleo estelar não se estabiliza, a pressão permanece 
quase constante, mas a temperatura cresce continuamente, aumentando drasticamente a 
taxa de fusão nuclear o que vem a causar uma explosão chamada de flash de hélio. Com 
isso, a pressão térmica é restabelecida, o núcleo se expande, a densidade diminui e um 
novo equilíbrio é atingido.  

O processo de fusão do He em carbono ocorre num estado de estabilidade e a estrela 
passa para a região denominada Ramo Horizontal, indicada pelo ponto (d) da Figura 1. 
Nessa fase, a energia produzida pela fusão do He é utilizada para o re-arranjo do núcleo 
estelar, portanto a luminosidade não aumenta. 

 

Núcleo estelar de carbono 

Algumas dezenas de milhões de anos depois do flash de He, um novo núcleo estelar 
interno foi formado, sendo agora composto principalmente por carbono. O interior estelar se 

divide então num núcleo interno de C, seguido 
de uma camada de He queimando, depois uma 
camada onde ocorre a queima de H, e 
finalmente uma camada mais externa de H, 
que não se encontra sob processo de fusão. A 
partir deste momento a estrela se expande 
ainda mais, chegando no ponto (e) indicado na 
Figura 1. Com o aumento na temperatura 
superficial, a luminosidade também aumenta, e 
a estrela encontra-se agora na região das 
supergigantes vermelhas. Um exemplo da 
confirmação dessas previsões teóricas é 
mostrado na Figura 2, que apresenta o 
Diagrama H-R de um aglomerado globular. 
 
 

Figura 2. Diagrama H-R para o aglomerado globular M3, 
onde aparecem estrelas da seqüência principal, dos ramos 
das sub-gigantes e das gigantes vermelhas,  do ramo 
horizontal e finalmente das supergigantes vermelhas. 
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Nebulosas Planetárias e Anãs Brancas 
 

O núcleo da supergigante vermelha não é quente o suficiente (T < 6x108 K) para 
continuar o processo de fusão nuclear e transformar o carbono em elementos mais 
pesados. Desta forma, na ausência de pressão térmica, ele continua a diminuir de 
tamanho, sob o efeito da força gravitacional. Quando a densidade chega a 
aproximadamente 1010 Kg m-3, os elétrons ficam novamente tão próximos entre si, que o 
gás não pode mais ser comprimido (degenerescência da matéria). A contração do núcleo 
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 radiação e a contribuição de energia produzida pela recombinação 
de elétrons com os núcleos atômicos, o envoltório estelar se torna instável e é ejetado a 

uma velocidade de algumas dezenas de 
km/s. A estrela agora tornou-se um 
objeto dividido em duas componentes. 
Um núcleo central muito pequeno, 
quente e de alta densidade, restando 
nele apenas algumas camadas 
externas onde ocorre a queima de He. 
A outra componente é composta do 
material ejetado, mais frio e difuso, que 
se localiza a uma certa distância do 
núcleo central. Esse objeto, localizado 
no ponto (f)  do Diagrama H-R da 
Figura 3 é denominado Nebulosa 

Planetária. 
 

Figura 3. A passagem de uma estrela supergigante vermelha (e) para 
a fase de nebulosa planetária (f) e depois para anã branca (g), 
indicando sua trajetória evolutiva no Diagrama H-R. 

 
Com o passar do tempo, a nebulosa planetária continua se expandindo, tornando-se 

cada vez mais difusa e fria, ao mesmo tempo que enriquece o meio interestelar com He e C 
que foram dragados do interior, por movimentos de convecção, durante os últimos anos de 
sua existência. 

A remanescente estelar no centro da nebulosa planetária é composta principalmente 
de carbono, e continua visível graças a sua alta temperatura, mas com pouco brilho por ser 
muito pequena. Essa estrela restante é muito quente e densa; tem aproximadamente o 
tamanho da Terra e uma massa de cerca de 0,5 M

§
, recebendo o nome de Anã Branca. 

Sua posição no Diagrama H-R é indicada por (g) na Figura 3. 
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II - Estrelas mais Massivas que o Sol 
 

Todas as estrelas deixam a seqüência principal quando o hidrogênio do núcleo estelar 
se extingüe. Desta forma, todas elas seguem inicialmente para a região das gigantes 
vermelhas, apesar de passarem por caminhos diferentes no Diagrama H-R. Um exemplo 
pode ser visto na Figura 4, onde são comparadas as trajetórias evolutivas de estrelas de 1 
M

§
 , 4 M

§
 e 15 M

§
. Quanto maior a massa da estrela, menor será sua densidade interna 

quando a temperatura de queima de He for atingida, sendo assim, a contribuição da 
pressão de elétrons degenerados será menor. Isso resulta em condições mais estáveis 
para o núcleo estelar durante a produção do C. Nessa fase não ocorrem eventos explosivos 
como o flash do He, nem mudanças bruscas na trajetória evolutiva, como é indicado para a 
estrela de 4 M

§
, por exemplo. 

 

Em estrelas com massa acima de 8 
M

§
 a temperatura interna chega a atingir 

os níveis necessários para a queima do C 
em elementos mais pesados. O núcleo 
estelar se desenvolve tão rapidamente, 
que a estrela não chega na região das 
gigantes vermelhas antes que se inicie a 
queima de He. Ela passa pelas várias 
etapas de fusão nuclear sem passar por 
drásticas alterações, como é mostrado na 
trajetória da estrela de 15 M

§  na Figura 4. 
 
 
 
 

Figura 4. Trajetórias evolutivas de três estrelas de diferentes 
massas. Ao contrário de estrelas semelhantes ao Sol, as estrelas de 
maior massa seguem caminhos horizontais no Diagrama H-R, 
indicando uma evolução sem mudanças abruptas. 
 

Quanto mais se aprofunda nas camadas internas de uma estrela massiva, maiores 
temperaturas são atingidas e diferentes processos de fusão nuclear podem ocorrer. Na 
periferia mais fria do núcleo estelar ocorre a queima do H, na camada subseqüente ocorre 
a queima de He, em seguida vem a camada de fusão do C. E assim por diante, de camada 
em camada vão se processando os elementos mais pesados como oxigênio, neônio, 
magnésio, silício e o ferro, o qual compõe a parte mais interna do núcleo estelar. 

A cada período entre equilíbrio e instabilidade, a temperatura central aumenta, as 
reações nucleares se aceleram e a energia gerada sustenta a estrela contra um colapso. A 
duração 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 dá durante 107 
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anos, He durante 106 anos, C por 103 anos, O por 1 ano, Si por 1 semana, enquanto que o 
núcleo estelar formado de Fe se desenvolve em menos de 1 dia. 

O átomo de ferro é tão compacto, que sua fusão para gerar elementos mais pesados 
não gera energia. Com o fim definitivo da produção de energia na região mais central da 
estrela, mesmo estando a altas temperaturas, a pressão não é suficiente para sustentar a 
enorme força gravitacional causando uma implosão estelar. Com isso a temperatura 
aumenta para 109 K, o suficiente para gerar fótons energéticos,  capazes de quebrar os 
átomos de ferro em elementos mais leves, e dividir tais elementos até que restem somente 
prótons e nêutrons, num processo chamado fóto-desintegração. Altas energias são 
requeridas para que esse processo venha a ocorrer. Conforme a energia é absorvida pela 
fotodesintegração, o núcleo estelar se resfria, diminuindo ainda mais a pressão, o que 
acarreta em um colapso mais acelerado. 

Com o aumento da densidade, prótons e elétrons são combinados de forma a produzir 
mais nêutrons, até chegar a densidades da ordem de 1015 kg m-3. Nesse ponto os nêutrons 
passam a ser comprimidos entre si, causando agora a degenerescência de nêutrons, 
semelhante ao processo que ocorreu com os elétrons nas anãs brancas. A pressão 
causada pelos nêutrons degenerados é capaz de reduzir o colapso gravitacional do núcleo 
estelar. No entanto a densidade pode chegar a níveis muito altos (~1018 kg m-3) antes que o 
núcleo estelar possa voltar a expandir e o equilíbrio não é alcançado.  

 

Explosão de Supernova 
 

Da mesma forma que uma bola ao ser jogada em alta velocidade contra um muro, é 
comprimida, pára e retorna em rebatida, o núcleo estelar se expande violentamente em 
reação à compressão interrompida. Uma enorme onda de choque através da estrela faz 
com que suas camadas externas se desloquem num evento explosivo, levando inclusive 

ferro do núcleo interno para o meio 
interestelar. 

Esse evento altamente energético é 
conhecido como explosão de supernova. 
Uma morte espetacular para as estrelas 
de altas massas. Existem dois tipos de 
supernovas, as de Tipo I são formadas a 
partir de explosão de uma estrela de 
menor massa, enquanto as de Tipo II 
resultam de uma estrela de maior massa.  
 

Figura 5. Curvas de luz de supernovas de Tipo I, cujo declínio é mais 
rápido, 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 anã branca pode ser impedido quando 
a pressão de elétrons degenerados torna-se importante. No entanto, se a massa da anã 
branca for maior que 1,4 M

§
, a pressão de elétrons não é suficiente para evitar o colapso 

gravitacional. Com o aumento repentino da temperatura, inicia-se a fusão do carbono em 
toda anã branca e ela explode, num evento de semelhante violência como ocorre na morte 
de uma estrela muito massiva, mas por motivos diferentes.  

A detonação de uma anã branca de carbono se configura na supernova do tipo I, uma 
descendente de estrela de baixa massa. No caso do colapso seguido de imediata e violenta 
re-expansão, no fim de vida de uma estrela de massa muito alta, temos a supernova de tipo 
II. As diferenças nas curvas de luz desses dois tipos de supernovas são mostradas na 
Figura 5. 

 

 
Estrelas de Nêutrons 

 

No caso da supernova de tipo I, nada resta da estrela original após a explosão. Por 
outro lado, nas de tipo II a explosão não chega a destruir a estrela original, mas deixa um 
pequeno e compacto remanescente em seu centro. Vimos que, antes de acontecer a 
explosão, os elétrons foram combinados aos prótons formando nêutrons e neutrinos. Os 
neutrinos escaparam acelerando a propagação da onda de choque, que detonou o 
processo explosivo. A onda de choque não se inicia exatamente no centro da estrela, 
deixando intacta a parte mais interna do núcleo estelar, que é composto basicamente de 
nêutrons, e portanto esse remanescente recebe o nome de estrela de nêutrons. Seu 
tamanho é muito pequeno (cerca de 20 km) e sua densidade é da ordem de 1017 a 1018 
kg/m3, cerca de bilhões de vezes mais densa que uma anã branca. 

Uma das características básicas das estrelas de nêutrons é sua alta velocidade de 
rotação, com períodos medidos em frações de segundo, resultante da conservação de 
momento angular. Outra característica importante é o forte campo magnético, criado pela 
compressão das linhas de campo, durante o processo de contração. A combinação dessas 
duas propriedades oferecem meios que tornam possível a detecção e o estudo desses 
objetos. 

 

Pulsares 
 

A primeira detecção de uma estrela de nêutrons foi feita em 1967 pela estudante 
Jocelyn Bell, que observou a emissão rádio de um objeto que pulsava a uma freqüência 
muito bem determinada e praticamente invariável. O objeto recebeu o nome de Pulsar, cujo 
modelo mais aceito atualmente o descreve como sendo uma compacta estrela de nêutrons, 
com eixo de rotação não coincidente com o feixe de radiação, o que faz com que flashes de 
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radiação sejam observados periodicamente. Um esquema mostrando as características dos 
pulsares é mostrado na Figura 6, onde são indicadas as regiões bipolares de emissão de 
radiação (hot spots), geradas pela configuração das linhas de campo magnético. Um 
estreito feixe de radiação emerge dos hot spots e se a linha de visada do observador for na 
direção desse feixe, pulsos de radiação são detectados a cada rotação da estrela. 

 

Figura 6. Modelo para uma estrela de nêutrons e suas propriedades de pulsar. As partículas carregadas são aceleradas 
seguindo as linhas de campo magnético. Um feixe de radiação rádio é formado e emitido na direção do observador.   

 
Buracos Negros 

Da mesma forma que estrelas de baixa massa podem se tornar densas anãs brancas, 
e que estrelas de massa maior geram as estrelas de nêutrons, que são ainda mais densas, 
as estrelas de massas muito mais altas podem gerar objetos extremamente compactos a 
altíssimas densidades. Assim como em anãs brancas com massas superiores a 1,4 M

§
 a 

pressão de elétrons degenerados não é suficiente para sustentar o colapso gravitacional, 
nas estrelas de nêutrons, cuja massa é maior que 3 M

§
, a pressão de elétrons degenerados 

não pode evitar o colapso. 

No fim da vida de uma estrela de massa muito alta, o que resta após a explosão de 
supernova é o núcleo estelar em contração contínua. Com a diminuição do raio, a 
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gravidade pode atingir tais níveis, que nem mesmo a luz consegue escapar desse objeto, o 
qual recebe a denominação de buraco negro. Para explicar as condições físicas nas 
vizinhanças de um buraco negro temos que recorrer a teoria geral da relatividade, que 
descreve as circunstâncias em que as velocidades alcançam a velocidade da luz em 
regiões 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 
ação da gravidade, e portanto maiores velocidades serão necessárias para se escapar da 
superfície objeto. Se a velocidade de escape chega a ser maior que 3x105 km/s, nem 
mesmo a luz pode ultrapassar esse valor e o objeto fica invisível.  

O raio limite de contração do objeto, abaixo do qual a luz não pode escapar é 
chamado raio de Schwarzschild e é proporcional a massa do objeto. Para uma estrela 
como o Sol esse raio é de 3 Km, enquanto que para um núcleo estelar de 3 M

§
 o raio de 

Schwarzschild é de 9 Km. Uma das propriedades dos buracos negros explicada pela teoria 
relativística é que todo corpo massivo causa uma curvatura no espaço a sua volta e todos 
os outros objetos seguem trajetórias curvas na sua vizinhança. No caso do buraco negro, 
essa curvatura seria extrema, levando tudo que estiver à sua volta a cair dentro dele. 

Evidências observacionais de possíveis buracos negros, como Cygnus X-1, por 
exemplo, vêm dos dados em raios-X desses candidatos, indicando a presença de gases a 
altas temperaturas nas suas vizinhanças. A variabilidade muito rápida na emissão X indica 
que o tamanho da região emissora é muito pequeno (da ordem de 300 Km). Essa região é 
provavelmente formada por um disco de acréscimo, através do qual a matéria vinda de uma 
estrela visível é dragada pela companheira invisível. A passagem de matéria se dá a altas 
velocidades e de forma espiralada constituindo uma distribuição em formato de disco, 
conforme ilustrado na concepção artística mostrada na Figura 7. 

 

 
Figura 7. Ilustração de um sistema binário, constituído de uma estrela grande e visível, cuja matéria está sendo dragada 
pelo buraco negro. 
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Capítulo 13 
 

ESTRELAS VARIÁVEIS 
 
Nós dedicaremos esse capítulo ao estudo das estrelas variáveis, estrelas tais que sua 
luminosidade varia com o tempo por meio de uma relação bem definida, e que se situam 
no diagrama Hertzprung-Russel numa região peculiar chamada “instability strip” ou faixa 
de instabilidade. Os tópicos abordados serão os seguintes: 

 
• ESTRELAS EM SISTEMAS BINÁRIOS 

A Estória de Algol 

• ESTRELAS CEFEIDAS, RR LYRAE E AS ESCALAS DE DISTÂNCIA 
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ESTRELAS VARIÁVEIS 

 
Existem estrelas cujas luminosidades variam com o tempo. Para algumas a 

variação é errática, para outras, é mais regular. Apenas uma minoria das estrelas são 
classificadas como variáveis. Mas esta minoria é de grande importância para a 
Astronomia. 

A variabilidade pode ocorrer, por exemplo, devido ao fato da estrela pertencer a 
um sistema binário e ser ocultada por sua companheira quando as duas estrelas se 
alinham ao longo da linha de visada do observador. Estas são chamadas de variáveis 
geométricas ou variáveis eclipsantes. Em outros casos a variabilidade não tem nada que 
ver com ocultação. É ao contrário, uma propriedade intrínseca dos objetos. A estas 
chamamos de variáveis intrínsecas. A variabilidade é usualmente observada no óptico ou 
região do infravermelho. 
 
 

ESTRELAS EM SISTEMAS BINÁRIOS 

 
Este assunto já foi estudado por vocês anteriormente. Aqui vamos simplesmente 

apresentar um bom quebra-cabeça astronômico. 
O sistema de Algol (ou beta Persei) é um sistema binário eclipsante com um 

período de aproximadamente 3 dias. A componente A é uma estrela da seqüência 
principal, de tipo B8, com 3,7 massas solares. A componente B do sistema binário é uma 
subgigante de tipo espectral G5, com 0,8 massas solares. 

O que está 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 contrário? A solução está ligada à órbita de curto período da 
binária.  
 
 
A Estória de Algol 
 

Era uma vez duas estrelas que viviam muito próximas uma da outra, A de 1,2 
massas solares e B de 3 massas solares. Existia um ponto entre elas onde a força 
gravitacional de A era igual a de B. Este ponto é o “ponto de Lagrange” (vamos chamá-lo 
de L1). 

Quando a estrela B começou a ascender o ramo das gigantes vermelhas, o seu 
envelope atingiu L1, começando então uma transferência de massa da estrela B para a 
estrela A. Este tipo de sistema é chamado de binária com transferência 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 é o caso de Algol.  
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Agora pensemos em um outro caso, por exemplo, suponha que a estrela B seja 

uma anã branca de hélio e a estrela A esteja na seqüência principal. Quando a estrela A 
começa sua evolução ao ramo das gigantes vermelhas ela ejeta massa para a superfície 
da anã branca. A medida que a massa se acumula na superfície quente da anã branca, a 
radiação fica confinada, o que faz com que a temperatura T da estrela aumente e chegue 

a T ~ 107 K. Começa então a fusão do hidrogênio 
em hélio e há um “flare”, com a luminosidade do 
sistema aumentando muito de uma só vez. Se o 
aumento em L é de aproximadamente 10 vezes 
chamamos o sistema de uma Nova anã. Se o 
aumento é de cerca de 10000 vezes chamamos o 
sistema de uma Nova clássica. Por causa da fusão 
que ocorre na superfície da anã branca, há ejeção 
de material com uma velocidade de ~ 2000 km/s. 
Algumas vezes a ejeção de matéria começa de 
novo, depois de algum tempo, levando à formação 
de uma “Nova recorrente”. Todos os anos há cerca 
de 10 a 20 novas brilhantes na nossa Galáxia. 

 
 
 
 
 

 
 

ESTRELAS CEFEIDAS, RR LYRAES 

E AS ESCALAS DE DISTÂNCIAS 

 
 

Uma classe de variáveis intrínsecas especialmente importante é a das estrelas 
pulsantes (estas não têm nada que ver com os pulsares), que têm propriedades que 
variam ciclicamente. Estrelas pulsantes são estrelas normais que experimentam um 
período 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 instável e tanto sua 
temperatura quanto raio começam a variar de uma maneira regular. Quando a estrela 
evolui para uma localização no diagrama HR fora do “instability strip”, ela para de pulsar. 
As posições dos vários tipos de estrelas variáveis no diagrama HR é mostrada na Figura 
1. 

Figura 1 – Esquema de vários tipos de sistemas 
binários com transferência de massa  
(Chaisson & McMillan, Astronomy, fig.12.14, 
p.347).  
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Dois tipos de estrelas pulsantes, que foram muito importantes na determinação da 
dimensão da nossa Galáxia e distância aos nossos vizinhos galácticos, são as variáveis 
RR Lyraes e Cefeidas. Estas variáveis podem ser reconhecidas pela forma característica 
de suas curvas de luz (Figura 2). O período de pulsação das variáveis RR Lyraes varia 
entre 0.5 e 1 dia. Já as Cefeidas pulsam com períodos de 1 a 100 dias.  

Seguindo uma prática já antiga na 
astronomia, os nomes das variáveis RR 
Lyraes e Cefeidas correspondem aos 
nomes das primeiras estrelas 
descobertas de cada classe (RR na 
constelação de Lyrae e a estrela Delta 
Cephei, a quarta estrela mais brilhante 
da constelação de Cepheus. Quando 
uma variável Cefeida ou RR Lyrae pulsa, 
a superfície da estrela oscila como uma 
mola. Consequentemente, o gás dentro 
das estrelas se esquenta e se esfria 
alternadamente. A curva de luz da 
estrela é então o resultado destas 
mudanças, que acarretam também 
mudanças tanto no tamanho quanto na 
temperatura superficial da estrela. No 
entanto, se a estrela não tivesse um 
mecanismo para sempre impulsionar a 
oscilação, esta se amorteceria com o 
tempo (como uma bola que bate no solo 
primeiro com força e depois vai 
repicando com menos intensidade até parar). O mecanismo de oscilação foi explicado em 
1941 por A. Eddington. O processo é como uma válvula que envolve a ionização e 
recombinação periódica do gás 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 mínimo de expansão (quando esta tem o menor 
raio). Quando a estrela é comprimida, o calor preso empurra a superfície da estrela para 
fora até o ponto onde esta não é mais suportada pela pressão de radiação. Neste 
momento a superfície volta a cair, pela força da gravidade, para dentro da estrela e se 
completa um ciclo de pulsação para se iniciar o próximo.  

A importância maior das estrelas Cefeidas e RR Lyraes está em seu uso para a 
determinação de distâncias galácticas e extragalácticas. Uma vez medida a luminosidade 
aparente de uma Cefeida, podemos determinar sua luminosidade intrínseca, que nos 
permi-tirá, por sua vez, determinar sua distância pela fórmula m – M = 5 – 5 log d. Mas 
como podemos determinar a luminosidade intrínseca de uma estrela RR Lyrae ou 
Cefeida? Para as estrelas RR Lyrae, isto é muito simples. Basicamente todas as estrelas 

Figura 2 – Localização das estrelas variáveis RR Lyrae e 
Cefeidas no diagrama HR (Chaisson & McMillan, 
Astronomy, fig. 14.5 p. 396) . 
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RR Lyrae já observadas têm aproximadamente a mesma luminosidade, de ∼ 100 vezes a 
luminosidade solar ou Mv ∼ 0.6. Portanto, se detectamos uma estrela do tipo RR Lyrae, 
imediatamente sabemos qual é sua luminosidade intrínseca.  

Para as Cefeidas a situação é um pouco mais complicada. A luminosidade 
intrínseca da Cefeida não é única mas, sim, depende de seu período de pulsação. 
Henrietta Leavitt, da Universidade de Harvard, em 1908, descobriu a relação entre o 
período e a luminosidade das Cefeidas.  

Cefeidas que variam 
rapidamente (ou seja, têm um 
período de pulsação curto) têm 
luminosidades mais baixas. Já 
as de período longo são as 
mais luminosas (Figura 3). 
Esta relação foi chamada de 
Relação Período-
Luminosidade, muito usada 
para a determinação de 
distâncias de galáxias 

próximas, nas quais variáveis 
Cefeidas foram identificadas. 
Uma simples medida da 
magnitude aparente e do 
período de pulsação de uma Cefeida e consequentemente de sua luminosidade através 
da relação período-luminosidade imediatamente nos dá a medida da distância. 

O uso das RR Lyraes como indicadores de distância é mais restrito do que as Cefeidas 
visto que as Cefeidas têm magnitudes médias intrínsecas de Mv = 0 a -5, sendo portanto 
muito mais brilhantes que as RR Lyraes (Mv ∼ 0.6), podendo portanto serem identificadas 
em distâncias maiores.  

 

Figura 3 – Curvas de luz  para (a) variável RR Lyrae, (b) Cefeida; (c) superposição de imagens mostrando variação 
no brilho de variável Cefeida (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 14.4, p. 396). 
 

Figura 4 – Relação período – luminosidade para variáveis Cefeidas e RR 
Lyrae (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 14.6, p. 397). 
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Capítulo 14 
 

O MEIO INTERESTELAR 
 

Nós dedicaremos esse capítulo ao estudo do meio entre as estrelas ou meio 
interestelar, usualmente rico em gás, poeira e outros materiais, sendo um local prolífico 
para o nascimento de novas estrelas. Os tópicos abordados serão os seguintes: 

 
• PROPRIEDADES GERAIS DO GÁS E POEIRA INTERESTELARES 

Temperatura do Meio Interestelar 

Densidade do Meio Interestelar 

Composição Química do Gás e Poeira Interestelares 

• NUVENS INTERESTELARES 

        Nebulosas de Emissão 

Nebulosas de Poeira 

Nuvens Moleculares 
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O MEIO INTERESTELAR 

 
 
A importância do meio interestelar (meio entre as estrelas) reside na observação de que é 
nele onde nascem as estrelas e é para ele que retornam todos os elementos químicos 
reprocessados pelas estrelas em evolução. A quantidade de matéria presente no meio 
interestelar é da mesma ordem de grandeza daquela contida nas estrelas. Os principais 
integrantes do meio interestelar são o gás e a poeira, que aparecem misturados em todo 
o espaço interestelar. 
 
 

PROPRIEDADES GERAIS DO GÁS E POEIRA 

INTERESTELARES 

 
 

O gás interestelar é constituído principalmente de átomos individuais e moléculas 
pequenas. Regiões contendo gás são transparentes a quase todos os tipos de radiação 
eletromagnética. Com exceção das numerosas linhas estreitas de absorção atômica e 
molecular, o gás não bloqueia radiação. 

A poeira interestelar é de 
composição mais complexa. Ela consiste 
de aglomerados de átomos e moléculas 
– semelhantes a poeira de giz, de 
fumaça ou névoa. A luz das estrelas 
distantes não pode penetrar as 
acumulações densas de poeira 
interestelar, assim como o farol de um 
carro não penetra uma neblina densa. O 
diâmetro típico de uma partícula de 
poeira é de 10-7 m, comparável em 
tamanho ao comprimento de onda da luz 
visível. 

Temos duas regras bem úteis que 
nos ajudam a lembrar algumas das 
propriedades do meio interestelar: 

 
1. Um feixe de luz pode ser absorvido 

ou espalhado somente por partículas 
com um diâmetro próximo ou maior que o comprimento de onda da radiação 
incidente, e 

2. O obscurecimento (absorção ou espalhamento) produzido pelas partículas aumenta 
com a diminuição do comprimento de onda da radiação. 

Figura 1 – Nebulosa de reflexão NGC1999, constelação de 

Orion (NASA and The Hubble Heritage Team). 
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Consequentemente, regiões de poeira interestelar (cujas partículas têm diâmetro 
de ∼ 10-7 m) são transparentes aos comprimentos de ondas de rádio ou infravermelho, 
por exemplo (λ’s >> 10-7m), mas são completamente opacos aos comprimentos de onda 
de ultravioleta e raios X (λ’s << 10-7 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 diminuída 
como um todo, estrelas também tendem a parecer mais vermelhas do que realmente são. 
Este efeito, denominado avermelhamento, é similar ao processo que produz o pôr do Sol 
avermelhado na Terra. 

 
 A poeira interestelar pode modificar a 
magnitude aparente e a cor de uma estrela, 
mas as linhas de absorção do espectro 
original da estrela não são modificadas, 
possibilitando aos astrônomos identificarem 
seu tipo espectral. Com o tipo espectral, e 
assumindo que a estrela esteja na 
seqüência 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 
(absorção geral e por cor) devido ao meio 
interestelar. Repetindo estas medidas em 
diferentes direções para muitas estrelas, os 
astrônomos puderam fazer um mapa da 
distribuição e propriedades do meio 
interestelar nas vizinhanças 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 radiação. Podemos dizer que a temperatura média típica de uma região escura do 
meio interestelar é ~ 100 K. Compare este valor com a temperatura de 273 K, ponto em 
que a água congela e 0 K, ponto em que os movimentos moleculares e atômicos cessam. 
A conclusão é que o espaço interestelar é muito frio. 
 
 

 

Figura 2 – Nebulosa planetária NGC 6369 (Howard 

Bond / STScI, and NASA). 
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Densidade do Meio Interestelar 

  
Gás e poeira são encontrados em todo o meio interestelar. Não há nenhuma parte 

da galáxia que não tenha matéria. No entanto, a densidade do meio interestelar é 
extremamente baixa. O gás tem uma densidade média de 106 átomos por m3, apenas 1 
átomo por cm3. A poeira interestelar é mais rarefeita ainda, em média há apenas uma 
partícula de poeira para cada trilhão de átomos. O espaço entre as estrelas é populado 
por material tão fino que se juntássemos todo o gás e poeira do meio interestelar contido 
em uma esfera do tamanho da Terra, teríamos um material que caberia dentro de alguns 
dedais. 

Como um meio tão fino e tão esparso pode bloquear a luz das estrelas tão 
efetivamente? A chave do paradoxo é a extensão, a vastíssima extensão do meio 
interestelar. A distância típica entre as estrelas (~ 1 pc na vizinhança solar) é muito, muito 
maior que o tamanho típico de uma estrela ( ~ 10-7 pc).  
 
Composição Química do Gás e Poeira Interestelares 

 

A composição do gás interestelar é conhecida através de estudos 
espectroscópicos das linhas de absorção interestelar, formadas quando a luz vinda de 
uma estrela distante interage com o gás ao longo da linha de visada. O gás absorve parte 
da radiação estelar de uma maneira que depende de sua temperatura, densidade e 
abundância elementar. Logo, as linhas de absorção produzidas contêm informação sobre 
o meio interestelar escuro, da mesma maneira que as linhas de absorção estelar revelam 
as propriedades das estrelas. Os astrônomos podem facilmente distinguir quais são as 
linhas da estrela (mais largas) e quais são as produzidas pela absorção interestelar 
devido ao gás frio e de baixa densidade (linhas mais finas). As estrelas têm um espectro 
de corpo negro com linhas de absorção. As nebulosas têm as linhas de emissão 
características do gás. 

A constituição do gás é parecida com a 
constituição das estrelas: aproximadamente 
90% é hidrogênio atômico ou molecular, 9% 
hélio e 1% de elementos mais pesados. A 
abundância de vários elementos pesados como 
o carbono, oxigênio, silício, magnésio, ferro, é 
muito mais baixa no meio interestelar do que no 
sistema solar e nas estrelas. A explicação mais 
provável é que estes elementos foram usados 
para formar a poeira interestelar. Em contraste 
com o gás interestelar, a composição da poeira 
interestelar não é bem conhecida. Há 
evidências de observações no infravermelho 
de que a poeira é constituída de silicatos, 

Figura 3 – Estrela Eta-Carinae e a ejeção 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 são sub-abundantes no gás, dando suporte à 
teoria de que a poeira interestelar formou-se a partir de gás interestelar. A poeira 
provavelmente também contém “gelo sujo”, uma mistura congelada de água contaminada 
com alguns traços de amônia, metano e outros componentes. A composição é muito 
parecida com a da cauda dos cometas do nosso sistema solar. 

 

 

NUVENS INTERESTELARES: NEBULOSAS DE EMISSÃO, 

DE POEIRA E NUVENS MOLECULARES 

 

 

O gás e a poeira interestelares podem se aglomerar em nuvens ou nebulosas. 
Nebulosas são nuvens de gás e poeira interestelares. Se há um obscurecimento da luz 
vinda de estrelas que estão atrás de uma nuvem chamamos esta nuvem de nebulosa de 
poeira. Por outro lado, se há algum (s) objeto (s), por exemplo um grupo de estrelas 
jovens que faz com que a nuvem brilhe, a chamamos de uma nebulosa de emissão. 
 

Nebulosas de Emissão  

 
As nebulosas de emissão estão 

entre os objetos astronômicos mais 
espetaculares do Universo. Estas 
nebulosas são regiões de gás que 
emitem radiação e brilham no céu. 
Elas contêm pelo menos uma estrela 
O ou B recém-formada que produz 
radiação UV. A radiação UV ioniza o 
gás nas regiões próximas à estrela. À 
medida que os elétrons se 
recombinam com os núcleos, emitem 
radiação visível, fazendo com que a 
nuvem brilhe. 

Ao contrário de estrelas, o 
tamanho das nebulosas pode ser 
medido por geometria simples, pois 

estas têm tamanhos grandes. 
A observação espectroscópica 

das nebulosas permite o estudo das 
propriedades do gás interestelar. As linhas do espectro óptico correspondentes à 
nebulosa superpõem-se ao espectro da estrela.  

A largura das linhas do espectro da nebulosa nos dá informação sobre a 
temperatura da nebulosa, que é de aproximadamente 8000 K ao redor da estrela. 

Figura 4 – Nebulosa de emissão de Orion, região HII 

(C.R.O. Dell and S.K. Wong / Rice University, and NASA). 
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Nebulosas de Poeira (ou Nuvens de Poeira) 

 

As nebulosas de emissão representam uma componente pequena do espaço 
interestelar. A maior parte do espaço, mais que 99% deste, são simplesmente regiões 
sem estrelas, regiões escuras. 

Dentro das regiões 
interestelares escuras encon-
tram-se as nuvens de poeira, 
nuvens que são mais frias e 
muito mais densas (103 a 106 
vezes mais) que as regiões 
vizinhas. Nestas regiões, até 
cerca de 1000 átomos/cm3 são 
encontrados (similar à densidade 
do melhor vácuo em laboratório 
na Terra). 

A maioria das nuvens de 
poeira tem um tamanho maior do 
que o nosso sistema solar. 
Apesar de sua denominação, 
estas nuvens são constituídas 

principalmente de gás, como o 
resto do meio interestelar. No 
entanto, a absorção da luz se dá 
devido a poeira que estas 
contêm. A maioria das nuvens de poeira tem formas irregulares. Elas emitem 
principalmente em comprimentos de onda do infravermelho. As nuvens de poeira 
preenchem não mais que 2 a 3% do volume total do espaço interestelar. 
 
Como se observam nuvens de poeira e nebulosas de emissão? 
 

Uma maneira, como já explicado anteriormente, é através de espectroscopia 
óptica, quando há uma fonte estelar ionizante. Este nem sempre é o caso. Outra maneira 
é através da emissão de rádio do gás de hidrogênio neutro na linha de 21 cm. Este 
método é muito útil e permite estudar as propriedades de todas as nebulosas de poeira e 
de gás e as propriedades do meio interestelar. 

O átomo de hidrogênio tem um elétron que órbita um núcleo contendo um próton. 
Além do movimento orbital ao redor do próton, o elétron tem movimento rotacional, ao 
redor de seu próprio eixo (“spin”). O próton também tem, assim como o elétron, um 
movimento rotacional em volta de seu eixo. Existem somente duas configurações para o 

Figura 5 – Nebulosa Trífide M20, na constelação de Sagitário, um 
berçário de estrelas a 9000 anos-luz de distância, exemplo de 
nuvem de poeira e gás (J. Hester / Arizona State University., e 
NASA).  
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átomo de hidrogênio no estado “ground” ou fundamental. O elétron e o próton podem 
rodar com “spins” paralelos ou anti-paralelos. 

 

Como toda matéria no Universo, o gás interestelar tende a ficar no estado de 
menor energia. Um átomo de hidrogênio levemente excitado, com o elétron e o próton 
girando na mesma direção, pode decair para o estado de menor energia quando o “spin” 
do elétron muda espontaneamente de direção. Esta transição libera um fóton com 
energia igual a diferença entre os dois níveis, uma energia que é muito pequena e 
portanto corresponde a um comprimento de onda longo, de 21 cm, que chega até nós 
como radiação de rádio (λ = 21 cm). 

Esta transição, que dá origem a linha de 21 cm, é importantíssima no estudo das 
regiões do meio interestelar que possuem gás hidrogênio em forma atômica (a maior 
parte do meio interestelar). Mesmo em nuvens escuras de poeira a radiação de rádio 
pode facilmente atravessar as regiões de poeira e chegar até o observador. 

Se todos os átomos eventualmente tendem a decair para o nível de mais baixa 
energia, é necessário um mecanismo de excitação para que a transição continue 
acontecendo. Este mecanismo natural de fato existe: a diferença de energia entre os dois 
estados de “spin” paralelo e anti-paralelo é comparável a energia de um átomo (para T ~ 
100 K) e portanto as colisões atômicas são energéticas o bastante para elevar o elétron à 
configuração de mais alta energia. 
 
 
 
 

(a) 
 

 

(b) 

Figura 6 – Processo de emissão de fóton por um elétron orbitando ao 
redor do núcleo de um átomo de hidrogênio (a); gráfico intensidade x 
freqüência, mostrando a freqüência na qual o fóton do processo (b) é 
emitido (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 11.10 e 11.11, p.316). 
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Nuvens Moleculares 

 

As nuvens moleculares são compostas predominantemente de moléculas. Estas 
são muito maiores que as nebulosas de emissão e têm uma densidade que chega a 
atingir 1012 partículas por m3. 
 Moléculas emitem radiação quando elas mudam de um estado rotacional a outro. A 
diferença de energia entre os estados rotacionais é geralmente pequena e é emitida em 
forma de ondas de rádio. 

As moléculas interestelares vão desde as mais simples moléculas diatômicas 
como CO, CN e OH, até complexas estruturas como CH3 CH2 CN. Estas moléculas são 
importantes porque nos permitem investigar as nuvens moleculares. 
 
As moléculas no Meio Interestelar estão sempre associadas a poeira. Por que? 

 
A poeira pode agir como “protetora” das moléculas contra a radiação de alta 

freqüência que poderia destruí-las. A poeira pode também agir como um catalisador que 
ajuda a formar moléculas. Os grãos de poeira propiciam um local onde os átomos podem 
reagir e um meio para dissipação de qualquer calor associado a reação, que de outra 
forma poderia destruir também as moléculas recém formadas. 
 

Como observar nuvens moleculares? 
 

Aqui temos um problema. O 
conteúdo principal destas nuvens é o 
hidrogênio molecular, H2, mas esta 
molécula não emite e nem absorve 
radiação rádio. Ela só emite radiação 
ultravioleta de comprimento de onda 
curto. Não podemos, então, usar o H2 
para estudar a estrutura da nuvem. 

E a linha de 21 cm? Esta só é 
possível medir quando o hidrogênio 
está em sua forma atômica e não 
molecular. 

Temos então que usar outras 
moléculas para estudar os interiores 
das nuvens moleculares. Moléculas 
como as do monóxido de carbono 

(CO), do ácido cianídrico HCN, da 
amônia NH3, da água H2O, do 
formaldeído H2 CO e muitas outras são 
usadas. 

Figura 7 – Nebulosa na constelação de Carinae, exemplo de 
nuvem escura associada a região de formação de estrelas 
(David Malin / Anglo Australian Observatory – Royal  
Observatory, Edinburgh).  
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Estas são de um milhão a um bilhão de vezes menos abundantes que as do H2, 
mas são importantes para traçar a estrutura e propriedades físicas da nuvem molecular. 
O estudo das nuvens moleculares através da detecção destas moléculas, nos permite 
obter os seguintes resultados: 
- nuvens moleculares nunca estão isoladas; 
- estas formam complexos de até 50 pc de extensão; 
- elas contêm suficiente gás para formar milhões de estrelas como o Sol; 
- existem aproximadamente 1000 destes complexos em nossa Galáxia. 
 
 
Como se formam as estrelas como o Sol a partir das nuvens moleculares? 
 

A formação começa quando uma parte do Meio Interestelar contendo nuvens de 
moléculas, gás frio e poeira começa a colapsar devido à gravidade causada por sua 
própria massa. A nuvem começa a se contrair. Ela se fragmenta e continua contraindo 
até que o centro se torne quente o bastante para que a reação nuclear de queima de 
hidrogênio se inicie. Neste ponto a contração pára e a estrela nasce. 

 
Figura 7 – Fragmentação de uma nuvem para formação de estrelas (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 11.14, 

p.320). 

 
 
Mas o que determina quando uma nuvem começará a colapsar? 
 

Se observarmos alguns átomos de uma nuvem veremos que, apesar da baixa 
temperatura da nuvem, os átomos ainda têm movimento. O efeito do calor, ou seja, o 
movimento randômico dos átomos, é muito maior que o efeito da gravidade. 
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Figura 8 – Estágios de formação estelar a partir de nuvens estelares (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 11.16, 

p.320). 

 
E se temos uma concentração de milhões de átomos? Isto é o bastante para vencer a 
gravidade?  

 
NÃO. Mesmo um milhão de átomos não são capazes de vencer a gravidade e 

iniciar um colapso. São necessários cerca de 1051 átomos para uma nuvem começar a 
colapsar. 

 
Quais são os estágios da formação estelar? 
 

A “nuvem mãe” deve ser uma nuvem interestelar densa, por exemplo, a parte 
central de uma nuvem molecular com temperatura T = 10 K, densidade ρ = 109 

partículas/m3. 
Esta nuvem contém 

milhares de vezes a massa do 
Sol, em forma de gás atômico 
ou molecular (a fração de poeira 
é pequena mas importante). 

O colapso inicial ocorre 
quando a nuvem fica instável 
gravitacionalmente devido a 
algum agente externo ou devido 
a uma queda de temperatura da 
nuvem. Nestes casos a pressão 
interna não é mais suficiente 
para impedir a contração. 

A nuvem começa a 

Figura 9 – Exemplos de discos de poeira ao redor de estrelas jovens, 
indícios de formação de sistemas planetários a partir de nuvens de gás e 
poeira (D. Padgett / IPAC-Caltech, W. Braudner /IPAC, K. Stapelfeld / 
JPL, e NASA). 
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colapsar. A nuvem se fragmenta devido à instabilidade gravitacional. A medida em que se 
fragmenta em pedaços cada vez menores, a taxa de contração aumenta. 

Os fragmentos que se contraem têm temperatura próxima a da nuvem primordial, 
porque toda a energia é irradiada imediatamente. Só em seu centro, a temperatura 
começa a aumentar. Em um dado momento o centro chega a uma temperatura T de 
10000K, com densidade da ordem de ρ = 1018 partículas/m3. 

Chamamos a nuvem em formação de uma protoestrela. Esta protoestrela 
desenvolve uma fotosfera. Dentro da fotosfera o material protoestelar é opaco à radiação 
emitida. A contração continua, a densidade e a temperatura aumentam cada vez mais. A 
temperatura central chega a 107 K e o hidrogênio começa a fusão em hélio. Assim, 
podemos dizer que a estrela recém formada chegou à seqüência 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 próxima a solar. 
 
Se isto é verdade, porquê o Sol está isolado? 
 

Provavelmente este sofreu uma colisão com uma estrela ou nuvem molecular e por 
isso escapou de um sistema múltiplo, onde deve ter sido formado. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 10 – Nuvens moleculares Águia M16, na constelação 
da Águia (J. Hester e P. Scowen / Arizona State University, e 
NASA). 
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Capítulo 15 
 

A GALÁXIA 
 

Este capítulo será dedicado ao estudo da nossa Galáxia, a Via Láctea, suas 
propriedades e constituintes, bem como os mecanismos postulados para a sua formação. 
Os tópicos abordados serão os seguintes: 

 
• INTRODUÇÃO: VISÃO GERAL DA ESTRUTURA DA GALÁXIA 

O tamanho e a forma da Galáxia usando contagem de objetos – W. Herschel 

O tamanho e a forma da Galáxia através do estudo dos aglomerados globulares – H. 
Shapley 

A estrutura da nossa Galáxia 

Populações estelares 

• MOVIMENTO ORBITAL 

A Galáxia está em rotação 

• A FORMAÇÃO DA GALÁXIA 

Estrutura espiral 

Persistência dos braços espirais 

• A MASSA DA NOSSA GALÁXIA 

Matéria escura 

• O CENTRO GALÁCTICO 
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INTRODUÇÃO 

VISÃO GERAL DA ESTRUTURA DA GALÁXIA 
 
 

A nossa galáxia, a Via Láctea (ou Galáxia), é um conjunto formado por estrelas, 
gás e poeira, isolado no espaço e mantido por sua própria gravidade.  
 

A Galáxia tem três partes 
principais: um núcleo ou bojo (na 
região mais central), um disco e um 
halo. O disco é a parte onde o 
sistema solar está situado. Estrelas 
de População I e nuvens 
interestelares de gás e poeira 
também habitam o disco. O Sol 
localiza-se um pouco acima do plano 
central a uma distância de 
aproximadamente 8 kpc do centro da 
Galáxia. 

 
O nosso Sol está em uma 

posição desfavorável para a 
observação da estrutura Galáctica, pois este faz parte dela. Astrônomos ópticos que 
tentam estudar os braços espirais para reconstruir a estrutura da Galáxia deparam-se com 
a poeira interestelar. Já os rádio-astrônomos podem observar além da poeira (devido ao 
maior comprimento das ondas de rádio comparado ao das ondas no óptico) e portanto 
eles podem detectar a emissão rádio das nuvens de gás que marcam os braços espirais 
da Via Láctea.   
 

O disco galáctico 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 direção perpendicular ao 
disco galáctico vemos relativamente poucas estrelas, mas quando olhamos na direção do 
disco vemos tantas estrelas que a luz destas chega a se fundir formando uma banda de 
luz brilhante.  

Figura 1 – Esquema da via Láctea com os seus componentes 
(Chaisson & McMillan, Astronomy Today, fig. 14.9, p.399). 
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O tamanho e forma da Galáxia usando contagens de objetos – W. 
Herschel 

 
No final do século XVIII, muito antes dos métodos de medidas de distâncias terem 

sido desenvolvidos, o astrônomo inglês W. Herschel tentou estimar o tamanho e a forma 
da nossa Galáxia simplesmente contando quantas estrelas ele podia ver em diferentes 
direções no céu. Supondo que todas as estrelas tinham o mesmo brilho, ele concluiu que 
a Galáxia era achatada, em forma de disco e que o Sol ocupava o seu centro. 

 
Hoje sabemos que a Galáxia 

tem uma extensão de várias 
dezenas de kiloparsecs e o Sol não 
está em seu centro. Como puderam 
as primeiras observações estarem 
tão erradas? Devido ao fato dos 
astrônomos, até 1930, não 
saberem dos efeitos que a 
absorção interestelar da luz (devido 
ao gás e a poeira) poderiam causar 

nas observações ópticas. Hoje sabemos que o Sol está em um local onde há 
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 Galáxia e a conclusão de que existem 
muitas galáxias iguais a nossa no Universo só vieram quando indicadores de distâncias 
como Cefeidas e RR Lyraes foram descobertos.  
 
O tamanho e forma da Galáxia através do estudo dos aglomerados 
globulares – Shapley 
  

Os aglomerados globulares são provavelmente os sistemas mais velhos da nossa 
Galáxia. Eles estão distribuídos em volta do bojo e do halo Galáctico. Através da 
identificação de RR Lyraes em vários aglomerados globulares e da determinação das 
distâncias até eles, Shapley, no começo do século, descobriu que os aglomerados 
globulares distribuem-se em um volume enorme, aproximadamente esférico, de 30 kpc de 
diâmetro. Ele concluiu, acertadamente, que o Sol não está no centro desta distribuição e 
sim a 8 kpc dele. O centro da nossa Galáxia pode ser observado na direção da 
constelação de Sagitário. Shapley interpretou a distribuição de aglomerados globulares 
como um mapa indicador da distribuição das estrelas na Via Láctea. Ele mudou 
completamente a concepção que havia na época da morfologia da nossa Galáxia e “tirou” 
o Sol do centro do Universo.  
 

Figura 2 – A Via Láctea, como proposta por Herschell  (Chaisson 

& McMillan, Astronomy Today, fig. 14.3, p.394).   



Observatórios Virtuais – Fundamentos de Astronomia – Cap. 15 (C. Oliveira & V.Jatenco-Pereira)  
 

164

Entretanto ele cometeu o erro de achar que a nossa Galáxia era isolada no 
Universo. Foi só no final dos anos 20, quando Hubble descobriu Cefeidas na galáxia de 
Andrômeda, que outras galáxias foram reconhecidas como tal.  
 
A estrutura da nossa Galáxia 
 

Acredita-se que o disco galáctico seja fino, com uma largura de aproximadamente 
300 pc, ou seja 1/100 do diâmetro da Galáxia. O bojo tem uma extensão de 
aproximadamente 6 kpc no plano do disco Galáctico e 4 kpc na direção perpendicular ao 
plano. No comprimento de onda óptico a observação do bojo é muito afetada por 
absorção interestelar. Outros comprimentos de onda mais longos (infravermelho, rádio) 
possibilitam um estudo mais completo sobre a estrutura do bojo.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
Populações estelares 
 

As três componentes da Galáxia, disco, bojo e halo, distinguem–se entre si na 
morfologia e em muitas outras propriedades. Por exemplo, o halo não contém gás e 
poeira enquanto o disco e o bojo contêm grandes quantidades dos dois. Tanto a 
aparência quanto a composição são diferentes para as três componentes.  
 

Estrelas no bojo e halo são mais vermelhas do que as estrelas mais azuladas do 
disco. A presença de estrelas O e B no disco dá uma coloração azul a este devido ao fato 
destas estrelas serem muito mais brilhantes do que as anãs G, K e M, (apesar das anãs 

Figura 3 – Concepção artística da nossa Via Láctea, 
mostrando a estrutura em braços espirais (Chaisson & 

McMillan, Astronomy Today, fig. 14.13, p.403). 
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estarem presentes em maior número). O disco contém estrelas de População I, 
aglomerados abertos jovens e regiões de formação estelar.  
 

Já o halo não tem gás e poeira e suas estrelas e aglomerados globulares são parte 
de uma população muito mais velha (População II). A formação estelar no halo já 
terminou há pelo menos 10 bilhões de anos. A população do halo é, então,  
predominantemente vermelha.  
 
  O bojo contém uma densidade alta de gás e, portanto, há muita formação de 
estrelas ocorrendo nesta parte da Galáxia. Há também estrelas mais velhas nas regiões 
mais periféricas do bojo Galáctico onde há pouco gás. O bojo tem portanto propriedades 
intermediárias entre o disco e o halo. As estrelas mais velhas do bojo e do halo são 
também as que contêm menos metais. Isto está de acordo com o cenário de 
enriquecimento do meio interestelar através da evolução de sucessivas gerações de 
estrelas desde o princípio do Universo (os aglomerados globulares e estrelas do halo e da 
periferia do bojo da Galáxia representam as primeiras gerações de objetos da Galáxia e 
por isso estes possuem menos metais).  
 
 

MOVIMENTO ORBITAL 
 

Qual é o movimento das estrelas, poeira e gás em nossa Galáxia? O disco da 
Galáxia está em rotação em volta do centro Galáctico. 
 

Estrelas no halo e bojo não tem um movimento tão ordenado quanto as estrelas do 
disco. Elas têm um caminho mais ou menos randômico a percorrer, mas sempre em torno 
do centro Galáctico. 
 
A galáxia está em rotação 
 

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 galáctico faz 
com que estes fiquem em seus devidos lugares. Sem este movimento de rotação, a força 
de gravidade mútua entre os corpos já teria feito com que o Sol e todos os outros objetos 
do disco tivessem caído sobre o centro Galáctico. O movimento coletivo de estrelas e gás 
ao redor do centro de uma galáxia é chamado de rotação galáctica. 

 
Observações de rádio feitas na linha de 21 cm de hidrogênio nos dão informações 

importantes sobre a rotação da Galáxia. Através de medições do desvio de Doppler, os 
astrônomos podem determinar a velocidade dos objetos na direção radial a nossa linha de 
visada. Estas observações indicam claramente que a Galáxia não gira como um corpo 
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sólido mas sim em rotação diferencial. Isto significa que estrelas a diferentes distâncias do 
centro Galáctico giram com diferentes velocidades. 

 
O Sol logicamente também 

está em movimento de rotação, 
no disco. Devido à rotação 
diferencial, o Sol é como um carro 
em uma rodovia circular, com a 
faixa para os veículos rápidos a 
um lado, e a faixa para os lentos 
na outra. Assim, os veículos 
rápidos que passam a frente do 
Sol parecem, para um motorista 
no referencial do Sol, estarem se 
movendo para um lado, enquanto 

que os veículos que são deixados para trás, na faixa lenta, parecem se mover para o 
outro lado.  

 
Através das observações de rádio, na linha de 21 cm, podemos determinar a 

velocidade das estrelas e gás em relação ao Sol. Para determinar a velocidade do Sol em 
relação ao centro da Galáxia devemos usar um referencial que está aproximadamente em 
repouso com relação ao movimento do disco Galáctico. Aglomerados globulares e 
estrelas do halo da Galáxia podem servir como um referencial de repouso, uma vez que 
eles não participam da rotação geral do disco (o movimento destes é randômico). Usando 
a média do movimento do halo como um referencial a velocidade do Sol ao redor do 
centro Galáctico foi determinada. O valor encontrado foi de 230 km/s. Uma vez conhecida 
a velocidade do Sol e sua distância até o centro galáctico podemos calcular o período 
orbital, o tempo que o Sol gasta para fazer uma volta completa ao redor do centro 
Galáctico. O período orbital do Sol é de  aproximadamente 225 a 230 milhões de anos. 
 

A curva de rotação de uma galáxia mostra a velocidade das estrelas e nuvens 
interestelares a várias distâncias do centro da galáxia.  
  
 

A FORMAÇÃO DA GALÁXIA 
 

Nos limitaremos a discutir a formação do halo e do disco.  
 

A formação da protogaláxia começou com a contração de uma nuvem grande de 
gás e poeira. As primeiras estrelas e aglomerados globulares foram formados em uma 
distribuição irregular e extensa, cobrindo várias dezenas de kiloparsecs em todas as 
direções, parecida com a distribuição dos objetos do halo da nossa Galáxia, como vista 

 

Figura 4 – Curva de rotação da Galáxia (Chaisson & McMillan, 

Astronomy Today, fig. 14.17, p.407). 
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atualmente. Muitos astrônomos acham que as primeiras estrelas se formaram muito 
antes, em pequenos sistemas que depois se fundiram para formar a nossa Galáxia. O 
halo como visto hoje teria ainda a mesma forma, em um cenário ou outro.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

A formação do disco se deu por contração de parte desta nuvem inicial, 
assemelhando-se a formação do sistema solar, (mas em uma escala muito maior). O 
disco se achatou pela rotação rápida que adquiriu, em conseqüência de conservação do 
momento angular. As estrelas formadas no disco então herdaram o movimento de rotação 
do disco. A formação de estrelas no halo cessou quando todo o gás 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 já fizeram a sua evolução há muito tempo 
(quando a Galáxia foi formada) deixando para trás só as estrelas de baixa massa que tem 
vida longa.  
 
Estrutura espiral 
 

Se quisermos estudar a estrutura da Galáxia necessitaremos de outro comprimento 
de onda ao invés do visível, pois este é "barrado'' pela absorção interestelar que é muito 
forte no disco Galáctico. 
 

A chave para a observação do gás interestelar do disco Galáctico está na linha de 
rádio de 21 cm produzida pelo hidrogênio atômico e nas linhas de rádio produzidas por 

Figura 5 – Modelo proposto para a formação da nossa Galáxia  
(Chaisson & McMillan, Astronomy Today, fig. 14.12, 

p.402). 



Observatórios Virtuais – Fundamentos de Astronomia – Cap. 15 (C. Oliveira & V.Jatenco-Pereira)  
 

168

moléculas presentes nas nuvens moleculares. Estes comprimentos de onda não são 
afetados por poeira e portanto nos possibilitam observar e reconstruir a estrutura do disco 
Galáctico. 
 

As linhas moleculares nos permitem estudar a distribuição das nuvens 
interestelares mais densas. De acordo com estudos no comprimento de onda de rádio o 
centro da distribuição de gás no disco coincide aproximadamente com o centro do sistema 
de aglomerados globulares. Este centro comum é chamado de Centro Galáctico.  
 

Estudos em rádio nos dão a melhor evidência de que vivemos em uma galáxia 
espiral. O diâmetro da parte visível da nossa Galáxia é de aproximadamente 30 kpc.  
 
Persistência dos braços espirais 
 

Os braços espirais da nossa Galáxia contém gás interestelar, poeira, objetos pré-
estelares, nebulosas de emissão, estrelas O e B e aglomerados jovens formados 
recentemente. Os braços espirais são a parte da Galáxia onde a formação de estrelas 
ocorre. O brilho destes objetos é a razão pela qual os braços espirais de outras galáxias 
são facilmente visíveis a grandes distâncias.  

 
Um problema que os 

astrônomos enfrentam quando 
tentam entender a estrutura 
espiral é como esta estrutura 
persiste. O problema é o 
seguinte: nós sabemos que as 
estrelas do disco não se movem 
juntas suavemente, mas sim 
mudam constantemente suas 
posições em relação umas as 
outras a medida que orbitam ao 

redor do centro Galáctico. A rotação diferencial torna impossível que qualquer estrutura 
em larga escala ''ligada'' ao material do disco sobreviva. Portanto, os braços espirais não 
podem ser simplesmente regiões de formação de estrelas girando juntamente com o resto 
do disco Galáctico. 
 

Como então os braços espirais da Galáxia mantêm sua estrutura embora o disco 
gire em rotação diferencial? O cenário que melhor explica a existência de braços espirais 
baseia-se na explicação dos braços em termos de ''ondas espirais de densidade'' – ondas 
de compressão do gás que se movem pelo disco Galáctico, comprimindo nuvens de gás 
interestelar e provocando o processo de formação estelar a medida que passam. Os 

Figura 6 – Persistência dos braços espirais (Chaisson & McMillan, 

Astronomy Today, fig. 14.15, p.405). 
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braços espirais que observamos são formados por nuvens de gás densas e pelas novas 
estrelas recém-formadas, criados pela passagem das ''ondas de densidade''. 
 

Esta explicação da estrutura espiral evita o problema da rotação diferencial porque 
o padrão da onda não está ligado a nenhuma parte particular do disco Galáctico. Os 
braços espirais que vemos são simplesmente ''ondas'' que se movem pelo disco, e não 
grandes quantidades de massa sendo transportadas de um lugar para outro. A onda (de 
densidade) se move através das estrelas e gás da mesma maneira que ondas sonoras 
atravessam o ar ou ondas no oceano movem a água.  
 

A onda de densidade que forma um braço espiral comprime diferentes partes do 
disco em momentos diferentes. Embora a velocidade angular de rotação do material do 
disco varie com a distância ao centro da Galáxia, a onda em si permanece intacta, 
definindo os braços espirais.  
 

Como exemplo podemos descrever o processo que ocorre próximo ao centro 
galáctico. A onda ''se move'' mais lentamente que as estrelas e gás. Assim, o material do 
disco encontra a onda em um dado momento, é 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 área de engarrafamento – onda). Quando o material  galáctico 
começa a ser comprimido pela onda de densidade que forma um braço espiral, estrelas O 
e B brilhantes são formadas e estas têm um tempo de vida muito curto. Desta maneira, 
associações de estrelas massivas jovens, nebulosas de emissão, etc, só são encontrados 
nos braços espirais, próximo de onde  ''nasceram''. Já as estrelas mais velhas são vistas à 
frente dos braços espirais pois estas tiveram tempo de se distanciar da onda de 
compressão que causaram sua formação. Com o tempo muitas estrelas da região do 
braço e entre-braços se espalham e passam a formar parte do disco como um todo. 
 

Algumas perguntas que ainda não foram respondidas são: de onde vêm estas 
ondas de densidade? Alguns astrônomos explicam que supernovas ao explodir podem 
provocar uma onda de densidade que comprime o meio e provoca formação estelar. No 
entanto, este processo só pode formar pedaços de braços espirais e não braços 
completos, como vemos em várias galáxias espirais.  
 

Outros cenários que foram propostos para a formação inicial da onda são: 1) 
instabilidades do gás próximo ao bojo Galáctico; 2) efeitos gravitacionais de galáxias 
próximas; 3) uma possível assimetria do tipo de barra no bojo pode ter exercido grande 
influência sobre o disco e pode ter começado o processo de formação dos braços 
espirais. A verdade é que não sabemos ainda ao certo como galáxias como a nossa 
adquiriram seus braços espirais.  
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A MASSA DA NOSSA GALÁXIA 

 
Podemos medir a massa da Galáxia determinando as velocidades das nuvens de 

gás e das estrelas do disco Galáctico. A terceira lei de Kepler (modificada por Newton) 
relaciona o período orbital, o tamanho da órbita e a massa de quaisquer dois objetos 
orbitando um ao redor do outro, ou seja:  
 
massa total (em massas solares ) = raio da órbita (em AU)3 / período da órbita (em anos)2. 
 

A distância até o centro Galáctico é de 8 kpc e a órbita do Sol é de 225 milhões de 
anos. Substituindo estes números na equação acima encontramos que a massa da nossa 
Galáxia é de 1011  massas solares.  
 

Esta massa, que está dentro da órbita do Sol, é a parte da massa da Galáxia que 
determina a órbita solar. O restante da massa da Galáxia, que está fora da órbita solar, 
não tem influência sobre o período do Sol. Este fato foi descoberto por Isaac Newton.  
 
Matéria escura 
 

Para se determinar a massa da Galáxia em grandes escalas, isto é, para se 
encontrar quanta massa está contida em esferas com raios progressivamente maiores, 
devemos medir as velocidades de estrelas e gás dentro de órbitas mais externas que a 
órbita solar. Isto pode ser feito através de observações de rádio do gás (usando a linha de 
21cm). O diagrama de velocidades em função da distância até o centro da Galáxia se 
chama ''Curva de Rotação''.  
 

Qual a massa da Galáxia dentro de dois raios da órbita solar, ou seja, dentro da 
parte luminosa da nossa Galáxia? 2 x 1011  é a resposta. Se toda a massa da Galáxia 
estivesse contida dentro do raio que contém a matéria luminosa esperaríamos (pela lei de 
Kepler) que a curva de rotação da Galáxia tivesse um comportamento Kepleriano para 
raios maiores que duas vezes o raio da órbita solar. No entanto isto não acontece. A 
velocidade orbital continua aproximadamente constante até a última medida, indicando 
que a massa cresce linearmente com o raio. A conclusão é então que a maior parte da 
massa da galáxia não está associada à parte luminosa central e sim à parte 
periférica da Galáxia. A Via Láctea é muito maior do que a parte luminosa que podemos 
observar. O halo escuro invisível, também presente em todas as outras galáxias do 
Universo, tem uma massa muito maior que a soma das massas de todas as estrelas e 
material interestelar detectados nesta região. Ainda não é sabido de que material é 
composto este halo escuro e por isso dizemos que este é formado de “matéria escura”, 
cuja natureza ainda não entendemos. Esta matéria escura não é detectada em nenhum 
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comprimento de onda, de raios gama até rádio. Só sabemos da sua existência pela força 
gravitacional que esta massa exerce.  

 
 

O CENTRO GALÁCTICO 
 

O núcleo da nossa Galáxia é uma região repleta de estrelas. Se vivêssemos em um 
planeta próximo ao centro Galáctico poderíamos ver milhões de estrelas tão brilhantes 
quanto Sirius (a estrela mais brilhante próxima ao Sol).  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Devido à absorção interestelar da luz no comprimento de onda visível, a maior 
parte do nosso conhecimento sobre o centro da Galáxia vem de observações no 
infravermelho e rádio. O centro da Galáxia contém uma fonte forte de rádio chamada de 
''Sagitarius A''. Em pequena escala filamentos podem ser vistos em "Sagitarius A'' 
(escalas de 100 pc). A presença destes sugere a vários astrônomos que há campos 
magnéticos muito fortes na vizinhança do centro Galáctico, criando estruturas similares 
em aparência (mas muito maiores) às que são observadas no Sol. Em escalas ainda 

Figura 7 – O centro da nossa Galáxia, assinalado na foto com um 
círculo, região da nebulosa M8, constelação de Sagitário 
(Chaisson & McMillan, Astronomy Today, fig. 23.22,  CD_ROM). 
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menores existe um anel ou disco de material que está em rotação e que tem o tamanho 
de apenas alguns parsecs. Observações de linhas espectrais no infravermelho 
apresentam um alargamento que indica a existência de gás no centro Galáctico girando 
muito rapidamente. Para manter este gás em órbita deve haver um corpo bastante 
massivo no centro Galáctico com um milhão de massas solares ou mais (este valor pode 
ser calculado pela terceira lei de Kepler). A combinação de uma massa muito alta com um 
espaço físico muito pequeno sugere que um buraco negro possa habitar o centro 
Galáctico. No entanto, muitos astrônomos não acreditam nesta hipótese.  
 

Além de radiação em 21 cm, a fonte de Sagitarius A produz radiação síncrotron, 
criada pelo movimento de elétrons ao redor do campo magnético. 
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Capítulo 16 
 

OUTRAS GALÁXIAS 
 
Em nosso Universo temos, além da nossa Galáxia, diversos outros tipos de galáxias, de 
formas, dimensões e estruturas diferentes. Neste capítulo estudaremos estas outras 
entidades, que juntamente com a Via Láctea, são os constuintes das maiores estruturas 
conhecidas no Universo: os aglomerados de galáxias Os tópicos abordados serão os 
seguintes: 

 
TIPOS DE GALÁXIAS 

• Galáxias Espirais 
ß Barras 

• Galáxias Elípticas 
• Galáxias Lenticulares 
• Galáxias Irregulares 

 
PROPRIEDADES INTEGRADAS DAS 
GALÁXIAS 

• Luminosidade e Forma 
• As Cores 
• Conteúdo Estelar 

 
QUASARES E GALÁXIAS ATIVAS 

• Quasares       Figura 1- Galáxia de Andrômeda M31. 
• Galáxias Ativas 
• Buracos Negros Supermassivos 
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OUTRAS GALÁXIAS 

 
Existem bilhões de galáxias além da nossa Via Láctea. Contrário ao observado 

para a Via Láctea, a maioria delas não tem braços espirais. Apesar do grande número de 
galáxias existentes elas possuem várias propriedades em comum. Edwin Hubble nos 
anos 20 começou a catalogar galáxias, baseado na forma destas. Este trabalho foi feito 
após medidas de curvas de luz de Cefeidas que mostraram que há várias Galáxias além 
da nossa Via Láctea. A classificação de Hubble em galáxias espirais, espirais barradas, 
elípticas, irregulares e subclasses é usada até os dias de hoje. 

 
 

Figura 2. Classificação das galáxias segundo critério de Edwin Hubble. 
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TIPOS DE GALÁXIAS 

 

 

GALÁXIAS ESPIRAIS 

 
Galáxias espirais são caracterizadas por um bojo nuclear e braços espirais. A 

galáxia espiral mais próxima de nós é a Galáxia de Andrômeda, ou M31, que é visível a 
olho nu no hemisfério norte.  
 

Hubble notou que quanto maior o bojo nuclear de uma galáxia espiral, mais 
próximos do bojo se encontram os braços. Galáxias com grandes bojos e braços 
''colados'' a este são chamadas “Sa”. Galáxias com pequenos bojos e braços muito 
abertos são chamadas de “Sc”. Galáxias com características intermediárias entre estes 
dois casos são chamadas de “Sb”.  
 

Os braços das galáxias 
espirais nem sempre são orientados 
em um ângulo o qual facilite vê-los. 
Entretanto, mesmo em casos onde 
os braços não podem ser vistos, a 
galáxia ainda pode ser classificada, 
pelo tamanho do bojo central. Outra 
propriedade que varia entre as 
várias classes de Galáxias espirais é 
a aparência dos braços, às vezes 
largos, caóticos e não definidos e às 
vezes muito bem definidos, com 
regiões HII brilhantes e associações 
OB.  

Figura 3 . Galáxia espiral M51. 

 
Embora a maioria das galáxias espirais tenha dois braços, muitas têm mais que 

dois. A Via Láctea, por exemplo, tem pelo menos quatro. Não se sabe porque o número 
de braços varia de galáxia a galáxia.  
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Barras 
 

A maior parte dos astrônomos acredita que a Via Láctea seja uma galáxia espiral. 
Muitos também acreditam que a Galáxia possua uma barra de estrelas que atravessa o 
bojo nuclear. Os braços em galáxias espirais barradas se estendem a partir dos finais da 
barra e não do bojo. Modelos de 
galáxias sugerem que barras se 
formam em galáxias que têm 
menor quantidade de matéria 
escura que uma galáxia típica.  
 

A correlação entre a 
posição dos braços espirais e o 
tamanho do bojo presente para 
as espirais normais também e-
xiste para as espirais barradas.  

 
 

Figura 4 – Galáxia espiral barrada M109. 

 
A proporção de galáxias normais para galáxias barradas é de 2:1. 

 
 
 
GALÁXIAS ELÍPTICAS 

 
Galáxias elípticas (que são chamadas assim devido a sua forma) não têm braços 

espirais. Hubble subdividiu a classe das elípticas de acordo com o grau de achatamento 
destas, como projetado no céu. As galáxias mais redondas são chamadas E0 e as mais 
elongadas E7.  
 

Galáxias elípticas têm uma aparência muito mais regular do que galáxias espirais. 
Além disso, estas contêm pouco gás interestelar e poeira. Uma vez que estrelas formam-
se em nuvens interestelares, estas galáxias têm baixa taxa de formação de estrelas. 
Espectros de galáxias elípticas confirmam que estas contêm, em sua maioria, estrelas de 
população II, de baixa massa e de vida longa. Galáxias elípticas podem ter tamanhos 
variados, das menores às maiores galáxias do universo. As galáxias elípticas gigantes 
são muito menos numerosas que as anãs elípticas. Estas últimas contêm apenas alguns 
milhões de estrelas. Elas são difíceis de ser detectadas quando estão a grandes 
distâncias.  
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Figura 5 – Galáxia elíptica M87, do aglomerado de galáxias de Coma. 

 
 
GALÁXIAS LENTICULARES 

 
Em 1936, Hubble 

introduziu um novo tipo de 
galáxias, entre E e S, o tipo S0 
ou lenticular. Esta introdução foi 
feita hipoteticamente e somente 
depois foi confirmada a 
existência desse tipo de galáxia, 
através de observações. Elas 
são tão achatadas intrinsica-
mente quanto as espirais. Elas 
têm uma condensação central 
geralmente importante, não 
possuem braços e têm um 
envelope ao redor do núcleo.     Figura 6 – Galáxia lenticular M82 

As lenticulares podem ter barras, e neste caso são chamadas de lenticulares 
barradas (Sb0). 
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GALÁXIAS IRREGULARES 

 
Estas galáxias têm esta denominação por não possuir simetria ou estrutura bem 

definidas. Elas são subdivididas em dois grupos distintos. As irregulares de tipo I (Irr I), 
tipo magelânico, têm um conteúdo de estrelas semelhante às Nuvens de Magalhães, são 
ricas em estrelas e regiões HII e têm uma distribuição de brilho bem caótica. Já as 
irregulares de tipo II (Irr II) são mais raras. Elas não estavam na classificação original de 
Hubble. São muitas vezes consideradas galáxias peculiares. Elas não apresentam 
resolução em estrelas. Acredita-se que muitas delas foram resultados de colisões entre 
galáxias.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 7 – Exemplos de galáxias irregulares . 

 
 

AS PROPRIEDADES INTEGRADAS DAS GALÁXIAS 

 
Luminosidade e forma 

 
A definição do que é a luminosidade total ou a magnitude de uma galáxia é 

relativamente imprecisa, pois as galáxias não têm limite bem definido. Para se evitar a 
ausência de contornos bem definidos, utiliza-se a magnitude dentro de uma dada isofota 
(curva de mesma luminosidade). As medidas absolutas das galáxias vão desde Mv = -23 a 
-9. A faixa de magnitude absoluta depende do tipo morfológico da galáxia. As galáxias 
elípticas gigantes podem chegar a magnitudes mais brilhantes do que as espirais.  

As galáxias com magnitudes Mv > -18 mag são geralmente denominadas galáxias 
anãs. Elas têm em sua grande maioria um baixo brilho superficial central. Existem vários 
exemplos de galáxias anãs ao redor da Via Láctea. 
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A nossa Galáxia vista de fora teria uma magnitude absoluta de cerca de Mv = -21. 
A faixa em magnitudes absolutas de -9 a -22 corresponde a uma faixa em luminosidade 
de 106 a 1011 luminosidades solares.  
 

A técnica mais usada para determinar a luminosidade das galáxias hoje em dia é o 
imageamento fotométrico. 
 

A forma da galáxia é um parâmetro que pode ser determinado por observações 
através de imagens fotométricas. Para as galáxias elípticas o brilho varia gradualmente do 
centro para fora, não mostrando descontinuidades. A distribuição de luminosidade em 
espirais é complicada pela presença dos braços espirais e efeitos de orientação. Três 
componentes são identificadas, o disco, a região nuclear, que tem um perfil de brilho 
semelhante ao das elípticas e os braços espirais. 
 
As cores 

 
Existe uma correlação direta entre o tipo morfológico e a cor observada de uma 

galáxia. As elípticas tendem a ser mais avermelhadas que as espirais, que por sua vez 
são mais avermelhadas que as irregulares. Dentro de um grupo espiral, as galáxias são 
mais vermelhas quanto maior o núcleo e menores os braços. Uma maneira de descrever 
a cor de uma galáxia é especificar a classe espectral das estrelas cuja cor se assemelha 
à da galáxia. As galáxias elípticas e Sa têm a mesma cor que as estrelas K, as Sb se 
assemelham às estrelas de classe F a K e galáxias Sc e Irr têm a mesma cor que classes 
A a F. 
 
Conteúdo estelar 

 
A distribuição de cor dá uma indicação dos tipos estelares que compõem as várias 

partes das galáxias.  
 

A progressão de cor das irregulares mais azuis para as elípticas mais 
avermelhadas reflete uma diminuição do número relativo de estrelas jovens de um tipo 
para outro. Uma população II velha predomina nas elípticas e as irregulares possuem 
uma população I bem mais jovem. A mistura de populações nas espirais é determinada 
pelo tamanho do núcleo (população II velha) relativo ao dos braços espirais (população I 
jovem). Há também uma tendência para o azul nas partes mais externas do disco. Por 
exemplo, nas Sc os braços mais externos parecem conter populações estelares mais 
jovens e portanto mais gás do que os braços mais internos. A distribuição dos vários tipos 
de estrelas em galáxias espirais pode ser descrita da seguinte maneira: estrelas mais 
velhas e vermelhas foram formadas mais próximas ao núcleo, uma população que se 
encontra no disco, achatado, com estrelas parecidas com o Sol, têm idade intermediária, 
e as estrelas jovens, formadas recentemente, se localizam nos braços espirais. 
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 Na tabela baixo encontram-se resumidas as principais propriedades dos tipos mais 
comuns de galáxias. 
 
Tabela 1 – Propriedades das galáxias elípticas, irregulares e espirais. 
 
Propriedade Galáxia Elíptica Galáxia Espiral Galáxia Irregular I 
massa (M

ù
) 105 a 1013 109 a 4 x 1011 108 a 3 x 1010 

magnitude absoluta -9 a -23 -15 a -21 -13 a –18 
luminosidade (L

ù
) 3 x 105 a 1010 108 a 2 x 1010 107 a 109 

M / L (M
ù
 / L

ù
 = 1) 100 2 a 20 1 

diâmetro (kpc) 1 a 200 5 a 50 1 a 10 
população estelar II e I velha I (braços), 

I – II (espalhada) 
I, algumas II 

poeira  quase nenhuma sim sim  
MHI / MT (%) 0 2 (Sa), 5 (Sb), 10 (Sc) 22 
tipo espectral K K (Sa), 

F / K (Sb), A / F(Sc) 
A / F 

 
 
 
 

QUASARES E GALÁXIAS 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 emissões devido à explosão de supernovas não são 
comparáveis às de um quasar ou de uma galáxia ativa. Alguns quasares emitem mais 
energia em um segundo do que o Sol emite em 200 anos. 

 
 
Um pouco de história 

 
O desenvolvimento da rádio astronomia no final dos anos 40 abriu uma nova era. O 

primeiro telescópio rádio foi construído em 1936 por Grote Reber no quintal de sua casa 
em Illinois. Em 1944 Reber detectou forte emissões de rádio vindas da constelação de 
Sagitarius, Cassiopeia e Cygnus. Duas destas fontes, chamadas de Sagitarius A e 
Cassiopeia A pertencem a nossa Galáxia. A primeira é o núcleo galáctico e a segunda 
uma remanescente de supernova. No entanto, para a terceira fonte descoberta por Reber, 
chamada de Cygnus A, não foi fácil descobrir sua natureza. O mistério só foi desvendado 
quando em 1951, Walter Baad e Rudolph Minkowski, usando o telescópio Palomar 
descobriram uma galáxia peculiar na mesma posição das observações de rádio. 



Observatórios Virtuais – Fundamentos de Astronomia – Cap. 16 (C. Oliveira & V.Jatenco-Pereira)  
 

181

 
A galáxia associada com a fonte de rádio 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 está a 750 milhões de anos-luz da Terra. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
Figura 7 – Quasar PKS2349 (NASA). 

 
A distância enorme de Cygnus A  surpreendeu os astrônomos porque esta é uma 

das fontes de rádio mais brilhante no céu. Embora seja quase não visível através do 
telescópio de Palomar, a emissão de rádio de Cygnus A pode ser medida pelo 
equipamento de um astrônomo amador. Sua energia, deve portanto ser enorme. De fato, 
sua luminosidade em rádio é 7 ordens de magnitude maior que a da galáxia de 
Andrômeda. O objeto que corresponde a Cygnus A tem que ser um objeto extraordinário 
para ter tais características. 

 
 

Quasares 

 
Cygnus A (Cyg A) não é a única fonte com forte emissão de rádio a grandes 

distâncias. Já em 1950 os rádio astrônomos se ocupavam de fazer longas listas de fontes 
de rádio. Uma das listas mais famosas, entitulada “O Terceiro Catálogo de Cambridge” foi 
publicado em 1959. Cyg A, por exemplo, está na lista de Cambridge. Devido a 
extraordinária luminosidade rádio de Cyg A, astrônomos 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 astrônomo Allan Sandage 

usou o telescópio de Palomar para descobrir uma “estrela” na posição desta fonte de 
rádio. Devido ao fato de estrelas normais não serem emissoras em rádio, este fato 
pareceu muito estranho a comunidade científica. 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 Galáxia. 

 
Outra “estrela” chamada 3C 273 foi descoberta em 1962. Foi descoberto que esta 

tinha uma cauda de gás 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 astrônomo Maarten 

Schmidt descobriu que quatro das linhas espectrais mais brilhantes de 3C 273 estavam 
posicionadas relativamente umas às outras da mesma maneira que as linhas de 
hidrogênio. No entanto, estas linhas de emissão 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 não podia ser uma estrela 
da Galáxia. 

 
Espectros de estrelas da nossa Galáxia exibem pequenos desvios Doppler porque 

estas estrelas não podem estar se movendo muito rapidamente ou elas já teriam 
escapado de nossa Galáxia. 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 distância até 
este objeto é de 2 bilhões de anos-luz. 

 
3C 273 tem várias linhas em emissão. Lembre-se que as linhas de emissão são 

causadas pelos átomos excitados emitindo radiação em comprimentos de ondas 
específicos. A emissão muito forte em algumas destas linhas sugere que o aquecimento 
do gás é feito por um processo diferente do conhecido até então. 

 
Inspirados pelo sucesso de Schmidt na descoberta da natureza e redshift de 3C 

273 outros astrônomos estudaram 3C 48 em detalhe e descobriram que este objeto 
também está muito distante (com uma velocidade de recessão de um terço da velocidade 
da luz). 

 
Devido a aparência estelar destes dois objetos e emissão muito forte em rádio eles 

foram chamados de “fontes de rádio quase estelares” ou quasares ou QSO’s. Todos os 
quasares parecem estrelas mas emitem uma energia enorme. Eles não precisam 
necessariamente ser fontes de rádio. Na verdade, a grande maioria deles não emite em 
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rádio. Mesmo assim todos são chamados de quasares. Uma enorme quantidade destes 
objetos foram descobertos desde os anos 60. Quase todos têm redshifts enormes, em 
alguns casos correspondendo a 90% da velocidade da luz. Quando observamos estes 
quasares, nós estamos medindo objetos que existiram quando o universo era muito 
jovem. 

 
Quasares emitem muita energia em um volume pequeno 

 
Galáxias são grandes e brilhantes. Uma galáxia gigante típica, como a nossa Via 

Láctea, contém vários milhões de estrelas e uma luminosidade correspondente a 10 
bilhões de sóis. Galáxias elípticas são 10 vezes mais brilhantes que isto mas ainda assim, 
se colocadas às distâncias de um quasar típico, elas nunca poderiam ser vistas. O fato 
dos quasares serem vistos a distâncias enormes significa que eles são muito mais 
luminosos que galáxias normais. Hoje sabemos que um quasar típico é 100 vezes mais 
brilhante que a nossa Via Láctea. 

 
O estudo de quasares nos anos 60 levou à descoberta de que muitos deles 

apresentam flutuações 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 
flutuações em luminosidade possibilitaram aos astrônomos determinar os tamanhos 
máximos dos quasares. Nós sabemos que um objeto não pode variar em brilho mais 
rapidamente que o tempo que a luz leva para atravessá-lo. Por exemplo, um objeto que 
tem 1 ano-luz de diâmetro não pode variar em brilho com um período menor que um ano. 

 
O brilho de vários quasares varia em intervalos de alguns meses, semanas, dias ou 

mesmo horas. Observações recentes em raios-X revelam grandes variações que ocorrem 
em períodos de três horas. Esta variação rapidíssima mostra que a fonte da energia do 
quasar deve ser muito pequena. A região emissora de um quasar típico (que emite a 
luminosidade de 100 galáxias) tem um diâmetro de apenas um dia-luz. Se os quasares 
realmente estão a distâncias enormes (como indicado por seus redshifts), algo deve 
produzir esta luminosidade de 100 galáxias em um volume correspondente ao tamanho 
do sistema solar! 

 
 

Galáxias Ativas 

 
Desde a descoberta dos quasares, foram descobertos também muitos objetos com 

luminosidade entre os quasares distantes e galáxias típicas. Estes objetos são galáxias 
ativas. Elas têm um núcleo brilhante de forma estelar, com muitas linhas de emissão. 
Algumas delas são altamente variáveis. Algumas galáxias tem caudas que emanam do 
centro e a grande maioria destes objetos são mais brilhantes que galáxias comuns. 
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Algumas destas galáxias são classificadas como peculiares, devido a sua forma diferente 
de todas as classificações de Hubble. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Carl Seyfert foi o primeiro a descobrir galáxias ativas, quando estava estudando 

galáxias espirais. Uma sub-classe grande de galáxias ativas é desde então chamada de 
galáxias Seyfert. Aproximadamente 10% das galáxias brilhantes no céu são galáxias 
Seyfert. Algumas das galáxias Seyfert são tão brilhantes quanto aos quasares menos 
luminosos e têm características muito similares às destes. Por isso muitos astrônomos 
acham que galáxias Seyfert são na verdade quasares de baixa luminosidade. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 

Figura 8 – Comparação entre as intensidades de radiação emitidas por 

uma galáxia normal e uma ativa.  

Figura 9 – Radiogaláxias, onde são mostrados os lóbulos de emissão de 
energia no comprimento de onda de rádio (NASA). 
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Algumas galáxias Seyfert apresentam evidências de que sofreram colisões 

recentes. Um exemplo é a galáxia NGC 1275, onde são vistos dois núcleos centrais e 
uma ejeção de matéria ao meio intergaláctico. 

 
Ejeção de matéria a altas velocidades é comum em galáxias ativas. Isto pode ser 

observado melhor em comprimentos de ondas que não o visível. 
 
Outro tipo de galáxia ativa (muito menos comum que as Seyferts) são os objetos 

chamados “BL Lac”, chamado assim devido ao primeiro encontrado nesta classe (BL 
Lacertae, na constelação de Lacerta). BL Lac foi descoberta em 1929, quando acharam 
que era uma estrela variável comum. Este objeto apresenta flutuações de brilho de até 15 
vezes em apenas alguns meses. A característica mais interessante dos objetos BL Lac é 
a completa falta de linhas em seu espectro, não apresentando nem emissão nem 
absorção. 

 
Em poucas palavras podemos definir os objetos BL Lac’s como sendo galáxias 

elípticas com um centro com aparência estelar e muito brilhante enquanto que as galáxias 
Seyferts são galáxias espirais com um centro com aparência estelar e muito brilhante. 

 
 
Galáxias ativas vivem no centro de fontes de rádio 

 
A galáxia N5128 (Centaurus A), uma das fontes de rádio mais fortes no céu está 

relativamente próxima (13 milhões de anos-luz). A energia em rádio desta galáxia vem de 
duas regiões de cada lado da galáxia chamadas de “lóbulos de rádio”. Os astrônomos 
acham que partículas e energia são ejetadas no núcleo da galáxia em direção aos 
lóbulos. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Figura 10 – Centaurus A, uma radiogaláxia (J. Burns). 
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Nos anos 70 os astrônomos já tinham encontrado dezenas de objetos como 

Centaurus A; estes são agora chamados de “fontes de rádio com lóbulo duplo”. Uma 
galáxia ativa, usualmente parecida com uma galáxia elíptica, é freqüentemente 
encontrada entre dois lóbulos de rádio. Por exemplo, a galáxia visível associada com Cyg 
A está também localizada entre dois lóbulos de rádio. 

 
Todas as fontes de rádio com lóbulo duplo devem ter um “motor” que ejeta os 

elétrons e campos magnéticos para fora em duas direções completamente opostas a uma 
velocidade próxima à velocidade da luz. Depois de viajar por muitos milhares ou milhões 
de anos-luz, este material ejetado desacelera, fazendo com que os elétrons e campo 
magnético produzam a radiação que nós então detectamos. Um tipo específico de 
radiação chamada de radiação syncroton ocorre quando elétrons energéticos se movem 
em movimentos espirais em um campo magnético. As ondas de rádio que vêm dos 
lóbulos da fonte de rádio dupla tem características da radiação syncroton. Dentro do 
comprimento de onda de rádio as fontes de lóbulo duplo formam uma classe de objetos 
dos mais brilhantes do universo. 

 
 

Buracos Negros Super-Massivos 

 
Como os quasares e galáxias ativas produzem estas enormes quantidades de 

energia em um volume tão pequeno? No final dos anos 60 o astrônomo Lynden-Bell 
sugeriu que buracos negros podem ser o motor que proporciona a energia necessária. 

 
O centro de algumas galáxias possuem buracos negros 

 
Detectar buracos negros não é uma tarefa simples. O máximo que se pode fazer é 

detectar o efeito que este provoca, e provar que não há outra explicação para o que é 
observado que não a hipótese de se ter um buraco negro. Esta técnica já foi usada para 
várias galáxias incluindo M31, M32, M104 e nossa Via Láctea. 

 
A galáxia de Andrômeda é a maior e mais brilhante do nosso Grupo Local. A uma 

distância de apenas 2,2 milhões de anos-luz da Terra, M31 é próxima o bastante para que 
detalhes de seu centro pudessem ser estudados com o telescópio espacial Hubble. Estas 
observações revelaram que esta galáxia tem duas regiões brilhantes em seu centro. A 
menos brilhante é provavelmente o centro propriamente dito enquanto que a outra 
concentração pode ser um aglomerado de estrelas. 

 
Em meados dos anos 80 vários astrônomos fizeram observações espectroscópicas 

do centro de M31. Usando medidas do efeito Doppler, eles determinaram que as estrelas 
dentro de um raio de 50 anos-luz do núcleo da galáxia o estavam orbitando com 



Observatórios Virtuais – Fundamentos de Astronomia – Cap. 16 (C. Oliveira & V.Jatenco-Pereira)  
 

187

velocidades excepcionalmente rápidas, o que sugere que um objeto massivo esteja 
localizado no centro da galáxia. Sem a gravidade deste objeto para manter as estrelas 
nestas órbitas de alta velocidade, estas já teriam escapado do centro da galáxia. A partir 
destas observações os astrônomos estimaram que a massa do objeto central em M31 
deve ter 50 milhões de massas solares. Esta grande quantidade de massa, confinada e 
um volume muito pequeno sugere a existência de um buraco negro super-massivo no 
centro da galáxia. 

 
Localizada nas proximidades de M31 está a pequena galáxia elíptica chamada de 

M32. Observações espectroscópicas de alta resolução mostram que as estrelas no centro 
de M32 também estão se movendo com velocidades altíssimas, que podem ser 
explicadas se acreditarmos que existe um buraco negro em seu centro. Imagens recentes 
do telescópio de Hubble mostram uma concentração de estrelas, enorme no centro de 
M32. A densidade de estrelas nesta região é mais de 100 milhões de vezes maior que a 
densidade de estrelas na vizinhança do Sol. Esta observação é mais uma evidência de 
que existe um buraco negro no centro de M32. 

Outras observações recentes mostraram que galáxias como M104, NGC3151 e 
M87 também têm buracos negros em seus centros. 
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Capítulo 17

ESTRUTURA DO UNIVERSO

Nós dedicaremos esse capítulo ao estudo dos aglomerados de galáxias. Os tópicos
abordados serão os seguintes:

• AGLOMERADOS DE GALÁXIAS

• COLISÕES DE GALÁXIAS

• O PROBLEMA DA MATÉRIA ESCURA

• O UNIVERSO EM EXPANSÃO

• FORMAÇÃO E EVOLUÇÃO DAS GALÁXIAS

• ESTRUTURA EM GRANDE ESCALA
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• W. Maciel, 1991 ”Astronomia & Astrofísica “ – IAG/USP

• Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics”

• Chaisson & McMillan, 1997 “Astronomy Today” 
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AGLOMERADOS DE GALÁXIAS

Um aglomerado de galáxias pode ser rico ou pobre em galáxias. Por exemplo, a nossa
Via Láctea pertence a um “aglomerado pobre”, chamado Grupo Local. O Grupo Local contém
cerca de 30 galáxias.

Figura 1 – Superaglomerado local de galáxias.

Em 1998 um nova galáxia anã satélite da Via Láctea foi encontrada. Ela não tinha sido
encontrada antes por estar muito perto do centro da Galáxia, na constelação de Sagitarius,
apenas 50000 anos luz do centro da Galáxia. Este novo membro do grupo local foi chamado
de “Sagitarius” e é a galáxia mais próxima a nossa, mais próxima que a Nuvem de Magalhães.
Esta galáxia parece estar se desintegrando, devido a força gravitacional da nossa Galáxia, que
a absorverá dentro dos próximos 100 milhões de anos.

Figura 2 – Esquema contendo algumas galáxias do aglomerado local.
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O aglomerado rico mais próximo de nós é chamado de aglomerado de Virgo. Ele
contém mais de 1000 galáxias cobrindo uma área de 10 x 12 graus no céu. Estrelas Cefeidas
na galáxia espiral M100 do aglomerado de Virgo indicam que este está a 50 milhões de anos
luz da nossa Galáxia. Três galáxias elípticas gigantes dominam o centro do aglomerado de
Virgo; estas galáxias são enormes, cerca de 20 vezes maiores que uma galáxia comum elíptica
ou espiral. Muitas galáxias dominantes em aglomerados tem características excepcionais
(muito brilhantes e muito grandes).

Nós categorizamos os aglomerados de galáxias como regulares ou irregulares. Um
aglomerado regular é esférico, com uma concentração de galáxias em seu centro. Acredita-se
que as inúmeras interações gravitacionais entre as galáxias fez com que estas se distribuíssem
simetricamente. O aglomerado de Virgo, em contraste, é um aglomerado irregular, porque suas
galáxias estão randomicamente espalhadas no céu.

O exemplo mais próximo de uma aglomerado rico e regular é o aglomerado de Coma,
localizado a 300 milhões de anos luz, na direção da constelação de Coma Berenices. Embora
a distância deste aglomerado seja grande, mais de 1000 galáxias são facilmente vistas em
placas fotográficas.

Aglomerados ricos e regulares como o aglomerado de Coma contêm em sua maioria
galáxias elípticas e S0’s. Apenas 15% das galáxias em Coma são espirais e irregulares.
Aglomerados irregulares como Virgo tem uma quantidade de espirais e irregulares muito maior.

+,-./01/*21*34-56.4/

As galáxias em um aglomerado orbitam ao redor de um centro de massa comum.
Ocasionalmente duas galáxias passam próximas uma da outra, e suas estrelas se aproximam.
Há, porém, tanto espaço entre as estrelas que a probabilidade destas colidirem é
extremamente pequena. No entanto, as enormes nuvens de gás interestelar e poeira são tão
grandes que estas sim colidem, batendo umas contra as outras e produzindo ondas de
choque. As nuvens interestelares que se colidem podem representar a fusão de duas galáxias
ou podem fazer com que estrelas de uma ou das duas galáxias envolvidas sejam empurradas
para fora da galáxia.

Uma colisão violenta pode tirar todo material interestelar, gás e poeira, do centro das
galáxias e transferir para o meio intra-aglomerado. Colisões violentas podem esquentar o gás
tirado das galáxias a temperaturas altas. Este processo pode ser a principal fonte de gás
quente observado em aglomerados ricos e regulares.
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Em uma colisão menos violenta ou em situações onde duas galáxias se cruzam em
proximidade, há normalmente indução de formação estelar.

A característica mais comum de sistemas onde colisões ocorreram (ou quase
ocorreram) é a formação de caudas e braços formados de estrelas que são empurradas para
fora das galáxias devido à colisão. Este processo pode, em aglomerados, ao invés de formar
caudas e braços, povoar o meio intra-aglomerado com estrelas que anteriormente pertenciam
às galáxias.

O caso mais extremo de interações entre galáxias ocorre quando há fusão total dos dois
corpos. Este caso é chamado de “fusão de galáxias” ou “canibalismo galáctico”. Normalmente
fusão se refere a galáxias do mesmo tamanho enquanto canibalismo se refere a uma galáxia
grande que engole uma pequena.

Figura 3 – Sistemas de galáxias em colisão (!"#").

Muitos astrônomos acham que galáxias elípticas são o produto de canibalismo
galáctico. Algumas galáxias elípticas enormes ocupam o centro de aglomerados ricos.
Provavelmente outras galáxias menores ao passarem próximas ao centro da galáxia foram
consumidas pela galáxia maior e passaram a fazer parte dela. Este processo pode ter
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acontecido durante a evolução inicial do aglomerado ou mais tarde, em subestruturas do
aglomerado.

Simulações de n-corpos por computadores mostram as inúmeras possibilidades de
sistemas em colisão.

,*78,!-194*24*94:;8.4*1/+<84*19*43-,91842,/

O que faz com que as galáxias em aglomerados e superaglomerados não se dispersem
e sim fiquem orbitando em volta de um centro comum? Deve haver massa suficiente no
aglomerado para manter as galáxias gravitacionalmente ligadas. No entanto, não há nenhum
aglomerado ou superaglomerado que tenha massa visível suficiente para mantê-lo ligado.

Já estudamos um problema semelhante quando observamos o movimento das estrelas
a grandes distâncias da nossa Via Láctea (para um raio maior que dois raios solares). Vimos
que a matéria não era o bastante para explicar como a galáxia mantinha estrelas a tal
velocidade a uma grande distância do centro.

O problema aqui é similar. Os aglomerados de galáxias devem ter uma grande
quantidade de material não luminoso espalhado pelo aglomerado, senão as galáxias já teriam
há muito tempo se dispersado do aglomerado. Esta massa não luminosa, que está “faltando”,

Figura 4 – Duas galáxias na constelação do Corvus,
NGC4038/4039, em processo de canibalismo (!"#"). 
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é chamada de “matéria escura”. Sabemos que em um típico aglomerado é necessário 10
vezes mais massa do que o material que podemos detectar, para manter o aglomerado ligado.

Astrônomos usando telescópios para detecção 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 gás quente em aglomerados tem temperaturas de
10 a 100 milhões de Kelvin. A massa desse gás quente é tipicamente da mesma ordem de
grandeza que a massa visível combinada de todas as galáxias em um aglomerado rico.

Nós sabemos que todas as galáxias no Universo tem halos escuros, formados de
matéria escura. A evidência maior vem das curvas de rotação, similares à curva de rotação da
Via Láctea, que se mantém extremamente constantes até distâncias grandes do centro da
galáxia. De acordo com a terceira lei de Kepler, deveríamos ver um declínio na velocidade
orbital das partes periféricas da galáxia, mas isto não acontece. Isto quer dizer que uma
grande parte de matéria escura deve estar presente nas áreas periféricas da galáxia.

A identificação da natureza da matéria escura é um dos objetivos mais importantes da
astronomia moderna.

,*<=.>18/,*19*1674=/?,

Quando um astrônomo acha um objeto no céu e o fotografa, o passo seguinte é
investigar sua composição. Para isto é necessário que se obtenha um espectro do objeto
recém encontrado. Desde o começo do século, quando espectros das “nebulosas espirais”
foram obtidos, se observou que a grande maioria deles apresentava “redshifts” (desvio para o
vermelho)  e não “blueshifts” (desvio para o azul).

Nos anos 20, Edwin Hubble e Nilton Humason obtiveram espectros de muitas galáxias
com o telescópio de 100 polegadas de “Mount Wilson” e através do “desvio Doppler”,
calcularam a velocidade com que estas galáxias estavam se movendo. Eles encontraram que
a maioria delas estava se distanciando de nós, ou seja, apresentaram “redshifts” e não
“blueshifts”. Usando a técnica do diagrama período-luminosidade das Cefeidas, Hubble obteve
distâncias para as galáxias. Ao colocar em um gráfico a distância versus a velocidade de cada
galáxia, Hubble descobriu que estas duas variáveis se correlacionam linearmente. Galáxias
que estão próximas a nós se movem (se distanciam de nós) mais lentamente do que galáxias
distantes. Este movimento é comum a todo o Universo. Em grande escala, as galáxias estão
sempre se afastando umas das outras. Este movimento não vale para o Grupo Local e outras
galáxias em nossa vizinhança 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 relação entre as distâncias das galáxias e suas velocidades é uma das descobertas
mais importantes do nosso século. Ela nos mostra que nós estamos vivendo em um universo
em expansão. A Lei de Hubble, que dá a velocidade com que o Universo se expande, pode
ser escrita da seguinte forma:

VELOCIDADE DE RECESSÃO = HO  X  DISTÂNCIA,

onde HO é a constante de Hubble. Esta constante é a inclinação da reta do diagrama de
Hubble. A distância das galáxias é normalmente medida em Mpc e a velocidade em km/s.

Diferentes técnicas de estimar distâncias nos dão diferentes valores de HO, variando de

50 km/s/Mpc (quilômetros por segundo por megaparsec) a 90 km/s/Mpc. O maior problema na

determinação da constante de Hubble está no fato de que à medida que olhamos para objetos

mais distantes, fica cada vez mais difícil de determinar sua distância por meios independentes

da relação de Hubble. A determinação exata da constante de Hubble é um dos desafios da

Astronomia Moderna.

Figura 5 - Gráficos representativos da Lei de Hubble
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Suponhamos que a constante de Hubble seja 75 km/s/Mpc. Então uma galáxia que está a 1

Mpc de nós está se afastando de nós, devido à expansão do Universo, com uma velocidade

de:

v = 75 km/s/Mpc x 1 Mpc  =  75 km/s.

Uma galáxia a 2 Mpc está se distanciando com uma velocidade de 150 km/s e assim
por diante. Uma galáxia localizada a 100 milhões 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 distâncias e movimentos de galáxias distantes.

Para medir a constante de Hubble os astrônomos tem que obter as distâncias para
muitas galáxias. As distâncias podem ser obtidas por meio, por exemplo, das Cefeidas. Outros
métodos incluem: a função de luminosidade de aglomerados globulares, a função de
luminosidade de nebulosas planetárias, 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 galáxia e comparar com os valores de magnitude absoluta.

Outro método de determinação de distância muito usado para galáxias espirais foi
desenvolvido nos anos 70 por dois astrônomos Tully e Fisher. Eles descobriram que a largura
da linha de 21 cm do hidrogênio está relacionada com a magnitude absoluta das galáxias. Esta
correlação foi chamada desde então de relação Tully-Fisher. Uma vez que a largura da linha
de 21 cm pode ser medida com exatidão, distâncias de galáxias espirais próximas podem ser
facilmente determinadas com esta técnica.

@,894A?,*1*1>,-<A?,*21*34-56.4/

Como se formaram as galáxias? Infelizmente a teoria de formação de galáxias ainda
não está muito desenvolvida. Há muitas incógnitas nos possíveis cenários de formação de
galáxias. Nós não entendemos a formação de galáxias tão bem quanto entendemos a
formação de estrelas. Nós nem mesmo sabemos, ao certo, porque existem galáxias elípticas e
espirais, por exemplo. 

Há bons motivos para a nossa falta de conhecimento sobre a formação de galáxias.
Galáxias são muito mais complexas que estrelas, são muito mais difíceis de se observar e as
observações são mais difíceis de se interpretar.
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Nós não temos observações, por exemplo, das condições do Universo antes da
formação de galáxias (diferente da situação para estrelas). Outra diferença é que as estrelas
quase nunca colidem e portanto estrelas ou binárias evoluem quase em isolamento enquanto
galáxias podem colidir e mesmo fundir com outras galáxias. É, portanto, difícil decifrar o
começo da vida de uma galáxia. 

As “sementes” das galáxias formaram-se no começo do Universo, quando pequenas
flutuações de densidade de matéria primordial começaram a crescer. Vamos iniciar nossa
discussão aceitando que pequenos fragmentos pré-galácticos foram formados. A massa
destes fragmentos era muito pequena, talvez apenas alguns milhões de massas solares,
comparáveis às massas das menores galáxias anãs no Universo atual. Onde nasceram então
as galáxias gigantes observadas no Universo próximo? Talvez estas tenham se formado por
repetidas fusões de objetos menores. Este processo é muito diferente do processo de
formação estelar onde a formação se dá através da fragmentação de grandes nuvens em
pequenas partes que mais tarde se tornam estrelas. 

Uma evidência teórica para este cenário de formação de galáxias (através de fusões) é
dada por simulações feitas no computador. Simulações das condições do começo do Universo
mostram que fusão de objetos ocorre freqüentemente. Outra evidência de que este cenário
pode estar certo é a observação feita recentemente de que galáxias a grandes distâncias
(observadas em uma época quando o Universo ainda era jovem) parecem ser menores
(fisicamente) e tem formas mais irregulares do que as galáxias encontradas em nossa
proximidade.  

Se as galáxias se formaram por repetidas fusões de galáxias menores, como podemos
explicar a existência de galáxias de tipos morfológicos diferentes, por exemplo, galáxias
elípticas e espirais? Nós ainda não 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 fusão ou mais tarde, e também quanto gás foi usado ou
ejetado da galáxia jovem durante o processo é um dado importante. Se muitas estrelas se
formaram logo no início e sobrou pouco gás, provavelmente uma galáxia elíptica foi formada,
com muitas estrelas velhas em órbitas randômicas e sem gás para formar o disco central. Do
contrário, se existia muito gás e este se concentrou no centro da galáxia e formou um disco em
rotação, uma galáxia espiral foi formada. Porém não sabemos o que determina o tempo, o
lugar e a taxa de formação estelar.  

Nós sabemos que as galáxias espirais são relativamente raras em regiões de densidade
alta de galáxias, como no centro de aglomerados ricos. Será que isto é simplesmente porque
estas não se formaram nestes meio-ambientes ou será que estas foram destruídas devido às
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colisões? Simulações por computador mostram que colisões entre galáxias espirais podem
destruir os discos espirais e ejetar a maior parte do gás no meio intergaláctico (criando o gás
quente na região intra-aglomerado), transformando a galáxia em uma elíptica. A observação
das regiões centrais de galáxias em fusão mostra que esta hipótese pode ser correta. Outra
evidência de que galáxias espirais em fusão podem formar elípticas (principalmente em
aglomerados) é a observação de que aglomerados a “redshifts” altos tem uma quantidade de
espirais muito maior que os aglomerados próximos (onde o Universo teve tempo de gerar mais
fusões e consequentemente transformar mais espirais em elípticas). 

Mas nada está decidido neste campo da Astronomia ainda. Por exemplo, temos vários
casos de galáxias elípticas que são completamente isoladas, para as quais a hipótese de
formação por fusão pode ser mais difícil de se explicar. Aparentemente algumas, mas não
todas as galáxias elípticas, foram formadas pela fusão de galáxias espirais. 

1/:8<:<84*19*384=21*1/+4-4

Usando a Lei de Hubble podemos estudar a distribuição espacial de galáxias no
Universo. Uma amostra grande de galáxias foi estudada nos últimos anos com o objetivo de
mapear o Universo "cartograficamente". Um grande número de “redshifts” e medidas de
distância de galáxias dentro de um raio de 200 Mpc da nossa Galáxia foram feitas por um
grupo de astrônomos da Universidade de Harvard. A primeira "área" que eles estudaram foi a
que continha o aglomerado de Coma, no hemisfério norte. Os primeiros resultados deste
estudo já deixaram claro que a distribuição de galáxias em grandes escalas não é randômica.
As galáxias estão distribuídas em planos e filamentos que circundam grandes vazios. Alguns
"vazios" chegam a medir 100 Mpc. A explicação mais plausível para a existência destes
filamentos e vazios é que o Universo seja formado de várias "bolhas" na superfícies das quais
estão distribuídas as galáxias. 
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Os aglomerados mais densos e os superaglomerados seriam formados nas superfícies
de contato de duas ou mais "bolhas". 

A hipótese de que os filamentos de galáxias são simples interseções do campo
observado com estruturas muito maiores (as superfícies das bolhas) foi confirmada quando
outras três áreas próximas 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
então descoberta: uma "muralha" de galáxias formada de vários aglomerados de galáxias 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 galáxias
já encontradas. 

Existem outras estruturas maiores? Não sabemos. A formação de estruturas em
grandes escalas está diretamente ligada às condições encontradas nos primeiros estágios de
formação do Universo. Por isso este estudo é tão importante. 

Figura 6 – A estrutura do Universo em grande escala.
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Capítulo 18 
 

COSMOLOGIA 
 

Nós dedicaremos esse capítulo ao estudo das maiores estruturas do Universo, 
evidências para a expansão cósmica e os modelos que descrevem a origem e a evolução 
do Universo. Os tópicos abordados serão os seguintes: 

 

• COSMOLOGIA 

• AS MAIORES ESTRUTURAS DO UNIVERSO 

• PRINCÍPIO COSMOLÓGICO 

• EXPANSÃO CÓSMICA 

• O Paradoxo de Olbers  

• A Lei de Hubble e o Big-Bang 

• O BIG BANG 

• “Redshifts” Cosmológicos 

• Destino do Universo 

• A Idade do Universo 

• A Geometria do Espaço 

• A Radiação Cósmica de Fundo 

• Matéria mais Radiação 

• A Formação de Núcleos e Átomos 

• Inflação Cósmica  

• O Problema do Horizonte e da 
Planura  

• A Época da Inflação  

• Implicações para o Universo  
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COSMOLOGIA 
 

AS MAIORES ESTRUTURAS DO UNIVERSO 
 
 
 O Universo apresenta estruturas em todas as escalas: partículas sub-atômicas 
formam núcleos que formam átomos que formam planetas e estrelas. Estas formam 
aglomerados de estrelas e galáxias, que por sua vez formam aglomerados de galáxias, 
super-aglomerados e estruturas ainda maiores, vazios, filamentos e muralhas de galáxias. 
Dos prótons em um átomo até as galáxias da Grande Muralha podemos traçar uma 
hierarquia de aglomeração da matéria das escalas menores até as maiores. A pergunta que 
surge é então: a aglomeração tem um final? Há uma escala a partir da qual o Universo é 
mais homogêneo e sem estruturas? Apesar do descrito acima a resposta é sim, existe. 
 
 Sabemos que amostras grandes de galáxias, para as quais “redshifts” foram 
determinados, revelaram estruturas de tamanhos até 200 Mpc. Embora estas cubram uma 
área enorme no céu e um grande volume, estes estudos ainda são relativamente locais, no 
sentido de que não chegam até grandes distâncias.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 Uma outra alternativa é estudar um campo bem pequeno, mas obter “redshifts” de 
galáxias a distâncias bem maiores. Este tipo de estudo é chamado de "pencil-beam" e se 
estende até galáxias a grandes distâncias (aproximadamente 2000 Mpc). Este tipo de 
estudo mostra que as galáxias parecem se distribuir em estruturas que têm no máximo de 
100 a 200 Mpc de diâmetro, com “vazios” entre elas. Os dados sugerem que as estruturas 

 

Figura 1 – Formação da estrutura do Universo 
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do Universo tem no máximo este tamanho.  
 Baseados nesta observação os astrônomos então concluíram que o Universo deve 
ser homogêneo 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 galáxias (não incluindo as galáxias anãs), um número 
parecido com o que encontraríamos, se o cubo fosse colocado em qualquer outro lugar do 
Universo.  
 
 

PRINCÍPIO COSMOLÓGICO 
 
 
 A homogeneidade do Universo é a primeira das duas grandes suposições que o 
cosmologista (o astrônomo que estuda o Universo em grande escala e a dinâmica do 
Universo como um todo) faz quando estuda o Universo em grande escala. Observações 
sugerem que esta suposição pode ser verdadeira, mas ela não é provada. Outra suposição 
feita, suportada por evidências observacionais e suporte teórico é que o Universo é 
isotrópico, ou seja, ele parece igual em qualquer direção que se olhe. Há várias evidências 
observacionais que provam que a hipótese de isotropia é correta. Fora as regiões 
obscurecidas da nossa Galáxia, o Universo realmente parece similar em todas as direções, 
em qualquer comprimento de onda, se olharmos distante o bastante. Em outras palavras, 
qualquer amostra "pencil-beam" no céu vai revelar aproximadamente o mesmo número de 
galáxias em qualquer área do céu que olharmos.  
 
 As suposições de que o Universo é homogêneo e isotrópico formam a fundação da 
Cosmologia Moderna, denominadas conjuntamente de "O Princípio Cosmológico". 
Cosmologia é a parte da Astronomia que estuda as estruturas e evolução do Universo.  
 
 Ninguém sabe se o princípio cosmológico é realmente correto. Tudo que podemos 
dizer é que até agora os astrônomos encontram que ele é consistente com as observações. 
Nós então suporemos que este princípio é verdadeiro. 
 
 O Princípio Cosmológico tem implicações importantes. Por exemplo, ele implica que 
o Universo não tem uma extremidade, pois isto faria com que a suposição de 
homogeneidade fosse violada. Também implica que não existe um centro ou a suposição 
de que o Universo é igual em todas as direções (isotropia) não seria correta. Logo, este 
simples princípio limita a geometria geral do Universo. 
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EXPANSÃO CÓSMICA 
 
 
O Paradoxo de Olbers 
 
 Toda vez que olhamos para o céu a noite e verificamos que o céu é escuro, estamos 
fazendo uma observação cosmológica profunda. Aqui vai a explicação do porquê disto. 
 
 De acordo com o Princípio Cosmológico, o Universo é homogêneo e isotrópico. 
Suponhamos, por um momento, que este seja também infinito em sua extensão espacial e 
que não se mude com o tempo - exatamente a visão que se tinha do Universo na primeira 
parte do século 20. Na média, então, o Universo seria uniformemente povoado com 
galáxias repletas de estrelas. Neste caso, quando olhamos a noite, nossa vista tem que 
eventualmente encontrar uma estrela. A estrela pode estar a uma distância enorme, em 
uma galáxia muito distante, mas as leis da probabilidade ditam que, mais cedo ou mais 
tarde, qualquer linha de visada cruzaria a superfície de uma estrela. Este fato tem uma 
implicação dramática: não importa onde se olha, o céu deveria parecer tão brilhante como a 
superfície de uma estrela, o céu deveria ser tão brilhante como o Sol! A diferença óbvia 
entre esta predição e a realidade é o que foi chamado de Paradoxo de Olbers, em honra ao 
astrônomo alemão do final do século 19, Heinrich Olbers, que popularizou esta idéia.  
 
 Qual a resolução deste paradoxo? Por que o céu é escuro a noite? Tendo aceito o 
Princípio Cosmológico, nós acreditamos que o Universo seja homogêneo e isotrópico. Nós 
temos que concluir, então, que uma ou as duas outras suposições sejam errôneas. Ou o 
Universo é finito, em extensão e/ou evolui com o tempo. A resolução do paradoxo está 
intimamente ligada com o comportamento do Universo em grandes escalas.  
 
A Lei de Hubble e o Big Bang 
 
 Todas as galáxias no Universo estão se afastando de nós em um movimento 
descrito pela lei de Hubble. Esta relação tem uma importância muito maior que 
simplesmente a de determinação de distâncias para objetos como galáxias e quasares.  
 
 Suponhamos que as velocidades de recessão das galáxias se mantiveram 
constantes desde o “Big Bang”. Quanto tempo levaria para que qualquer galáxia chegasse à 
distância onde está hoje? A distância segue a lei de Hubble. O tempo é simplesmente a 
distância viajada dividida pela velocidade. Podemos dizer que tempo = distância/velocidade 
= distância/(HO x distância), 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 é da ordem de 13 bilhões de 
anos. O tempo é independente da distância. Galáxias que estão duas vezes mais distantes 
tem velocidade duas vezes maior e portanto o tempo que elas levaram para chegar até a 
distância em que estão agora também é o mesmo. 
 
 A lei de Hubble então diz que há 13 bilhões de anos atrás todas as galáxias do 
Universo estavam em um mesmo ponto, juntas. Os astrônomos, na verdade, acreditam que 
não só as galáxias, mas também toda a radiação e matéria, tudo, estava confinado em um 
ponto naquele instante. A partir daí o que aconteceu é que este ponto “explodiu”, fazendo a 
matéria expandir para todos os lados, a grandes velocidades. As posições e velocidades 
atuais das galáxias são decorrentes daquele primeiro impulso. Esta explosão, que marca o 
começo do Universo, é chamada de "Big Bang". 
 
 Como dito acima, medindo a constante de Hubble, HO, podemos então deduzir a 
idade do Universo. Esta medida é portanto incerta, não só porque HO não é conhecido 
exatamente, como também porque a suposição de que a velocidade de recessão é 
constante não é correta. Na verdade, acredita-se que as galáxias tinham velocidades mais 
altas no passado e vêm se desacelerando pelos efeitos da gravidade. Os detalhes deste 
processo serão refinados mas o importante é entender que o fato crítico é que a idade do 
Universo é finita. 
 
 Esta é a explicação do porque do céu ser escuro a noite. O paradoxo de Olbers 
pode ser resolvido pela evolução do Universo. Nós vemos uma parte finita do Universo, a 
região dentro de aproximadamente 13 bilhões de anos de nós. O que está além disto nós 
não sabemos, esta luz ainda não teve tempo de chegar até nós. 
 
 

O BIG BANG 
 

Nós sabemos quando o Big Bang ocorreu. Mas existe alguma maneira de dizer 
onde este ocorreu? O princípio cosmológico diz que o Universo é o mesmo em todos os 
lugares. Mas a Lei de Hubble, a expressão para a velocidade de recessão das galáxias, 
implica que todas as galáxias se criaram de um ponto em um dado momento no passado. 
Este ponto não era então diferente do resto do Universo, violando a suposição de 
homogeneidade expressa pelo princípio cosmológico? A resposta é NÃO.  
 

Para entender porque não há um “centro” para a expansão temos que mudar um 
pouco a nossa percepção do Universo. Se considerarmos que o Big Bang foi 
simplesmente uma explosão enorme que varreu a matéria para dentro do espaço e 
formou as galáxias que vemos, neste caso deve existir um centro e uma borda e o 
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princípio cosmológico não pode ser aplicado. Mas o Big Bang não foi uma explosão em 
um Universo vazio. A única maneira que podemos ter ao mesmo tempo a Lei de Hubble e 
o princípio cosmológico respeitados seria se o Big Bang tivesse envolvido o Universo 
inteiro, e não só a matéria e radiação dentro dele. Em outras palavras, as galáxias não se 
expandiram dentro do resto do Universo. O Universo em si se expandiu e está se 
expandindo. Como passas em um bolo dentro de um forno, que se distanciam a medida 
que o bolo cresce, as galáxias estão simplesmente sendo levadas com o movimento geral 
do Universo. 

 
Agora então entendemos que a lei de Hubble descreve a expansão do Universo 

como um todo. Temos que então reconhecer também que não existe espaço além das 
galáxias dentro do qual elas se expandem. No momento do Big Bang, as galáxias não 
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, não havia nenhum ponto onde o Big Bang 
ocorreu - este ocorreu em todos os lugares de uma vez só.  
 

Para entender melhor estas idéias, imaginem um balão com moedas coladas a sua 
superfície. As moedas representam galáxias e a superfície bi-dimensional do balão 
representa uma analogia com o nosso Universo tridimensional. O princípio cosmológico 
se aplica aqui porque todo ponto do balão parece igual a qualquer outro. Imagine que 
você reside em uma das galáxias (moedas) deste balão. A medida que o balão é inflado 
você veria outras galáxias se distanciando de você. As moedas mais distantes da sua, se 
distanciam mais rapidamente. Note que as moedas não se expandem juntamente com o 
balão, da mesma maneira que galáxias, estrelas e pessoas também não se expandem 
com o Universo.  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
Não importa em qual galáxia você está, as outras galáxias estarão se afastando do 

 

Figura 2- Modelo das contas em um balão para explicação do 
processo de expansão do Universo. 
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seu sistema. Isto forma a base do princípio cosmológico: nenhum observador em nenhum 
lugar tem uma posição privilegiada. Não existe centro da expansão e não há posição que 
possa ser identificada como aquela onde o Universo começou. Todos vêm uma expansão 
geral descrita pela lei de Hubble, com a mesma constante de Hubble em todos os casos.  
 

Agora imagine que você deixa o balão esvaziar de uma só vez. Isto se compararia 
ao nosso Universo voltando a sua forma original, com o tempo voltando ao passado, em 
direção ao Big Bang. Todas as moedas chegariam no mesmo lugar, ao mesmo tempo, o 
momento quando o balão atinge um tamanho “zero”. Mas não se poderia encontrar nem 
um ponto no balão que se pudesse dizer que é o local onde isto ocorre. O balão inteiro 
evolui de um ponto, da mesma forma que o Big Bang envolveu o Universo todo e evoluiu 
de um ponto. 
 
“Redshift” Cosmológico 
 

Esta visão do Universo em expansão requer que nós reinterpretemos o conceito de 
“redshift” cosmológico. Até agora nós temos explicado o “redshift” de galáxias como um 
desvio de Doppler, como conseqüência do movimento relativo destas em relação a nós. 
Mas agora sabemos que o “redshift” cosmológico é na verdade uma conseqüência da 
expansão do Universo. O “redshift” de um fóton mede quanto o Universo se expandiu 
desde o momento que aquele fóton foi emitido. 
 
Destino do Universo 
 

Atualmente o Universo está se expandindo. Esta expansão vai continuar sempre? 
Se não for, o que acontecerá então? E quando? Estas questões são fundamentais para o 
entendimento do destino do Universo. Nós podemos tentar responder estas perguntas 
atacando um problema mais simples e mais familiar que é o seguinte. 

 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 

 

 

Figura 3 – Tamanho do Universo x tempo (a) Universo fechado, (b) cíclico, período de expansão 
e contração, (c) aberto, expansão infinita. 
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Densidade Crítica 
 

Considere um foguete lançado da superfície de um planeta. Como será o 
movimento deste foguete? Há duas possibilidades, dependendo da velocidade inicial do 
foguete. Se a velocidade de lançamento é grande o bastante, o foguete excederá a 
velocidade de escape do planeta e nunca mais voltará a sua superfície. A velocidade 
diminuirá devido a força gravitacional do planeta (que diminuirá cada vez mais), mas o 
foguete nunca terá velocidade zero. O foguete terá uma órbita “não ligada”.  
 

Alternativamente, se o foguete tiver uma velocidade de lançamento que é menor 
que a velocidade de escape, este atingirá um máximo de distância do planeta e depois 
cairá de volta em sua superfície. O foguete terá então uma órbita “ligada”. 
 O mesmo tipo de argumento pode ser usado para a expansão do Universo. 
Imagine duas galáxias de distância (entre elas) conhecida. Suas velocidades de recessão 
são dadas pela Lei de Hubble. As mesmas duas possibilidades existem para estas 
galáxias, como para o foguete. Ou a distância entre as galáxias pode crescer 
indefinidamente, ou a distância pode crescer até um certo ponto e depois diminuir. O que 
o princípio cosmológico diz é que o mesmo que se aplica às duas galáxias se aplicará a 
todo o Universo.  
 Existe ainda uma terceira alternativa que seria uma situação intermediária entre a 
órbita “ligada” e “não-ligada”: uma “quase ligada”. Neste caso o Universo se expandiria 
indefinidamente, mas com uma velocidade cada vez menor, análogo ao caso do foguete 
que deixa o planeta com exatamente a velocidade de escape. Estas três possibilidades 
apresentam possíveis cenários para a evolução do Universo, como o vemos hoje.  
  O que determina qual destas três possibilidades é a correta para o Universo? Em 
todos os casos a gravidade desacelerá a expansão do Universo com o tempo. Quanto 
mais matéria existir no Universo maior será a força contra a expansão, ou seja, maior 
será a força que evita que o foguete escape. Em um Universo de densidade alta, há 
massa suficiente para a expansão 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 “não ligado”. A linha divisória entre estes dois casos é 
aquela onde a densidade corresponde exatamente a densidade crítica, ou seja, análogo 
ao caso “quase ligado”. Para Ho de 75 km/s/Mpc, a densidade crítica atual é de 10-26 
kg/m3. Esta é uma densidade extremamente baixa, de apenas seis átomos de hidrogênio 
por metro cúbico. 
 
Dois Futuros 
 
 Se o Universo começou, durante o Big Bang, com uma densidade acima da 
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densidade crítica, então este contém bastante matéria para sua expansão. A expansão 
das galáxias vai eventualmente terminar e o Universo começará a se contrair. O Universo, 
ao se contrair ficará cada vez mais denso e quente, a medida que for chegando de volta a 
sua condição inicial de um único ponto. Dizemos que este Universo terá uma "morte 
quente".  
 Se o Universo começou, durante o Big Bang, com uma densidade abaixo da 
densidade crítica, o seu destino é bem diferente do descrito acima. Neste caso, a sua 
densidade sempre foi e sempre será inferior ao necessário para fazer com que o 
Universo um dia se contraia e o que deve acontecer é que o Universo se expandirá 
indefinidamente. Neste cenário as galáxias continuarão a se afastar umas das outras, 
suas radiações ficarão cada vez mais fracas com as grandes distâncias. Em um dado 
momento um observador na Terra, mesmo com os telescópios mais sensíveis, não mais 
verão galáxias além do Grupo Local. O Universo aparecerá escuro, as galáxias distantes 
serão muito fracas para se detectar. Eventualmente a Via Láctea e o Grupo Local ficarão 
sem energia também. Dizemos que este Universo terá uma "morte fria". Toda a radiação, 
matéria e a vida estão destinadas a se congelar.  
 No caso intermediário de um Universo com a densidade crítica, este contém 
exatamente a matéria necessária para eventualmente parar a expansão do Universo, mas 
somente após um tempo infinito. Este Universo expandirá indefinidamente também.  
 
O Universo Expandirá Indefinidamente? 
 
 Há alguma maneira que nos permita determinar qual dos modelos de Universo 
realmente descreve o que acontecerá? A maneira mais direta de se tentar responder esta 
pergunta é estimando a densidade do Universo, porque densidade é a propriedade 
principal que distingue um modelo de Universo do outro. Como já dito acima, para Ho = 75 
km/s/Mpc, a densidade crítica que separa os dois "futuros" é de 10-26 kg/m3. 
Cosmologistas convencionalmente chamam a razão da densidade real para a densidade 
critica de "parâmetro de densidade cósmica" e denotam este valor pelo símbolo Ωo (se diz 

"omega not"). Expresso nestes termos, se Ωo = 
1, o Universo tem a densidade crítica. Se este 
é menor que 1 o Universo expandirá 
indefinidamente e se for maior que 1 este terá 
um novo colapso.  
 
 
 
 
 

 

Figura 4 – Densidade do Universo em função do tempo, e 
as eras cosmológicas. 
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 Como podemos determinar a densidade média do Universo? Uma maneira simples 
seria simplesmente 1) medir a massa média das galáxias que residem em um dado 
espaço, 2) calcular o volume deste e 3) determinar a densidade de massa deste espaço. 
Quando os astrônomos fazem este cálculo encontram uma densidade que é um pouco 
menor que 10-28 kg/m3 na forma de matéria luminosa. Este resultado depende pouco do 
que 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 galáxias dão então um valor de Ωo de 0.01. Se esta medida está correta o 
Universo expandirá para sempre.  
 
 Mas há ainda uma outra consideração importante. Nós já vimos em capítulos 
anteriores, que a maior parte da matéria do Universo é escura. No momento, não 
sabemos exatamente os constituintes da matéria escura mas sabemos que ela está 
presente, devido aos efeitos que ela tem sobre os corpos. Galáxias 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 
que não possamos vê-la, a matéria escura contribui para a densidade total do Universo. 
Se incluímos a matéria escura na determinação do valor de Ωo 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 distribuição de matéria escura em escalas ainda maiores que 
aglomerados não é conhecida. Nós podemos detectar sua influência em galáxias e 
aglomerados de galáxias mas não sabemos de seus efeitos em superaglomerados, 
vazios e em outras grandes estruturas. Entretanto, temos algumas evidências de que o 
efeito da matéria escura nestas grandes estruturas é ainda maior que em aglomerados de 
galáxias. Por exemplo, observações dos movimentos de galáxias no superaglomerado 
local sugerem a presença de uma acumulação enorme de massa chamada de "O Grande 
Atrator", com massa total de cerca de 1017 massas solares e um tamanho de 100 a 150 
Mpc. Se estas estimativas do tamanho e massa deste objeto enorme estão corretos, 
então a densidade média do Universo pode ser próxima a densidade crítica.  
 
 Podemos dizer então que é possível que a matéria invisível do Universo possa 
chegar a cerca de 99% da massa total. Neste caso os "vazios" não são vazios reais mas 
estão cheios com uma matéria que não pode ser vista nem detectada. As galáxias seriam 
então 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 contribuição das galáxias, então Ωo poderá ser também maior que 1 e o 
Universo deve ter um recolapso. Este é o motivo pelo qual é tão importante procurar 



Observatórios Virtuais – Fundamentos de Astronomia – Cap. 18 (C. Oliveira & V.Jatenco-Pereira)  
 

 

 

209

evidências de matéria escura em escalas cada vez maiores. Nos últimos 20 anos o valor 
de Ωo tem aumentado cada vez mais, a medida que tem sido possível usar amostras 
cobrindo volumes cada vez maiores.  
 
 Qual a conclusão afinal? Que destino terá o nosso Universo? A resposta não é 
conhecida com certeza ainda, mas podemos dizer que, embora o valor de Ωo não seja 
muito preciso, a maioria dos astrônomos acredita que seu valor está entre 0.1 e 1. Logo, 
a opinião da maioria é que o Universo deverá se expandir para sempre.  
 
A Idade do Universo  
 
 Fizemos anteriormente uma determinação da idade do Universo fazendo uma 
suposição de que a expansão do Universo teve velocidade constante do passado até o 
Universo atual. Só que agora sabemos que isto não é verdade. Os efeitos da gravidade 
desaceleram a expansão. Não importa qual modelo de Universo escolhemos, é sempre 
correto dizer que o Universo se expandia mais rapidamente no passado do que agora. A 
suposição 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 bilhões de anos (o valor determinado anteriormente). Quão mais 
jovem depende de quanta desaceleração ocorreu.  
 
A Geometria do Espaço 
 
 A idéia de ter o Universo como um todo expandindo a partir de um único ponto, 
com nada, nem mesmo espaço e tempo fora deste, não é fácil de se aceitar. Este é, 
entretanto, um dos fundamentos da cosmologia moderna e a grande maioria dos 
astrônomos não tem dúvida disto. A descrição do Universo como uma estrutura em 
evolução dinâmica não pode ser feita com a mecânica newtoniana somente. 
 
 Necessitamos das técnicas introduzidas pela relatividade geral de Einstein, e suas 
noções de curvatura do espaço e dinâmica do tempo e espaco. 
 
 A teoria da relatividade geral diz que a massa "curva" o espaco em sua vizinhança. 
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 princípio cosmológico). 
Há portanto, somente três possibilidades para a geometria do Universo. Elas 
correspondem aos três tipos de Universo que discutimos anteriormente.  
 
 Se a densidade média do Universo está acima da densidade crítica, o Universo 
tem uma curvatura tão acentuada que ele se curva sobre si mesmo, tendo um tamanho 
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finito. Este Universo é chamado de Universo fechado. É impossível visualizar uma figura 
em três dimensões que tenha estas características mas em duas dimensões ela é 
simplesmente uma esfera, o balão que já discutimos anteriormente. Como a superfície de 
uma esfera, o Universo não tem bordas. No entanto ele é finito em extensão.  
 A esfera tem uma curvatura positiva. Se o Universo, no entanto, tem uma 
densidade menor do que a densidade crítica, a forma do Universo será bem diferente do 
análogo de uma esfera em três dimensões. O análogo da forma deste Universo em duas 
dimensões seria uma forma com curvatura negativa. Este Universo é chamado de 
Universo aberto. Este Universo é infinito. O caso intermediário, quando a densidade é 
exatamente igual à densidade crítica, é o mais fácil de se visualizar. O Universo crítico 
não tem curvatura. Dizemos que é um Universo plano e é infinito em extensão. Neste 
caso, e somente neste caso, a geometria do espaço é precisamente a geometria 
euclidiana, com a qual estamos acostumados. 
 
 A geometria Euclidiana, a geometria do espaço plano, é familiar para nós porque é 
uma boa descrição do espaço na vizinhança da Terra. É a geometria da experiência do 
dia a dia. Isto quer dizer que o Universo também é plano? A resposta é não. Da mesma 
maneira que um mapa plano de ruas é uma boa representação de uma cidade, embora a 
Terra seja redonda, a geometria de Euclides é uma boa descrição do espaco dentro do 
sistema solar ou mesmo dentro da Galáxia, porque a curvatura do Universo é desprezível 
em escalas menores que 1000 Mpc. Somente em escalas muito maiores os efeitos da 
geometria são detectados. 
 

Nós iremos agora dos estudos sobre os possíveis cenários de evolução do 
Universo para os estudos de seu passado distante. Tentaremos estudar o Universo antes 
da idade dos quasares, tentando chegar ao limite do tempo, à origem do Universo. 

 
Será que há alguma maneira de estudar o Universo em suas primeiras fases de 

formação? 
 
 
A Radiação Cósmica de Fundo 
 

Uma maneira de responder a esta pergunta foi descoberta em 1964, em uma 
experiência 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 emissão da Via Láctea no comprimento de onda milimétrico (radio) quando 
eles notaram uma emissão que vinha de todas as direções. A qualquer hora do dia ou da 
noite, ou qualquer direção que eles olhavam, encontravam a mesma emissão, que 
parecia preencher todo o espaço. Foi então 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 radiação cósmica de fundo. Esta descoberta deu a Penzias e Wilson o 
Prêmio Nobel em 1978. 
 

Vários astrônomos ja tinham previsto a existência da radiação de fundo muito 
antes desta ser descoberta. Já em 1940 os físicos sabiam que o Universo próximo a 
época do Big Bang era preenchido com radiação termal de alta energia, raios gama a 
comprimentos de onda muito curtos. Pesquisadores em Princeton extenderam estas 
idéias, e predisseram que a radiação primordial deveria ter sido deslocada do 
comprimento de onda de raios gamma para raios X e depois para ultra-violeta, etc, e 
eventualmente para rádio, a medida que o Universo se resfriava. No momento presente, 
disseram os pesquisadores, esta radiação vinda do Big Bang não poderia ter uma 
temperatura de mais do que alguns kelvins, apresentando então um pico na região das 
ondas milimétricas. O grupo de Princeton estava construindo uma antena para medir esta 
radiação quando Penzias e Wilson fizeram a descoberta. 
 

Os pesquisadores de Princeton confirmaram a existência da radiação de fundo e 
estimaram sua temperatura em 3 K. No entanto, esta parte do espectro eletromagnético é 
difícil de se observar da Terra e não foi até 25 anos depois que os astrônomos puderam 
demonstrar que a radiação descreve uma curva de corpo negro. Em 1989 o satélite 
COBE (Cosmic Background Explorer Satellite) mediu a intensidade da radiação de fundo 
de 0,5 mm até 10 cm. Os resultados mostram a correspondência com uma curva de 
corpo negro com um pico a temperatura de aproximadamente 2,7 K. 
 

Um aspecto surpreendente na radiação de fundo é seu grau de isotropia. Quando 
corrigimos para o movimento da Terra no espaço (porque este movimento causa que a 
radiação de fundo pareça um pouco mais quente que a média em frente de nós e mais 
fria atrás de nós), a intensidade da radiação é essencialmente contante de uma parte do 
céu para outra (1 parte em 105). Esta isotropia nos dá uma forte evidência de que o 
princípio cosmológico é correto. 

 
É importante notar que a radiação de fundo contém mais energia que a soma de 

todas as galáxias e estrelas que jamais existiram. A razão é simples. Galáxias e estrelas 
são mais brilhantes mas ocupam um volume muito menor. Quando somamos a energia 
da radiação do fundo em toda a sua extensão, ela excede a energia dos outros corpos 
por um fator de pelo menos 10. A radiação de fundo é então a forma de radiação mais 
significativa do Universo. 
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Matéria e Radiação 
 

A densidade global da matéria no universo não é sabida ao certo, mas pensamos 
que é provavelmente próxima ou menor que a densidade crítica de 10-26 kg/m3. O 
Universo é aparentemente aberto, ou próximo a isto. Acabamos de ver que a maior parte 
da radiação do Universo está em forma de radiação de fundo. Sabemos que matéria e 
energia são equivalentes. Como então se comparam estas duas formas de energia? É a 
matéria ou a radiação que é o principal constituinte do Universo em largas escalas? 
 

Para responder esta pergunta temos que converter matéria e radiação em um 
"elemento comum", ou em massa ou em energia. Comparemos suas massas. Nós 
podemos expressar a energia da radiação de fundo como uma densidade equivalente 
primeiro calculando o número de fótons em um metro cúbico de espaço e depois 
transformando esta energia total dos fótons em massa usando a relação E=mc2. Quando 
fazemos isto, chegamos a uma densidade da radiação de fundo de aproximadamente 5 x 
10-30 kg/m3. Concluímos, então, que no momento a densidade da matéria do Universo 
excede em várias ordens de magnitude a densidade da radiação. Dizemos que estamos 
vivendo em um Universo que é dominado pela massa (ao invés de dominado pela 
radiação).  
 

Será que o Universo foi sempre dominado pela massa? Para responder esta 
pergunta temos que estudar o comportamento da massa e radiação durante a evolução 
do Universo. Todos dois diminuem, a medida que o Universo expande e dilui o número de 
fótons e de átomos. A radiação também e diminuída em energia devido ao “redshift” 
cosmológico. Logo, sua densidade equivalente cai mais rapidamente que a densidade da 
matéria, a medida que o Universo expande.  
 

Se pudéssemos olhar para "trás" no tempo, para próximo do Big Bang, veríamos 
que a densidade de radiação aumentava muito mais rapidamente que a densidade de 
matéria. Embora hoje em dia a densidade de radiação seja bem menor que a densidade 
de matéria, deve ter existido um momento no passado quando estas duas eram 
comparáveis. Antes daquele momento, a radiação era a constituinte principal do 
Universo. Dizemos que aquele Universo era dominado pela radiação.  
 

Durante todo este curso nos preocupamos com a história do Universo dominado 
por matéria. Agora consideraremos alguns eventos importantes do Universo primordial, 
muito antes de estrelas ou galáxias existirem.  
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A Formação de Núcleos e Átomos  
 

No momento do Big Bang, o Universo era muito quente e denso. Este tem se 
expandido e se resfriado desde então. Nos primeiros momentos do Universo só existia 
radiação. Durante os primeiros minutos de existência, as temperaturas eram tão altas que 
os fótons tinham energia suficiente para transformar-se em matéria, na forma de 
partículas elementares. Neste período os primeiros prótons, neutrons, elétrons e matéria 
escura foram criados. Desde então a matéria evoluiu, se aglomerando e formando 
núcleos, átomos, planetas, estrelas, galáxias e estruturas em grandes escalas. Mas não 
há nenhuma matéria nova criada. Tudo que vemos ao redor de nós, foi criado da 
radiação a medida que o Universo primordial foi se expandindo e se esfriando.  
 
 
Formação de Hélio  
 

Atualmente sabemos que existe muito mais hélio no Universo do que pode ser 
explicado por formação dentro de estrelas por fusão nuclear. Existe um valor mínimo de 
hélio que é observado em todas as estrelas que é 25% por massa. A explicação é que 
este hélio deve ser primordial, ou seja, criado antes das estrelas terem sido formadas. A 
produção de elementos mais pesados que o hidrogênio por fusão nuclear, logo depois do 
Big Bang é chamada de nucleosíntese primordial.  
 

Aproximadamente 100 s depois do Big Bang a temperatura havia baixado para 1 
bilhão de kelvins e, fora as partículas "exóticas", massa no Universo consistia de elétrons, 
prótons e neutrons. A quantidade de prótons era maior que a de neutrons por um fator 5. 
Reações de fusão entre prótons e neutrons para formar deutério (uma forma pesada de 
hidrogênio - o núcleo do deutério contém um próton e um neutron) eram muito 
freqüentes. Entretanto, a matéria era envolvida em um "mar" de radiação e os núcleos de 
deutério eram destruídos por raios gamma de alta energia com a mesma rapidez que 
eram formados. Somente quando a temperatura do Universo caiu abaixo de 900 milhões 
de kelvin, aproximadamente 2 minutos depois do Big Bang, foi que o deutério pode se 
formar sem ser destruído. Uma vez que isto ocorreu muitas outras fusões 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 conteúdo que era em sua maioria hidrogênio e hélio.  
 

Enquanto a maioria do deutério se transformou em hélio nesta época, uma 
pequena fração continuou a existir como deutério e é observado ainda hoje. Esta 
observação é muito importante, pois diferente do hélio e outros elementos, deutério não é 
formado em estrelas e portanto sabemos que todo deutério detectado deve ser 
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primordial.  
 

Poderíamos supor que a fusão no Universo primordial continuaria para elementos 
mais pesados, como acontece no centro das estrelas, mas na verdade este não foi o 
caso. O motivo é que enquanto no núcleo das estrelas a temperatura vai aumentando 
possibilitando a queima de elementos mais pesados, no Universo exatamente o contrário 
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 abundância 
cósmica de 75% hidrogênio e 25% de hélio. Só bilhões de anos depois é que estes 
valores começaram a se mudar, após o começo da formação das estrelas. 
 
A Formação dos Átomos 
 

Quando o Universo tinha alguns mil anos, a matéria começou a dominar sobre a 
radiação. O período durante o qual núcleos e elétrons se combinaram para formarem 
átomos é freqüentemente chamado de época de “desacoplamento”, pois foi durante este 
período que a radiação e a matéria se desacoplaram. Em períodos anteriores, quando 
toda a matéria era ionizada, o Universo era cheio de elétrons livres, que freqüentemente 
interagiam com a radiação eletromagnética em todos os comprimentos de onda. Como 
resultado, um fóton não podia viajar distâncias grandes pois encontrava logo um elétron e 
era espalhado. Por isso o Universo era opaco à radiação (como as partes interiores de 
uma estrela como o Sol). Dizemos que nesta época a matéria e a radiação eram 
fortemente "acopladas" uma a outra, devido a estas interações. Quando os elétrons se 
combinaram com os núcleos para formar os átomos de hidrogênio e hélio, no entanto, só 
alguns comprimentos de onda podiam interagir com a matéria. Radiação em outros 
comprimentos de onda puderam viajar essencialmente para todas as direções sem ser 
absorvida. O Universo se tornou quase transparente. Deste momento em diante os fótons 
passaram a circular livremente no espaço. A medida que o Universo expandiu, 
simplesmente se esfriou e eventualmente a radiação atingiu seu pico no comprimento de 
onda milimétrico que medimos hoje.  
 

Os fótons da radiação milimétrica que detectamos na Terra hoje estão viajando 
pelo Universo desde que a matéria e a radiação se desacoplaram. A última interação 
destes fótons 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 é hoje - isto aconteceu no redshift ~ 1500.  
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Inflação Cósmica 
 
O problema do horizonte e da planura 
 

No final dos anos 70 os cosmologistas, tentando descrever a evolução do Universo 
em um cenário consistente, foram confrontados com dois problemas que não eram fáceis 
de explicar tendo em vista o modelo do Big Bang. O primeiro é conhecido como o 
problema do horizonte. Imagine-se fazendo uma observação da radiação cósmica de 
fundo vinda de duas regiões opostas do Universo atual. Estas regiões que você está 
observando estão distantes uma da outra mas mesmo assim a radiação é exatamente a 
mesma nos dois pontos (porque a radiação é isotrópica). Como isto poderia acontecer se 
estes pontos não tiveram contato um com o outro? Como pode ser que a informação de 
um chegou até o outro, sem estes nunca terem tido interação? Como um ponto sabe da 
existência do outro e parece exatamente igual? Não houve tempo da informação ser 
transferida de um ponto a outro porque esta não pode ser transmitida com uma 
velocidade maior que a da luz. Este paradoxo chamou-se de “problema do horizonte”.  

 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
 

O segundo problema com o modelo de Big Bang é o problema da planura. Os 
astrônomos acham que o valor de Ωo é aproximadamente 1, ou seja, a densidade do 
Universo é próxima à densidade crítica. Mas por que esta coincidência? Por que Ωo não é 
um milhão de vezes maior ou menor que este valor? O problema fica ainda maior quando 
notamos que se o Universo tem uma densidade próxima a crítica hoje, ele deve ter tido 
uma densidade ainda mais próxima à crítica no passado. Um Universo que tivesse 
começado com um valor de densidade diferente da crítica teria desviado deste valor 
muito rapidamente. Mas este não foi o caso. Se medimos hoje em dia um Ωo de 0.1, por 
exemplo, na época da nucleossíntese este valor teria sido 1.0, com um erro de 1 parte 
em 1015. Este problema constitui o problema da planura. Por que esta coincidência, que 

Figura 5 – O problema do horizonte e da planura. 
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Ωo é próximo a 1? 
 

Estes dois problemas podem ser resolvidos com a Teoria da Inflação. 
 
A Época da Inflação 
 

Nos anos 70 e 80 os físicos teóricos tentaram unificar as três forças não-
gravitacionais do Universo, o eletromagnetismo, a força "forte" (a força que une prótons e 
neutrons dentro de um núcleo) e a força "fraca" (aquela que tem um papel importante nos 
decaimentos radioativos), em uma superforça generalizada. Uma previsão geral das 
teorias de unificação que descrevem as superforças é que as três forças são unificadas e 
não distingüíveis em regimes de energias altíssimas, correspondendo a temperaturas 
maiores que 1028 K. A temperaturas baixas a superforça se divide em três, revelando o 
caráter de forca eletromagnética, forte ou fraca. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
No começo dos anos 80 os cosmologistas descobriram que as teorias de 

unificação tinham uma implicação extraordinária se aplicada ao começo do Universo. 
Aproximadamente 10-34 s após o Big Bang, as temperaturas caem abaixo de 1028 K e as 
forças básicas da natureza se reorganizam (assim como gás que se liquidifica quando a 
temperatura abaixa): o Universo, por um período de tempo muito curto, entra em um 
estado instável, de alta energia, que os físicos chamam de "falso vácuo". Na verdade, o 
que aconteceu, foi que o Universo continuou na condição "unificada" por um período 
longo demais, como água que não se torna ainda congelada mesmo quando é colocada a 
temperaturas abaixo de zero grau. Isto teve consequências dramáticas para o Universo. 
Por um tempo curtíssimo, o espaço vazio adquiriu uma pressão enorme, que 
temporariamente foi maior que a gravidade e acelerou a expansão do Universo a uma 
taxa altíssima. A pressão continuou constante à medida que o cosmos expandiu, e a 
aceleração aumentou mais e mais com o tempo. O tamanho do Universo dobrou a cada 

Figura 6 – Inflação Cósmica. 
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10-34 segundos mais ou menos. Este período de grande expansão cósmica foi conhecido 
como a época da inflação.  
 

Eventualmente, o Universo retornou para o estado de "vácuo verdadeiro". Regiões 
de espaço normal começaram a aparecer dentro do "vácuo falso" e rapidamente estas 
regiões foram espalhadas por todo os cosmos. Com a volta do "vácuo verdadeiro" a 
inflação parou. O episódio inteiro durou somente 10-32 s, mas durante este tempo o 
Universo aumentou em tamanho por um fator de 1050. Com o vácuo normal, o Universo 
retomou sua expansão relativamente lenta, como anteriormente a fase de inflação, tendo 
seu movimento desacelerado pela gravidade. No entanto, algumas mudanças 
importantes tinham ocorrido durante esta fase curta da inflação. 
 
 
Implicações para o Universo 
 

A época da inflação oferece uma solução natural para os problemas de horizonte e 
de planura. O problema de horizonte é resolvido porque a inflação trouxe regiões que já 
tinham tido tempo de se comunicar para posições bem distantes umas das outras, fora de 
comunicação. O Universo durante a época da inflação expandiu muito mais rapidamente 
do que a velocidade da luz. Logo, regiões que antes da inflação poderiam ter estado 
muito próximas, foram levadas para pontos afastados (a relatividade restringe a 
velocidade da matéria e energia como sendo sempre menor que a da luz mas não 
restringe a velocidade do Universo como um todo). As propriedades de duas regiões 
opostas no Universo atual podem então ser as mesmas porque estas regiões estavam 
em contato antes da inflação.  
 

A solução para o problema da planura é dado da seguinte maneira. A época da 
inflação "esticou" o Universo tanto e tanto que o Universo é na verdade plano, com 
grande grau de acurácia. Qualquer curvatura que o Universo pode ter tido antes da 
inflação foi completamente destruida pela enorme expansão, fazendo com que o 
Universo ficasse perfeitamente plano. Devido a este fato, Ωo então tem que ser 1. Mas 
isto quer dizer que a grande maioria da massa do Universo está em forma invisível 
(matéria escura). Como já vimos anteriormente, isto não foi ainda provado 
observacionalmente. 
 

Quando a idéia da inflação surgiu pela primeira vez, muitos astrônomos não 
acreditaram nela (alguns ainda não acreditam hoje). O problema é que não há nenhuma 
evidência observacional direta para uma densidade cósmica que seja tão alta quanto a 
densidade crítica. No entanto, nós vimos anteriormente, que há muitas evidências que 
mostram que a matéria escura pode equivaler a pelo menos 20 a 30 por cento da 
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densidade crítica e estimativas de Ωo parecem que aumentam quando as escalas que são 
consideradas aumentam. Outro ponto é que a inflação é uma previsão clara da teoria de 
grupo (de unificação) que está se tornando cada vez mais bem estabelecida como 
instrumento para descrição de matéria a altas energias. Se estas teorias estão realmente 
corretas, então a inflação tem que ter ocorrido. Finalmente, a inflação dá uma solução 
para dois problemas que não eram fáceis se de resolver em um modelo de Big Bang não 
inflacionário, o problema do horizonte e da planura. 


