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Artronomis v Asirofisicn

PREFACIO

Desde 1977, ¢ Departamento de Astronomia do Institule Astrondmico ¢ Geofisico da
U/SP tem oferceido um curse introduldrio de czlensdo universitiria de Astronomia ¢ As-
trofisica. Com duragde média de {0 horas, csle curso ¢ realizado anualmente, nos mesea
de janeiro on fevereiro. A pariir de {989, o curso foi dividide em dois: o primeiro, “As-
tronomia - uma viado geral”, desting-se principalmente a professores de Ciéncias ¢ outros
profissionats inferessados em obler conkecimenios astrondmicos alualizados com um en-
Joque ndo matemdfico; o sequndo, “Astronomia ¢ Astrafisica”, ¢ destinado a profissionais
¢ estudantes de Fisica ¢ dreas relacionadas, proporcionando um conhecimento quantitativo
dos principaia campes de pesquisa em Astrenomia.

Noa 15 ancs decorridos desde o seu indcio, o curso de extensio foi concluide com
proveifo por cerca de 1.000 estudanies vindos de diversos estados, o gue é um resuliado
stgnificative, consideranda-se as escassas oporfunidades de aperfeigoamento em Astrono-
mia ezislentes ne pals. Além disle, mutios destes jovens ingressaram posteriormente na
carreira astrondmica, obfendo o mestrado ou douloramento ¢ coniribuindo para o aumento
do nidmero de profissionais da drea no pafs, que inclui atualmente apenas uma cenlena de
astrénomes profissionais com gualificagdo de Doulor ou equivalente,

Amnda em 1877, for publicade um fexto para ser usade no curzo de extensde, o gual
estd hd muito cagotado. Em anos mais recentes, tém sido usadas apostilas que, embora
conalaniernenie remiaadas, ndo compensavam adequadamente a ausénecia de tezios em Por-
lugués gue fossem ao mesmo fempo rigoroses, alualizados e suficientemente compledos.

0 objetive de presenie trabalho €, justarmente, coniribuir para o preenchimentio desia
lacuna. Escrilos por professores do Departamento de Astromomia com longa experiencia
&m enaino ¢ pesquisa, od 17 capitulos procuram sinfelizar em um tnico volume ¢ de forma
acessfvel as principais dreas de pesguisa da Astronomia confempordnea.

€ texte € dimidido em § paries: I Astronomin de Posigdo, Il. Sistema Solar, ITT.
Astrofisica, ¢ IV. Cosmologia. Embora scjam frequenies as superposigies, pode-se dizer
que o parte I lem sido objeto de um maior nimero de pesquisar nas dltimas décadas,
inclusive ne Brasil, o que ezplica o maior éspago a ela devolado neste irabalho. Nio
obstante, foi feile um esfor¢e de dar um trafamento mais delalhado d parte II, ndo apenas
por sta importdncia parm ¢ Aslronemia, corno lambém pela auséncia de material diddfico
disponivel no pais.
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0 trafamento matemdtico utilizado ¢ os conceitos fisicos envoleidos lornam esie fra-
balho mais adequado oo segundo curso, “Astronomia e Astrofisica® Apesar dislo, sua
ulilizagde no primeiro curso, “Astronomia = uma visdo geral”, ou por leilores infereasados
em Astronoria serd cerfamente proveitosn.

Em teztos deata nafurera, sdo comuns - ¢ mesmo inevildveis - 08 erros, equivocos e
inconsisténcias, a despeifo da ewidadosa reviado feita. Corregdes, crilicas ¢ sugesides aerdo
evidéncias de que o {rabalhio alcangon seus objelivos, sendo, por isto mesmo, bem-vindas.

Sdo Paulo, julko de 1851
W. J. Maciel

Este livro _fui pub.'-itudu et 10 como livre ledo do curso de exlensdo de Astronomea
e Astrofisica oferecido pelo Departamento de Astronomia do JAG/USP. A edigio original
estd esgotada hd muilos anas e pamais foi reeditada, apesar de ainda haver alguma procura
pelo livro, o que pade ser confirmade por alguns exemplares eventualments encontrados em
sites de vendas de livros usados., Esta versdo agui apresentada reproduz tofalmente o liveo
original e estd sendo disponibilizada gratuilamente a lodos os inferessados,

Sio Pauls, Agosto de 2022
W, J. Maciel



Este trabalho é dedicado & memdria

do colega ¢ amigo

Luiz Bernardo Ferreira Clauzet
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Capitulo 1

ASTROMETRIA

Roberta Hoczko







Astronmnin = Avirclisics
1.1 Esfera celeste

A Astrenomia € a cifncia que se ocupa em estudar o5 Asfros, & luz dos conhecimentos
disponiveis. Esse estudo pode, em regra geral, ser feito de duas maneiras:

(1) Analisando ¢ medindo a diregho de onde vem o lug,
(i) Analisando e medindo a quantidade e o tipo de luz recebida.

A parte da Astronomia concernente & medida de direcoes ¢ estudada pela Astrometria
e pela Mecdanion Celesfe. Ja a parte relativa & quantidade e ao tipo de luz fica & cargo da
Astrofisica. Nesse capitulo vamos estudar a Astrometria.

Desde w antiguidade, qualquer pessoa que olhe para o cén tem a impressao de que este
e um enornte hemisfério, com o observador situado no centro da esfera correspondente.
Em outras palavras, tem-s¢ uma visio Egocéntrica do céu; em Astronomia eln é chamada
de Qbservagio Topocéntrica.

Durante o dia, o ebgervador lem a impressao de que o Sol nasce de um lade, chamado
Nascente ou Oriente, move-se pela Absbada Celeate ¢ finalmente se poe do onkro lade,
chamado Poente ou Oeidente. A esse movimento chamamos Movimento [Diurno A parenie
da .'.!:ﬂ.i'. Ao intervalo de l-E'!I'I:'IPI::i dm‘n-r'ri::ilo entre o nNascer € o Pﬁr e Eni fhf|_|11;1_|1m5_ ﬂ;'“ E'_?f,,-"-.;_
Desde o instante em que o Sol se poe até que nasga novamente, o céu parece complelamente
diferente, e em lugar do Sol surgem as estrelas, a Lua, os planetas eie; temos o periodo
chamado Naite.

Observaghes feitas noite apds noite durante milénios mostraram que as estrelas pare-
cem nao modificar suas posigies umas eom relagio as outras; isso levou oz mntigos a
denominarem-nas Estrelas Firas, nome que veremos pio representar exatamente a ver-
dade. Mas, cssa aparente fixider das estrelas fez com que elas fossem, para efeito de re-
conhecimento, associadas em grupos puramente subjetivos chamados Constelagics, Hoje
adota-se a existéncia de 88 constelagoes,

Uma importante diferenga entre estrela ¢ planeta ¢ que numa estrela estda havendo
geragao de energia por fusio nuclear, enquanto que num planets isso nko ocorre (eases
conceitos seran vistos em Astrofisica); na antigeidade, no entanto, guando esses coneeitos
nio eram disponiveis, a distingio entre planeta e estrela foi feita de ontra forma: as estrelas
eran fixas nas constelagies, enquanto que os planetas (palavra de origem grega significando
“errante” ) se moviam por “entre” az estrelas fixas. Foi assim que os anligos conseguiram
reconhecer os 5 planetas visiveis a olho m: Mercirio, Venus, Marte, Japiter e Saturno.

Da mesma maneira como o Sol, as estrelas parecem “nascer” ne lado do Oriente
¢ durante a noite se deslocam pela abdbada celeste até se porem do lade do Ocidente.
Existe pois, um Movimento Noturne Aparenic {(hgura 1.1).

Tendo verificade o meovimento diurne e o movimento neturno aparentes, & notado que
eles ocorriam sucessivamente dia apos dia, convencionon-se chamar de Movimento Didrie
Aparente no movimento que os astros parecem realizar no céu num periodo de cerea de um
dia.

Us habitantes do hemisfério Norte da Terra verificaram que as estrelas pareciam nascer
ne Oriente e se por no Ocidente. Mas logo perceberam que nem todas as estrelas tinham
nascer & par; algumas delas, que estavam & frente do observader quando o Oriente estava
a sua direith, pareciam nunca nascer nem se por; eram estrelas sempre visiveis, desde

]
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que estivesse suficientemente escuro para fal, A ezsaz estrelas chamaram Cireumpnlares,
¢ como clas parecem descrever circunferéncias concéutricas com um ponto fGnico, a esse
ponto chamaram Pole Celeste Norte. As esirelas parecem girar em torne do Pélo Norte
e movimentos circulares de sentido anti-horario (Rgura 1.1,

Figura 1.1

() mesmo fenomeno ocorria para os observadores do hemisfério Sul da Terra, com a
diferenga de que as estrelas que pareciam nao nascer nem se por estavam agora & frente de
observadores para os quais o Oriente estava & esquerda. Também diferente era o sentido do
movimento circular aparente dessas estrelas em torno do Péle Celesle Sul: era no sentido
horario (fignra 1.2).

Ora, como as estrelas do hemisfério Norte parecem girer no sentide de Leste para
Ueste em torne do FPolo Norte ¢ as estrelas do hemisferio Sul parecem girar em torno
do Fole Sul ne sentido hordrio, isso pode ser interpretads come se o céu todo fosse uma
inensa Esfera Celeste que girasse em tormo de um Eire de Rolagdo que passasse pelos
dois Pdlos; o movimento tem periado de cerca de um dia.

A Linka Vertical [que pode ser materializada pelo fio de prumo) que passa pelo obser-
vador “fura™ a Esfera Celeste exatamente acima de sun cabeca num ponto gue se chama
£enite. O ponto diametralmente oposto {antipoda) recebe o nome de Nadir (fgura 1.1).

O plano perpendicular 4 linha vertical, denominade Plano do Horizonfe, intercepta a
Esfera Celeste numa circunferéncia chamada Linka do Horizonte (figara 1.3). O Plano do
Horizonte pode ser materializado pela superficie ivre de wmn liquido em eguilibrio.

Qualquer semi-plano, contendo a Linha Vertical do observador, intercepta a Fsfera
Ueleste numa semi-circunferéncia chamada Circunferéncia Vertical (plano hachurado na
figura 1.3}, da qual a metade é vista acima do Horizonte (no chamado Hemisfério Zenital)

G
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enguanio que a outra metade estd abaixe do Horizonte {no chamade Hemasfério Nadirf) o
por isso nac & visivel para aquele observador. Cireunferéncias Verticaiz comecam ne Zénite
e acabam no Nadir,

ZENITE

Fagura [.2

Frgura 1.7
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A Circunferéncia Vertical que passa pelo Pdlo Norte intercepta a Linha do Horizonte
num poulo chamado Ponte Nerte Geogrdfice (N). Ja a Circunferéncia Vertical que passa
pelo Polo Sul intercepta a Linha do Horizonte no Ponto Sul Geogrdfico (5), A rela, no
plano do Horizonte, que passa pelos pontos Novte ¢ Sul ¢ pelo Observador recebe o nome
de Linha Norfe-Sul. Tragando se, pelo Plano do Horizonte, a linha perpendicular & Linha
Norte-Sul, teremos a Linka Leste- Qeste. Onde e2sa linha cruza com a Linha do Horizonte
Oriental teremos o Ponto Leste (E) ¢ no lado Ocidental o Ponto ODeste {W),

Os pontos Norte, Sul, Leste e Oeste definem os chamados Ponfos Cardeais, Se ui
observador, com os bragos esticades, apontar o brago direito para o Leste {lado onde o Sal
nascel, do lado esquerdo estard o Oeste, & sua frente o Norte ¢ &s suas costas o Sul,

1.2 Sistemas de coordenadas

Sendo um dos objetivos da Astrometria a determinacio de posiches, vamos definir uin
Sistema de Coordenadas que permiia a realizacio de tal tarefa. Sabemos que os diferentes
astros se encontiram & difercites distaneias da T-E-:'rn; CEERY d'r_qr.ﬁ_nqiag Tath] CNOTIeS, dc |;|].|_1|:I:;|
fue nao somos capages de distingui-las; assim, para definir & posicio de uni astro na Esfera
Celeste, basta determinarmos sun posigao angular, nao precisando nos PrEcCUpar com sua
distancia, Portanto, sera sufieiente que fornecamos para cada astro apenas dois angnlos
de posigao.

{a] Sistema de Coordenadas Horizoniais Locais

No caso do Sisfema de Coordenadas Horizontais Locais os dois angulos geralmente
utilizados sao {figura 1.3):

Azimute (4 ): angalo medido & partic do Norte, para o Leste, sobre o Horizonte, até a
Circunferencia Vertical que passa pele astro cuja posicio se deseja definir: o campo de
definicio dos Azimutes estd limitado entre 0° e 3607,

Altura (b ): dngulo medido desde o Plana do Horigonte, ao longo da Circunferénein Vertical
do asiro, até o astro. Quando o astro estd acima do Horizonte sua Altura ¢ positiva; quando
abaixe do Horizonte (niao visivel, portanio} sua Altura é negaliva. Assim, o campo de
definicho das Alturas estia entre <90° (no Nadir) até 4+90° (no Zénite).

Muitas vezes pode se substiluir a Altura pelo sen complemento, que passa a se chamar
Ihstancie Zenital {z): € o angulo desde o Zénite, medido ao longo da Circunferénecia Vertical
o astro, até o astro. O campo de definicao da Distéancia Zenital esta entre 0° ¢ 1807,

Pela propria definigio de Distancia Zenital podemos inferir que:

h4z=90° (1.1

Nolar que néao estao definides os Azimutes do Zenite ¢ do Nadir. Ja os dos ponios N, L,
5, ¢ W valen respectivamente 0, 90, 180 e 270°,

Chamamos Almocantarae aos pontos da Esfera Celeste que num dado instante possuam
a mesma Altura. Eles se encontram numa circunferéncia que é paralela ao Horizonte ¢ por
1580 pode ser chamada Paralele de Alfura.
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(b) Sistema de Coordenadas Geograficas

Antes de definir um oulro sistema de coordenadas celestes vamos definir o Sistema
de Coordenadas Geograficas. Admitamos por enquanto que a Terra possa ser considerada
esferica. Admitamos que o Fixo de Rotacao da Terra passe pelo seu centro. Pelo centro
da Terra tracemos o plano que ¢ perpendicular ao Fixo de Rotacio. Obteremos o Plano
do Equador da Terra. A intersecio desse planc com a superficic esférica da Terra define
o Equador da Terra. Os pontos da superficie da Terra que correspondem & sua intersecin
com ¢ Eixo de Rolagio serdo os Polos da Terra (figura 1.4). Vamos usar o Plano do
Equador da Terra como plano fundamental ¢ o Pélo Norte como péle fundamental de
um sistema de coordenadas. Usada sewmi-circunferéncia que val de pélo a pdlo passara
a s¢ chamar Meridiane Geagrifico, Geralmente adota-se como Meridiano Gemgrdfico de
Referéncia aguele gque passa por win ponte definido da cidade de Greenwich, na Iuglaterrs.
GQualyuer ponto da superficie da Terra sera definido por dois angulos (figura 1.5):

f HORIZONTE

©
]

Figura 1.§ Figura 1.6

Longitude Geografica (A): ¢ o dangule medido a partir do Meridiano de Referéncia,
a0 lﬂl!gﬂ do Equador, até o Mernidiano gue passa pelo ponlo em questan. Geralinente
adotla-se como sentide positive de contagem das longitudes aquele que vai para o Qeste
de Greenwich. O campo de definicio das Longitudes vai de —180° até +-180°, E comum
definir-se uma nova unidade de medida de angulos: cada 157 passam a receber 6 nome de
1 Hora (1h). Assim, -12h < A < +12h.

Latitude Geograflea (¢): ¢ o angulo medido desde o Equadoer, ano longo do Meridiano
do Pontlo, até o Ponto em questio. Se for medida em direcio ao Palo Norte, a Latitude &
positiva; para o Palo Sul sera negetiva. Os limites da Latitude Geografica sin -90° [PS)

0
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e 4007 {PN). No Equador ¢ = 0 (figuraz 1.5, 1.6). O complemento (90 — 2} da Latitade
recebe o pome de Co-lafilude.

Definimos Latitude Astrondmeca () de um Local como sendo a Aliura do Péle Norte
pare um dado Observador (figura 1.7, 1.8). Noter que se o Pélo visivel for o Sul, entdo o
Polo Norte esta abaixe do Horzonte e portanto a Latitude Astrondmica serd negativa.

Como as dimensoes da Terra sio muito prEduenas qua.n.du comparadas con as distan-
cias dos astros ohservados, pademos admitic que a Terra seja puntiforme & que o Plano do
Horizoute passe pelo ceniro da Terra (figura 1.7). Pela ﬁgu ra podemos ver que a Latitude
Geografica ¢ e a Astronémica ¢ sio complementos do mesmo angulo y, logo ¢ ¢ ¢ sao

iguais, ou sejn as Latitudes Geografica ¢ Asirondmica sio iguais (isso s6 vale no caso de
Terra suposia esférical.

Figura 1.7 Figura 1.8

(c) Sistema Equatorial de Coordenadas

Da mesma forma comeo definimos um sistema de coordenadas que permitia associar
a cada local da Terra v par de valores (A, ), vamos definir, sobre a Esfera Celeste,
o Sistema Equatorial de Coordenadas, que associard um par (o, #) a cada ponto dessa
eslera. Chamaremos Equador Celeste ao plano que, passando pelo centre da Terra. for
perpendicular ao Eixe de Rotagiao da Terra {ou da Esfera Celeste}. Esse plano cortard a
Esfera Celeste ao longo de uma circunferencia que também ¢ chamada Equador Celeste
(figura 1.9),

Cada uma das infinitas semi-circunferéncias que se iniciam no Polo Celesie Norte o
findam no Pélo Celeste Sul recebe o nome de Meridiano Celeste. Eseolhamos um desses
meridianos como sendo o Meridiane Celeste de Referencia | veremos mais tarde como ele ¢

1
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definido). A interzecin desge meridiano com o Equador Celeste # o chamada Ponte Vernal
on Ponte {fama (v) ou Equindcto da Primavern Boreal (relativo ao Hemisferio Norte}. O
sistema Equatorial de Referéncias ¢ definido entao por (figura 1.9):

Figura 1.8 Frgura 1.10

Ascensao Reta (a): ¢ o angulo medido sobre o Equador Celeste, desde o Meridiano de
Referéncia, no sentido anti-hordrio quando viste do Pdlo Celeste Norte, até o Meridiano
Celeste que passa pelo astro cm questao, Sen campo de definicho vai de Oh ate 24h.

Declinagio (4): ¢ o dngulo medide ao longo do Meridiano Celeste do astro, desde o
Equader Celeste até o astro. Astros do hemisfério Norte Celeste tém declinagies positivas
& astros do Hemisfério Sul Celeste as téwm negativas, Seu cnmpo de definicio estd entre

90° e +90°. Algnmas vezes preferc-se usar em lugar da Declinagio o seu complemento
angular, que passa a ser chamado Distdncta Pelar (p). E imediato que

p+ § = 00° (1.2)

Todas as estrelas que tém a mesma Declinacao estao sobre nm mesmo Paralele de e
elinacdo, que & uma circunferéncia paralela ao Equador Celeste.

(d} Sistema Horario de Coordenadas

0 sistema de coordenadas Horizontais Locais & nm sistemia fixo a Terra, de mado que
tanto o Azimute como a Altura dos astros variam ao longe do Movimento Didrio Aparente
da Esfera Celeste. No caso do sistema de Coordenadas Equatoriais, an conbraro, nem a
Ascensio Reta nem a Declinagho variam, ji que o sistema @ fixo & Esfera Celeste, Definamaos
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agors wi sistema hibride, onde wine coordenada I:.-;I.Ji,guln Horario) ¢ fixa & Terrn e & ouira
( Declinagio) é fixa & Esfera Celeste.

Definamos o Meridiane Celesie Superior (também chamade Meridiano Local) como
o meridiane Celeste gue contém o Zénite do Qbservador, 0 Meridiano eleste Inferiar
(também conhecido como Anti-meridianc) sera aquele Meridiano Celeste que contiver o

Wadir do Observador.

As coordenadas que definem a posiciio de um astro nesse novo sistema de coordenadas
serio (figura 1.10):

ﬁngulu Horario ({1} ¢ o ingulo medido sobre o Equador Celeste, desde o Meridiano
Superior, no sentido para o Oeste, até o Meridiano Celeste que passa pelo astro em estide,

Mo sentido oposto o angulo Hordrio ¢ negative, Seu campo de definicio vai de —12h até
+12h.

Dreclinagao (#): tem a mesma definicio j4 dada. Notar gue nesse sistema de coordenadas
o angulo hordrio dos astros vai crescendo conforme o lempo vai passande. Com o tempa,
astros de Ascensio Heta crescente vao passando pelo Meridiano Celeste Superior,

Figura 1.1} Figura 71.12

Utilizando a propriedade de que o Angulo Hordrio cresce coil o passar do Lerapo,
podemos medir o tempo utilizando o Angule Hordrio de algum astro ou ponto da Esfera

Celeste. Escolhamos o Ponto Vernal {v). Definamos Tempe Sideral (TS) como o Angulo
Horario do Ponto =:

I's'=H, {1.3)
Pela figura 1.11 podemos ver que:

TS = o + H. (1.4)
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Charmamos [Mia Solar ao intervalo de tempo entre duss Culminagdes Superiores do Sol num
mesmo Meridiane Celeste. Convencionamos que sua duragiao seja de 24hl0ms de Tempo
Solar. Denominamos fha Sideral ao interregno entre duas Passagens Superiores do Ponto
7 pelo mesmo Meridiano Celeste. Sua duracho convenciona-ge ser de 24h(5)00m({S)00s(5)
de Tempo Sideral.

Observagies astrondimicas mostram que um THa Sideral é cerca de 3m56s mais curto
que o Dia Solar:

1haSideral = 23h56m04s {1.5)

Conforme visto, se um astro estiver cruzando o Meridiano Celeste Superior de um Obser-
vador, seu Augulﬂ Horario sera nulo, Entao, podemos escrever que:

TS=u (H=0m0 (1.6)

Na Culminagdo Inferior (passagem pelo Meridiano Celeste Inferior) o Angulo Hordrio & de
12h. Enifo,

TS = o4 12" (1.7)

Na figure 1.12, admitamos que K seja uma estrela que culmina superiormente entre o Pélo
visivel e o Zénile do local; seja V uma estrela que culming entre o Zénite e o ponto cardeal
de nome oposto ao do Palo visivel. Com simples somas ¢ subiracoes de angulos podemos
demonsirar que (4 = Azimute da culminagio):

e A=10° z=d-yp (1.5}

se A= 180" r=gp—4& (1.9}

(e} Movimento Anual Aparente do Sol

Conforme vimos, o movimento didrio aparente do Sol o faz movimentar-se na abébada
celeste nascendo no Leste ¢ pondo-se no Oeste, Serd que o Sol [az esse movimento sempre
na mesma posigho do Céu? E, serd que ele possui algum movimento com relagao as esirelas
fixas?

Definamos um Gromen (figura 1.13) como uma haste colocada verticalmente no solo,
Passemos a observar sua sombra projetada ne solo horizental. Conforme o tempo passa,
vemos que uma sombra que de manhi era muito longa, perto do meio-dia & bem mais
curta, & ao entardecer volta a ser hem longa. Verificamos também que; quando o sombra
temn o menor comprimento, ¢ o instante do dia que divide sua parte clara em duas partes
iguais; isto &, & 0 Mero-dia. A linha no plano horizontal que passa pelo pé do gnomon e
tem & diregio da sombra de menor comprimento se chama Linha do Meridiane; eln passa
pelas diregoes Norte ¢ Sul.

Passemos a observar o Sol todo dia ao Meio-dia medindo sun distancia zenital, Se
soubermos a Latitude Geografica do lugar, podemos, através da formula

r=5—g (1.10)
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determinar a deelinacio do Sol para cada dia do ano. Verificamos que esga declinacio varia

disriamente. [sso significa que o Sol se movimenta com relagho hs estrelas, jo que essas
possuem coordenadas equaloriais constantes.

Frgum I.13
©
o0 ©
ce P ®
® Co o =

Horizonfe Oeste 3 ® ‘o we

SO e

DIA |/ MARGO 02/03 03/03 04/03 05/03
{al (b) (el (d] (el

Figura 1.1§

Uma outra maneira de ver que o Sol muda de posicao com relagio as estrelas & ob-
serva-lo com relagio n elas. Mas como faze-lo, se estrelas ¢ Sol ndo padem ser vistos
simultaneamente? Basta observar a posicao em que o Sol se poe diariamente {figura 1.14).
Logo depois do ocasoe, comegain a aparecer as estielas, Observemos as estrelas gque apare-
cem na regiio em que o Sol se pos. Verificaremos gue dia apds dia as estrelas dessa regiao
vao mudando de posicio na hora do ocaso; além disso, depois de alguns dias, novas estrelas
viio al aparecendo no lugar das anteriormente existentes. lsso sigpifica que a posigao do
Sol vai mudando com relagio as estrelas. Constatamos gue depois de cerca de 365 dias a
posicio do Sol com relagio as estrelas volla a ser & mesma. Esse intervalo de tempo passou

14



Astronomia = Astrofizsicn

a g chamar Ana, mais eapecificamente, dno Trépice,

Quira averiguagiao feita ao longo de observacoes de muitos anos, foi a de que, quanda
a sombra do gnemon ao meio dia era minima (figura 1.15), correspondia sempre a época
mais quente do ano; esse instante passou a ge chamar Inicio do Verdo Boreal, ou Solsticio
de Verde Boreal. Quando a sombre era maxima, era a época mais fria do ano: definiu-se
esse mstante como o inicls do Mmeerne Borcal, ou Solsficio do fnverno Horeal

MERIDIAND

SOLSTiCIO EQUINGCIO DE  SOLSTICIO
DE INVERNO DUTOND st DE VERAQ
PRIMAYERA =g
Figura 1.15

Quande a sombra do gndmon coincidia com a intersegiio da bissetriz do angulo formade
pelas diregies meridianas do Sol nos solsticios, dizis-se que ele estava nos Equindeios; caso
o inverno ja tivesse passado, o Equindcio seria o da Primavera, lambém chamado Ponto
Vernal ou Ponto Gama (5); caso o verao tenha findado, o ponio passa a se denominar
Equindeio do Oulone Horcal. Notar que no hemisfério Sul, as esiacies sio as de nome
aposto o de estagao vigente no hemisfério Norte.

Foi observando a sombra do gnomon ac meio-dia que oz antigos astronomes eon-
seguiram medir a duragio do Ane das Eslagécs ou Ano Tropico: cerea de 365242109
dias. Como a duragio do ano ndo ¢ um nimero inteiro de dias, cada pove da antiguidade
procurou meios de definic regras para que em média o Ano tivesse uma duragio préxima
da do Ano Tropico. Uma dessas regras, que passou a se chamar Ano Juliane, impunha
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que a cada 4 anos um ano deveria ter 306 dins ao invés de 365, Com isso, em media,
a duragio do Ano Juliano teria 365,25 dias, bem proximo do valor real, Por CONVEnCaD,
serio biasertos (366 dias) os anos divisiveis por 4.

Outra regra surgida em 1582 instituia o dne Gregorians, no qual os anos Julianos que
terminassem em 00 deixariam de ser bissextos, exceto se fossem divisiveis por 400. Cem
1550 & duragio média do Ano Gregoriano ficou sendo de 365,2425 dias, bastante proximo
do valor real do Ano Trépico, Esse ¢ o calend!rio atualmente adotade,

(f) Sistema de Coordenndas Eclipticas

Chamamos Ecliptiea & linha que o Sol parece descrever por entre as estrelas durante
seil movimento anual aparente. Verificamos que egea linha cruza o Equador Celeste em
dois pontos, que sio os Pontos Equineciais: Ponfe Gama {ou Ponto Aries) quando passa
do Hemisfério Sul para o Norte ¢ Ponto Libra quando no sentido oposto.  Definamos as
coordenadas do Sistema Eeliptico de Cocordenadas (Rgura 1.16):

Figura .16

Longitude Ecliptica (f:) ¢ o dngulo medido desde o Ponto Gama. sobre a Ecliptica, até
o meridiano Ecliptico que passa pelo asiro em questiio:

Latitude Ecliptiea (b} ¢ o dngulo desde a Ecliptica, medido sobre o meridiano Ecliptico
que passa pelo astro, alé o astro,

0 angulo entre o plano do Equader e o plane da Eeliptica se chama Obliqguidade da
Ecliptica (£) e vale aproximadamente 23727087,
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1.3 Relncdes entre coordenadas celestes
Muitas veges sao conhecidas ag coordenadas de um astro num determinado sistema

tle coordenadas e deseja-se obter suas coordenadas num outro sistema. Uma das maneiras
re se fazer tal mudanca de zistemas de coordenadas ¢ por meio de Tridngulos Esféricos.

Figura 1 I7T

Triangulo Esférico é a parte da esfera definida pela intersecio de trés planos, dois a dois, que
obrigatorismente passam pelo centro da eslera (figura 1.17a). Os arcos de circunferéncia
que ficam definidos ne superficie da esfera se chamam lados a,b, ¢ do Tridngulo Fsférico
(figura 1.17b). Suas intersecies sio os vértices do Tridngulo (figura 1.17h, 1.17e). Os
angulos diedros das intersecoes siao os dngulos A, B,C do Triangulo Esférico. Com a
geometria e trigonometrie planas pode-se demonstrar gque:

cosa = cosh cosc + senb sene coad (1.11)
senaflsend = senblzenB = sencfsen( {1.12)
sena cosl = cosh senc — aenb cose coad (1.13)

A aplicacao convenienle dessas formulas nos triangulos que os diversos sistemas de coor-
denadas definem, permile a mudanga de coordenadas de um astro.

Horizrontais-Hordrias
senf = posz SETIE - BeTrE eomp cosd [l.H:I

senl ecoad = —zenz zend (1.15)

cosb cosfl = cosr cosp — senz seny cosA (1.16)
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Horariaz- Horizontbais

cosz = seng send + cosp cosd cos (1.17)
sgen: send = —senH cosé {1.18)
senz cosd = corg gend = seng cosh cosH {1.19)

Hordrias-Equatoriais ¢ vice-versa

TS =a+H (1.20)
Equatoriais-Eclipticas
senb = cose send — sens cosd sena (1.21)
cosh cosl = cosd cosor {1.22)
cosh senf = sene send + cosc cosf sena (1.23)
Eclipticas-Equatoriais
send = cosc senb + sens cosb send {1.24)
cosd coan = cosh cosd (1.25)
cosb sena = —senc senb 4 coss cosb send (1.26)

Achemos relacoes existenles entre coordenadas no nascer e ocaso de um astra. Dizemos
que um astro estd naseendo ou se pondo quando sua altura é nula (ou o que é o mesmo,
sua distancia zenital é #1*). O angulo horario do por de um astro recebe o nome de Areo
Semi-dinurne ¢ representa o metade do intervalo de tempo sideral durante o qual o astro
esld acima do horizonte. O azimute ¢ o arco semi-diurno de um astre podem ser obtidos
por :

H{n) = —H{p) (1.27)
cosd = send secyp {1.28)
cos i = —fany tand (1.29)

1.4 Modificagies nas coordenadas de uma estrela

{a) Precessiao ¢ nutagho

Hiparcos, no século 11 a.C., repetindo procedimento feito por Timocharis 144 anos
antes, determinou a longitude ecliptica da estrela Spica, a mais brilhante da constelacao
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da Virgem. Ele achou o valor de 174%, que era de 2° a mais que o valor achado por
Timocharis. Comno a nocao de estrela fixe era muito arraigada na época, an invés de
admilir que a estrela tivesse se deslocado de 2% ele preferiu admitic que o sistema de
referéncins se deslocou dos mesmos 27, s6 que no sentido oposto, Dai surgin o termo
Precessdo ou Relrogradagio dos Equindcios, ji que o Ponto Gama (v) desloeava-ge pars o
sentido oposto ao do movimento anval aparente do Saol.

Figura 1.18

Sabe-se hoje que o fendmeno é real, e que advém do movimento do plano do Equador,
causado por torques aplicados pela Lua e pelo Sol nas partes da Terra que a diferenciam
de uma esfera perfeita. O perfodo da precessio ¢ de aproximadamente 26 mil anos. Ora,
como o eixo de rotagio ¢ perpendicular ao plano do Equador, se esse muda de direcio entio
o eixo também mudard. O movimento da Terra pode ser comparado com o de um piso
(figura 1.18) que nao gira com seu eixo perpendicularmente ao chao. Isso acarreta que o
pole Norte na Fsfera Celeste nio estd sempre na direcio das mesinas estrelas. Na verdade,
o Palo Norte Celeste descreve, a cada 26 mil anos, aproximadamente uma cireunferéncia
de raio de cerca de 23° eentrado no Pélo Norte da Eeliptica, Isso significa que a Estrela
Polar, a mais proxima do Palo Celeste Norte, muda com o tempo. A precessio ocasiona
urna lenta, mas gradual mudanga nas coordenadas de todas s estrelas.

Enquanto que & precessio ¢ um movimento monotdnico, a Nutacde ¢ um movimenio
perigdico do eixo de rotacio que o faz oscilar ém torno de um eixo médio. As causas da
nutagio ¢ da precessio sio as mesmas, diferindo apenas nas amplitudes ¢ nos periodos.
Quando a Nutagao é desprezada, a posicao de uma estrela em relagio ao sistema de re-
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feréncin afetada apenas da precessio € chamada de Posicde Média, Quando a Nuiacio
também & levada em conta, a posigio ¢ dita Aparente.

{b) Paralaxe

U Sistema de Referéneia & dito MTnereral :|1,|,?|.|':{=|1'_|- i esta sujeile a nenhuma acelers-
gan., Uma daz metas da Astirometria € a de procurar nm Sistema de Referéncias que melhor
se adapte a essa definicho. Sabemos que & Terea gira em torne do Sel. lsso significa que
ela nao & uma boa origem para um sistema inercial, pois possui aceleragio centripeta. Um
sisfema maiz inercial seria obtido se ze cenirasse o gsistema no Sol.

As posicies das estrelas baseadas num sistema ceptrado no Sol seriam chamadas
Posigocs Heliocentricas, Claro esla que elas diferem das posicoes vistas da Terra (Sis-
tema Ceocéntrico ). A diferenga de posicio gerada pela mudanca da origem do referencial
chama.se Parlare. A paralaxe cauzada pela passagem da origem do sistema desde o centro
do Sol para o centro da Terra recebe o nome de Paralaze Anual, A paralaxe gerada pela
passagem da origem do referencial desde o centro da Terra alé o ponto de sua superficie
onde extd o observador (Sistema Topocéntrica] & denominada Paralaze Diurna.

A |
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o
b
PESSOA PESS0A -
PARADA EM MOVIMENTO PESS0A

i.-'-r:lp = ‘:l"reui —;abs
Frgum .18

() Aberragio

Imagine pingos de chuva caindo na vertical (fgura 1.19). - Se algudin permanecer
parado solb ela, molhard principalimente os ombros. Caso a pessoa resolva corver na chuva,
ficara bastante molhads também na sua regidao frontal. Para uma segunda pesson que nao
presenciou a chuva mas apenas sens efeitos sobre a primeira pessoa, fice impossivel concluir
se-a chuva estava caindo de forma inclinada ¢ a pessoa ficou parada zob ela, ou se a chuva
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caia na vertical e & pessoa corren sob ela. Ao efrito combinado da velocidade e direcio de
dezslocamento da pesson com a velocidade e deslocamento da chuva chamamos Compesieio
de Movimentos da pessoa e da chuva. Se substituivmos a chuva peln Luz, a composicao
de movimentos entre o Observador ¢ a Luz recebe o nome de Aberragie da Lu:. Ela [az
cotn gque 5 tenha a impressao de que a luz vem de uma direcio ligeiramente mais & frente
(ne sentido do movimento do observador) do que a fonte emissora realmente se encontra.
Caso a velocidade considerada do observador seja aquela resultante do sen movimento
mnual em torno do Sol, & aberragio se chama Aberragio Anual. Caso se considere apenas
& velocidade decorrente do movimento de rotacio da Teren, leremos a Aberragdo Divrna.

(d) Movimento préprio das estrelas

Ateé aqui nos referimos as estrelas como astros fixos na Esfera Celeste. Tal fato nio ¢
no entanto verdadeiro: as esirelas possuem, cada uma, um movimento int rinseco que as faz
moverem-ge umas com relagho 85 outras, ocasionando lentas modificacses nas formas das
constelagies. A essa velocidade de cada estrela chamamos Movimento Priprio da Estrela.
E costume dividir o movimento prapric em duas componentes: movimenlo proprio em
ascensan reta (%) e movimento proprio em declinagio (p®).

(e) Refragiao ntmosférica

A passagem da lus do quase vieuo, que circunda a Terra, para a sua atmosfera recebe o
nome de Refrugde Atmosferica. Quando o raio de luz nio incide com sua diregio passando
pelo centro da Terra ela sofre uin desvio fazendo com que os astros sejam vistos numa
diregao ligeiramente acima daguela em que na realidade se encontram (figura 1.20). Seja
: a distancia genital sob & qual um astro serin observado se nao sofresse inflaéneia da
atmosfera; seja 2' a distancia zenital saby & qual ele efctivamente estd sendo observada.
Pode.se demonstrar gue:

i=zr-R (1.30)

iJII.TJL‘

R = 00,34 (P/T60)[273/16 + 273)]tan:’ (1.31)

onde P ¢ a pressio atmosférica em mm de Heg ¢ # ¢ a temperatura do ar em graus C. Por
cansa da refracho atmosférica, o Sol pode ser visto mesmo que sua posicao real o coloque
abaixo do horizonte: devido & relracio ele parece estar achina do horizonte.

1.6 Medidas de tempo

Os elementos utilizados para se medir a passagem do tempo sio:

(i) Instante: ¢ um conceilo primitivo que representa o “quando™ certo fendmenc ocorren:
(i) El_:l oca: ¢ o particular instante tomado como origem para a contagem do tempo;
(iii) Data: ¢ o instante da ocorrencia do fendmeno que se desejn particularizar;

{iv) Intervalo de Tempo: ¢ o tempo decorrido entre a época e a dats;
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LIMITE SUPERIOR DA ATMOSFERA
{ndo em escalo )

Figura 1.20

(v) Escala de Tempo: é o padrio que se adota para medic a passagem do tempo; deve-se
basear em fenomenos repetitivos (e contaveis) on conlinuos (e mensurdveis);
(vi) Reldgio: ¢ a materializacio do sistema de medida de tempo,

0 tempe cujo reldgio € o Sol & chamado Tempe Solar. Ele se baseia no suceder do dia
e da noite. Um e Solar tem, por definicho 24 horas solares. Verifica-se, no entanto, que
umn e Solar Verdadeiro, isto ¢, o intervalo de tempo entre dois nasceres sucessivos do
Sol, nao tem uma duracao constante ao longo do ano. Definiu-se entdo Dia Selar Médio
como sendo um Dia de duracio igual 4 média das duragies dos dias verdadeiros ao longo
de um ano. Essa diferenga decorre da associacio do movimeolo de Retagdo da Terra em
Lorno de sen eixo com seu movimento de Translagdo  em torno de Sol. Esse tillimoe nao é
uniforme, acarretando a variagho da duragio do THa.

Quando o relogio usado é baseado nas estirelas, temos o Tempo Sideral. Define-se o
e Sideral como sendo o intervalo de tempo entre duns passagens sucessivas de uma dada
estrela {geralmente o ponto ) pelo mesmo meridiane. Sua duragio é de 24 horas Siderais,

por definigio. Quando comparado com o Dia Solar, verificamos que o Dia Sideral ¢ cerea
de 3mbbs mais curto:

i Sideral = 230 5 )66m( S )04s(5) (1.32)
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Apesar do Tempo Sideral ser bem inais uniforme que o Tempo Solar, sinda assim nota-
se que existermn pequenas irregularidades no sen escoamento. Isso traz uma dificuldade,
pelo menos teorica, nas equacoes da Mecanica, onde o Tempo & considerado o argnmento
independente e portanto uniforme, Para garantir tal argumento, definiu-se o Tempe das
Efemérides como sendo aquele perfeitamente uniforme. Sua determinacio, na pritica,
era feita a partic de observagies de astros do Sistemna Solar, em particular da Lus. Face
ao movimento ripido da Lua e de suas dimensées aparentes, sua determinacio nio ¢
s dificil, como apresenta imprecisdes muito grandes. Dessa forma, a caracteristica de
“uniformidade” deixa de ser vilida. Hoje, o tempo determinade dessa forma passa a
ser chamado Tempo Dindmico, substituindo o até entio chamado Tempo das Ffemérides:
csse tiltimo continua sendo, por definicio. aquele tempo idealmente uniforme como reza a
Mecanica Classica.

Até meados de 1950, 0s relogios mais confiaveis e precisos tinham origem astronémica.
A partir dessa data comecaram a operar os chamados Reldgios Atémicos, baseados tias
vibraghes de cristais ¢ mais tarde nos saltos quanticos efeluados por elétrons. Esses sistenias
mostraram-se muito mais uniformes do que os relégios celestes até entao utilizados. O
temipo medido a partir desses reldgios passou a ser chamado de Tempo Afémice.

A unidade fundamental do Tempo Atémico passou a ser o Segunde fnternacronal,
cuja definigho & I sequndo (5I] ¢ o tempo decorride para que ocorram 9. [92.631. 710
ciclos de transigdo entre miveis hiperfines do cstado fundamental do césio 135, O nimero
de ciclos desta definicio foi escolhido para que o segundo do 3T fosse parecido com o
segunde inicielmente definide de forma astrondmica. Mas, o movimento de rotacio do
Terra mostrou-se nao nniforme, de modao que com o passar do tempo, a hora fornecida pelos
relogios atomicos deixou de ter relagio direta com os fenamenos astrondmieos. lsso significa
que, sem se fazer as devidas eorreqies, com o tempo o naseer ¢ ocaso do Sol poderiam
estar muitas horas defasados do que indicariam os relogios atomicos. Para contornar esse
problema, definiu-se 0 Tempo Universal Coordenade, que ¢ um tempo de escala atémica
mas gue ¢ acertada na origem cada vez que sua diferenga com relagio ao tempo astronomico
ultrapassa um determinade valor. E essa a hora disseminada pelas chamadas Rddios

Relogio.
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Asironcoin e Astrofliicn
2.1 Sistemns do mundo

Uma das preocupacies dos homens no decorrer do tempo foi a de determinar a estru-
tira do Mundo que observavam. Mundo era a palavra usada para representar o Universo
que podiam observar.

(a) Sistema geocéntrico

A primeira das mais logicas esiruturas propostas foi a do Sisfema Geocéntrico {ver
fignra 2.1): nele, a Terra ocupava o centro do Mundo e tudo o mais girava em seu redor.
Esse sistema foi inferido a partir da observacio do movimento diario aparente dos astros,
Quem esquemalizou esse sistema foi o egipcio Plolomen no século IT 4.C. ¢ sen modelo foi
usado até o sécule XVIL

A ordem da colocagio dos asiros em torno da Terra foi obtida admitindo-se que quanto
mais distante eles estivessem da Terra mais tempo levariam para dar wima volta em toruo
dels. Assimi, nessa ordem vinha a Lua, Merciirio, Vénus, Sol, Marte, Jipiter e Saturno;
englobando tudo estavam as estrelas.

Frgura 2.1 Figura 2.2

Esse modelo, g¢ bem gue mmito razodvel, apresentava alguns inconvenientes: na época
admitia-se que o céu era um local perfeito, & portanto os astros deveriam realizar movimen-
tos perleitos; acontece que entre as esirelas fixas, as quais realmente realizavam mevimentos
bastante nniformes, havia 7 astros que fugiam compleiamente dessa regra; eram os chama-
dos Astros Erranics, em grego denominados Planetas, (s planetas se moviam com relagao
s estrelas fixas. Notar que o Sol ¢ a Lua também eram chamados de planetas, o que hoje
nac mais e feito,
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Para tentar explicar o movimento de pelos menos dois deles, Herdclides, no séeulo
IV 2.C. propos um sistema muste (figura 2.2) a Terra estaria no centro do Mundo, mas
Mercurio & Vénus, que nunca eram vistos muito distantes do Sol, girariam em torno deste
e niao da Terra. Apesar de esse modelo ser mais realista do que o de Ptolomen, nao ha
indicios de gue ele tenha sido adotado nem mesmo por astronomos posteriores,

() Sistemn geocénirico com epiciclos

Ainda na vigéncia do Sistema Geocéntrico, comegaram a aparecer problemas: con-
forme os métodos e instromentos de observacio astronomica foram ficando mais refinados,
as posigoes observadas passavam a diferic cada vez mais das posicoes oblidas através de
previsoes matematicas oriundas de modelos adotados para explicar o5 movimentos.

P ANETA

C)PLANETA

() TERRA

Figura 2.5

Para minorar o problema, passaram a adotar o modelo Geocéntrico mas com Eprerclos
(figura 2.3n): o planeta girariz em torno de um ponto absirato que por sua vez giraria em
torno da Terra. A drbita do ponte absirate chamava-se Deferente ¢ a drhita do plancta
em torno do ponto abstrato era o Epiciclo,

A sueessiva melhoria das teorias e das observaghes exigin que o primeire epiciclo
passasse a ser um segundo deferente, ao qual se ligava nove epiciclo (figura 2.3h}. E
assin sucessivamente, Apesar de conveniente, do ponto de vista de representar as posicoes
observadas com razoivel precisio, o método tinha a desvantagem de ser bastante complexo
para a época,
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(¢) Sistema heliocéntrico

Mo sécule XV, o polones Copérnico procurou uma maneira de simplificar essa re-
presentacho, & propos o Sielema Heliocénimeo, isto ¢, o Sol passaria a ocupar a posicio
de centro do Mundo, passando a Terra a ser apenas mais um dos planetas que giravam
emi torne do Sol (figura 2.4). Notar que essa idéia néo era absolutamente original, visto
que Arigtarco e Nicolay de Cusa jd a haviam avenlado. Mesmo no antigo Egito, por volta
do séeulo XIV a.C., Amendfis 1V propos o Sol no centro do Mundo, mas nesse caso o
moiive parece ter sido unicamente religiose, sem nenhnm fundamento eientificn. Ao que
tudo indica Copérnico foi o primeiro & dar uma forma cientifica ao Sistema Heliocéntrico.

Ey

Figura 2.4 Figura 2.5

Com o Sistemna Heliocentrico ¢ movimento aparentemente desorganizado dos planetas
pode ser explicado como sendo o resultado de wma simples soma vetorial de velocidades.
Notlar que, mesmo nesse sistemna, o movimento dos planetas era suposto circular e uniforme,
como convinha a qualquer movimento perleite, entre eles, confornie os dogras da época,
aquele descrito pelos astros no oéu.

A ordem dos planetas em torno do Sol foi considerada da mesma forma como no caso
Geocéntrico: quantio malor o periodo da érbita em torne do Sol, mais distante o planeta
deveria estar do mesmo. Mais tarde verificou-se que tal proposigao era correla. Apenas a
Lua continuava a girar em torno da Terra, o que tambeém esta correto.

Nio hiavia nenhuma prova de que o sistema heliocénirico fosse verdadeira, A primeira
prova irreflutavel de que a Terra nao cra o centro de Lodes os movimentos celestes veio com
Galileu por volta do inicio do século XVIL, quande ele direcionon sua luneta ao planecta
Jipiter & pode perceber que 4 astros {mais larde chamados de satéliles galileanos de
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Jupiter} descreviam, com certeza, orbitas em torno de hipiter ¢ nao da Terra, Foi a pa

de cal no sistemna Geocentrico. Apenas argumentos nao cientificos podiam manter a Terra
como centro do Mundo.

{d) Configuracdes Planetdrias

D acordo com as distancias ate o Sol, os planetas passaram a ser classificados em duas
calegorias: Plenelas Internos { Mercirio e Vénus) agueles que tinham drbitas menores que
a da Terra, ¢ Planetas Exleriores (Marte, Japiter, Saturne e mais larde, Urano Netuno e
Plutao) que tinham orbitas maiores que a da Terra.

Ao longe de suas orbites, determinadas posicies passaram a ter nomes proprios: as

chamadas Configuregdes. Para os planetas Interiores forsn definidas as seguintes con-
figuracoes {figura 2.5):

Conjungio Inferior: Sol, Planeta ¢ Terra alinhados, com o planeta entre o Sol e a Teera
(s

Conjungao Superior: Planeta, Sol ¢ Terra alinhados, com o Sol entre a Terra ¢ o Planeta
(13);

Maxima Elongagio Ocidental: quando o angulo entre a Terra e o Sol, vistos do Plancta,
€ reto e o planeta é visto da Terra um pouco antes do amanhecer; nessa posicio o planeia
parece o mais afastade para o Oeste do Sol (12);

Mdaxima Elongagio Oriental: quando o angulo entre a Terra e o Sol, vistos do Planeta,

e reto ¢ o planeta & visto da Terra um pouco depois do anoitecer; nessa posicio o planeta
parece o mais afastado par o Leste do Sol (14).

Para os planetas Exteriores valem as sepmntes configuracoes (figura 2.5):
Oposigho: Sol, Terra, Planeta alinhados, com a Terea entre o Sol ¢ o Planeta (E1):
Conjuncgéo : Sol, Planeta ¢ Terra alinhados, com o planeta entre o Sol e a Terra (E3);

Quadratura Ocidental: quando o angulo enire o Planeta e o Sol, observados da Terra,
& reto, estando o Planeta a Oeste do Sol (E2);

Quadratura Oriental: quando o angalo entre o Planeta ¢ o Sol, observados da Terra, &
reto, estando o Planeta a Leste do Sol (E4).

2.2 Fases da Lun

Dos agtros do Sistema Solar, o inico gque ¢ Luminoso (gera & energin gue emile) € o
Sol; o5 demais sao Muminados (apenas refletern a energia recebida do Sol),

Apesar de nao saber os motivos verdadeiros das fases da Lua (significando aparéncia,
em grego), Ariglareo, no séeulo [I] 2.0, consegniu mostrar que elas decorriam da posigio
relativa entre o Sol & Lua ¢ a Terea (figura 2.6). Assim, guando a Lua esta alinhada entre
a Terra e o Sol, a sun face iluminada & aquela invisivel da Terra; teremos & Lua Nova, a

qual praticamente nio é visivel da Terra, a mencs de, em alguns casos, permaneeer um
debil filete circunferencial brilhante.
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Froura 2.6

Quando a Terra se encontra entre 2 Lua ¢ o Sol, a face iluminada é aquela que se
nos apresenta, de modo que a Lua serd visivel como uimn disco completamente iluminade,
recebendo o nome de Lua Cheia,

Durante seu movimento em torno da Terra, a Lua passara por diferentes agpectos
entre-a Lua Nova e Cheia. Quando exatmmente a metade do disco lunar estiver iluminade
{visto da Lua, o angule enire o Sol e a Terra é reto) dizgemos que temos a Lua Quarto
Creacente, Vista do hemisfério Sul da Terra ela apresentari vagamente a forma de um C.

Modificagoes de aspecto ocorrerio também enquanto a Lua passar de Lua Clieia a
Lua Nova., Quando exatamenie a metade do disco lunar estiver luminado {visto da Lua,
o angule entre o Sol ¢ a Terra € reto) dizemos que temos a Lua Quarto Minguanie. Vistia
do hemisfério Sul da Terra ela apresentard vaganente a forma de um D,

Ao intervalo de tempo entre duas fases iguais sucessivas damos o nome de Lunagdo
e sen periodo € de cerca de 20d12h44mD29:.  ja ao intervalo de tempo para que a
Lua complete uma volta em torno da Terra chamanmos perfode Sideral da Lua, cerca de
2Td07h43m12s. Cada wina das 4 fases da Lua tem uma duracio de cerea de wma semana.

Por causa de perda de energia causada peloz fendmenos de marés, a Lua SCTLE N0E
mosira & imesma face; costuma-se dizer que seu movimento de trenslagio em tornoe da Terra
é Sincrone com sen movimento de rotagido em lorno de seu proprio eixo. Mas, apesar de
ela sempre nos mostrar a mesma face, podemos ver mais do que a metade da sres de sua
superficte, porque ela apresenia um pequeno movimento chamado Libragdo, ou sein, wma
ligeira oscilagao em torne de seu eixo.
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2.3 Eclipses

U outra fendémeno, envolvendo posighes relativas do Sol, Lua e Terra ¢ o fato de dos
trés apenas o Sol ser luminose, ¢ o Eclipse (figura 2.7). Um Eelipse Selar ocorre quando
a Lua se interpoe enire o Sol & Terra, impedindo que parte dos rajos de Sol atinjam a
Terra. O eclipse serd Solar Total {figura 2.8} se 0 observador nao puder receber nenhum
raio do Sol; caso parte do Sol continue visivel. o eclipse ¢ Selar Parcial. Se a parie do Sol
encoberta peia Lun for o gen centro, restando wim anel brilhante ein lorno de um ceniro
ahecurecido, o eclipse ¢ chamado Eelipse Solar Anular {higura 2.9).

OREITA DA TERRA
— _ EM

& TORNO DO SOL

Figura $.7

Cago a Terra se cologue entre o Sol ¢ a Lua, ela impedird que raios de Sol atinjam
a Lua (figura 2.10). Se esta ficar completamente na regidge de sombra da Terra, diz-se
gue houve um Eelipse Lunar Umbral Total. Caso apenas parte da Lua fique obscurecida
pela sombra leremos wm Eclipse Lunar Umbral Pareial. Umbra ¢ & parte da sombra que
néo recebe luz de penhum ponto da fonte luminosa iregido do cone de sombra enire as
tangentes externas ao Sol & a Terral. FPenumbra £ a r{-gi_:_i:;l da sombra que nao recebe luz
de todos os pontos da fonte luminosa (regido entre as tangentes internas ao Sol ¢ & Terra,
excluidas as partes pertencentes & umbra).
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Ouandoa Loua entra completamente na regiio de Penumbra temos o Eelipae Penumbral
Total da Lua; caso apenas parte da Lua penetre na penmnbra temos o Eclipse Penum-
bral Parcial da Lua. Devido a pequena diminuigao de brilho de Lua durante um Eclipse
Penumbral, ¢ muito dificil, se nio impossivel, perceber-se win tal eclipse a olho nu.

E imporianie notar que o plano da drbita da Lua em torno da Terra ndo coincide com
o plano da orbita da Terra em torno do Sol {figura 2.11). Na realidade cle esta cerca de
5.2% inclinado com relacio a esze dltimo plano. Isso significa que, apesar de nos esquemas
apresentados os Lres astros aparecein alinvhados nas épocas de Lua Nova (Eclipse Solar)
e de Lua Cheia (Eclipse Lunar), nein sempre quando a fase ¢ de Lus Nova ocorrera um
Eclipse Solar, nem que em todas as Luas Cheias havera Eclipse Lunar, ja que na realidade
a Lua podera estar ligeicamente acima ou abaixo do plano da Ecliptica. Apenas quando
a Lua estiver neste plano on muito proximoe dele ¢ que poderd haver eclipse nas fases de

Lua Cheian ou Nava.

" | /" pLano DA

ECLIPTICA

Figura 2.11

A linha intersecio do plano da drbita da Lua com o plane da Ecliptica recelbe o nome
de Linka dos Nedos, O ponto dessa linha cnde a Lua passa do hemisfério Sul para o
Morte ¢ chamado de Nodo Ascendente da drbita Lunar; o ponto. onde a Lua passa para
o hemisfério Sul é denominado Nodo Descendente da drbita Lunar., O eclipses @6 podem
ocorrer quando a Lua estiver prédxima acs Nodos Lunares quande da dpoca de mudanga
de fase para Lua Nova ou Cheis,

Alravés da geometria e da cinematica do movimento lunar e solar podemos mostrar
que durante um ano podem ocorrer no minimo 2 eclipses, sendo ambos solares; no maximo
podem ocorrer 7 eclipses por ano, gendo 2 lunares e 5 solares, ou 3 lunares e 4 solares.

A cada 18 anos e 11,3 dias, os eclipses ocorrem novamente na mesma ordem; esse
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periode & chamado Periode de Sares. Durante cada vin desses periodos ocorrem 70 eclipses,
gendo 41 solares € 29 lunares,

2.4 Determinacio de distineins no Sistema Solar

{n) Raio da Terra

Com o objetivo de dimensionarnos o Sistema Solar, comecemos determinands o raio
da Terra, o que foi feito por Eratostenes, no séeulo 111 2.C. Notar que 2 idéia de Terra
eslérica € bastanie mais antiga, pois ji no século VI a.C., Arstoteles afirmava sua esfe-
ricidade a0 notar que a sombra da Terra ne Lua durante os eclipses Lunares era sempre
circular. Além disso, uma simples observacao da chegada (partida) de navios de portos
permitia ver que elas ocorrinm de modo o aparecerem primeiro os mastros e 50 depois
os cascos (desaparecerem primeiro os cascos ¢ 56 depois 03 mastros) o que contraria a
possibilidade de a Terra ser plana. Como o fendmeno ocorria em qualquer lado do porto,
inferiu-se a esfericidade da Terra,

Figura 2.12

Eratdstenes sabia que em Siena (figura 2.12), cerca de A00 ki ao Sul de Alexandria,
onde ele vivia, havia um pogo no gqual um dia por ano, e apenas nessze din, era possivel
ver-se a imagem do Sol refletida em suas dguas. Tsso significava que o= raios de Sol estavam
incidindo perpendicularmente a superficie livre da dgua; assim, oz prolongamentos desses
raics passariam pelo centro da Terra. Nesse mesmo din, em Alexandria, os raios solares
incidiam com uma inclinacio de cerea de 77 com relagio & uma haste colocada verticalmente
ne chao (seu prolongamento passara pelo centro da Terra). Na figura ¢ ficil ver que o
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angulo central subtendido pelos ditos pralongamentos & igual sos 7" mencionados. Co-
nhecendo a distAncia entre as duas cidades, com uma simples regra de tréz Eratdstencs pode
determinar o raio da Terra, achando wm valor gque nao diferia mats do gue 15% do valor real:
T° estdo pars 800 km
asgim como 3607 estio para 2 7 R km

(b) Distancia da Terra & Lua

A distincia seguinte a ser determinada era aguela entre a Terra € a Lua. [sso foi feito
por Hipareo no séeulo 11 a.C., utilizande um Eclipse Lunar Total. Seja f = 1" — ', onde
' € o instante do inicio do eclipse wbral e " o instante de seu fim (fgura 2.13). Seia
d = 16" o raio angular do Sol e I = 16' o da Lua. Pela figura, o dngulo percorrido pela
Lua no intervalo de tempo ¢ foi de 2(c + L). 5e em um periodo sideral T' a Lua percorre
A60% em torno da Terra, no tempo t percorrera 2(e -+ L); dai:

o= 3608/{2T) - L {2.1)

Seja @ = 8,794" a paralaze do Sol, isto ¢, o angulo sob o qual alguém no Sol veria o raio
da Terra; esse valor & muito pequeno e na época de Hiparco era totalmente negligencidvel,
admitindo que o Sol deveria estar 130 distante da Terra que os seus raios chegavam prati-
camente paralelos entre si. Seja b a paralaze da Lua, valor esse desconhecido na época,

b gt
@jﬁucm 0D ECLIPSE UMBRAL
Fa

Figura 2.1

Pela figura podemos ver que
dbec=a+tb (2:2)

e como a ¢ desprezivel, podemos escrever
b=d+e (2.3)
No triangulo retangulo de &ngulo b podemos seerever

R

= (2.4)
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onde R & o raio da Terra e D ¢ a distancia da Terra & Lua, que era nossa incégnita.

(¢) Distancia da Terra ao Sol

Vejamos agora come Aristarco no século 111 a.C. determinou a distancia da Terra no:
Sol usando as fases da Lua.

Figura 2.1§

Como na fase de Lua Quarto Crescente exatamente a metade do disco lunar visivel
estd iluminada, isto nos permite dizer que os raios de Sol que atingem a Lua nesse instante
estio incidindo perpendicularmente & linha que une a Terrs & Lua, Assim, o angulo sob o

qual a Lua vé o Sol e a Terra ¢ reto. Podemos, pois, escrever para esse triangulo a relacao
(figura 2.14):
I

COs. T

d=

(2.5}

onde z é o angule sob o qual se vé a separacio angular entre & Lun £ o Sol nesse instante,
angulo esse que pode ser medido diretamente pois, muitas vezes nessa situagio, o Lua e o
Sol podem ser vistos conjuntamente. Com isso, determinamos a distancia d enire o Terra
«.0 Sol, desde que seja conhecida a distancia I} entre & Terra ¢ a Lua.

Niio podemaos esquecer que o3 calenlos foram feitos supondo que os movimentos orbitais
eram circulares e uniformes, o que nio & real, mas dentro de determinada precisio fornece
resultados bastante razodveis. A mesma hipotese sera utilizada para determinar os Raios
(rbifais (distincia do planeta ao Sol) dos planetas em torno do Sol.

(d) Distdancia do Sol aos Planetas

Definamos inicialmente dois periodos: Periode Sinddico (5] é o intervalo de tempo
entre duas configuracoes iguais e sucessivas de um mesmo planeta; Perfodo Sideral (T) é
o intervale de tempeo para que o planeta percorra 360% em torne do Sol.
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Figura 2.15

Para determinar o raio orbital de um planeta interior basta que se determiine, no
instante em que o planeia se encontea em midxima elongagao, o valor angular § da distancia

entre o planeta e o Sol {(figura 2.15). Admitindoe ser 4 a distancia da Terra ao Sol (raio
orbital da Terra), a dizstancia do planeta ao Sol pode ser obtida por:

D = d senf {2.6)

Quanto ac sen periodo sinddico, basia escrever
S=1 - (2.7)

onde {1 e 17 representam instantes de duas miximas elongacies sucessivas de mesmo nome,

No intervalo de temipo 5 a Terra deslocon se de TV até T9, de um angulo o, que pode
ser calenlado por:

o = J60S5 A (2.8)

onde A € o periode orbital da Terra, A = 36525636042 dias. No mesmo intervalo §, o

planeta passou de P!, pussando por P2, até P?, percorrendo o angule de 360 & a. Come
queremios determinar qual o Lempo T que o planeta leva para percorrer 3607, podemos
escrever:

1/T=1/A+1/8 (2.8)
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Figura 2.16 Figura 217
Seja 5 o periodo sinddico entre 2 oposicies (figura 2.16) de um planeta exterior:
s=0 -9 (2.10)

Nesse intervalo de tempo o planeta percorreu o dngule o engquanto gue a Terra percorreu
360 4+ o. Para a Terra podemos escrever:

a = 3605/A — 360 {2.11)

Pﬂi’ﬂ L1 ] j.lll-!.lﬂ‘-ﬂ- pﬂdﬂmﬂﬁ CHCTCVET
T = 3605/« (2.12)
1/T =1/4 - 1/§ (2.13)

Para determinar o sen raio orbital, seja
BN e (2.14)

o intervalo entre wma oposigio e a quadratura mais proxima (figura 2.17), Para a Terra
podemos escrever:

o = 3601/ 4 (2.15)

e para o planeta:
g = 360 /T (2.16)
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Seja
r=a-4 (2.17)

Entao, no triangulo retangulo podemos escrever:

d
i - {2.18)

o que fornece a distincia [ do planeta ao Sol, desde que se conhega a distancia d da Terra
o Sol.
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Capitulo 3

MECANICA CELESTE

Massae Sate
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3.1 Introdugio histdrica

A expressao Mecaniea Celeste foi intraduzida por Pierre Simon de Laplace (1740-1827)
ua sua celebre Mdcanigue edleste (1708-1525), da seguinte forma: *O conjunto de Leorias
que contém todos os resultados da gravilagio universal sobre o equilibrio e o movimento
dos corpos solidos e fluidos, que compoem o Sistema Solar e o3 sistemas semelhantes
distribuidos na imensidao dos céus, forma a mecanica celeste™, Porém, uma definicio mais
coerente com o8 objetivos atuais seria “a ciéncia dos processos puraniente dinamicos que
ocorrem no Universo e dos problemas matemndticos que sugerem os métodos utilizados em
sen estudo™. Ewntretanto, € importante observar que a Mecanica Celeste nao ¢ wma ciéncis
puramente matemdtica ¢ nio pode ser divarciada do sensivel, devendo dar conta de uma
realidade observada, Seus ohjetos sio os corpos celestes.

Az origens da Mecanica Celeste confundem se com as origens da prépria mecanica.
Pode.se dizer que o ohjeto da Mecanica Celeste comegon com o publicacio de Phalosephiae
Naturalis Principia Mathemafica (1687), por Isaac Newton (1642-1727). Nesse monumen-
tal trabalho, Newton formulon as leis de movimento e a lei de gravitacio universal « de-
duzin algumas das mais significativas propriedades do movimento planetario ¢ de satélites,
Porém, antes do estabelecimento dos prinecipios da mecinica que permitiram o estudo
dindmice dos movimentos dos corpos celestes, estudos cinematicos eram feitos com base
nas observagoes. A dedugiio das trés famosas leis de Kepler preceden o trabalho de Newton
cm varios anos, ¢ a maneira histérica de introduzir a Mecanica Celeste ¢ portanto aquels
escolhida por Newton, onde ele investiga que tipo de informagio a respeito da forga dque
atua zobre um planeta pode ser deduzida das leis de Kepler, que podem ser enunciadas
Oy

(i) Lei das drbitas elipticas — A drbita de cada planeta é uma elipse, com o Sol num
dos foens.

(ii) Lei das dreas - A linha que une o planeia ao Sol varre Areas ignais em tempos iguais.

(iit} Lei harmonica - () quadrado do perfodo de um planeta ¢ proporcional ao enbo de
sua distanein media so Saol,

Essas jeis que marcaram uma época na historia da ciéncin matemdtica eram apenas
uma deserigho, nac uma explicacio do movimenio planetdrio, & qual coube a Newton, Nos
Frincipie, Newton introduz suag trés leis de movimento:

(i) Qualquer corpo permanece em geu estado de repouso, ou de movimento retilines uni-
fortne, a menos que seja compelida a mudar de estade por nma forea externa.
1 q J i b

(it} A taxa de variagao do momento ¢ proporcional a forga impressa e na mesma direcio
el que a forga age.

{iii) A cadn agio corresponde uma reagio de mesma intensidade e gentido oposto,

A sepunda lei pode ser mateinaticamente expressa por

Y F=m# (3.1)
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onde 3" F ¢ uma soma vetorial de todas as forcas agindo sobre a massa m ¢ F & a arele-
racac vetorial dessa massa, medida relativamente a um sistema de referéncia inercial de
coordenadas XYZ (figura 3.1).

Figura 3.1

Observe-se que & equagao somentie se aplica para um sistema fixo de massa.

Além de enunciar suas leis de movimente, Newlon formulou também a Lei de gravila-
gdo: “Quaisquer dois corpos atraem um ao outro com wma forga proporcional ao produto
de suas massas e inversamente proporcional ao quadrado da distancia entre eles”, Podemos
expressar esta lei matematicamente em notagio vetorial:

GMmr

rd oy

F# S

(3.2)

onde F, ¢ a forga sobre a massa m devida 4 massa M, r é o vetor de M para m, e (' &
constante de gravilagao universal.

Para n grande maioria dos problemas emn Mecinica Celeste, admilimos coma regras
basicas as leis de movimento e a lei de gravitagao universal de Newton., Equivale a dizer
que adotamos a Mecanica Newloniana., A partir dai deduzimos as suas consequéncias.
A validade dessa hipotese bisica ¢ testada através de comparagao entre a observagio e
a teoria. E essa validade ja temn sido confinmnda com um grau de precisao noladamente
alto. A experifncia mostra que, pelo menos dentro da nossa galdxia, a principal forga
que governa os movimentos dos corpos ¢ a gravitagio, Acredila-se que, na majoria dos
casos, os movimentos observados podem ser completamente deseritos sem recorrer aos
fendmenos nao gravitncionais. As discrepancias entre leoria e observagio, porventura exis-
tentes, sao muitas vezes devidas aos desenvolvimentos insuficientes das teorias conhecidas.
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Nos altimos dois séculos, a precisio de observagies temn ent geral crescido mais rapidanente
e n precisao de calealos,

Antes de aplicar as leis de Newton & um problema de Mecanien Celeste, algnuns co-
mentarios sao amda necessarios.

(1} Admite-ae & existéncia de um sistema de coordenadas, chamado sistema Newtoniano
de referencia, onde as leis de movimento se aplicam.

(it} A lei de Newton de gravitacao ¢ enunciada somente para particulas de massa, ¢ nio se
aplica para corpos com dintensoes finitas. Corpos com simetria esférica serio considerados
eoe se suas massas eslivessem concentradas nos respectivos centros, Porédm, gquando
inexiste tal simetria na distribuigio de massas e 2 distancia entre os corpos é muito maior do
que a dimensao dos mesmos,; as massas sio consideradas como se estivessem coneentradas
nos respectivos centros de massa.

Mo Sistemn Solar, o Sol e os planetas principais sio esferdides com relativamente haixo
grau de achatamento, e suas distincias mituas sio bem maiores do que suas dimensaes.
Portanto, no caso da atragio enire o Sol e os planetas desprovidos de satélites, podemos
consiflerar esses coTpos como se as suns massas estivessem concentradas nos seus respectivos
centros. Para os planeias acompanhados de satélites, uma primeira aproximacao dara o
movhnento dos centros de massa desses sistenas. Entre os planetas com os satélites,
existem varios exemplos em que a distincia planeta-saiélite é apenas poucas vezes maior
iue a dimensao do planeta. Nesse easo, o efeito da nao esfericidade do planeta sobre o
movimente do sstelite nao & desprezivel.

(iii) Em comparagio ao Sol, as massas dos principais planetas sio pequenas. A maior massa
¢ a de Japiter, a qual entretanto ¢ 1,/1047,3% da massa do Sol. Portanto, exceto pAra o5
casos de movimento de um corpo proxinmo & win planeta principal, & atragio exercida pelo
Sol ¢ quase sempre predominante.

3.2 O problema de dois corpos

Pralilemas gerais de Mecanica Celeste san frequentemente resalvidos tomandeo-se como
WA primeira aproximacio o movimento de dois corpos que se atraem muluamente de
acordo com a lei de Newton, cujas equagdes se integram completamente por meio de
fungdes slementares. E o conhecido Problema de Dois Corpos, que iremos agors estudar.

(a) Equagdes do movimento

Inicialmente consideremos o problema de N-corpos. Seja um sisterna de n particulas
(mg, g, ..., 7n ), uma das quais ¢ o corpo cujo movimento queremos estudar, a f-ésima
particula, m;. Seja XYZ um sistema de referéncia conveniente, no qual as posigies das n
particulas sio conhecidas ry, 1, ..., 1, (figura 3.2). Aplicando a lei de gravitagio universal,
o forga Fy; sobre my exercida pela m; &

Fui= —{Gﬂlirr:jfr},-} Eji (3.3)

onde r;; = | — r;.
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Figura 3.2

A zoma velorial Fg de todas essas for¢as gravitacionais que agem sobre a i-ésima particula
pode ser escrita:

n L
— Tt
Fy=-) Fy=—CGm = T (2.4)
i Pk I
el Fed

A outra forga externa Foyipqas da figura 3.2 ¢ composta de arrasto atmosférico, pressao de
radiacio solar, perturbagdes devidas & assimetria esféricn, ete. Assim, a forga tolal agindo
sobre o i-ésimeo corpo serda escrita:

Fiotal = Fy + Foutras (3.5
A segunda lei de movimento ¢ entao aplicada:

d{m,¥;)

5 Frapal (4.6)

Se considerarmos que a massa do i-ésimo corpo permanece constante e que as anicas forgas
presentes sio as gravitacionais, entio das equacdes (3.4), (3.5) ¢ (3.6), podemos deduzir

I = ...{','L i!' ri (3.7)
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Passerin: agors i redugio ao problema de dois corpos. Seja o sistema de dois corpos
ge piagza M & -9, ilustrado na figura 3.3,

Figura 3.1

Sejn X°Y'Z" um sistema de referéncia inercial & XY% nm sistema de eixos paralelos a X7Y'2,
cuja origem coincide com o centro de M. As posicoes de A e m com respeito a X'Y'Z' sin
Fuf € i, TEspectivamente e

=TI — TN ':3.8]‘
Aplicando a Lei de Newlon a cada uma das particulas, obtemaos;
. M " oM
Nl = =~ -:;TT-E My = : !m_ i (3.9)
LR il

Das equactes acima, chega-se imediatamente a
GiM 4+ m) .

T

(3.10)

gue ¢ & eguagdo do movimento relative para o problema de dois corpos.

Na maioriz dos casos, a massa do corpo cujs drbita se deseja estudar, m, ¢ muito menor
que a massa do corpe central, M (por exemplo, 0 movimento de um satélite artificial ao
redor de um planeta, wma sonda espacial ao redor do Sel, elc). Temos entao

E a equacio (3,10 forna-se
- I
R (3.11)

2
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(b} Constantes do movimento

Antes de tentar resolver a equaciio do movimen's sara obier a equagio da trajetéria,
verificamos algnmas imformacdes iteis sobre a parcreza de movimento orbital.

Se pensarnios no modelo que acabamos <2 criar. um pegueno corpo movendo-se
nu campo gravitacional cuja forca ssta sempoe na direcds do centro da massa mafor,
podemios chegar intuitivamente a conclusdes, gue ¢ds faci=wente confirmadas pelas provas
matematicas rigorosas. Do nosso conhecnnents previa de Zeica & mecinica. tabemos que
i campo gravitacional & conservativa. Usm obliete movendo-ee sob & influtncia gravila-
cional nac perde nem ganha epergia mecanica. ning apssaz 1roca uma forma de energie,
“cinetica”; por uma outra. “petedeial”. Sabenios rambénn que tonia tma componente tan-
gencial de forga pare mudar o momento angular de um sisTema em moviments rotacional
em relagho a alpum cenlro de rotagin, Unia vez que a forca gravitacional esta sempre na
irechio do cenlro do corpo de massa grande, podeinos esperar que o momento angular do
corpo moem relagio ao centro de nosso sistema de referencia X'Y'Z' nao muda.

A couservagio da energia mecinica e do momento angelar podem ser facilmente
provadas a partir da equagao (2.11). Definindo ¢ e h, respectivamente a energia mecinica
eapecifica e 0 momento angular upr-r'r’ﬁm, matematicamentie escrevemos:

£= jllllﬂ - l|1.||"1" = conslanie {3'12':]

h=r«v = constanle (3.124)

(e} A equagho da trajetoria

A equacio do movimento relative deduzido na segdo anterior possui mina forma bas-
tante simples. mas a sua solucdo completa nao o €. Ja uma =olucio parcial que nos indicara
a dimenzdo e a forma da orbita podera ser facilinente obtida, através de algunias operacies
vetoriais. Esza solucio se escrove:

.. .| (3.13)

onde B & o madulo de B, introduzido come eonstante de integracho e f & o angulo entre
Ber.

A equacao acima ¢ chamada de equacio de trajetoria eserita em coordenadas polares,
onde o angulo polar, f, ¢ medide a partic de um vetor fixo B até r. Podemaos constatar
gue esla equagao na realidade € a equacao geral de uma secgho conica com a origem num
dos focos. Com o auxilie da geomelria das sccgbes conicas (figura 3.4), podenos verificar
que a quantidade h* /p pode ser entao identificada coms a constante p da conica, chamada
paramctre ou semi-latus rectum e o quantidade B/ p como a excentricidade, que delermina
o tipo da secciio conica, Identificamos também que B esta na diregio do pericentro, uma
vez que f na elipse é contada a partir desse ponte. Concluimos entdio que a equacio da
trajetoria deduzida a partir das leis de Newton nao sé verifiea a primeira lei de Kepler,

mas permite estender a lei para ineluir gualguer tipe de movimento orbital e nin somente
elipses.
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(DHED:

Ci HGULD ELIPSE

PARABOLA HIPERBOLE

S
URATE

Frgura 3.4

Resumindo nossos conhecimentos sobre os movimentos orbitais até o momento, temos:

(i) A familia de curvas chamadas “secqies conicas” (cireulo, elipze, parabols, hipérbole)
representa as anicas trajetorias possiveis para qualquer objeto em drbita no problema de
doiz corpos.

(ii} €} foco da orbita conica esta necessariamente no centro do corpo central,
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{iii) A energin mecinica de um corpo nao varia enquanto o corpo s= move ao longo de sun
orbita conica. Ha apenas uma troca de energia de uma forma para a outra. Isto ¢, o corpo
perde a velocidade enguanto ganha a altura (r cresce) ¢ vice-versa.

{1v} O movimento erbital permanece num plane fixo tio espago inercial.

{v) 0 momento angular especifico de um corpo em relagio ao corpo central permanece
constante,

{vi) Para qualquer trajetoria
Compirrrema = rpgnﬂn[r‘n — 'l'll:] = f'j

Pmarimos — rqpﬂcgn[m - ﬂ'{] -+ ﬂ.-'}

(d) Relagio entre ¢ e h e a geometria de uma érbita

D equagio da trajetdria, temos a primeira relagao:

p="h/u {3.14)

onde p & o pardmetro on semi-latug rectum.
A segunda relagio pode ser deduzida da conservagio da energia mecinica e se reduz
i EXpressio:

¢ = —ufla (3.15)

Considerando-se que, por wma convengiio, o semi-eixo maior de um efrculo ou elipse &
positive, o de uma parabola é infinito e o de uma hipérbole é negativo, podemos concluir
que numa orbita fechada (circulo ou clipse) a energia mecanica ¢ negativa, na parabélica &
zero ¢ numa hiperbolica ela € positiva. Portanto, a energia mecanics de um corpo determina
por 5 80 o tipo da drbita em que se desenvolve o seu movimenio,

Das duas relagdes anleriores podemos chegar a uma terceira,

e =T+ (3eh)n (3.16)

Observe povamente que se ¢ < 0 entao ¢ ¢ menor gque 1 (uma elipse); se ¢ = 0, ¢ &
exatamente 1 (uma paribola); € s¢ ¢ > 0, ¢ ¢ major que 1 {uma hipérbole). Mas se
h = 0, & excentricidade serd exalamente 1, mas a orbita nao serd parabolica! A érbita
serd wina conica degenerada {wmn ponto ou uma linha reta). Portanto, deve-se sempre
lembrar que “todas as paribolas possuem wmna excentricidade igual & 1, mas wma drbita
euja excentricidade ¢ 1 nao & necessariamente uma parabola”.

3.3 Elementos orbitais classicos

Cinco quantidades independentes chamadas “elementos orbitais” sao suficientes para
descrever completamente a dimensiio, a forma e a orientacio de uma drbita. Um sexto
elernentio é necessario pars localizar & posicho do corpo ao longe da érbita num particular
imstante. O conjunto de seis elementos orbitais clissicos ¢ definido, com o auxilio da figura
4.5, como segue;
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(i) Semi-eixo maior (a) - define a dimensio da orbita,
{ii) Excentricidade (¢} - define o lipo da drbita,
(iii) Inclinagao () - angulo entre o versor k e o momento angular h.

{iv) Longitude do nodo ascendente (1] - angulo, no plano fundamental, entre o versar
i e o direcao do nodo ascendente,

(v) Argumento de pericentro (w) - angulo, no plano da drbita, entre o nodo ascendente
e a direcan de pericentro.

{vi) Tempo de passagem pelo pericentro (T') - o instante em que o corpo se encontra
no pericentro.

As definigies acima sho sempre validas, tanto no sistema hehocéntrico guanio no
grocentrico, ou em qualquer outro. Os elementos permitem variagoes de acordo com o
particularidade do problema. Por exemplo, ao invés de argumento de pericentro usa-se
frequentemente longitude de pericentro, definida comeo:

&= w -+ 1

Se nao existir pericentto (orbita circular), entiao w e @ sao indefinidos. Tambéin ao invés
de T, pode-se uaar:

ivii) Anomalia verdadeira da época [f;) - angule entre periceniro ¢ a posicio do
corpo num particular ingtante 45, chamado época.

{viii) Longitude verdadeira da época ( £y} - definida coma
Fo=wdftd o=+

Doizs oulros ternios frequentemente usados para deserever um movimentio orhital sao direto
(movimento para leste] & refragrado (movimento pars ceste).

3.4 Anomalias excéntrica ¢ média

Muitos dos conceitos introduzidos por Kepler, bem come os nemes por ele usados,
persistem até hoje. Ja conhecemos por exemplo o termo anomalia verdadeira, O (ermo
anomalia creéntrica foi também introduzide por Kepler em conexao com drbitas elipticas.
Embora Kepler desconhecesse drbitaz parabélicaz ¢ hiperbdlicas, o conceito de anomalia
excéntrica pode ser estendido para essas Grhitas,

Vamos introduzir o coneeito de anomalia excéntrica com o auxilio da figura 3.6. Thn
circulo de raio o ¢ circunscrilo sobre a elipse. A hinha tracejada, perpendicular ao cixo
maior a, ¢ estendida através do ponto P ao ponto €, na interseccio com o circulo auxiliar.
0 angule E ¢ chamado de anomalia exeéntrica. Por outro lado, j& vimos que em um
periodo orbital o raio velor varre uma area igual & area total da elipse, (7ab). Supomos
agora uma posigao gqualquer P sobre a drbita num instante {. Da segunda lei de Kepler,
pOleINGS CECTEVET:

(¢t =TY) A = P/(mab) (3.17)
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onde T é o tempo de passagem pelo pericentro, ¢ P £ o perdodo orbital, & A; ¢ a Area
vargida pelo raio vetor no intervalo (f = T'), conforme n figura 3.6. A dnica incognita da
cquagio ¢ a drex Ay, mas ela pode ser deduzida da construgio geométricn ilustrada na

fignra, come:
Ay = ab{E — ¢ senE)/2 {3.18)

Figura 1.6

Finalmente, substituindo na equagio (3.17) e expressando o periodo na forma 2 /o /1,
oblemos _—
o

=T = "(;I:E—{:sfnﬁ'} (3.18)
Kepler ainda introduziu a definicio
M=FE—¢senE (3.20)
onde M & chamado anomalia média. Se também nsarmos a definigio
n =y uja® (3.21)
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onde n & chamado movimenfas médio, entio & anomalia medin pode ser eserita:
M=n{t—-T)=FE-esenkE (3.22)

a qual ¢ frequentemente chamada equagde de Kepler.

3.5 Satélites artificiais o trajﬂtﬁ-['ias interp]anetu'riua

0} ahjeto da aplicacho mais interessante do problema de dois corpos é um satélite
artificial, embora o sen estude mais completo seja um campo bastante amplo que excede
o ambile do problema de dois corpos, pois inclui observabilidade, eclipses, transferencias
de drbitas, manobras, topicos interplanetarios aléin de efeitos causados por diversos tipos
de periurbacioes {capitulo 4],

Existem basicamente trés tipos de satélites: satélites de baiza allitude (proximos a
Terea), satcliles de alfa alfitude (mais distantes) ¢ inferplanetdrios {em nimero wmenor).

Existem hoje cerca de 5000 satélites de baixa altitude para as mais variadas [ungoes:
cientifics, militar, comunicagdes, meteorologica, navegacional e recursos da Terra.

Orbitas de alta altitude sio desejadns quando se pretende anular completamente o
efeito do arrasto atmesfénce ou observar simullaneamente uma maor extensio da su-
perficie terrestre. Para satélites de comunicagio, essa illima consideragio ¢ muito im-
portante. E o caso dos salélites chamados csfaciondrios ou sincrones, colocados & uma
altitude de aproximadamente 36500 kne nema drbita circular equatorial com um periodo
de 23h S6in.

0 lancamento de um satélite de alla altitude # usnalmente feito numa orbila de baixa
allitude e depois transferida para sua drbita definitiva através de uma manobra de minima
energia. A mais comum ¢ a transferéncia de Hohmann, enire duss drbitas coplanares
cireulares. A variagio minima de velocidade requerida na transferéncia pode ser caleulada
uzando wma érbita eliptica de transferéncia duplamente tangente, como mostra o ﬁgura
3.7, A transferéncia desejada ¢ da drbita menor de raio r; pars & maior de raio ;. Seja
ity a velocidade da elipse de transferéncia (semi-eixo maior a4 ) no ponto 1.

Da geometria da figura 3.7,
2ar =1 473 (3.23)

e aenergia da drbita de transferencia

gl ot (3.24)
ry + T2
Podemos agora escrever para vy a expressio:
oy = 24/ s + € {3.25)

Mas o nosso satélite jé possul no ponto | a velocidade circular da drbita menor,

va = vp/in

i}
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Figura 5.7

Portanio o acréscimo de velocidade requerido para passar da drbita circular pequena para
a elipse de transferéncia ¢ Av = vy — vy, E 0 acréscimo necessario para passar da elipse
para a orbila final € calculado de maneira analoga.

Ax sondas interplanetirias gastam maior parie do sen tempo de viagem movendo-se
soh a influéncia gravitacional do Sol. Estas sondaz s estarfio no campo gravitacional do
planeta de chegada ou de partida durante um perfodo muito curto, comparado com a
duragio total da missio. As perturbagoes provecadas por outros planetas durante a sua
trajetéria heliocéntrica sio despreziveis. Entretanto a computacio de uma drbita precisa é
um procedimento gue envolve integragio numerica das equagoes completas de movimento,
onde os efeitos de todas as perturbagoes sio considerados.
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Capitulo 4

DINAMICA DO SISTEMA SOLAR

Massae Salo
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4.1 O Sistema Solar

O Sistema Solar & formado pelo Sol € v enorme mimeroe de corpos menores. Mais
notaveis sao of nove planetas: Mereario, Vénus, Terra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano,
Netuno e Plutio. Entre Marte ¢ Jipiler circulam pequenos planetas, ou asterdides. As
distancias médias dos principais planelas ao 5ol mostram uma relacio simples, conhecida
copn Ler de Bode (1772): “Se escrevermos a série 0, 3, 6, 12, 24, ..., adicionarmos 4,
e dividirmos por 10, obleremoz os numeros que representam as distancias medias dos
planetas ao Sol, em unidades astronémicas”. Coino pode ser constatado na tabels 4.1, &
lei concorda relativamente bem comy os dades reats ale o pim.wia Urano. 5e a Lel de Bode ¢
um acidente empirico on ¢ uma constatagio relacionada & origem ¢ & evolugio do Sistema
Solar pelns leis fisicas ¢ uma questao que ainda permanece em aberto.

FPlaneta Distincia (Lei de Bode) Distancia {Real)
Mereirio 0,4 039
Venus 0,7 0,72
Terra 1.0 1,00
Elarie 1.6 1,562
Asteroides {media) 2.8 2,65
Juapiter 5.2 5,20
Saturno (LRI} .52
L rano 19.G 19,28
Netuno 8.8 LT
Plutae 7,2 30,76
Tabela {1

Exceto pare Mercirio e Plutao, as drbitas dos planetas sio quase circnlares, com uma
inclinacao pequena em relacio ao plano da ecliptica. Ja & drbita de Plutio é tao excéntirica
que o sen periclio esta demtro da arbita de Netuno; isto sugere que Plutéo pode ter sido
uin satélite de Netune, que escapou.

A dimensio, a forma  a orientagio das Grhitas planetarias sio deseritas por cinco
elementos orbitais classicos, os quais permaneceriam constantes se nao {ossein pequenas
perturbacoes provocadas pelas atragies miituas entre os planetas. O sexto elemento gue
define a posicho do planeta na drbita varia rapidamente com o tempo e pode ser oblide
para qualguer data atraves de efemérides {American Ephemeris ¢ Naulical Almanac), A
tabeln 4.2 mostra mn exemple de umn conjunio completo de elementos orbitais dos planetas
(para a época de 28 de junho de 1969), e a tabela 4.3 apresenta algumas das caracteristicas
fisicas importantes do 5ol e dos planelas.
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Plasiels: a(UA) & i") QF)y  Te) flt)
Mercirio 03871 0,206 7,004 47,070 76951 341111
Vénus  0,7283 00068 3384 76,405 131,142 326,400
Terrn 1000 0,0167 0,000 indefinido 102416 276,117
Micke 1,524 0,0034 1,850 49322 335497 265,006

Jiipiter 5203 00482 1,306 100,130 13,684 188568
Saturmo 9,519 D,0530 2,483 113441 93,828  31.074

Uramno 19,28 0,0514 0,773 73,916 171,513 EB3.225
Netuno 30,17 00050 1,773 131,307 B2 2TH 237573
Plutio 39,76 02583 17,136 108,870 222804 175423
Tabela |.2
Planeia PO DM VO M ft RE 1EQ
anos  10* km  km/s Terra =1 km®seg® km
Sol - - = 3334352 ; 1,327 = 10" 408000 715 i
Mercirio 0,241 57,0 47,87 0,056 2,232 x 109 2487 T
Vénus 0,615 108,1 36,04 0BT 3,257 = 10° GIRY 32
Terra 1,000 1495 29,79 1,000 3,986 x 10° 6378  23°27'

Marte 1,881 2278 24,14 0,108 4,305 = 104 3380 23°59°
Juipiter 11,36 7B 13,06 318,0 1,268 = 10" TI370 37047

Saturna 2946 1424 .65 85,2 3,795 « 107 60400  26°44°

Uramo 84,01 ZRGR 6,50 14,6 5,820 = 10* 23530 0753

Netuno 1648 4404 5,48 17,3 6,806 « 10° 22320  28°4%°

Plutao 2477 5806 4,74 0,17 3,587 = 10°7  TO187 ?
Tabela §.3

Na tabela 4.2, a ¢ o semi-eixo maior, ¢ a excentricidade orbital, i a inclinagio com
relagio & ecliptica, 11 a longitude do nodo ascendente, [ a longitude do periclio, £, a
longitude verdadeira na époes considerada. Na tabela 4.3, PO ¢ o periodo orbital, DM
a distancia média, VO a velocidade orbital, M a massa, RE o raio equatorial, ¢ [EQ a
inclinagio do equador com relagiio & Grhita.
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4.2 Perturbagoes

Como haviamos ja mencionade no capitule anterior, o problema de dois corpos ¢
apenas uma primeira aproximacio para a resolugio dos problemas mais gerais. A trajetdria
real divergirda da trajetéria de problema tedrico de dois corpos, devido as perturbagdes
causadas pela presenca de oulras massas « pelas forcas nio consideradas no movimento
Kepleriano (nao esfericidade dos planetas, arraste atmosférico, pressio de radiacio solar,
efeitos relativisticos, etc).

Por outro lado, nao devemos esperar que as periurbagies sejam sempre pequenas.
Muitas vezes, podem ser eompariveis a for¢a de alracio do corpo primario. Para os
satélites artificiais de baixs allitude, por exemplo, a perturbacio devida ao achatamento
da Terra nao pode ser ignorada. Assim, para cada problema torna-se importante o uso de
métados de andlise de perturbacies. Podemos citar alguns exemplos do velor dessa andlise.
A presenca do planeta Netuno foi deduzida analiticamente por John Couch Adams (1318
1892} e Urbain Jean Joseph Leverrier (1811-1877), a partic da andlise do movimento per-
turbado de Urano. A primeira previsao precisa do retorno do cometa Halley em 1750 feita
por Alexis Clande Clairaut (1713-1705) foi baseada no cdlenlo das perturbagoes provoe-
cadas por Jipiter & Saturno, Clairaut tambeém previu corretamente um possivel erro de
I mes devido ao valor incerto da massa de Saturno, Eetretanto, se as analises das per-
turbagoes proporcionaram unporiantes resultados ne passado, as tearias de perturbagies
de que dispomos hoje ainda sao insuficientes para explicar, por exemplo, a existéncia das
chamadas falhas de Kirkuwood na distribuicio dos asterdides {secio 4.4].

Dentro do Sistema Solar, as principais forcas perturbadoras sio devidas on & pre-
senga de wm terceiro corpo ( Terra-satélite artificial- Lua/Sol; Sol-asterdide-Iipiter; planeta-
satélite-gatélite) on & nio simetria esférica do corpo primarie, Em nenhum dos casos o
problemm geral ¢ soldvel. O gue se costuma fazer ¢ adolar restricoes especificas gque permi-
tam uma solucao analitica, Além disso, no caso de satélites artificiais muitas vezes devenos
levar em consuderacio n presenca do arrasto atmosférice (forca nio conservativa).

U primeiros trabalhos frotiferos de teorins das perturbacdes foram apresentados por
Lagrange em 1776 & por Laplace em 1773, Com esses trabalhos a teoria das perturbagoes
atingin sua maxima simplicidade ¢ elegancia, abrindo caminho aos astrénomos pars o
estudo dos varios problemas da mecaniea do Sistenva Solar, nos quais se destacaram a
teoria lunar e as teorias planctarias.

e maneira geral, n teoria das periurbagbes pode ser definida como a pesquisa das
solucées do sistema de equagoes diferenciais

= flx.1) +glz,t)

gendo conhecidas as solugdes do sistema nao perturbado

z = flz.t)

O método mais geral usado em teoria das perturbacoes é o mélode da varfagdo das cons-
fantes, na forma elaborada por Langrange e Laplace. A idéia lundamental estd em con-
sulerar & solugno do sislema nao perturbado 2 nesin suku-r;iu considerar as conslanles I:_df
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nitegracae) romo novas variaveis, dependentes do tempo. Essas constantes podem ser os
elementos keplerianos a,6, [, @, 1, T, on um outro conjunio que lhe seja equivalente. As
forgas de perturbagies provocam as variagies desses elementos, eujas equacies varincionais
sao entio chamadas de equagoes de Lagrange. Vale ressalter que tais equagdes entretanto
s0 se escrevemn quando forgas perturbadoras podem ser representadas como o gradiente

de mna quantidade escalar que independe da velocidade, isto &, quando ns forcas =ao
conservativas,

4.3 O problema dos trés corpos

] FT'I:‘-'MH:HH g'ﬂ'ﬂl doe movimento de tres COT 0 5311p1;|-51_115 ITIRESAS p1]||1'if'nrm¢3l1 £1=
jeitos apenas as suas miliuas atragies gravitacionais ainda nao foi resolvido, embora virias
solughes particulares teitham sido encontradas. A explicagio dos virios problemas da
Mecinica C'eleste, porém, forna-se mais ficil quando se reduz o problema de trés corpos
a sua forma restrita [ PR3C): “Dois corpos puntiformes, ditos primarios, Inovem-se um ao
redor do outro, em orbitas circulares, & um terceiro corpo de massa desprezivel se move
sob & influéncia destes”.

Consideremos o sistema de veferéncia, com os eixos z,y girando em torno do eixo =
com velocidade angular w, constante. Oz dois primarios sao colocados an longo do eixo
r, como mosira a figora 4.1, A origem desse sistema e5ta no centro de massa O dos dois
primarios, o quais descrevemn orbitas circulares ao redor deste ponto, no plano (2,y). Um
terceiro corpo de massa desprezivel é colocado no ponto P e a sua distancia ao corpo de
massa maior ¢ £y ¢ ao de massa menor & 5.

P(x.y.z]

-k
ok

{l-p) Ml
&) 5 ;2

Figura {.1

As unidades comumente eecolhidas sio

(i} A somn das massas do sistena ¢ unitaria, ou scja & massa do eorpo maior é (1 — m) e
a do menor & m;

()} Tempo: ¢ escolhida tal que & = 1
(1) Distancia: (z3 -~ ;) =1

MNessas unidades, temos e = 1,
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Messe sistemia, sejam ainda £y, v e A respeclivamente a posigao, a velocidade e a
aceleragho do corpe infinitesimal. Pelo teorema de Coriclis [ Gaspard Gustave de Corio-
lis, 1792-1843), & aceleragho absoluia do corpo P estd relacionada com a aceleragio e a
velocidade relativas a e v da segninte forma:

r=a+2wxy +wx{wxr) (4.1)

Dai, & equagao do movimento do Lerceiro corpo sera

l-m i
a4 2wy + wr{wxr) = —~——5— 1 - =3 Iz (4.2)
Ty i

Com a definicio da fungio de forgas (potencial negativo)

1 -
U= (=" +v%) + S TR (4.3)

1 L

pudeimos eserever na forma mais reduzida a equacio do movimento acima:
a+wxv = VU[r) (4.4)

Multiplicando essa equacio escalarmente pela velocidade relativa v, oblemos

d =X " =1 a d['r
il SR g (4.5]
cuja integracao nos fornece wina das integralz primeiras do sistema
v =2 — K (4.8)

conhecida come Integral de Jacob, K sendo umia constante arbitraria de integragao.

A solugac compleia do PRIC requer i constanies de integracio. Ao restringirmos o
movimento ao plano (z,y) reduzimos esse nimero para 3, mas ainda assiny ndo ¢ possivel
determinar as demais integrais independentes. lsso significa que uma solucio completa do

PR3IC esta fora de cogitagio, e o gue podemos fazer € uma andlise qualitativa do movimento
no plano {x, y).

A partir da integral de Jacobi, podemos estudar as regides no plano (r,y) onde o
movimento da particula é possivel. A existéncia desse movimento estd condicionada &

relagaon
v =20 - K >0 (4.7)
Com v = 0 na equacio 4.7, ou seja
24+ 420l —-m)iry +2mfra = K {4.8)
para valores muito grandes de K (que deve ser positive), temos:

(i) = + y = K aproximadamente {ry ¢ r; sio grandes|;
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(1) ry & muito pequeno;

(i) rz & muito pequeno.

Essas trés situaghes sao representadas aproximadamente por um cilindro eircular as longo
do eixo z e dois pequenos ovéides circundando os primarios. O ovéide maior é aquele no
redor da massa maior (1 — m). Para esse valor de K, o movimento do corpo infinitesimal
¢ possivel fora do cilindre ou dentre de um dos ovdides (figura 4.2a). Se o valor de K
decresce, o cilindro encolhe e 0s ovdides se expandem até se coalescerem (figura 4.2h).
A medida que K continua decrescendo, as paredes duo eilindre vao encontrar o menor e
depois o maior dos ovdides (figura 4.2c ¢ 4.2d). Finalmente chega-se a duas curves como
mostra a figura 4.2e, que eventualmente podemn se reduzir a pontos, As partes da figura 4.2
podem ser combinadas, como na figura 4.3, Essas superficies limites foram pela primeira
ver discutidas por George William Hill {1835-1914) no chamado problema principal da
teoria da Lua ou problema de Hill,

WANVANS
%s =
1, <,

Figura §.2
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bE

Fagura {.¥

O problema geral dos tees corpos envolve um sistema de equagies diferenciais que
requer & determinagiio de 18 constantes de integracio (integrais primeiras) para sua com-
plein rezolucho; entretanto, as leiz de conservacio da mecanica sa permitem & construcio
de dez integrais primeiras. Considerando-se ainda que o tempo nio entra explicit amente
nas equagdes, ele pode ser elimnade, mas mesmo assim restam sete integrais. Solucoes
exatas do problema de trés corpos tém sido procuradas por vérios pesquisadores. Unma
primeira solugho exatn foi encontrada por Leonhard Euler (1707-1783): nessa solucio os
Leés corpos permmanecem constantemente alinhados, Paor outro lade, analisando as equacies
do problema, Lagrange consegniu por um processo bastante laborioso eliminar mais wma
comsiante. fsso permitiv-lhe descobrir uma segunda solugio particular, na qual os trés cor-
pos permanecem permanenteniente nos vérlices de um tridingulo equilitero de dimensao
vatidvel. Essasolugio e a de Euler sio as dnicas solughes exatas conhecidas para o problema
de trés corpos. Uma classifieagio mais geral das solugdes possiveis tem sido procurada comn
o auxilio de computadores.

4.4 Teorias planetarias

Uma importante categoria de problemas é aquela em que se questiona 6 movimento
dos planetas. A maior dificuldade pratica surge no desenvolvimento a ser dado &s Tungdes
de forgas, uma vez que a distancia média dos planetas ao Sol nio pode ser considerada
suficientemente pequena em relacio a suas dimensoes,

Os mais eminentes ast ronomos e matematicos do século XIX acy param-se desse desen-
volvimento. Podemos citar Leverrier e Simon Newcomb ( 1835-1909), que levaram a solucan
dessa questiio a ordens elevadissimas de precisao, permitindo construir leorias analiticas
para os movimentos planetirios até hoje nio ullrapassadas em precisio. Uma possivel
excegho ¢ a teoria do movimento de Marte de Gerald Maurice Clemence | 1908. 1974).
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As teorias de Leverrier ¢ de Neweomb comparadas com as ebservaches mostram re-
sultados bastante satisfatorios, dentro dos limites dos ervoz observacionais da ¢poca,

Leverrier também sugeriu a exisiencia de um planeta chamado Vuleano, cuja orhita
estaria situada entre a de Merciirio ¢ o Sol, para explicar o residuo de 417 [séeulo, encon-
trade no movimento do periélio de Mercirio, Esse planeta entretanto jamaia foi observado
e & diferenca encontrada por Leverrier 50 [oi explicada apds a formulacio da Tearia da
refatividade geral por Albert Einstein,

Nas dltimas decadas, os computadores eletronicos tem dado um nove rumo ao estudo
do moviiento dos planetas, Hoje algumas das teorias analiticas ja foram substituidas por
tabelas construidas a partir de integragies numéricas das equacdes do movimento, a fitn
de ser compativel com as medernas observagies cuja precisio atinge 0,17,

(= computadores tém também permitido o estudo do comportamento de longo periodo
das drhitas plapetarias, Em 1964 C. ). Cohen ¢ F.C. Hubbard mostrarun por exemplo
a existéncin de uma notéavel ressonancia nos movimentos de Plutiio e Netuno {secio 4.5),
através de integracoes numericas para ealeular as orbitas dos planetas exieriores num
intervalo de periodo de 120000 anos.

Entretanto a utilizagio de computadores na consiruciio de {eoring ¢ assunto de grande

interesse na moderna Mecanica Cleleste; visto que em prineipio as teorias analiticas sgo
maia podernsns.

4.5 Hessonancias no Sistema Solar

Se tabelarmos os periodos orbilais ¢ de rotagao de todos os corpos no Sistema Solar,
constatamos que varios desses periodos sio comensuravels, indicando a existéncia de efeitos
de ressondncia, Existem ressonancias entre periodos orbilais e tambem entre periodos de
rotacao ¢ orbital.

Esgas ressonancias parecem constiluir aspeclos muite imporiantes do Sistema Solar.
Chando corpos se enlacun nma vez em uma ressonancia podem permanecer indefinida-
mente nessa situagiao sob eertas circunstanciag: estruturas de ressoninecia parecem estabi-
hzar o Siztema Solar por periodos de tempo muito longos.

U'm estudo da estratura de ressondncia dentro de v sistemma torna-se importante pois
pode nos fornecer informacio relevante acerca da evolucio desse sistema. Mas antes de
exbogar gqualquer conclusao a esze respeito, devemos esclarecer como o estrutura atual de
ressonancia foi estabelecida. Virios mecanismos diferentes vém sendo sugeridos, embora
nenhnm seja ainda conclugivo.

No Sietema Solar, oz seguintes lipos de ressonancia sao predominantemente observa-
dos:

(i) Ressonancia orbita-orbita — Se dois plancias ou dois satélites possuemn periodos
orbitais T7 e Ty e & ragao enlre eles ¢ escrita sob a forma

1 /T: = plg (p, g tnteiros) (4.9}

entiio dizemos que esses periodos 280 comensuriveis. Existem varios exemplos desse tipo
de ressondncia nos sistemas de satélites naterais e também entre asterdides e Japiter,

68



Astronomis ¢ Astralisicn

(ii) Ressonéancia rotagao-orbita - 5e a distribuigao de densidade num corpo em rotacio
& mssinmélrica, esta assimetria produz um campo gravitacional que varia periodicamente
e ¢ acoplado ao seu movimento orbital. Esse efeito geralmente leva a uma ressonincia
rotacho-orbita. A rotacio de Mercirio parece estar acoplada ao seu proprie movimento
orhital enguanto a de Vénus extd acoplada com o movimento orbital da Terra (em relagio
a Veénus).

Para estudar o fendmenos de ressonancia no Sistema Solar, pode-se iniciar & partir das
equacies de movimento de nm pendulo perturbado por uma forga periodics. (s problemas
geralmente nos condugem a formulas analiticamente complicadas. Frequentemente apenas
soliughes numeéricas de cazos tipicos podem esclarecer a situagio.

Ne Sistema Solar existe um numero bastente grande de ressonancing drbita-drbita,
Na maioria dos casos, o maior dos corpos move se puma orbita de baixa excentricidade
enguanto a Oorbita do corpo menor possui uma excentricidade mais alta

A seguir vamros comentar alguns exemplos de ressonancia orbita-orbita do Sistema

SD].H T,

{a) O sistema Netuno-Plutio

s perindos orbitais de Netuno ¢ Plutéo sao respectivamente 1686 anos ¢ 248 anos, os
quais pela equagio 4.9 se encontram em ressonancia 3:2. A figurs 4.4 mostra a drbita de
Plutao com respeito ao 5ol e Netuno. Em relagio a drhita Plutoniana, Netuno pode estar
localizado em qualquer ponto do ares BC. Se estiver no meio (no ponto A}, sun alracio
gravitacional sobre Plutio ao longo de toda sua drbita ¢ zero, devido & simetrin. Se Netuno
eativer localizado no ponto B, sus atracao gravitacional sera mais forte na parte caguerda
da orbita Plutonians ¢ entéao o momento angular orbital sera transferido de Netuno para
Plutao, acarretando o aumento do periodo orbital de Plutao ¢ a redugio do periode de
Netuno., O resultado ¢ que em relacio mo padrac orbitel de Plulao, Netuno comegara a
miover-se para a direita ao longo do arco. O movimenio sera inverso se Netuno estiver
localizade no ponto C. Portanto em relagio & drbita de Plutéo, Netuno ird oscilar entre
B & I, de maneira andloga a win péndule, com am perfodo de aproximadamente 20000
anos & uma amplitude tolal de 76°. Essa oscilacho é conhecida com o nome de libragdo.
Essa ressonincia faz com gque Netuno e Plutio jamais se colidam apesar de suas drbitas se
interceptarem. A distancia minima enire os dois planctas ¢ de 18 unidades astronomicas.

{b) Os troianos

s Troiancs sho os asterdides que se encontram ein ressonancia 1:l com a drbita de
Jiipiter. Eles libram em torno dos pontos Lagrangeanos Ly e Ly de equilibrio do problema
de irés corpos Sol-Jupiter-asteroide. A figura 4.5 mostra as regioes dentro das quais os
asterdides frolanos estao confinados,

(e} Os asterdides Hilda

Sio os asterdides que encontram em ressonancia 3:2 com Japiter. Com wina aproxi-
magao circular para o drbita de Jupiter & ainda desprezando as inclinagbes entre as drhitas,
o movimento destes asirdides, num sistemna Sol-Japiter movel, ¢ mostrado na figura 4.6.
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Figura {.§

Figura §.5 Figura §.6
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Devido a ressonancia 3:2, Hilda descreve uma trajetéria triangular num intervalo de
24 anos. Devido as perfurbagies sistemdticas, todo conjunto orbital ird oscilar com uma
minplitude de 15" ¢ min periodo de 260 ancs. Pontos 4y ¢ Az sio os afélios de Hilda o
tambeém sens pondos de inaxima aproximacio a Jipiter. A distincia entre Hilda ¢ Jupiter
na mdaxina aproxinagao nince € inferior a 4 upidades asiroudmicas.

{cd} Io-Europa-Ganimedes

Um ease mais complicado de comensurabilidade ¢ encontrado no sistema dos satéliles
de Jipiter, onde as velocidades angnlares de trés satélites lo, Europa e Ganimedes obede
eem i relacio

Ty — drg + 2ng =X 0 [4.10])

dentro da precisio observacional (107%). O mecanismo é bastante complicado e as con-
sequencing dessa comensurabilidade aparecem nas combinagies das longitudes médias des-
ses satélites.

A tabele 4.4 mostra outros exenplos de ressonancias orbita-érbita conhecidas.

4.0 Falhas de Kirkwao-d

U fendmeno interessanie e curioso relacionado i ressonancia ¢ encontradoe no. cin
turao principal de asterdides (figura 4.7), entre as drbitas de Marte e Jipiter. Se o namero
de asterdides for colocado num grafico como wma funcio de periodo orbital, ou de semi-eixo
major, apAreceran Varias regioes vazias, chamadas de falhas de Kirkwood, nas vizinhancas
de periodos comensuriveis com o periodo de Jipiter. Essas fallias correspondem As res
somancias 2:1, &1, 52 ¢ Vi, e algumas outras ressonancias de ordem mnior.

Varias teorias tém sido elaboradas para explicar o ocorréncin dessas fallins, as quais sio
também encontradas em snéis planetarios, como oz de Saturne. Contude até hoje nio se
pode afirinar que & origem das fallias decorre de algum processo de instabilidade associado
as comensurabilidades, visto que além das falhas sio também observadas agrupamentos de
asterdides em torno das comensurabilidades 3:2 (grupo de Hildas) ¢ 1:1 ( Troianos).

O estudo do movimento perturbado de win asterdide em ressondincia com Jupiter tem
sido efetuado, na meioria das vezes, com base no problema restrito de trés corpos, onde
Jipiter, movendo-se ao longo de uma orbita cireular ou Kepleriana, ¢ considerado como
sendo o anica fonte de perturbagio sobre wn asterdide de massa desprezivel. Para eada
comensurabilidade, o problemna ¢ simplificado de modo que somente o5 termos com variacio
lenta sejam considerados.

4.7 Potencial devido & forma do planeta

Uma das principais perturbagies solire o movimento de um satélite artificial & devida
i forma néo esférica da Terra. O potencial erindo por um corpo de massa M num ponto
externo P qualquer é facilmente caleulavel.
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Corpos Classithcacao periodo PesSOnANcia
AMimas sniclites 0,042 dins 2:1
Tétis de Saturpo 1,559 dins
Encélado satélites 1,370 dias 2:1
Prone de Baturno 2,787 dias
Tita sateliles 15945 dins 4:3
Hiperion de Saturno 21,276 dins
MNetuno planets 164,78 anos 32
Plutao planeta 245,43 anos
Hild=a asterdides 7.00 anos 32
Jupiter planeta 11,84 anos
Thule asterdide 8,090 anos 4:3
Juapiter planeta
Troianos asterdides 11,56 anos L:1
Jupiter planeln
Toro asterdide 1,6 anos 2:3
Terra planecta 1.0 ano
lo satélites 1,77 dias 2:1
Furopsa de Jipiter 3,44 dias
Europa satélites 3,44 dias 1
Ganimedes de Jipiter T.14 dias

Tabela §.{

Seja dm um elemento de massa do corpo m; o potencial por ele eriado é
dUf = Gdm/A (4.11)

G ¢ a constante de gravitagho e A a distancia de dm a P.
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£} polencial tolal se ablém integrando-se a eq. 4.11 sobre todo o corpo
If = {.‘f dm [ & (4.12)
M

0 inverso da distaneia matva A pode ser desenvolvido com auxilio dos polindmios de
Legendre, no caso em que a razdo das distancias ¢ muito menor do que 1.

1 1 3
E = ;-ll . K E Fy coal + f? P coaS 4+ ... (4.13)
p e a distiancia de dm a origem O (figera 4.8), dai

& i i R
U== ] N+= P cos§+ == Pyeoa§ + ...} dm (4.14)
R Y r r

Lembrando que [, dm é o massa M do corpo,

r

o GM G o p®
t i f,._,z'r'n Py cos§ dm (4.15)

n=1

O terimo gue corresponde ao indice 1 sera nulo tomando-se a origem no centro de gravidade
do corpo. Os demais termos dependem da forma do corpo e da distribuicio de massa no
sen inlerior,

Supondo-se a simetria esférica, o desenvolvimento podera ser escrito numa forma mais
simples

_GM . ",
Us==——1+3 = JaPu senQ) (4.16)

Al

onde @ ¢ a latitude do porto P; J, sio coeficientes numéricos determinados pela ob.
servacho. Para & Terra Jy = 1082.684 = 107% J, = — 2,5 = 107% 0, = —1,6 % 10°°,
[

0 problema reduzido ao termo Ja ji fol resolvido por Laplace ao estudar o movimento
da Lua. Doiz dos satélites naturais Fobos (de Marte) & Amaltéia (de Jipiter) eirculam
bastanie proximos dos planetas e portanto em seu estude a nio esfericidade do planeta
torna-se importante, devendo-se levar ent conta o desenvolvimento acima do potencial.
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e acorda com suas eontribuighes pereentuniz para a maszsa tolal, o8 diversos corpos
do Sistema Solar podem ser assim hierarquizados:

Sol 80,866
Planetas 0,134
Cometas 0,000 3
Satélites 0,000 (4
Asterdides 0,000 () 1

Meteardides ¢ Poeira Zodiacal 0,000 000 000 D01
O Sol detém quase que a totalidade da massa, mas apenaz 1/200 do momento angular
dos planetas. Algumas caracteristicas globais dos planeias ¢ da Lua sio apresentadas na

tabela 5.1. Nesta tabela, K ¢ o raio, p ¢ a densidade média, K ¢ o fator do momento de
inércia (ver equacio 5.1), ¢ A é o albedo.

R{10* em) pleom?) K A
Meretirio 2,439 5,43 0,06
Venus 6,052 h.24 0,76
Terra 6,378 5,52 0,331 0,36
Marte 3,303 3,04 D378 0,16
Jupiter 71,397 1,33 0,264 0,73
Saturno 0,000 0,70 0,207 0,76
Urano 25,400 1,30 0,216 0,93
Netuno 24 300 1,76 0,240 0,84
Plutao 1,150 1,80 0,47
Lua 1,738 3,30 0,392 0,07
Tabela 5.1

5.1 Estrutura interna

Conforme a tabela 5.1, ha dois fipos de planetas. Alguns tém densidades médias
da ordem da unidade; outros 18m densidades da ordem de 4 ou 5 g/em?. Os planetas
do primeire tipe sao chamados fovianes, tendo Fipiter como paradigma; os do segundo
tipo sao chamados teliricos, tendo a Terra como paradigma. A densidade na tabels 5.1
¢ maior que & do mesmo material medida em laboratério, porque o interior planctario ¢
gravitacionalmente comprimido. Mesmo assim, ela revela o teor de componentes leves on
pesados. Componentes leves sao gases de hidrogénio e hélio, ¢ gelos de dgua, didxido de
carbono, metano e amonia. Componentes pesados sao rochas (silicatos e dxidos) e wietais
{nigquel e ferro). Os planetas tehiricos siao formados basicamente de rochas ¢ metais pesados.
Jiipiter ¢ Saturno tém composigio muito semelbante a solar. Em Urano e Netuneo os gelos
sa0 o8 componenies majoritarios. Plutao, por ser pequeno; deve ter perdido hidrogénio e

&
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héli. Nele se observon o espeeten do metane sélido podendo, portanto, ser considerada
joviano. Mas os planetas jovianos distingueni-ze dos teliricos tanbém por terem maior
massa ¢ maior nimero de satélites. Os planetas jovianos também sao chamados gigantes.
Plutao nio ¢ um planeta gigante ¢, por isso, nio ¢ considerado planeta joviano,

Uma investigacio da estrutura interna pode ser feita a partir de medidas do momento
de inércia I em relagio ao eixo de rotagae:

I=KMRE {5.1)

O fator K, cujos valores sio apresentados na tahela 5.1, ¢ o fator que earacteriza a dis-
tribuigiio interna de matéria. Os valores para a Terra ¢ a Lua foram calculados a partir
de medidas do eampo gravitacional oblidas por satélites. Parn outros corpos foram cal-
culndos em fungado do achatamento induzido pela rotagio e sob a hipétese do equilibrio
hidrostatico. K = 0,400 se & densidade for homogénea. Se a densidade for maior nas
partes centrais, & < 0,400, e vice-versa. Os planetas jovianos se distinguem dos telfiricos
tambem por possuirem valores menores de K. Um calculo simples, supondo um nieleo
denso e um manto menos denso, revela: (i) essa idealizagio ¢ vilida para todos os planetas;
(ii) o niicleo dos planetas jovianos ¢ mais denso e, portanto, menor; (i) Japiter e Saturno
nao podem ber superflicie sélida.

No interior planetario, assim come no interior estelar, dunss sio as forgas relevantes: a
auto-gravifagdo ¢ a lorga decorrente da presado. Se o planeia ndo estiver crescendo ou en-
colhendo, essas forgas, que atuam em sentidos opostos, devem se equilibrar em cada ponto,
¢ a estrotura interna satisfaz a condigao de equlibrio hidrosfdtico. No interior estelar, a
lemperatura ¢ a pressio sao muito elevadas. Nao havendo degenerescéncia (capitule 12),
a matéria consiste de wmn gas de ions e elétrons, cuja pressio é a de um gis perfeito. No
interior planetdirio, as temperaturas ¢ pressies sio mais baixas, ¢ a matéria encontra-se
no estado sdlido ou liquido, A pressio nao ¢ a de um gis perfeito, pois sio as forcas ele-
trostaticas entre as cargas do atomo {portanto forgas internas aos atomos) que se opiem i
compressao. Requer-se entio uma equacio adequada para a pressio (equacgio de estado).
Em principio, ela pode ser dedugida através do formalisme da Mecanica Estalistica, mas
essa tarefa nio € trivial.

Umn sélido comegn a deixar-se comprimir quando & pressio externs supera cerca de
10* atm. Se ela exceder 108 atm, o5 atomos se romperdo em elétrons e protons {(fonizacio
por pressio). Adotando-se esses dois limites para a pressan central P, que pode ser
igualada a0 peso de nma coluna vertical do planeta com segio reta unitdria,

P.=pgR= %Gﬂjpz (7.2)

sao oblides limiles de R para objetos planetarios: 10° < Rikm) = 2 = 105 O limite
superior € obtido para densidades menores (como a de Jupiter), e corresponde a dimensies
de planetas gigantes. O limite inferior ¢ obtido para densidades maiores (como a da Terra),
e corresponde a dimensdes dos asterdides maiores. Sob esta consideracio, o Llermo planeta
abrange também satélites e asterdides menores. Abaixo do limite inferior, os corpos ja nao

se deformam sob a aglio da gravidade € nio tendem a assumir forma aproximadamente
esféricn.
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Para oz planetaz jovianng o farmalisma hidrostaticn & mais aplicavel. Eles podem
ser bratados como esferas de hidrogénio misturado com hélio, eujn equagio de estado é
relativamente bem conhecida. A camada mais externa de Jipiter é de hidrogenio molecular
gasoso. Penetrando-se no interior do planeia se encontrara, sucessivamente, hidrogenio
molecular lguido, hidrogenio atomico liguido {as moléculas se dissociam sab pressaon),
hidrogenio metdilico liquido (os dtomos ge ionigam sob pressio) e, finalmente, nm micleo
solido com silicatos e ferro, com raio de apenas 0,2 do raio planetario (figura 5.1, fora de
escala), De um modo geral, o interior de um planeta joviano é liguido.

/r’_’____._.— - ATMOSFERA DELGADA
MO E OUTROg . -—am.
mﬂ-“f'.. _—— = Pagps =

L]

~ THIDROGEMO MOLECULAR LiguiDe ™

—— iy
— ——
T = ==

LiGUIDo £ HELIO

NUCLED COM FERRD
E SILICATO

Frgura 5.1

No caso de planetas com erosta sdlida, o equilibrio hidrostitico g6 se aplica &s camadas
mais profundas, onde a pressao ¢ de pele menos 107 atm, de modo que a matéria possa
escoar, ainda que com grande viscosidade, Isso exclui da descrigio uma erosta com algumas
dezenas de quilometros,

A estrutura interna da Terra (figora 5.2, fora de escala) e a da Lua sio derivadas com
ajuda de dadoes sismologicos. O manto da Terra é suscetivel a deformagoes plisticas em
cscalas de tempo de dezenas de milhares de anos. Mas, para perturbacoes rapidas, ele
apresenta propriedades de solido eldstico. Assim, perturbacoes sismicas, que geralmente
ocorrem a profundidades nao maiores que 100 km, podem provocar ondas de dois tipos:
ondas de compressdo (longitudinais) e ondas de cisalhamente (transversais). Aquelas se
propagam airaves de sélidos e liguidos. Ja as ondas de cisalhamento nio se propagan e
liqguidos. Dados sismolégicos permitem reconhecer esses dois tipos de ondas e derivar suaz
velocidades de propagagio em diferentes profundidades. Em particular, abaixo da profon-
didade de 2.900 kin, as ondas de cisalhamento subitamente deixam de se propagar. Esta
descontinuidade separa o micleo do manto, A crosta ¢ o manto sao elisticos e permitem a
propagacio de ondas de cisalhamente, mas nao a camada externa do nicles que ¢ Auida.
A parte central do nicleo, vina esfera de raio de 1.6800 km, ¢ solida.

0
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Figura 5.2

Neo interior estelar as lemperaturas atingem valores Lao allos que lornam possivels
as reagoes lernmonucleares. Isto ndo pode acoulecer se a massa for menor que cerca de
0,08 Mg. De [ato, a massa do maior planeta, Japiter, & de apenas 0,001 M. Mas, como
Jipiter emile para o exterior uma quantidade de radiagio duss vezes aquela gque recebe
do Sol, ¢ necessario que haja fontes internas de energia. Tais fontes podem ser: lenta
contragho gravitacional, sedimentacio interna, decaimento radioativo, dissipagho viscosa
de marés ou calor interno. Japiter de faio irradia seu calor interno. Consequentemente,
sen iukerior se resfria. Como ele nio ¢ gasoso, e sim liguido, o resfriamento nio implica
mee notavel reduciio de tamanho.,

Saturno tambeém irradia energia propria que se origina na sedimentagio gravitacional
do hélio no cenlro do planeta, abaixo do hidrogenio metalico, Corroborando esta hipdlese,
constatou-se que a atmosfera de Saturno tem menos hélio que a de Jipiter. Num fulure
bem distante ¢ provavel gue o interior dos planetas jovianos se resfrie ¢ se solidifique.

Assim como numa esirela, as partes centrais dos planelas sie mais quentes que as
partes externas. Em estrelas o transporte pode ser radiativo (difusao de fotons através
da densa maléria estelar), conveclive (por exemplo; nas camadas subfotosféricas do Sol) e
condulive {como em anis brancas). Nos planetas o transporte radiative pode ser ignorade.

5.2 Superficies

Para um observador terresire a investigagio da superficie de cutros planetas nio
envolvidos por densas atmosferas pode comecar pela medigio do albedo. Albedo de um
corpo ¢ a razac entre a luz solar refletida em lodas as diregoes e a lug solar incidente, Seu
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valor nnmérien varia, portanto, entre zeva e 1, O alhedo A citado na tabela 5.1 ¢ 0 albedo
de Bond, um valor inédio para lodo o disco planetario. Existem planetas eujos albedos sao
maiores que 0,73, S0 eles os planetas jovianos, além do planeta telirico Vénus., Todos
eles encontram-se envolvidos por uma densa atmosfera, de modo que seus albedos nao se
referem & superficie. Vénus, por exemplo, tem elevado albedo devido a nuvens de dcido
anlfirico. Sua superficie silida ¢ invisivel, ¢ € diagnosticada atraveés da radarmetria on in
loce por meio de sondas. Os demais planetas tem albedos menores. Seus valores decorrem
da baixa reflelividade das superficies, e da auséncia de alinosferas densas.

Durante a agregagao do planeta, seu interor ficou quente e fundiu-se, permitindo
gue, durante centenas de milhoes de anos, a materin mais densa se actuimulasse nas paries
mais cenlrais, ¢ vice-versa., Dal resultou a diferenciacio entre nicleo ¢ manto. Depois a
crosta foi se resfriando e se solidificando de fora para dentro. Na crosta da Lua, quando a
materia fundida comegou a se condensar, os cristais menos densos se separaram bolando
para & superficie. (Esta segregacio pressupie lusdo total e se contrapie & fusiao parcial
que sera mencionada mais adiante.) Assim teria se formade a crosta lunar primitiva de
silicato de aluminio (feldspato) com espessura entre 50 ¢ 100 km. Esse mineral formon
os conlinentes lunares, dreas mails elevadas e de coloracao mais clara (figura 5.8 adiante),
A idade radioativa de rochas dos continentez é de 4 hilhtes de anos. Ora, a crosta lunar
deveria ter uma idade maior, de 4.4 bilhdes de anos. Atribui-se estn discrepancia ao intenso
bombardesmento de meteordides, gue 56 cessou mais tarde, ha 3.9 bilhoes de anos. A fusio
provocads por esses impactos deve ter zerade o relogio radiométrico,

(s principais processos que determinam alleraghes morfologicas posteriores na crosia
san:  afividade geoldgica, erosdo, e formagdo de craleras por tmpacfo com mefeordides.
Como esses processos se sobrepdem & ge interferem, a analise dos efeitos £ intricada.

(a) Atividade geoldgica

Esta atividade ¢ dinamizada pelo calor interno do planeta. Este calor flui de dentreo
para fora ateaveés do processo convectivo. Embora nos planetas teliricos ele seja insignifi-
cante face & energia solar absorvida pela superficie, pode causar assimetrias nas superficies
retratando o padrio convectivo interno, A Lua tem erosta assimétrica. Sua espessura é de
apenss 60 km no hemisfério voltado para a Terra, mas de 100 km no hemisfério oposto.
No primeire ocorreram vazamentos de lava basdltica (mares). Na Terra, a assinetria da
distribuiciio de oceanos e continentes, resultante do tectonismo de placas, retrata o padrao
tla conveccio interna ainda operante,

Clorpos maiores devem ser geologicamente mais ativos, ¢ demorar mais para se Lorna-
rem inativos, () calor interno, de origem gravitacional ou radicativa, guarda relagho com o
volume do corpo. Ja o taxa de resfriamento esté relacionada com a sna superficie. Enlin,
grosse modoe, o tempo de resfriamento ¢ proporcional ao velume dividido pela superficie.
Supondo corpos esféricos, este tempo € proporcional ao raio K. Quanto maior este raio,
mais lentamente o planeta se resfria. Assim, as assimetrias acima sao mais recenies na
Terra do que na Lua, Na Terra ocorrem atu alimente mais de vwm milhao de sismos por ano,
enquanto que na Lua s6 ocorrem alguns milhares. A tosfera, camada rigida e externa a
astenosfera plastica, tem na Lua uma espessura de mil km, mil vezes maior que na Terra.
Por isso ela nao se fragmenta para formar placas, e inibe o transporte de lavas.

81



Aalrahomin ¢ Asiraliglen

Condagens e crateras Inparez {(ver adianke} revelam que, apis o intengo hbombardea-
mente de meleordides antes mencionado, houve nm vazamento generalizado de lavas basal-
ticas no periodo entre 4 e 3 billides de anos atras. Essas lavas tém viscosidade relativamente
baixa, podendo irromper na superficie, inundar areag e se solidificar formando oz mares
lunares. Estes mares sho regioes mais baixas, escuras e aparentemente planas {figura 5.8).
A fgura 5.3 mostra o Mar Imbrio, onde lavas ainda em escoamento se solidificaram ha
3 bilhdes de anos. Apds esta atividade geoldgica a superficie lunar adquiriu & aparéncia
geral que tem ate hoje. O fracionamento que produziu o basalto foi a fusiao parcial, em
que uma mistura solida de minerais comega a se liquefazer parcialmente & medida que a
temperatura cresce. Um ponto importante & que, independentemente da proporcao inicial
de minerais, o primeiro liqguido tem uma proporgao ditada pela pressao local. Amosiras
de rochas de mares lunares apresentam estrutura vesicular. s vesiculos sio bolhas de
gas expandidas durante a fusio que ficaram ocluzas, 0} preenchimento de crateras de im-
pacto com basalto, cuja densidade ¢ maior que a da crosta, produziu os mascons {MASs
CONcentration3), detectados como anomalias gravitacionais. Isto €, o8 maseons cansam
freminento nos satélites, pois sio massas suportadas por uma crosta Lao rigida, que nao se
deixa deformar {ou afundar) para estabelecer o equilibrio isostdtico. Um feeberg encontra-
se em equilibrio isostiatico porque o oceano permite & submersio de uma grossa camada

de gela.

Froura 5.5

Mercirio também é nm corpo pequeno. Nele ha longas escarpas com- centenas de
quilonietros, resultantes de compressao. O planeta encolhen, o porque a rotacao na sn
perficie diminuiu durante a sedimentacio do miucleo, on porgue o nicleo ferroso se resfrion.
Az marcas deste encolhimento estéao registradas em terrenos antigos, com muitas crateras,
formados logo apds o [racionnmento entre picleo ¢ manto, ha 4 bilhdes de anoz. Mereirio
possui lambém terrenos planos mails noves, com menos crateras, Houve |2 também um
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vazamento geral de lavas apos a fpoca de intenso hombardeamento, i semelhanca do prea
cesso gue crion os mares lunares.

Me crosta terresire as rochas mais antigas, de terrencs pré-cambrianos, datam de 3.8
bilhiies de anos. Devem referir-se & crosta primitiva, mas sio mineritarias. Naguela époea
as aress conlinentais correspondiam a apenas 5-10% das atuais, Nos bordos de placas
tectonicas, por exemplo no arco das ilhas do Japao, ou na costa oeste da América do Sul, a
crosta oceanica ¢ empurrada para baixo da crosta continental (subducgio). Este processo
¢ acompanhado de fusio completa, pela qual a matéria rica em silicio ascende, e o basalto
afunda. Nao 36 o material antigo da crosta continental € reprocessado, mas, basalto novo
{eom 200 milhoes de anos) proveniente da crosta ocednica ¢ acrescenlado. Tais processos
formadores de continentes tém ocorride em episidios que duram 300 milhes de anocs, desde
2,# bilhoes até 600 milhdes de anos. O iiltimo episddio coincidiu com a fragmentacio da
Pangéia e a deriva dos continentes. (s grandes macicos datam de apenas 50 milhdes de
anos. () carater episddico pode resultar da acumulagio e liberagio de calor radiogénico
e/ou da mudanca do padrao conveclivo do manto.

A atividade geolégica ¢ decrescente na seguinte ordem: Terra, Vénus ¢ Marte. 0
hemisfério norte de Marte tem nivel mais elevado, ¢ mais plano e relativamente mais
recente. Nele ha regides com derramaimnento de lavas, escarpas paralelas produzidas por
movimentos verticais do manto, ¢ picos de vuledes extintos. Um deles ¢ o mais alto do
Sistema Solar, o Monte Olimpo, com 23 km de altura. A alividade vulcanics praticamente
se restringin a esse hemisfério,

As investigagoes da superficie de Venus foram feitaz in loco pelas sondas soviéticas
Venera e através de radares. Radarmetria detalhada foi feita no comprimento de onda de
1T em pela Pioneer Venus Orbiter e, mais recentemente, pela sonda Magalhies. Dada a
lenta rotagao, Vénus € um planeta sensivelmente esférico. Cerca de 5% de sua superficie
congiste em vastas planicies onduladas de formacao granfiica, referentes & crosta primitiva.
A planura pode ser devide & alta temperatura. A crogia lorna-se menos viscosa, deforma-
se com facilidade e dificulta a formacio de elevagbes. Neln hd imdmeras crateras rasas,
com didgmetro de 500-800 km, cavadas entre 800 milhdes e bilhbes de ancs. Como a
temperatura da superficie ¢ de 400°C, a simples existéncia desses continentes denuncia
que n rocha crustal ¢ destituida de agua. Caso contrario, os continentes desabariaun.
Cerca de 27% sao regides baixas ¢ escuras preenchidas com lavas. Séo andlogas aos mares
lunares, Causam também anomalias gravitacionais como os mascons, mas nio tém marcas
de crateras. Ha duas elevagdes que correspondem a 5% da superficie: a Terra de Ishiar
ao norte e & Terra de Afrodite perio do equador, cujas superficies sfo muito dsperas, Nio
hé marcas de crateras, portanto devem ser relativamente novas. Na Terra de Ishiar estd o
ponto culminante de 21 km, os Montes Maxwell, Aparentemente, as elevaghes resultaram
da ascensao convectiva da crosta. Nelas a crosta ¢ mais espessa, assegurando o equilibrio
isostatico. Ha indicios de atividade vuleanica associada a formacies elevadas que devem
ejetar nuvens de poeira eletricamente carregada. Foi detectade ruide em ondas de raslio,
atribuido & descargas elétricas nestas nuvens. Este tipo de ruido foi claramente constatade
em Jipiter, em ondas inais longas que 10 m. A qualidade dos dados apenas permite
reconhecer falhas geologicas em escala de milhares & degenas de milhares de km. Talvez a
atividade geoldgica tenha ocorrido no passado e, depois, cessado. Especuln-se que a menor
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alividarle grologica de Veénus em relacio A Terra. apesar dos tamanhos sunilares, deve-se
i auséncia de satélites, menor rolagio ¢ auséncia de dgna na crosta.

Muito surpreendentemente, valcanizimo e atividade geoldgica foram observados tam-
bém em pequenos satélites. A Voyager 1| registrou 7 vuledes em Io, satélite de Japiter.
Foram as primeiras ohservacies do género fora da Terra. Vistas na bords do satélite, as
nuvens epeladas assumem a forma de um domo que ascende a nma centena de gquilémet ros
[figura 5.4). Isto indica auséncia de atmosfera densa. Vistos no disco, os vulcoes que
ejetam enxofre fundido aparecem como manchas escuras. A superficis & destituida de
crateras de impacto, pois sio apagadas pelo derrmmamento de laves. Japiter possui wi
mnel magnético contendo enxofre duas vezes iomizado na aliura da drbita de o, & que emite
luz uliravioleta, Sem divida oz vuledes de To 250 a fonle do enxalre,

Figura §.4

A Voyager 2 mostron que as superficies dos satélites de Urane Miranda, Ariel e Titania
também sofreram atividade lectonicn catastréfica recente, o que parece ndio ter acontecido
em Umbriel, As minrcas do lectonizmo sio falhias tensionais na fora de fraturas, incisdes
profundas e longas. Esta atividade ¢ o vulcanismo de Io podem ser explicados pela dis-
sipagho viscosa da energia de deformagao induzida por maré, Isto pode ocorrer em salélites
cujns orbitaz lornaram-se fortemente excentricas através de perfurbacdes cumulativas,

ib) Evosaoc

A erosao pode resultar da acio da atmosfera on da hidrosfera, on da sutblinacan. {3
derramamento de lavas ¢ a formacao de crateras tambem slteram o relevo original, wax
nao constituent processos erosivos propriamentes ditos. A erosho nao ocorre em Mereiivio
neot na Lua, No nosso planeta, um resultade claze da erosao ¢ a exisiéncia de rochas
sedimentares cobrindo vastas porgoes da superficie.
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e wm mneln grrnlr a saperficie de Marte 20 azzemelha a um dezerin, A Reurs 5.5
mostra uina paisagemn fotogralada pela Viking 1 (1976) com dunas e fragmentos de rochas
produgzidos por impactos, Apesar de (enue, a almosfera de Marte & gede de violentas
tempestades de vente gue erodem sua superlicie e transportam poeira de um lugar para
aulro. Quandoe a Mariner 9 14 chegou, em 1971, uma forte tempestade de poeira blogueou

a visio da superficie por 3 meses. O pd nao é de guartzo fragmentado, mas de argila, que
& pouco sbrasiva.

Frgura 5.5

Marte apresenta minda uma complexa e intrigante rede de “canais” secos {figura 5.6)
de virias idades, em varias partes de sua superficie.. Apesar do nome, ezses canais nada
tém & ver eom os famosos canali anunciados em 1860 pelo padre Secchi.  Assemelham-
se & leitos secos de um sistema de drenagem. Alguns atravessam crateras preexistentes;
oulros foram interrompidos pela posterior formagho de crateras. Parece forgoso concluir
que foram abertos pelo escoamento de Agua. Nas atuaiz condigoes daguele planeta, a
pressiao de vapor de agua & demasiadamente baixa para possibilitar a existéncia de dgua
no estado liguido. Pode-se imaginar que Marle lenha tido dgua liguida pum passado
remicto. Para os canals mais recentes, alguns cientistas arriscam a hipotese de gue as
regices subterraneas de Marte tenham gelo gue migra subterraneamente dos pdlos para as
regioes equatonais (permafroat]. Impactos de mator porie ou vuleanismo podem lornar
temporariamente fluido este gelo subterraneo e abrir novos canais. 0 agenie erosive nio
precisa ser necessariamente a dgua no estado liquido. Os canais podem ser abertos pelo
conhecido fendmeno da erosao glacial, ccorride na Terra apss glaciagdes. Supostos periodos
interglaciais de Marte, devidos a variagao da obliquidade do planeta, nao teriam escala (e
tempo adequada para explicar og canais mais recentes, De qualquer forma, ezsa srosfio nio
pode ter durado muito, pois exislem crateras muite bem preservadas com bilhdes de anos,
Assim, eanais antigos com 3 bilhoes de anos seriam devidos ao efeito global de estufa, ¢ os

mais novos, eom 500 milhdes de anos, seriam devidos & Auidizagio do gelo sublerranes em
evenlos molados.
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Figura 5.6 Figura 5.7

Atualmente, » dgua e o gas carbénico em Marte se solidificam nos polos durante o
invernio. A figura 5.7 mostra o pélo norte fotografado pela Mariner & quando era verio. A
largura da fotografia cobre 1.500 km. A parte central é a calota residual de gelo de dgua,
com raio de 500 k. A calots de gelo seco que no inverno tem wm raio de 2,700 km se
sublimou. As listas escuras revelam superficies cuja inclinacio favoreceu a insolagio ¢ A
sublimacio.

Vénus ndo tem hidrosfera. Apesar de ter uma densa atmosfera, perto da superficie
eln & estdvel & convecgio (prioxima secio). Talvez por isso, a superficie fica protegida da
erosan por ventos,

(c) Crateras

Juntando-se planetesimais do tamanho de cometas, planetas e satélites foram forima-
dos. Muitos, porém, nie lograram participar da constituicio de um planeta ou satélite,
¢ vagaram erraticamente no recém formado Sistema Solar, em orbitas perturbadas pelos
planetas maiores ja agregados. Ha 3.9 bilhdes de anos o sew niimero diminuin, pois, colidi
ram & produziram erateras em planetas ¢ satélites. Colisdes ainda ocorrem hoje, mins em
taxa muito menor, sendo devidas a fragmentos de asterdides.
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Frgura 5.8

A energia envolvida num impacto ¢ imensa. A velocidude da colisiio é a veloeidad,
orbital relativa, somada 4 velocidade de queda livre, ja que o meteordide ¢ atraido gravita
cionalmente pelo planeta, A velocidade orbital de um asterdide da familia de Apolle em
relagio & Terra € de 5 km/s. E a velocidade de queda livee na Terra € de 11,2 kim/s. A
velocidade de colizio é, pois, da ordem de 18 km /s, Logo, a energia cinética do meteordide
é de 1,3 x 10" erg/g. A energia quimica do TNT € de 4,2 x 10" erg/g. Um impacto
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libera subitamente essa energia que, mnm primeiro momentbo, provocs & compressao da
superficie planetaria e fragmentacio. Depois 8 compressio se relaxa e ocorre a escavagio
da eratera, quando os fragmentos sio ejetados. As vezes, um fragmento ejetado produz
uma cratera secundaria, Na Lua as ejecbes mais recentes ainde mostram formacoes radiais
brilhantes denominadas rafes. Na figura 5.8, ésquerda, aparece a cratera Copernicus, com
geir brithante sistema de raios.

(uanto maior a energia do impacto, maior serd o diametro da eratera. A profundidade
¢ cerca de 1/5 do didmetro. A Cratera do Meteoro, perto de Flagstalf no Arizona, tem
diametro de 1,2 km e idade de 2.700 anos (figura 5.9). Aluvides reduziram a profundidade
a L0Hh m,

Craleras muito grandes passam a ser relativamente mais rasas e geralmente tém um
pico, ou um anel concéntrico de picos perto do centro. Essas formaches, comuns nas
erateras de Mercirio, resultam do reajusiamento do terreno momentaneamente fluidizado,
logo apds o impacto. Um impacto extremamente violento teria sido o que produzin a Bacia
Caloris de Mercirio. No ponto antipodal ha uma impressionante formacio resultante da
convergéncia de ondas de choque emanadas deste impacto. A figura 5.10 mostra os anéis

concéniricos da Bacia Oriental da Lua fotografada pelo Lunar Orbiter [V em 1967, O anel
externo tem 800 m de diametro.

Fl-gl.:ﬂ'l 3.9 Fr'gu.nl. 5,10

Or impacios podem também cansar fusio, Desta forma, ¢ comum encontrar materia
ignes vitrea no fundo das crateras ou misturada com os frapmentos cjelados. Na Lua
unt neaterial esenro e vitreo cimenta oz fragmentos formande as brechas, Rochas lunares
trazidas pela Missao Apolle 11 continham grandes quantidades de vidro com idade de 3 a
4,1 bilhoes de anos. Ja na Terra sho raros os vidros mais antigos do que 50 milhdes de anos,
pois em centenas de milhdes de anos eles sofrem o processo da devitrificagio, decompondo-
se nos minerais originais. Por isto a maior parte do vidro terrestre ¢ artificial. O vidro
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natural & nivile raro, mas a ohsidians ¢ um exemplo. A durabilidade dos videos lunares
deve-se a auséncia de agua, indicando gque a dgua ji nao existia [4 ha bilhdes de anos.
Az altas pressdes (100 a 1000 atm) exercidas momentaneamente na regiao do impacto
por ondas de chogue provocam distorgio on alteragio na estruturs cristalografien dos
minerais. Por exemplo, o grafite pode se transformar em diamante finamente granulado,
Este fenomeno ¢ o metamorfismo de chogue. Minerais que passaram por tal processo sio
comuns nas rochas das proximidades de crateras.

Unia eratera pode ser obliterada por varias causas: pela ocorréncia de um novo im-
pacto sobre ela, pelo escorrimento de lava, pelo recobrimento com fragmentos de craleras
viziihas, ou ainda pela erosio, atmosférica ou hidrosférica. Europa ¢ o satélite mais bri-
lhante de Jipiter. De acordo com imagens das Vovagers, sua superficie cor de ambar
apresenta iniumeros tragos longos, cruzando em diferentes direcies. Eles sao interpretados
eoino rachaduras numa fina crosta de gelo (figura 5.11). Nao ha vestigios de craleras, o que
indica a juventude da superficie frequentemente renovada por sucessivas vazgoes de liguido.

Figura 5.11

s interessante analise estatistics pode ser feita com base na contagem de crateras.
Primeiramente, numa fotografia ¢ selecionada uma area sobre s qual a contagem sera feils
Para cada valor do didgmetro ($) ¢ feifta a contagem do niimero de crateras com difmetro
superior a ¥, Esse numere dividido pela drea da a frequencia cumulativa de crateras. A
figura 5.12 mostra esia andlise feita zobre um mar lunar fotografado pelo Lunar Orbiter.
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Frgura §.12

Um mar lunar, ao se formar, apaga a historia pretérita e funeiona como wm registro
da posterior historia de bombardeamento por meleordides. Embora os mares vistos da
Terra paregam lisos, eles consistem numa camada de fragmentos produzidos por impactos,
coforme atestaram os astronautas da missio Apollo. A reta segmentada parn sRtUTACAD
(100% ) na figurs 5.12 & tedrica, representando a situagio em que crateras de um dado
diametro estariam justapostas, preenchendo toda a drea disponivel. Uma nova cratera
nessa situagao ndo aumentaria n contagem, ja que estaria se gsobrepondo a oulra cra-
tern preexistente. As outras retas segmentadas representam situacoes de 1% e 10% do
preenchimento total da drea. Os pontos experimentais da parte superior (referentes a cra-
teras menores) ajustam-se a um segmento de reta praticamente paralelo & saturacio. Eles
mostram que & saluragio ja ocorre a cerca de 3%, e que a idealizagho em 100% representa
uma situaciho muito arlificial. Os pontos da parte inferior da figura 5.12 ajustam-se & um
segmento de reta com maior inclinagiio. Ai ainda nio se atingin & saturagio. O atraso
para saturar deve-se a que meteordides grandes existem em menor quantidade & as calistes
com 05 mesmos sao nenos requentes. O ponto de inflexfio que; na figura 5.12, ocorre para
crateras com diametro igual a 100 m, deve se deslocar para a direita com o passar do tempo.
Assim, & posigho do ponto de inflexao € uma medida da idade da superficie bombardeada.
Pode-se inferir dai que oz mares sio mais recentes do que os continentes lunares, E ninis
facil determinar idades relativas. A determinagio de idades absolutas & dificultada pelo fato
de a taxa de bombardeamento nio ter sido constante. Combinando-se dados de cont MRS
e crateras com os correspondentes dados de datacio radioativa, pode-se evidenciar ue
of continentes lunares sofreram bombardeamente muito mais intenso por 500 millides de
anog, até 3.9 bilhdes de anos atrés. Degde entio o bombardeamento nio acabou, mas
vem se mantendo em taxa bem menor e quase constante. Os dllimos mares surgiram
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ha 3 hillwies de anns. Desde entao, as anicas mudancas na face Tnnar foram devidas ans
impactos que continuam acontecendo, cominuindo os fragmentos e alisando as suas arestas.
O vulcanismo lunar em grande escala extinguiu-se tambeém ha 3 bilhdes de anos. Mas a
deteccio de radonio, as emanacies esporadicas de gas e as luminescéncias vermelhas as
vezes observadas da Terre indicam que a Lua nao esta complelamente quieseente.

Em Merciirio, segundo imagens da Mariner 10, as ¢raleras ndo se sobrepoem umas
s outras como na Lua. Pode ser que a crosta de Merciirio tenha demorado mais para
se resfriar, ou que seu interior seja agquecido pela dissipagio de energia de deformagoes de
maré induzidas pelo Sol. Uma superficie mais quente ¢ mais plastica e tende a obliterar
craleras.

_ Na Terra, Marte e Vénus, ocorre um eleito de selecio que privilegin as colisoes malores.

E que suas atmosferas exercem agio protelora contra impactos. As marcas ficam mais
protegidas em Vénus e Marte do que na Terra, onde a agua liquida ¢ un agente poderoso
de erosio. Na Terra, principalmente na faixa tropical, a agéo da erosio e o recobrimento por
vegetagio obliteram as crateras. Estas sio melhor preservadas nas couragas continentais
pre-cambrianas {por exemplo, no leste do Canada), que sfio formagdes antigas, estaveis e
livres de efeitos erosivos rigorosos. As crateras mais anligas na Terra dalam, no maximo,
de um bilhdio de anos, sao poucas e muito erodidas.

() hemisfério norte de Marte, como foi dito, ¢ mais novo e tem poucas crateras.
Lavas igneas ali se solidificaram entre 100 milkdes e alguns bilhoes de anos. O oulro
hemisfério {sul), mais antigo, mais acidentado e com falhas extensas, tem muitas crateras,
cuja contagem revela uma peculiaridade intrigante. As crateras mais velhas (4 bilhdes de
anos) sao as maiores, que sofrem menos erosio, Hi poucas crateras de porte médio com
idade inferior a 3 bilhdes de anos, o que é explicivel em termos de um processo de erosio
mais recente que 3 bilhdes de anos. Mas esse processo nio pode ter durado muito tempo,
ja que a contagem de crateras pequenas retoma valores como se 08 processos erosivos nao
tivessem acontecide. Teria o gelo subterrineo se lornado fluido temporariamente?

Obsrvacoes da superficie de Vénus feitas com radar indicam a existéncia de indmeras
crateras. A resolugho espacial nio & suficiente para permilir reconhecer se elas sio de
origem vulciniea, ou se foram formadas por impacto. A primeira vista a simosfera de
Vénus, embora mais densa que a da Terra, ¢ menos erosiva do gue a nossa, jh que nao
apaga rapidamente as crateras. As sondas soviéticas Venera 9 e 10 mostraram imagens de
fragmentos rochosos relativamente grandes e angulosos. Portanio, nao ha la a agao erosiva
hidrosférica, como na Terra, nem a cominuigio de rochas por impacio frequente com me-
teordides, como na Lua. A espessa atmosfera protege aguele planeta do bombardeamento
por meleordides menores, preservando craieras ¢ fragmentos formados no passado.

Fobos ¢ Deimos, satélites de Marte, também t#m superficies salpicadas de crateras de
nnpacto,

A 85 mil km de distancia, a Voyager 2 registron imagens de craleras na superficie
de gelo sujo de Ganimedes (figura 5.13). As craferas mais claras sao mais recentes. As
superficies deste satélite e de Callisto mostram faixas de elevagies e depressoes alternadas
rodeando bacias escavadas por grandes impactos. Crateras estao invariavelmente presenles
nos satélites dos planetas externos, exceto lo e Europa.
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Figura 5.18

A contagem de crateras nos planetas internos e seus satélites implica uma histdria mais
ou menos comum de bombardeamenta. A estatistica de crateras nos satélites de Jipiter,
Saturno e Urano implica uma histéria diversa. Portanto, para as regioes inlerna e externa
do Sistema Solar haveria, correspondentemente, duas populacées distintas de meteordides.
Alguns acham que os planetesimais estavam em érbitas heliocéntricas nas regites mais
internas do Sistema Solar, e em drhitas planetocéntricas nas regides mais externas,

5.3 Atmosferns

Ha vérios bilhdes de anos Merciirio e Lua nio tém atmosfera. Neles a superficie sofre
variagoes extremas de temperatura. Meretirio atinge 430°C no ponto subsolar e -170°( no
ponto anti-solar,

Sir James Jeans (1816) propos um meeanismo de perda da atmosfers. Na Terra, por
excmplo, existe uma camada entre 100 ¢ 500 km de altitude chamada fermosfera (figura
9.14 adiante). Nela a temperatura awmenta com altura, atingindo cerea de 700°C no tapo.
Sabe-se que num gds com temperatura absoluta T', atomos com massa m agilam-se com
- uma velocidade média i3
E (5.3)

" T

=P =1
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omide k & a constante de Boltzmann. Se esta velocidade média auperar a velocidade de
CECADE, 01 Beja,

WM
R+ h
onde M ¢ a massa do planeta e k a aliura acina da superficie, o dtomo escapara da
atracio do planeta, se o seu movimento for orientado radialmente para fora., Essa perda
st & efetiva no topo da termosfera, onde a densidade ¢ suficientemente baixa para que a
colisio com outros Atomes seja pouco provivel. A colisie impede o cscape, ou desviando
a trajetoria, ou promovendo a formaciio de moléeulas. Na Terra, acima da termosfers esté
a erosfera, camanda na qual o hidrogeénio atémico e o hélio estin escapando. As equagies
acima mostram que a perda ¢ tanto mais efetiva quanto menores forem as massas m, do
atomo e M, do planeta, e quanto maior for a temperatura T. Como regra geral, portanto,
gases maig leves escapam mais facilmente dos planetas menores e mais proximos do Sol.
E importante ter em mente que moléculas mais pesadas nio sao perdidas direlamente.
Porém, elas podem sofrer dissociagio e seus dlomos leves poderio escapar. E o caso do
hidrogénio perdido pela Terra que provém, quase todo, da dissociagio da dgua. Caleulos
revelam, todavia, que o mecanismo de Jeans ¢ pouce cficiente.  Além disio, a espécie
atomica leve perdida na alta atmosfera precisa ser reposta pelas camadas inferiores, Isto
¢ feilo através da difusio gravitacional, que fracions moléculas dissocindas seguudo seus
pesos, dispondo as espécies mais leves nas camadas mais altas. A difusao s6 opera na alta
atmosfera, pois & baixa atmosfera ¢ vigorosamente misturada pela turbuléncia. Mas todo
processo difusivo € muito lento. Assim, o mecanismo de Jeans, além de ser ineficiente,
¢ ainda restringido pela lentidao da difusio. A producio do hélic a partir de particulas
alfa resultantes do decaimento radioativo na crosta terrestre, supera a respectiva perda
prevista pelo mecanismo de Jeans. Definitivamente, este mecanismo nio da conta dos
fatos observados. Umn vento solar bem mais intenso que o atual pode ter promovido perdas
atmosféricas substanciais num passado remoto.

Os planetas teliricos com atmosfera sio Vénus, Terra e Marte. Em todos eles existe
uma superficie solida ou liquida que delimita nitidamente a base da atmosfera, 0 mesmo
nio acontece nos planetas jovisnos, Neste sentido, as atmosferas dos planctas jovianos
sao oplicamente mais espessas, pois ndo ha uma superficie que trungue o crescimento
monotonico da profundidade dplica em diregao ao interior destes planetas,

As atmosferas dos planetas teliricos distinguem-se das dos planetas jovianos também
pela composigio quimica. Aquelas tém OO0y, Ny, H;0, O3, O e Ar, apresentando teor
elevado de oxigénio combinado ou livee. Em Vénus e Marte 05% da atmosfera & constituido
de CO32. Na Terra a proporgio é de 7T8% (Nz) e 21% (0 ou O3). Os planetas jovianos tém
na aimosfera Hz, He, CH,;, NH;, que sao componentes tipicos de uma atinosfera redutora,
Em relagio mo planetas tehiricos, coloca-se a seguinte questio: “Suas atuais atmosferas
foram adquiridas diretamente da Nebulosa Solar Primitiva? Na Nebulosa Primitiva a
abundancia do nitrogénio em relagio ao neonio era & mesma que no Sol atual: N/ Ne =
0,85, Havia mais Ne que N. Hoje, no entanto, na atmosfera terrestre o Me ¢ um gas raro,
e N/Ne = 40.000! Isto ndo pode ser explicado em termos de perda exosférica, j4 que a
massa do Ne & elevada para isto ter ocorrido. Nem ze pode argumentar gque o Ne reagiu
com rochas, pois ¢ um ghs nobre. A escassez de Ne indica que, se & Terra teve uma

SUF Fleae = [ (5.4)
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atmoslera adguirida diretamente da Nebulosa Solar Primitiva, ela foi logo perdida, talvez
pela acao de um vento solar exacerbado. Portanto, a resposta para a pergunta acima ¢
siunplesmente “Nao”.  interior da Terra tinha inicialmente a composicio dos condritos
orldindrios. O seu degasamento teria formado uma atmosfera sem oz elementios mais leves
e volateis da Nebulosa Solar Primitiva. e também sem agua e sem compostos de carbono.
A presente almosfers deve ter se originade do degasamento do interior planetdrio, apos
umt hipotético bombardeamento intenso por planetesimais com composicio de condritos

carbondceos, Pelo degasamento, até hoje os vuledes injetam quantidades ponderdveis de
gas na almosfera terrestre.
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Figura 5.1§

Atmosferas secundarias sofrem alteracbes quimicas ao longo do tempo. Estas al-

teragoes decorrem das reciclagens de compostos atmosféricos através da hidrosfera, crosta
e biosfera. Para se compreender isto deve-se considerar o teor de elementos quimicos, tais
coma C, H ¢ N, ndo 50 na atmosfera, mas em todos os meios que trocam esses elementos
com a atmosfera. O oxigénio ¢ removido desta consideracao; pois nao e faril relacionar
sun quantidade na atmosfera, na forma atomica, molecular ou de dxido, com a sua quan-
ticlade nos silicatos e dxidos do interior planetario. O caleule de H ¢ estendido & dgua
dos oceanos e ao gelo das eapas polares. Para o cileulo de C considera-se também o gas
earbonico dissolvido nos oceanos, oz combustiveis [dsseis ¢ oz carbonatos sedimentares.
As quunlidnﬂcﬂ de N & de C sfo concordantes e Vénus o na Terra, mas Vénus ¢ mniln
deficiente de H. Provavelmente este planeta teve no passado muito mais agus, que foi des-
truida pela fotodissociagao. O H teria sofrido perda exosférica ¢ 0 O teria se incorparads
as rochas. Marte também tem uma enorme caréncia de H em comparacio com a Terra,
[ste pode ser explicade por uma combinacio de causas: degasamento menos efetive em
Marte (o conteddo do ** Ar degasado por Marte é de apenas 3% da quantidade medida na
Terra); presencga de enormes gquantidades de dgua condensada ne subsole marciane; perda
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exoslérica mais intensa em Marte (neste planeia a relagio de abundancia entre os isdtopos
do nitrogénio "N /YN & maior que na Terra).

Um grifico da temperatura T da atmosfera em fungao da altitude h revela regices
em que, para b erescente, T pode crescer ou decrescer, caracterizando assin a estrutura
térmica da atmeosfera. A figura 5.14 represenia a estrulura media da atmosflera terrestre,
Na pratica ela varia da noite para o dia, com as estacoes do ano e com 2 latitude geografica,
A exosfern nio estd representada e localiza-se acima de b = 600 km.

Na troposfers, camada inferior, a base ¢ mais quente que o lopo. O calor ¢ transportado
para cima através da convecglio, assim como pela difusio de fotons infravermelhos. A
ascengan convectiva de células de ar quente & usufruida pelos urubus, pelos voadores de
asa delta ou planador. A difusio de folons infravermelhos estd relacionada com o efeito
estufa gque sera diseutido mais adiante. A troposfera terresire ¢ a sede dos fendmenos
meleorologicos. Acima dels vem & estrafosfera. Nesta a temperatura aumenta quando
se ganha maiores alluras. O aquecimenio ¢ devido & absorgio de radiagio ultravioleln
do Sol, no processo produtor da ozona. Mais acima esta a mesosfers, camada em que a
temperatura volia a ser decrescente com a altura. Nela o processo relevante ¢ o resfriamento
radiativo no infravermelho pelo CO;. Acima dela esta a termosfera, onde a temperatura
volta a crescer com a altura, gragas 4 radiagio solar absorvida para dissociar e jonigar o
0.

Atmosferas de outros planetas tém estrutura qualitativamente similar, As diferencas
decorrem principalmente das variagdes de composicio quimiea, que determinam diferentes
agentes de aquecimento ¢ resfriamento. Desde o solo até o topo da mesosfern & atmosfera
tem composicho gquimica razoavelmente uniforme, gracas & processos turbulentos que pro-
mwovem mistura. Exceciio a essa mislura  a dgua que se condensa e se precipita, quando
seu vapor atinge o ponto de saturagio. Na lermosflera ¢ acima, a almosfera tende & se
estratificar conforme o peso molecular dos componentes mnis leves (H e He).

A superlicie de um planeta se aguece ac sbhsorver a radiagio solar. Suponhamos
um planela destiluido de atmosfern. Entiao a luz solar nao ¢ atenuada antes de incidir
na superficie. A porcentagem da radiacio absorvida pela superficie £ o complemento do
albeda, (1 — A). Devide & absorcio de radingio a superficie s& aguece a uma temperaturs
bem inferior & do Sol. Assim, de acordo com a lei de Wien (capitulo B), essa superficie nao
emitira luz visivel como o Sol, mas principalmente radiacio infravermelha. Equacionando-
se o fluxo de radiagio solar com o fluxo de radiagio infravermelha emitida (equagio 5.5),
determina-se a temperatura de equilibrio T, da superficie

el A Lo (1 - ) (5.5)
dnr

onde Lg € a luminosidade solar; r a distancia heliocentrica do planeta; # a constante de
Stefan-Boltzmann e 45y o albedo da eu pt:rﬁ-:‘ie para radiagan infravermelha. Sen superficie
absorve idealmente toda a radiagao incidente {albedos nulos), tem-se um corpo negro e &
temperatura de equilibrio serd

395
/4

T(K) = (r em UA) (5.6)

05



Aslronomias ¢ Asirofiazes

MNum 11-Innrla dotade de Il.l1'I'll|"|.‘4:l'-l|‘*-l‘1'|ur i rnr|'r#|.|;;|.-h .h{'n-llrlr - a'l‘.r'111|_m:1n antes de neidir ne su-
perficie. A atenuagio ¢ devida ao espalbamento da luz para o espago exterior, quer por
maoléculas { espalhamento Rayleigh), quer por particulas de posira e suspensao, goticulas
de agua e grios de gelo de nuvens (capathamenio Mie). A superficie abhsorve parcialmente
a radingho visivel que a atinge, é aquecida ¢ passa a emilir radiacio infravermelha. Fatons
infravermelhos nao escapam livremente para o espaco exterior porque componentes at-
mosléricos como COy, Hy0 e NH; os absorvem. Em consequéncia, a atmosfera se aguece.
Usando-se uma aproximagao matematica idealizada por Eddington, mosira-se que a tem-
peratura cresce linearmente com a profundidade oplica. Ao nivel do solo & temperaiura
sera maxima e excedera o valor de equilibrio acima citado, tanto mais quanto maior for o
conteudo de CO5, Hz0 e NH;. Este mecanismo ¢ o efeito estufa. Numa estula de jardim, o
telhado transparente a luz visivel, mas opaco & radiagiio infravermelha, desempenha papel
analogo ao do U0y, Hy O e NH;y na atmosfera terrestre,

Se a taxa de diminuigio da temperatura, da base ao topo da troposfera, exceder um
certo valor critico (eapitule 12}, a convecgio aparecera como um meesnismo relevanie de
iransporte de calor da base para o topo. Isto ocorre ordinariamente na Terra. JA em
Vénus, até 20 km de altitude, nio hi condighes para conveccio.

Uma célula convectiva a6 para de subir quando alinge a altura da armadilha fria. Al
o ar vindo de baixo, mais quente e, por isto mesmo, capaz de conter mais vapor de dgua,
se resfrin ¢ atinge o ponto de orvalho (temperatura em que o ar imido fica saturado, isto
e, com umidade relativa de 100%). Qualquer excedente de vapor (supersaturacao) forma
gotas e gelos que dardo origem as nuvens. A armaditha fria faz com que guase tods agua
retorne & superficie, ndo possibilitando perdas exosféricas. Maturalmente, para manter o
equilibrio dinamico, ao lado das colunas ascendentes de ar quente, hi colunas descendentes
de ar frio. O calor latente de mudanca de fase liberndo na armadilha fria é a forma final
do calor trazido para cima pela convecgio.

Venus recebe mais radiegio solar do que a Terra por estar mais perto do Sol, mas as
nuvens que o envolvem refletem a luz solar com maior eficiencia do que na Terra. Assim,
o fluxo solar que atinge a superficie de Vénus & cerca de 87% do correspondente terrestre,
Por este argumento a superficie de Vénus deveria ser mais fria do que & da Terra. Porémn,
a atmosfera de Vénus ¢ muito mais denss do que a da Terra. Naquele planeta a pressio
atmosférica superficial € de 100 atm, o que corresponde & pressao a | km de profundidade
no oceano terrestre. Contendo CO; como éomponente mais abundante, o efeito estufa
eleva a temperatura da superficie a 500"C, O chumbao ¢ o zinco se fundem. A dgua 56 pode
existir no estado gasoso (figura 5.15). Nesta figura, as curvas continuas representam o
equilibrio termodinamico entre as trés fages da dgun, Ag selas indicam o agquecimento por
efeito de estufa decorrente do aumenio do conteiido de vapor de dgua, As temperaturas
no inicio 580 de equilibrio radiativo. Elas comecam a crescer gquando a pressio do vapor
de dgua atinge cerca de 107% atm. Em Vénus, acima desta pressao, qualquer adicao de
dgua 50 serviu para realimentar o aumento da temperatura.

Em Marte, o efeito estufa € inoperante. ) vapor de agua ¢ saturado para a formacgio
de gelo, e qualquer vapor adicionado se congela na superficie, estabilizando a pressio do
vapor de dgua e a temperatura. Por isto é que a temperatura de Marte € baixa e a agua
l4 56 exisle nos estados solido e gasoso. Os canais mais antigos sugerem gue a pressac do
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vapor de dgua foi maior num passado remoto, permitindo a existéncia de dgua no extado

liquido. Mas isto teria durade pouco, porque essa mesma dgoa liquida leria removido
prontamente quantidades substancials de C03. Consequentemente, a temperatura teria

baixado,

Na Terra, depois que a pressao do vapor de dgua atingiu cerca de 1077 atm, o vapor
tornou-se saturado para a formgio de dgua liquida, de modo que qualquer adigio de vapor
ce dgua assumiu o estado liquido, sem que houvesse auments de temperatura.

:
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Figura 5.15

A auséncia de dgua no estado liquido é crucinl para explicar porgque o CO; & o compo-
nente mais abundante em Venus. Na Terra o CO; pode se dissolver na agua das cliuvas,
formando o H3CO; (dcide carbonico). Este, em contacto com as rochins de silieato de
célcio, libera os fons Ca**t e HCO; | que sio transportades para o mar. Ai o= planctons
incorporam esses ions em conchas de CaCO; (carbonato de calcio). No fundo de mar,
a0 longo do tempo, formam-se sedimentos que sio levados as margens dos continentes.
( equivalente a 70 atm de CO; acha-se hoje na forma de carbonato! Ao sofrerem sub-
ducgho esses sedimentos sio aquecidos e submetidos a altas pressdes. O CaCl0y 8o rea
Bir com o quartzo regenera os silicatos e recicla o U0; atmosférico através de erupcbes
vulcanicas. A formagio do CaCOy néo exige necessarinmente intervencio de organismos
vivos, mas a biosfera também contribui, através da fotossintese, para fixar o carbono em
fosseiz orghnicos. Sem vida vegelal, o oxigenio atmosférice cederia lugar an €0 ¢ 0.,
nnpossibilitando a respiragao e intensificando o efeito estufa, A auséncia de Agus no estado
liquide rompe a cadeia acima, de forma que o C0; liberado na atmosfera nao tem como
relornar para as rochas na forma de carbonato, Conjectura-se que Venus tenha tide muito
niais agua no passado. Por ter ficado numa altitude muito grande (100 km}, 2 armadilha
fria foi pouco eficiente ¢ permitiv o vazamento de vapor de dgua, Este, depois de sofrer
fotedissociagiio, deixou o H escapar em cerca de 30 milhdes de anos, O pouco de agua

remanescente deve se condensar nos aerosdis de dcido sulfirico que compéem puvens a
4500 km de allura.
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Na superficie de Marte a temperatura varia entre -120 ¢ +30°C. A pressan ¢ de aprnas
0,0052 alm, Cerca de 95% da atmosfera ¢ composta de C0;. Como ja o dite, acredita-
ge que Marte tenha tido no passado agua em abundancia em uma atmesfera mais densa
» mnais quente do que a representada na figura 5.15. Assim se pode explicar a origem
dos leilos gecos mais antigos, e também a erosao das crateras de porte intermediario, O
ciclo entre gas carbonico e carbonatos sedimentares pode ter chegado a funcionar, Mas
a OOy removido da atmosfera nio logron retornar & atmosfera, talvez pela debilidade
da atividade teclomica. Se isto for correto, Marle deve possuir grande guantidade de
sedimentos de carbonato além de agua congelada subterrinea. A missio Mars Observer
deverd investigar esia previsio. Tentativas vém sendo feitas ém Terra para se deleciar
carbonatos sedimenlares alraves de espectroscopia no infravermelhe proxime. Algumas
imagens das Vikings mostram camadas sedimentares num sistema de canyons, o que pode
ser indicio de que lagos existiram no passado.

A Terra ¢ iinica em permitir a coexisténcia da dgua nos seus trés estados. Ha uma
quantidade adequada de vapor de dgua e de gis carbonico na atmosfera gue assegura
o efeito estula. A quanlidade de gas carbonico é controlada pela atividade geclogica,
hidrosférica & biosférica. Na época da formacao do Sistema Solar, a luminosidade solar foi
até 0% menor que a atual. Desde entdo ela veio crescendo quase monolonicamente, Se
a atmosfera da Terra tivesse lido sempre a composicao atual, até 2 bilhoes de anos atris
toda a Agua serin gelada. Ora, ha evidencias de que os mares ja existiam ha 3,8 bilhoes
de anos. Pensa-se que as temperaluras na Terra variaram sempre deniro de uma faixa
esireita porque houve um mecanismo auto-regulatdrio controlade pela dgua lguida como
removedor do C0y da atmosfera. Quando a Terra se aguecia, ocorfia mais evaporagio nos
oceanos e precipitagao de chuvas, A remegao de CO; da atmosfera era intensificads, o
que diminuia o efeito estufa ¢ a temperatura. Quande a temperatura decrescia, diminuia a

evaporacio ¢ a precipitacio pluviométrica, Menos CO; era removido da atmoslera, o que
intensificava o efeito estufa.

As atmosferas apresentam também, em diferentes gravs, o fenémeno da cireulagdo.
Ui planeta recebe maior insolagio no ponto subsolar. Nos demais pontos do hewmisfério
iluminado, a insolagio varia com o co-geno do dangulo entre a diregao que aponta pars o
Sol e a normal & superficie. Massas gasosas se deslocam como resullado do aquecimento
diferencial (latitudinal, diurno e sazonal), numa tendéncia & homogeneizar a temperatura.
A relevancia da circulagio pode ser avaliada comparando-se os tempos para a atuagio dos
virios processos envolvidos no problema. O tempo dinamico da circulacio ¢ R/V, onde
V & a velocidade dos ventos. O tempo térmico € o tempo de resfriamentio radiative da
atmosfera. Ele € mais longo quando a atmosfera, por exemplo, por ser mams densa, irradia
menos; diz-se enlio que a inéreia térmica ¢ maior,

Em Vénus o tempo dinamico ¢ de 4 dias; o tempo térmico, 100 anos, enguanto gue o
periodo de insolacio & de 117 dias. Portanto, na troposfera (abaixo de 100 km) diferengas
de temperatura enire os hemisférios iluminade ¢ escure nem chegam a se estabelecer; ¢
entre o equador e os polos sdo apagadas pela circulagio. Varagoes sazonais sao mininas,
j# que a orbita & sensivelmente circular e o eixo de rotacio ¢ quase perpendicular ao plane
orhital.

Na Terra o tempo dindmico ¢ de uma semana ¢ o tempo térmico de algumas semanas.
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0 periodo de insolagho ¢ de nm dia. A variagio divrna de temperatnra & relativamente
amena, mas as variagoes latitudinais e sazonais sdo pronunciadas. As regides equatoriais
mais absorvem energia solar do que emitem no infravermellio. Nas regides polares, as coisas
se invertem. Impde-se, portanto, um mecanismo de transporte de energia do equador aos
pélos, o que ndo ¢ feito através da superficie solida, mas pela atmosfera e hidrosfers. Por
razdes didaticas, ndo serd considerada inieialmente a rotacao do planeta. Portanto, o ponto
sithsolar é supostamente fixo na superficie do planeta. Esta situncio simplificada aplica-se
a Venus com mais propriedade. A espessura da troposfern pode ser estimada pels escala
de altura ff de uma atmosfera isotérmica e em equilibrio hidrostitico. Esta escala & o
acréscinio em allura, ao longo da qual a pressio se reduz a 1/e do valor inicial:

=St (5.7)
mg

onde m ¢ a massa molecular media e g a aceleragio da gravidade na superficie do planeta.
Sendo T maior no ponto subsolar, H também o serd, de modo que as colunas convectivas
ascenderao mais alio no ponto subsolar do que nos pdlos. O ar no topo da troposfera
equatorial tenderd a se esconr na diregio dos pélos. Ao mesmo tempo o ar mais frio
dos polos serd forgado a seguir win padrio de cireulagio ne plano meridional, como o
representado na figura 5.16. Esta é a circulagde de Hadley.

Figura 5.16

Num carrossel de parque, se alguém atirar um objeto para outra pessoa montada num
dox cavalos & frente, notard que o objeto é desviado para fora. O desvio ¢ provocado pela
forga de Coriolis. Se o planeta liver rotagio importante, a circulagio de Hadley assume
um padrao regular tridimensional denominado ondas planctdrias. Os ventos aliseos {on
monghes ), as calmarias nas latitudes de 30° ¢ 60° norte e sul e as correntes atmosféricas fue
influenciam os voos de jatos, sio explicados por essas ondas planetiarias. Uma atmosfera
confinada pela gravidade tende a assumir o estado barotripico, em que densidade, Presain
¢ temperatura permanccem constantes sobre uma superficie equipotencial, Devido, porém,
a0 aquecimento diferencial, as superficies de densidade, pressao e temperatura constantes
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podem nan coincidir eaom as superficies equipotenciais. Neste easo, a atmosfera eneontra-
ae uo catade barockinico. Este estado induz perturbacoes nas ondas planetarias, formando
regites de alta pressao mais perto do equador, e regides de baixa pressao perto dos polos.
Em redor das regices de baixa pressio o movimenio é ciclonico e no sentido horario no
nosso hemisfério. Em redor das vegioes de alta pressio o movimento ¢ anticiclonico ¢ no
sentido anti-horério no nosso hemisfério. O ar move-se dos regioes de alta pressio para
[tg!cul:a de baixa pressac. No nosso hemisfério, o ar gue sai de uma regiio de alta pressiao
¢ progressivamente desviado para a esquerda, Por isto o anticiclone tem sentido anti-
horaro. Ja o ar que chegn a una regiso de baixa pressio forina ciclone no sentido horario.
Numa superficie horizental os movimentos ciclénico e anticiclonico envolvem & forga de
Clotiolis e o gradiente de pressio | cquilibrio geosirgfice). Como oar quente & dmide ascende
do chao e se dirige para regites de baixa presséo, os ciclones estéo associados a tempo
chuvoso, Os violentos furacdes sao ciclones reforgadoz pelo ealor latente de condensacao
da dgua. Experimentos simples de laboratirio mostram qu um fluido convective pode a-
presentar variagoes deacontinuas de comportamento { bifurcagoes) para vanagoes continnas
da rotacho, Isto ilustra o cardter complexo das atmosferas de planetas que tém rotagao
rapids,

H# movimentos oceianicos similares & ¢irculacio de Hadley, porém com escala de tempo
de milhares de anoz. (s oceancs se acoplam dindmica ¢ {ermicamente com a atmosfera.
0 acoplamento dindmico ocorre através das forgas de atnto na interface, de modo que oz
ventos superficiais dominantes imprimem um padeao de citenlagio coerente, Movimentos
verticais, como a subida de dguas frias ¢ profundas nos bordos dos continentes, provocam
o resltinmento do ar. O oceanns tém extensio superficial ¢ inéreia térmica maior que oz
continentes, e se acoplam termicamente & atmosfera através do processo de evaporagio da
AguA,

0 movimento da atmosfera de Venus pode ser diagnosticado através do deslocamento
de padries de nuvens de acido sulflirico fotografadas em ultravicleta pels sonda Fioneer
em 1979. Os ventos atingem uma velocidade de 360 km /h no sentido retrégradoe, podendo
dar uma volia no planeta em apenas 4 dias. Os venlos 1ém, porianto, nma rotagio 60
vezes mais rapida do que a do préprio planeta. A atmosfera da Terra gira quase que
solidariamente com o planeta, na verdade, um pouco mais devagar, (0} vento venusiano
comneca a 10 km de allura, e sua velocidade vai crescendo com a alturs até cerca de 100 km.
Ele deve, de alguma forma, se acoplar com a cireulagio de Hadley, dando origem a vortices
que espiralam sobre os pdlos. O principal problema ¢ a grande velocidade angular do
vento, Explica-se esse fate através do modelo da “chama mavel”. Uma chama estacionaria
aquecendo um recipiente com liguido produs movimentos conveetivos verticais. Se, poréni,
a chama for deslocada da esquerda para a direita, a coluna convectiva ficara inchinada, com
o topo mais & esquerda ¢ a base mais & direila. Em suma, o movimento ascendente terd
romponente para a esquerda, e vice-versa (figura 5,17). Aparecerd no topo um movimento
no sentido contrario ao do movimento da chama. O Sol tem movimento diurno aparente
no sentido oposto ao da rotacio do planeta; o ponto subsolar, que faz o papel da chama
movel, acompanha este movimento. De acordo com o modelo, o topo da atmosiera se

movimentaria no sentido de rotacio do planeta. Dai que o vento terin uma super-rotagao
retrograda.
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Figura 5.17

Imagens de Vénus no ultraviolets mostrem o crezcente ¢ uwma luininescéncin no he-
misfério ndo iluminado. A luminescéncia é devida A emissao Huorezeente do dxido nitrico
formadeo por Atomos migrados do hemisfério luminado, produzidos pela foto-dissociacio
do nitrogénio molecular e do gis carbénico. lsto confirma a rapida circulagio da alia
atmosfera ¢ pode explicar o classico fenémeno observado da Terra, da luz acinzentada
{ashen light) do hemisfério escuro.

Parece que na alta atmosfers existe mais nm regime de vento, ascendente no ponto
subgolar ¢ descendente no ponto antipodal. Imiagens em 11,56 pm obtidas pela Pioneer
Venus quando passava pelo Pdlo Norte revelaram que o calor € eficientemente iransportado
do ponto subsolar para os poles. Mas foi surpreendente constatar que o ponto anti-solar,
eorrespondente & meia noite local, ¢ mais quente do que oz pontos correspondentes ao
amanhecer ou ancitecer. Ha portanto um transporte eficiente do ponlo subsolar para o
seu ponto antipodal.

Tempestades de poeira em Marte parecem estar relacionadas com a circulagio de
Hadley e atividade baroclinica,

Em Jipiter a rotacio € muito rapida. Assim como a profundidade dptica da atmoslers,
a inérein térmica & muito grande, Nao hd diferenca significativa de temperatura enire
equador e polo. Experimentos de radie-ocultagao feitos com & Pioneer 10 meostraram que
a lermosfera ndo ¢ aquecida s6 pela radiacio ultravioleta do Sol. A fonte adicional de
energin deve consistir na dissipacdo de ondas provenientes das camadas convectivas mais
profundas. Nos pélos este mecanismo compensa o menor aquecimento pelo Sol. Imagens
do planeta mosiram faixas marrom avermelhadas e zonas brancas, ambas paralelas ao
equador. As faixas, mais baixas, gho colunas convectivas descendenties. Az zonas, mnais
elevadas, sio colunas convectivas ascendentes. Ambas devem ser constituidas de flocos de
NH;, mas a coloragao marrom avermelhada se deve a cristais de fosforo on alguma molécula
organiea. Numa mesma altura, » zona teria pressio maior que a faixa, De acordo com

o equilibric geostrofico resulta um padrio de circulagio horizontal nas faixas e nas zonas
(figura 5.18).
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Figura §.18

A teorin preve que faixas £ zonas podem, &s vezes, se romper por cisalhamento, desen-
volvendo turbillides como a Grande Mancha Vermelha e ontras manchas menores, ovais,
escuras ¢ braneas folografadas pelas Voyagers.

Titan ¢ o maior sailélite de Salurno, e o dnico com substancial atmosfera. Em 1080,
a Voyager 1 passou a 7 mil km desse satélite, operagio que custou muito caro, pois nio
permitin & posterior abordagem de Saturno pela sonda. Titan ¢ maior gue Mercurio e,
enire os satélites, ¢ superado 86 por Ganimedes. O metano foi o primeiro composto gasoso
detectado especiroscopicamente. O mefano misturado com nitrogénio molecular, quando
bombardeado em laboratério com protons energeticos, adquire uma cor avermethada que
caracteriza a alinosfera de Titan. Este experimmento simulou a acio de cargas eléiricas
aprisionadas na magnretosfera de Saturno, A Voyager 1 detecton uma eamada suspensa
de nerosois a 200 km de altura, com 100 ki de espessura. Detectou também emissdes no
ultraviolels do nitrogénio melecular, atomico e ionizado. Estima-se que na superficie de
Titan a temperatura é de 95 K e a pressio de 1,5 atm. Na composigao quimica da atmosfera
participam o Ng, Ar, CHy e H; em ordem decrescente de abundancia. E muito possivel que
toda a superficie seja um oceano de metanc liguido, e que na troposfera ocorram chuvas
de metano. Em oulras palavras, o metano faz o papel da dgua na Terra. No interior,
uma metade & rochosa e outra & de gelos, principalmente de hidrato de nitrogénio [ou
amoniz) ¢ de metano, Titan nao tem sequer tracos de gas carbonico. As temperaturas
internas permitiram a liberacio do metano e do nitrogénio para a formacao da atmosfera,
mas nao de agua. Portanto, & simosfera foi sempre redutora. Por isto mesmo Titan ¢
um laboratério natural da *sopa primitiva” submetida & radiacio ultravioleta do Sol ¢ a
particulas energéticas da magnetosfera de Saturno.

Finalmente, deve ser dito que Mercirio, Terra, Jupiter & Saturne possiem campo
magnético, Cargas elétricas do vento solar e de origem cosmica podem ser aprisionadas por
esle campo. Assim € que se formam os cinfurdes de Van Allen na Terra, uma 1,6 Ry ¢ outro
a 3.5 Ry, onde Ry é o raio da Terra. Cargas eleiricas expelidas durante erupgoes solares,
guiadas pelo campo magnético da Terra, atingem a alta atmosfera na regiio dos polos
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magnéticos e excitam as auroras polares. Na Terra, o vizo magneético nao coincide com o
cixo de rotagio. Além disto, o Norte e o Sul magnéticos nio sio exatamente antipodais,
O paleomagnetismo de rochas evideneiou que a polaridade do campo geomagnélico sofre
inversdes a cada 500 mil anos. Isto sugere que o campo deve ser gerado pelo mecanismo de
diname. O dinamo pressupde rotagio e movimento convective de um fuido eletricamente
condutor que, no caso, seria o ferro liguide do nicleo. Nao é de se estranliar que o mesmo
processo gere campo magneélico em Jipiter e Saturno, j& que ambos tém importante rolagio
e wicleos com metal liyuido. Vénus ¢ Marte nio tém campo magnético importante. A
ausencia em Yenus pode se dever & sua baixa rotagio. Em Marte, o nicleo de ferro pode
néio ser suficientemente quente. Meredrio tem win grande nicles de ferro, mas sua rolagho
¢ muite lenta para que o dinamo possa atuar. No entanto, tem um campo correspondente
8 1% de eampo terrestre, cujo eixo coincide com o eixo de rotacio. Todavia nio se pode
dizer que o campo atual seja fossil de um campo primitivo, pois ao longo de bilhdes de
anos o interior deste planeta foi em alguma época aquecido a uma temperaturs superior
i temperatura de Curie, acima da qual qualguer sélide perde o maguetismo. A origem
do magnetismo de Merciirio constitui um problema nio resolvido, Juapiter tem um campo
magnético 20 mil vezes mais intenso do que o da Terra. Elétrons presos na magnetosfera
dfio origem & auroras observadas em raios X ¢ no ultravioleta, A emissio sincrotronica
dos elétrons aprisionados na magnetosfera pode ser detectada em ondas mais longas que
10 cma. Esta emissio revelon que o campo magnético tem um eixo que se desvia cerca de
10" do eixo de rolagio. Ondas mais curtas sio de emissio térmiea do proprio planeta,
Emissao sincrotrénica ocorre quande lo croza & magnelosfera.

Algumas rochas lunares trazidas para a Terra apresentaram magnelisio, As missces
Apolio 15 e 16 também detectaram regides magnetizadas na superficie da Lua. Este
magnetismo foi adquirido quando lavas se solidificaram, on, mais precisamente, gquando
se resfriaram a uma temperatura menor que o ponto de Curie (580°C para a magnetita).
Mas a magnetizagio exige um campo magnético lunar. Parece que a Lua teve um CRNIPO
duns vezes mais intenso que o da Terra entre 4,2 ¢ 3.6 bithdes de anos, gerado por dinamo, ©
mapeamento maguético feito pelas sondas indiea que, enquanto o eixo de rotagio manteve
sus orientacio fixa no espaco, a crosta se deslocou.
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Asironomia ¢ Asleclisica

Os rorpos menores tém dimensdes inferiores as planetirins. Eles tém enorme im-
porlancia no estudo da formagio do Sistema Solar, Muitos nio foram submetidos a altas
pressoes e temperaturas; portanto, nao sofreram metamorfismos decorrentes da fusio e fra-
cionamento gravitacional. Os que se formaram longe do Sol & por 1a permanecem a maior
parte do tempo retiveram os compostos volateis originais. Assim, o8 corpos menores sio

reliquias que ainda mantém intacto o registro das condigoes fisicas e quimicas primitivas
do Sistema Solar,
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8.1 Asterdides

Vistos no céu, asterdides parecem estrelas. Asterdide quer dizer “com aparéncia es-
telar”. Por serem objetos relativamente proximos apresentam rapide movimento proprio.
Numa fotografia de longa exposicio deixam tragos sobre o funde de estrelas fixas, O
padre Piazzi descobriu o primeiro asterdide, Ceres, em Palermo, no primeiro dia de 1801,
Antigamente, os asterdides recebiam nomes mitologicos. Hoje sio designados pelo ano de
descoberta seguido de duas letras alfabéticas. Depois, com a drbita determinada, recebem
numeracao sequencial. Ha catalogados cerca de 2 mil. A maior parte tem drbitas cireu-
lares entre Marte e Jipiter, e forma o cinturdo de asterdides (figura 6.1). O cinturio nio é
totalmente preenchido, mas apresenta lacunas {capitulo 4). Sondas espaciais constataram
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gque o ciuturao € surpreendentemente limpo de poeira fina. Na mesma drbita de Jipiter, em
pontos lagrangianos (figura 6.1), orbitam oz asterdides troianos que formam um subgrupo
607 & frente desse planets, e outro G0% atras. Asterdides das familias de Apollo e de Amor
tém drbitas excéntricas fora do cinturdo. Os da familia de Apolle tém periélio dentro da
orbita da Terra. learus se aproxima do Sol mais que Mercirio. Os da familia de Amor
sho s numerosos ¢ tém periélio externo & orbita da Terra. Chiron pode ser asterdide
ou cometa, mas foi descoberto além da orbita de Saturno.

A familia de Apollo ¢ pequena. S&o conhecidos apenas 60 membros, cujos tamanhos
sao de 1 a 2 kin, Esses asterdides so importantes, pois podem colidir com a Terra, A
probabilidade ¢ de uma colisio a cada 200 milkdes de anos. A Cratera do Meteoro no Ari-
zona pode ter resultado de uma tal colisiio. Asterdides dessa familia sio: Hermes que, em
1937, passou a menos de 10° km da Terra; Icarus que, em 1968, passou a 6,4 x 10° km da
Terra. Em agosto de 1972 um bélido foi viste, em pleno dia, em varios estados cenirais dos
EUA e algumas provincias da Sul do Canada. O objeto, com milhares de toneladas, rocou
as altas camadas da atmosfera terresire (60 km de altitude), mas nio caiu na Terrn. Os
astercides da familia de Apolle sobrevivem pouco tempo e, por isso, sko pouco numerosos.
Parte e destruida por colisho com algum planeta interno ou s Lua, parte sofre perturbagies
gravitacionaiz e é expulsa do Sistema Solar. Qual entao seria & fonte desses asterdides?
Viriam eles do cinturio? Os meteoritos que mais comumente caem na Terra sio condri-
toz ordinarios (seqio 6.3). Para os condritos ordindrios de queda: Pribram, Lost City ¢
Innisfree, foi possivel determinar suas orbilas. Todos eles sae da familia de Apollo. Por-
tanto, acredita-se que os asterdides progenilores dos condritos ordinarios sejam da familia
de Apolle. No entanto, poucos sio os asterdides do cinturfo com espectro correspondente,
Seria o material condritico ordindrio encontrado sé no interior dos asterdides? Apesar
dessas dividas a migragio de asterdides do cinturao principal para a familin de Apollo ¢
discutida, invocando-se um processo dindmico de ressonancia secular (capitulo 4). A idéia
alternativa de que a familia de Apolle seja constituida de cometas “defuntos™ {cometas
de curto periodo que perderam a carga volatil), elimina a problematica relagio genética
com asterdides do cinturdo. Mas essa hipdtese & debilitada pelo fato de que as altas tem-

peraturas e os metamorfismos sofridos pelos condritos ordindrios sho incompativeis com a
natureza de gelo sujo atribuida aos cometas.

O tamanho de um asterdide pode ser determinado quendo uma estrela ¢ ocenasio-
nalmente ocultada. Pode ser estimado também atraves da quantidade de luz solar que
refletemy. Cleres, o maior, tem diametro de 1025 km, mas, somente 30 asterdides sio
maiores que 200 km. Por serem pequenos, ndo apresentam simetria esférica como os cor-
pos maiores. Por terem forma irregular e girarem, seu brilhe devido 4 reflexao da luz solar
nao ¢ constante no tempo. Modulagies da curva de luz permitem inferir o periodo de
rotagio que, em geral, é de algumas horas, mas s vezes atinge anos. Phobos, cont apenas
28 km de diametro, ¢ provavelmente um asterdide capturado por Marte. Suas imagens
obtidas pela Viking 1 dio uma idéia da aparéncia dos asterdides. Através de ocultacio de
estrelas foram descobertos asterdides duples ou com satélites,

A massa pode ser determinada através da perturbacao gravitacional por ocasiao de
encontro proximo ou demorado entre dois asterdides. Todos os asterdides juntos tém
apenas um centésimo da massa de Meredrio, ou o dobro da massa de Ceres,
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A especirofotometria permite identificar diferentes composicdes quimicas. 60% tam
eomposicio similar & dos meteoritos carbondceos (secao 6.3), sAc escuros ¢ orbitam na
parte externa do cinturao. 30% sio rochoso-ferroses (rocha e ferro-niquel em partes iguais),
mais elaros e orbitam nas partes mais internas. O resto tem composicao ferrosa. Vesta
¢ o unico asterdide conhecido com espectro de metorito acondritico. E comeo ja foi dito,
poucos asterdides do cinturao tém espectro proprio dos meteoritos que caem com maior
frequéncin, os condritos ordinarios.

Como o cinturao se localiza em orbita prevista pela lei de Bode, Olbers achou gue
asteroides do cinturao eram fragmentos da explosio de win planeta que Ia teria existido.
Hoje essn idéia é rejeitada por varias razdes. Nao hd um mecanismo plausivel capaz
de provocar a suposta explosao. Nem ha evidéncias mineralogicas, inferidas através de
mieteoritos, de que asterdides tenham side parte de um grande planeta. Na época da
formagio dos planetas, a regifo dos asterdides tambeém tinha planetesimais. Estes, porém,
nio conseguiram juntar-se ¢ constituir um planeia, E que perto, Japiter estava crescendo
rapidamente pelo acréscimo de planetesimais. Quando esse planeta havia crescido bastante,
sua influencia gravitacional tornou-ge poderosa a ponto de tornar sensivelmente excéntricas
as orbitas de planetesimais que com ele colidissem. Muitos desses planetesimais foram
langados para & atual regizo do cinturdo principal. Ali eles colidirtam com outros pla-
nelesimais e seus agregados que |4 estavam. Destes, uns foram expulsos; outros foram
fragmentados. Asterdides seriam fragmentos de agregados inacabados de planetesimais.
Como as colisdes conlinuam acontecendo, o nimero de fragmenios menores cresce sempre
e nao ha wma fronteira nitida que separe asterdides menores de meteordides ¢ poreira
zodineal. A historia evoluliva completa dos aslerdides envolve processos de fragmentacao
e dinamicos para explicar a complexa distribuicio das érbitas (capitulo 4).

8.2 Cometas

() altimo aparecimento do Halley em 1886 motivou uma pletora de publicacées solire
cometas. Por isso, ¢ também em virtude da himitagho de espago, este assunto sera tratado
aqui muito brevemente, O leitor mais interessado encontrara nma exposigao mais detalhada
ne artigo “Bem-vindo, Halley™, Ciéncia Hoje, 4, n®. 21, 32-48 (1985}, e no livro “Cometas:
do Mite & Ciencia”, lcone Editora Lida., 550 Paule (1985).

Cometas tem uma parte solida denominada ndelee, com forma irregular ¢ medindo
varioa quilometros. Essze nidcleo ¢ constituido de gelo sujo. A dgua é o componente ma-
Joritario do gelo formado de hidratos de varias substancias, tais como, metano, amania,
dioxide de carbono, etc. A sujeira misturada ao gelo consiste em matéria metedrica nao
volatil de diversos tamanhos: desde graos submicromeétricos de poeira até fragmentos
maiores que compoem os chuveiros de meteoros (secao 6.4).

Um estude das caracteristicas das orbitas dos cometas levou Oort a propor & existéncia
de uma hipotética nuvem que hoje leva o seu nome. Essa nuvem consistiria numa espécie
de concha que leria um raio médio de 10* TA ¢ que envolveria todo o Sistema Solar, Ali
cerca de 10" cometas, componde um centésimo de milésimo da massa do Sol, estariam
hibernados, ou seja, estariam tdo distanies do Sol que nao sofreriam desgaste por va-
porizagan. Todavia, PI:IIL'I.I.'IHH;EH!E gravitacionais devidas a estrelas viginhas, em fungao do
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mavimento do Sistema Solar atraves delas, alterariam as drbitas desses cometas. Enquanto
uns seriam definitivamente arrancados do Sistema Solar, outros seriam projetados para as
proximidades do Sol. Quando a segunda alternative scontece, tem-se um comela “nova”,
cuja orbita é eliptica e o periodo ¢ da ordem de milhdes de anos. Os afélios de cometas
“novos” néo se confinam ao plano da ecliptica, mas se distribuem aleatoriamente por todas
as direches no espago. Fase fato fundamenta a escolha da foring de concha & nio de anel
para & nuvem de Oorl.

Ao cometa “nove” contrapde-se o cometa periddico, denotado por “P/™. cuja drbita
também & eliptica, Mas os cometas periodicos formam familias associndas mos diversos
planetas (Jipiter, Saturno, Urano, Netuno), conforme seus afélios se situem na proximi-
dade da drbita de um desses planetas. Portanto os cometas periddicos tem periodos de
centenas de anos no maximo, e suas érbitas jazem geralmente perto do plano da ecliptica.
Explica-se a formagio dessas familias através da agio gravitacional dos planetas {captura)
quando um cometa se aproxima fortuitamente de um deles, se bem que essa agio pode
tambeém eventualmente expulsar o cometa do Sistema Solar.

Niio fosse volatil a matéria do nicleo cometdrio, cometas nio seriam objetos espein-
culares no céu e passariam quase despercebidos como os asterdides. Quando um cometa
se aproxima do Sol, o gelo sujo do nicleo se aquece, Quando a distancia se torna menor
que algumas UA, a temperatura se torna suficiente para que o gelo se vaporize. ) comela
entao ejefa gases que arrastam consigo graos de poeira.

A coma ¢ uma ténue nuvem de gas e de poeira, de forma aproximadamente esférica,
que envolve o nidclea. Tipicamente o raio da coma ¢ de 10° k. Trata-se de matéria que o
comela estd perdendo definitivamente para o meio interplanetirio. Estima-se que a cada
vea gue um cometa se aproxima do Sol, perde cerca de um centésimo de sua massa total,
O brilho da coma se deve, de uma parte, acs grios de poeira que refletem a luz do Sol; de
outra, as moléculas do gis que reemitem a luz solar por fluorescéncia ressonante.

As caundas podem ser entendidas como prolongamentos da coma na direcio oposta
a do Sol. Em comelas brilhantes seu comprimente pode atingir cerea de 1 UA. Deve-
se distinguir dois tipos de canda. A de Tipo | é composta de gds jonizado. Trata-se de
moléculas e radicais cometdrios resuliantes da agio fotodissociativa e fotoionizante exercida
pela radiagio solar sobre as moléculas vaporizadas na superficie do nicleo. A cauda do
Tipo | & empurrada pelo vento solar. Em dltima instancia é o campo magnétice do vento
que atua sobre os jons de origem cometiria. Morfologicamente a cauda do Tipo [ tende a
ser mais retilinea, mais estreita e mais estruturada,

A cauda do Tipo Il é constituida de grdos de poeira de diversos tamanhos. Os Eraos
sao empurrados pars longe do Sol através da pressao exercida pela radiacio solar ao incidir
sobre os mesmos. Essa aghio repulsiva ¢ menos intensa do que na esuda do Tipo 1. Por isso
a cauda do Tipo Il tende a ser encurvada, apontando para mina direcio de procedéncia do
cometa. Essa cauda tende também a ser mais larga e apresenta uma distribuicio espacial
de brilho mais homogénea.

Se estiver correta a hipotese de que os cometas se formaram juntamente com os demais
corpes do Sistema Solar, eles constituem as reliquias mais preciosas a manterem intactas

as informacbes sobre as condigbes fisicas ¢ quimicas da formacio do Sistema Solar, que
podem ainda elucidar algumas questies sobre a origem da vida.
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8.3 Meteoritos

Pelo espago interplanetirio vagam objetos ainda menores que os asterdides, que podem
colidir entre si, com os planetas, satélites e asterdides. Individualmente eles nio podem
ser vistos atraves dos telescopios ora disponiveis. Sao oz meteordides. Eles consistem em
restos de cometas ou fragmentos de asterdides. Tornam-se \angiveis através de crateras
que escavam, de meteoros que riscam o céu ¢ de meteoritos que caem no sole. Meteordides
maiores, medindo alguns metros (pesando milhares de toneladas), sio mais reres, A quan-
tidade anmenta rapidamente & medida que o tamanhe diminui. A velocidade de encontro
com & Terra € no minimo 11 km/s (velocidade de escape da Terra) e, no méaximo, 53,3
km /s (meteordide com drbita parabélica e retrégrada). Cada dia centenas de toneladas de
meteordides bombardeiam a alta atmosfera. Um meteordide atravessa incalume & almos-
fera & cai no chéio se a sua massa for maior que & massa da coluna de ar deslocada durante
a queda. [sso acontece parn meteordides com mais de 100 ton (diimetro maior que 1 m).

Figura §.2

A massa do meteordide € proporcional 80 cubo do seu didmetro, ao passo que & massa
da coluna de ar é proporcional ao quadrado. Acima do limite de 100 ton é assegurado
o impacto no solo com a velocidade de enconiro e a consequente formacio de cratera.
Abaixo desse limite o ar exerce forte pressio e atrito, dai resultando freamento, fusio, in-
candescencia e fragmentagio. Particulas submicroméiricas e micrométricas sio freadas na
alta atmosfera, onde permanecem. Sio por exemplo as particulas de Brownlee detectadas
por avioes Lockheed U-2 de reconhecimento na época do chuveire  Aquaridas associado
ao Halley. Particulas com dezenas de ym sofrem fusiio na alta atmosfera, se vaporizam, ¢
parte se recondensa em esférulas microscépicas. Particulas de 0.5 mm até 0.5 cm {1 mg
a 1 g} siio causadoras do fendomeno de meleoros ou esirelas cadentes. Elas sio totalmente
destruidas ainda a grandes altitudes. Meteordides com 5 a 50 em (kg a 100 ton) tém suas
crostas fundidas na baixa atmosfera, podendo a parte interna chegar intacta ao solo. Suas
quedas sio acompanhadas do fendmeno de bolas de fogo. A parte do meteordide que sobre-
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vive & quedn & denominada mefeorife. A fragmentagio porle pio oeareer duranke s gqueda
se o metorite for ferroso, de material mais resistente, A figura 6.2 mostra am meleorito
rochose de 10 ¢m gque sofreu fusiio na gueda ¢ adquiria forma aerodinamica (J.A. Wood,
The Solar System, Prentice-Hall, Inc., 1970, p. 7).

Atualmente ha cerca de 3 mil meteoritos gnardados em colegies, Cerca de mil sao
meleorilos de queda, isto ¢, que foram vistos camdo do eéu, 08 restantes 340 achados, pois
foram fortuitamente encontrados no chao e reconhecidos, A Antértids € um local propicio
para a rata de meteoritos caidos,

Quanto & composigho quimica os meteoritos se dividem em 5 tipes. A distribuigio
dos meteoritos de gueda entre os diversos tipos ¢ mostrada na figura 6.3 (1A, Wood, op.
cit., p. 98). Ela deve ser bem diferente da distribuigio original nas vizinhangas da Terra
por cansa da atuacao seletiva da destruicho stmosférica. Entre os meteoritos achados, os
ferrosos sio majoritétios (66%), segnidos pelos rochosos (26%) e rochoso-ferresos (8% ).

CONDRITOS
ORDINARIODS

. CONDRITOS

7 CARBOMACEDS

BCONDRITOS '\ FERRDSDS
ROCHOSD — FERAGSOS

Figura 6.5

(a) Ferrosos

Consistem quase que exclusivamente de ferro, com 5 a 10% de niquel. () maior mete-
orite brasileiro, o Bendegd, com 5,4 ton, estd exposto no Museu Nacional do Rio de Janeiro
e & ferroso. Quando sua superficie ¢ polida e atacada quimicamente, lorna-se aparente a
presench de duas ligas, uma pobre ¢ oulra rica de niquel, arranjadas regulanuente na estru-
tura de Widmanstatten (figura 6.4, J.A. Wood, op. cif., p. 105}, As hstas finas ¢ paralelas
sio liga pobre de niquel ¢ entre elas ha liga rica de niguel. A separagio ¢ promovida pela
difuso dos atomos atraveés da estrutura eristalina. Essa estrutura 56 se forma quande
ocorre wm resirinmento muite lento {apenas alguns K /milhes de ancs!).
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Figura 6.4

(b} Rochosos
Estes se subdividem em acondritos e condritos.

Acondritos

Sac similares a rochas igneas da Terra (basaltos vuleanicos) que sofreram fraciona-
mento. Geralmente se apresentam como brechas, isto ¢, agregagoes cimentadas de frag-
mentos de rochas de tipos diferentes. Og [ragmentos fazem supor impactos violentos.

Condritos

Estes sao diferentes das rochas terrestres. Através do exame microscopico constata-se
a presenga de esferas milimétricas, gotas fundidas a altas temperaturas que se solidificaram.
Sio os condrulos. A figura 6.5 mostra a matriz escura de wm condrito carbonéceo, na qual
hi condrulos encravados. “M" indica grios metdlicos de niquel e ferro no interior dos
condrulos (J.A. Wood, op. cit., p. 99). Os condrulos se formaram & parte, antes de serem
incorporados ao meteorito. A presenga do ferro metalico e a auséncia de FeQ indicam que
os condrulos se formaram num meio ambiente redutor,

s meleoritos condritos tém as maiores idades radiométricas. 5o da ordem da idade
do Sol. O isdtope * Al é produzido em estrelas e dispersado no meio interestelar por su-
pernovas. Tem meia vida de 1 milh&o de anos. Foi consiatada nesses metecrilos a presenga
anomala do isétopo Mg, produto do decaimento radioative do AL A radicatividade
neste easoé denominada fossil. Isse ¢ muito importante, pois revela que o ** Al foi incorpo-
rado nos meteoritos antes que tivesse decaido radioativamente. Portanto, entre o momenio
da injecio do * Al na Nebulosa Solar Primitiva ¢ a formagio dos meteoritos condriticos,
nao decorreram mais que poucos milhdes de anos. Para todos os efeitos, a idade desses
meteoritos coincide com a idade do Sol,
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Figura 6.5

O3 melsoritos condritos se subdivideni em carbondceos e ordindrios. Os carbonaceos
tém, elém dos condrulos, inclusdes ricas de céleio ¢ aluminio gue também se solidificaram a
altas temperaturas. Os condrulos e as incluses acham-ge incrustados numa matriz escura
formeda de graos finos de silicatos hidratados (gura 6.5) condensados & baixas tempe-
raturas. A cor escura se deve a conipostos organicos, melusive aminodcidos. Fica claro
que minerais formados em cireunstancias completamente diferentes foram justapostos. Se
o gas solar fosse resfrindo & 200 K, os produtos da sua condensagao seriam os encontrados
nessa matriz. Desde que se formaram, os condritos carbonaceos jamais foram aguecidos
a temperaturas superiores a 200 K, pois entdo terinin perdido os minerais de baixa tem-
peratura. As parliculas de Brownlee t8in natureza carbondcea e origem provavelmente
cometAria.

(s condritos ordingrios sio do tipo meis comum. Eles nfo tém minerais hidratados
nem compostos organicos volateis. Agquilo que corresponderia & matriz dos carbonaceos,
¢ composto de minerais de alta temperatura, mais duro, mais claro € nao tem inclusces
de caleio e aluminio. Essa matriz nio se diferencia muite dos condrulos. Alega-se gue
esses meteoritos sofreram metamorfismo (érmico, mas a causa do reaquecimentio nao é
conhecida.

{c) Rochoso-Ferrosos

Eszses meteoritos sio minoritdrios. Tém minerais silicatosos ¢ ferro-niquel em pro-
porcoes comparaveis. A figura 8.6 mostra a superficie polida de um meteorito rochozo-
ferrosa, Cristais arredondados de clivina aparecem escuros numa matriz clara {devido &
luz refletida) de ferre-niguel (J.A. Wood, op. cit., p. 106).

A analise detalhada da composigho quimica e isolépica dos meleoritos fornece impor-
tantes subsidios a0 estude das abundancias edsmicas dos elementos mais pesados.
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Figura 6.6

FPara discutir a possivel origem dos meteoritos os seguintes pontos devem ser relem-
brados: o8 meteoritos ferrosos resfriaram-se lentamente; meteoritos ferrosos e acondritos
sofreram fracionamento gravitacional. Logo, tais meteoritos estiveram dentro de corpos
maiores. (s condritos ordindrios sofreram metamorfismo térmico, mas ndo contém ne-
nhum mineral de alta pressio. Seus progenitores devem, portanio, ter um difmetro nio
miuito menor, nem muito maior que 200 km. O reaquecimento requerido nio pode ser de-
vido & energia gravitacional, mas talvez ao calor radiogénico de izdtopo de curta vida, por
exeplo **Al. Esse reaquecimento foi breve (durou menos que alguns milhdes de anos) para
possibilitar, apds o resfriamento, a incorpora¢io de nuclideos como o 13%] ¢ 4Py antes
que decaissem em produtos fosseis. s condritos carbondceos, por sun vez, apresentam
diferentes composigoes isotopicas do oxigénio nasinclusdes de ealeio e aluminio. Parece que
esses produtos de altas lemperaturas se condensaram antes que o gas da Nebulosa tivesse
lempo para se misturar ¢ assumir composicao isotdpica normal. Excluindo os condritos
ordinarios, meteoritos de diferentes tipos devem em geral zer fragmentos colisionais de
diferentes astercides do cinturio. Os condritos ordindrios relacionam-se com a familia de
Apollo, mas ainda nao & possivel decidir se essa familia consiste em cometas “defuntos”on
também descende do cinturao principal,

E possivel ainda determinar a idade de exposicac dos meteoritos 4 radiacio cdsmica
no espago, Essa radiagho de alta energia pode penetrar uma capa de até alguns metros e,
ao mesmo tempo, fragmentar niicleos pesados e gerar nicleos menores. A eontagem desses
nucleos possibilita estimar quanto tempo, apos a fragmentacio, a superficie ficon exposta
& radiacho. Fssa idade é 1 bilhao de anos para os meteoritos ferrosos e apenas 10 milhdes
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de anos para os condrites ordinarios. Isso se pode explicar, ou pela maior fragilidade dos
condritos ordinarios, ou pela sua maior probabilidade de colidir com & Terra pelo fato de
pertencerem & familia de Apaollo.

Meteoritos brasileiros sho deseritos no livio Brazihian Stone Mefeortes de O B, Gomes
e K. Keil, University of New Mexico Press, 1080. O artigo “Meteoritos e sua Identificagao”
de E. Pieazzio ¢ 0.T. Matsuura, Boletim da Sociedade Astronomica Brasileira, Ano 8, n®.
1,3-13, 1983, ¢ um guin para um primeiro reconhecimento de espécimens.

APEX DO
MOVIMENTO
ANUAL DO SOL

=il

Figura 6.7

6.4 Meteoros

Meteoros sao efémeros riscos de luz causados pela queda de fragmentos cdsmicos de
0,5 mm a 0,5 cim. Os meteoros esporddicos ocorrem isoladamente em qualquer parte do céu
€ seis niscos tém orientagao aleatoria. Numa noite clara pode-se ver, na média, 10 deles
por hora a olho nu. Hé os meteoros de chuveire, cujos riscos convergem para uma direcio
no céu denominada radiante. Os radiantes localizados nas constelagoes do Aquario, Touro,
ete, sio designados respectivamente Aquaridas, Tauridas, etc. O radiante é um mero efeito
de perspectiva. Chuveiros podem produzir até milhares de meteoros por hora.
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Considerando o movimento orbital da Terra em redor do Sol a 30 km /s, nma incidéncia
maior de meteoros é esperada da direcin para a qual a Terra ge move, indicada com uma
seta na figura 6.7. Como a Terra gira, essa direcio (dpex do movimento anual) nasee no
Leste & meia noite local ¢ passa pelo meridiane ao amanhecer. Num dado local, portanto,
a incidéncia maior ocorre da meia noite até o meio dia seguinte. Mas a observacio visual
nao pode continuar depois do nascer do Sol. Meteoros podem ser ohservados por radar,
alraves de ondas de radio que eles refletem. Nesse caso a observagio pode ser feita também
durante o dia.

A variacio da incidéncia de meteoros discutida acima ¢ a diurna. Ha também uma
variagio anual. O Apex nio ¢ fixo, pois faz wm angulo reto com o vetor heliocénirica. A
cada instanie ele corresponde & direcio do Sol no céu 3 meses antes. Em cada hemisfério
o apex fica mais elevado no céu na época do respectivo equindeio de outono. A maior
elevagho propicia a observacio de um maior nimero de meteoros. Na figura 6.8 as selas
apontam para o apex do movimento anual ¢ os equindcios e solsticios referem-se a0 nosso
hemisferio.

Equindcio

Solsticio de
inverno

Solsficio
‘de Verdo

Equindcio
de
Primavera

Figura 6.8

Para determinar a 6rbita de meteoros de chuveiro anterior & sua entrada na atmos.
fera, a posigio aparenie do radiante deve ser corrigida dos efeitos de rotacao ¢ da alragao
gravitacional da Terra. Além disso & preciso conhiecer a velocidade de ingresso na atmosfera.
Para isso reguer-se a observagao simultinea dos meteoros, de dois pontos separados por
uma linha de base de virios quilometros, Em geral a orbita assim determinada corresponde
a de cometa de curto periodo, cuja érbita chega a quase cruzar on a tangenciar a drbita da
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Terra. A figura 6.9 mostra as orbitas dos cometas P/ Giacobini-Zinner ¢ P/Biela projetadas
no plano da ecliptica. O trecho segmentado esta abaixo desse plano. Esses comelas
periodicos provocam os chuveiros Draconidas e Andromédidas em meados de outubro e final
de novembro (J.G. Porler, Comets and Meteor Streams, Chapman & Hall Ltd., London,
1852, p. 76). Os chuveiros sio observados quando a Terra passa anualmente pelas regioes
de cruzamento ou tangéncia, mesmo que o cometa nao esteja perto, Grics e fragmentos
liberados pele cometa descrevem érbitas semelhantes & érhita do cometa e preenchem um
volume tubular cujo eixo é a drbita do cometa. Hé chuveiros que persistem por virios
dias, o que significa que a Terra demora dias para cruzi-los em seu mevimento anual,
‘'om o tempo os chuveiros perdem intensidade, pois os graos e fragmentos se dispersam.
Eles sofrem perturbagoes gravitacionais e agio de forcas nio-gravitacionais {pressio de
radiagao ¢ efeito Poynting-Robertson)., Assim meteoros esporddicos foram ehuveiros no
passado.

3
Y
L n.rmm“r__.f
= — -

Figura 6.9

Os meteoros na maioria sao causados por fragmentos de material friagil, pouco denso,
mais condizente com origem cometdria, Os meteoritos devem ter origem nsteroidal.

6.5 Poeira Zodiacal

A poeira sodiacal ¢ uma nuvem de graos medindo 1 & 10 gm acumulados no plano da
ecliptica. Como esses grios refletem a luz solar, a poeira zodiacal se manifesta através do
fenomeno da luz zodiacal. No espectro dessa luz pode-se ver as linhas de Fraunhofer, pois
of graos nao se agitam rapidamente como os elétrons da coroa solar. A luz zodiacal forma
uma faixa no céu ao longo da ecliptica. Ela é ténue, mas tanto mais intensa quanto ninis
perto do Sol. Assim sua observacio deve ser feita perto do horizonte Leste pouco antes
do nascer do Sol, ou do herizente Oeste logo apds o por do Sol. O Gegenschein ¢ nluz
zodiacal visivel na diregho diametralimente oposta aquela em que o Sol se encontra. E que a
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reflexfo da luz pelos graos é bastante eficiente em direcio & prépria fonte iluminadora. Por
ser refletida, a luz & parcialmente polarizada. A observacio requer, além de uma atmosfera
livee de nuvens ¢ poeirn em suspensao, que & faixa zodiacal proxima ao Sol fique o mais
verlical possivel no horizonte. Essa condigio € comum nos tropicos. Mas em latitudes
médias do nosse hemisfério, ela ocorre a0 amanhecer em datas subsegiientes ao equindeio
de outono, e ao ansitecer em datas que antecedem o equindcio de primavera.

Giraos da poeira zodiacal descrevem drbitas aproximadamente circulares em redor do
Sol. No referencial desses graos a posicio aparente do Sol é deslocada pela aberragao.
Como a velocidade tangencial do grae, V, ¢ muito menor que a velocidade da luz, o
angulo de aberragiio £ o arco tangente de V/c (figura 6.10). De acordo com a analogia
do automovel que corre sob chuva, o grio passa a ver os [otons solares incidindo na =ua
frente. Ora, esses fotons tém componente da quantidade de movimento no sentido oposto
ao movimento orbital. Quando esse mesmo grao reemite fotons, o faz isotropicamente em
todas as diregies. O resultado liquido ¢ o diminuigio da velocidade orbital do grao, de
modo que ele passa a espiralar em diregho so Sol, como se o meio fosse viscoso., Nisso
consiste o efeito Poyniing- Robertson,
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Figura 6.10

O tempo para um grao cair ne Sol espiralando é proporcional ao quadrado da distéincia
heliveéntrica ¢ ao didmetro do grio. Portanto esse efeito ¢ eficiente nas proximidades
do Sol {dentro de 6 Rg) e para grios pequencs. Mas é preciso lembrar que esse efeito
compete com outras forcas e processos erosivos, Griocs muito pequenos, submicrométricos,
sio facilmente empurrados para fora do Sistema Solar pela pressio de radiagio. O efeito
Poynting-Robertson nio pode agir nesses grios, que praticamente ndo tém velocidade
tangencial. S5¢ graos maiores sio suscetiveis ao efeito Poynting- Robertson. Entre 4 e 6 Rg
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for detectada a emissao térmica de uma concha de graos de poeira espiralando em direcio
ac Sol. A temperatura dos graos ¢ de 2 mil K. A distancias menores a temperalura aumenta
tanto que, de acordo com a composigio quimica; alguns grios se vaporizam completamente,
outros ficam tho pequenos que passam a ser expulsos pela pressio de radingio. Por isso ¢
que no interior da concha ha uma eavidade sem graos. Por esses processos loda a poeira
zodiacal & reciclada em questio de apenas 5 milhdes de anos. Impoe-ge a necessidade de
um suprimento de nova poeira. Ela pode ser produzida por colisio entre asterdides, ou
por cometas de curto periodo nas proximidades do Sol. O fato de as sondas nao terem
encontrado poeira fina na regifio do cinturdo dos asterdides favorece a origem comeldria.

() satélite IRAS (Infrared Astronomical Safellite ] detectou emissio infravermelha cor-
respondente a grios da poeira zodiacal presentes nas partes mais externas do Sistema Solar.
A temperatura decresceu de 280 K s 170 K & medida que se afastava para regies mais
distantes do Sol. Ao mesmo tempo a espessura da camada de poeira também decreseen. O
satélite detecton também uma faixa de emissao por poeira 10° acima da ecliptica, e outra
10" abaixo, na regiho dos asterdides.
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Capitulo 7

ORIGEM DO SISTEMA SOLAR E DA VIDA

Dacar T. Matsunra







Antronomis ¢ Astroflsica
T.1 Formngho do Sistemn Solar

0 Sistema Solar apresenta regularidades que datam desde a sua formacio: a distancia
dos planetas ac Sol segundo a lei de Bade; a coplanaridade das drbitas planetarias { Mercirio
e Plutdo sio excegoes); a forma quase eircular das drbilas planetirias (Mereirio & Plutio
sho exceqoes; o sentido comum do movimento orbital des planctas ¢ da rotacao do Sal; a
rotagho dos planetas no mesmo sentido do movimento orbital { Vénus e Urano sio excecies);
of sistemas de satélites # anéis sAo para oz planetas giganies o que os planetas ¢ o5 asterdides
gio parn o Sol. Ha diferengas sistematicazs de compoesicac quimica gue distinguem os
planelas internos ou telaricos, dos externos ou jovianos.

Além disto, qualquer teoria cosmoganica deve levar em conta que: embora 99.87% da
massa do Sistema Solar esteja no Sol e apenas 0,13% nes planetas, 99,0% do momento
angular esta nos planetas ¢ apenas 0,5% no Sol; e que o8 cometas de longo periodo tém
orbitas excéniricas com inclinaches quaisguer.

A partir de um conjunto minimo de suposigoes, uima boa teoria deve dar conta de forma
coerente e verossimil dos pontos acima mencionados. Nao ha uma teoria cosmogdnicn in-
teiramente satisfatoria. Alguns avangos significativos ocorreram ultimamente gracas a con-
tribuigdes oriundas de diversas areas; exploracio espacial, meteoritica, simulacio numérica
de processos dinAmicos, estudo de nuvens moleculares densas e de estrelas na fase preé-
Sequéncia Principal, O que é apresentado & seguir goza de consenso nas linhas gerais, mas
contém elementos sujeitos a controvérsia, cuja escolha pode refletir a preferéncia subjetiva
do autor,

Uma questio crucial é saber se a matéria prima dos planetas tem origem estelar ou
interestelnr. No passado foram propostas teorias segundo as quais essa matéria prima
seris estelar, por exemplo, resto de uma supernova que teria explodide perte do Sol,
ou maiéria solar arrancada numa aproximagio de outro corpo celeste. Essas teorias sao
designadas catastrdficas. Uma outra questdo crucial ¢ concernente & simulianeidade, ou
nao, da formagao do Sol e do resto do Sistema Solar. Houve uma proposta de que o cortejo
planetdrio foi capturado do meio interestelar pelo Sol, quando este eruzou bragos espirais
da Galaxia. Tanto essa teoria como as calasirdficas pressupdem o Sol ja formado antes
dos planetas. Mas a proposta que vem se firmando cada ver mais ¢ a da Nebulosa Solar
Primifiva (NSFP). Suas linhas gerais foram proposias por Laplace, em 1796. O cortejo
planetario seria subprodute da formacao do Sol, e tode o Sistema Solar teria se formado
da matéria interestelar. Que a materia planetdria seja de origem interestelar atestam
suas abundancias relativas de deutério, hidrogénio, litio, silicio e ferro. Elas sfo iguaiz
noa planetas & no meio interestelar. No Sol as abundancias relativas do deutério & litio
EAC MEenores, mas € que esses elementos sao destruidos pelas reagoes termonucleares, A
simultaneidade da formacio do Sol e dos planetas ¢ atestada pela datacio radicativa e
pela radioatividade {3asil de meteoritos condrflicos (capitulo 6).

A formacio de estrelas tem inicio quando uma nuvem interestelar densa comeca a
se colapsar gravitacionalmente. Isso comeca gquando um aumento fortuito de densidade
num ponto da nuvem aumenta localinente a atragio gravitacional. Esse processo entra
num circule vicioso (ou instabilidade), pois a atragio gravitacional promove acumulacio
de matéria que, por sua vez, passa a atrair mais fortemente a matéria circunvizinha, e
assim por diante. 56 o esgotamento da mailéria na nuvem, ou a atuacao de alguma forca
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de outra origem (magnélica, rotacional) pode sustar o colapso. A condicio para o colapso
ucorrer € que a extensio da perturbacio gravilacional seja maior que o comprimento de
Jears

A= (x/Gp)'? v, (7.1)

onde v, & a velocidade do som e p a densidade do gis. O comprimento de Jeans representa
a distncia que pode ser percorrida no mesmo intervalo de tempo pelo som e pela matéria
em queda livre. Numa perturbagio menor que esse comprimento, as forcas decorrentes da
pressao, que se propagam com a velocidade do som, ainda conseguem se opor & contragio
gravitacional e impedir a instabilidade, No caso oposto, a atracio gravitacional agira
sem que a pressac tenha tempo de exercer oposicio. Introduzindo-se valores tipicos de
nuvem interestelar densa no segundo membro, conclui-se que & nuvem colapsada tera 10°
a 10° Mg. Como o Sol tem massa estelar média, conclui-se que uma multidio, e nio uma
estrela individual, resulta de um Jinico colapso. Por isso é que sio comuns estrelas em
aglomerados, associagbes e sistemas miltiplos. A formacio de estrelas individuais impoe
que & nuvem, antes do nascimento de estrelas, se subdivida em fragmentos, cada qual com
massa nao muito diferente daguela que terd a estrela e sen cortejo planetirio. Uma alta
rotagho inicial da nuvem propicia a fragmentacio,

A histéria da NSP comeca quando o fragmento que daria origem ao Sistema Solar
adquiriu individualidade. lsso ocorreu ha 4,6 bilhoes de anos. O fragmento também sofreu
colapso gravitacional enquanto sua parte central nio se aquecin, poit nio era suficiente-
mente densa e opace para impedir o escape da radiagio. Mais tarde, porém, a radiagio
passou a ter dificuldade para escapar. Com isso houve aquecimento e aumento de pressio
na parte central. Dai em diante a contragao ficou lenta. O proto-Sol emitia radiacio in-
fravermelha, cuja energia era de origem gravitacional. No diagrama HR ele era um ponto
sobre a trajetéria de Hayashi, e seu interior era convectivo.

Um fator indispensavel nesta discussio é a rotacio da NSP. De acordo com a lei
da conservagao do momento angular, & medida que a NSP se contrai, passa a girar mais
rapidanente, Se a rotaciio inicial for muito alta, cerca de metade da massa pode se destacar
formando uma estrela companheira, Nao foi esse o caso do Sol. Uma rotacic mais lenta
deu origem a um disco. A gravidade atral s matéria radialmente ao centro de massa, mas a
forga centrifuga atua perpendicularmente ao eixo de rotagio. Dessa combinagio de forcas
resulta, no centro do fragmento, um adensamento maior de matérin, o proto-Sol, e, no
plano equatorial, um disco de gas e poeira que inicialmente se estendia até a orbita de
Plutao. A figura 7.1 esquematiza um corte transversal da NSP com o proto-Sol convectivo
no centro. As setas indicam a acresgao de matéria através do disco e 0 escoamento bipolar,

Observactes indicam que, concomitantemente & acresgan que se processa através do
disco, ocorre um esconmento molecular bipolar através das duas extremidades do eixo de
rotagho. Depois, 8 menos da metade da distancia de Merciirio, o disco e aquece a ponto
tdo campo magnético do proto-Sol se congelar na matéria. Essa parte do disco # compelida
& girar com & mesma velocidade angular do proto-5ol. Como a velocidade orbital é maior
que & kepleriana, a matéria acaba se afastando do Sol. Acredita-se gue assim o proto-Sol
rejeitou uma parte substancial da matéria da NSP e perdeu o grosso de seu momento
angular original.
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Figura 7.1

Perto do proto-Sol as temperaturas no disco foram sempre mais elevadas do que nas
partes periféricas, em virtude da radiagio solar. Quase todos os grios que vieram do
neio interestelar sobreviveram, & exceciio dagueles que ficaram no interior da atual drhita
de Mercirio, que se vaporizaram. A composicio isotdpica do oxigénio nas inclusdes de
cileio ¢ aluminio de condritos carbondceos ¢ anomala (capitulo 6). Uma explicacio ¢ que
os grios interestelares refratirios que j4 encerravam essas anomalias foram incorperados
intactos nesses meteoritos, Tais anomalias sio devidas a supernovas que evoluiram mais
rapidamente do que o Sol num mesmo aglomerado de esirelas.

Por causa da agitagio térmica o gis demorou mais que os graos para se sedimentar
no plano equatorial. Mas a pressies entre 1077 ¢ 107* atm, ele se condensou em grios
que também e sedimentaram. No disco, em cada distancia heliocéntrica somente se con-
densaram materiais cujos ponles de fusio cram mais alios que a temperatura local, Mais
perto do proto-Sol, na regido dos planeias teliricos, havia graos condensados de minerais
refratdrios (silicatos, dxidos), além dagueles de origem interestelar, também feitos desses
materiais, que conseguirain sobreviver. As substancias mais volateis foram perdidas nas
proximidades do proto-Sol, mas puderam se condensar a distancias maiores. Na regido de
Jiipiter, Saturno, Urano, Netuno ¢ de formagio dos comelas, condensaram-se compostos
de C, N, O, e H, tais como agua, didxido de carbone, metano e amonia. Isso determinou
n diferenciagao entre planetas teliricos e jovianos.

Com a sedinientagio no disco a densidade numérica dos grios crescen. Eles passaram
& colidir entre si e a crescer até alcangar dimensdes centimétricas, assistidos pelas forcas
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de van der Waals. Esta fase pode ter durado 10° anos. Entre a formacio de graos cen-
timétricos até o surgimento dos planetas ha uma longa histéria evolutiva. Em resumo, hi
dois caminhos possiveis: ou a matéria ¢ atraida pelo campo gravitacionsl do proprio pla-
neta e formagio (colapso gravitacional), ou ¢ agregada através de colisbes (acumulagio).
Admitindo-se provisorismente que a Terra se formon por colapsn, pode-se estimar qual
serin # densidade do disco na atual drbita da Terra, Essa densidade é menor que o limite
de Roche, de mode gue o poder desagregador das forgas de maré induzidas pelo Sol seria
dominante. Pode-se afirmar, portanto, que os planctas teliiricos nio escolheram o caminho
do colapso. Em vez disso teria ocorrido uma instabilidade no disco que o fragmenta, e que
ocorre quando a velocidade orbital ¢ excessiva em comparacio com a velocidade relativa
entre os grios. Nesse caso, a densidade na drbita da Terra nao viola o limite de Roche.
Cada fragmente teria um tamanho inicial de milhares de km. Os grios centimétricos e o
gas contidos nele nio formariam diretamente um tinico salide, mas, infdimeros objetos com
centenas de metros descrevendo drbitas fechadas. A interacio com o gis circularizava as
orhitas desses objelos e promovia colisdes lentas que propiciavam a coalescéncia de sélidos
com diimensoes quilométricas, os planclesrmats. A esta altura o disco havia se transformado
num conjunto de anéis concéntricos com planetesimais viajando em érbitas independentes,
Baixas velocidades relativas continuariam promovendo colisdes lentas e & formacio de cor-
pos asteroidals ou maiores. No lugar dos andis icaram entdo os protoplanetas. Capazes de
exercer alracao gravitacional, acumularam lentamente os seus altimos fragmentios. Estas
nltimas etapas duraram até 10* anos.

Os planetesimais que deram origem aos planetas teliricos deveriam ter a composicio
de condritos ordindrios. Portanto, esses planeias nao poderiam ter minerais hidratados e
commpostos carhondceos. Como entio ha carbono fbasil na Terra, atmosfera e hidrosfera
resuliantes de “degasamento”?

Planetesimais com composicio de condritos carbondceos se condensarnm na Tegiao
dos msterdides. Muitos deles, perturbados por Jipiter, entraram em drbitas excéntricas,
e foram os idltimos a colidiremn com os planelas teliricos e a comporem suas camadas
externas.

Longe do Sol, as temperaturas mais baixas permitiram a formagio de gelos, euja
aderencia natural promoven num mais rapido crescimento de planetesimals. A formacho dos
planetas gigantes foi coneluida antes que a dos planetas teliricos. No inicio oz planetas
Jovianos cresceram por acumulagio, de forma semelhante aos planetas teliricos. Mas
quando a massa alingiu cerca de 15 massas lerresires, comegou o colapso hidrodindmico
do gas circunvizinho. Quase a tolalidade da massa atual foi incorporada por ter sido
atraida gravitacionalmente pelo proprio planeta. [sso expliea também os grandes vaos
existentles enire os planeias externos. Uranc e Neiuno tém menos H & He do que Jipiter
e Saturno. Talvez o colapso hidrodinamico tenha ocorrido tardiamente nagueles planetas,
quando o diseo ji estava se dissipando. (s gases perto desses planetas, enguanto ainda
tinham alta densidade, exerceram arrasto nos planetesimais que puderam ser facilmente
capturados. Satélites irregulares {ver adiante) devem ser planetesimais capturados quando
a liltima parcela de gazes estava sendo depositada ne planeta central.,

Plutao parece ser um satélite que se desgarron de Netuno. O satélite Charon pode ter
resultado da fissio de Plutiao.
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Para a origem da Lua foram propostas diversas teorias: ela teria resultado da fissio
da Terra, induzida por rapida rotagio; cla leria sido capturada pela Terrn; ela teria se
formado a partic de wm disco geocéntrico remanescente da formagio da propria Terra.
Mais recentemente, vem recehendo crescente aceitacio a teoria segundo a qual, na etapas
tinais da formagao da Terra, um corpo comparavel a Marte colidiu de raspao, & seus
fragmentos formaram um disco geocéntrico. A parie interna, aquém do limite de Roche,
sofreu efeitos de maré da Terra e e dissipou. A parte externa pode formar & Lua. Fasa
teoria explica porque a Lua contém menos ferro do que & Terra. A Lua ¢ taanbém carente
de elementos voliteis, mas isso continua inexplicado, Colises de raspio ajudam a explicar
a orientagio do eixo, o sentido ¢ a velocidade de rotagio dos planeias. Talvez expliquem
a inclinagao anomala do eixo de Urano.

Quanto aos ontros satélites, chamam-se regulares aqueles com movimento de acordo
com o sentido de rotagao do planeia e no seu plano equatorial. Eles podem se originar de
discos circumplanetirios. Os satélites regulares mais proximes de Jipiter (Io e Europa)
tém composigao mais rochosa que os satélites mais distantes (Ganimedes ¢ Calisto), Talvez
porque os satclites mads internos sofreram maior bombardeamento de planetesimais, e
foram também mais aquecidos pela luminosidade de Jipiter enquanto este se formava, E
certo também que o8 satélites mais internos tém atlividade vuleiinica, mas isso pode ser
devido a eleitos de mare.

Satélites irregulares sho capturados. A captura é favorecida pela presenca do gis
que produz forgas de arrasto, causa o espiralamento do satélite e sun possivel queda no
planeta. Fobos e Deimos orbitam no plano equatorial de Marte em 6rbitas circulares no
sentido direto, mas podem ser asterdides capturades. Por efeito de arrasto da atmosfera
de Marte, Fobos estd espiralando em direcio ao planeta. A rotacio desses satélites ¢
sincronizada com o movimento orbital, um efeito do amortecimento das forgas de maré.

O anédis de planctas jovianos devem representar matéria circumplanetdria que nao
conseguiu se agregar em salélites, ou matéria caplurada que se fragmentou.

Cometas tem sido concebidos como planetesimais constituidos de gelo e de fragmentos
rochosos, formados além da drbita de Urano. Ainda recém formados foram perturbados
pelos planetas gigantes. Cerea de 10" acabaram se instalando na Nuvem de Oort. Pertur-
bados ai por estrelas vizinhas, virios deles se projetam para as regides internas do Sistema
Solar, descrevendo drbitas excéntricas e com inclinagoes quaisquer. Alguns autores, entre-
tanto, acham que a Nuvem de Oort deve se digpersar num tempo mais curto do que a idade
do Sistema Solar. E propoem que os cometas devemn se condensar em nuvens moleculares
densas siltuadas nos bragos espirais da Galaxia, de onde seriam capturados pelo Sol em sen
movimento ao redor do centro da Galaxia.

100 milhoes de anos apds o surgimento da NSP o proto-Sol comecou a emitir um
intenso vento que dissipou os iltimos restos de gis e poeira, desobstruindo a passagem
para a luz visivel. O proto-Sol entrava na fase T Tauri. O coriejo planetirio j& estava
formado. O atual venlo solar ¢ uma perda de massa bem mais amena do que agquels da
fase T Tauri, mas constitui um processo continuo de perda de momento angular.

Relativamente pouco se conhece do Sistema Solar, apesar da relativa proximidade de
seus objetos. Faz falia sobreiudo a observagio de outros sistemas semelhantes. Dentro
de uma esfera centrada no Sol com raio de 4 pe, conlam-se 19 sistemas de esirelas en-
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volvendo 27 estrelas. Dessas, 25 pertencem & Sequéncia Prineipal, senda az tarding as
miais numerosas, ¢ apenas duas ands brancas, Nao ha gigantes nem supergiganies, Clom
o mesmo tipo espectral que o Sol b duas estrelas da Sequéncia Principal: a estrela r
da Balein & ¢ do Eridano. Niao se sabe, porém, ze como o Sol, sio dotadas também de
sistemas planetarios. A observagio direta de planetas nao pertencentes ao Sistema Solar
& quase impossivel, pois o seu brilho se perde inteiramente no brilho da estrela central.
Uma alternativa & tentar observar o movimentio oscilatorio da estrela central em relacio
ac fundo de estrelas fixas. Essa oscilagio resultaria do falo de que ambos, o planeta e a
estrela central, descreveriam drbitas elipticas em redor do centro instantineo de massa. Na
pratica, essas oscilaghes apresentam amplitude de apenas 1/100 da propria imagem este-
lar! ) asironomo Peter van de Kamp observou 40 estrelas vizinhas desde 1938, Concluin
em 1969 que a estrela de Barnard, uma ani vermelha, apresentave oscilagdes periddicas
causadas por pelo menos dois planetas gigantes, semelhantes & Jupiter ¢ Saturno. Outros
astronomos refizeram as analises de outras placas fotogrificas e nio aceitaram as conclusies
de van de Kamp. Portanto, a questido da existéncia de outros sistemas planetdrios sinda
continun sem resposta.

Essa investigacho pode ser feila também pelo efeito Doppler (eapitulo 8). Observacies
feitas em estrelas similares ao Sol indicam que 57% apresentam uma companheira estelar,
As restantes tém companheiro de pequena massa que pode ser and marrom. Embora sejam
tanto mais frequentes o3 casos, quanto menor ¢ a massa do companheiro, nio ha nenhuma
detecgiio incontestavel de um planeta como Jipiter e muito menos como a Terra.

7.2 Origem da vida

Cada vez mais esia quesiio vem sendo focalizada no contexto da evolucio do Sistema
Solar ¢ do Universo. Nessa linha de pensamento, a vida deve resultar de uma natural
evolugao fisica, quimica e biologica da matéria inicial inorganica. Este esquema sugere um
possivel cardler universal da origem da vida. Como esta discussio fatalmente desemboea
na quesidio da existéncin, on nio, de vida em outras partes do Universs, & importante
enfatizar que todas estas especulagoes e limitam & vida, tal qual a conhecemos na Terra,
Nada exclui ¢ priori que a vida na Terra represente meramente um caso isolado dentro de
um ensemble de variedades desconhecidas e insuspeitadas.

S5ao trés as caracteristicas fundamentais da vida:

1. Os seres vivos séo organismos. () crescimento ¢ 8 manutencao atraves do metabolismo
segue wmn esquenmia de organizacio.

2. Ds seres vivos se reproduzem. A auto-replicacao on reprodugio se realiza através da
agho microscopica dos genes (sequéncias de aminodcidos).

3. Os seres vivos sio sujeitos & mutacio e capazes de transferi-la a sens descendentes.
Como dai podem resullar seres mais adaptados ac meio ambiente, a mutagao ¢ a chave da
evolugao biologica.

As duas primeiras caracteristicas podem ser explicadas por meio de interacies mole-
culares envolvendo proteinas e acidos nucleicos. Proteinas sao cadeias de aminodcidos e
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constituem a matéria prima da vida. Além de contribuirem na constituigio do estofo fisico
dos seres vivos, as proteinas atuam como enzimas catalisadoras de reagoes bioguimicas
cspecificas. Numa célula, s expensas de energia de origemn solar, reagdes quimicas se
processam sob a acho catalisadora das enzimas que, por sua vez, sio controladas pelos
dcitlos nucleicos. Estes sho cadeins de nucleolideos que armazenam as informagies sobre
a estrutura do organismo. Eles tém a capacidade de se autoduplicarem, de mode que
toddas as células-filhas contém exatamente os mesmos genes das células-maes. Cinco tipos
e nucleotideos correspondent a cinco diferentes tipos de bases nitrogenadas (adenina,
guanina, citosing, limina e uracila). Cada sequéncia de trés nucleotideos, especificada por
wina trinca de bases nitrogenadas, guarda correspondéncia com um mninodcido especifico.
Essa correspondencia € o codigo genélico. Do enorme niimero de possiveis aminodcidos, os
processos vitais selecionaram um wimero relativamente pequeno, o que restringe a varie-
dade das reagdes bioquimicas. As proteinas dos seres vivos sio combinacoes de vinte lipos
de aminodcidos, organizadas de acorde com as instrugdes inscritas em cédige genético na
cadein molecular de win dcido nucleico. Um fato curioso ¢ inexplicado é que o8 aminoacidos
de proteinas naturais sio isdmeros levagiros, assim como os polissacaridess sio dextrégiros.

O que impressiona nisso tudeo é que o codigo genético ¢ universal. Vigora para todos
os seres vives. O ATP (trifosfato de adenosina) ¢ também uma moeda universal de troca
de energia nas reagies bioguimicas de todos os seres vives, Além disso, as proteinas e
os acidos nucleicos sio constituidos de dtomos de H, O, O, N, Ca, e K, aqui citados na
ordem decrescente de participagao. O H comparece principalmente na forma de dgua,
Essa composi¢ho quimica coincide com a composicio solar, excluindo-se o He e o Ne que
sac inertes. Pode ser que, na sua emergénein, a vida tenha langado mao do que tinha
& sun volla, sem chance de fazer escolhas. Todavia, essa universalidade & importante
para corroborar o hipdtese de que tudo comegou de uma tnica relagio ancestral entre
genes ¢ proteinas numa protocélula, A vida teria surgido, portanto, num meio abidtico ou
mineral, num caso dnico de geragao espontanes num Universo ja evoluido quimicamente e
molecularmente. Seguiu-se depois a evolucio bioldgica darwiniana.

A analise de meteoritos do tipo condrito carbondeeo, ¢ as observacies radioastronimi-
cas de moléculas interestelares, corroboram a idéia de que os compostos organicos podem
ser sintetizados naturalmente, mesmo sem a aluagao de seres vivos. O meteorite Murchizon
que caiu na Australia em 1068, ¢ outro coleindo na Antartida no mesmo ano por uma equipe
Japonesa, continham aminodacidos de origem extraterrestre. A radioastronomia deseobriv
a existéncia de moléculas interestelares complexas envolvendo H, €, O e N, inclusive o

formaldeido a partir do qual pode-se formar aminodcidos. Portanto, a evolucio molecular
deve preceder a evolugao biologica.

A Terra nao se formou de acordo com a composicio solar, pois nela faltavam os ele-
mentos leves ¢ volateis. A atmosfera primitiva resultou do degasamento do interior quente
e era alimentada através de intensa atividade vuleanica que perdurou por 100 milhdes de
anos, no maximo. Apesar da ejecio de Ha O, CO4, além de HS;, CHy « NH;, a atmosfera
nao possuia oxigenio livre como hoje, que poderia destruir moléculas organicas. A formagio
de moléculas complexas requeria energia de radiacio com comprimento de onda inferior a
2200} A. Fontes dessa radiagio teriam sido os relampagos e o proprio Sol, porquanio ainda
udo havie a oronosfera a bloquear a radiagao ultravioleta. Experimentos de laboratorio
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demonstraram que nessa atmosfera redutora, sob a agéo de descargas elétricas, é possivel
formar aminodcidos. Uma sérin limitagio desses experimentos & gque a “sopa printitiva”,
sein dhivida, contém contaminanies indesejaveis acidentalmente presentes nos recipientes
e no proprio vacuo. Além disgo, & simulagio discrepa da realidade vo que diz respeito ao
Eeinpo de reagio. Se o decurso de bilhides de anos é um integrante essencial da formacaoda

villa, a geracio da vida a partir de substancias ahioticas em laboratorio € um sxperinmento
impossivel,

Outros experimentos foram feitos para mostrar as possibilidade de formacio de agi-
cares, lipidios e bases de acidos nucleicos. Mas o furmagﬁ.cl de macromoléculas com ar-
guitetura complexa, lais como proteinas e acidos nucleicos ainda nao foi demonstrada, Ha
portanto uma enorme obscuridade no tocanie & formacio de proteinas e dcidos nucleicos
a partir de moléculas menores tais como aminoacidos, agicares, lipidios e fosfatos. (0 en-
cadeamento de aminoacidos e nucleotideos em proteinas ¢ dcides nucleicos tem sido feito
em laboratorio. Mas, a formacio de macromoléculas bidticas nAo resulton da jungio no
acaso de pecas. U eddigo genélico esteve vigente desde o infeio. Moléculas simples em pre-
senca de superficies argilosas ¢ agua, aparentemente sao capages de formar grandes cadeias
e de se duplicarem por meio de reacoes cataliticas. Hesta verificar se, nalgum momento,
wihA eadein de nueleotideos pode passar a se duplicar autonomamente, sem mais necessitar
do contacto com & argila.

Segundo a paleontologin, fdsseis microscopicos datando de 3.5 bilhges de anos sfo as
evidéncias tangiveis da vida mais remota. 5ao colonies de bactérias = algas. Porlanto,
cerca de 1 bilh&o de ancs apos & formacho da Terra, a evolugio molecular j&a havia sido
completada. Desde entdo as formas de vida sofreram mutagoes. De acordo com a terceira
caracteristica da vida mencionada acima, a evolucao darwiniana selecionou para sobreviver
aquelas formas melhor adaptadas ds cambianies condighes ambientais. De um modo geral
os orgauismos mais adaptados também sao mais aplos a se reproduzirem.

A primeira célula deve ter surgido na superficie da dgua, ou numa superficie solida em
contacto com a dgua quando a idade da Terra era de 1 bilh&o de anos. (s primeiros or-
gonismos, heterdtrofos, numa atmosfera redutora, se alimentavam de compostos orginicos
preexistentes sintelizados por processos nao bioldgicos, e oblinham energin através do ATP
recollido do meio ambiente. Em fundos de lagos eles se protegiam da agho destriliva da
radiagho ultravioleta do Sol. Vivendo sem competiciio, esses organismos esgolaram a fonle
de ATP, Formas de vida capazes de sinteiizar denlbro de si préprios o ATP a partir da
glucose, pelo ciclo da fermentagio, foram entio favorecidas. Mas sobireveio depois a erise
da falta de suprimento de glucose. Isso fez com que a capacidade de produzir glucose
através da foltossintese determinasse uma melhor adaplacio ao meio. Mas a partir dai o
contendo de oxigénio comecon a aumentar. Isso ajudou a formar a ozonosfera que hlo-
queia & penetracio de raios ultravioleta do Sol. Essa radiacio que foi importante para a
sintese de compostos organicos no passado, ¢ letal para muitas formas atuais de vida. A
ozonosfera resullon também, em parte, da diszociacio da dgua pela radiacao ultraviolets,
e protegeu a agun de ser lotalmente fotodissociada. A sintese de moléculas organicaz pela
radiagho ultravioleta também cessou, havendo mortandade dos seres incapazes de sinlese
organica, Agora a vantagem da selecio foi para os organismos capazes de respirar, as algas.
Quande estas morriam, serviam de alimenlo para as bactérias, consumidoras de moléculas
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orghnicas, mas incapazes de sintetiza-lns pelp folossintese, Entee 3.5 @ 1.5 hilhdes de anos,
n Terra teve sé bactérias ¢ algas, ambos procariontes. Células procarientes ndo Lém nlcleo
bem desenvaolvido.

Mais complexas ¢ evoluidas sio as eélulas encorionies. Estas datam de apenas 1.5
ilhoes de anes. Com elas surgiram seres multicelulares capazes de reproducao sexuada.

Fosseis antigos deixaram registrados sinais de extincio em massa de plincions do
oceans, moluscos nadadores, dinossauros e outros grandes animais, ha 65 milhdes de anos.
Deorreu certamente um evento catastrdfico, talver uma colisao com cometa ou asterdide,
seguida de levaniamento de poeira, escuridao global por meses, interrupgio da fotossintese
e redugio da temperatura. Se isso propicion a proliferagio posterior dos mamiferos, esse
evento astrondmico representaria um episddio importante de evolucdo bioldgica.

Atualmente, combinande-se & mformatica com a engenheria genética, foi possivel hi-
erarquizar os genes, e & arvore genealdgica assini oblida é agradavelmenie concordante com
a arvore das espécies levantadas pela analise de fosseis. lsso abre um novoe caminho em
busea da protocélula, j& que o caminho paleontoldgico parece obstruido.

A existencie da vida pode ser descartada em todos oz demais planetas do Sistema
Solar, Essa questio merece maior atencio em Marte, onde ha dgun em certa abundancia.
Todavia ela existe no estado de vapor ou sélide, além da pressao atimosférica na superficie
ger 150 vezes menor que na Terra. Duas sondas Viking realizaram irés testes hioldgicos
com resultados negativos. Restam abertas, porem, possibihdades de que & vida tenha
existido no passado, pois a morfologia da superficic parece indicar que houve dgua liquida
no passado,

Sem divida, a inteligéncia ¢ um desdobramento da vida na Terra. Ela ¢ um resultado
da evolugio e da selecho natural. Como a agao natural de um ser inteligente é fazer coisas
artificiais, pode-se indagar quais seriam as manifestagdes artificiais de seres inteligentes,
perceptiveis a distancias interestelares. Dentro da expectativa humana, ezsas manifestagtes
seriam sinais comn estrutura logica modulando ondas eletromagnéticas. Com base nisso,
desde 1960 radioastronomos tém realizado programas de egeuta em ondas de rddio na Mixa
de 1 a 50 em. Até agors os resultados tem sido negativos. A estimativa do ndmero N de
civilizagdes na Galdxia pode ser discutida com o auxilio da famosa equagdo de Drake:

N=fpfefif-NT, (7.2)

Nesta equagio, N ¢é a taxa de formacan de estrelas na Galaxia, atualmente estimada em
cerca de 3 por ano; f, € a fracho de estrelas que tem coriejo planetario; f, ¢ a fragio de
planetas como a Terra que abrigam vida; f; ¢ a fragio de planetas que abrigam vida ¢ que
desenvolveram formas de vida inteligente; f. ¢ a fragio de planetas com vida inteligente
que desenvolveram civilizagho tecnoldgica com comunicagho eletromaguética; T, € o temnpo
de duracao de uma civilizagio tecnoldgica. A anica varidvel razoavelmente hem conhecida
na eqiagho (7.2) € N, Pode-se fazer um caleulo otimisia, supondo que a vida como a nossa
pulula na Galixia. Nesse caso, o nimero de planeias com vida inteligente seria dado por

N=NT. (7.3)

N wvale 3 vezes a duragio de uma civilizagio teenolégica. Por exemplo, N = 300 se a
civilisgagio tecnoldgica durar nim século. Num calculo pessimista, o valor de V pode cair
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por um fator de um milhde. Nesse caso, para haver nma uinica civilizagan tecnologica na
Galaxia além da nossa, ela deveria durar no minime 300 mil ancs. Nao hd no momento
nenhum critério seguro gue permita decidir por uma posicio olimista ou pessimista. A
equagio de Drake pode ser manipulada para se estimar a distancia de uma estrela com
civilizagao tecnologica. Conclui-se que, para se estabelecer uma comunicacio nos dois
sentidos, de ida e volta, mesmo na hipitese otimista, a duracio da civilizagio tecnoldgien
nao poderd ser menor que 2 mil anos. Caso contrario, a civilizacio interlocutora tera
desaparecido anles de receber a resposta.
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Astronomis & Asirofizvica

8.1 Radiagio eletromagnética

{a) Ondas

O conceito de ondas nos € familiar, especialmente com relagio s ondas que se pro-
pagam na agus. Uma pedra atirada no meio de um lago tranquilo produz perturbacies
que viajam sc longo da superficie do liquide. Uma particula (uma folha, por exemplo)
na regiio perturbada adquire um movimento ondulatorio, isto &, sun altura A medida em
relagho ao nivel médio da agua pode zer colocada na forma

2m
h= H.tenli—i-{: - 'r.li]] (8.1}

onde consideramos, para simplificar, & propagacio ac longo de uma tinica direcio, carnc-
terizada pelo eixo dos z (figura 8.1).

ﬁ\ —
f"\J \V/

Figura 8.1

A altura maxima H ¢ a amplitude da onda, cuja velocidade de propagagio é v. A distaneia
entre duas crisias sucessivas é o comprimento de onda A. De acordo com a equacio (8.1),
o altura i em um instante dado pode ser obtida fixando-se o tempo {, por exemplo, ¢ = 0:

A= HH“(E;:) (8.2)

Esta equagio corresponde exatamente & curva continua da figura 8.1. Paraz =0,k =0
para x = Ajd, h = H. A equagio 8.1 também descreve o comporiamento da particula com
o tempo: fixando-se o valor de = (por exemplo, = = 1/4), obtemos

h = Hsen[E‘:—{é —ﬂf}‘l (8.3)

ou seja, & medida que 1 aumenta, a parficula descreve uma oscilagio de amplitude H (ver
figura 8.1, linhas continua e tracejada). Neste exemplo, em ¢ = 0,h = H. Isto 86 voltard a
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ocorrer quando § = Afv, isto é, o periodo da oscilagio é igual a A /v, Portanto, a frequéncia
das ogeilaghes, ou o nimero de crisias que passam por um dade ponto por segundo &

o

A

e — (B.4)
que ¢ a equagio fundamental das ondas. Por exemplo, as ondes produzidas em um lago
podem ter um comprimento A = 5 em e velocidade v = 15 cm/s, de modo que sua
frequéncia serd v = 3 Hz, ou seja, por um dado ponte passarso trés cristas por segundo
(Hz = hertz].

(b} Natureza ondulatéria da luz

Existemn na natureza diversos tipos de ondas, como as ondas na agua, as ondas sonoras
que se propagain no ar, ¢ as ondas sismicas, que se propagam nas camadas internas da
Terra. Um tipo especial de ondas sio as ondas elelromagnéficas, que correspondemn &

variagio de um cmnpo eléirico E ¢ de um campo magnético B em um meio material on
miesmo no vacuo (figura 8.2).

Figura 8.2

De seordo com & teoria do eletromagnetismo, desenveolvida por J. C. Maxwell (1831-1870)
outros, as ondas eletromagnéticas propagam-se no vacuo com wna velocidade ¢ = 300.000
km/s, a chamada velecidade da luz. Substituindo na equagio (3.4}, oblemos a relacao
fundamental para as ondas eleiromagnéticas:

=3 (8.5)

Como veremos a seguir, o que chamameos lus corresponde a um determinado tipo de onda
(ou radiacio eletromagnética). De acordo com a teoria da relatividade, a velocidade de
propagacio desias ondas to vdcuo & invariante, on seja, ndo depende da velocidade relativa
entre o observador e a fonte de Juz.
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{c) Espectro eleiremagnético

E um fato conhecido gue a luz branca (& loz do Sol, por exemplo), ao passar por um
prisma, decompoe-se nas varias cores do arco-iris. Isto mostra que a luz branca, ou visivel,
consiste na verdade na superposicio de ondas eletromagnéticas de diferentes comprimen-
tos de onda (on frequéncias), as quais interagem com a matéria do prisma de maneira
diferencinda. Este conjunto de ondas ¢ o que chamamos luz vigivel, cntrtspundc A winm
fracio da radiacio total emitida pelo Sol. A luz vicleta corresponde a um comprimento de
onda de aproximadamente 3900 A (A = angsirom), & a luz vermelha corresponde aproxi-
madamente a T200 A, Se egtendermos & radiagio visivel ao dominic de pequenos e grandes
comprimentos de onda, obteremos o chamado espectro elefromagnético, correspondente &
radiacho desde os raios gama (menores comprimentos de onda) as ondas de radio (maiores
comprimentos de onda). A tabela 3.1 mostra um esquema do especiro eleiromagnético,
com suas caracteristicas principaiz.

s diferenies objeloz astronomicos emilem radiaciao em diferentes porgoes do espec-
tro, dependendo de suas condighes fisicas. Por exemplo, a coroa solar ¢ uma regifo de
temperatura da ordem de um milhéo de K (K = kelvins), emitindo intensa radiagao X.
Por ouiro lado, a fotosfera solar, camada relativamente fria (temperaturas da ordem de
G000 K} yue vemos & otho nu, emite preponderantemente na regiao visivel do eapectiro.

A maior parte da radiacao eletromagnética emitida pelos astros nao consegue chegar
até o solo, gendo absorvida pelas partieulas nas diversas camadas da atmosfera terrestre.
Apenas nas chamadas janelas, indicadas na tabela 8.1, ocorre uma aprecidvel transmissao
atmosférica. Nas demanis regides do espectro, s6 é possivel fazer observagoes de fora da
alinosfern, com o uso de baldes, foguetes e satélites.

(d) Propriedades das ondas eletromagnéticas

Tendo sido caracterizada & luz como uma onda l:l::lrt:mngnéﬁth., & convenienbe revisar
algumas das principais propriedades das ondas com importante aplicagio em Astrofisica,

Um raio de laz incidente em um espelho sofre uma reflexdo (figura 8.3) gendo o Angulo
de incidéncia, medido com relagio & normal ao espelho, igual ao angulo de reflexao, ou
i = r. Esta propriedade das ondas eletromagnéticas é utilizada na construgao de telescopios
refletores (capitulo 10).

Figura 8.
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A Y E=hv nome obs.
0% A 1,24 GeV P
1074 A 124 MeV raios ¥ P
107 A 124 MV P
107% A 3x10*® Hz 1,24 MeV P
1071 A 124 keV A duros
1A 124 keV raios X A
10 A 3x 10" Hz 1,24 keV A moles
10% A 124 eV A distante
10° A 2x10'% Hz 12,4 &V ultravioleta A proximo
10 A =1 pm 3 x 10" Hz 1,24 eV visivel J
10 pm P Proximo
10% pm infravermelho P distante
10° gm = 1 mm 300 GHz P radar
10 mm = 1 cmn 30 GHz milimétrica P
10 em 3 GHz dJ UHF
1P em=1m 300 MHz J FM
10 m 30 MH= J curtas
107 m 3 MHz radio P
10* mi = 1 km 300 kHz A longas
10 km 30 kHz A
10? km 3 kHz A
10* kn 300 He A
J: janela
P: transmissdo parcial
A: absorcio atmosferica

Tabela 8.1
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A decomposigao da luz branca por um prisma é um exemplo da refracio (figura 8.4).
A luz propaga-se com velocidades diferentes em meios diferentes, de modo que v = ¢/n,
onde v ¢ ngora a velocidade da luz em um meio caracterizado pelo indice de refragao n.
Para o vicuo n = 1,0; para o ar, n = 1,0003, e para o vidro um valor tipico € n = 1,5.
Quando um raio de luz passa de um meio 1 de indice de refragio n, (por exemplo o ar)
para um meio 2. de indice de refragio ny (vidro, por exemplo) tal que ny > ny, este raio ¢
refratado, isto €, aproxima-se mais da normal que o raio incidente. De fato, quando a frente
de onda AB aproxima-se da interface dos dois meios, os pontos A ¢ B passam a deslocar-se
com velocidades diferentes, de modo que n; seni = ny senr, que é a lei de Snell, Este
fenomeno ¢ também importante em Astronomia, utilizado por exemplo na construcao de
telescipios refratores. O indice de refracio depende geralmente do comprimento de onda
da radiacio. Isto explica a decomposicio da luzs branca do Sol por um prisma, ¢ ¢ a base
da Espectroscopia, um dos mais importantes campos da Astrofisica.

i B
b
i ™
1 A | \\t
2 \ D
|
c !
|
hr
Figura 8.4

Da mesma forma que outros tipos de ondas, a radiagio eletromagnética sofre difracde
ao encontrar um obstaculo de contornos definidos. Quando as ondas difratadas convergem
apos a difragho, ocorre o fenémeno da interferéncia

Normalmente, a luz emitida pelos corpos celestes € nao polarizada, isto é, os velores
campo elétrico e magnético nao vibram segundo direcdes preferenciais. Entretanto, em
muitos casos ocorre uma parcial polarizagde da luz, ou seja, a luz de determinados ob-
Jetos propaga-se mais eficazmente numa diregio particular. O fenémeno da polarizagio
estd geralmente associado com algum tipo de anisofropia, e ¢ muito imporiante em As-
trofisica, pois fornece informagoes sobre a regido de emissio da radiagio ou sobre a regido
de propagacio. Um exemplo ¢ a polarizagio interestelar, causada por grios de poeira
{capitulo 14).

Quando uma ambulincia se aproxima de nés eom a sicene ligada, percebemos clara-
mente que o som produzide por ela fica progressivamente mais agudo. Este fenémeno
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¢ chamado efeito Doppler (de C. J. Doppler, 180:3-1853), descrevendo a modificacio da
frequéncia de mina onda sonora quando a fonte esta em movimento com relagio ao obser-
vador. No exemplo acima, & frequéncia da onda aumenta, ororrendo o contrério quando a
ambulancia se afasta. As ondas eletromagnéticas, em particular a radiagio visivel, apre-
seutam o mesmo efeito: quando a fonte se aproxima do observador a frequéncia da radiacio
emitida aumenta (0 comprimento de onda diminui), havendo um desvio para o azul (as
vezes chamado “blueshift™). Ao contrario, quando a fonte se afasta, a frequéncia diminui
(0 comprimento de onda aumenta), ocorrendo um desvio para o vermelho (“redshift™). A
intensidade dos desviog depende da veloridade relativa entre & fonte e o observador medida
a0 longo da linha que os separa. Para velocidades nao relativisticas, isto é, v & ¢, podemos

BECIEVET _I.j._l A jl
— Ay n
e = — (8.6)
[+ .:'l.u €
onde Ay ¢ o comprimento de onda da radiagio vista por um observador em repouso com
relagio & fonte, & A ¢ o comprimento de onda medido pelo observador & uma velocidade
v relativa a fonte. Por uma convengio, guando o objeto se afasta, v > 0, de modo que
AM > 0, havendo um desvio para o vermelho, e vice-versa.

(e) Natureza quantica da luz

Em oposicho & teoria ondulatéda, foi proposta no infcio do século XVIIT uma teoria
corpuscuiar da luz, persistindo até o fim do séeulo XIX dividas zsobre & validade de uma
¢ outra, Nesta época, ficon evidente que a luz poderia s¢ manifestar de uma maneira o
de outra, de modo que amhbas as teorias se completavam. Assim, ao lado de fendmenos
puramente ondulatorios, como os vistos no item (d}, processos como a interacio da radiacio
com a matéria na forma de atomos ou moléculas requerem que a radiagio eletromagnética
tenha caracterizticas de pacotes diseretos, ou guania (plural de quanfum). No caso da luz
visivel, o5 quania sdo chamados fofons, embora por vezes se empregue esta palavra também
para radiaciio nio visivel. As duas concepgoes sio unidas considerando que a energia E de
um ton {ou quantnm) é proporcional a sus frequencia, ou

E=hv (8.7)

onde h = 6,83 x 107%7 erg s é a chmnada constanie de Planck. Portanto, uma onda
luminosa de frequéncia v e comprimento A = ¢/v pode ser considerada como um pacote
de quanta, cada um deles com energia E. Na tabela 8.1 estao indicadas as energias dos
quanila nas diversas {atxas do espectro eietmmng;léticu.

8.2 Conceitos de fotometria

(a) Caracterizagao do campo de radiagao

Um campo de radiagio - como por exemplo a atmosfera de uma estrela - pode
ser caraclerizado por diversos parametros, como a intensidade especifica, a intensidade
média e o fluxo, ligados as quantidades efetivamente observadas. Anles de introduzir estes
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parametros, vamos rever o conceito de angulo sdlide. Sabemos que um angulo # formado
pela intersecao de duas retas (figura 8.5a) ¢ dado por # = s/r, onde # ¢ medido em radi-

&nos, & 4 & o comprimento do arco formado pela intersegao de uma circunferéncia de raio
r com as tluas retas.

la) (b)

Figura 8.5

Naturalmente, se o angule # compreender toda a circunferéncia, cujo perimetro ¢ 2rr, ©
angunlo sera # = 27 radianos.

Figura 8.6

143



Astronomia ¢ Astpelivica

Anslogamente, a figura 8.5b mostra um rone formado pela rotagio das retas da figira 2 5a,
A intersecio do cone com uina esfera de raio r delimita uma drea A na superficie da esfera.
O dngulo sdlido subtendido por esta drem ¢ simplesmente w = A/r?, sendo medido em
radinnos esféricos ou esteradianos (sr). Neste caso, se o angulo solide compreender toda a
esfera, cuja drea de superficie ¢ 4xr?, o angulo sélido formado serd w = 47 esteradianos,
Frequentemente usamos coordenadas esféricas, em que um ponto no espaco é caracteri-
zado pelas coordenadas (r, 8, ¢) (figura 8.6). Considerando uma drea elementar dA, vemos
pela figura que dA = (rdf)(rzenfdg), de modo que o angulo solido elementar subtendido
pela drea d4 &
dir = senf df dip (8.8)

Vamos considerar um elemento de drea d4, de normal s, ¢ yma direcio n, fazendo
um angulo # com a normal (figura 8.7).

dw

dA

Frgura 8.7

Definimos a intensidade especifica I,.(n) no ponto P e na diregio n como a energia
no intervalo de frequéncia dv que atravessa uma drea unitdria d4 perpendicularmente &
diregio considerada, dentre de angulo silido dw & no intervalo de tempo di:

dE = I,. costl dA dv duw di (8.9)

Portanto, a intensidade especifica I, ¢ uma energia por unidade de drea, por unidade de
tempo, por unidade de dngulo solido e por intervalo de frequéncia, ¢ suas unidades usuais
shoerg em ™~ 57! 517! Hz™'. Podemos traunbém definir a intensidade especificn (e as demais
quantidades vistas nesta secio) por intervalo de comprimento de onda Iy, lembrando que
I.de = IndA.

No caso mais geral, além da dependéncia com & frequéncie, a itensidade depende
da posicio, caracterizada pelo velor de posicio r, de diregdo, caracterizada pelo vetor n
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[ou pelos Angulos @ ¢ ¢} e do tempo {, de modo que escrevemos I,(r,n,1). Em muitos
problemas, porém, a inlensidade é funcio apenas da diregio, podendo ser escrita Io{n) ou
1,(8).

A intensidade [, (ou Iy} como definida acima é uma intensidade monocromatica,
isto ¢, consideramos um feixe de radiagio com frequéncias compreendidas no intervalo
v, v +dy, sendo dis teoricamente tio pequeno quanto se queira. Frequentemente estaremos
interessados em quantidades integradas, compreendendo fotons de todas as frequencias {on
comprimentas de onda). A intensidade integrada I ¢ dada por

I= f;,, dis (8.10)

A mntensidade média J,, ¢ simplesmente & média de I, tomada em todas as direcdes:

I
Ty -;ff.,dw (8.11)

Vemos qite, se a intensidade nio depender da diregio (caso isetrépico), I, pode ser re-
movida da integeal, de niodo que J, = [,. A intensidade média integrada &

1
J-fJ,du_EfHu (8.12)

Consideremos novamente o elemento de drea dA da figura 8.7, De modo geral, existe
uma certa intensidade em todas as diregies em torno do elemento, & estas intensidades nao
sho necessarinmente jguais. Considerando unia diregao n, caracterizada pelo angulo # com
& normal, haverd um fluxo de radiacio no ponto P ¢ nesta direcio se houver um transporte
liquido, ou resultante, de energia atravessando o elemento de drea d4d. Em outras palavras,

o fluzo F, & frequéncia v numa diregio n corresponde & soma das intensidades em torno
do Angulo sdlide dw, ou

Iw #
== fi’,.. cost dw = f f Iy cost senf® 48 do {B.13)
o Jo

onde usamos os angulos & e ¢ ¢ consideramos a normal n coincidente com o eixe dos =.
Portauto, o fluxo F, corresponde & energin lguida que se propaga por unidade de Aren,
por unidade de tempo, ¢ por intervalo de frequencia, = suas unidades sio erg om ™ 5!
Hz~'. O Auxe integrado sera

i fF,, dv (8.14)

No caso isotrépico, o fluxo € nulo, o que pode ser verificado pelas relaghes (B.13) e (8.14).
Neste caso, a intensidade € a mesma em todas as direcdes, nio havendo portanto um
excesso de radiacio em qualquer diregio.

Para ilustrar o conceito de fluxo, vamos considerar uma estrels esférica de rajo K.
Seja L a luminosidade ds estrela, isto ¢, a energia total emitida por segundo em todas as
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direcoes ¢ em lodos o8 comprimentos de onda {as unidades de L sio erg/s). O fluxo toial
na superficie da estreln sera
L

dr K

ou seja, ¢ a energia por unidade de area e por unidade de tempo gue escapa da estrela
em lodos os comprimentos de onds. O Sol esta muite proxime, de modo que podemos
separar a radiagao que vem de diferentes parles de sua superficie. Para as demais estrelas,
medimos apenas a radiagio integrada em toda a sus superficie visivel. Se & estrela estiver
a uma distancia v, o Auxo F{f} medido &

F=

{B.I5)

2
R) F(R) = -E (8.16)

r orrid

Pir) = (
admitinde que a radincio estelar nio é absorvida até atingir o topo da atmosfera terrestre.

(b) Sistemas de magnitudes

Durante muitos séeuwlos; o brilhe das estrelas foi medido por um sistema desenvolvido
pele astronome grego Hiparco, segundo o qual as estrelas minis brilhantes do cén tinham
magnitude 1 (o eram de primeira magnitude] ¢ a5 mais fracas tinham magnitude 8 (ou
erain de sexta magnitude). No seculo XIX fof proposta uma nova escala, matematicamente
precisa, que se ajustava em primeira aproximagio ao sistema sntigo. De fato, ss magni-
tudes definidas pelo sistema de Hiparco variam de maneira aproximadamente logaritmica
com o fluxo ohservado, De arorde com a nova definigio, duss estrelas de Auxos Fy & F;
Lem mc:guftt.ufc aparente my & my dadas por

E;
mg = iy = =2,5 log (8.17)
F;
Assim, se & estrela 2 for uma magnitude mais brithante que a estrela 1, {ou my —m; = 1),

seus fluxos estarho na razdo F3/Fy = 2,5, e assim por diante (iebela 8.2

my —my F; [ Fy

-1 2,512

-2 6,310

K 15,849

4 39,811

-5 100,000
Tabela 8.2

Portanto, a djt'ﬂrmg-u entre a estrele mais brilhante {mng,n.ii:udc 1} e a menos brilhipnte
[magnitude 6} no sistema de Hiparco corresponde a cinco magnitudes, ou a um fator
aproximadamente igual a 100 no fuxe observade,
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Pare uina estrela qualquer, a magnitude aparente m ¢ definida por
m = gonstante — 2,5 logF (&.18})

A rconstaute que aparece em (8.18) define o zero da eseala, dependendo do sistema de
magnitudes adotado. Mais wna vez, uma associagio com o sistema de Hiparco é feita.

Se o fluxo na equagio (8.18) for monocromético, a magnitude sera wonocromatics,
Se o fluxe for integrado, a magnitude serd integrada, ou bolométrica. Na pratics, os fluxos
nao sao ngorosmmente monocromaticos, compreendendo pequenos intervalos de compri-
mentos de onda. Da mesma forma, ¢ dificil medic fluxos em todo o espectro, teoricamente
necessarios & determinagio da magnitude bolométrica. O fluxe {ou magnitude) efeti-
vamente medido depende da sensibilidade espectral do equipamento usado, incluindo o
telescipio, filtros, placas fotograficas, fotomultiplicadoras, ete. Note-se que, para s de-
terminagio da magnitude aparente m devem ainda ser eliminados os efeitos da absorcio
atmoslérica.

O sistema de magnitudes mais usado nos iltimes 30 anos é o chamado sistema [ BV
de Johnson. Neste sistema; sao definidas trés magnitudés: a magnitude uliravioleia (tr,
ou '), eom maior sensibilidade na faixa de 3600 A; a magnitude azul {my ou B), com
maior sensibilidade em 4500 A, ¢ a magnitude visual {m, ou V), com maior sensibilidade
em 5500 A. Este sistema ¢ consideradoe um sisiema de banda larga, ja que o equipamento
deve ter uma resposta em faixas relativamente largas do espectro (tipicamente 300-400 A,
ver figura 8.8).

0 <
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A (A)

Figura 5.8

Na pratica, a utilizagio do sistema [TBV requer o uso de fillros, projetados para
produszir a resposta mostrada na figura 8.8, Além disto, devem ser observadas algumas
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estrelas de calibragio, cojas magnitudes jo sejam conhecidas previamente, para que o
sistema possa ser reproduzide com precizao em qualquer observatério. O sistema original
foi posteriormente estendido para a regifio do infravermelho, com as magnitudes I, J, K, L.
Outros sistenias, tanto em banda larga como em banda estreita, sio também usados, como
o sislema wvby de Sirdmgren e o sistema de Walraven,

Umi dos parametros basicos de uma estrels é sua distdncia, a partir da qual é possivel
transformar propriedades aparentes; como a magnitude m, em propriedades intrinsecns.
Existem diversos métodos indiretos de determinacio de distincias, mas a fnica maneira
realmente direta aplicivel a uma estrela é o método da paralaze frigonométrica (Agura
8.9). Este metodo consiste em observar nma estrela E contra o fundo das “estrelas fixas"”
(estrelas muito mais distantes que F), pelo menos duas vezes em um intervalo de seis
meses. Neste tempo, a Terra tera se deslocado de T para T, e & estrela parecera ter
modificado sna diregio com relagdo as estrelas fixas de um angulo 2p. Conhecendo a linha
de base TS5 = 1 ITA (I7A = unidade astronomica) e medindo a paralaxe p, a distancia r
(em A} ¢ dada por » = 1/p, onde p estd em radianos. Medindo p em segundos de arco,
definimos a unidade de distincia parsec (pc) como a distincia de uma estrela que possui
uma paralaxe de um segundo de arco, ou seja, r{pe)= 1/p(").

Figura 8.8

Vamos considerar novamente as equagdes (8.16) e (8.18). A magnitude aparente de
uma estrela, em um dado sistema de magnitudes, pode ser escrita

m = constante — 2,5 log = comastante + § logr — 2,5 logL (%.19)

4xr?

A magnitude aparente depende da luminosidade da estrela e também de sua distancia, isto
é, m serd um nimero tanto maior quanto mais distante a estrela estiver. Frequeniemente
estamos interessados em uma medida intrinseca do brilhe das estrelas, independente de sua
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distancia. Usnmos entdo a magnitude absoluta M, definida como a magnitude da estrela
a uma distancia fixa de 10 pe. De (5.19)

M = consiante 4+ 5 — 2,5 logl {8.20}
Subtraindo (8.20) de {8.19), obtemos {com r em pe)
m—M=5logr—5 (8.21)

A diferenga m — M é o mddule de distincia, luncio apenss da distincia r da estrela. A
expressao |§.21) ¢ a equagao basica da folometria estelar: relacions as magnitudes aparente
m e absoluta A de uma estrela emi um dado sistema de magnitudes, com soa distincia r.,
Ests expressio admile que nio hi nenhumea absorgio da radiacio estelar entre a estrels e
o topo da almosfera terresire, o que ndo é correto. Como serd visto mais tarde (capitulo

14}, & extingio interestelur torna necessiria a adigio de uma corregio ao segundo membro
de [8.21).

8.3 Radiagao de corpe negro

{a) Equilibrio termodindmico

Todvs os objetos materiais emitem algum tipo de radiagio eletromagnética: nosso
corpo, um ferro elétrico aquecido, ou o Sol. A gualidade e a quantidade da radiacio emitida
dependem basicamente da temperatura dos objetos. Por exemplo, uma barra de ferro
progressivamente aguecida torna-se vermelha, azulada e brancs, modificando portanto &
cor da radiagio emitida & medida que sua temperatura aumenta.

Vamos considerar um tipo especial de objeto, que pode ser earacterizado por uma
cavidade cujas paredes estdo & uma cerla temperatura I, Toda radiacio emitida pelo
obhjeto é reabsorvida pelas paredes, admilidas adiabaticamente isoladas do mundo exterior.
As propriedades de um tal objeto, como por exemplo a intensidade da radiagio emi um
certo comprimento de onda, seréo constantes no tempo. De fato, a intensidade dependera
apenas da frequéncia (ou do comprimento de onda) e da temperatura. Nestas condigoes,
o objeto esta em equilibrie termodindmice {ET), ¢ a radiacio produzida ¢ uma radiacio
de corpo negro. Vamos a seguir analisar este tipo de radiacio, voltando a discussio do ET
no proximo capitulo,

(b) A funcho de Planck

Vamos imaginar um pequeno orificio nas paredes da cavidade em ET, por onde uma
pequena parte da radiacio possa escapar, sem afetar sensivelmente a condigiio de equilibrio.
Neste easo, a intensidade monocromatica da radiagio pode ser descrita analiticamente pela
chamada fungio de Planck (figura 8.10):

2het 1

he=Bll)= o o =1

(8.22)
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ontle h & a constante de Planck, e k= 1,38 x 107" erg K~! & a constante de Bollzmann,
Podemos também definir uma fungio By(T), tal que By(T) dA = B{T) dv. No sistema
usual de unidades, medimos B.(T) em erg em =2 &' sr~! Hz .
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Figira 810

De acordo com a equagio (8.22), a fixacho de um vinico parimetro (a temperatura
T') permite que se determine univocamente a intensidade. Portanto, seria inleressante
s¢ pudéssemos considerar uma estrela, por exemplo, como um corpo negro: neste caso,
conhecendo T poderiamos obter imedintamente = intensidade & az demais quantidades
importantes que caracterizam o eampo de radiacio. O fluxo seria

T '3
F = f f B.(T) cosh send d8 dp = 0 (8.23)
o Jo

Este resultado era de se esperar, pois em ET a intensidade & isotrépica, nio havendo fluxo
resultante em qualquer direcio. Apesar disto, uma estrela pode ser considerada como um

COTPO Negro em primeira aproximacio, se considerarmos o fluxo pardal em um hemisfério,
ignorando o hemisléno oposto. Neste caso

n /3
F = B(T) f di f senb cosh df = = Bu(T) (8.24)
a L]
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(¢) A lei de Wien

A wariagio esquematicn de Bu(T') com v estda mostrada na figura 8.10, para dois
corpos negros de temperaturas T e 7' (7" > T'). Para diferentes temperaturaz, obtemos
curvas semellinntes as da fgura, deslocadss para cima (majores lemperaturas) ou para
baixo {menores temperat uras), '

A frequéncia em que x intensidade ¢ maxima varin com a tempersturs: decivando
(8.22} ¢ igunlando & derivada a zero, oblemos a ler de Wien

h vimaz) =2,821 kT (8.25)

Esta relagio mostra que, 2 medida que T sumenta, ¢{raz) suments [ou Mmazx) diminoil.
Dests mnneira, estd explicado o fato mencionado anteriormente: ume barra de ferro a
ums ceria temperatura ¢ vermelha, emitindo preferencialmente radiagao vermelha: au-
mentando sua temperatura, deslocanios o maximo de sun emissio para comprimentos de
onda menores, de modo gue a barra torna-ze egverdeada e azulada.

i
q —_ nivel do mor
[

fora do atmosfero

corpo negro [ T=5300K )

Fluxo

|fb“‘i"*ﬁ-+--‘. i
g Q06 L.O L5 I8 22 26 30D

AN (pm)

Frgura 8.11

0 mesme ocorre coin as estrelas: o Sol tem temperatura superficial da ordem de 5800
K, com o maximo de sua emissio em aproximadamente 5100 A, correspondente & sus cor
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amareladn (figura 8.11). Uma estrela gigante frin como Antares, com uma temperatura
de 3000 K, emilird principalmente na faixa infravermelha de 10 pm. Noszos olhos nio
siio sensiveis & este radingio, de modo que Antares nos parece avermelhada, o que pode
ser observado facilmente em uma noite clara, j& gue esta ¢ uma estrela muito brilhante
(V' =1,0). No oulro extremeo, Sirius (V' = —1,45) ¢ uma estrela quente, com T = 10000 K
¢ o maximo de sua emissio esia em 2000 A, no ultravicleta proxinio, de forma que Sirius
nos parece uma estrela azulada,

(d) Aproximagdes dn fungae de Planck

A fungao B,.{T) dada por (8.22) pode ser colocade em formas aproximadas ainds mais
simples, em dois casos especiais. No primeiro caso, se hv/kT 3 1, 0 que ocorre pars altas
frequéncias (ou pequenos comprimentos de onda), desde que a temperatura nio sein muito
alta, o denominador de (8.22) pode ser aproximade por ezp{hy [kT), &

hi? 1

2
BATi= ¢ expihefkT)

(8.26)

A expressio (B.26) ¢ chamada distribuicdo de Wien. No outro extremo, se he T 2 1,
o que ocorre para pequenas {requéncias (ou grandes comprimentos de onda), desde que &
temperalura nio seja muito baixa, temos que ezp(hr/kT) = 1 4 he /T, de modo quie

2t kT

ol

B.(T) = (8.27)

Esta expressio ¢ a chamada distribuicdo de Rayleigh-Jeans, de grande importancia em
Radicastronomia.

(e) A lei de Stefan-Boltsmann

Usando & lei de Planck (8.22), a intensidade emitida por um corpo negro em todos os
comprimentos de onda pode ser caleulada per

B(T) = fWHP{T] dir=— T* (8.28)
& w

onde s = 5,07 x 107° erg em™ K™% 577 é & constante de Siefun-Bollsmann, A expressio
(8.28) & a ler de Slefan-Bolizmann, e mosira que a drea sob a curva da figura (8.10) é
proporcional & quarta poléncia da lemperatura. Lembrando que o fluxe monocromatico
te uma esirela, considerada como um corpo negro, ¢ dado por (8.24), o fluxo integrado
serd

F:fFjJu:ﬁfﬂ',{T}dar:uT" (8.20)

Entretanio, a estrela nio € um corpo negro, isto &, suas camadas externas, de onde provém
& radiagho, nio estao exatamente em ET. Neste caso, escrevemos para o fluxo da estrela

=g r:'f {E-Eﬂ}
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onde defininos um pardmetro chamado lemperafura efetiva T, ¢, Cousiderando novamente
umna estrela eslerica de ralo B, luminosidade L, e usando (8.15) e (8.30) obtemos

L=4x R T, (8.31)

A temperature efetiva de uma estrela ¢ portanto a temperatura de um corpo negro que
emite a mesma quantidade de energia por unidade de drea e por unidade de tempo. O
Sol, por exemplo, tern uma temperatura efetiva da ordem de 5800 K. Como sera visto

mais tarde {capitulos 11 e 12), a expressao (8.31) ¢ uma das equagies fundamentais da
Astrofisica estelar.
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Asterenomis e Asirofivica

9.1 As leis de Kirchhoff

0 conhecimento sobre os proceszos de emissfo ¢ ahsorgio da radiagio foi resumido

em 1850 por Gustay Kirchhoff (1824-1887), nas leis conhecidas como lews de Kirchheff:

primeira lei - Um sdlide, um liguido, ou um gas a alta pressao, quando aguecido, pro-
duzira win espectro continuo de emissao.

segunda lei - 1'm gas a baixa pressio e a uma temperatura suficientemente alta produzira
um espectro de linhas brilhantes de emissao.

terceira lei — U'm gas a baixa pressdo (e baixa temperatura) entre uma fonte de radiagio
conbinua e un observador produzira um espectra de linhas de absorcio, iste £, um conjunte
de linhas escuras superpostas ao especiro conbinuo,

A explicagho correta das leis de Kirchhoff deveria ainda esperar a consolidagio das pro-
priedades ondulatorias e corpuseulares da radiacao eletromagnética, bem como & definicio
da estrutura da matéria, o que 20 vina a ocorrer no final do século XIX e inicio do século
XX. A constalagho de que os diversos elementos produziam sempre um conjunto carac-
teristico de linhas de emissio ou absorgio teve importincia fundamental na identificacio
da presenga de certos elementos nas esirelas ¢ nebulosas, a partic de chservagies ainda
do século XIX. Em especial, pode-se destacar as linhas observadas no especiro solar por
Joseph Frannhofer (1787-1826) (fgurn 9.1) e as famosns linhas nebulares observadas por
William Huggins (1824-1810).

Figura 8.1
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9.2 Estrutura atomica

(a) Atome de Rutherford

De acorde com a teoria atomica da matéria, esta & composta de pequenas particulas
chamadns dlemaes, cujos principais componentes sio um nidcleo contendo profons & néutrons
envolvides por uma nuvem de eléfrona.

A distribuigao espacial das particulas atomicas foi ohjeto do modelo nuclear proposto
emy 19011 por Ernest Rutherford (1871-1837), em que os eléirons orbitavam em lorno de
nticlen como os planetas em torno do Sol (figura 8.2),

elétron
carga -¢€

nucleo
carga +Ze

Figuma 8.2

Enquanto que; no sistema solar, as forgas gravitacionais eram dominantes, no modelo de
Rutherford & configuracio dindmica do atomo era definida pelas forcas elétricas on conlom-
bianas entre os protons e elétrons. Entretanto, pariiculas carregadas, como os elétrons, em
orbitas circulares, estao constantemiente sende aceleradas, de modo que deveriam emitir
radiagan, segundo a teoria eletromagnéticn. A perda de energia pela radiacio causaria o
colapso dos eléirons sobre o nucleo, comprometendo a estabilidade do dtomo. Este pro-
blema foi resolvide por Niels Bohr (1885--1962), segundo o qual (i) apenas um certo miimero
de drbitas é permitido, isto &, as érbitas sho discretas, ou quantizadas, e (i) nestas drbitas
o elfiron ndo emite radiacao,

(b) Atomo de Bohr

As drbitas permitidas no atomo de Bohr sio aguelas em que & quantidade de movi-
mento angular orbital do elétron é um nnilliplo inteiro de h/2%, onde h ¢ novamente a
constante de Planck. Para um elétron de massam = 9,11 x107** g em movimento cireular
de taio r com velocidade v em torno do nicleo, o postulado de Bohr pode ser eserito

il ”
Mo r = -E? | S R (9.1)
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onde n ¢ um namero inteiro chamado ndmero gedntico principal. Sendo Ze a carga do
aicleo (onde ¢ = 4,80 % 107" g'/2 e 571, a forca centripeta sobre o elétron deve ser
equilibracda pela atracio coulombiana entre o-elétron e o micleo, on

me* Fet 2 et
miak o R i vl = mf,. (9.2)
De (0:1) & (9:2) obtemos
h]-
— !.._-_... E——
L L " (8.3)

A equacao [9.3) mostra que apenas determinadas orbitas sfo possiveis, j& que n? pode ter
oa valores 1, 4, 8, ete, Naturalmente, a drbita de menor raio corresponde & n = 1, sendo
conhecida como o estade fundamental

A energia total das drbitas, coimposta da energia cinética e potencial, &

m et o 7oel 27 et B2 1
y O == o e—— o m— —_— o e e— —— _1 X R v 1
2 r 2 h ni 3,6 4i € (9:.4)

onde usamos (#.2) e (8.3) e o fato de gue 1 eV = 1,60 x 107!? erg. Para valores pequencs
denin=12 ..., E <€ 0, ou seja, o slétron esta fortemente ligado ao nticleo, Quando n
tende a infinito, £ teude a zero. Além deste ponto, E > 0, ¢ o élétron nio €std mais ligado
an nicleo, podendo ocupar orbitas hiperbolicas continuas, isto &, com qualquer energia. De
acordo com & teoria de Bohr, a emissio {ou absorgao) de radiagio ocorre quande o elétron
passa de uma orbite para outra, ¢ a energia emitida (on absorvida) é igual & diferenca
enilre as energias das duas orbitas. Por exemplo; a figura 8.3 mostra duas drbitas 1 e 2 de
energia By e Ep, tel que By > By, Considerando o salto do elétron de 2 para 1, havera
emissao de um quantum de frequéncia v e energia hy.

2 Eo

hY o e =
ﬁfﬁ” emissao | absorgao

| E,

Figura 8.4

Portanto,
AE=EB -E =hv (9.5)

No processo inverso, o elétron salta de 1 para 2, absorvendo uma energia AF dada tambem
por (0.5). Usando (9.4} e {§.5), & frequencia do {olen envolvido ¢
B -E 2rmé

2
R e

i

1 1
= o
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Vamos aplicar a teoria do dtome de Bohr ao dtomo mais simples, o hidrogénio, contendo
um proton e w eléiron. Com 2 = 1 na equacao (9.6}, obtemos

1 i 1 1
=83 e
onde introdusimos a constante de Rydberg, B =2 7% me* /e h® = 1,007 = 10° em—),

A expressio (0.7) mostra que para um dado nivel iy, existe uma série de comprimentos
de onda (ou frequéncias) correspondentes aos diversos valores de ng, & partir de ng = ny +1.
Para o nivel 1, ny = 1, ¢ (0.7) pode ser escrila

1 1
I=R|:1—— n=23 ... (9.8)

H?

que € a série de Lyman. Considerando a primeira linha da eérie, n = 2.2 1 = 1216 A, que
¢ & chamada linha Lyman-a, na regifio uliravicleta do espectro,

Fluxo

| | | [
1150 1200 1250 1300

AlA)

Figura 9.4

Por exemplo, a figura $.4 mostra esta linha produzida pela absorgio do gds interestrelar
na diregio da nebulosa planetiria He2-131 (ver & terceira lei de Kirchhofl). Umia nebulosa
planetaria ¢ uma nuvem de gas em volla de uma estrela muito quente (capitulo 12). A
radingo ultravicleta produzida pela estrela ¢ absorvida pelo gas interestelar {capitulo 14),
produzindo a linha de absorgio da figura 8.4.

Aplicando a equacio (9.7) so nivel n; = 2, oblemos a sérte de Balmer

=R[——— n=3 4 ... {9.'}}
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Ar quatro primeiras linhas desta série estao relacionadas na tabela 9.1, Estas inhas podem
zer vistas em absorgio no espectro solar (figura 9.1).

m AlA) noie

3 i3] Hex
4 4861 H3
5 4340 Hy
i1 4102 H&
Tabela 9.1

Outras series existem, como as de Paschen, Brackelt & Pfund, paran; = 3. 4, ¢ 5.
respectivamente. A figura 9.5 mostra as primeiras linhas de cada uma.

Figura 3.5

(c) Diagramas de niveis de energia

Vamos considerar novamente a equagao (8.4), escrevendo para a energia do nivel n do
atomo de H ; A
2x*me’ 1
P
h n?
Vamos modificar a definigio de E,,, normalizando a escala de energia, isto &, subtraindo
de E, a energia By do estado fundamental, fazendo com que E; seja agora igual a zero:
2r*met 1
S kel [1 ] (9.10}

h? nt
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A teoria de Bohr nio permite conhecer as propriedades dos atomos mais complexos, e
mesmo propriedades bisicas do atomo mais simples, o H. Na verdade, a dizciplina da
Mecdnica Qudnfica ¢ necessirin para predizer com precisan as propriedades da emissio
¢ absorgic da radiagio pelos dtomos. Da mesma forma, moléculas como o Hy e CO,
abundantes nas nuvens interestelares e nas atmosferas de estrelas frias, tém especiros mais
complexos que os dtomos, ji que podem sofrer vibragdes e rotacses. O conceito geomélrico
inerenle ao dtomo de Bohr nido pode ser estendido aos atomos mais complexos, em que
se pode falar mais propriamente da probabilidade de ocorréncia de uwma nuvem eletrénica
cont wina determinada energia. Podemos neste curso ignorar Lal tratamento, considerando
para os atomos, simples ou complexos, uma extensio do dingrama da figura 9.5, o chamado
dgrama de niveis de enengia,

B 7 ) E, = 136eV

n

5 Eg=130eV
4 E, =127 eV
Paschen
= |2, W
3 o Ey=12,l e
Balmer
2 E; =I02 eV
o By
Lyman
1 E, =0
aBy

Figura 9.§

Para o H (ver a equagio 9.10), temos o diagrama da figura 9.6, As encrgias indicadas &
direita nesta figura sio calculadas por (8.10). Vewos que E; =0 e B = 13,6 ¢V, Desta
forma, o clétron esté ligado ao dtomo desde que F < 13,6 &V, Para valores maiores, nao ha
mais niveis discretos, isto ¢, o elétron tem uma distribuigio continua de energia. A energia
de 13,6 eV é o polencial de fonizagdo do H, a encrgia necessdria para ionizar (libertar o
elétron} o atomo de H & partir do seu estado de menor enérgia.

Vamos considerar a figura .7, que mosira um diagrama de niveis de energia es-
quemdtico para nm dtomo qualquer. Nesta figura estdo indicados alguns dos principais
processos de ganho e perda de energia, com ou sem a emissio e absorcio de fétons.
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T S AR, HA5. Yo,

g

Figura 9.7

Como jé foi visto, o nivel de energia mais baixo ¢ o estado fundamental. Os demais niveis
sdo o5 estados ezcitades. O conjunto dos niveis com energia maior que o potencial de
wonizacko ¢ o chamado condinue (parte hachurada). Uma transicio é a passagem de um
nivel a outro, ou de um nivel ao continuo, ¢ vice-versa. Se um dos niveis envolvidos for
o estado fundamental, fala-se de uma fransigdo ressonanie. Caso contrdrio, temos uma
transicde subordinada. Uma transigio de um nivel inferior para um nivel superior chama-
g excitacde (transicio @, na fignra 0.7). Um atomao pode se excitar pela ahsorcho de wm
foton (ercifagdo radialiva) ou pela colisio com outra particula (ercitacdo colisional). In-
versamente, wma transigio de mmn nivel superior para um nivel inferior ¢ uma desercitagio
{transigio b), podendo ser radiativa, se um foton for emitide, ou eolisional, s& = diferenca
de energia entre os dois niveis for comunicada a nma outra particuls por uma colisio. Um
exemiple de nma desexcitacio radiativa produzindo uma linha de emissio estdé mostrado
na figura 8.8, onde podem ser vistas as linhas V4059 A e A5007 A do oxigénio duas vezes
wnizado na nebulosa planetaria He2-207. Estas linhas sfio proibidas, isto €, a probabili-
dade da transicio correspondente ¢ muito baixa, 56 ocorrendo devido as baixas densidades
reinantes nas nebulosas,

A transigio de um estado ligndo para o continuo é uma fenizagde (transicio c),
podendo (ambém ser radiativa ou colisional. Neste caso, o eléiron deixa de estar ligadao
an nuclen, tornando-se livee. Como vimos, & ellergia necessaria para jonizar um atomo
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& partir de sen estado fundamental ¢ o polencial de tomizagdo. O processo inverso, isto
¢, & passagem de um eléiron livre para um nivel ligado qualguer chama-se recombinagio
{transigan d}, podendo também ser radiativa ou colistonal. Geralmente, no processo de
recombinacio, o elétron ocupa um nivel excitado, decaindo para o estado fundamental em
fuedas sucessivas, unl processo chamado cascala.

Fluxo

l 1
4800 4300 5000 S5Ii00 5200

ANA)

Figura 9.8

l'ma transigho envolvendo dois estados ligados ¢ chamada transicio ligade-lfgado (“bound-
bound”, transigoes a, b, ¢). Se um dos estados for livee, temos umas transicio ligado-liere
{“bound-free”, transicies e, [}y ou transicho lere-ligade (“free-bound™, transicio d). Se
anibos os estados forem livres, temos uma transicio livre-livre (“free-free” | transigio g).
Esta transigio corresponde, no modelo de Bohr, a uma mudanga de uma érbita hiperbdlies
pars outra. Um exemplo esta na figura 8.9, onde se mosira a emissio livre-livre em ridio
da nebulosa planetaria NGC T027.

9.3 Linhas espectrais: intensidade e alargamento

A radiagho emitida (ou absorvida) em trangicoes ligado-ligado constitui ns finkas es-
pectracs, isto é, o atomo emite {ou absorve) energia essencialniente na frequéncia v = AE/h,
oude AE ¢ a diferenga entre as energias dos dois niveis envolvidos. Na verdade, frequéncias
proximas a esta sdo também emitidas (ou absorvidas), ou seja, a linha nao & infinitamente
estreita, o que se deve n diversos processos de alargamento (fgura 9.10 a,b).

Um nivel de energia qualquer nio € infinitamente fino, correspondendo na realidade 2
wm certo intervalo finito de energias 8E, isto &, os niveis sio naturelmente borrades, o que
¢ wma consequéncia do principio da incertera de Heisenbery.
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Desta forma, n diferenga de energia usada para ohter a frequéncia nio é exatamente AF,
podendo ser um pouco maior ou menor, estendendo a linha para as frequéncias vizinhas
da frequéncia central v (figura 0.10b). Assim, a linha apresenta um perfil, que pode ou
nae ser simeétrico com relagao a frequéncia central. As regides mais distantes do centro
da linha séo as ases. Como vimos, & figura 8.4 mostra a linha Lyman-a em absorcio
o nieio interestelar na diregio de uwme uchulosa planetaria. Neste caso, o alargamentao
¢ essencinlmente produzido pela espessura dos niveis envolvidos, constituindo o chamado
alargamente ralural,

Outro mecanismo importante é o alargamento Doppler térmico. A existéncia de
particulas (por exemplo, em uns atmosfera estelar) movendo-se com uma certa velocidade
relativa & fonte de radiagio produsird uma absorcio (ou emissao) deslocada do centro da
linha (capitule 8), Exemplos de linhas de absorcho alargadas podem ser vistos no especiro
solar {figura 9.1), com linhas produzidas na atmosfers do préprio Sel.

Outros processos de alargamento sao importantes em Astrofisics. Em gases mais den-
o8 ocorte o alargamento por pressdo, ou colisional, isto ¢, 8 proximidade dos aloanos, fons
e elétrons produs perturbagdes ems seus niveis de energia, com o consequente alargamento
das linhas espectrais. A presenca de campos magnéticos também afeta s largura das linheas,
como o desdobramento previsto pelo efetto Feeman,

Desta forma, as linhas reais, tanto em emissio como em absorcao, apresentam wm
perfil gue pode ser determinado observacionalimente se a resolucio for suficientemente alta,
Muitas veges conseguimos obter apenas wma medida global da linhs, & chamada largura
equivalente W. Esta € a largura de uma linha “retangular” enja drea é igual & da linha real
(figura 8.10 ¢}, A intensidade de wma linha espectral {ou sua largura equivalente) depende
essencialmente do numers de particulas absorvedoras (ou emissoras), além de propriedades
intrinsecas do ion considerado, expressas como uma probabilidade de transigio. Portanto,
a partir dos especiros observados podemos em principio obler informacoes basicas sobre a
estrutura ¢ composigao do gis responsavel pelas linhas especirais.

9.4 Interpretagiio de espectros

U dado objeto produz normalinente radiagio continua e linhas espectrais, geralmente
em absorgio. Podemos voltar &s figuras 8.11 ¢ 9.1 e oligservar o espectro visivel do Sol: temos
wina emissao confinue caracteristica de nm gas & uma temperatura da ordem de 8000 K
(primeira lei de Kirchhoff) ¢ um conjunto de linhas ¢ bandas em ahsorciio superpostas,
produzidas pela atmosfera terrestre (figura 8.11)  pela atmosfera do Sol (igura 9.1}, de
acordo com & terceira lei de Kirchhoff. Outras estrelas tém espectros caracteristicos de sus
temperatura superficial (figura 8.11). Por exemplo, estrelas muito quentes tém linhas do
H relalivamente fracas, j& que para alias temiperaturas todo o H encontra-se ionizade, nio
produzindo linhas. No extremo oposto, as estrelas muito frias apresentam intensas bandas
moleculares (como as do Ti0), indicando que suas temperaturas sio suficientemente baixas
para permitir a formaghio de moléculas.

A inlerpretagao de espectros constitui um dos trabalhios findamentais dos astrofisicos.
Obtido wm espeetro, ¢ necessario identificar as linhas, isto ¢, identificar os fons que as
produziram; estudar os processos que caugaram o seu alargamento, oz quais dependem das
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condigies fisicas das camadas onde as linhas foram formadas. E, finalmente, comparar
a intensidade medida com a intensidade previsia pels teorin. Se estes passos tiverem

[ - L] - - -
sucesso, serd possivel entio determinar as propriedades fisicas da regiao, como a pressio,
temperatura, ¢ lambém sus composicho quimica.

g5
£2

HE 4101
Hy 4340
Ha 14471
Hae IV 4686

i 4851

0% HD $E150
B0y HD 45106
B HOD 30836
anw w Uhs
ALy Coma T 183
F5 W 45 Boo
GO W ¥ Cpem
LA  Dra
K5 W 61 Cyg A
W2 Y HI 5715

T @n =rd ] a

==23 Hg = 2

-+ W L b .,

GG== == = =

i: '5""‘ = =
Figura 8.11

Frequentemente admitimos gque a enissao ¢ absorgio da radiacio ocorre em equilibrio
ferrmodesd r'li't‘if.'ﬂ‘ fET‘]: 2 e Equﬂl'&rr'n termodin &”IIIII‘H fﬂn‘lf fETL‘IJ? lima fﬂ:[‘l]_‘.ﬂ_ menos restr-
tiva do ET. Neste caso, além das propriedades discutidas no capitulo 8, é possivel obter
varias relagbes importantes sobre a estrutura da matéria, as quais dependem essencial-
mente da temperatura T. Por exemplo, podemos determinar a distribuicio das particulas
nos diversos niveis de energia de um dtomo ou fon pela cquagdo de excitagdo de Bollzmann

Ny _ 1
N exp— [Ey = By |/ kT {8.11)

onde consideramos dois niveis 1 e 2, de energias By ¢ Ey e densidades Ny ¢ N;, carae-
terizados pelos pesos estatisticos g; e g2, Nesta equacio, as energias e pesos estalisticos
sio conhecidos para os diversos niveis, de modo que as populacies dependem apenas da
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temperatura. Analogamente, a distribuicdo segundo os diversos estagios de ionizacao dos
alomos pode ser descrita pela equagdo de fonizacdo de Saha

1 r Z k 1;2 i
NinrNe l L T] 2B e LR T (9.12)

N; h? B,

onde N; ¢ Ny, sdo as densidades dos estdgios de jonizagao i e i + 1, N, ¢ a densidade de
elétrons, By e By, sio as fungées de particio ¢ [; ¢ o potencial de ionizacio do esldgio i,

Finalmente, em ET a distribuigio de velocidades das particulas ¢ dada pela dis-
tribuigdo de Mazwell-Boltsmann

L

ple,8,¢) de dw = e kT

iz
1 expl—(m /2 & T)jv? dv dw (8.13)

onde p é & probabilidade de que wma particula com massa m tenha uma velocidade entre
e v+ deno angulo solido dew.

De acordo com a hipotese basien do ET, as propriedades dos gases, descritas pelas
equagoes (8.11) - (8.13) dependem de um tinico parametro, a temperatura T. Em equilibrio
termodingmico estrito, a temperaturs que aparece nesias equagdes ¢ rigorosamente a
mesma. Na pratica, desvios de ET sempre ocorrem, de modo que sio definidas o tem-
peratura de czcitagdo  (equagho 9.11), o temperatura de ionizagdo (equagio 9.12) e a
temperatura cinélica (equagao 9.13), além da temperafura de radiagio {equagac 8.22},
Como serd visto mais tarde (capitulo 11), o ET ¢ ums excelente aproximacio pars os
interiores estelares, perdendo a validade nas camiadas mais rarefeitas das atmosferas das
esirelas e no meio interestelar. Nestes casos, a interprefacio ¢ mais complexa. E necessirio
identificar lodos o8 processos importanies e analisa-los individualmente. Por exemplo, em
restos de supernovas, observa-se & ocorréncia de processos nfo térmicos como a radiagio
sincrotron, em que um feixe de elétrons emite radiacio pela agiio de um campo magnético
{capitule 14).
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Astronomina & Astrofisica

Como vimos anteriormente (capitulo 8), a maior parte da informacio que possuimes
sobre o Universo nos chega em forma de radiagao eletromagnética. A importancia dessa
radiacio nao ¢ devida a wma razio fisica fundamental, mas a uma evolugio histérica, pelo
papel do olho humano, sensivel a essa radiagio. O olho humano, diferentemente dos outros
sentidos, pode, sem nenhuma ajuda tecnoldgica, captar e transcrever uma informacio
cimitida a enormes distancias. Por exemplo, Andromeda, uma galixia situada a 600 kpe,
pode ser vista a olho nu no hemisfério Norte,

Neste capitulo, vamos estudar como essa importante fonte de informagao, a radiacio
eleiromagnética proveniente dos diferentes objetos do Universo, pode ser coletadn e ar-
mazenada pelos equipamentos existentes.

10.1 Atmesfera terrestre e sitios astrondmicos

A atmosfera terrestre nao é igualmente transparente para todo o espectro eletro-
magnético, como podemos ver na figura 10,1, que mostra a transmissao da atmosfera em
fungio do comprimento de onda da radiacio incidente. Na figura, a abscissa ¢ a ordenada
indicam, respectivamente, o comprimento de onda e a distincia a0 solo em quilémetros.

Glirg = ondas decametricas
wialeto [ & qguilometricas
L0y B
¢ 1
= robosy i
= 1
: C ] 1
e ; visivel &
= infrg -
= | v er e 4
= Im wew
4 EE infrg=- }radio
’ warmeing
3
R ST N . . RO SN TN U, 00 WA NN R, OO
1A | pm imm | om Im I km

Compriments de onda

Figura 10,1

Como indica a figura 10,1, a atiosfera terrestre absorve radiacio elet romagnética na maio-
ria dos comprimentos de onda. Entretanto, ha faixas de comprimentos de onda {bandas )
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nas quais & atmosfera ¢ praticamente transparente, ¢ duas dessas handas sio suficiente.
mente largas para serem de grande imporlancia. Essas bandas sio também conhecidas
como janclas (ver capitulo 8, tabela 8.1).

A mais familiar é a janela dplica que se estende de 3500 a 7500 A. E aproximadamente
a faixa onde a radiagao é sensivel ao olho humano. A segunda bauda ¢ a jancla rddio, que
se estende entre 1 mm e 20 m. Portanto, observagdes na superficie da Terra somente
poderio ser feitas na regiao do visivel (dplico) e radio. Existem ainda pequenas bandas
ue infravermelho proximeo, entre 0,7 ¢ 10 pm.

Observaghes em outras faixas do espectro eletromagnético devem, portanto, ser feitas
acima do solo, em alturas onde & atmosfera nao afeta as medidas. Consequentemente,
s localizagio dos instrumentos coletores de radiagio varia segundo a regido do especiro
a ser observada. Na tabela 10.1 sio dados os principais agentes de absorcio ¢ os sitios
normalmente utilizados nas observagies das diferentes regioes do espeetro eletromagnético.

—— —

regiao espectral Aou E agente sitios
A= 30 m reflexfio na ionosfera
ridio 10 mim — 30 m solo
milimétrica 1-10 mm vapor de agua altos e secos
sub-milimétirica 0,3 -1 mm moléculas balées ou
IV distante 10 - 300 pm moléculas jatos
IV proximo 1=10 pm moléculas solo®
aplico 3000 - 10000 A solo
UV préximo 1000 - 3000 A ozonio () zatélites
UV distante 100 < 1000 A H interestelar
raios X moles 10 - 100-A abs. atomica galelites
raios X duros 1- 100 keV abs. atomicn balées ou
raios E>1MeV abs, nuclear satélites

* nessa regino especiral existern varias janelas pequenas, de grande transparéncia, que
podem ser observadas do solo.

Tabela 10.1

Mesmo para observagies realizadas no sole, procura-se colocar os instrumentos em
locais altos com baixa nebulosidade, e evitam-se lugares ende haja poluigio {do ar e lu-
minosa) causada pela civilizagho. Uma alternativa & colocar os instrumentos em satélites,
nmesmo pars & ohservagao de regioes espectraie acessiveis & partir do solo,

A radiagao visivel atravessa a atmosfera terrestre, mas ¢ no entanto afetada, e os
efeitos mnais importanies sdo a exfingdo (espalhamento ¢ absorgio) e a refragdo.
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(a) Extingao

A luz é espalhada ao interagir com uma particula, ¢ o espalhamento depende do
comprimento de onda da luz e do tamanho da particula espalhadora. Para particulas com
tamanho da erdem ou menor que o compriments de onda do féton incidente {por exemplo,
luz wvisivel incidindo em moléculas ou particulas de pocira de 1 pm}), a quantidade de luz
espalhada diminui com o aumento do comprimento de onda. Portanto, a luz azul é mais
espalhada para fora do feixe incidente do que a vermelha. Esta é a razdao pela qual o
cén & azul, ¢ porque uma estrela parece avermelhada quando obgervada atraveés de uma
grande espessura da atmosfera, como em direcdes praximas ao horizonte. Uma estimativa
dn extingio (espalhamento e absorgio) causada na magnitude medida de uma estrela &
vormalmente obtida a partir do procedimento descrito a seguir. Supde-se que a atmosfera
da Terra seja plano-paralels (isto é, ignora.se a curvatura da Terra); pela figura 10.2, venios
que o caminho percorrido pela radiagio dentro da atmosfera é proporcional a see z, onde
= & o angulo zenital da estrela em questao. A masza de ar é definida como sec z; € igual
a 1 no zénite e cresce com z. Em uma dada noite de observacio, tanto as estrelas padrio
como os objeios a serem estudados sofrem a mesma extingio (espera-se que a extincio nio
varie em curtos periodes). Para encontrar o coeficiente de extincio para a noite, medimos
o fluxo de uma estrela padrao em vdrios angulos zenitais, verificando como n magnitude
dessa estrela varia em fungao de z. Dai, para cada z, teremos & corregio correspondente,
que serd aplicada para todas as medidas nessa noite.

(b) Refracio

Quande um feixe de luz passa de um meio para outro com indice de refracio diferente,
ele sofre wm desvio (capitulo 8). Como o indice de refragio do ar cresce com a densidade,
# luz de estrelas de altura # é refratada e parece chegar & superficie da Terra com uma
altura # > §. Esse efeito é nulo no zénite, e cresce na direcio do horizonte, Além disso, o
turbuléncia na atmosfera causa flutuagoes na refracio, e portanto a estrela parece cintilar
no eéu & mudar constantemente de posigio. Este efeito chama-se seeing astrondémico. O
“stting” ¢ bom quando a atmosfera é estdvel e a cintilacao & pequena.

10.2 Telescdpios

A fungio de um telescopio € coletar a radiacao, medi-la, e, eventualmente, formar uma
imagem do objeto estudado. O telesedpio recebe e acumula mais luz que o olho humano,
possibilitando a obzervacio de objetos que de oulra maneira nio serinm detectados.

0 coneceito de telescopio surgin primeiramente para a radiacie visivel com Galileu,
Newton e outros, e somente em 1945 foi aplicado para as radiofrequéncias e posteriormente
para a regido dos raios 4, raios X e infravermelho.

Basicamente, um telescopio consisle de uma superficie colelora de radiagio ¢ de um
receplor ou detelor que mede a intensidade de radiagao coletada, Nesta segho, vamos
diseutic mais especificamente sobre a superficie coletora; os diferentes tipos de detetores

usacdos, que dependem do esludo especifico a ser realizado, serdo discutidos nas segoes
seguintes.
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Para todos os dominios espeetrais, quanto maior nm telescopio, maior sua Area cole-
tora, maior sua capacidade em coletar fotons e, portanto, maior sua capacidade em delectar
objetos mais fracos. Dad, entiio, o interesse em se construir as maiores superficies coletoras
possiveis. Por outro lado, uma onda eletromagnética néo “sente” qualquer irregularidade
que seja menor em tamanho que seu comprimento de onda. Por exemplo, observacoes
em radio, cujo comprimento de onda € muito maior que no visivel, podem ser realizadas
com superficies coletoras menos precisas; isto barateia o custo e permile a construcao de
grandes telescopios para observacies na regifio rddio. Para regides espectrais em gue &
necessdrin uma grande precisio da superficie coletora, a construgio de grandes superficies
tent um eusto muito elevado; nesse caso, procuran-se solucées alternativas, como zerd visto
adiante.

A forma da superficie coletora ou objetiva é tal que toda radiacho incidente & concen-
trada em um ponto chamado foco, geralmente para formar uma imnagem. A distancia da
superficie coletora ao foco & a distdncia focal do telescépio (F). A razio da distancia focal
para o didmetro da objetiva (D) é chamada razie fou razio foeal: f = F/D,

A habilidade de um telescopio em detectar separadamente {“resolver™ ) dois objetos
ou dois pontos de um objeto ¢ chamada de poder de resolucdo. O menor angulo que deve
haver entre dois objetos para que sejam resolvidos por um telescipio depende do diametro
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da ahjetiva & também do comprimento de onda (A} da luz a ser observada, A resolucho em
segundos de arco pode ser eserita como 2,06 = 10° A/D, com A e I nas mesmas unidades,
Este ¢ o poder de resolugio tedrico de um telescopio, raramente aleangado por telescdpios
no solo terrestre. O poder de resolugio de um telescopio é limitado tanto por sua dplica
como pela atimosfera terrestre. Por exemplo, o “secing” hmita a resolugio angular dos
telescapios a cerca de 17 (0,257 em casos excepeionais). Para telesedpios no eEpago, o poder
de resolugio ¢ limitado apenas por sua dptica. Um telescopio dptico ndo reproduz a forma
geomelrics de uma estrela, mas uma imagem chamada padrdo de difracdo, que consiste
e uma mancha central brithante contendo cerca de 84% da energia total, circundada por
andis concéntricos mais fracos.

Definimos o aumento de um telescopio dptico como o niimero de vezes que o didmetro
aparente de um objeto ¢ aumentado quandoe visto pelo telescapio, em relagio ao visto a
olho nu. O poder de aumento de um telescapio é dado pela razio entre a distancia focal da
objetiva ¢ a distancia focal da ecwlar (que é simplesmente um vidro de aumento para que o
objeto seja visto pelo observador): M = F(objetiva)/ F(ocular). Para uma dada objetiva,
como Flobjetiva) é fixo, podemos mudar M usande oculares com diferentes distincias
focais; porém, M néo pode ser aumentado efetivamente acima de um certo limite, mesmo
nas melhores condigbes observacionnis. Esse limite vem de prépria natureza da luz e é
cerca de 5 vezes por polegada do diametro da objetive.

A observagio da imagem formada por um telescépio pode ser feita de virias posices
em relagho i objetiva; a escolha de uma dada posicio depende da medide a ser feita {isto &,
do periférico a ser utilizado], do tipo e do tamanhe do telescépio. O equipamento auxiliar
pode ser colocado em um dos segnintes focos: (i) foco primdrio - nesse caso, o equipamento
¢ colocado no foco primario do telesedpio; 26 & usado em grandes telescdpios, pois o blogqueio
da luz incidende é percentualmente menor; (ii) foeco Newloniano — ¢ o mais comum para
oz telescopios oplicos de pequeno porte, como os usados por astronomos amadores; nesse
casg, um espelho plano secunddrio & colocado no eixo do telesedpio, em um angulo de 452,
fue desvia o5 raios de lus para o lado do tube; (i) foco Cassegrain — nesse caso a radiacio,
apos incidir na objetiva, ¢ refletida por um refletor secundério, voltando para a direcio da
objetiva (ou reflefor primério) e atravessando um buraco no centro da mesma, de modo
que o periférico ¢ colocado atras do refletor primdrio. E o mais utilizado; (iv) foco coudé -
a radiagho € desviada por uma série de reflexies, resultando na formacio de um foco fixo,
fora do telescopio, ¢ portanto independente da posicio do mesmo; dessa maneira, é possivel
a utilizacho de equipsamento auxiliar grande ¢ complicado, como em espectroscopia. Um
esquema desses focos ¢ mostrado na figura 10.3, para o caso de telescopios dplicos: foco
primério, newtoniano, cassegrain ¢ coudé, respectivamente nas figuras 10,3 a.bc e d.

A seguir veremos algumas caracteristicas especificas dos telescipios para as diferentes
regices especirais.

{a) Regiao radio

Os telescopios nessa regiio séo chamados radiotelesedpios. Geralmente a superficie
coletora, também chamada prate on anfena, ¢ um refletor curvo, normalmente parabalico,
que concentra a energia radio no zeu foco. Essa energia ¢ entio conduzida para o receplor
onde é medida ¢ seu valor registrado. Como vimos, o poder de resolugio depende inversa-
mente do comprimento de onda; para um coletor inico, na regido radio, é muito baixo: para
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melharar o poder de resolucio utilizam-se duns ou mais antenas, como veremns abaixo.
Atualmente, mais de 20 instrumentos que utilizam antena dnica com didmetro superior a
L5 m estdo em utilizagho ou em projeto. O maior radiotelescdpio existente ¢ o de Arecibo,
em Forto Rico, que ¢ construido fixe no chio, aproveitando-se de um depressao natural,
e tem cerca de 300 m de diametro. A maior antena orientdvel £ a do radiotelescapio de
Effelsberg na Alemanha, com 100 m de difmetro, que permite observagoes para A ~ 1 em.

(a) (b)

(c) (d)

Figura 10.3

As observacoes nessa regiao especiral podem ser feitas durante o dia, pois o céu é lao
“egcuro” em radio quanto a noite para as observagoes dpticas. Para ganhar em poder de
resolucido, os radioastronomos usam a téenica de interferometria — que, a partic do uso de
doiz ou mais lelescopios pequenos, simula a utilizacao de um grande, O VLA (Very Large
Array) ¢ um conjunto de 24 antenas dispostas em Y, o que permite observagoes com um
bom poder de resolugio; esta situado no Nove México, EUA. Melhores resolugies podem
ser obtidas com & técnice conhecida como VLBI [ Very Long Baseline Interferomefry): os
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sinais de VLEBI recebidos por antenas muito distantes sho registrados em fita magnetics ¢
combinados posteriormente em um computador.

O Brasil possui os seguintes radiotelescdpios: o maior deles, com 13,7 m de diametro,
esta situado no Observatério de Itapetings (Atibaia, SP), & pertence a um convénio
INPE/Escola Politécnica (USP); um outra, do IAG/USP, para ondas milimétricas, com
didmetro de 2,4 m; e um de % m, para observacies do Sol, que pertence ao INPE.

(b} Visivel, infravermelho, ultravioleta

O telescopio operando em luz visivel £ o mais antigo e popular dos coletores utilizados
em Astronomia. A radiacao gue incide em um telescdpio pode ser concentrada no foeo
usando uwm espelho curvo (por reflexdio) ou uma lente {por refragao).

Uin telescopio refletor consiste de um espellio primdrio parabdlico, formando no eixo
a imagem de uma fonte situada no infinite. Essa imagem eventualmente pode ser refletida
novamente por um ou varies espelhos secundarios, elc., confornie a posicio descjada para
o foco. Esta configuracio ¢ utilizada desde a regido sub-milimétrica e infravermelha até o
ultravioleta distante, tanto em telesedpios no solo como em telescdpios espaciais.

Outeo tipo de telescdpio utiliza como objetiva, ne lugar do espelho, uma lente atraves
da qual & luz atravessa; é o chamado telescopio refrator. Grandes telescipios refratores nio
sao fabricados, devido a problemas técnicos na confecciio de lentes de grandes dimensaes (o

mador tem lente de um metro). Alguns des maiores telescopios dplicos estio relacionados
na tabela 10.2.

local pads didmetro construgiho
felentchukskaia { CAucaso) URSS & m 1972
Palomar {California) EUA 5m 1048
La Palma (Tenerife) Gra-Bretanha 4,2 m 19484
Siding Springs Australia- 3.9 m 1974
{ Australia) Gra-Bretanha
Mauna Kea (Havai) Gra-Bretanha 3.8 m 1978
Cerro Tololo (Chile) EUA 3.8 m 1974
Kiit Peak (ETTA) EUA 3.8 m 1974
Tabela 10.2

( maior telescopio optico brasileiro esta situado no Pieo dos Dias em Brasépoelis (MG):
tem 1,60 m de diametro e pertence ao Laboratdrio Nacional de Astrafiaica {LNA ). Existem
ainda alguns telescdpios de 60 cm, localizados em Valinhos {SP) pertencente ao TAG /USP,
em Porto Alegre (RS) pertencente & UFRGS, ¢ na Serra da Piedade (MG}, pertencente &
UFMG; o LNA também possui um telescopio de 60 cm.
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Como foi dito acima, a construgio de grandes telescopios para a observacio em
pequenos comprimentos de onda é extremamente dispendiosa. Utiliza-se, nesse caso, a
chamada tecnologia alternativa. Um exemplo 6 o MMT (Multi-Mirror Telescope): & um
conjunto de 6 espelhos parabélicos de 1,8 m de diametro eujos fecos sio concentrados num
mesmo ponto por agao de um raio laser. Fsse conjunto, localizado no Arizona (EUA),
cquivale a um espelho de 4.5 m. O projeto do VLT [ Very Large Telescope) esti sendo
estudado por um consdrcio de paises europeus: serio 4 telesedpios de 8 m cada um, que
simularac um telescopio efetive de 16 m.

No solo, os telescipios para observagdes no infravermelhio (IV) sdo0 os mesmos uti-
lizados no visivel. Alguns telescopios no solo foram construldes especialmente pars o IV,
come o telescopio britanico de 3,8 m no Mauna Kea (Havai), chamado UKIRT. Numerosos
telescopios de diametro da ordem de 1 m foram langados por baldes. Um telescdpio de
0,91 m de diametro { Kuiper), foi embarcado em um avido. O satélite IRAS {Infrared Astro.
nomical Satellite ] foi langado em 1983, proporcionando grande quantidade de dados. Um
outro satélite, IS0 (Infrared Space Observatory) serd langado brevemente por um conséreio
europen. Muitas das observagaes IV podem ser feitas durante o dia, pois pouca luz solar
¢ espalhada pelas moléculas do ar, deixando o céu IV “sscuro” dia ¢ noite. O telescopio
emite como um corpo negro & temperatura de 300 K e gern muito fluxe IV; utilizam-se
portanio deletores especiaizs resfrindos.

Os telescopios para operagio no ultravioleta, colocados no espago, também nio se
distinguem dos telescopios que operam no visivel; entretanto, a precisio da superficie deve
ser maior, e deve-se colocar uma camada de MgF; para aumentar a refletividade. Como
o vidro absorve radiagao ultravioleta, telescopios refratores nio podem ser utilizados. Nos
anos 70, foram langados os satélites OAQ [Orbiting Astronomical Observatory). Em 1978,
foi langado o satélite IUE (International Ultraviolet Explover), que ainda opera, com um
telescapio de 45 cm de didmetro e detetores sensiveis a comprimentos de onds entre 1150
e 3200 A,

Recentemente, foi langado pelos EUA o HST (Hubble Space Telescope), com um es-
pelhe de 2.4 m, que opera principalmente no visivel e ultravioleta, orbitando em torno da
Terra numa altitude de 500 k.

(¢) Raios X

Depois da descoberta, em 1962, da primeira fonte X fora do Sistema Solar, a nstrono-
mia de raios X, que depende unicamente de instrumentos colocados em drbita, obieve
grandes progressos. Em 1878, a colocagao em drbita do satélite Einstein {(HEAQ-B) pro-
porcionou uma grande quantidade de resultados e imagens em alta resolugio, de 3 & 50 A,
Ar superficies metdlicas absorvem os raios X quando estes incidem perpendicularments
sobre elas. Portanto, os telescopios X sio projetados para que a incidéncia seja rasante
(cerca de 89°). Como exemplos de telescopios nessa regiao espectral, temos o EXOSAT,
langado pela Agéncia Espacial Européia em 1983, e o AXAF (Advanced X-ray Astrophysics
Facility ), instrumento projetado pela NASA para os anos 8,

(d) Railos v
O problema da detecgiio ¢ focalizagin dos raios v é maior do que em raios X, e
basicamente nao existem telescépios - nio sao formadas imagens. Sao usados cristais
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que finorescem quando absorvem rajos 5, & um pulso de luz visivel ¢ detectado por fototuhes
(segho 10.4). A pnmeira carta do céu em raios 4 foi obtida pelo satélite COS-B, lancado
em 1975,

10.3 Montagens

Devido & rotagio da Terra, as estrelas parecem percorrer uma trajetéria circular ao
redor do polo celeste. Um telescipio fixe nio permitiria entio observagdes prolongadas
de um determinado objeto. Portanto, um telescépio ¢ montado de forma que, wma vez
apontado para uma estrela, ele & segue em seu movimento *diurno”.

Para se poder apontar um telescépio para direches especificas no céu, ¢ necessirio
montar o coletor numa plataforma que pode ser girada em dois eixos. A montagem mais
simples tem movimento nos eixos vertical & horizontsl, E a montagem altazimulal. Basein-
se no sistema horizontal (ou altazimutal) de referéncia (capitulo 1). Na figura 10.4a, vemos
o esquema de um telescopio montado nesse sistema; a rotaciio no eixo vertical permite ao
telescopio ser posicionado em azimute e & altura é ajustada alravés de rotagio no eixo
horizontal. Esse sistema necessita que o telescipio, para acompanhar um objeto, seja
movimentado simultaneamenie em dois eixos, & uma taxa de movimento que varia com o
tempo; essa variagao depende ainda da posicio do objeto na esfera celeste.

Ui outro tipo de montagem € a eguatorial, baseada no sistema equatorial de referéncia
(capitulo 1}. O eixo polar é alinhado com o eixo de rotagio da Terra e portanto aponts para
a declinagio (8) de 907, e uma rotagio ao redor desse eixo varre um eireulo de declinacao
constante, Uma rotagio ao redor do eixo de declinacio (perpendicular ao eixo polar) varre
um circulo de ascensio reta (a) constante. Uma ver que um telescdpio com este sistema é
apoitade para um determinado objeto, este pode ser seguide aplicando-se rotagio ao eixo
polar a uma taxa ignal, mas em sentido contrério, & velocidade de rotagio da Terra. O
esquemna dessa montagem ¢ mostrado na figura 10.4b.

Até o presente, o montagem mais uliizada tem sido 8 equatorial, com excecio dos ra-
diotelescopios, Entretanto, a tendencia ¢ construir telescopios com montagem altazimutal,
cuja estrulura ¢ mais simples. O acompanhamento ¢ feito por um computador.

10.4 Detetores

Folometria ¢ a medida da energia transportada pela radiagio eletromagnélica (ver
capitule 8}. Os delelores sao insirumentos que transformam a informacio proveniente
dos abjetos astronémicos em sinal explordvel pelos astrénomos. Aos sinais produzidos
pelo equipamento, isto &, gerados por processos outros do que aqueles que e pretende
estudar (relacionados com a energia enviada pelo objeto observado), di-se o nome de
rufde. Um bom equipamento ¢ o que tem uma grande razfo sinal/ruido. A eficiéncia
de wm detetor pode ser dada pela eficiéncia quantica, que ¢ a percentagem de [Stons que
chegam num detetor & que o ativam (isto €, que contribuem para a resposta), relativamente
a0 tolal incidente. A seguir & feita uma descrigio de alguns dos detetores mais usados em
Astrofisica.
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Figura 10.4

(a) Placa fotografica

A placa fologrifica ¢ um dos mais antigos detetores, ainda muito usado devido i
grande quantidade de informagio que pode armazenar em um curto periode de tempo, nas
regides do visivel ¢ uliravioleta. Emulsoes folograficas especiais usadas pelos astronomos
sao geralmente revestidas em uma placa de vidro, cujo tamanho depende das caracteristicas
do telescopio usado. A emulsio pode integrar a radiagio que chega e construir nma imagem
de objetos muito fracos em um longo periodo de tempo. As placas siao geralmente tratadas
para aumentar sua sensibilidade a radiagio, mas raramente tém eficiéncia quantica maior
do que alguns 7. Apesar da eficifncia quantica de uma placa ser pequena, sua grande drea
coleta informagoes de uma grande parte do campo de vizgao de um telescopio. Essa imagem
pode ser mais tarde converlida em uma forma digital que pode ser manipulada por com-
putadores para realcar aspeclos especificos dos dades originais. Esse processo, chamado
processamento de imagens, tem um papel importante em todas areas da Astronomia, prin-
cipalimente na Astronomia nao visivel (utilizando-se, nesse caso, outros detetores), onde a
imagem processada rapidamente transmite wina grande quantidade de informacio para o
pesquisador,

{(b) Fototubos

Nesse tipo de detetores, ¢ usado o efeito fotoelétrico: quando a radiagiio atinge a su-
perficie de certos materiaig, pode ser absorvida ceasionando a emissio de elétrons e crianda
uma corrente, que pode ser medida. O aparelho que faz esta contagem chama-se fototubo.
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Um fototubo que transforma um eléfron em muitos (cerca de 10°) ¢ chamado fetomulti.
plicadora (figura 10.5). A resposta de uma fotomulliplicadora ¢ bastante linear: o valor
da corrente medida é diretamente proporcional ao nimero de fotons incidentes. Portanto,
a intensidade da radiagio incidente pode ser medida com grande precisio, medindo-se a
corrente produzida. Os folotubos nio produzem imagens, 86 medem o fluxo de fétons que
atravessam o plane focal do telescopio, geralmente através de uma pequena abertura que
resiringe o eampo de visdo a, por exemplo, uma estrela ou uma galaxia. Filiros podem
ser colocados na trajetoria da luz na frente do folotubo para restringir a deteccio a certas
bandas de comprimento de onda, Os materinis usados em fototubos tém eficiéncia quantica
que pode chegar a 20%, embora o valor de 10% seja mais tipico. Os fototubos sio sensiveis
ao UV, visivel ¢ IV proximo.

fotocatoda
luz £,
incidente 3& 3 1000 v
_..-'—"'_'_'_?r i
a— R
foto-mletron i
eletrons — | -"'ff
secundu;r:'qa. )
*I
I\ anodo
Figura 10.5

(e} CCD (“charge-coupled devices"™)

Um CCD, ou sistema de carga acoplada, ¢ uma pequena pastilha (chip), de alguns
milimetros de espessurn, qQUue USA & MEsNa Le::mlngia usada nos cirenitos integrados. Con-
siste de um grande ndmero de pequencs elementos chamados pirel. Um chip tipico contem
500 = 500 pixeis arranjados em colunes e linhas que podem ser controlados efetronica-
mente, Cada pixel pode, independentemente, acumular carga gue os [dons incidentes
produzem pelo efeito fotoelétrico ao incidirem ne material. De um certo modo, cada pixel
funciona comoe um pequene fototubo, mas um CCD pode integrar a carga nos pixeis por
um tempo longe, e essas cargas podem ser digitalizades conservando a informacio espa-
cial da intensidade de radiacao icidente. O CCID possul inimeras vantagens sobre outros
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detetores. A eficiéncia quantica é alta — praximo a 100%. Sio hastante lineares, podendo
portanto medir a intensidacle de radiagio com grande precisao. Cobrem uma grande porcin
do campao de visio do telescopio, e a imagem é produzida de uma forma digital, pronta
prra processamento em um eomputador.

{d)} Bolémetros

0 olho humano e a placa fotografica nio sio sensiveis & radiacio IV: para a deteccio
nesses comprimentos de onda, usa-se, por exemplo, o bolometro, que ¢ um chip de germanio
resfriado a 2 K. Quando a radiagio atinge o bolometro, aguece-o, mudando sun resisténcia.
(s bolometros medem portanto a radiagio integrada em todos os comprimentos de onda.
A mudanga na resisténcia pode ser medida eletronicamente, e a quantidade de varingio
indica a quantidade de radiacio infravermelha absorvida pelo boldmetro.

{¢) Radidmetros

Na regifio radio, a poténcia da radiagio é transformada em voltagem, por meio de
wm cetetor quadratico que “retifica” o sinal. Uma imagem ridio pode ser obtida de duas
maneiras: (i) varredura bidimenastonal, no caso de um telescdpio finico (antena) onde cada

direcio apontada representa um pixel de imagem; (i) sintese de abertura ou combinacio
e antenas,

(F) Contadores geiger

S&o usados pars a detecgio de raios X e rajos 5. Dois eletrodos sio mantidos &
uma determinada diferenga de potencial, de tal maneira que a radiagio incidente ocasiona
wma descarga, resultando em um pulse de corrente entre os eletrodos que pode entio zer
amplificade e detectade. Como o fluxo de elétrons satura rapidamente, o pulso detectado é
independente da energia original dos fotons. Devido a esse problema, os contadores geiger
foram substituidos pelos contadores proporcionais, Estes detetores sio muito parecidos
com o$ contadores geiger, mas operam com uma voltagem mais baixa; o ganho & reduzido,
mas & intensidade ¢ proporcional & energia original dos fotons. Existern ainda outros
detetores usados para a regido de raios X e raios v, como cintiladores, detetores Spark,
Cerenkov, etc,

10.5 Espectroscopia

Podemos dizer que a Astrofisica nascen da Espectroscopia: ¢ & partir da observaciio «
interpretagho do espectre dos objetos que oblemos indmeras informagdes como composicio
e ahundéncia de moléculas, dlomos, jons e particulas, campos magnéticos ou elétricos,
campos de velocidade macroscdpicos ou microsedpicos, condigdes fisicas como temperatura,
densidade, etc. (capitulo 9). A espectroscopia ¢ a ferramenta fundamental para estudos
de atmosferas planetirias ou estelares, do mein interestelar diluido ¢ quente ou de nuvens
moleculares densas e frias, de fenomenos de fusao termonuclear que ocorrem na superficie de
objetos hiperdensos, da produgio de energia nos nicleos de galaxias ativas, ete. Portanto, o
desenvolvimente de instrumentos para a espectroscopia foi e é uma preccupacio constante,
ide modo que esta € a Area instrumental mais avancada em Astronomia.
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Na verdade, existe uma cerfa arbitrariedade na distingao entre fotometria e sspectros-
copia, pois em ambas ¢ feito um certo isolamento espectral. O termo espectroscopia ¢
geralmente utlilizado para os cazos onde a resolugde especiral, definida como

A
R= 2 (10.1}
e maior do que algumas unidades. 8 & & separacio migima em comprimento de onda que
o instrumental consegue distinguir. R mede a capacidade de, em uma dada observacio,
medirmos independentemente a radiagho em dois comprimentos de onda distintos.

A Figura 10.6 mostra observagies de uma linha espectral com poder de resolucio

crescente,

{al . e

Poder

R-=0
[el de
W4 resolugac
- crescente

t#’ _—-.W‘—v«

—
Frequencia

Figura 106

Na figura, (a) K ~ 0; (b} a linha aparece; (¢} a linha parece dupla, mas nfio resolvida
[“blended” ); {d) as duas linhas sao resolvidas; (¢} atinge-se a largura propria das linhas, ¢
aumentar K nao altera em nada. O traco horizontal fixa a largura instrumental utilizada.

A disperade de um espectrigrafo € a quantidade, em unidades de comprimento de
onda por milimetro no espectro que mede a separacao entre inhas espectraie.

Os espectroscdpios usados em Astronomia sio geralmente baseados em um de dois
principios opticos bastante distintos: nterferencia on refracdo diferencial, 0 primeiro
consiste em instrumentos baseados em redes de difracio ou interferdmetros, enquante que
o dltimo wtiliza prismas. O arranjo optico basico de wm espectrigrafo com prisma ¢
mostradeo na figura 10.7.
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Nos espectrometros interferenciais, o isolamento espectral é obtido fazendo-se a ra-
diagio incidir ems um elemento dispersor, introduzindo mudancas de fase na onda incidente,

de modo que a interferéncia fique construtiva na frequéncia estudada e destrutiva em bodos
as oulras.

elemento
dispersor

colimador

fenda

plano focol
d¢ P
telescopio

espectro

Figura 10,7

Comeo os detetores radio normalmente aceitam somente uma banda estreita de fre-
quencias, os radiotelesedpios sho, geralmente, também radicespectrometros. Para se medir
u intensidade em diferentes frequéncias gsintoniza-se o receptor em diferentes frequéncias,

Os plancs dos atomos em um cristal sio separados por distancias de 107 a 107 m,
comparaveis a comprimentos de onda na regido dos ruios X. Portanto, os raios X podem
sofrer difragio ao incidirem em um eristal. Os detalhes dessa interagio foram primeira-
mente explicados pelos Bragg (pai e filho). O espectrémetro de Bragg usa um cristal, por
exemplo de LiF, para produzir ums rediagio monoeromitica de comprimento de onda
conhecido, que depende do angulo de incidéncia. A intensidade da radiagio nesse com-
primento de onda pode ser detectada, por exemplo, por um contador proporcional, e o
espectro como um todo pode ser obtido pela variacio do angulo de incidéncia.
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10.8 Polarimetria

Embora a descoberta da luz polarizada em fontes astronomicas tenha sido feita no
comego do dllimo século, o desenvolvimento de sen estudo ¢ um fenémene relativamente
recente. O motive, em grande parte, é devido as dificuldades técnicas envolvidas., Muitos
fenomenos podem eontribuir para a pelarizagio da radiaciio, e sua observacio pode fornecer
informagies importantes sobre os objelos e/ou o meio entre o chservador e estes objetos.

Um polarimetro & um instrumento que mede o estado de polarizacao, ou algum aspecto
do estado de polarizacio, de um feixe de radiacio. As informagdes obtidas a partir de uma
observagho, na maioria das veses, se restringem ao grau de polarizacio linear e sua direcio.
(2 polarimetros astronomicos geralmente utilizam deteccio fotografica ou fotoelétrica.
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Astronomba & Asirofisien
11.1 Caracteristicas observacionais

Conforme foi visto nos capitulos anteriores, praticamente toda a informaciao ohserva-
cional existente a respeito das estrelas foi obtida a partir da radingao eletromagnética, A
radiagio estelar ¢ estudada em seus virios aspecios: fluxo de radiagio que atinge nossos
detetores; distribuicdo da radiagio ao longo do espectro eletromagnético; linhas espectrais,
Quando o detetor usado € o olho humane, as duas primeiras caracteristicas eorrespondem
as gensacoes de brilho e de cor, respectivamente.

(a) Magnitudes e Luminosidade

Como foi visto no capitulo 8, o brilho da estrelas ¢ medido usando sistemas de magni-
tudes. A relagdo entre a escala de magnitudes ¢ o fluxo de radiagio (energia por unidade
de drea e por unidade de tempo), & (ver equaghes 817 & 8.18):

m=(C—-25log F (11.1)

onde ' ¢ uma constante, m é a magnitude, F o fluxo, ¢ o sinal negative resulta do fato de
que, quanto maior o brilhe, menor a magnitude de uma estrela. Para duas estrelas, 1 ¢ 2,

F.
mgdml——z,ﬁfngﬁ (11.2)

A constante O deve ser escolhida de forma conveniente para a atribuigio de valores de
magnitude; ela define o “zero” da escala. '

A magnifude de uma estrela estd, portanto, relacionada com o fluzo, que, por sua
veg, relaciona-se com a sua luminosidade. Luminosidade de uma estrela ¢ a quantidade
de energia que ela emite pa unidade de tempo. Se imaginarmos a estrela no centro de
uwma superficie esférica de raio v qualquer, essa quantidade de energia atravessard essa
superficie imaginaria na unidade de lempo; portanto, o fluxo & uma distancia r da estrela
serd [equacho 8.16):

L
dwr?

se v for a distancia da esirela & Terra, Fir) serd o Huxo na posigho da Terra; no caso das
magnitudes absolutas, o fluxe correspondente sera Fir = 10 pc). Assim, se m ¢ M forem
as magnitudes aparente ¢ absoluta de uma dada estrela,

Fir) =

{11.3)

Fir)
— M= =25 log re—— g
m 4 log Fli0) (11.4)
CONME ™ ©TH PE..FEL"EE. g
L de1o® ... . HA
RGeS SR
ou {equagao 8.21):
m—M=>5legr -5 (11.5)
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Ou eeja, dadas as magnitudes aparente ¢ absoluta de uma estrela, podemos determinar
sua distancia; ou entao, conhecidas a magnitude aparente ¢ & distincia, podemos obler
suna magnitude absolula e dai sua luminesidade.

Até aqui supusemos que o radiagio estelar nao ¢ absorvida nem espalbada em seu
trajeto da esirela até nossos detetores. Na realidade, porém, absorgde e eapathamenio
{cujo efeilo conjunto ¢ chamado de ezfingdo da luz) ocorrein no meio interestelar e na
atmosfera terrestre. Fsses fenomenos devemn ser estudados, de maneira que geus efeitos
sobre as medidas possam ser descontados.

{b) Cores ¢ temperatura

Para tornar a nogao de cor mais precisa e quantitativa, definimos o indice de cor de
uma estrela como a diferenga entre duas magnitudes definidas de acordo com os sistemas
de magnitudes. Assim, sfio indices de cor as diferencas (I — B), (# — V), (mpat — V) ete.

Pelo que vimos anteriormente pars a radiagio de corpo negro, esperamos que esses
indices de cor estejam relacionados com a temperatura: se as estrelas fossem corpos ne-
gros, seria possivel, conhecendo as caracteristicas dos sistemas de magnitudes e a lei de
Planck, obter a relagio enire temperatura e o5 indices de cor. As estrelas, poréin, nio se
comporiam exalamente como corpos negros. Apesar disso, uma relagao semelhante pode
ser encontrada pars elas,

A radiagho estelar que observamos tem origem nas camadas mais superficiais das
estrelas, Enireianio, mesmo nessas camadas a temperatura nio € constante, o que faz
com que a radiagio observada nae corresponda a uma temperatura bem determinada.
Introduzimos entio a temperatura efefiva (T, r), que ¢ a temperatura a que um corpo negro
deveria estar para emitir um fluxo de radiagio (integrado sobre todas as frequéncias) igual
a0 fluxe superficial da estrela. De (8.30) e (8.31) temos:

F(R) = oT}; (11.6)

L =4rR'eT) {11.7)

onde B é o raio da estrela.

A relagao entre a temperatura efetiva ¢ um indice de cor das estrelas, por exemplo
(B — V), ¢ obtida empiricamente através de uma curva de calibragio. Isto é, obtemos
Ter ¢ (B — V) para algumas estrelas, ¢ a curva definida por esses pontos em um grifico
Teg = (B=V)jouleg Tep x (B — V)] ¢ considerada representativa para culras estrelas,
Assim, se tivermos o indice de cor de uma estrela, podemos, através da curva de calibragao,
obter sun temperatura efetiva.

Mas como obter os pontos que definem a curva de calibragao, ou seja, como obter Top
das estrefas que definem a curva de calibragio? Combinande as equagdes (11.1), (11.3) e
{11.7} obtemaos;

. E!UTj‘r
Mol = Cpot — 2,5 log —
k ;
=Gm—2,5hg#—5iag:—i-Dh;gL; (11.8)
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Ou sejn, para determinar T,y , # necessario obier a magnitude aparente bolométrica, miq,
e o raio angular, B/r, da estrela. A magnitude bolométrica ¢ obtida medindo-se as magni-
tudes no maior namero possivel de regices do espectro, ¢ completando-se com interpolacoes
e extrapolagoes; medidas feitas acima da atmosfera ( baloes, foguetes, satélites) tém anmen-
tado & precisfo das magnitudes bolométricas obtidas, por permitirem medidas em regioes
do espectro nas quais a atmosfera terresire ¢ opaca. 0 raio angular & obtido por métodos
interferométricos.

Dessa maneirs, podemos relacionar nma grandeza facilmente mensurdvel - o indice
de cor = com a temperalura efetive da estrela.

(¢} Diagrama Hertzsprung-Russell e classificagao de estrelas

Uma classificacao tradicional das estrelas, baseada em caracteristicas de seus espec-
tros, & feita dividindo-as em grupos designados por letras: O, B, A, F, G, K, M (existem
outros grupos, mas estes sio os mais importantes), Verifica-se que, na ordem apresentada,
esan & uma sequéncia de cores, e portanto, de temperaturas efelivas. As estrelas O sao mais
azuis e mais quentes, ¢ as M maiz vermelhas e frias (um recurso para ajudar a memorizar a
sequencia acima ¢ decorar a seguinte frase, em inglés: “Oh, be a fine girl, kiss me"). Uma
classificagho mais fina é feite por subdivisio dessas elasses, de modo que cada nma delas,
exceto a O, da origem a dez subclasses; assim, por exemplo, temos a elasse B subdividida
et B, Bl ... atée BY. A claszse () tem & primeira subdivisao em O5.

Verificamos, assim, que as duas caracterisiicas pereehidas pelo olho, o brilho e & cor,
esiao relacionadas a duas grandesas intrinsecas das estrelas, a luminosidade ¢ & tempe-
ratura efetiva, respectivamente. No caso do brilhe essa relacio nao é direta, pois o brilho
aparente depende também da distancia e da extingao da lnz. No caso da cor, igualmente, &
luz percebida pode ser allerada pels extingdo, que é funcao do comprimento de onda. Essas
duas grandezas, luminosidade e T, podem ser representadas de virias maneiras: magni-
tude absoluta bolométricn e, as vezes, magnitude absoluta visual, no caso da luminosidade,
e tipo espectral ¢ indices de cor no caso da temperatura efetiva,

Aspectos muito interessantes e fruliferos para a Astroffsien aparecem quando se cons-
troi um grafice em que se representa, ne eixo horizontal, alguma grandeza sssociada &
temperatura efetiva, e, no verlical, alguma grandeza associada & luminosidade {(figura
11.1). Por tradigao, costuma-se fager esses graficos com & temperatura aumentando para a
esquerda ¢ o luminosidade aumentando para cima. Num grafico desses, chamade diagrama
Hertzsprung-Russell ou diagrama HR, cada estrela é representada por um ponto; para um
numero ragoavel de estrelas, verifica-se que esses pontos nao estao distribuidos ao acaso
no diagrama, mas concentram-ze em algumas regices. A interpretagao dessa distnibuigao
estd intimamente associada & compreensio da estrutura e da evolugio das estrelas.

A malor parte das estrelas esta na faixa que vai da parte superior esquerda do diagrama
{estrelas quentes e luminosas) alé a regido inferior direita (estrelas frias e pouco luminosas)
- dai o nome Sequéncia Principal atribuido a esta faixa, Nota-se também que para um
mesme tipo espectral {portanto mesma T}, existem estrelas de luminesidades diferentes,
Isso mostra que a classificagio baseada em apenas uin parametro (no caso, a T, ;) nao é
suficiente parn caracterizar as estrelas.
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Um segundo parameiro é introduzido agrupando-se as estrelas nas seguintes classes
de lnminosidade {figura 11.2):

I - supergiganies

IT = gigantes luminosas
111 - gigantes

IV - subgigantes

V ~ sequéncia prineipal
V1 - subanas luminosas
VIl - ands brancas

Dessa maneira uma classificacio a dois pardmetros é obtida. 0 Sol, por exemplo,
¢ wma estrela de tipo G2V. A maioria das estrelas pode ser classificads dessa Maneira;
evenluais “excentricidades” sao indicadas por sufizos & prefixos: por exemplo, uma dMe &
uma estrela M, ana (“dwari" ) e que apresenta linhas de emissio em seu espectro.

Por que estrelas de mesma temperatura efetiva teriam luminosidades diferentes? A
ﬂp!itlﬁ'iﬂ fica evidente quando examinamos & equacan (11.7) as diﬁ:[eng;&g em luininosi-
dades nesse caso devem-se a diferengas nos raios; embora o fluxo superficial seja o mesmo,
a superficie total aumenta com R?. Explica-se também, assim, a origem des nomes da
maioria das classes de luminosidade acima,
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Como podemos saber, ao cbservarmos uma estrela, de tipo espectral M, por exemplo,
se se trata de uma estrela da sequéncia principal ou de uma gigante? Essa discriminagao &
possivel porque as estrelas de rajo maior 1ém pressio eletronica menor na atmosfera, o gue
implica em menor grau de ionizagio. Assim, a observagio de determinadas linhas espectrais
permite a determinagio da classe de luminosidade. Conhecida a classe de luminosidade «
o tipo especiral de uma estrela, o disgrama HR nos fornece sua magnitude absoluta. Isto,

mais & medida da magnitude aparente, da a distancia da estrela, pelo método chamado de
paralaze capectroacopica.

(d) Massas e raios estelares

Consideremos o equagio (11.7).. Tomando logaritmos de ambos oz membros, obtemos:
log L = logld=xe) + 2 log R+ 4 log Ty; (11.7")

Entao, num diagrama HR de log L x log T,y, cada valor do raio R corresponde & nma
reta. Pode-se observar que, embora o raio varie ac longo da sequéncia principal, esex
variagao se da dentro de limites nio muito amplos: de alguns décimos do raio solar (Rg )
até dezenas de raios solares. Raios bem maiores, de centenas a milhares de raios solares,
sio encontrados em estrelas fora da SP (gigantes ¢ supergigantes), e estrelas em esldgios
finais de evolugio tém raios muito menores, como veremos mais tarde,
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Note que é conveniente, em Astrofisicn estelar, usar como unidades as grandezns so-
lares, indicadas com o simbolo “&". Assim, escrevenios que uma estrela tem /& = 100 Ry,
e L = 10 Lg, por exemplo, ou simplesmente B = 100 e I = 10, em unidades solares.

Raios estelares podem ser medidos por métodos interferoméiricos, no caso de estrelas
relativamente proximas e de raios grandes. Por outro lade, informagdes a respeito das
massas {e raios) estelares podem ser obtidas pela aplicagio das leis de Kepler {capitulo 3)
aos sistemas bindrios de estrelas. Os principais sistemas sio as bindrias visuais, em que
ambas as estrelas podem ser vistas e suas orbitas tracadas; as bindrias especiroscdpicas,
detectadas pela variagio da intensidade de suas linhias espectrais, e as bindrias eclipranies,
em que ocorrem variagies de brilho causadas por eclipges. Em especial, foi encontrada
uma relaciao enire a massa e a luminosidade das estrelas | razdo massa—luminosidade), que
pode ser aplicada a oulras estrelas, mesmo que nio pertencam a sistemas bindrios. Os
regultados mostram que ns massas estelares variam desde dezenas de massas solares até
deécimos da massa do Sol; de fato, os cilculos tedricos indicam que objetos com massas
menores do que 0,08 Mg, aproximadamente, nao chegam s se torpar estrelas, Além disso,
& massa varia ao longo da 5P, ammentando da regifio de baixa luminosidade (SP inferior)
para a de alta luminosidade (SP superior), de acordo com a relacio massa-luminosidade.

11.2 Atmosferas estelares

A radiagio produzida nas regides mais centrais da estrela passa a interagir com o
material que a compde, sendo espalhada, absorvida e emitida muitas vezes até que venha
a atingir & superficie # abandonar a estrela, Nesse processo, suas caracteristicas de dis-
tribuigho espectral vao sendo alteradas, ao mesmo tempo em gue as grandezas fisicas do
meio vEo mudando. A distancia que um foton consegue percorrer, em média, sem ser
abgorvide ou espa.ll:ta.:i-::_. & chamada caminhe lfvre médio do foton, = é muitissime menor
que o raio da estrela. E clare que um foton, situade a muitos caminhos livres médios da
superficie da estrela, tem uma probabilidade pinito pequena de abandons-la sem sofrer
nenbumea interagao. Isto significa que s maloria doz folons que abandona a estrela sofren
sua ultima interaciao com malerial estelar situado & poucos caminhos ivres médios da su-
perficie, portante & uma profundidade muito pequena emn relacio ao raio da estrela; essa ¢
a profundidade a que podemos “enxergar” na esirela, e # esse material que vai determinar
as caracteristicas da radiagao que observamos da estrela. Essa regiio da estrela, em que ¢
emitida a radiagho observada, é chamada de atmesfere. Ao contrario do caso da Terra, essa
divisdo nao corresponde a uma fronteira real e bem definida na estrels, mas € determinada
por razdes praticas do estudo da estrutura estelar — embora existam diferengas entre as
camadas mais externas e o interior estelar.

{a) RadiagAo continua e linhas espectrais

A probabilidade de um féton sofrer absorgdes depende de sen comprimento de onda,
Um foton que corresponda a uma transicio de um atomo ou ion presente em grande quan-
tidade, no estado de exeitagio adequado, terd uma probabilidade de absorgio maior, e,
consequentemente, um caminho livre médio menor. lszo significa que esses folons devein
se originar de camadas mais externas pars poderem escapar da esirela, Como, em geral,
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as camadas mais externas sdo mais frias, o radiacio no comprimento de onda degses fitons
tera inlensidade menor do gue nos comprimentos de onda vizinhes, aparecendo no especira
como uma linha de absor¢ao. Se houver uma camada mais externa e mais quente (cromos-
ferag, coroas) a radiacio na linha serd mais intensa; e teremos uma linha de emissao. A
radiacio fora das linhas é chamada radiacio continua.

(b) Transporte radiativo

Como as informagdes que temos a respeito das atmosferas cstelares estao conlidas na
radiacio observada, o esiudo das atmosferas depende, de maneira crucial, da compreensao
das interacdes entre a radiacio ¢ a matéria na qual ela se propaga.

Se considerarmos um feixe de radiagio de intensidade [, propagando-ze numa certa
diregio, num meio gualguer, podemos imaginar dois Lipos de efeitos do meio sobre o feixe:
B matéria pode emitir radiagio de comprimento de onda A na diregao do feixe, aumentando
sua intensidade, ou pode absorver radiagio do feixe, diminuinde a intensidade. Radiagio
espalhada de outras diregbes para a direcio do feixe deve ser contabilizada juntamente
com a emissio; da mesma maneira, radiacio espalhada para fora do feixe & incluida na
absorcio.

(0 primeiro efeilo ¢ descrite pelo cocficiente de emissao, ji, definido de forma gue o
weréscimo de intensidade do [eixe apds percorrer uma distancia dr seja:

dlse = jx dx {11.9)

As dimenstes de jy 320 energin por unidade de tempo, por unidade de volume, por intervalo
de comprimento de onda e por angulo sdlido.

As perdas do feixe sho descritas pelo coeficiente de absorgao, &), tal que o decréscimo
de intensidade, numa distancia dr seja dado por:

dlse = —oalndz {11.10)

0 coeficiente oy tem dimensao de inverso de comprimento.

Note que a ahmrqin & proporcional a intensidade do {eixe, o que nao acontece com a
CINIEEAD.

A variagio liquida da intensidade serd, entao,

dlx = {ja — aals) dz (11.11)

Esta iiltima equagio - chamada equagde de iransporte mdralive — ¢ de extrema importancia
em Astrofisica. No caso das almosferas estelares, ela nog permite relacionar a radiagio
observada com as propriedades fisicas e gquimicaz da atmosfera, através dos coeficientes de
elnissio de absorcio.

E instrutive aplicar a equacio (11.11) & um caso simples: consideremos uma placa
de espessura L (figura 11.3), com jy e oy constantes. Sobre um dos lados da placa incide
radiacio de intensidade [3(0). Entao:

dly + oalade = jadz
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Multiplieando por ™7,

E#;:{dfi + ﬂ'lf_:"#} = d‘[#ﬂ-" I-IA} - j,u:"“u’:

Figura 1.7

lntegrando,
L
IA(L)e™ — I(0) = / e de
o

L
I L) = Li{0je—"E +f F T L 7 (11.12)

A equagho (11.12) mostra que a intensidade que sai da camada, I3(L}, resulta de dois
termos: o pruneiro € a parte da radiagao incidente que conseguin atravessar a camada, o
o segundo é a radiagio devida ao termo de emissio, descontada a absorgio.

Realizando & integracio, obtemos:

LML) = If0)e— 7L 4 :—‘:11 _ el (11.13)

Vejamos alguns casos limites:

(i) ry L < 1: Absorcio pequena, camada praticamente transparente, caso epficamente

fino,
In(L) = IA(0) + jaL (11.14)

Neste caso, toda a radiacio incidente atravessa a camadla, e ¢ acrescida de toda a radiagio
emitida na camada.

(ii} ey L %= 1: Abszorcao grande, camada praticamente opaca, caso oplicamente es-
praao:

ElE) i—* (11.15)

A

Neste limite, nenhuma fragio da radiagio incidente consegue atravessar a camada. A
radiagho emergente consiste apenas da radiagio emitida a distancias de, no maxime, 10y
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da “fim"” da eamada, ou seja, de no miximo um caminho livre médio, visto que este £
justamente o inverso de oy,

A razao ja/ oy € conhecida como fungdo fonte.

O produto o3 L é chamado profundidade dplica, 7y, No caso geral, em que o ¢ funcio
da posigho,

Talz) -—f aylz' jda' (11.18)
1]

O quanto um feixe de radiagdo ¢ atenuado pode ser iginal em uma camada geomeirni-
camente espesss, de material com pequenc coeficiente de absorcio, ¢ em uma camada
geometricamente fina, de material com coeficiente de absorgiio grande. Isto &, & atenuacio
da radiacio depende tanto do coeficiente de absorgac quanto da distancia percorrida. Por
levar em conta esses dois efeitos simultaneamente, a profundidade optica ¢ uma grandeza
muito nsada em Astrofisica.

Devemos lembrar, neste ponto, que o transporte de energia pela radiagio nao é o Gnico
possivel; a energia tambeém pode ser transportada de duas outras maneiras: pela condugde
e pela convecgdo. No primeiro caso, as particulas [dtomos, jons, elétrons, moléculas) que
constiluem o material sho as responsaveis pela transferéncia de energia; no caso da con-
vecgao, porgies macroscopicas do material realizam o trabalho. Nas atmosferas estelares,
os modos mais importantes de transporte de energia sio a radiacio e & convecciio, A ra-
dingio, evidentemente, esla sempre presente; ja & conveccho 56 ocorre em certas condicoes
- por exemplo, ge o gradiente de temperatura for muito grande. Mais geralmente, podemos
dizer que a convecgiio ocorre quando uma porgio de material, depois de deslocada de sun
posicho original, para cima ou para baixo, fica sujeita a uma forga de sentido igual ao de
seu deslocamento, Esta forca € a resultante da atragao gravitacional ¢ do empuxo que
agem sobre a porgio de material,

De maneira semelhante ao caso simples que estudamos acima, no caso das atmosferas
estelares desejamos obter a radiagao emergente da estrela. As caracteristicas dessa ra-
diagho emergente vio depender dos coeficientes de absorcio e de emissio, que por sua ves
dependem das condigoes fisicas e gquimicas da atmosfera. Assim, podemos esperar que, ao
adotarmos hipoteses a respeito dessas condigoes, que levem a um acordo entre as carac-
teristicas da radiagio emergente calculada e as da radiagiio observada, estejamos cbiendo
uma descricao da situagio na stmosfera.

{c) Modelos de atmosferas

A solugdo da equagio de transporte radiativo, no caso das atmosferas estelares, &
bastante mais complicada gque o exemplo simples visto acima. Os cocficientes de emissao
¢ de absorcio, neste caso, variam com & posigio; além disgo, como elex dependem das
condicoes fisicas ¢ da composicio quimica do material, devemos construir um modele da
atmosfera.

Normalmente sio feitas algumas hipdteses simplificadoras, para tornar o problema
tratdavel, Uma delas € supor que podemos dividir a atmosfera emn camadas, de Lal forma que
cada camada possa ser considerada em equilibrio termodinamico a uma dada temperatora.
lsto corresponde a hipitese de equilibrio lermodindmico local (ETL ). Outra hipotese, a de
atinosfera plano-paralela, consiste em ignorar a curvatura da atmoslera, por ser ela pouce
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espessa em relagio ao raio da estrela. Neste caso, como na atmosfern nio hi geracao nem

“desaparecimento” liquido de energia {equilibrio radiativo), ha a conservacio do fluxo na
atmosfera. Isto é, o fluxo em cada uma das camadas deve ser o mesmo, ¢ igual ao Aluxe
superficial, dado pela equagio (11.6). Note que se trata do fluxo integrado sobre todos os
comprimentos de onda; a distribuigio do fluxe em comprimentos de onda pode varar ao
longo da atmosfera.

Com essas aproximagoes chega-se a uma equagio de transporte apropriada para a
atmosfera. Para que essa equagio possa ser resolvida, entretanto, ¢ preciso conhecer o
coeficiente de extingio em cada camada da atmosfera (na hipitese de ETL o coeficiente
de emissdo pode ser obtide como fungio do coeficiente de extingio & da temperatura). Se
deixarmos de lado o estude individual das linhas espectrais, isto €, se estudarmos apenas
a radiagio continua, as principais fontes de absorgio serio as jonizagdes, o espalhamento
por elétrons, a absorgio por moléculas ¢ o cncobriments {“blanketing”, em inglés), que ¢
o eleilo acumulade de todas as linhas de absorgio. Esses efeitos dependem da composicao
quimica, da densidade de elétrons (ou da pressio eletrénica) e da temperatura. Portanto,
devemos construir um modelo da atmosfera, supondo uma composicio quimica e obtendo
equagoes que descrevam o estado fisico da atmosfera.

Fazendo mais uma hipotese simplificadora, de que o material da atmosfera ssteja emn
equilibrio hidrostitico, obtemos:

dP( =) -
.?:._ =g .Pl:,'t] (11.17)

otde z ¢ a profundidade na atmosfera, medida a partic da superficie, P(z) ¢ a pressao,
plz) a densidade e g a aceleracio da gravidade; como a atmosfera é fina em relagio no raio
estelar, g pode ser considerada constante.

A equagio (11.17) resulta simplesmente de considerarmos a atracio gravitacional sobre
um elemento de volume da atmosfera igual ao empuxo devido a diferenca de pressio na
baze & no topo do elemento.

Intreduzindo o cocficiente de absorcio por massa, xx = o3 /o, obtemos:

dr(z) = oalz) dz = xa(2) p(z) dz (11.18)
Com & ajuda da equagio (11.18), podemos reeserever & equacao (11.17) na forma:
i ] (11.18)
d"'.l Ky
Temos também gue
Ky = kAl T, Py comp.) {11.20)

As duas equagdes (11.10) e (11.20) relacionamn quatro grandezas, P, xa. T ¢ F.. Para
resolver a estrutura da almosfera precisamos de mais duas equacies. Lembrando que

B _ N,

PN
e que N /N depende (ver equacio de ionizagio 9.12) de T, P, e da romposicio quimica,
podemos escrever:

P = P(T, Ps;comp.) {11.21)
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que & a lereeira equagio. A quaria equagio vem da equagho de transporte, que relaciona
o fluxe (= ¢T2,) com & temperatura (via coeficiente de emissao); o coeficiente de absorgio
fica incluido na variavel independente que é a profundidade dplica.

Quando as condi¢hes para conveccio esliverem presentes, devemnos somar ao fluxo
radiative o fluxo de energia transportada pela convecgiio, ¢ lembrar que € esla soma que se
conservh nas varias camadas da atmosfera: Foog 4 Foone = & T:.F' Para o fluxo convectiva
nao se dispoe de teoria que permita um caleulo precizo; modelos sproximados sio usados.

Essas equagoes (na realidade a (11.20) e a (11.21) sdo dadas como tabelas) sao entio
resolvidas, oblendo-se T, P, F, e ks como fungio da profundidade dptica. Temos entao
um modelo tentativo para & atmosfera.

Uma simplificagio feita s vezes é a de se supor o coeficiente de absorgio independente
da lrequéncia, Fssa ¢ a chamada aproximacio de afmosfera cinza, e implica na adocio de
win valor médio do coeficiente de ahsorgao; justifica-se pelo fato de que a maijor parle das
fontes de absorgao continua ndo depende muito fortemente do comprimento de onda, Neste
caso, a solugio da equagho de transporte radiative fica mais ficil; uma solucio aproximada
é dada pela chamada aprorimagdo de Eddinglon:

™ = % THr +2/3) (11.22)

O estudo do transporte de radiagio em linhas ¢ feito basicamente da mesma maneira que
no continuo. () ohjetivo é semelhante, procuramos fazer com que as caracteristicas da linha
espectral calculada coincidam com as da linha observada; quande isto acontece, dizemos
que as hipoteses ¢ valores adotados nos cileulos descrevem as propriedades da atmosfera.
Evidentemente, existem diferencas, Assim, o coeficiente de absorcio envolvido refere-se a
apenas um tipo de evento, que & a transicio entre dois niveis de energia determinados, de
um dado elemento, em um dado estado de jonizacao. Portanto, o coeficiente de absorgio
vai depender da abundancia do elemento quimico counsiderado, e das condicoes fisicas
gue determinam que fragio desse elemento estard no estado de ionizacio e de excitacho
necessarios pars que ocorra a transigao considerada. Além disso, devemos considerar que
& absor¢ao envolvida néio se da sempre no valor do comprimento de onda correspondente
& transicAo considerada; ela pode se dar também em valores adjacentes de A, devido ao
alargamenie da linha. Come foi visto no capitule B, esse alargamento tem varias eausas;: (i)
as energias dos niveis tAm uma imprecisio intringeca (quantica) — alargamento natural; (ii)
a presenca de particulas proximas altera os niveis de energia ~ alargamento colisional ou de
pressde; (iii) se existe velocidade relativa entre o don e o observador, o comprimento de onda
absorvido serd diferente nos dois referenciais — alargamento Doppler. Esses mecanismos
de alargamento devem ger estudados, para o cilculo do coeficiente de absorcio em cada
comprimento de onda nas vizinhang{as do centro da linha. Reciprocamente, o caleulo da
forma da linha {perfil da linha) permite obter informacies a respeito desses fatores.

Como a estrutura detalhada da linha & dificil de se obter observacionalmente, estuda-
se mais comunente a largira equivalenie da linha, definida no capitule 9. De acordo com
a discussio naquele capitulo, chamando I, e [, as intensidades no continuo e na linha,
respectivamente, a largura equivalente é dada por

w =f }‘; L2 {11.23)
L] €
19
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A largura equivalente depende do niimero de jons “absorventes”, isto ¢, no estado de
excitacio adequado para a transicio estudada. Por isso o estudo das larguras equivalentes
¢ usado para a obtengio de abundincias quimicas.

11.3 Estrutura interna das estrelas

No caso dos interiores estelares a informagio disponivel £ mais indireta, evidentemente,
do que para as atmosferaz. A radiacio presente no interior =6 abandonars a estrela ApE
sofrer iniimeras interacoes com a maléria, o que fard com que suas caracter{slicas especirais
sejam alteradas. A quantidade total de radiagio emitida pela estrela na unidade de tempo
- sua luminosidade -~ serd, porém, determinada pelas condigdes do interior da estrela. O
estudo da estruturs interna das estrelas consiste, assim, na aplicacio das leis da fisica a um
material earacterizado pelas informacies disponivels sobre massas, raios, lhuninosidades,
abundancias quimicas, etc. Constroem-se dessa maneira modelos matemitices — “egirelas
tearicas” - que sio comparados com as estrelas reais.

{a) Condicdes nos interiores estelares

Algumas das simplificagfes adotadas para o estudo das atmosferas sio claramente
inapliciveis no caso dos interiores estelares: a hipdtese plano-paralela e a constancia de g,
por exemplo. Por outro lado, a hipétese de ETL ¢ muito mais segura no caso dos inleriores
estelares, parque os caminhos livres médios dos fotons e das particulas sio tio pequencs que
cles interagem com material muito proximo, que estd essencialmente & mesma temperatura,
Além disso, o material que compde o interior estelar estd totalimente jonizado (ou quase);
coino os jons € elétrons tém raios muito pequenos, a aproximagio de gas ideal pode ser
usada. Essas consideragoes nio se aplicam, evidentemente, se o material for degenerado
{capitulo 12).

Varias hipileses simplificadoras costumam ser adotadas na construcio de modelos de
estrutura interna;

(i) Simetria esférica: supde-se que todas as grandezas fisicas dependem apenas da
distancia ao centro;

{11} Equilibrie hidrostatico: supde-se que n estrela nao esta nem em contracio nem em
EXPANSAC;

(iii} Equilibrio radiativo: a energia gerada ¢ igual & emitida;

(iv) Auséncia de camnpos maguéticos.

Essas hipdteses implicam ignorar a rotacio da estrela, que destrdi a simetria esférica,
e a presenga de companheiras proximas, que, além de destruir a simetria esférica, pode
causar perdas ou ganhos de massa.

Embora existam estrelas para as quais essas hipoteses claramente nio se apliquem,
na maioria dos casos elas constituem boas aproximacoes; de qualquer forma, a solugio do
problema nos casos mals simples € certamente um passo importanile para a compreensio
da estrutura estelar,
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(b) Geragao de energia

A fonte da energia das estrelas permanecen durante muito tempo como um enigma.
Embora varias possibilidades tenham sido cogitadas (energia quimica, energia potencial
gravitacional liberada na contracio, ete.), nenhuma era suficiente para explicar & energia
liberada pelo Sol durante os bilhdes de anos de sua existéncia; tal periodo de vida € indicado
por evidéncias geologicas ¢ paleontologicas, que também indicam que a luminosidade solar
nao mudon apreciavelmente nesse inlervalo de tempo. E om fato historico eurioso que,
ao inves desse enigma astrondmico ter fornecido uma pista para a descoberta das reagies
entre micleos atomicos, tenha sido a descoberta da energia nuclear, e a compreensiao desse
fendmenn, que permitiv o entendimento do modo de geragio da energia das estrelas.

Aceitamos atualimente que as ecstrelas geram energia pela fusdo de micleos atémicos,
O processo mais comum & a transformagio de quatro nicleos do isdtopo mais comum do
hidrogénio (H!) em um micleo do isétopo mais comum do hébio (He'). Ou sejs, & trans-
formagio de quatro protons em uma particula a, constituida por 2 protons e 2 néutrons.
A massa da particula a € menor que a massa de 4 protons, e a energia correspondente
A massa “desaparecida” ¢ dada pela equacho de Einstein, AE = Am ¢®. Este é um
processo muito eficiente de geragio de energia; além disso, o hidrogénio € o elemento mais
abundante nas estrelas. Para uma estrela como o Sol, admitindo que apenas os 10% do
hidrogénio das regides mais centrais possam ser utilizados, resulta que a energia disponivel
¢ da ordemn de 10*! erg! Ou seja, como a luminosidade do Sel é Lg = 3.9 = 10* erg/s,
exisie energia suficiente para cerca de 10" anos.

A queima nuclear do hidrogénio pode se processar de duas maneiras: reagio proton-
priton e ciclo do carbono-nitrogénio. As reaghes principais sio as seguinles:

Cadeia PP
2H + HY) — 2(H?* + 5% +v)
HH? + H') — 2(He* 4 7)
He* + He* — He* 4+ 2H}
Ciclo CN

ﬂl?+H‘| Y .I'I'T” +
N? P 4+t +w
OB 4 H' — N4y
NU B — 0" 4y
0% — N5 4 8% 4o
N+ H — %+ H

onde @' é o positron, v o neutrino ¢ ¥ o fBton.
Nos dois casos, o resultado Hquido ¢ a transformagio de quatro prétons (H') em uma
particula o (He'). Os neutrinos tém pouquissima interagao com a matéria, e abandonam
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# estrela sem trocar energia. Como eles nio sio contados na luminosidade, sua eneTgin
cinetica deve ser subtraida da energia produzida nas reagoes.

(Jual dos processos vai predominar? No caso do cicla CN, as repulsées eletrostaticas
enlre o5 nicleos sac maiores; para que as reagdes ocorrTam, € necessirio que as particulas
tenham grandes energias cinéticas, que lhes permitam vencer as barreiras conlombianas.
Por isso, esse processo é muitissimo dependente da temperatura. Ji na reacio PP, as
barreiras coulombianas sio menores, mas em compensacio s probabilidade de acorrer a
primeira reagio, entre os dois protons com producdo de deutério (H?), é extremmmnente
pequena. Resulta, assim, que para temperaturas muito grandes o ciclo CN predomina,
engquanto para temperaturas menores ¢ a reagio PP a responsavel pela maior parte da
produgao de energin. Estrelas de massa grande utilizam principalmente o ciclo CN, pois
tem temperaturas centrais maiores; estrelas de massa menor, como o Sol; utilizam prinei-
palmente a reagao PP,

A produgio de neutrinos nas reagies acima abre perspectivas de “observacio direta”
dos interiores estelares. Como os neutrinos atravessam loda a exlensio da estrela, sua
detecgao possibilita obter informagbes diretas sobre os processos em curso nas regites
centrais das estrelas. Experimentos destinados & deteccio de neutrinos solares tém sido
realizados, mas o fluxo medido ¢ menor que o esperado com base nos modelos tedricos,
A explicagio disso talvez implique em uma reformulagio de nossas idéias a respeito da
estrutura estelar; talvez algnma das hipdteses simplificadoras adotadas na construcio dos
modelos de estrutura interna nao seja tao razoavel quanto parece ...

Embora a “queima” do hidrogénio possa prosseguir por muito tempo, esse combustivel
acaba se esgotando na regifo central da estrela. Isso acontece bem mais depressa no caso
de estrelas de major massa, que gastam mais rapidamente seu combustivel. Quando o
hidrogénio das regides mais cenlrais da estrela fol todo convertido em hélio, as reacdes
nucleares cessam, e o nitcleo di estrela passa a se contrair e, por isso, & se aquecer, ate
atingir a temperatura suficiente para que o hélio passe a ser “queimado”. A queima nuelear
do hélio se da pelo processo chamado a-triple, em que 3 particulas a sao convertidas en um
miicleo de O, Essa mudanca para combustiveis cada vez mais pesados pode continuar,
desde que a estreln tenha massa suficiente para que as temperaturas necessirias sejam
alingidas em seu interior. De qualquer forma, ao se chegar a um nicleo estelar composto
de Fe** o processo se detém; reaghes de fusdo envolvendo elementos mais pesados sio
endoenergéticas, isto &, necessitam de energia para ocorrerem, ao invés de cederem energia.

(c) Equagoes da estrutura interna

Nosso objetivo, ao construir modelos de estrutura interna, ¢ obter equacies envalvendo
as grandezas fisicas que deserevem a situagao do interior estelar, de modo a determinar as
fungoes que relacionam essas grandezas com a distincia ao ceniro da estrela,

Duas dessas equagdes resultam diretamente de hipoteses simplificadoras relacionadas
nasegao 11.3(a). Assim, da hipétese de simetria esférica, ohiemos a equagie de disiribuigdo
de massa:

dM(r) = dxr®p(r) dr (11.24)

onde M(r) ¢ a massa contida numa esfera de raio r, e p(r) ¢ a densidade em r: dM{r) éa
massa de uma casca esférica de espessura dr, a uma distincia r do centro da estrela,
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A hipotese de equilibrio hidroatdfico leva o

dP(r) = —p(r} g(r) dr (11.25)

onde P(r) ¢ a pressac em 7, e g(r) a aceleragio gravitacional & mesma distancia. Essa
equacho ¢ equivalente & {11.17) das atmosleras estelares, porém temos agora que levar em
conta & variacho da aceleragio da gravidade com »:

GMr)

pl

gir) = (11.28)
Temos, por enquanto, duas equagdes, (11.24) e (11.25), relacionando trés grandezas: M(rj,
plr) e P{r). Precisamos obler mais uma equagio para podermos resolver o sistema. E
facil ver que

dir) = 4rr? p(r) e(r) dr (11.27)

onde L{r) ¢ a energia que atravessa uma esfera de raio r na unidade de tempo (ou seja,
¢ a luminosidade dessa esfera), e ¢(r) ¢ a taxa de geragho de energia por unidade de
massa. dL{r) é a variacho da luminosidade quando se atravessa uma casca de espessura
dr: come estamos supondo que a energia nao “desaparece™ na esivela (hipitese de equilibrio
radiative), essa variagio 56 pode ocorrer por geragiao de energia na casca, Se e(r) for nulo
{nao ha geragho de energia na casca), a variagio da luminosidade sera obviamente nula.
Ocorre, porém, que ac obtermos mais uma equagio, introduzimos mais duas fungoes
incognitas: L{r) € e[r)! Precismmnos agora de mais duas equagoes, ao invés de uma, A taxa
de geracio de energin por massa pode ser caleulada se forem conhecidas a composigio
quimica, a densidade e a temperatura; assim podemos escrever mais uma equagic, na
forma
e(r) = elp(r), T(r),comp.) (11.28)

Novamente, oblivemos mais uma equacio mas introduzimos uma nova fungio incognita,
T{r); continuamos precizando de mais duas equacdes. Nos interiores estelares, a aproxi-
macho de gis ideal é geralmente satisfeita, & podemos escrever

pir) = £ATE)

onde k ¢ a constante de Bollzmann, ¢ m(r) ¢ a massa média por particula, que pode
ser obtida da composicio quimica e das condigies fisicas em r. A equagio (11.20) ¢ a
equagio de estado. Quando o ghs no interior da estrela é muito denso, como no caso das
anas brancas, o gas torna-se degenerade, isto €, sua pressio depende apenas da densidade
eleirbnies, e nao depende da temperatura (capitulo 12).

Ainda continuamos precisando de mais uma equagio! O gradiente de temperatura,
dT{r)/dr, é determinado pela transferéncia de energia no interior da estrela, e pelo valor
local da temperatura. Se a transferéncia de energia for feita pelo campo de radiagio, ela
vai ser earacterizada pela luminosidade e pelo coeficiente de absorgao s(r). Ou seja, uma
relacao do tipo

(11.29)

)~ fr(r), Lr). i) (11.30)
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pode ser oblida; no caso da energia ser transportada por convecgiao (segan 11.2h), a equagao
{11.30) deve ser adequadamente modificada. Nos interiores estelares a convecgiio pode ser
tao eficiente para transporiar a energia, devido as densidades mais allas e comparagio
com a5 atmosferas, que praticamente loda a eneTEia & transportada por este processo.

Mas, continuamos precisando de mais umna equagao ... 0 coeficiente de absorcao pode
ser calculado a partir da composicio quimica, da densidade e da temperatura:

wlr) = &lplr), T(r), comp.) (11.31)

0 que, finalmente, completa o conjunto de equagoes da estrutura interna. Para que esse
conjunto de equagoes seja resolvido, é necessario ainda que tenhamos algumas condicoes
de contorno, que podem ser, por exemplo,

M(0)=0, L{0)=0 (r=0) (11.32)

T(R)=0 P{R)=0 [(r=R) (11.33)

A condigtes (11.32) sao Gbvias, e as (11.33) valem aproximadamente no sentido de que
TR} = P{R) sio pequenas em relagho aos valores do interior estelar.

importante observar que existem duas grandezas envolvidas nas equagies da estru-
tura interna e nas condigdes de contorne que devem ser dadas para que o problema possa
ser resolvido: o composicio gquimica ¢ o raio da estrela, R. Na realidade, ao inves de R,
poderiamos usar oulra grandeza fisica qualquer, visto que clas estio relacionadas pelas
equacoes de estrutura interna. Normalmente se escolhe & massa total M. Isto significa

que & massa lolal & a composicao quimica determinamn a estrutura da estrela, afirmagio
esta conhecida como teorema de Vogi-Russell. Como a composigho quimica (e também

a massa total) muda com a idede, pode-se modificar essa afirmacao pars: & estrutura da
estrele & determinada pela massa e composigio quimica iniciais, ¢ pc—la idade. De fato,
essa afirmagao ¢ valida dentro das simplificacdes adotadas, em que se ignoram a rotacio
estelar, eampos magnéticos ¢ companheiras proximas: nesse caso, ela ¢ uma consequéncia
logica das hipdteses inciais.

Resolvido o sistema de equagies da estrutura interna, obtemos as fungdes Pir), T(r),
ele, para todos os valores de r. Repetindo este procedimento apos intervalos de tempo con-
venientes podemos, em principic, conhecer a variacio com o tempo das propriedades fsicas
das estrelas, como sua temperatura efetiva & luminosidade. Estas variagées caracterizam
a evolugdo esfelar, que serda examinada no proximo capitulo.

204



Astronomia & Astrolizica

Capitulo 12

EVOLUCAO ESTELAR

José Alberie Marcondes Machado
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Obzervamos as estrelas emitindo energia, gob a forma de radiacio, = aereditamos que
a fonle dessa energia seja aquels descrita no capitulo anterior. As reagoes de fusiio nuclear,
bem como todas as fontes de energia conhecidas, chegam, mais cedo ou mais tarde, & um
fim: nao sdo inesgotaveis. Jsto significs que ns estrelas nao podem durar para sempre;
devem ter um fim ¢ um inicio. Esperamos mais sinda: que, durante sen periodo de
ativicdlade, suas propriedades variem com o tempo.

O estudo da origem, evolugio e fim das estrelas vai constituir o assunto deste eapitulo.
Devemos notar gque a Astrofisica tem uma posigao peculiar em relagao as oulras areas de
pesquisa cientifica: seu objeto de estudo nio ¢ acessivel & manipulagio experimental. Por
isso, o método adotads ¢ o da construgio de modelos tedricos {nos quais podemos “ma-
pnipular” varidvels como massa, composicae gquimica, etc.) ¢ a comparagio desses modelos
com as observagoes. Vimos, no capitulo anterior, como podemos construir modelos de
estrulura estelar. Séries de modelos como esses, em que cada modelo difere do anterior de
acordo com as alleragdes provoecadaes, ao longo do tempo, pelas reagoes de fusdo, permitem
o estudo da evolugio das estrelas.

12.1 Formagao de estrelas

Temos razdes para acreditar que as estrelas se formam a partir das nuvens de gis
¢ poeira existentes no meio interestelar (ver capitule 14). Para que uma nuvem dessas
inicie wm processo de conlragio, ¢ necessario que a alragdo gravitacional entre suas partes
sobrepuje oz efeitog do movimento térmico das particulas; isso ocorre quando a massa da
nuvem ¢ maior que um valor critico chamade massa de Jeans, que ¢ fungio da densidade
e da temperatura. Iniciado o processo de eolapso gravitacional, os caleulos indicam que
aroniece nma primeire fase, e que a contracho ¢ rapida (colapso dinaAmice), segnida da
formacio de um micleo em equilibrio quase estatico sobre o qual o material externo vai se
depositando. A seguir, novamente uma fase de colapso dindmico, seguida de uma segunda
fase de quase equilibrio, que culmina com o inicio das reagies de fusdo do hidrogénio
nas regives centrais do cbjeto — a partic de enlio, uma estrela. Como vimos no capitulo
anterior, as reagoes de fusio sd ocorrem se a massa do objeto for maior que cerca de
0,08 Mg; caso contrario, a densidade ¢ a temperatura das regices cenirais nao atingem os
valores necessdrios para o inicio daguelas reagbes, ¢ o objeto nao chega a se tornar uma
estreln,

Az fases de quase equilibrio ocorrem porque, na contragio, parte da energia potencial
gravilacional que cstd sendo perdida ¢ transformada em energia cinélica das particulas
do ghs; a pressho resultante tende a contrabalangar a atragac gravitacional, freando o
contracho. Durante o primeire colapso dindmico a energin cinélica das particulas do gas
¢ transferida aes grios de poeira, que se aquecem e irradiam energia no infravermelho.
(‘omo, nessa fase, o material da nuvem ¢ transparente & radiacio infravermelha, a energia
acaba sendo perdida. Em ouiras palavras, os graos de poeira resfriam o material, que,
assim, perde a sustentagio contra a atragio gravitacional; o gas nao se aguece, ¢ o colapso
ocorre & temperatura decrescente no inicio ¢ constante no resto desta fase. No segundo
colapso dindmico, o mecanismo de resfriamento ¢ a transformacio da energia cinética
térmica em energia de dissociagio das meléculas de hidrogeénio. Durante a contragho -
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exceln na primeiro colapso dinimico - o abjeto se aquece, por transformacio da energia
potencial gravitacional perdida em energia térmica. Dessa maneirn, ele passa a emitir
radiagho visivel, e, como no caso de uma estrela, podemos obter sua magnitude e sua
temperatura efetiva: ele pode entdo ser representado no diagrama HR. Os pontos que
descrevem a protoesirels & medida que ela se contrai formam uma trajetoria no diagrama
(figura 12.1); & parte vertical dessa trajetoria ¢ conhecida como frajetiria de Hayashi.
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Figura 12.1

Evidentemente, a cada massa de protoestrela corresponde uma trajetérin dessas, ¢ essas
trajetérias terminam ne ponto em que a protoesirela passa a gerar energia por fusio
nuclear, tornando-se uma estrela. Assini, a cada valor da massa corresponde um ponio
desses, &, eomo vemos, o conjunto degses pontos forma o sequéncia principal de idade
zera (SP1Z). lsso mostra que a sequéncia principal (SP) ¢ uma sequéncia de massas, que
aumentam da regiao inferior direita para a superior esquerda.

() proceszo descrito acima ainda apresenta alguns aspecios que nio sio perleitamente
compreendidos. Assim, para satisfazer a condigiio de Jeans, ou seja, para que a contragio
gravitacional tenha inicio, é preciso que a nuvem interestelar atinja densidades maiores
que as usuais; o mecanismo que faz com que isso ocorra ainda esta sujeilo a controversias
[explosbes de supernovas, ondas de densidade na Galaxia e oulros tém side propostos). Por
outro lade, a massa, o momento angular ¢ o campo magnético das nuvens interestelares sio
muito maiores que os das esirelas. No caso da massa e do momento angular a explicacio
parece estar no processo de fragmentacio, que se supde ocorrer durante as fases de colapso
dindmico: com o aumento de densidade provocado pela contracio, massas menores passam
a satisfazer a condigio de Jeans, podendo, entio, ocorrer fragmentacio seguida de colapso
gravitacional dos fragmentos. Dessa maneira, a massa da nuvem seria dividida entre os
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fragmentos, e parte do momento angular da nuvem iria para o movimento orbital desses
fraguientos em tornoe do cenlro de massa do sistemia. Qcorreria, assim, & formacac de
varias estrelas, e nao de estrelas isoladas, De falo, & majoria das estrelas observadasz nio
¢ isolada, mas parte de sistemas maltiplos, principahinente bindrios. Mesmo no caso de
estrelas isoladas, o momento angular pode estar repartido entre o movimento de rotacio
da estrels & o movimento orbilal de gm sistema planetario; no caso do Sistema Solar, o
momento angular do Sol € muito menor que o dos planetas em seu movimento orbital.

A observagao do processo de formagio estelar € dificultada pela opacidade das nuvens
densas & malor parte do espectro eletromagnético. Por isso, devemos conlar apenas com
observagoes de nuvens difusas, principalmente em ondas milimétricas, e de radiacio in-
fravermelha (& qual as nuvens sdo parcialmente transparentes) origindria de protoestrelas
em vias de se tornarem estrelas; as fases intermediirias nio sio observadas. A medida
que o objeto se torna luminose, & pressio da radiacko afasts o material remanescente da
nuvein, ¢ a estrela recém formada pode entao ser obzervada normalmente, localizando-se,
ne diagrania HR, na sequéncia principal de idade zero. Os céleulos tedricos indicam que,
enquanto houver hidrogénio sendo “queimado” nas regides centrais, a estrela permanecera
proxinia a esse ponto da 5P. Os calculos indicam também que pequenas variaghes nn coum-
posicho quimica inicial levaim a pequenas diferenges na posigio ocupada pela esirela no
diagrama HR. Esses dois efeitog, 8 mudanga de posigio com o tempo e as diferencas de
composicho quimica iniciel, explicam porque a 5P nao ¢ uma linha, mas uma faixa,

12.2 Trajetorias evolutivas

O tempo que uma esirels leva para esgotar o hidrogénio das regides centrais de-
pende, evidentemente, da quantidade de hidrogénio disponivel ¢ da taxa de queima desse
hidrogénio. Ou seja, esse lempo, que £ o tempo que ela passa nas proximidades da SP, ¢
proporcional & massn e inversamente proporcional a luminosidade da estrela:

P :jf (12.1)

A relagio massa-luminosidade na 5P & aproximadamente L o M2, Entao,

M
!sp .8 ﬁ {12.2]

Esperamos que tsp do Sol seja da ordem de 10! anos. Entao, tomando M em unidades
solares,

fgp o2 —— anos (12.3)

Como vemaos, estrelas de pequena massa permanecem muito mais tempo na SP que as de
grande massa.

() gue acontece quando as estrelas consomem todo o hidrogénio das regioes centrais
e abandonam a SP? O nicleo da estrela para de produzir energia; com isso, comeca a se
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contrair, &, devido & contragiio, se aquece, provocando a expansio das regides mais exter-
nas. Ao mesmo tempo, continua a queima de hidrogénio, agora em uma camada em torno
do nicleo de helio. O resultado disso# gue o raio da estrela aumenta, enquanto sua lnmi-
nosidade fica aproximadamente constante; como sabemos, isgo implica que a temperatura
efetiva diminui (capitule 11). No disgrama HR, a estrels se desloca para a direita. Os
calculos, baseados nos modelos tedricos, indicam que, a seguir, com a continuacio da con-
tracio e consequenie aquecimento do nicleo, a luminosidade passa a aumentar, enquanto
prossegue o aumento do raio, Nessa fase, & estrela segue uma trajetoria quase vertical no
diagrama HR, tornando-se uma gigante vermelha.

A continuagdo do processo de contragho ¢ aquecimento do nicleo prossegue, até que
sejam atingidas as condigbes para as reacoes de queima nuclear do hélio (processo 3 — o,
ver eapitulo anterior). Se, nessa fase, o nicleo estiver degenerado, o aquecimento devido as
reagoes de fusio nio causa expansso, visto que a densidade nfio depende da temperatura,
para maléria degenerada. Dessa forma, o aguecimente leva a um aumento na taxa de
reagoes nucleares, com consequente aumento de temperatura, com consequente aumento
na taxa de reagoes, etc. - é o chamado flash do hélio. A temperatura termina por atingir
valores tao alios que a degenerescéncia é removida; o retorno do material 4 condigiio de gas
nao degenerado provoca uma violenta expansio, e o consequente resfrinmento da estrela.
Com issn, as reagoes nucleares cessam em toda a estrela. O flash do hélio, por ser muito
rapide ¢ ocorrer bem no interior da estrela, nio & observado.

Com a cessagio das reaches nucleares, a estrela entra em um processo de contracio
semelhante ao que ocorreu duranie a fase de protoestrela: sua luminosidade diminui, com
a temperatura superficial variando poneo. Com a contragao do ntdcleo, novamente as con-
digoes para a fusio do hélio sho atingidas; desta vez, porédm, o nicleo nko esta degenerado,
e o processo de regulagem via expansio e resfriamento permile que a estrela atinja uma
nova configuragao de equilibrio. Ela passa a percorrer, entiio, o chamade rame horizontal,
com hélio queimando no centro e hidrogénio queimando em uma camada mais externa.
Esta fase dura menos que & da 5P, visto que as reagoes de fusio do hidrogénio fornecem
miais energia que as reagoes de fusdo do hélio. Exaurido o hélio das regides centrais, o
nticleo volta & se contrair, com hélio ¢ hidrogenio queimando em camadas; a estrela volta,
no diagrama HR, a regido das gigantes vermelhas. Se sua massa for semelhante & do Sol,
o nicles nao atingira as condigoes para a queima do carbono,

A desecricao acima ¢ baseada em cileulos de modelos estelares ¢ também no estudo
das reacoes nucleares que podem ocorrer nas condigies presenies nos modelos. As linhas
que representam os resultados desses caleulos no diagrama HR sao chamadas trajetdrias
evoluttvas; na figura 12.2 esta represeniada esquematicamente a trajetoria evolutiva de
uma estrela de massa igual & do Sol.

() que ocorre E.péls a segunda passagem pelo ramo das gigantes vermelhas ¢ mais
especulativo. Ha uma fase de perda de massa acentuada, na qual o material mais externo
da estrela ¢ ejetado; observamos estrelas muito quentes circundadas por uma concha de
material em expansio — as nebulosas planetdrias - & acreditamos que elas correspondam
a essn fase, Supde-se que, a seguir, a estrela central, ja livre da nebulosa circundante, e
desprovida de fontes de energia nuclear, va se contraindo e esfriando até tornar-se uma
ana branea.
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12.3 Aglomerados estelares

As conclustes dos calculos tedricos de evolugiio estelar devem passar pelo teste ohser.
vacional: estrelas com as caracteristicas previsias devem ser observadas, £ a distribuigao
delas pelas varias fases deve ser coerente com as duragoes previsias para essas fases. Assim,
por exemplo, se 08 caleulos indicam que o tempo de permanéncia na sequéncia principal ¢
muite maior do que na regido das gigantes, devemos observar muito mais estrelas na 5P
do que no ramo das gigantes. As estrelas observadas normalmente tém idades dilerentes
e, lalvez, composigoes quimicas iniciais também diferentes. Isso torna a interpretacao do
diagrama HR, obiido a partir delas, muito menos itil para a comparacio com a teoria. Fe-
lizimente existem conjunios de estrelas; ligados gravitacionalmente, chamados aglomerados
eslelares, que parecem ter sido formados na mesma época ¢ a partit do mesmo material,
Assim, as diferengas entre as estrelas de um aglomerado devem-se apenas as diferengas de
massas, facilitando o teste observacional das teorias evolutivas,

Da mesma forma, a comparagio entre aglomerados de idades diferentes, mas de com-
posicio quimica semellante, e enire aglomerados de idades semelhantes mas com com-
posicoes quimicas diferentes, fornece mais uim instrumento para o teste € o aperfeigoamento
dns teorias de evolucio estelar. Na figura 12.3 temos o diagrama HR de varios aglomerados.
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Os aglomerados estelares podem ser divididos em dois grupos: aglomeradas galiticos
ou abertos, e aglomerados globulares. Estes iiltimos tém forma aproximadamente esférica,
um niimero geralmente maior de estrelas, e sua distribuicio na Galixia niio ¢ concentrada
no disco; além disso, suas estrelas tém menor abundancia de elementos mais pesados que
o hélio, e eles sio todos muito velhos. Os aglomerados galaticos tém formas, dimensoes e
idades variadas, abundancia *normal® de elementos quimicos, e estio mais concentrados
no plano galdtico. Isto indica que os aglomerados globulares sho objetos de Populagio I,
e o8 galalicos, de Populagio I; os primeiros formaram-se no inicio da vida da Galéxia, a
partir de material ainda nio enriguecido pelos elementos pesados produgidos nas estrelas.

As caracleristicas presentes na figura 12.3 sio compativeis, em linhas gerais, com os
resuliados da teoria. Como vimos, as estrelss de massa maior ficam menos fempo na
SP; aglomerados mais antigos ndo apresentam a regifio superior esquerda da SP, que é
onde se localizam as estrelas de maior massa. De fato, cssa ¢ uma maneira de atribuir
idade aos aglomerados: as estrelas de maior massa ainda localizadas na SP (no chamado
ponte de virada), devem ter idade igual & do aglomerads. Quante mais baixe o ponto de
virada, mais antige o aglomerado. Coerentemente, os aglomerados globulares 1ém pontos
de virada mais baixos, ou no maximo iguais, que os galaticos. Aglomerados muito jovens
niao apresentam o ramo das gigantes vermelhas; aglomerados muito velhos nan apresentam
supergigantes vermelhas, estrelas muito massivas que ji devem ter terminado sua evolucio;
o ramo horizontal 56 aparece em aglomerados velhos, ete.
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Uma informagao observacional que levon ao aperfeigonmento das teorias evolutivas foi
a presenca de ands brancas, cuja massa, como veremos, nio pode ser grande, em alguns
aglomerados: estrelas com as massas esperadas para apfis nao teriam tido lempo para
chegar a esea [ase final da evolugio, durante o tempo de existéncia do aglomerado. lsso
tornou evidente a necessidade de introducio, nos edleulos de evolucao estelar, do fendmeno
da perda de massa. De fato observa-se, nas gigantes e supergigantes vermelhas, um vento
estelar importante, que pode chegar a 107* Mg, /ano, causado, possivelmente, pela pressao
de radiagho agindo sobre material sujeito o uma aceleracio gravitacional relativamente
baixa. Além disso, perda de massa importante também ¢ evidente no caso das nebulosas
planetirias, Assim, & massa de uma ana branca pode ser muito menor que a da esirela
que & originou.

12.4 Fases finais da evolugho estelar

Mencionamos atris que esirelas de massa semelhante & do Sol terminam como anas
braneas. Isso ocorre quando a estrela deixa de gerar energia, por nio atingir as condigoes
necesshrias para passar a queimar o proximo combustivel — no caso, o carbono. Sem
geraghio de energia, & estrela nio consegue mais manter o equilibrio hidrostdtico: a forca
gravitacional vence, e ela colapsa. O aumento de densidade devido & contracio acaba
levando & degenerescéncia dos elétrons; a pressao dos elétrons degenerados, sendo muito
grande, pode deter a contracio.

Para entender o que ¢ matéria degenernda, vamos considerar nma porcic de gas
ideal; nesse caso, sabemos que as velocidades (e, portanio, as quantidades de movimento)
das particulas tém uma distribuicio estatistica — distribuicio de Maxwell - em que a
maioria delas tém velocidades proximas da velocidade mais provavel, e um mimero cada
ver menor tem velocidades majores ou menores que esta. Suponhamos agora que esia
porgio de gas va sendo comprimida; o que ocorre? Do ponto de vista da fisica clissica, nio
ocorre necessariamente nada de muito notivel; o gis pode continuar a ter uma distribuicio
maxwelliana de velocidades, ¢ as particulas vao ficar mais proximas umas das outras. Se
conlinuArmes & comprimir o gas, cssas particulas vao ficer cada vez mais proximas, mas, se
considerarmos as particulas como esferas duras, 86 terinmos como limite a condigiio de que
elas nao poderiam se interpeneirar. Embora isso possa ser verdade na fsica classica, deiza
de sé-lo do ponto de vista da Mecanica Quantica. Dois principios da Mecanica Quantica
estio envolvidos nisto: o principio da incerteza de Heisenberg, ¢ o prineipio da exclusio
de Pauli. O principio da incerteza, aplicado & posigo ¢ & quantidade de movimento
de wina particula, afirma que o produte das incertezas nos valores da posigio (fz) e da
quantidade de movimento (#p,) ndo pode ser menor que uma constante: bz Sp, > h/2x,
onde k ¢ a constante de Planck, e onde estamos considerando, por simplicidade, apenas
uma dimensao. J& o principic da exclusio afirma gue particulas como as que constituem
um gés nao podem ter, ao mesmo tempo, o mesmo estado quanticn.

Voltando ao nosso gis extremamente comprimido, consideremos duas de suas particu-
las, e admitamos que elas estcjam muito proximas (devido & compressio) e tém valores
semelhantes de quantidade de movimento. 0 que acontece, entio? Se as diferencas entre
suas posigoes & quantidades de movimento tiverem um produto menor que i /27, do ponto
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de vista da Mecaniea Quantica, clas terfo B mesma posigio e gquantidade de movimento
(devido ao principio da incerieza), e, portanto, o mesmo estado quiantico — o que nio ¢ per-
mitido (principio da exleusac). Como estamos supondo que o gas estd muito comprimide,
nao ¢ possivel fazer as diferengas de posicao — as distancias entre particulas ~ aumentarem;
o que ocorre, entao, ¢ que as diferengas entre as quantidades de movimento, e, porianto,
entre as velocidades, aumenta, de modo a levar as particulas a estades quanticos dife-
rentes, Pode-se perceber, assim, que a distribuicio de velocidades é alterada, deixando
de ser maxwelliana; ndo podemos mais ter muitas particulas com velocidades proximas
da mais provavel; elas devem tomar oz valores “disponiveis” de velocidade. Inicialmente
sao ocupados os valores mais baixos, e, & medida que aumentar a compressao (e portanto
& densidade), valores de velocidade mais altos. Uma distribuicio plana de velocidades,
diferente da maxwelliana, resulta, ¢ 8 matéria que obedece a essa nova distribuicio ¢ dita
degenerada. Ela nao mais obedece & equagio de estado de um gas ideal; a nova equacio
de estado tem a peculiaridade de relacionar a pressao e densidade entre si, mas nio com
a lemperatura! Isto significa, por exemplo, que, se & temperatura sumentar, a densidade
nao muda, isto €, a matéria degenerada nao se expande ao ser aquecida. Se a temperatura
awmentar mais que um valor limite, porém, a matéria deixa de ser degenerada (podendo
entao se expandir).

Na explicagio acima foi feila uma simplificagdo, com o objetive de torna-la mais facil-
mente compreensivel. De fato, como as particulas consideradas tém spin, uma grandezsa
quintica que pode assumir dois valores diferentes (“para cima” e “para baixo™), as duas
particulas consideradas acima poderiam ter valores muito préximos de posigio e de quanti-
dade de movimento, e ainda assim néo pertencerem ao mesmo estado quintico, se tivessem
spins diferentes. lsto, porém, ndo muda a esséncia da situagio, bastando apenas estender
o raciocinio para mais de duas particulas,

A pressdao de nm gas degenerado somente é capaz de deter & contracio se a massa da
estrela nao for muito grande: os caleulos tedricos indicam que a massa limite é M = 1,44
Mp. Para massas maiores, a pressio dos elétrons degenerados nao ¢ suficiente para deter
a contracho. Se a massa for menor gue a massa limite, a contragio cessa, e resulia um
objeto muito denso (10* & 107 g/em?), de raio da ordem do raio da Terra, € onde nio mais
ocorre geragao de energia; & energia térmica existente & lentamente radiada, tornando-se
visivel como uma and branca. Como, para matéria degenerada, a densidade nio depende
da temperatura, o raio da and branca permanece constante enquanto ela resfria.

No caso de estrelas de massa maior, & evolugio prossegue, apds a exaustio do hélio,
com & queima de elementos sucessivamente mais pesados. De qualquer forma, a geragho
de energin acaba cessando, como vimos, viste que elementos mais pesados que o ferro nao
fornecem energia por fusio nuclear. Comega, entao, o colapso gravitacional, que, neste
caso, nio se detém pela pressio de degenerescéncia dos eléirons. Com a continuagio do
eolapso, a densidade ¢ a lemperatura atingem valores que permitem a reacio de captura
de elétrons:

g —s M4

onde p ¢ o proton, ¢~ o eléiron, n o néutron e v o neutrino.
Com essa reacho, que é endoenergélica, o material da estrela ¢ transformado em
neutrons, visto que & reagao ocorre também com os protons que estao em niicleos. Com o
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desaparecimento dos elétrons, a pressio diminui, ¢ o colapso se acelera., Come os néutrons
também podem se tornar degenerades, a coniragio ainda pode ser detida pela pressio
de néutrons degenerados, resultando uma estrela de néutrons, com densidade da ordem
de 10'% gfem?, e raio da ordem de alguns quilometros. Durante a reagio de eaplura de
clétron, e subsequente colapso acelerado, as camadas mais externas da estrels, aquecidas
pelos neutrinos e sofrendo um choque ao cair sobre o nicleo de néutrons, passam POT um
processo de ejegio altamente energético; esse evento explosivo & visto como uma supernova.

A estrela de néutrons que “sobra”da explosio ¢ observada como um pulsar, uma
fonte de radio que emite pulsos periddicos. Essa emissio é produzida por elétrons e fons
acelerados pelo campo magnético da estrela de néutrons. Se o cixe magnélico e o de
rotagho nao coincidem, o eixo magnélico precessiona durante a rotacao da esirels: como
a emissdo de radio produzida nessas circunstancias é dirigida principalmente ao longo das
linhas do eampo magnética, ela 56 ¢ detectada quando o eixo magnético aponta para o
observador. Assim, o periods dos pulsos é igual ao periodo de rotagio do pulzar. Como a
estrela de néutrons € o resultado de uma enorme contracio, tanto a velocidade de rotacio
quanto a intensidade do campo magnético sio muito grandes.

Dependendo de massa da estrela, mesmo a pressio dos néutrons degenerados ¢ incapaz
de sustar o colapso gravitacional. A massa limite, neste enso, ainda ndo é bem conhecida:
acredita-se em algo como 2 a 3 Mg, De qualquer forma, para massas maiores que a massa
limite, o colapso nao pode ser freado, e continua indefinidamente, com o raio do objeio
tendendo a zero. Ao atingir um raio para o qual o campo gravitacional seja tAo intenso
que & radiagio eletromagnética ndo consiga escapar da sua superficie, o objeto torna-se
o buraco negro. Como nada, nem mesmo a radiaciio, pode sair do burace negro, ele nio
¢ observavel diretamente, Entretanto, em certas cireunstancias, podemos observar seus
efeitos e deduzir sua presenga. Assim, por exemplo, se o buraco negro evoluiu a partir de
win membro de um sistema binario, pode acontecer, se a distancia enire o buraco negro e
a cstrela normal for pequena, que matéria da estrela seja atraida para o buraco negro. B
sua trajetdria de queda, essa matéria espirala, formando um disco de material sujeito a forie
aceleragao. Nessas circunstancias, o material do disco emite radiacio, inclusive rajos X,
que pode ser detectada. De fato, observamos objetos que apresentam as caracteristicas
esperadas para esses casos. Uma outra possibilidade aparece devide & agao do campao
gravitacional sobre a {rajetdria dos raios luminosos; uma fonte de radiacio situnda atras
de um buraco negre, na linha que passa por ele & pelo observador, sofreria um efeito de
lente gravitacional, e tal efeito daria informacbes sobre o buraco negro.

Resumindo, podemos dizer que, dependendo da massa da estrela, ¢la pode terminar
sua vida como uma and branes, uma estrela de neutrons, ou como um buraco negro.

12.5 Estrelas varidveis

Como foi visto na segiio anierior, as supernovas sio estrelas cujo brilho aumenta
fortemente em wm periodo de tempo relativamente curto, contrastando com a maior parte
das estrelas observadas, que mantém sua luminesidade essencialmente constante, De fato,
outras estrelas com condigbes fisicas diferentes também apresentam variagies de brilho, que
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podem ser de pequenas fragoes de magnitude até virias magnitudes, com on sem perio-
dicidade. Sio ns chamadas catrelas varidveis, das quais exemplos classicos sdo: & Cephei,
prototipe do tipo chamado Cefeidas, ¢ o Ceti, ou Mira, protétipo das cstrelas varideeis de
longe periodo, ou Miras.

As estrelas variaveis podem ser czirinsecas — quando a causa da variabilidade esta
fora da estrela, como por exemplo no caso de um sistema bindrio em que uma das es-
trelas periodicamente oculia a outrs: ou infrinsecas, quando a variabilidade é causada
por transformagoes ocorridas na propria estrela. Estas iltimas podem aproximadamente
ser subdivididas em varidveis pulsantes, em que as camadas atmosféricas expandem-se e
contraem-se periodicamente, causando as variagdes de luminosidade, & ndo pulsantes, em
que variagies sibitas podem ocorrer. As varidveis nio pulsantes incluem uma grande va-
riedade de objetos, que apresentam geralmente fendmenos repentinos & mais violentos do
que as pulsantes; incluem as novas, supernovas, novdides, B Coronae Borealis, T Tauri,
RS Canum Venalicorum ete.

As varidveis pulsantes sio também de diversos tipos, sendo os principaiz as Cefeidas,
as estrelas do tipo W Virgines, as RE Lyrae, as Mirs, as BV Tauri, as §Scuti, e as 3 Canis
Majoris, havendo ainda as semi-regulares vermelhas. Cada um destes lipos tem uma curva
de [uz caracteristica, isto €, uma variagio bem definida do brilho com o tempo, o que inelui
o periodo da variagio e a amplitude. Por exemplo, as Celeidas sho estrelas de populacio |
e lipo especiral F6 a K2, com periodos caracteristicos de 5 a 10 dias. Neste tipo de
varidveis, ocorrem normalmente variagies do tipo espectral, raio e velocidade radial, além
da varingiio de brilho. Tais variagoes sio devidas a néo validade do equilibrio hidrostatico
durante a fase em que a esirela atravessa uma regiao do diagrama HR chamada faiza de
instabilidade.

Estrelas variaveis periddicas sho especialmente iuportantes devido a existéncia de uma
relagiio periodo-luminosidade, isto é, medido o perfodo de uma estrela, pode-se inferir sua
magnitude absoluta, e portanto, sus distincia. Esta relacio foi descoberta empiricamente
no inicio do séeulo para as Celeidas ¢ W Virginis, e tem sido extensivemente utlizada para
& calibracao de escalas de distancias.
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Astronomis & Asirofisics

Algnmas propriedades basicas do Sol estao relacionadas na tahela 13.1. Os primeiro:
qualro parametros permitem caracterizar fisicamente uma estrela. O valores solares sis
medianos. Sendo uma estrela da Sequéncia Principal, o Sol é tipico e representativo du
maioria das estrelas,

Propriedade valor
Massa 1,99 x 10** g
Composigio guinica X =073
Y = 0,245
& = 0,025
Temperatura efetiva BYT0 K

Luminosidade 3,82 x 10* erg/s
Raio 6,96 = 10" cm
Tipo espectral G2V
Idade 4,5 = 10° anos
Magnitude visual aparente -26,74
Magnitude visual absoluta +4,83
Magnitude bolométrica aparente - 26,82
Magnitude bolométrica absoluta +4,78
Densidade central 160 g/em®
Temperatura central 1,6 % 10" K

Tabela 13.1

Pela sua proximidade o 5ol pode ser observado detalhadamente sobre sua superficie
Sen estudo constitui portanto win precioso subsidio para a compreensao das estrelas en
geral.

0 Sol tem uma estrutura interna com niclec radiative e envelope convectivo, Men
todas as estrelas tém essa estrutura, comuin as estrelas mais tardias do que F na Sequénci
Principal. Muitas propriedades observiveis decorrem desse particular tipo de estrutura
Sob esta consideragio, o Sol ¢ paradigma 6 das estrelas mais frias da Sequéncin Principal
Em comum elas tém ainda rotacio mais lenta, cromosferas e coroas, e atividade magnética

13.1 Fotosfera

A fotosfera & uma camada de apenas 500 km de espessura, que emite quase metade
da luminosidade solar concentrada na regiio visivel do especiro. Sua temperatura é de
5770 K. Nas camadas mais internas o Sol ¢ mais denso ¢ opaco, portanto invisivel de fora
Nas camadas mais externas, gragas a diminuigho da densidade, a radiagdo se propaga livre
mente. Na folosfera portanto ocorre a transigio do regime radiativo opaco ao transparente
O bordo do 5ol parece nitido porque & fotosfera é fina. A densidade numérica é de 5 = 10"
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em ™, 5 mil vezes inferior & do ar que respiramos! Para nés a fotosfera ¢ a manifestacio
mais imediata do Sol. A lemperatura efetiva e o raio do Sol s&o definidos pelos valores
fotosféricos.

Folografias nao deterioradas pela turbuléncia da stmosfera terrestre mostram que a
fotosfern nio ¢ homogénea. Ela ¢ um mosaico de granulacées com didmetro de uns 400
km, como mostra a fotografia da figura 13.1 tirada numa torre solar ( The Clambridge
Atlas of Astronomy, 1985, p. 27). Cada granulagio, que subtende 0,6" em média ¢ uma
coluna de convecgho, e sobrevive de 5 a 10 minutos, A parte central, na qual o gds mais
quente procedente do interior sobe, é mais brilhante. Esse gas irradia e se resfria. Depois
desce pelos bordos mais escuros da coluna, A conveccio ocorre no envelope solar por
causa da baixa temperatura que propicia a formagio do fon negative H-, um dtomo de
H com 2 elétrons. Esse fon exacerba a opacidade e debilita o transporte radiativo. Nessa
circunstancia passa a operar o transporie convectivo.

Figura 13.1

Quando se dispersa a luz fotosférica por meio de um prisma, tem-se a impressio de
que as cores do arco-iris se distribuem continuamente. Utilizando-se espectroscopios com
mnior poder de dispersao, percebe-se que o espectro solar é entrecoriade por dezenas de
milhares de linhas escuras conhecidas como linhas de Fraunhofer. Exemplo: o par de
linhas D do sédio no amarelo. Trats-se de linhas de absorcio. Sua presenca evidencia gue
uma camada de gis mais frio envolve a fotosfera. As linhas permitem inferir & composicio
quimica do Sol. Quanto aos elementos pesados, & composicio solar concorda com a da
crosta ferrestre.

0 brilho sobre o disco fotosférico nio é uniforme. Ele diminui no bordo, fenémens esse
conhecido como obscurecimento do limbo. A figura 13.2 apresenta o Sol fotografade na luz
branca, No borde obscurecido o brilho das faculas contrasta mais. Ha também algumas
manchas solares ( The Cambridge Atlas of Astronomy, 1985, p. 26). O brilho observado
num dado ponto do disco resulla da adigio de contribuicdes ao longo da linha de visada,
inas nao além do ponto em que o meio torna-se opaco para o observador. A figura 13.3
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ilngtra que, perlo do bordo, a fotosfera torna-se opaca em camadas mais externas. Elas
sio mais frias ¢ menos brilhantes, pois, logo acima da folosfera, a temperatura decresce
até 4150 K. No ceniro do disco 0 observador consegue enxergar camadas mais profundas e
mais quentes.

Figura 13.2

Comado mois frig Filtro protetor p/fos olhos

/

Fotasfera

Frgura 13,3

Outro fendomeno folosférico importante ¢ o das manchas solares (Rgura 13.2). Elas sao
regites permeadas por intensos campos magneticos de alguns milhares de gauss (G). (Para
eompara¢d: o campo geomagnéiico nos polos & de 0,7 G). Técnicas observacionais tiram
partido do desdobramento Zeeman de linhas especirais, ¢ de gua polarizacio circular, para
diagnosticar o campo magnético longitudinal (paralelo & linha de visada).
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Figura 13.§

Figura 13.5

A figura 13.4 ( The Cambridge Atlas of Astronomy, 1985, p. 36) mostra que & parte
central das manchas (umbra) é mais escura que a parte periférica (penumbra), Nesta a
matéria se move radialmente para fora (efeite Evershed). No bordo do disco nota-se que
as manchas sio escavadas. As manchas sio mais escuras por serem 2000 K mais frias,
possivelmente porque os fortes campos magnéticos inibem o transporte convectivo. Uma
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mancha perdura de uma semana até meses. Como ela permanece relativamente imével na
superficie solar, presta-se ao acompanhamento da rotacao da fotosfera e & determinagao do
equador solar. Como se vé na figura 13.5 {Mount Wilson and Palomar Observatories), a
mancha se desloca de Leste para Qeste (da esquerda para a direita). A direita é mostrada
» mesma mancha quando reaparecen no bordo Leste 16 dias depois de ter desaparecido no
bordo Oeste. O periodo sideral de rotagio é de 25 dias no equador e de 33 dias perto dos
pélos. O Sol néo girs, portanto, como um corpo sélido mas pessui rotagio diferencial em
latitude, O planc equatorial do Sol forma um angulo de 7.2° com a ecliptica.

13.2 Cromosfera

Nos instantes de totalidade de um eclipse solar, o brilhante disco fotosférico fica oculto
atrds do disco lunar. Pode-se entdo perceber coutra o fundo escuro do céu que, externa-
mente & fotosfera, nio hd vicuo perfeito, mas uma ténue atmosfera, A camads mais
interna dessa atmosfera solar ¢ a cromosfera. Sua expessura é de 10000 km. Seu nome se
deve & cor avenmelhada, visivel durante hreves segundos antes & depois da totalidade de
um eclipse. Essa coloragao é devida a linha Ha, O espectro cromosférico do Sol revelou,
pela primeira vez, as linhas de um &tomo entio desconhecido, o segundo elemento mais
abundante no Universo: o hélio. A densidade na base da cromosfers é de 1017 particulas
por cm® e, no topo, de 10° em~2. A temperatura cresee da base para o tope, sendo de
15000 K o seu valor tipico. Vé-se portanto que a cromosfers nio pode ser aguecida pela
radiagio fotosférica. O aquecimento tem origem na turbuléncia do envelope conveetive,
Essa turbuléncia excita ondas que, o se propagarem para regides cada vez menos den-
=as, amplificam-s¢ em choques. Choques dissipam-se facilmente, podendo assim aquecer a
cromosiera,

Entidades cromosféricas podem ser vistas fora de eclipses. Embora transparentes em
outros comprimentos de onda do espectro visivel, no comprimento de linhas intensas tais
como Ha (6563 A), K e H do Ca 11 (3033,7 e 30685 A ) sho opacas e detectiaveis sobre o diseo
fotosférico. Suas formas sio controladas por campos magnéticos. A cromosfera aparece
come um mosaico de supergranulagdes com diametros de 30 mil km, conforme mostra
a unegem obtida na luz do He reprodusida na figura 13.6 ( University Astronomy, J. M.
Pasachoffe M. L. Kutner, W. B. Saunders Co., Philadelphia, 1978). Cada supergranulacio
tem tempo de vida de meio dia. A matéria tem movimento ascendente na parie central,
e descendente nos bordos, As supergranulacoes tomam parte no processo convectivo do
envelope solar. A rede global de supergranulacies oscila coerentemente como um todo
com periodo de =~ § minutos. Os contornos das supergranulacées sao ocupados por uma
mirfade de entidades filamentares, quase verticais, denominadas espicules (figura 13.6).
Eles tem diametro médio de 700 km, alturs de 7000 km, temperaturas cromosféricas, mas
densidades majores, Assim, a eromesfera ndo ¢ uma concha homogénea, mas possui uma
estrutura complexa. B impressionante observar a matéria fria da cromosfera coexistindo
lado a lade com a matéria da coroa, cuja temperatura ¢ de milhies K. E o que acontece
com as pontas dos espiculos mais altos. Acredita-se que os espiculos canalizam a matéria
ejetada ao meio interplanetirio na forma de venio solar.
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Frgura 5.8

Nos locais onde hi manchas subjacentes a cromosfera apresenta emissio mais intensa
nas linhas Hee e do Ca I formando as prajas. Sua contrapartida na luz branea sio as
Jdculas (figura 13.2). O excesso de emiszio cromosférica constitui disgndstico indireto da
atividade magnética de outras estrelas.

Figura 13.7

Na Figura 13.7 ( The Cambridge Atlas of Astronomy, 1085, p- 28], & esquerda aparece
uma inagem do Sol em Ha. A direits, imagem simultinea na luz do Ca I As praias,
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mais brilhantes, ficam sobre as manchas, o gue pode ser verificado comparando-se com a
imagem da figura 13.2 que também é simultines.

Nas proximidades de praias surgem frequentements umas estruturas escuras e alon-
gadas, muito apropriadamente denominadas filarmentos (figura 13.7). Eles sao relativa-
mente estaveis, densos, e tém temperatura de - 7000 K. Ficam sustentades no meio coro-
ual mais rarefeito e quente, por forcas de origem magnética. Ocupam locais tais como o
topo de arcadas magnéticas. Na linha Ha a emissio do proprio filamentes fica fraca em face
do forte brilho fotosférico de fundo. Por isso o filamento aparece escuro. As proeminéncias
vizstas no bordo do disco ndo sdo ontra coisa senao os mesmos filamentos. Ohservadas con-
tra o fundo escuro do eéu aparecem como formagdes conspicuas. Imagens obtidas durante
eclipses confirmam que as proeminéncias jazem no topo de arcadas magnéticas debaixo de
elmos magnéticos. E o que se pode ver na figura 13.8 ( Physies of Solar Prominences, Fds.
L. Jensen, P. Malthy, F.Q. Orrall, Institute of Theoretical Astrophysics, Blindern, 1978}

que mosira a estrutura da coroa observada no sul do Brasil no eclipse de 12 de novembro
de 1966,

Figura 15.8

Nota-se claramente que as proeminéncias no bordo estao associadas aos filamentos.
As proeminencias que acabam de ser descritas sio usualmente designadas proeminéncias
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quicarenies, de longa vida, que distinguem-se das proeminencias erupiimas, de duracio
efémera, associadas a explosdes solares. A figura 13.9 {McMath-Hulbert Observatary,
University of Michigan) mostra a proeminéncia eruptiva vista na linha K2 do Ca I no dis

17 de setembra de 1937, A: 14h50,69m. B: 14h55 84m. C: 15h06,13m. D: 15h09.11m: E:
i5h14.31m. F: 16h06,70m T1U.

e  — |
5 | —— |
F

Figura [3.9

A cromosfera também pode ser observada ateavés de ondaz de radio com comprimentos
eentimétricos ¢ milimétricos, Quanto mais curto é o comprimento de onda, mais profundas
sa0 as camadas investigadas. Como as camadas mais externas sio mais quentes, o imbo
observado nessas ondas de radio apresenta abrilhantamento em vez de ohecurecimento.

Uma camada delgada de apenas 1000 km em gue a temperatura cresce muito, de 20
a 500 mil K sobrepoe-se & cromosfera, E' a reqide de fransicdo  enire cromosfera e coroa.
Eln emite linhas de ions no extremo ultravioleta, detectaveis somente por meio de sondas
eSPRCIALS.
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13.3 Coron

0 espectro da coroa contém linhas de emissio como a do Fe XIV. A presenca desse fon,
que perdeu 13 dos seus 26 elétrons, indica que a temperatura é da ordem de 1.5 millioes
K. O hidrogénio j& ndo se apresenia mais como unidade atomica, pois o elétron destaca-se
do proton. As particulas constituintes sio cargas elétricas = o gas ¢ designado plasma. Ele
¢ um fluido eondutor de eletricidade que interage dinamicaniente com o campo magnético.
A roroa se caracieriza pelo cardter isotérmico decorrente da alta condutividade térmics de
plasmas quentes.

A coroa ndo & aquecida pela radisgao fotosférica, mas pela energia turbulenta do
envelope convectivo trazida por ondas de Alfvén ao longo de linhas de forga do campo
magnético.

Figura 15,10

A espessura da coroa ¢ de dois rajos fotosféricos. Seu brithe € um milionésimo da
brilho fotosférico. Trata-se na major parte, de luz fotosférica espalhiada por elétrons livres
(espathamento Thomson). Pela medigao dessa luz ¢ possivel concluir que a densidade
eletronica ¢ da ordem de 10° em ™. Imagem do eclipse de 31 de julho de 1981 reproduzida
na figura 13.10 { The Cambridge Atlas of Astronomy, 1985) mostra qiie a corca tambeém
¢ bastante estrulurada. O campo magnético pode ser tracado alravés das variagoes e
brilhe porque os elétrons, responsiveis pelo espalhamento da luz, deixam-se aprisionar
em estruturas magnéticas fechadas (garrafas magnéticas). O Sol possui polos magnéticos
de onde emanam as plumas. Na faixa equatorial aparecem estruturas tais como arcos,
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elmos e flamulas que sio extensoes das manchas fotosféricas e das praias rromosféricas.
Atualmente ha coronometros a hordo de satelites que pernutem olEArvar & COrOa Mesino
gue nao haja eclipse. Casualmente numa dessas observaghes pode-se regisirar a queda de
um cometa no Sol.

Uni gas a lemperatura da coroa emite termicamente em raios X. Imagens em raios
X revelam, de um lado, regides brilhantes e, de outro, regices escuras, denominadas bura.
cos coronats. A figura 13.11 (American Science and Engineering, Inc., Cambridge, Mas-
sachiusetts) mosira a coroa vista do Skylab em raios X a 1 de junho de 1973. A parte
escura ¢ um extenso buraco coronal onde a densidade eletronica ¢ reduzida e as linhas do
campo abrem-se para o meio interplanetdrio. Sem estarem aprisionados, os elétrons dos
buracos coronais acabam fluindo para fora, constituindo o venio aolar. As partes mais
brilhantes tém arcos magnéticos fechados aprisionando eléirons. Satélites tem medido a
emissio coronal de raios X em estrelas tardias da Seqiiéncia Principal. Quando a emissio
& frace considera-se que o8 buracos coronais predominam nas s1AS COFORS.

Figura 18,11

A emissio térmica da coroa também pode ser deteciada em ondas de rddio ecom
comprimentos entre dezenas de centimetros e varios metros, Ondas mais longas revelam
as partes mais externas, e vice-versa. lsso se deve a dois fatos: (i) para cada densidade
eleironica corresponde um comprimento de onda acima do qual a propagacio ¢ impossivel.
Esse comprimento ¢ inversamente proporcional & raiz quadrada de densidade eletronica;
(il) & densidade eleironica decresce quando s¢ afasta do Sol. Radiomapas da coroa mostram
abrilhantamento nos bordos ¢ sao sensivelmente majores que o disco fotosférico.
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13.4 Vento Solar

A existéncia do vento solar foi prevista teoricamente por Eugene Parker em 1958, Se-
gundeo ele nina coroa isolérmica a 1,5 milhdes K nao se snjeitaria ao equilibrio hidrostdtico.
Na sua viagem para Veénus a sonda Marner 2 confirmou essa predicae. Nao se sabe ainda
até onde o vento se expande. Por certo, alé alem da orbita de Plutao, no mieio intereste-
lar, formando uma gigantesca bolha ao redor do Sol denominada heliosfera. Seu tamanho
deve ser modulade pela alividade solar. Sendo magnetizada a heliosfera dificulta a pe-
netragiao de raios cosmicos no Sistema Solar. Especialmente quande ocorre uma erupgio
golar, o vento transporta verdadeiras linguas magnéticas capazes de reduzirem eficazmente
a peneiragao dos ralos cosmicos na Terra, Essa reducao é o efeito Forbush.

() vento, & rigor, ¢ um processo de perda de massa, mas tao diminuto que nao acarrets
influencia marcante na evolugao do Sol. O vento tem papel relevante na perda de momento
angular durante a Sequéncia Principal. E que o campo magnético atua come prolongador
do braco do torque. Assim € que o Sol e demais estrelas tardias da Sequéncia Principal
diminuem gradativamente a sua rotagio,

mf’m

Frgura 13,12

) vento ¢ mais intenso nas épocas em que a alividade solar ¢ minima pois, entao, os
fortes campos das manchas sao inexistentes, reduzindo portanto os arcos magnéticos fecha-
dos. O campo magnético polar, que ¢ aberto, abrange uma calota mais extensa, ficando
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& coroa confinada & regifo equatorial, A figura 3.12 ¢ uma representacio esquemdatica do
escoamento do vento solar (setas largas) na época de menor atividade solar, Us eléirons
aprisionados tendem & se concenlrar na regiio equalorial. As setas finas indicam a ori-
entagao do campo magnético. Ja na época de maxima atividade o eampo polar fiea restrito
a uma calota pequena e o arcos fechados tornam-se predominantes. A coroa se contraj e
assume sensivel simetria circular.

A estrotura magnética tridimensional do vento solar é complexa ¢ um pouco melhor
conhecida na regiio equatorial. As sondas espaciais tém investigado quase que exclusi-
vamente nas proximidades do plano da ecliptice que, por sua vez, é préximo an plano
equatorial do Sol. Algumas informacdes relativas a regies polares sio inferidas através do
comportamento da canda ionizada {Tipo I) de cometas, qguando suas érbitas sfo muite in-
clinadas. No plano equatorial a matéria se expande quase radialmente, nio porém o campo
magnetico. Este se expande através de estruturas espirais {espirais de Arquimedes), como
as das conchas de earncois, A explicacio das espirais fundamenta-se sobre dois [atos: (i)
o Sol tem rotagio; (i) o campo magnético fica congelado no vento solar por ser eletri-
camente condutor, isto €, as linhas de for¢a do campo acompanham as deformugdes do
fluido. A matéria sai quase radialmente, mas o lugar geometrico das particulas ejetadas
sucessivamente por aquele ponto, ao longo do tempo, visto por um observador que nio
gira com o Sol, ¢ uma espiral. (O borrifador giratério de jardim ajuds a visualizar essa

espiral.) Devido ao congelamento as linhas do campo coincidem com o lugar geométrico
(figura 13.13).

- JUPITER

Figura 15,13
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Ohservacies espaciais revelam que as espirais formam nimero par de selores magne-
ticos, cada um eom polaridade N ou 5 bem definida. Os setores sio extensoes dos campos
folosléricos polares de grande escala, mais ordenados que o3 campos equatoriais de menor
escala. Selores com polaridades inversas sio separados por uma superficie fronteiriga
representada na figura 13,14 ( The Cambridge Atlas of Astronomy, 1985, p. 35), semelhante
a saia de uma bailarina. Acima dessa superficie o campo magnético tem uma polaridade
e, abaixo, polaridade oposta.

Figura 15.14

Na altura da drbita da Terra o vento flui & uma velocidade supersonica média de
500 km /s, com cerea de § particulas em™?, campo magnético de 20 pG e temperatura de
#H mil K. Ele & tao rarefeito que o caminho livre médio de vina particuls chega a ser
da ordem da UA. Assim o vento nio deveria se comportar como um fluide, nem poderia
abrigar turbuléncia. Em parte é o campo magnético que confere ao vento o carater de fluido
ao interagir com obsticulos como cometas, Terra, Venus, Jiapiter, ete. Mas no vento, além
das particulas ¢ do campo magnético, ha também ondas de plasma. Pela troca de energia
enlre ondas ¢ particulas, o vento assume o carater de fluido.

13.6 Atividade Solar

A variacao da atividade solar ao longe do tempo pode ser acompanhada pela contagem
de manchas presentes no disco solar, U outlre método consiste na medigio do fluxe do
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5ol na onda de radio de 10 em. Este método permite a deteegio da atividade em 3 escalas
de tempo:

(i) Ciclo de 11 anos - O nimero de manchas e a emissio em 10 em atingem valores
minimos no comego de cada ciclo; depois crescem em fase até o maximo, declinando nova-
mente a0 minimo &0 cabo de 11,2 anos. A parte inferior da figura 13.15 ( The Cambridge
Atlas of Astronomy, 1985, p. 44) mostra a atividade solar em termos do nimero de man-
chas.

0 nivel maximo de atividade varia muito de um ciclo para outro. No comego do ciclo,
gquando a {]_I:H'Hﬂ-il.l&l'.ll? de manchas ¢ minim &, &5 POUCAS Uie APATECen BPATSCen) em allaz fa-
titudes heliograficas {cerca de 30°) nos dois hemisférios. A medida gue o ciclo vai evoluindo
as manchas comegam a aparecer cada vez mais perto do equador. Esse comportamento ¢
ilusirado através do diagrama da borboleta na parte superior da figura 13.15.
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Figura 18.15

Numa mancha as duas polaridades magnéticas geralmente se dispiem ao longo de uma
linha quase paralela ao equador. Como as manchas giram com o Sol, pode-se distinguir
a polaridade que vai & frente & a que vai atris. Dentro de um ciele de 11 anos, em todas
as manchas de um dado hemisfério solar, a polaridade que vai & frente ¢ a mesma (5, por
exemplo). Em todas as manchas do outro hemisfério a polaridade que vai & frente sera
invertida (N, no caso, figura 13.16). Mais ou menos no meio do ciclo, quando a atividade &
maxima, o campo polar se anula e inverte de polaridade. No ciclo seguinte as polaridades
das manchas estario invertidas. Portanto o ciclo magnético & de 22,4 anos.
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Figura 13,16

Néo ha um modelo auto-consistente que explique o comportamento magnétlico do Sol.
Ha uma preferéncia geral por explicagoes baseadas na indugao ciclica do campo magnético
pelo meeanismo de dinamo. Os ingredientes bisicos desse dinamo sio a rotagho diferencial
do interior do Sol £ a convecgio no envelope. A partir de um campo polar a rotagio
diferencial amplifica um campo toroidal equatorial na base do envelope convectivo. Por
causa do congelamento magnético oeorre um enrolamento azimutal de linhas de forga. O
gas permeado por esse campo toroidal amplificado ¢ menos denso que o gas circundante.
Assim o eampo toroidal boia para a superficie, ai emergindo ¢ formando as manchas. Para
mssegurar uma evolugio ciclica ¢ preciso que o campo toroidal regenere o campo poloidal.
Movimentos ciclonicos devem ser induzidos em células convectivas individuais pela forca
de Coriolis. Cada célula poderd produzir um pequeno campo poloidal. De um grande
nimero de ¢élulas resultard um campo poloidal global. Os caleulos sio prejudicados pela
incertezas nos parametros de entrada que especificam a rolagio e & convecgio nas camadas
subfotosféricas.

Parece que sedimentos gleciais australiancs registraram o ciclo solar jé ha 680 milhdes
de anos. Mas hd indicios também de que a alividade ciclica desapareceu entre 1645 e
1715. Esse periodo de 70 anos ¢ conhecido como minime de Maunder, durante o qual
nio foram registradag observacoes de manchas solares. Ha indicagoes de que trés minimos
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aconteceram nog dltimos mil anos, com base em medidas da abundancia de isdtopo M
nos anéis de segoes de troncos de drvores. Esse isdtopo & produzido na atmosfera da Terr
através de raios cosmicos, cuja penetracio ¢ modulada pela atividade solar. Quanto mene
ativo é o Sol, tanto maior é a produgio desse isétopo. Como a meis-vida do isétopo (5
anos | ¢ mais longa que o ciclo de 11 anos, esse método revela apenas a envoltéria dos cielos
Vista pois numa escala de tempo mais ampla, a atividade solar poderia até mesmo se
aperiddica, cabendo-lhe mais apropriadamente um modelo de caos deterministico, Apesa
de todas essas incertezas admite-se geralmente que o campo magnético de todas as estrela
tardias da Seqiiéncia Principal ¢ induzido pelo dinamo convectivo. E que as suas emissoe

cromosféricas e em raios X provém de atmosferas aquecidas por processos nao-radiativos
como no Sol.

(ii) Modulagéo de 28 dias — As manchas maiores estio associadas a praias maiores e
emissoes mais intensas em ondas de radio. A esse conjunto de fendmenos se designa centr
de atividade. Como os centros de atividade sao entidades diseretas, quando surgem n
borde Leste do disco provocam aumento de emissio e, simetricamente, diminuicio quand
desaparecem no bordo Oeste. Os surgimentos e desaparecimentos de centros de atividad
modulam & curva de luz da radioemissiao em 10 em de acordo com a rotagho.

(iii) Erupgdes solares - Sio fendmenos muito energéticos que liberam eerea de 10°
erg de radiagdo em apenas alguns minutos. Ocorrem nos centros de atividade, em regioe
fronteirigas entre campos magnéticos de polaridades opostas. No Ha & erupgao se mani
festa como um séhito e breve clarfo. Concomitantemente se ohserva emissdes em ondas d
radio, raios X, ultravioleta. Invariavelmente em erupgies mais forles, as emissies eletro
magnéticas sao acompanhadas de ejecio de elétrons, protons e cutras particulas que, a
alravessarem a coroa € interagirem com campos magneticos, podem exeitar a emissa
sincrotron ou outras emissées de ondas de radio. Ejeches velozes acabam se superpond
ao vento solar, provocando depois na Terra fendmencs como as auroras, tempestade
magnéticas, efeito Forbush, etc. Erupcies muito violentas produzem raios eésmicos so
lares com dezenas de milhares de km /s, Acreditn-se que as erupcoes sejam essencialment
fenomencs de instabilidade de plasmas magnetizados,

13.6 Problemas, Hélio-Sismologia

Embora o emissao em raios X e UV varie ao longo do ciclo solar, a luminosidade sola
foi até recentemente considerada constante, Hadidmetros a bordo do satélite SMM (Sola
Mazimum Mission), fazendo medigdes fora da atmosfera turbulenta da Terra, constatarar
definitivamente que a luminosidade solar nio & constante. A presenca das manchas
reduz. Deve haver mecanismos compensatérios que facam o déficit de fluxo visivel na
manchas reaparecer mais tarde sob outra forma em outro lugar. Constaton-se também ur
declinio da luminesidade solar, em escala de anos, que se reverten em 1987 ao inicio de ur
nove ciclo solar. Muito pode ser especulado também sobre as possiveis influéncias dessa
variagoes no clima de nosso Planeta. Por exemplo, o minimo de Maunder foi uma Epoc
de temperaturas apormalmente baixas no hemisfério Norte.
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Reacoes termonucleares no Sol requerem a transformagio de pritoans em néutrons,
estes necessarios & formacdo do hélio. Essas reacoes envolvem as interaghes fracas ¢ pro-
dugem neutrinos. Estas particulas elementares viajam a velocidade da lug e levam van-
tagem sobre a luz, pois enquanto esta se difunde lentamente (milhdes de anos) por causa
dr opacidade, desde o centro do Sol até a sua superficie, oz neutrinos escapam liveemente
logo depois que sao produzidos. Portanio os newlrinos possibilitam um diagndstico do
estado atual do interior solar, () fato de a matéria ser transparente para os neutrinos
transforma-se em problema quando a tarefa & a de detectd-los. Para isso constrium-se
no fundo de uma mina, vm tanque contendo cerca de 400 mil litros de percloroetileno
C3Cly. Provocou-se a reagio do *"C] com o neutrino, donde resulta o *7Ar que é radio-
ative e lem meia-vida de 35 dias. A profundidade da mina visa reduzir & produgiao do
¥ Ar por raios cdsmicos que atingem a superficie do solo. Para recolher os poucos atomos
de *" Ar borbulhou-se hélio gasoso no tanque. Depois o *" Ar foi separado do hélio por
adsorcao pelo carbono, quando o volume da amostra foi bastante reduzide. Em torno
dessa amosira foram instalados contadores a espera da desintegragao radioativa. Segundo
ag teoring atuais ern esperada o detecciao de 6 neuirinos por dia. As deteccoes constatadas
corresponderam a apenas 1/3, s¢ muito, dessa expectativa, Ha vérias solugbes alternativas
igualmente plausiveis para explicar essa caréncia de neutrinos. De um lado ha propostas
de modificacio dos modelos do interior do Sol. Por exemplo, as reagbes termonucleares
poderiam variar no tempo e estar atualmente numa fage menos ativa, Ou entdo, por causa
de intensos campos magnéticos, ou por causa de rotagio rapida, a parte central poderia
ser mais fria ¢ menos ativa. De outro lade ha sugestoes partindo da fisica de particulas,
segundo as quais os neutrinos poderiam sofrer transformagdes ¢ tornarem-se indetectiveis
para aquele experimento. Novos experimentos para detectar neulrinos com outras energias
vém sendo realizados, mas o problema persiste.

Um ramo da astrofisica solar que vem se degenvolvendo bastante nos dltimos anos ¢
a hélio-sismelegia. A informacao observacional consiste na medigio ao longo do tempo,
através do efeito Doppler, de movimentos de alé alguns m/s na superficie solar, Fsses
movimentos sho cansados por ondas acisticas ressonantes no interior do Sol. Sua andlise
permite conferir modelos da estrutura interna, diagnosticar a convecgio e & rotagio sm
diferentes profundidades. () interior solar do centro até 0,2 Rg parece girar como um solido
eom velocidade angular igual ao dobre do zeu valor na superficie. A hélio-sismologia tem
também imposto vinculos severos so problema dos neutrinos,
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Capitulo 14

MEIO INTERESTELAR

Jacgues R, D. Lépine
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O termo meto inferestelar designa s matérin rarefeita e a radiacio que ocupam o
cspago enire as estrelas. Constituido principalmente de gis e de pocira, este meio re-
presenta cerca de 2095 da massa da Galaxia, o restante estando concentrado nas estrelas.
() estudo do meio interestelar ¢, no entanto, da maior relevancia para a Astrofisica, Os
objetos celestes mais espetaculares para os observadores, como as regides HIT (observaveis
ate mesmo em galaxias distantes), as nebulosas planetarias ¢ os restos de supernovas, sio
exemplos de matéria interestelar. Este meio afeta a radiagio que nos chega das estrelas, o
¢ através dele que se pode alcangar o conhecimento da estrutura da Galixia, e do processo
de formacio das estrelas.

Excetuando-se as nebulosas, a primeira evidéncia de que existe gas interestelar, dis-
tribuido de maneira nac uniforme e apresentando concentragoes, foi oblida a partir das
linhas de céleio fonizado (Ca™) e de sidio neutro (Na®) nos espectros dpticos de estre-
las. A origem interestelar destas linhas foi provada por meio das observacies de sistemas
duplos de estrelas, em que as linhas estelares apresentam deslocamento Doppler variavel,
enquanto que estas linhas mantém frequéncia constante. Trabalhando com o telesedpio de
2.5 m do monte Wilson, Adams mostrou em 1949 a exizsténcia de nuvens interestelares, e
determinou algumas de suas propriedades: dimensio e nfimero de nuvens por kpe?,

A partir de 1950, as observagies radioastronémicas da linha de 21 cm do hidrogénio
neutro permiticam um avango considerdvel no conhecimento das caracteristicas fsicas {di-
mensoes, densidade, massa, temperatura) das nuvens interestelares. Nessa mesma década
tiveram inicio as observagoes no continuo do espectro radio, que evidenciaram dois tipos
basicos de radiofontes associadas ao meio interestelar; que sio as fontes de emissio térmica
{regices de gas ionizade) e as fontes nao térmicas (restos de SUPErnovas).

Cutro passo importante no conhecimento do meio interestelar ocorreu a partir de 1968,
quando as detegies das moléeulaz OH, H;0, e NH; foram seguidas pela descoberta de wmn
grande nimero de outras transicoes moleculares, que constituem as fnicas ferramentas
para observar as regidoes mais densas das nuvens.

14.1 Muvens interestelares

As nuvens mierestelares de gis, gue sio as concentragies de mais alta densidade,
estAo imersas num meio mais rarefeito chamado meie infernuvens. Embora a proporcio
de pocira para gas seja pequena (da ordem de 15 em massa) e aproximadamente constante,
frequentemente as nuvens sao chamadas de nuvens de pocira, simplesmente porgue o efeito
da poeira, que € de extinguir a luz das estrelas, ¢ o mais notavel. Algumas das nuvens
mais densas e mais proximas do Sol sio visiveis a olho nu, distinguindo-se como regides
escuras sobre o fundo de estrelas. Um exemplo é o Saco de Caredo, que ccupa uma drea
de 6 por 6 graus na vizinhan¢a do Cruzeiro do Sul.

As temperaturas e densidades tipicas de nuvens estao indicadas na tabela 14.1. Note-
s€ (jue as nuvens sempre sio frias, ¢ que mesmo as nuvens “densas™ na realidade apresentam
depgidades extremaniente baixas para nossos padroes usuais.
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Tipo Temperatura (K) Densidade {cm=?)

Meio internuvens pe -1-1];"- - - IEl...l -
Nuvens difusas 50-150 10-10*
Nuvens escurns 3-10 10?-10%

{moleculares)

Tabela 4.1

As dimensies tipicas de nuvens sao de 1 a dezenas de parsecs, e as massas envolvidas
de 100 a 10° massas solares. Apesar das massas serem elevadas, as nuvens nio sio gravi-
tacionalmente ligadas; o que mantem sua integridade na fronteira com o meio internuvem
¢ o equilibrio de pressao. O meio internuvem, com densidade muito menor, apresenta
temperatura muito maior, o que garante uma pressao semelhante.

A composicio quimica das nuvens ¢ dada pela sbundancia universal dos elementos:
elag sao constituidas basicamente de Ilidrugﬁn'm.. helio na proporgan de 10%, e elementos
mais pesados (0,C,N} na propor¢io da ordem de 0,017, Nas nuvens difusas o hidrogénio se
encontre na forma atomica (H), facilmente detectavel através da linha de 21 em; algumas
moléculas e radicais, como CH, CHT e OH também estio presentes. Nas nuvens densas
praticamente todo o hidrogeénio se encontra na forma molecular (Hz ), que ¢ dificilmente
detectavel, ja que esta molécula ndo apresenta transices na regifo visivel nem na regiao
radio do espectro,

Como as partes internas das nuvens densas sao protegidas da radiagio ultravioleta
das estrelas, muitas espécies moleculares conseguem sohreviver, ¢ podem ser observadas
atraves de suas linhas de emissfo, geralmente situadas na regiao milimétrica do espectro de
radio-frequencias. A nuvem molecular denominada Sgr B2, situada prixima do centro da
Galaxia, ¢ a mais densa (até 107 em ™2} ¢ a mais massiva (> 3 x 10° Mg) conhecida. Nela
foram encontradas mais de 50 espécies moleculares distintas, sendo a mnioria orginicas,
Algumas das moléculas mais complexas observadas sio C; Hy OH (alcool etilico), {CHy )30,
CyHyCN, e a séric de moléculas lineares HON, HCa N, ... até HC,aN.

14.2 Poeira Interestelar

A existéncia de poeira no espaco interestelar ji era suspeitada desde o século pas-
gado, mas ficon bem estabelecida somente em 1930 a partic de um trabalho do astronomo
americano J.C. Trumpler. Estudando os aglomerados abertos de estrelas, ele determinou
a distincia destes utilizando a relagio (capitulo 8, equacao 8.21):

m—M=5logr—5 (14.1)

para as estrelas do aglomerado. Conhecendo o diametro aparente, caleulou os didimetros
dos aglomerados abertos. Obleve o resullado surpreendente de gue, guanto maior a

240



Astronomia ¢ Astrollzica

distancin dos aglomerados, maior eram seus difnetros! Além disto, as estrelas perten-
centes a aglomerndos mais distantes parecinm mais avermelhadas do que as de aglone-
raddos proximes. Trumpler percebeu que era possivel resolver o problema dos diametros
dos aglomerados supondo que existe uma atenuacio da luz das estrelas proporcional &
distancia, e introduzinde wn fator adicional na expressac (14.1):

m-—-M-—-—Ad=5logr -5 {14.2)
onde A ¢ a extingdo inleresfelar em magnitudes.

O avermelhamento das estrelas distantes é devido & dependéncia de A com o compri-
mento de onda. Supde-se que a extingiio seja produzida pelo espalhamento e pela absorgéo
da luz por grios com dimensdes da ordem de 107° & 107% em, que afefam mais a luz azul
do que a luz vermelha. Este efeito é compardvel ao efeito que faz o Sol parecer avermelhado
quando estd proximo do horizonte.

A principal caracteristica da poeira interestelar, portanto, ¢ o fato de apresenlar nma
exlmgde seleiiva, ou seja, dependente do comprimento de onda. A corva de extineio média
observada € mostrada na figura 14.1. Neste grifico, a extingio ¢ expressa em magnitudes,

relativas & extingio no visivel, ¢ a frequéncia da rediagio ¢ apresentada em termos do
inversa do comprimento de onda.
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Figura 14.1

Uma forma de caracterizar o avermelhamento que afeta uma estrela ¢ o ereesso de
eor E{ B — V'), isto é, a diferenca entre o indice de cor B — V observado e aquele que seria
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esprrado para A mesma ezirela ge nio houvesge extingio. () excesso de cor, evidentemente,
cresce com a quantidade de matérin interestelar atravessada pela luz da estreln, e deve ser
portanto proporcional & prépria extingao Ay da luz no visivel. As observagies mostram
que esta relagac e:

Av =3 E(B-V) (14.3)

Par outro lado, tante Ay quanio E{F —~ V) sao proporcionais & densidade de coluna do
H (nimero de dtomos de H por em?®) ao longe da linha de visada até a estrela observada,
como indica a figura 14.2. Este fato indica que a poeira e o gas esiao homogeneamente
misturados, () valor médio de Ay ¢ da ordem de 1 magnitude por kpe.

.-

LA

15t 1
- B L ]
Ve | !

1o 7
8 T .
-u-l. 1
= I
i

al Q2 03
E(B-V)

Figura 14.2

Além da extingio e do avermelhamento resultante, a pocira interestelar também pro-
duz nma pelariza¢do parcial da luz. Muitas estrelas produzem luz néo polarizada, isto
&, com orientacac aleatdria do vetor campo elétrico da radiacao (capitulo 8). No entanto,
a luz chega geralmente com um certo grau de polarizacio, interpretado como o resultado
de uwma maior extingio para os fBlons gue apresentam uma dada orientagao de sen vetor
campo elétrico, do que para os fotons cujo campo elétrico € orientado perpendicularmente a
esta direcio. Este efeito pode ser observado com o auxilio de uma lamina polarizadora, in-
tercalada no caminho do feixe de luz antes de alcangar o detector, dentro de um fotémetro.
Girando-se & lamina, observa-se um maxime & um minimoe de intensidade. Esta variagio al-
canga no maximo cerca de 7% da intensidade media. A polarizagao ¢ atribuida a presenga
no meio interestelar de grios de poeira alongados e alinhados com a diregio do campo
magnético,

242



Aslronomias ¢ Astrolisica

Clomo jé mencionameoes, a extingdio € o resultade de dois processos distintos, que sfo a
absorgdo e o espalhamenio. No primeiro processo a energia do foton incidente é absorvida
pelo grio de poeira, fazendo com que sun temperatura aumente: posteriormente, o grio ird
reemitir esta energia no infravermelho. No processe de espalhamento, o foton & refletido,
isto ¢, desviado para cutra diregio. A importancia deste processo pode ser vista nas
nebulosas de reflezdo, que sio regies densas de gis e poeira situadas proximas de estrelas
brilhantes; a luz observada destas nebulosas nnda mais é do que luz da estrela, refletida,

Ax propriedades da poeira deseritas alé agora se referiam aos efeitos sobre a luz visivel,
regiao do espectro em que os graos nao possuem luz propria. Na regino infravermelha do
especlro, ao conlririo, aparece a emissao propria da poeira, que ¢ a ‘emissao térmica.
Observando-se a distribuicho de energia emitida em funcao da frequéncia, pode-se medir
a temperaiura da poeira, gue varia de vina dezena a centenas de kelvins,

Unanto & composigio quimica dos graos, sabe-se que eles 56 poderiam se formar a
partir dos elementos cujas abundancias relativas ao H sio as mais altas, na faixa de 1072
a 107 O, C, N, Fe, Si. A presenga de silicatos (materisis contendo 5i0) ¢ indicada
pela banda de absorgiao em 9.8 pm, no infravermelho, ¢ ohservada em quase todas as
regioes densas. A presenga de magnetita (Fe;O;3) € invocada para explicar a capacidade
dos graos se alinharem com o campo magnético. O grafite (uma das formas do carbono)
poderia explicar varias das propriedades observadas. Mais recentemente, alguns autores
mostraram que algumas das bandas de emissio ou de absorcio ohservadas no infravermelho
proxime coincidem com as bandas exibidas por hidrocarbonetos poli-nromaticos {moléecnlas
organicas contendo estruturas fechadas de carbono parecidas com a do benzeno).

14.3 Regides HII

Como mencionamos, enlre os objetos mais proeminentes da Galaxia se encontram as
regides HII, ou regides de hidrogénio ionizado. Estas regices sio fontes intensas de radiacio
nas regioes visivel, infravermelha e ridio do espectro, As maiores regides HII se encontram
concentradas nos bragos espirais da Galdxia e das galixias em geral, ¢ permitem portanto
o estudo destas estruturas. 5o objetos muito jovens, comparativamente as idades medias
de ohjetos galaticos, & estao consequentemente sempre ligados a regides de formacio de
estrelas. (0 exemplar mais proximo ¢ mais estudado de regiao HIl é a Nebulosa de Orion.

Para se entender a fisica que rege as regides HIL, € indispensavel tomar em consideracio
dois tipos de equagoes de equilibrio, que sio o equilibrio de tonizagdo e o balango de energia.
Disculiremos primeiro o equilibrio de ionizacio.

Para jonizar win dtomo de hidrogénio, é necessdria uimna energia minima de 13,6 eV:
apenas as estrelas mais quenies, de tipo espectral O cu B, emitem quantidade apreciavel
de fotons com tal energia. Quando estrelas destes tipos espectrais se formam no seio de
nma nuvem interestelar, uma regifio eslérica de gas ionizado se desenvolve em torno delas ¢
atinge um raio bem definido, chamado de raio da esfera de Sirémgren, em homenagem ao
astronemo dinamarqués que publicou em 1939 um trabalho sobre este assunto. Em cada
elemento de volume da regidio jonizada ocorrem dois tipos de reacoes:
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A primeira ¢ uma reagao de tonizagao, em que um foton ionizante vindo da estrels joniza
um atomo de hidrogénio neutro; a taxa desta reagio depende do fluxo de fotons jonizantes
e da densidade de atomos neutros de hidrogénio. A segunda reagiio ¢ uma reagio de recom-
binacao, em que uwm proton ¢ um elétron se juntam para formar vin atomo de hidrogenio,
com a emissio de nm on mais fotons; a taxa desta reagio depende basicamente da densi-
dade de pritons e de eléirons, e da temperatura do meio. As duas reacoes lem que ocorrer
com & mesma taxa, numa situagio de equilibrio. Considerando-se o volume todo da es-
fera de Strémgren, o nimers tolal de recombinagdes que ocorrem por segundo ¢ ignal ao
ntimero total de fdlons jonizantes emitidos por segundo peln estrela excitadora da regino
HIl. Esta condicao ¢ que determina o raio da esfera de Stromgren.

Passando agora para a segunda equagio de equilibrio a ser considerada, & quantidade
total de energia recebida por segundo por um elemento de volume deve ser igual a soma
das energias perdidas por segundo pelos varios processos de emissio de radiagio, também
chamados de mecanismos de resfriamento. Este equilibrio ¢ que determina a temperatura
do gas ionizado, normalinente situada na faiza de 7000 a 10000 K.

Entre os processos de emissao & serem considerados, o mais importanie € o de emissio
de linhas na regido visivel do espectro, As regides HIl sio caracterizadas pela presenca de
linhas intensas em seus espectros: linhas do jon 07 no violeta, do fon O+t no verde, & do
ionr N* no vermnelho, Paradoxalmente, a8 maior parte destas linhas sdo finkas protbidas, o
que significa que elas apresentam uma probabilidade muito baixa de ocorrerem, tanto gque
nao sao ohservadas nos especiros obtidos dog mesmos jons em laboratirio. (s astronomos
do inicio do sécule, nio conseguindo identifici-las, atribuiram-nas ao elemento quimico
nebulium, desconhecide na Terra, mas que zeria abundante nas nebulosas. Nas regices
Hll, estes jons sao excitados pelas colisoes com elétrons; o subsequente decaimento para
o estado fundamental acaba ocorrendo porque os {ons podem permanecer longes periodos
de tempo sem que nenhuma outra colisio acontega.

Na regiac infravermelha do especiro de radiagho, mais precisamente no infravermelho
distante, entre 30 e 300 ym, aproximadamente, as regives HII apresentam emissao muito
intensa, atribuida & radiacio térmica dos graos de poeira que estiao misturados com o gas
ionizado. Os grios sio aquecidos pelas colisdes com og elétrons livres, como também pels
absorcao de fotons ultravioletas origindrios da estrela excitadora da regiio, ou dos fotons
reemitidos ou espalhados dentro da nebulosa. Estes processos de agqueciinenio dos graocs
sa0 compensados pelo processo de resfriamento, que ¢ a radiacio térmica no infravermelho;
a temperatura de equilibrio resultante pare os graos ¢ da ordem de 100 a 300 K, bastante
abaixo da temperatura do gis.

Tambeém na regiao radio do espectro, as regioes HII se apresentam como fontes intensas
de radiagio. A forma do especiro em funcio da frequéncia # mostrada na figura 14.3. A
intensidade cresce com a frequéncia (§ o ©?), na regiao de baixas frequéncias, e mostra-se
plana nas altas frequencias.
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0 processo de emissan de radiagio, neste caso, é chamado de livre-livre on bremasstrahlung
{eapitulo 8). Os fdlons de baixa energia sio emitidos cada vez que as particulas carregadas
sofrem alleracoes de velocidade, quando colidem entre si.

14.4 Nebulosas Planetarias

Az nebulosas planetirias sio regides de gis ionizado que circundam estrelas geralmente
isoladas, que alcangaram estagios avancados de evolugiio. A rigor, poderiam ger chamacdas
tambem de regioes HII, j& que sio constituidas principalmente de hidrogénio ionizado, A
diferenga com as regides HII que descrevemos anteriormente reside na origem do gas, que,
no caso das nebulosas planetarias, resulta de um processo de perda de massa sofrido peln
propria estrela excitadora da regizo. Esta ejecio de matéria ¢ um fenomeno que caracteriza
os estagios finais da evolugho estelar, antes das estrelas se transformarem em ands brancas
(capitulo 12).

No caso das planetarias, o que define o raio da regiao ionizada nio é a gquantidade
de fotons jonizantes, mas a propria distancia alcangada pela matéria jonizada desde sun
ejegho; elas sio geralmente muilo menores que as regives HIL As esirelas excitadoras
apresentam frequentemente temperaturas mais altas (da ordem de 100000 K} que as regices
HIL. De resto, a fisica das nebulosas planetarias ¢ semelhante & das regices HIl; elas também
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apresentam linhas proibidas no especiro visivel, emissao térmica de poeira noinfravermelho
e emissio livee-livee na regiio radio.

14.5 Restos de Supernovas

A explosao de wma supernova produz uma concha de gas que se expande rapidamente
no meio interestelar, formando um reslo de supernova, Inicialmente esta concha ¢ cons-
tituida de matéria da estrela, com velocidade entre 2000 ¢ 10000 km /s, ¢ com massa entre
0,1 e 0,2 Mg para supernovas de tipo I, ¢ de virias massas solares para supernovas de
tipo II. Em alguns anos a expansio solte desaceleracio, 3 medida que uma guantidade
apreciavel de matérin interestelar esta sendo varrida.

0 exemplo mais estudado de resto de supernova é a Nebulosa do Caranguejo, cuja
explosho se deu em 1054 AD e foi observada por astrénomos chineses. Uma caracteristica
deste ¢ de outros restos de supernovas € a presenga de filanmientos, geralinente situados
proximos & borda em expansao,

Como as regides HII, os restos de supernovas sio radiofontes intensas encontradas
no plano da Galaxia, E possivel distingui-los pela forma do espectro radio: ao contririo
das regides HII, sua emissiao ¢ intensa nas baixas frequéncias, e cal em forma de lei de
poténcia para as frequéncias mais altas. O mecanismo de emissio é sincrofrénico: a
radincho provem de elétrons de alla energin que estdo espiralando no campo magnético do
resto de supernova. Estes praticamente nao apresentam emissio no infravermetho, mas
s geralmente fontes de raios X.

14.6 O eampo magnético galatico

Varios métodos sao ntilizados para se inferir o valor e a orientagao do campe magnético
da Galixia, O mais importante & a observagio dos pulsos dos pulsares, que informa sobre o
valor médio do campo. Estes sio estrelas de neulrons gue giram sobre si mesmas com alin
velocidade e funcionam como fardis que nos iluminam com um feixe de radiagio wma ves
a cada rotagio. (s pulsos emitidos na regifo rdadio do espectro saem do pulsar num dado
instante ¢ com wma dada polarizagho linear. No entanto, o instante de chegada na Terra,
assin como o angulo de polarizagao na chegada, dependem da frequéncia de observagio!
Mesmo nao tendo informagac sobre o tempo total de viagem dos pulsos, wima informacao
[acilmente obtida ¢ a diferenga de tempo de chegada para dois receplores sintonizados em
[requéncias proximas. A grandeza oblida ¢ chamada de medida de dispersde, que informa
sobre < N, >, o valor médio da densidade de elétrons ac longo do percurso dos pulsos,
Da mesma forma, ¢ possivel medir como o angulo de polarizacio varia para frequéncias
proxinitas, o que nos da a medida de rolagde, que € proporcional & < N, B, >, onde B,
é¢ a componente do campo magnético paralela a diregio de propagacio. Dividindo vma
medida pela outra, obtem-se o valor médio da componente B, Ds valores encontrados sio
da ordem de 2 = 107" Gauss.

Ouiras estimativas baseadas sobre o efeito Zeeman (desdobramento de linhas devido &
interagao dos spins dos eléirons de atomos ou moléculas com o campo magnético), e sobre
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as observagoes da radiagio de fundo da Galaxia, observada em baixas frequéncias, atribuida
i radingio sincrotronica, dio as mesmas ordens de grandeza para o campo magnético, com
dispersoes da mesma ordem que as medidas.

As observagtes da polarizagio da luz das estrelas, atribuida ao alinhamento dos grios
de poeira interestelar com o campo magnético, ndo fornecem medida da intensidade do
campo, mas contem informagoes sobre a direcao e distribuigie do mesmo, que nio sio
fornecidas pelos outros métodos. Basicamente, o campo magnético parece estar alinhado
com os bragos espirais da Galixia, mas as flutuagdes locais de diregbes e intensidades sao
importantes.

14.7 Raios Cdsmicos

Os raios cosmicos sho particulas de alta energia (de 107 a 10" V), sendo elétrons,
protons, particulas slfa e nicleos de elementos mais pesados, que atravessam o meio in-
terestelar com velocidades muito altas, proximas & da luz., Enquanto que antigamente se
observavam principalmente os rajos cosmicos secundarios, que se originam da interacio dos
raios cosmicos primarios com a aimosfera terrestre, hoje se tem acesso aos raios edsmicos
primdrios, por meio de satélites e de balbes. Verifica-gse que a abundancia relativa dos
elementos nos rajos cosmicos € parecida com a abundancia universal, & menos de um forte
excesso dos elementos litio, berilio, boro ¢ *He. Estes elementos sio produtos de reacoes de
espalagdo; elementos como carbono, nitrogénio e oxigénic dos raios cdsmicos tém préotons
ou neutrons arrancados em eolisbes de alia energia com atomos de hidrogénio. Utilizande-
se as segoes de chogue de espalagio medidas com acelerndores nucleares, conclui-se que a
quentidade média de matéria interestelar atravessada pelos raios edsmicos antes de atingir
a Terra ¢ da ordem de 3 g em ™, Desta grandeza dedug-se que os raios cosmicos passam em
média 2 x 10* anos espiralando no campo magnético do disco galitico antes de escaparem
ou serem absorvidos.

A distribuicio de energia é 2 mesma para todos os elementos que compoem os raios
cosmicos, e ¢ exemplificada na figura 14.4, para os protons e particulas alfa. Para as alias
energiag, o fluxo de raios edamicos é dado por uma lei de poténecia do tipo

dJ

e N (14.4)

onde J ¢ o fluxo de raios cosmicos. A presenga dos raios cosmicos ¢ bastante importante
para o equilibrio do meio interestelar; a densidade de energin que eles representam, da
ordem de 0,5 ¢V em™?, ¢ da mesmma ordem que a densidade média de energia associada
ao campo magnético galitico, e da densidade de energia associada ao campo de radiagio
medio produzido pelas estrelas, Somente os raios cdsmicos conseguem penetrar no interior
das nuvens moleculares mais densas, constituindo um mecanismo de aquecimento para
estas, através da energia perdida pelas ionizagdes que provocam.

O protons des raios cosmicos reagem com os atomos de hidrogenio do meio interestelar
por meie da reagao:

PHp=+p+p+m
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O pion my decai posteriormente emilinde dois gamas, A emissao dos raios gama € mais in-
tensa na diregio de nuvens, onde ha maior ocorréncia de hidrogéuio., As imagens do satélite

de raios gama COS5 B permitiram assim visualizar & distribuicio de nuvens interestelares
da Galaxia.
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A origem dos raios cosmicos ainda nao é bem conhecida; eles podem ser produzidos em
explosoes de supernovas, ou emn estrelas que apresentam fulguraches {“flares") parecidas
com 85 do Sol. A analise dos rastros deixados por nicleos pesados em meteoritos e em

amostras lunares mostram que o fluxe de raios edsmicos nao sofreu alteragoes sensiveis nos
ultimos § = 107 anos.
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Capitulo 15

ESTRUTURA DA GALAXIA
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A extensa faixa de luz esbranquicada que se destaca do fundo de céu mais escnro,
visivel tanto do hemisfério Norte como do Sul, foi denominada Galdria pelos gregos ¢ Via
Lictea pelos romanos, por seu aspecto leitoso. Desde a Antiguidade, a natureza da Via
Lacten foi objeto de um grande nimero de mitos.

A primeira observagao cientifica da Via Lacten foi realizada por Galilen Galilei {1564
1542) em 1610, com a luneta astrondmica por ele construida. Galileu relatou, com alguma
surpresa, que o aspecto esbranquigado da Via Lactea era devido a uma enorine guantidade
de estrelas, muitas delas reunidas em aglomerados, Nos séculos que se seguiram, quase
todos os eslorgos foraun dirigidos a descrever da melhor forma possivel a forma e & natureza
deste sistemna de esirelns,

No final do século seguinte (em 1785), o astronome William Herschel (1738-1822),
inclinado para os métodos estatisticos, contruiu um modelo da Via Lactea baseado num
grande nimero de observagoes cientificamente controladas. Por este motivo, Herschel &
considerado por muitos como o pai da astronomia moderna. Ele emitiu a hipdtese de que
 densidade cspacial das estrelas era aproximadamente constante, a maior concentracao
aparente de estrelas emi algumas diregoes sendo explicada por uma maior extensio da Via
Léctes nestas diregoes. Herschel deduziu assim a extensio do sistema estelar em um grande
nimero de diregbes. Para Herschel, a Via Lactea se confundia com o préprio Universo, e
tinha a forma de nma lente, com duas elongacies maiores de um lado. O Sol esta localizado
proximo do centro do sistema,

O modelo de Herschel sobreviveu até nosso século. Os pesquisadores gue Seghiram
Herschel aperfeicoaram aspectos do método estatistico, para levar em conta a distribuicio
de luminosidade das estrelas e o falo da distribuicao espacial nao ser uniforme, como mosira
a existencia de aglomerados. A versio mais recente do modelo de Herschel foi o chamado
Universe de Kapleyn, apresentado em 1922 pelo astronomo holandés Jacobus Cornelius
Kapteyn (1851-1922), Neste modelo, o Universe mantinha sus forma lenticular, com 18
kpc de didmetroe 3,5 kpe de espessura, sendo a densidade de estrelas maior no centro, onde
estaria o Sol. Este modelo era considerado por todos, no inicio do século, como a palavea
final, cientificamente estabelecida. Somenie por volta de 1830 foi abandonadoe, devido a
descobertas que nio conseguiam se encaixar no modelo, como a distribuicio espacial de
aglomerados globulares, a rotago da Galixia, a poeira interestelar, e a descoberta de
oulras galaxias.

15.1 A distribuighoe dos aglomerados globulares

Os aglomerados de estrelas sio de dois tipos bastante distintos (capitule 12). Os
aglomerados aberlos sao o5 mais numerosos; eles sio formados tipicamente de 100 a 1000
esirelas, espalhadas num didmetro de alguns parsecs. Os aglomerados globulares sio bem
mais raros, contando-se pouco mais de uma centena para nossa Galixia., Eles contém no
minime 100000 estrelas, distribuidas esfericamente em sistemas com mais de 100 pe de
diametro. Mostramos na figura 15.1 o aspecto de um aglomerado globular,
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Figura 15.1

Um estudo da distribuicio espacial dos aglomerados globulares, iniciado em 1915
por Harlow Shapley, do Observatorio do Monte Wilson, California, conduziu a resultados
que transformaram nossa visao da Galaxia, Partindo inicialmente do estudo de um tipo de
estrelns variaveis na vizinhanga do Sol, as RR Lyrae, Shapley conseguin obter o valor médio
das magnitudes absolutas destas estrelas, Os aglomerados globulares contém estrelas deste
tipo, identificiveis por seu tipo de variabilidade, com periodo inferior a 1 dia. A partir da
magnitude aparenie destas estrelas, Shapley estimou a distincia de um certo nimero de
aglomerados globulares, suficientemente praximos para que suas estrelas RR Lyrae fossem
observadas. Shapley verificou que os didmetros reais dos aglomerados globulares variavam
pouco, de objeto para objeto. Usando esta constalacio, foi estimada a distincia de todos
o8 aglomerados, mesmo os mais distantes, a partir do digmetro aparente. A distribuigio
espacial dos aglomerados globulares obtida por Shapley ¢ mostrada na figura 15.2.

Esta distribuigio, aproximadamente esférica, ¢ correta segundo nosso conhecimento
atual. Em 1920, ela estava em profundo desacorde com o meodelo aceito do Universe de
Kapteyn, porque o centro da distribuicio de aglomerados nio coincidia com o centro do
zistena estelar, o que seria dinamicamente instavel. A descoberta da exisiéncia de poeira
interestelar (capitule 14) trouxe a explicagio para a diserepancia entre o pequenc sistema
estelar heliocéntrico de Kapteyn e o sistema maior proposto por Shapley. Como mostramos
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esquematicamente na figura 15.3, a poeira diminui o britho das estrelas situadas na regiao
levemente hachurada, e impede a observagio das estrelas da regido fortemente hachurada,
fazendo com que o “Universe” observavel seja bastante reduzide.

™
l.lniu'lm‘:m 'l a s .
Kapteyn . .

. L ‘.,- # b *
L] e Ty W,
' * - Sistema de
aglomeradas
™ .
-
Froura 15.2

Na figura 15.3, os pontos representam os aglomerados globulares; estes praticamente nio
sio alelados pela poeira interestelar, pois estio afastados do plane galdtico, no qual a
poeirn esth concentrada,

15.2 A Galaxia e as outras galdxias

Ao mesmo tempo em que se estabelecen um modelo aproximadamente correto da
Galaxia, que ¢ o representado na figurs 16.3, percehen-se que este gistema de estrelas nio
poderia ser confundide com o Universo como um todo. Durante o século passado, nebulosas
comn forma de espirais tinham sido observadas, mas niao se desconfiave que fossem muito
nais distantes que outras nebulosas da Galixia, Com o advenio de telescdpios maiores,
em particular do telescopio de 2,5 m do monte Wilson, o8 astronomos verificaram que estas
nebulosas na realidade eram constituidas de estrelas. Em 1923, E.P. Hubble identificou
uma variavel de tipo Cefeida na Nebulosa de Andromeda, e demonstrou que este era um
sistema estelar bastante distante ¢ independente da Galaxia. Ficou claro, entao, que a
(ialaxia era apenas uma entre milhares de galdxias que exisiem no Universo.
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Figura 15.3

Cerca da metade das galdxias possui uma estrutura com bragos espirais. A observagiio
destas galdxias sugere qual deve ser a estrutura da Galdxia: provavelmente ela é bastante
achatada, com estrutura espiral, com um bulbo, ou bojo central rico em estrelas mais
avermelhadas do que aquelas dos bragos espirais, e com poeira interestelar concentrada no
plano galatico. No entanto, como todas as galixias sio diferentes entre si, 86 observando
& Galaxia saberemos se os bragos espirais existem, e onde eles estio localizados, Este
trabalho ¢ bastante dificultado pela nossa posicho dentro do plano galdtico, e pela extingio
da luz pela poeira. O maior passo que foi dado rumo ao descobrimento da estrutura da
Galdxia, sobre o qual voltaremos adiante, foi a observacio em 1951 da primeira linha na
regiac radio do espectro, a linha de 21 em {1420 MHz) do hidrogénio neutro. A radiacio

nesta frequéncia nio sofre absorcio pelo meio interestelar e permite observar as regies
mais remolas da Galdxia,

15.3 Os constituintes da Galdxia e sua distribuicio espacial

Nesta segio recapitularemos brevemente os tipos de objetos encontrados na Galaxia,
antes de prosseguir com o estudo da sua estrutura.

As esirelas sdo responsaveis por cerca de 80% da massa da Galixia. estimada em
10'" Mg. As estrelas sio geralmente classificadas a partir de suas posigies no disgrama
HR, um grafico da luminosidade em funcio da temperatura, discutido no capitulo 12,
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Uma ontra classificacho, bastante iitil no estndo da Galdxia, ¢ & das populngécs, con-
ceito introduzido por Walter Baade em 1944, Esta elassificacao agrupa as esirelas basica-
mente ew dois lipos, populagde [e populagdo IT, que se distinguem por suas distribuicoes
na Galaxia (as estrelas de populagio I sdo muito proximas do plane galdtico, enquanto as
de populagao Il alcangam distancias bem maiores na direcio ., perpendicular ao plene),
por suas propriedades dindmicas (a dispersio de velocidades na direcio perpendicular ao
plano, V., é maior para & populagao 1), cor (as estrelas de populacio I sio mais aver-
wielhadas), e composigio quimica (as estrelas de populagio I contém uma feagio maior de

elementos mais pesados que o hélio). Algumas destas caracteristicas estio resunidas na
tabela 15.1.

Populagao | Populagao 11
Tipos de objetos Estrelas O, B Nebulosas planetdrins ‘

regices H I Aglomerados globulares

Aglomerados abertos Estrelas RR Lyrae
Estrelas T Tauri Variaveis de longo perfodo
Escala de altura < z > 120 pe > 400 pc
Velocidade < V., = 8 ks = 20 ks
Idade {10 anos) < 0,1 > 3
Tabela 15.1

O fato de propriedades apareniemente tio diferentes estarem correlncionadas vem de
que a classificagio de populagies é basicamente uma classificagio de idades. As esirelas de
populagao | sdo estrelas de formagao recente; elas se formaram a pariir do gas interestelar
gue esta concentrado no plano galdtico, ¢ estio portanio também concentradas neste plano.
Elas se formaram a partir de gis j& enriquecido com elementos mais pesados, o que explica
sim composicao quimica diferente,

Como ja comentamos, o8 aglomerados globulares apresentam uma distribuicio prati-
camente esferica em torno de ceniro galitico; eles constituem um exemplo exiremo de
ohjetos de populacio I1. Os aglomerados aberios, ao contrario, estao bastanie concenira-
ios no plano galdlico e sfio um exemplo extremo de populacio L

Além das estrelas, encontramos o meio interestelar discutido no capitulo anterior. Seus
principais componentes, gas e 8 poeira interestelar, estio extremamente concentrados no
plano da Galixia, A espessure do plano ocupado pelo gis interestelar é de apenas 100 pe
(50 pe de cada lado do plano de simetria), para umn raio do disco maior do que 10 kpe, & que
corresponde a proporcio de um disco com 2 m de didmetro e 1 cm de espessura! Dentro
deste mesmo plane estio concentrados os restos de supernovas e as regides i 11 Que gao
formagoes gasosas ja descritas no capitulo anterior. Estes ohjetos sao casos extremos de
populagio [ eles resultam da evolugao de estrelas muilo massivas, que evoluiram portanto
rapidamente ¢ ainda se encontram proximas ao local de formacio.,

A classificacho dos objetos galaticos em duas populagies é apenas esquemdiica, Na re-
alidade, utiliza-se normalmente um sistema mais refinado, contendo 5 grupos: a populacio
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| extrema, & populagio | “velha®, & populagio 11 disco, a populacie Il intermedigria e
a populagio 1l extrema, ou de halo, refletindo mais precisamente as diferencas entre os
objetos da Galaxia.

Examinando agora a distribuiciio dos objetos dentro do plano galatico, constatamos
em outras galaxias que esta nio ¢ uniforme, mas que as regioes H 11, os restos de supernovas
e o4 aglomerados galaticos tendem a formar desenhos espirais. Em nossa Galaxia estamos
em péssima posicio para visuslizar esta estrutura espiral, porque tambem estamos dentro
do mesmo plano. Temos no entanto a esperanga de descobrir a forma dos bragos espirais
da Galaxia, medindo a distancia de objetos como as regites H I1, e tracando no papel um
desenho em escala. Estes objetos que em ontras galixias delineiam os bragos espirais sio
chamados fragaderes da cafrutura esprral

15.4 Coordenadas galdticas

O fato do planc galatico ser extremamente delgado como discutimos acima sugere o
ugo de umn sigtema de coordenadas muito conveniente para localizar o2 objetos da Galdxia,
Estas coordenadas sao a longifude galdtica | e a latitude galdfica b, mostradas na figura
15.4. Nos estamos no centro deste sistema; a direcio do centro galatice define a origem
das longitudes (I = 0); os objetos situados no plane galdtico tém b = 0.

Centro Galohico

Frgura 15.4
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15.5 A curva de rotagio e ns distAncias cinemdticns

Como existe uma grande concentracio de massa no centro da Galdxia, as estrelas
distantes do centro giram em torno deste, como os planetas em torno do Sol, de tal forma
que n forga de atracao gravitacional seja compensada pela forca centrifuga, Quanto mais
distante uma estrela, menor serd sna velocidade de rotagiio (lei de Kepler). Por outre lado,
as eslrelas distantes do centro sentem nio 86 a atracio do centro em si, mas também de
todas as estrelas da regino central, o que faz com que a massa aparente que estd atraindo
para o centro aumente. Isto define uma curva de motagdo, que é o grafico da velocidade
de rotacio em fungio da distancia ao centro. Esta lei de velocidades nio é seguida apenas
pelas estrelas, mas também pela matéria interestelar. Pode-se inclusive dizer que o gis
interestelar e que melhor segue a curva de rotacho, pois qualquer pequeno desvio com
relagio ao movimento geral serin logo corrigido pela interagho com o meio circundante,

Foi possivel estabelecer a forma da curva de rotagéo da Galdxia observande a Enhe de
21 em do hidrogénio neutro. Mais recentemente, s observacoes de uma linha da molécula
CO em 3 mm tém contribuido bastaute para este objetivo. Esta curva ¢ mostrada na
figura 15.5. Para Ry = 8,5 kpe, que ¢ a distancia aceita do centro galatico ao Sistema
Solar, a velocidade de rotagio & de 220 km/s. Mais precisamente, esta nao ¢ exatamente
a velocidade de rotagio do Sol em torno do centro galitico, mas do conjunto de estrelas
proximas ao Sel, que define o padrdoe local de repouse.

el{km/s]}

Figura 15.5

Para explicar como foi obtida a curva de rolagio & como ela pode ser usada para
estimar distancias de objetos dentro do plane galitico, definimos as seguintes grandezas,
conforme a figura 15.6:
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He ~ distincia do Sol ao centro galitico (8.5 kpe)

d — distancia da nuvem de gés ou outre objeto estudado ao Sol
R - distancia do objeto ao centro galitico

[ - longitude galatica do objeto

# — velocidade linear (em km/s) de rotagio da Galdxia no raio R
#y — velocidade de rotacio para B = Ry

Ve = velocidade radial observada

I
d
Estreia

e

R, )
1=}
-]
Cenfro
Figura 15.6

Os desvios de frequéncia das linhas observadas de um objeto estudado, com relagio
frequéncia de laboratorio sio devidos no efeito Doppler, Este efeito 86 nos informa sobre a
componente radial do movimento relativo (ou seja, se o objeto estd se aproximando ou se
afastando de nos). Para um objeto do plano galitico, & componente radial de velocidade
é dada por (figurs 15.6):

Vi=8cosa— 8 sen | (15.1)

Os termos representam respectivamente as projecies da velocidade do objeto, ¢ do Sol
sobre & linha de visada. Pela lei dos senos temos:

P

sen | sen{90" 4+ a) _eosa
R~ R R

(15.2)

Ve = [B % - I!i'.;..] gen | (15.3)

Para uma direcio | determinada, a cndn distincia d corresponde um valor de R. O com-
portamento de V. em fungio de d é ilustrado para dois valores de { na figura 15.7. A partir
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deste grafico, conhecendo-se V. pode-se delerminar a distancia do objeto. No entanto, em
slguns casos, como o exemplificado pela linha tracejada, obtém-se duas distancias possiveis.
Este ¢ o principal inconveniente do método cinematico de determinagio de distincias,

Figura 15.7

Voltemos agora & obtencao da curva de rotagio, que é um passo preliminar para tragar
curvas como as da figura 15.7. Resumidamente, o procedimento € o seguinte: sio obtidos
espectros (graficos da inlensidades em fungho da frequéncia) do hidrogénio neutro ou de
C'0) para um grande nimero de diregoes {valores diferentes de !); dentro do plano galitico
{6 =1). A maior velocidade ohservada no especiro, para cada [, provem do ponto no qual a
linha de visada passa mais proximeo do centro galdtico. A disténcia deste ponto (chamado
ponto subcentral) ao centro ¢ B = By sen [. Para cada diregiio observada temos portanto
um valor de B ¢ um valor da velocidade maxima V' observada. Basta entio fazer o grafico
de V' em fungho de R

15.8 Os bragos espirais da Galdxia

Como vimos, a Galéxia nfo gira como um disco rigido, mas apresenta rotagio dife-
rencial, em que as partes internas t2m velocidade angular maior que as partes externas.
Em poucas rotagies de uma galaxia, qualquer desenho espiral deveria ficar totalmente
enrolado ¢ desaparecer. Como, entio, explicar a permanéncia de um padrao espiral, que
¢ observado em tantas galixias? Na realidade, os bragos espirais sio ondas de densidade,
isto ¢, regides onde a densidade de estrelas e de gas ¢ maior. As estrelas penetram e depois
deixam estas regides, como automdveis que alcancam um engarrafamentio de transito e

259



Aaironemia ¢ Aptrafisica

conseguem atravessa-lo. O engarrafamento pode permanecer num mesmo lugar, mas nao
SRO SEIIPTe 08 Mesmos carros gue o constiluem, ou em outras palavras, a velocidade do
engarrafamento (regido densa) nao é a mesma que a velocidade dos automdveis. Os bracos
espirais apresentam uma velocidade de rotacio propria, que ¢ bastante menor { pelo menos
nas regioes mais centrais) do que a velocidade de rotacho das esirelas.

O gas iuterestelar, orbitande em torno do centro galitico, sofre compressdo quando
alcanga a regiio dos bragos espirais, ¢ esta compressio desencadein a formagio de estrelas.
As estrelas mais massivas, que tém vida eféemera, ionizam o gis em torno de &, formando
as regioes H 11 Os bragos espirais ficam portanto delineados pelas regices H [1; estas sio
facilmente observadas opticamente nas outras galaxiss, e podem ser identificadas por meio
de sua emiszao radio emn nossa Galéxia, j4 que as observagoes opticas sao dificuliadas pela
poecira interestelar. Um levantamento sistematico das posigoes e distancias das regides H 11,
eletuado pelos astronomos franceses Y. M. Georgelin e Y. P. Georgelin, tem seu resultado
apresentado na figura 15.8. Esta figura representa o que se sabe, atualmente, da estrutura
espiral da Galaxia. O brago situado a cerca de 2 kpc do Sol na direcio oposta so centro ¢
chamado de brage de Perscus, e o brago mais préximo, na direcio do centro, ¢ chamado
brago de Sagitfarius.
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Frgura 15.8

15.7T O centro da Galadxia

A regiao central da Galixia nao pode ser observada através da luz visivel, pelo fato
de existir uma grande concentragio de poeira interestelar em seu plano. Esta poeira
absorve a luz, mas nao a radiagio infravermelha nem as ondas de radio. As observacdes
radioastrondmicas permitem localizar exatamente o centro, por ser este o ponto em Lorno
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do qual o gas eontide no plane da Galaxia gira. O ponto central determinado s partir destas
observagoes coincide com uma fonte intensa de emissio ridio, denominada Sagittarius A.
Ests ¢ uma fonte de radiacio continua, isto €, emite em todas as frequéncias radio & nio
apenas e linhas,

Observagies de Sagittarius A com resolugio angular muite alta (milésimos de segundos
de arco) por meio de interferometria de longa base (observacées simultaneas por radiote-
lescopios situados a milhares de quilometros uns dos outros) mostram que na realidade
esta fonte & constituida de duas fontes proximas. Uma delas é um tipo de fonte comum na
Galaxia {um resto de supernova), enquanto a outra é um objeto diferente, muite brilhante
em radio e muito compacto, com didmetro inferior a 10 UA (UA = unidades astronémicas:
1 UA = 1,5 x10'* em). A natureza exata deste objeto nio esta bem estabelecida; acredita-
se que ele deva conter um buraro negro. As observagoes no infravermelho em 2 pm nos
ensinam que existe uma grancde densidade de estrelas na vizinhanca do centro da Caldxia.
Num raio de 50 pe em torne do centro, a massa de estrelas ¢ estimada em cerca de 5 = 10%
Mga. Por outro lado, a rotagio do gés jonizado em torno do nicleo da Galixia, que pode
ser oheervado por meio de uma linha de emissao do nednio ionizado em 12,8 pm, permite
estimar em cerca de 4 < 10° Mg a massa contida num raio de 1 pe do centro, o que inclui
o objelo compacio central.
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A rcertezn de gue muitos objetos, considerados como simples nebulosas proximas ao
Sol, eran na realidade objetos externos ao grupo de estrelas e gas interestelar ao gual o Sol
pertence (a Galaxia), € um fato relativamentie recente. Ezsa confusio durou alguns séculos,
mesine apos o invencio do telescaopio, pois mesmo distinguindo-se estrelas nas galaxias
observadas, estas eram confundidas com esrtas nebulosas, eomo Orion, que contém estrelas
em sen interior. Por exemplo, a galéxia de Andromeda, visivel a olho nu po hemisfério
norte, j& era conhecida dos aArabes no século X; mais tarde, com o auxilio dos telescapios,
era catalogada como nebulosa; seu cardter extragalitico s6 foi confirmado em 1925.

Pars uma conclusao definitiva sobre o carater extragalatico de um objeto, sio neces.
sarios dois dados fundamentais: o tamanho da nossa Galaxia e & distancia ao objeto.

Em 1915/18, Harlow Shapley (1885-1872) foi o primeire a dar uma idéia correla das
dimensoes da Galixia (capitulo 15); as conclustes de Shapley continham erros de até um
fator 3, mas em linhas gerais estavam corretas. Em 1025, Edwin Powell Hubble {18589-1053)
conseguiu resolver ¢ identificar estrelas variaveis Cefeidas em M31 (Andromeda). Usando
a relagio pericdo-luminosidade conhecide para essas variaveis, determinou a distancia a
M31, valor este muito maior que as dimensoes da Galaxia. A determinacio de Hubble
também rontinha erroz (na escala da relagao P-L), ocasionando uvma subestimscio dos
valores de distancia ¢ {amanho de galaxias externas, assim como uma superestimacao do
tamanho da Galdxia. Por algum tempo, achava-ze que a Galaxia era muito maior do que
as oulras; agora sabe-se que & maior que a média, mas sen valor nio ¢ fora do normal;
entretanto, as conclusoes permanecem as mesmas, moesirando que Andromeda ¢ um objeto
com tamanho comparavel a nossa Galdxia, ¢ que sua distancia ¢ muito maior do que o
tamanho. Com egsa determinacao de Hubble, foi inangurada efetivamente a Astronomia
Extragalatics.

O estudo sistematico dos objetos externos A nossa Galaxia &, apesar de sen comeco
recente, muito desenvolvide. Depara, entretanto, com diversos problemas, como a ne-
cessidade de grandes telescopios e longos tempos de observagio. Além dos problemas
observacionais, existem problemas de carater essencialmente teorico, como por exemplo
o problema da origem da enorme quantidade de energia emitida em um curto espago
de temipo, aparentemente de um pequenc volume, observada em determinados objetos
(micleos de galaxias ativas). Tem-se buscado solugdes para esses problemas tedricos que
muitas vezes esharram em dividas que a Fisica, em sen estdgio atual, niio consegue ex-
plicar. E portanto um campo que pode apresentar muitas novidades em nivel tedrico e até
resultados que exijam uma reformulagic da propria Fisica.

16.1 Catalogos

Os primeiros catilogos que contém galaxias foram feilos para objelos extensos e de
aparéncia difusa em geral, que continham gis e/ou esirelas em zeu interior. (s cataloges
de galixias mais usados sio descritos a seguir.

Messier (final do século XVII) - contem galixias, nebulosas e aglomerados de estrelas
comt um lotal de cerca de 104 objelos, dos quais 33 extragalaticos. S5ac designados pela
letra M e um nimero. Por exemplo, M31 (Andromeda), M3 (um aglomerado globular).
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NGO “New General Catalogue” (século XIX) = com aproximadaments 8000 objrtos;
também contems nebulosas, galixias e aglomerados. Cataloga objetos até magnitude 15,
Posteriormente, foi complementado para 13000 objetos., Exemplo: NGO 224 { Andromeda).

O primeiro cataloge a tratar exclusivamente de galdxias surgin em 1932; é o Catdlogo
de Shapley ¢ Ames. Tem 1249 objetos com magnitude mais brilhante que mp, = 12,8,

Catdlogo de galdzias ¢ aglomerados de galdrias (1960/68) de Twicky, Herzog & Wild,
com TP000 objetos com § > 2°,

Existemn também catalogos especializados, como: Atlas ¢ catdloge de galizias em
inferagdo (1858), de Vorontzov-Velyaminov (VV); Galdzias com continue UV (1067 /71),
de Markarian e colaboradores; Caldlogo de galdrias ands {1958 /66), de van den Bergh, ete.

16.2 Sistemas de classificagao

Uuando estudamos placas fotograficas (que nos fornecem maiores delalhes que as
ohservagoes diretas no telescopio), verificamos que muitas galixias podem ser distribuidas
segundo suas caracteristicas morfologicas (forma) em um sistema de classificagao,

Em 1925/26, Hubble propos um sistema de classificachio morfolégics das galaxiaz,
Posteriormente, foram propostas varias variantes pars esse sisterna. Algumas sio somente
uma modificagio dos siinbolos de Hubble; outras tentam dar uma descricio mais completa
das galixias e sio mais complicadas que & de Hubble. Aqui vamos descrever somente o
ststema de classificagdo de Hubble, que ¢ o mais simples ¢ o mais utilizado.

Classificagao de Hubble

Numa primeira divisio, agrupam-se as galixias em regulares, caso contenham algnma
simetria de rotagio, ou irregulares (Irr), caso ndo. Entre as regulares, podemos ter as
seguintes classes: elipticas (E), lenticulares (S0) ¢ espirais {S). Somente cerca de 1% das
galixias observadas nio podem ser classificadas nestas categorias. Cada um dos tipos
bisicos de Hubble pode ser ainda sub-dividido, como veremos a seguir (figura 16.1).

Elipticas - 580 galaxias cuja projecdo tem forma eliptica. Nao apresentam estrutura
mareads, além de um nicleo pequeno brilhante e condensado sem limites bem definidos.
A luminosidade decresce progressivamente desde a regifio ceniral, muito brilhaute, até a
borda, el definida.

Sao ninda subdivididas em 8 classes, de 0 5 7, em ordem crescente de achatamento,
Se o elipsdide projetado de uma dada galaxia eliptica tem semi-eixo maior a e semi-eixe
menor b, sen achatamento se exprime pelo indice 10{a ~ b} /a (nimero inteiro mais proximo
deste valor). As classes observadas, de 0 a T, correspondem & bf/a = 1 (classe 0, esférica)
a bfa = 0,3 (classe 7). Nao existem galaxias elipticas mais achatadas que ET.

Como as elipticas ndo tém um plano fundamental (como por exemplo galaxias com
diseo), = sua orientagio absoluta nao ¢ conherida; o que aparece nas placas folograficas ¢
umas imagem projetada. Considerando-se estatisticamenle o efeito de projecio, constata.
se que estao distribuidas mais ou menos uniformemente de E0 & E7. Admite-se que as
elipticas sio esferdides oblatos.
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Espirais - Sao galixias com grande concentracao de estrelaz no centro, conhecidn
como miclen, 580 muio achatadas, e razao de sua rotacio rapida. Tem simeiria de
rolacao nun plano (disce), que apresenta uma estrutura em bragos, geralmente colocados
em lados opostos do nicleo, Sao sub-divididas em dois grupos: (i) espirais normais (5), em
que oz bragos aparecem tangencialmente ac nicleo em pontos opostos, também chamadas
SA; (i) espirais barradas (SB), em que os bracos aparecem nas extremidades de uma barra
que atravessa o nicleo, e perpendicularmente & mesma.

Figura 16.1

Esses dois grupos sio sub-divididos em sub-grupos a, b, ¢ ¢, scgunde & importancia
relativa do micleo em relacdo aos bracos. Esses sub-grupos constituem uma sequencia
que vai das espirais com nicles relativamente grande com bragos pequenos ¢ fortemente
encurvados, de dificil resolucio (Sa, SBa), até as galdxias com nucleo relativamente pouco
importante e esirutura espiral aberta, com bragos aliamente resclvidos em estrelas e regioes
de emissio; geralimente o bragos sio multiplos (Se, SBe).

Em algumas espirais (barradas ou nao), o8 bragos se originam tangencialmente de um
anel brilhante ao redor do nicleo.

Lenticulares = Em 1836, Hubble introduziu um novo lpo, entre E & 5, que ¢ o tipo
50. Essa introdugio foi feita hipoteticamente, e somente depois confirmada a existéncia
desse tipo de galaxia, através de observacoes. Sao tambem conhecidas pelo nome de
“lenticulares”. Sao tao achatadas inirinsecamente quanio as espitals — SA0 BS  ESPITAIS
sem bracos”. Tém uma condensacio ceniral geralmente importanie; ndo tém bragos, e
possuem um envelope ao redor do niicleo.

Asg placas fotograficas de algumas lenticulares mostram uma estrutura em harrea, com
estrelas e gds embebidos no plano fundamental. S&0 as lenticulares barradas (SBO).
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Existe nma transicko continua entre as E e a5 50; de falo, parece existir v achata-
mento critien das E, além do qual uma estrutura elipsoidal simples nio & mais estavel ¢
onde 8 matéria se assemelha a um disco ¢ wma concentracio central. Este achatamento &
da ordem de 3, o que corresponde & classe ET.

Irregulares - S&o assim denominadas porque seu aspecto nio mestra simetria nem
estrutura hem definidas. Sdo sub-divididas em dois grupos bem distintos: (i) Irr I (tipo
magelanica), com conteido de estrelas semelhante iz Nuvens de Magalhdes: facilmente
resolvidas e ricas em estrelas e regibes HIL Algumas vezes, como na Grande Nuvem de
Magalhfes, parecen ter uma barra. A distribuicio de lominosidade & cadtica; (31} Jrr I,
nao & original de Hubble, 530 mais raras, » muitas vezes consideradas como peculiares,
Nao apresentam resolugio em estrelas. Acredita-se que algumas estao em uma fase de
evolugho pds-eruptiva; outras seriam resultados de encontros catastroficos.

Uma estatistica feita por Hubble com 600 galaxias brilhantes mostra a seguinte dis-
tribuigio entre tipos (tabela 16.1):

tipo E S5a,5Ba 5h,5Bh Se,5Bc Iee

Pl i7 19 25 34 4

=

Tabela 16.1

Costuma-se, lambém para as galdxias, utilizar os termos “early-type” e “late-type”,
que indicamn simplesmenie uma posicio relativa num esquema do tipo da figura 16.1, os
objelos mais & esquerda sio do lipo “late” e mais para a direita de tipo “early”.

Logo apds a classificagio feita por Hubble, em 1928, az evidéncias eram de que a
gérie morfoldégica correspondia a uma sequéncia evolutiva no sentido Irr = § = E, devide &
quantidade de gas ¢ nimero de estrelas jovens. Com o aumento dos dados observacionais
obtidos, essa teoria evoluliva leve de ser posta de lado. Novas teorias mostram que a
forma de uma galdxia depende de seu momento angular: quanto maior o momento angular,
mais achatada ¢ a galaxia, Nas galdxias elipticas, a condensagio de gis em estrelas foi
eficiente, e portanto rdapida, o que leva a uma distribuicho mais on menos esférica de
esirelas e uma alia concentracio de estrelas no nicleo. Nas espirais, a formacio de estrelas
ocorreu mais lentamente, e resuliow numa distribuigio dual: o sistema em rotagio lenta
contem estrelas distribuidas esfericmmente e a parte de rotagio ripida ¢ um disco achatado
contendo estrelas, pé e gas. Vamos ver que um grande nimero de evidéncias sugere que
4 sequéncia de galaxias de Hubble ndo ¢ somente uma ordenagio de formas, mas também
de imimeras outras propriedades.

A figura 16.2 mosira as galaxias elipticas NGO 4486 (MB7, de tipo E0) NGC 4472
(El); NGC 221 (E2), ¢ NGC 205 (E6). A figura 16.3 mostra as galaxias lenticulares
NGC 1201 (50) e NGC 2858 (5B0). A figura 16.4 mosira as galaxias espirais NGC 2311
{3a), NGC 3031 (Sb) e NGC 628 (Sc). Finalmente, a figura 16.5 mosira as galdxias espirais
barradas NGC 175 (SBa), NGC 1300 (SBb) « NGU 2525 {SBc).
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Figtra i8. 4

Frogura 16.5

270



Astrenomis ¢ Astrelisics

16.3 Galaxias: propriedades integradas

Exceto para poucas galixias proximas, é praticamente impossivel a obtencio de in-
formagoes direlas sobre dados quantitativos de populagies estelares (seus tipos e dis-
iribuicio), meio interestelar, etc.

Az observagoes fornecem dades que se referem & galixia come um todo, Por exemplo,
a cor corresponde a todo um conjunto de estrelas, e nio & cada estrela em particular. Q
que se obtém siho as propriedades infegradas.

Para obter informagoes sobre a distribuigio da populagio estelar, matéria interestelar
e composigio quimica das galaxias, sio feitos modelos, complementados com o que sabemos
de nossa galdxia e galdxias proximas, e pela comparagic com as observacoes. O dados
assim obtidos sio a base para o estudo da origem, formagio e evolugio de galixias e
também para a resolugio de alguns problemas cosmolégicos fundamentais,

{a) Luminosidade

A definigho do que ¢ a luminosidade total ou a magnitude de uma galdxia é relati.
vainente imprecisa, pois as galixias nio tém um limite bem definido. Para se evitar a
auséncia de contornos bem definides, utiliza-se a magnitude dentro de nma dada isefota
{curva de mesma laminosidade), por exemplo, a magnitude correspondente & quantidade
de radiagdo dentro de uma isofota definida pelo brilho do cén noturno (26,5 magnitudes
por segundo de arco quadrado na banda fologrifica). Magnitudes medidas dessa maneira
vio desde —22 para gigantes vermelhas até ~10 para as elipticas anas [dE). A [aixa em
magnitude absoluta varia com o tipo. Elipticas vardam de M, = =22, os objetos norniais
miais brilhantes no Universo, a —8, para o eliptica ana Leo 11, Espirais e lenticulares variam
de —22 a —16 € irregulares de —18 & —12. Nossa Galéxia vista de fora teria uma magnitude
absoluta de —21. A {aixa em magnitudes absolutas de —9 a —22 corresponde a uman faixa
em luminesidade de 10* a 10" Lg,.

Além da luminosidade total, uma varredura fotoelétrica de uma galixia da informagio
sobre a distribuigao de luminosidade projetada, I{r), definida como a intensidade aparente
por unidade de area emitida pela galixia., A distribuicio de luminosidade dd informacio
sobre a estrutura interna e dindmica das galixias. As observaghes mostram que [{r) é
diferente para os tipos E, 50, = 5.

Para as galaxias do tipo E, I{r) varia gradualmente do centro para fora, nio mostrando
descontinuidades ¢ pode ser reproduzida, para regides forz do wicleo, pela expressio

I{riHu={“’““+1]'! poga /< B4 (16.1]

22, 4{rfa+1)"" pararfa>21.4

onde a e [y s&o parametros que diferem de uma galdxia para outra, e r ¢ a distancia medida
a partir do centro ao longo do eixo maior projetado,

Fotometria de galaxias lenticulares mostra uma estrutura compesia, A regiio mais
interna é semelhante & distribuigio esferoidal para as elipticas e pararfa > 0,1 € vilida a
AProxXiniacan

leg[Hr)/ls] = —a r (16.2})
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As lenticulares parecem portanto consistir de um nicleo esferoidal, com distribuicio de
luminosidade tipica de galixias elipticas, embebida em um disco exponencial.

A distribuigio de luminosidade em espirais é complicada pela presenca dos bragos
espirais e efeilos de orientagio. Trés componentes de [(r) sio distinguidas para essas
galdxias: disco (dada pela expressio 16.2), nuclear (dada pela equacio 16.1) e bragos
espirais, obtida da diferenca entre Auxos total e disco.

(b} Cor

Existe uma correlacao direta entre o tipo morfolégico e a cor observada de uma galdxia.
As elipticas tendem a ser mais avermelhadas que as espirais, que por sua ves sio mais aver-
melhadas que as irregulares. Dentro de um grupo espiral, as galixias sio mais vermelhas
quanto maior o nicleo e menores o5 bracos. Uma maneira de descrever a cor de uma
gnlaxia e especificar a classe especiral das estrelas cuja cor se assemelha & da galdxia. As
galixias elipticas « Sa tém a mesma cor que as estrelas K, as Sb se assemelham as estrelas
ie classe F a K ¢ galaxias Sc e Irr tém a mesma cor que classes A a F,

A distribuiciio de cor nas galixias pode ser oblida através de observacoes com diferen-
tes aberturas, centradas na galixia. A figura 16.6 mostra a distribuicao de cores B - V e
[7 — B para diferentes tipos de galaxia (A: didmetro da abertura; d(0): diametro da galaxia
vista de frente}; um aumento em A/d(0} significa que mais radiagio do diseo (nio nuclear)
esla sendo incluida. Podemos verificar que, com excegio das irregulares, as galdxias tendem
a ser mals azuis quando se inclui mais radiagio de material ndo nuclear; essa tendéncia é
pequena para as elipticas, mas ge torna significaliva para as espirais.

{u-BJ,

Smyim 0%
0.2+ 5
| |

L L L ] i 1 1 i | _nq :
o 1 o |

A/D(O) A/D(O)

Frgura 6.6
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As clipticas apresentam uwma distribuigio de cor mais ou menos eonstante an longo
da galixia, o que sugere que os mesmos tipos estelares dominam na lominosidade em todo
o sistema. Além disso, a dependéncia da cor integrada com M, sugere que a componente
estelar depende da magnitude absoluta, o que pode significar que o processo de formacio
estelar € diferente em elipticas gigantes ou anas. Ou pode indicar ainda que os processos
de formacao & evolugao galalicos sao diferentes,

(c) Massas de galdxins
A massa de uma galéxia pode ser determinada através dos seguinies métodos:

Massas estatisticas - nesse cazo, determina-se nma massa PATE UM par ou grupo de
galaxias, ¢ obtem-se um valor médio para cada galdxia. No caso de um par, utilizani-se as
equacoes pars o movimento de doiz corpos e obtém-se massas para um grande wimero de
pares, para obier um valor com significado estatistico. Para um grupe, utiliza-se o teorera
do virial e determina-se & massa para todo o sistema; divide-se pelo mimero de galixins
visiveis, obtendo-se uma massa média para as galixias.

Massas individuais - para galdxias proximas, obtemos 8 massa a partir da eurva
de rotagio (para sistemas com rolagio rapida, como as galdxias espirais) ou através das
dispersoes em velocidade das estrelas (para sistemas em rotagio fraca, como as galdxiag
clipticas). Para galixins distantes, podemos obter a massa a partir da luminosidade, se
a razdo M/L for conhecida. A observagio de uma curva de rolagio permite caleular o
potencial e a distribuigho de massaz na galixia e portanto a massa tolal da galéxia. No
caso das galaxias com rolacio baixa, é utilizado o teorema de viral

Massas medidas para galaxias através da utilizacio do teorema do virial para gru-
poa de galaxias sao sistematicamente grandes comparadas com estimativas baseadas em
pares, em dispersio de velocidades das estrelas ou curva de rotacio. Os valores podem ser
diferentes por uma ordem de magnitude. A razio de tal diserepaneia ainda nac ¢ clara.
As alternalivas para se explicar essa diference sao: os aglomerados devem conter massa
que nao estd em forma de galaxias, assim como gas intergalitico ou estrelas colapsadas,
Se essa alternativa ¢ a correta, a teoria deve explicar porque menos que 10% da matéria
no Universo esta na forma de galixias e porque a massa que falta (“massa faltante”) &
invisivel. Dutra explicagao seria que os aglomerados nao sao sistemas isolados e portanto
o teorema do virial ndo pode ser aplicado. Nesse caso, as massas seriam menores,

{d) Contedido estelar

A distribuigio de cor di alguma indicagio dos tipos estelares que compoem as virias
partes das galaxias, como visto na secio 16.2.

A progressio de cor das irregulares mais azuis para as elipticas mais avermelhadas
reflele uma diminuigio do nimero relativo de estrelas jovens de um tipe para outro. Uma
populagio 1 velha predomina nas elipticas e as irregulares possuem uma populacio | bem
mais jovem. A mistura de populagies nas espirais & determinada pelo tamanho do nicleo
{populagao I velha) relative ao dos bragos espirais (populagio I jovem). Ha também uma
tendencia para o azul nas paries mais externas do disco. Por exemplo, nas Sc os bragos
maiz externos parecem conter populages eslelares mais jovens e portanto mais gas do que
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os bragos mais internos. A distribuicao para galixias Sc indica uma sub-estrufura rica de
tipos estelares: as estrelas mais velhas ¢ vermelhas tendo sido formedas no nidcleo; wina
populaciao achatada de estrelas semelhantes ao Sol, chamada p-upula.gﬁn digen, mais ou
menos uniformemente distribuidas; ¢ uma populagao azul de estrelas jovens recentemente
formada nos bracos espirais. Essas propriedades das Sc sfio mais ou menos caracteristicas
das eapirais em geral.

Uma descrigio mais detalhada do conteddo estelar é obtida de estudos de sintese
de populaches estelares, que tenta relacionar as cores observadas e as earacteristicas dos
espectros de emissao e absorgio & componente estelar. O espectro e luminosidade total de
estrelas conhecidas (vizinhanca do Sol, galdxias prdximas) sRo combinados em diferentes
proporgoes de estrelas, até que o especiro e luminosidade resultantes coincida com as
caracteristicas observadas do objeto em estudo. Dessa maneira, o numere sbsoluto de
estrelas dos diferentes lipos espectraiz no sistema estudadoe pode ser estimado.

(e) Meio Interestelar

Observacoes da matéria interestelar nas galdxias vém principalmente das linhas em
emisgao, que em geral sdo linhas semelhantes & observadas na Galaxia.

A maior parte da matéria interestelar ¢ nentra ¢ usa-se a linha de 21 em do H neutro
como indicador do conteddo gasoso de uma galdxia. As irregulares tém cerca de 20 — 25%
tle sua massa total e matéria interestelar, embore as massas sejam muito incertas. As
espirais Lem somente 1 = 2% de sua massa na forma de gas, com a maior parle nos bragos
espirais. As elipticas tém muito menos gis que as espirais.

A poeira ¢ aparentemente distribuida come o gas. Nas irregulares ela € espalhada por
tods a galixia, ¢ decresce em quantidade para as espirais e elipticas. Nas espirais ocorre
principalmente nos bragos, ¢ por isto a orientagho espacial relaliva ao observador temn um
efeito importante na cor ¢ nan magnitude aparente.

([} Tamanhos

Uma vez conhecida a disténcia de mina galaxia, podemos determinar sen diametro a
partir de seu didmetro angular. Entretanto, como a definigio de limite de uma galixia
& mais ou menos arbitraria, costuma-se considerar como extremidade de uma galdxia o
contorno definido por uma isofota de dada intensidade, ou que os limites definidos pelo
diametro circundam wma certa porcho da lumincsidade total. As dimensdes absolutas
das galixias cobrem uima grande feixa de valores: os diametros das menores anis tém
0,1 = 1 kpc, enguanto que os maiores sistemas podem ter diametros maiores que 50 kpe.

(g) Razao massa-luminosidade

A razdo enire a massa e a luminosidade de wma galaxia ¢ uma indicagho da energia
emitida por unidade de massa da galixia. E geralmente dada em unidades de masza ¢
luminosidade solares. Determinacoes recentes usando massas de galaxias bindrins dio um
valor médio para M /L de 35 para as espirais ¢ 70 para as giganiles elipticas e lenticulares
{em comparacho, para as estrelas da vizinhanga do Sol, M/L = 1). As eliplicas tém um
maior valor de M/ L porque contém uma maior porcentagem de estrelas de baixa massa
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de classe espectral M; essa grande abundancia de estrelas M é compativel com a cor mais
avermelhada das elipticas. Qutra possibilidade sao as estrelas de néutrons, buracos negros
e matéria interestelar escura, que contribuem para M mas nie para L.

(h) Conclusdes

As descrigies que firemos do conteido estelar ¢ gasoso mostram que ele ¢ relacionado
ao tipo morlologico, o que confirma o interesse da classificagio de Hubble; as diferencas
devem ser devidas as condigdes de origem. A tabela 16.2 contem uin resumo dos valores
caracteristicos para os diferentes tipos de galaxias.

18.4 Galaxias ativas ¢ objetos quasi-estelares

Costuma-se denominar as galixias classificiveis no diagrama de Hubble de galaxias
“normais”, As que ndo se enquadram nesse sistema de classificagio sio as “peculiares”.
Portanto, a defini¢cio de um objeto como normal ou peculiar ¢ na verdade um conceito
estatistico. O termo peculiar ¢ usado em contraste com normal, sendo a nossa Galdxia
considerada como uma galdxia espiral normal tipica. Certos objetos peculiares possuem
varias caracteristicas que se assemelham a alguma classe de objetos normais, mas outras
de suas caracteristicas nio permitem classifica-los como tal.

E 5 Ire |

massa (Mg ) 10% a 10" 10% a 4 = 10" 10% & 3 x 1010
magnitude -8 a-23 -16 & -21 -13 a -18

absoluta
luminosidade 3 % 10% a 1047 10* a 2 % 1047 107 & 107

(Lo)
M/L (Mg/Lg =1) 104 2a20 1
diametro (kpc) 1 o200 fab0 1al1d
populagio Il &1 velha I (bragos), I; algumas 11

estelar I-II {espalhada)
poeira quase nenhuma gl im
MHI."IHT 0 2 !53,11.5{5]313 22

(%) 10 (Se)
tipo K K (Sa), F/K (Sb), AfF
__espectral AF(Se)

Tabela 16.2

Galaxias que tém alia luminosidade ¢ espectro nao térmico (como um todo ou em

parie) formam a classe das galaxias peculiares “ativas”. Como um grupo, as galaxias ativas
apresentan: as seguintes caracleristicas: (i) alta luminosidade, maior que 10% ergs/s; (ii)
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parte da luminosidade é proveniente de emissio nio térmica, com grande quantidade de
Auxe ultravioleta, infravermelho, radic e em raios X, comparativamente as normais; na
maioria dessas galdxias, essa radiagio vem do micleo; (iii) wma regitio pequens de rapida
variabilidade (no maximo slguns anos-luz); {iv) alte contraste de brilho entre o ndcleo
e a5 estruturas em grande escaln; (v| muitos desses objelos apresentam linhas largas em
Finissao, O niacleo da nossa Galaxis apresenta algumas dessas caracteristicas, mas nio
produz tanta energia como o nucleo das galdxias ativas.

Nao existe uma classificagho simples das galaxias alivas como para as normais. Geral-
mente uin pesquisador escolhe para estudo ou observagio uma ou mais peculiaridades que
esti presenie em virios objeios e os agrupa dentro de uma classe. Em uma classificacio
desse tipo pode ocorrer que um objeto pertenca a mals de uma classe se alguma cutra
de suas caracteristicas também fizer parte dos critérios usados por outros autores. Assim,
existern varias “classes” de objeios ou galixias ativas com grande superposicio entre elas.

Apesar de varios problemas existirem ainda para a compreensio dos fenomencs que
ocorrem nesses ob jetos, esta se chegando a um consenso de que esses fendmenos sio estagios
transitorios na vida das galdxias normais. A seguir vamos deserever algumas “classes” de
ohjetos peculiares e suas principais caracteristicas.

{a) Galaxias de Seyfert

Em 1943, C. Seyfert identificou seis galdxias espirais com linhas em emissiio muito
alargadas, Quando observadas opticamente, essas galaxias apresentam nicleos exirema-
mente brilhantes. Sao chamadas de galdzias de Seyfert, » atualmente sdo conhecidos cerea
de 100 olyjetos.

As galaxias de Seyfert tém um niicleo extremamente pequeno e brilhante, de onde
provém as linhas elargadas. A largura das linhas em emissio ¢ interpretada como de-
vida ao deslocamento Doppler produzide por movimentos no gas emissor. Linhas em
emissac de galixias normais apresentam larguras Doppler equivalenies a algumas cente-
nas de guilometros por segundo, enquanto que as das galixias de Seyfert podem chegar a
alguns milhares de quilometros por segundo.

As galixias de Seylert sao geralmente espirais (cerca de 1% de todas as espirais séo
Seyfert), ¢ podem ser classificadas em dois tipos, de acordo com o espectro. Galdxias de
Seyfert lipo | apresentam linhas permitidas bastante alargadas (e média 3400 km /s, mas
podem chegar a 10000 km/s), enquanto que as proibidas sao mais estreitas (500 km/s a
1000 km /s, mas ainda bem mais alargadas que as das galdxias normais). As de tipo 11

tem fodas as linhas de mesma largura, com valor para o alargamento da mesma ordem das
proibidas em objetos de tipo L.

{b) Radiogaldxias

O termo radiogaldzia ¢ usado para galaxias com luminosidade radio maior que 107
ergs/s. Existem dois tipos de radiogalaxias: compacta e extensa. Uma radiogalaxia ¢ dita
extensa quando a emissan radio provem de wina regiao que ¢ maior ue & inagen ﬁplica ida
galaxia, enquanto que as compactas tem mesmo tamanho ou menor. Frequentemente as
compactas apresentam radio fontes muito pequenas, geralmente nucleares e com didmetros
de no maxnne alguu-ﬁ- anos-luz. As extensaz apreseniam mutias vezes uma estruturs ﬂupla
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de dois enormes lobos separados por distancias de megaparsecs e simetricamente eolocndas
em lados opostos ao nicleo; nessas fontes, as duas componentes radio sao bem separadas
da galaxia oplica, e sio muilo maiores; o micles geralmente ¢ também nma fonte radio.
As radiogalaxias extensas sio elipticas,

As radiogalaxias que apresentam linhas em emissio podem ser divididas em dois tipos,
unt com caracteristicas espectraiz semelhantes as galaxias de Seyfert tipo 1 (radiogalaxias
de linhas largas, BLRG) ¢ outro semelhante as Seyfert tipo 1l (radiogalixias de linhas
estreitas, NLRG)

Frequentemente sio observados jatos (“jets”), que emitem em uma grande faixa de
frequéncia, de radio a raios X; esses jatos, quande observados em alta resolucio, mostram
estrnlura muiltipla, Os jatos ¢ os lobos emitem nm especire nao térmico de energia. A
fisica desses jatos ¢ um problema ainda nac resolvido,

(¢) Objetos BL Lacertae

0 nome provem do prototipo dessa classe. Como um grupo, os objetos BL Lac
tém as seguintes caracterizticas: rdpida variabilidade ridio, infravermelho e no visivel,
sem linhas em emisséo, emissdo continea nao ténmica, ¢ polarizagio forte e rapidamente
varidavel. A maior diferenga entre esses objetos e os outros objetos ativos ¢ a grande e rapida
variacao da lnminosidade. Cerca de 40 BL Lac sio atualmente conhecidos. Alguns sao
claramente micleos de galixias, outroz mostram algume nebulogidade {que pode ser uma
galaxia) cireundando o objeto de forma estelar, outros ainda sio pontuais, sem evidéncia
de material circundante.

(d) Objetos qunsi-estelares

Em 1960, T. Matihews e A. Sandage identificaram a fonte radio 3C 48 com um ohjeto
de aparéncia estelar (dai o nome guasar, e mais geralmente objeto quasi-estelar, Q50) de
magnilude 16, Este objeto apresentava um espectro de linhas alargadas em emisséo que
ndo podiam ser identificadas. Em 1963, um segundo objeto foi identificado, a radio fonte
intensa 3C 273, Nesse mesmo ano M. Schinidt identificou as linhas de Balmer em 3C 273,
gue indicavan um grande deslocamento para o vermetho, z = 0, 158 {capitulo 17).

Hoje sao identificados milhares de objetos quasi-estelares. () grande valor para o
deslocamento das linhas (cuja explicacio mais natural ¢ a de origem cosmolégica) ¢ o fluxo
observado indicam uma luminesidade, de crigem nao térmica, extremamente alta para
esses objetos. Um QSO tipico libera cerca de 1000 vezes a luminosidade de uina galaxia S
normal,

Praticamente todos os Q50s com z > 2, 2 apresentam intensas linhas em absorgao em
seu especiro; estas sao, em sua maioria, muito mais estreilas que as de emissio. Algnmas
vezes, o espectro de um QS0 apresenta mais de um sistema de linhas em abgorcio, com
diferentes valores de z. Az linhas em absorcio sio produzidas nos arredores do QS0, para
z{abs) > z{em), ou no espago entre oz ohjelos e o observador, para z{abs) < z{em); nesse
ultimo caso, o lipo de regiao que produz as linhas em absorgan € win dos grandes problemas
da astrofisica moderna.

Os Q505 e oz outros objetos atives com intensa emissio nuclear 1ém muitas carae-
teristicas em comum. Os processos fisicos devem ser oz mesmos, em diferentes escalas de
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mtensidade, ¢ hoje em dia todos esses ohjetos sao conhedidos como mricleos de galdrins
afivas (AGN, do inglés “active galactic nuclei”). Uma hipdtese ¢ que os diferentes AGNs
sho objetos em diferentes estagios de evolucio,

A energir nao térmica emitida por esses ohjetos nao pode ser explicada como a emissio
comhinada de um conjunto de estrelas; a hipitese utilizada ¢ a de emissio sincrotron
produzida por elétrons de alta energin em campo magnético. A intensa luminosidade
proveniente de uma regido relativamente pequena do espaco, de horas-luz on dias-luz até
no maximo alguns anos-luz em diametro (evidenciado por observacies de variabilidade e de
VLBI ou VLA), sugerem a existéncia de um buraco negro supermassivo pars o centro dos
AGNs. Esse buraco negro seria alimentado por estrelas, e esse material estelar fornaria wm
disco de acresgao e irradiaria ao espiralar para dentro do buraco negro, produzindo entio
a energin observada. Os cilculos mostram que luminosidades de 10" Ly, come dos (S0s.
brilhantes, sio possiveis com uma acrescio de uma massa solar oy menos de materia/ano,

16.5 Aglomerados de galdxias

{a) Definigao e catdlogos

Fotografins de grandes dreas do céu mostram que o distribuigio espacial de galaxias
nao ¢ uniforme. Observa-se que a grande maioria das galdxias pertence a grupos que variam
em tamanho e numero de galixias: desde associagies pobres (por exemplo bindrias ou
grupos de algumas galaxias) até aglomerados ricos em galaxias, com milhares de membros
visiveis. Nossa Galaxia ¢ um dos membros do Grupo Local, que contem pelo menos 20
membros brilhantes,

Como um aglomerado de galdxias nio tem uma extremidade bem determinada, sen
tamanho e populagio néo sio definidos unicamente. Na elaboragio de catdlogos, costuma-
se definir que um determinado conjunto de galdxias forma um aglomerado guando se
observa um anmento de densidade numérics superficial sobre a densidade de fundo. ©
valor para esse “aumento” ¢ uma questio de definigio, isto ¢, depende das definicoes
usadas no processo de identificacio dos aglomerados.

Os dois catéilogos de aglomerados ricos mais conhecidos sio os de Abell (1955) e Zwicky
(1961/68). Os dois usaram as placas do Palomar Sky Survey, mas com diferentes critérios,
No eatilogo de Zwicky, um conjunto de galaxias define um aglomerado quande, dentro de
um raio para o qual a densidade de galixias ¢ o dobro da densidade de campo, houver
pelo menos 50 galaxias com magnitude entre a magnitude da galixia mais brilhante e 2
magnitudes acima deste valor; o catdlogo inelui aglomerados para & > —3°. O critério
de Abell fixa um raio (1,7/z, onde z ¢ o “redshift” do aglomerado), dentro do qual deve
haver a0 menos 50 galaxias com magnitude entre a da terceira galaxia mais brilhante e 2
magnitudes acima.

(b) Galdxias ¢D

Em muitos aglomerados ricos siio observadas galixias supergigantes elipticas, conheci-
das como galaxias cD. Algumas de suas propriedades so: {i) grande extensio, até 1 Mpe
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em diameiro; (i) muitas vezes possuem nicleos maltiplos (mais de 50%); (ili) na grande
maijoria das vepes, estio localizadas no centro de aglomerados,

As propriedades observadas, juntamente com caleulos tedricos, sugerem que as galdxias
cl} resultaram de “canibalismo™ galdtico, isto &, forcas de maré causadas pelas galixias
maiores (as mais massivas tém pelo menos 107 vezes mais massa que &8 Menos massivas)

destruiriam as galdxias menores ¢ as incorporariam as galixias maiores. As evidéncias
sugerem que as galixias ¢} eram, originalmente, galdxias E.

(c) Classificagao

() estudo de varias propriedades dos aglomerados, como forma, concentragio de
galaxias, dominic da galaxia mais brilhante, emissio radio, emissdo X, ete., mostra que
essas propriedades estao correlacionadas, isto ¢, podemos classificar os aglomerados em
uima sequéncia, na qual as propriedades variam gradativamente.

Existemn varias classifieaghes, cada uma de acordo com wina caracteristica ou grupo
de caracteristicas. As principais caracteristicas das diferentes classificagoes podem ser
representadas em termos de aglomerado regular e irregular, & estio dadas na tabela 168.3.

(d) Meio intergaldtico

Meio intergalitico designa a maiéria que existe entre aglomerados de galaxias (tambem
chainada “matéria intra-aglomerado” ) e entre as galixiaz de um aglomerado. A procura
de evidéncias a favor ou contra a existéncia dessa matéria ¢ objeto de estudos intensos.
As obgervacies visam a procura de gés e poeira como componentes desse meio. A posira,
se for seimelhante & poeira interestelar da nossa galaxis, iria extinguir e avermelhar a luz
de galaxins distantes. Estudos de extingio e avermelhamento resultaram em menos que
4 = 107* magnitudes por megaparsec. Portanto, o espaco intergalatico ndo deve conler
muito po; & densidade deve ser menor que 4 x 107 g/em?.

propriedades regular irregular
simetria esférica irregular
concentracaoc central alta PEqueE
contetido de galma. rico emt B e S0 rico e 5 e Irr
(%E,.50,5) 35, 45, 20 15, 3%, 50
emissio radio alta Ly baixa Lg
emissio X alta Ly baixa Lx
dominie da galaxia galaxia cD) ou nao contem gal.
mais brilhante gigante E miais brilhante
niumero de galaxias miais de 1000 ¢/ M, < =16 dezenas a milliares
exemplo Coma Virgo
Tabela 16.3

278



Angtronomin  Asirafiziea

Evidencia indireta para m exisiéncia de gas entre galdxias em aglomerados ricos vem
de oheervagies de radiogalixias. Muilos desses objetos consistern de uma grande galixia
central, geralmente peculiar, com dois grandes lobos simeiricamente localizados em relacio
i esse objeto central e a grandes distancias do mesmo; esses lobos emitem intensa radiagio
ia faixa radio, Os lobos radio consistem de particulas carregadas de alla energia ejeladas
em diregées opostas da galaxia central, ¢ a emissao radio vem do processo sincrotron
nos lobos. Devido ao seu movimento orbital dentro do aglomerado, vma radiogalixie se
movendo ateavés de gis intergalatico produz um encurvamento da regiao onde se localizam
as particulas carregadas e no campo magnélico ao qual elas estao acopladas.

O gas neutro pode ser detectado através das linkias Lo (em absorcdo) ou 21 cm {em
absorcao ou emissao) do hidrogénio neutro, Observagoes em Lo mostram que o H neutro
tem uma densidade menor que 107" atomos/cm®. Em 21 cm o limite superior ¢ 3 x 10°7
em™*. Portanto, se houver hidrogénio, ele deve estar ionizade.

Muitos aglomerados ricos regulares emiftem um espectro difuso em raios X, com lumi-
nosidade da ordem de 10" — 10%° erg/s. A luminosidade X varia lentamente ao longo do
aglomerado, o que & consistente com um gés intergalitico. O mecanismo mais provavel é
o bremastraklung térmico de um gis quente ¢ diluido. O espectro observade para raios X
difuso em aglomerados corresponde & um gis com temperatura da ordem de 10* K e den-
sidade proximo ao centro de 107 em ™ que corresponde & 2 « 10737 glem™?; com esses
resuliados & massa total em gis pode ser obtida. Temos portante evidéncias razodveis de
gas intergalitico, com quantidade da ordem da quantidade de masss nas galixing. Mas
ainda nio temos evidéncia de gis entre aglomerados.

Especlroscopia em raios X do gas em emissio nos aglomerados mostra, em quase
todos os casos, linhas de Fe altamente jonizado; os modelos tedricos requerem abundincia
de Fe (relativa no H) de cerca de 1/2 da solar. Portanto, o material intergalitico deve

ter sido processado em estrelas e depois removido das galixias (talvez por explostes de
SUPETIOVAS ),

{e) A massa faltante

A massa de um aglomerado pode ser determinada pelo teorema do virial ou atraves
de contagem de galaxias e de uma estimativa da massa de cada tipo de galixia, como foi
visto. Contagens de galdxias predizem sistematicamente massas para os aglomerados que
sho mienores que a massa oblidas pelo teorema do virial. Por exemplo, para o aglomerado
de Cloma a massa obtida pelas contagens resulta em 8 = 10* Mg, que € cerca de 1/5
da massa obtida pelo teorema do virial. Apesar das incertezas inerentes aos metodos de
determinagao de massa individuais das galaxias, geralmente a massa obtida pelo teorema
do virial & maior que a soma das massas individuais por win valor significative,

A massa caleulada pelo teorema do virial inclui nao somente massa na forma de
galaxias, mas lodas formas de matéria. Enlretanto, a massa do gas estimada da lumi-
nosidade em rajios X resulta em M., /Miar = 0,1, 0 que mostra que o gais quente nio
contribui para explicar a massa “faltante” para os aglomerados., A massa faltanie re-
guerida pelo teorema do virial poderia estar em buracos negros, distribuidos ao longe dos
aglomerados ou no seu centro. Um limite para a massa do buraco negro localizado no
centro de um aglomerade pode ser determinado considerando-se os efeitos de mare que
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ele teria nas galaxias vizinhas. Entretanto, caleulos mostram gque se houvesse um buraco
negro no centro do aglomerado, com a massa que “falta”, as galdxias centrais se arreben-
tariam, resultando numa alividade nao observada, Um grande mimero de buracos negros
poderia estar distribuido ao longo do aglomerado, sem produzic distorgio nas galdxias;
esta hipatese poderia resolver o problema, mas nao ha teoria que explique n existéncia de
tantos buracos negros massivos | 10% para o aglomerado de Coma).

16.8 Distribuigho em grande escala

Comeo vimos, as galaxias, em sua grande maioria, estio agrupadas em aglomerados
de galixias. Estes, por sua vez, estio agrupades nos “superaglomerados™. Estes supera-
glomerados tém uma estrutura filamentar de cerea de 100 Mpe de comprimento; entre eles
existem enormes vazios. Os superaglomerados podem estar interconectados ¢ representam
as maiores estruturas que podem ser vistas no Universo.

() Superaglomerado Local tem um diametro de 30 Mpc & contern o Grupo Local ¢ o
aglomerado de Virgo, entre outros, totalizando cerca de 10*" massaz sclares. Aparente-
mente o Superaglomerado Local ¢ achatado (cerca de 2 Mpe de espessura), o que pode
implicar que ele esta em rotagao. O centro de massa estd dentro ou proxime do aglome-
rado de Virgo (gque contem cerca de 20% das galixiag do Superaglomerado Local). Nossa
Calaxin estA na extremidade do superaglomerado. Cutros superaglomerados bem estuda-
dos sa0 05 de Perseus, Hercules e Coma.
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A observagio dos asiros é (Ro antiga quanto a prépria humanidade. Desde que o
homeni tomou conscigncia de sua existéncia na natureza, sua alengio se voltou para os
fenomenos astronomicos dos quais ele dependia estreitamente: alternancia dia-noite, volta
quotidiana do Sol, periodicidade das estacoes. Antes de ter inventado a escrita, o homem
ja conhecia as fases da Lua, o movimento diurno das estrelas, o deslocamento do Sol enire

ns constelagdes, O estudo do Universo (Cosmologia) surgiu da necessidade do homem de
compreender o mundo a sua volla.

De inicio, prevalecia a concepgio mistica do Universo, povoado por espiritos que de-
terminavam todos os eventos, Durante muito tempo, o estudo do Universe apresentou um
duplo aspecto. De um lado, revelava o homem a existéncia de leis naturais (& repeticio
de fenomenos elelicos) que lhe permitiram chegar a um conceito de tempo nio individual.
De outro lado, na tentativa de explicar essas leis, o homem recorreu a seres sobrenaturais.
Desse modo, o Sol foi divinizado ¢ adorado pelos egipeios. J&a os caldeus incluinm na sua
milologin sete divindades: Sol, Lua ¢ o5 cincoe planetas visiveis.

Na récia Antiga, surgiu com Aristdieles a concepcao do Universo geocéntrico: a
Terra estava localizada no centro do Universo, enquanto o Sol, a Lua, os planetas e estre-
las estavam fixos em esferas celestiais translicidas que giravam em torno da Terra. Tal
concepgio perdurou por muite tempo, embora Heraclides tivesse sugerido que a Terra gi-
rava em torno de seu eixo, e Aristarco tivesse proposto que, além da rotagio didris, a
Terra também girava, anualmente, ao redor do Sol. Mas foi também na Grécia Antiga
que Anaxagoras foi acusade de aleismo e julgado por ter dito que a Lua era semelhante &
Terra, e 0 Sol era uma pedra incandescente. Temos ai uma primeira defrontacio entre a
ciencia e a religiio.

Entretanto, foi apenas no século XVI que Nicolaus Copérnico (1473-1543) propos o
Universo heliocentrico, dizendo que todos os planetas giram ao redor do Sol. A grande
mudanga social e intelectual da Henascenca e as primeiras lutas dos burgueses contra o
feudalismo propiciaram a difusio da teoria heliocéntrica, No final do séeulo XVI, Giordano
Brune {1550-1600) identificou outras estrelas com o Sol e sugeriu que o Universo era
infinito, com muilos sistemas andlogos ao Sistema Solar. Tal “heresia™ foi punida na
fogueira. Em 1616, a Igreja condenou as teses heliocéntricas de Copérnico. Nesse mesnio
periodo, Johannes Kepler {1571-1630) deu sua grande contribuigao a ciéncia ao deierminar
as leis dos movimentos planctarios. Galileu Galilei (1564-1642) confirmou a teoria de
Copérnico ao observar com uma luneta os satélites de Jipiter e as fases de Vénus., Estava
definilivamente provado que a Terra nic era o centro do Universo. Mais uma vez, a Igreja
condena win avango cientifico, processando Galilen em 1633, Finalmente, no final do séeulo
AVIL, Isaac Newlon (1842-1727) estabelecen a lei de Gravitagio Universal. Nesse ponto,
a Fisica passa a se desenvolver independentemente da Cosmologia.

Foi a Teoria Geral da Relatividade de Albert Einstein (1878-1955) que recolocou
o problema cosmologico, ao abordar a questio de saber se as geometrias locaia esiio
ligadas a uma geometria universal. A partir dai, o desenvolvimento da Cosmologia esteve
associado & observagao astronomica. Em particular, no inicio do século XX, observacoes
de aglomerados globulares indicaram que esies estio distribuidos ao redor do centro da
Galdxia e ndo ao redor do Sol. Mais uma vez se deslocava o centro do Universo. Por outro
lado, & obtengio de um método de determinagio de distancias extragalaticas permitiu que
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Hubble verificasse n existéncia de outras galaxias além da Via Lictes, e abrisse, assim, a
via pare o grande desenvolvimento da Cosmologia moderna.

17.1 Expansac do Universo

Em 1912, Slipher e Pease, observando galaxias, descobriram que suas linhas espectrais
apresentavam um desvio para o vermelho, ou seja, uma linha emitida com uwim comprimento
de onda Ay, caracteristico da transicao atomica, ¢ observada com uni comprimento de onda
A > Ag. O deslocamento AX sofrido depende de Ay, mas para todas as linhas do especiro
A rAZAC

T
i (17.1)

¢ constante, sendo » definido coma desvio para o vermelho, ou “redshift”.
Em 1929, & partir da observacio de varias galixins para as quais foi possivel determinar
a distancia [}, Hubble verificou que havia uma correlacio entre z e n distinein (figura 17.1),
ou seja,
z=(Hp/e) D (17.2)

onde ¢ é a velocidade da luz ¢ Hy uma constante, canhecida atualmente como constante
de Hubble. Essa relacio entre “redshift” e distancia é chamada ler de Hubble.

E-I"‘

o

Figura I7.1

Uma explicacdo para esse desvio para o vermelho é o efeito Doppler, isio €, a fonte
estd em movimento com relacio ac observador ( Capitulo 8). Como o comprimento de onda
aumenta, a fonte esta se aflastando do observador com velocidade v, e o “redshift” ¢ dado
por:

_AX

w l.l‘=
g= g = {4 - PP (17.3)
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Para v < ¢ (caso das galaxias observadas):
:=uvfe (17.4)
Desse modo, substituindo (17.4) em (17.2), a lei de Hubble pode ser escrita como:
v=Hyg D (17.5)

indieando que as galaxias estdo se afastando de nos com velocidade v proporcional a
distancia que nos separa.

A constante de Hubble Hy, que corresponde a inclinagio da reta num grafico v x I,
temy wm valor entre 50 & 100 km/s.Mpe. Esse valor depende criticamente de nma boa
determinacio da distancia, visto que & medida de z tem uma precisio de 1079,

Uma caracteristica importante do movimento de recessio das galaxias ¢ sua izofropia,
isto &, £ o mesmo em qualquer direcio. Nio importa a regiio do espago em que a galixia
ge encontra, sua velocidade de recessio, em relacho ao observador, € proporcional a sua
distancia, com a mesma constante de proporcionalidade. Tal fato sugere que o Universo ¢
siméirico em relacio ao observador, e que o Universo esta em erpansdo. Podemos entender
essn expansao a partir de uma imagem bidimensional: imagine um balo esférico com a
superficie povoada de pintas (representando as galdxias); quando esse balao ¢ inflado, a
distiéncia entre suas pintas aumenta com ums velocidade queé ¢ proporcional & distancia
entre elas. QQualquer que seja a pinta em que se encontra o ohservador, as demais eslio
sempre se afastando em todas as diregoes. Portanto, nenhuma pinta tem uma posicio
privilegiada.

17.2 Principio cosmoldgico

A lei de Hubble indica que o Universo ¢ isolrapico e esti em expansio. Existem outras
evidéncias para a isotropia do Universo:

fa) A distribuicio das galixias e das radiogaldxias.

(b) A radiacio de fundo em microondas, prevista por Gamow na década de 40, e
detectada pela primeira vez por Penzias e Wilson em 1965, cujo espectro corresponde a
um corpo negro de temperatora T = 2,7 K.

() A radiagio de fundo em raios X, entre 2 ¢ 18 keV, correspondendo, provavelmente,
& radiagio integrada dos Objetos (Quasi-estelares.

Por outro lado, uma andlize das radiogalaxias mostra que sua distribuicho ¢ uniforme,
sendo evidenciada pela conlagen de radiogalixias até um fluxo imite 5, através do grafico
conhecido como logV — lag¥ {higura 17.2). De fsto, sendo V(L) o nlimero de radiogalaxias
com Auxe mator que 5, se esses objelos estao homogeneamente distribuidos, temos

NiLjxpV xpD? (17.8)

onde V ¢ o volume de raio D onde as radiogalaxias estdo distribuidas. Sendo § o fluxo
limite, & distineia I} poderemos observar objetos de luminosidade L = 4xD? 8. Dai,

N(L)x p L3 §7312 (17.7)
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011
logN{L) e log(pL}?) — g log§ (17.8)

como o primeiro lermo do segundo membro da equacao (17.8) ¢ uma constante, essa é a
equagho de uma reta, o que de fato ocorre com os objetos observados (fignra 17.2).
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Figura 17.2

Sabe-se, entretanto, que a distribuicao das galixias nao ¢ homogénea até escalas da
ordem de 100 Mpc, pois elas se distribuem irregularmente no espaco, formando sglomerados
e superaglomerados de galixias. Desse modo, pode-se considerar o Universo homogéneo
el esenlas maiores que 100 Mpec.

Todas essas observagoes levam a uma generalizagio das propriedades do Universo,
que constitui o ponto de partida da Cosmologia: o Principie Cosmoldgico. Tal principio
estabelece que o Universo ¢ homogénes e isolrdpico para qualquer observador que participe
da sua expansdo. Na verdade, a isotropia e homogeneidade do Universo foi adotada nos mo-
delos cosmoldgicos como uma hipdtese simplificadora muito antes de ter sido evidenciada
pelas observacoes astronomicas.

17.3 Modelos cosmolégicos

A gravitagho € a intera¢io entre os objetos celestes. Portanto, qualquer teoria sobre
a origem e a evolugio do Universo deve ser bascada em uma Teoria da Gravitacio. No
século XVII, Newton concebe a interagao gravitacional como o resultado de uma forga que
alua enlre as massas dos corpos ¢ varia com o inverso do quadrado da distancia.
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Exisie um modelo newtoniano para o Universo, eujas hipiteses fundamentais sio: o
Universo € jnfinilo ¢ homogénen, e a velocidade da luz & infinite. Entrelanto, pode-sé
dizer que foi o aparecimento da Teoria da Relatividade Geral de Einstein, em 1915, que
possibilitou o desenvolvimento da cosmologia tedrica como ciencia. Essa € uma teoria da
gravitagho na qual o espaco-tempo é curvo, e as trajetdrias dos objetos sho determinadas
por essa curvalura; esta, por sua vez, determinada pela matéria ¢ energin contidas no
Universo. Ae contrario de Newton, Einstein nao viu a gravitacio como uma forca, mas
como uma manifestacio da curvatura do espago-tempo,

Considere um observador em repouso com relagho a matéria local, ¢, portanto, parti-
cipando da expansio do Universo. Dizer que ¢ Universo se expande é dizer que a distineia
entre dois observadores cresce com o tempo. Se a expanzaoc ¢ homogénes e isotropica,
define-se o fator de eacala Bft) como

r(t) = Rit) #'(') (17.9)

onde r e r' sho as posigdes dos observadores em dois instantes { e 1'. Pelo Principio
Cosmoldgico, R({) € o mesmo em qualquer ponto do espaco ¢ independe do sistema de
referéncia, R(f) ¢ chamado fator de escala pois, & medida que o tempo passa, todas as
distdncias variam com esse fator. Note que, se¢ R({) aumenia com o tempao, o Universo
ealit 8in expansdo, e se diminui, o Universo estd em contracdo.

Toinemos a derivada da equacio (17.9) em relagio a i:

dr _d(Rr') 1dR_,
dt FT) —RERF EI?.I“]

que pode ser posta na forma de

dr

5 = H() r (17.11)
onide usamos | iR

H(t) = B (17.12)

Considerando na equagao (17.11) { = {y, islo ¢, o instante presente, e dr/dl = v, lemos
v = H{lg)r, que corresponde & lei de Hubble {equagio 17.5) com Hy = H(lg).

S5ao 10 as equagbes de Finstein da relatividade geral, associando a geometria do
espago-tempo hs propriedades fisicas. Esse sistema de equacies se rediuz a duas se for
escolhida mmma métrica & s& o principio cosmoldgico for adotado, além da conservacio
energin-momento, No chamado modelo padrdo, as equacies tomam a seguinie forma:

280 Em K(t) e (17.13)

dr

B ——[p{!} 31'“}

]MH (17.14)

onde p(t) e pl!) sho a densidade e pressao totais {matéria mais radiacio) e K{1) = kf.ﬁ:{i]
s curvatura do espago, sendo k o chamado imdice de curvatura, com valores +1, 0 e -1
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¢ correspondendo, respectivamente, a Universo fechado, plano e aberto {ver tabela 17.1).
As equagoes (17.13) e (17.14) sBo também chamadas de equagdes de Friedmann, com
a constanie cosmologica ignal a zero. Vale notar que Einstein introduziu a constante
cosinologicn nas equagies para evitar uma solugio que implicava em expansio do Universo,
gue, wa época, ainda niao fora observada,

As equacoes (17.13) e (17.14) sio resolvidas para equagies de estado (relacio entre p
¢ p) convenientes. As solugdes fornecem R(t), que esta diretamente associado & curvatura
{tabela 17.1). Modelos com p = 0, ou modelos de Friedmann, sio uma boa aproximacio
para o Universo atual, pois a densidade de matéria ¢ muito maior que a da radiacio, e a
pressio, associada ao movimento peculiar das galaxias, pode ser considerada nula.

Ha algamas grandezas cujos valores estio direlamente relacionados & curvatura de

Universo, de modo que uma determinagio observacional poderia definir o tipo de Universo
e gue vivemos. Sao elas:

Parametro de densidade:
B=p /o {17.15)

onde p, = 3H? [{Br(7) é a chanada densidade eritica, eujo valor atual, usando-se H, =
50 km/s.Mpe € p.p = 5 % 107* g/em?. Usando-se as equagies (17.12) e (17.13), temos
R* H?

oF

K=(11 -1)

{17.16)

que relaciona o pardmetro de densidade 4 curvalura do espago. Portanto, o sinal de K
esta determinado pelo sinal de (f1 — 1), isto ¢, o Universo ¢ fechado, plano, ou aberto se
o parametro de densidade for maior, igual, on menor que 1, respectivamente, ou seja, se a
densidade for maior, igual, ou menor que a densidade critica.

Parametro de desaceleragao:

R

= T2 (17.17)

no caso dos modelos de Friedmann com pressio nula, g = 11/2.
This parametros sao importantes, pois sio, em principio, mensuraveis, Em geral, os
s vidlores atuaizs sao indicados por s e qo.

17.4 Testes cosmoldgicos

Como vimos na se¢io anterior, o Universo tem uma curvatura que define o sen futuro,
isto é, se vai expandir para sempre (aberto e plano), ou se vai expandir até um raic méximo
e depois contrair (fechado). A curvalura é uma propriedade intrinseca de uma superficie
e poderia ser determinada com medidas locais.



Astronomis & Astrofisica

Tipo de Universo Fechado Flano Aberto
Indice de Curvatura +1 0 -]
Geometria Hiperbolica Plana Esférica
Densidade - Pe < Pe
0l >1 i <1
n = 1/2 1/2 D<qgo<1/2
Evolucio
de "
Rt}
== - g f
t
Tabela 17.1

Vamos considerar superficies bidimensionais. Superficies planas tém curvatura nula.
O espago de curvatura nula é o espago euclideano, infinito. A esfera é um espaco de
curvatura constante positiva, e fechado. Uma superficie de curvatura constante e negativa
se assemelhs a uma sela de cavalo. Para se obter a curvatura de uma superficie podem-ge
medir angulos, dreas ou perimetros de circulos sobre a mesma. Os valores obtidos permitem
conhecer sua curvatura conforme ilustrado na figura 17.3.

No caso do Universo, uma medida desse tipo somente seria possivel se pudéssemos
ir a galaxias muito distantes ¢ fazer medidas por triasngulagio. Como néo é possivel,
procuram-se observagoes possiveis:

(a) Nimero de galdxins em um dado volume

Ainda usando a representagio bidimensional (figura 17.4), podemos verificar que, se as
galdxias estio uniformemente distribuidas no espaco, o nimero de galixias em wim volume
de raio r aumenta se aumentarmos o raio. Entretanto, o fator de aumento depende do tipo
de Universo. Assim, se o raio passa de r a 2r, o nimero de galdxias passaria de N a 8N
no caso plano, mas seria menor que 8N, no caso fechado, e maior que 8V, no Universo

aberto. Infelizmente, as observagdes atuais ainda nio permitem decidir entre os Lrés tipos
de Universo.
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ZeY

Figura I17.3
(k) Relagho magnitude-“redshift”

Ja foi visto que exisle uma relagio entre a magnitude aparente m, a magnitude abso-
luta M, e a distineia D) de uin objeto, dada por {Capitulo 8)

m — M =5 logD{pc) — 5 (17.18)

ou 2eja, conkecendo-se o valor M, ¢ medindo-se o valor m, pode-se determinar a distincia

D. No caso de galaxins, usando-se a lei de Hubble {equacgio 17.2), ¢ lembrando que a
distancia ¢ expressa em Mpe, temos

m =M =25 < 5 logHy + 5 lag{cz) (17.19)
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Figura 17.4

g+ 2.8
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Figura 17.5
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Entretanto, ¢sza expressao so ¢ valida se z < 1. Parn objetos muito distantes, os efeitos da
curvalura do Universe devem ser levados em conta, e ¢ possivel mostrar que, nesze caso,

m o= M =255 logHy + 5 loglcz) + 1,086(1 — gp)z + ... (17.20)

Entan, He & go podem ser determinados (figura 17.3). Para isso & necessario encontrar um
conjunto de objetos de mesma magnitude absoluta, ¢ medir suas magnitudes aparentes ¢
sens “redshills”, [sso fof feito para as galaxias mais brilhantes de 103 aglomeradoz. Entre.
tanto, a dispersio dos pontos no grafico “redshift”-magnitude ¢ muito grande ¢ a magnitude
aparentc atingida (m < 18) ndo foi suficienle para permitir uma boa determinacio de gy.
Ha sinda uma dificuldade de carater fundamental: a da evolugio da luminosidade desses
objelos, que, caso exista, deve ser levada em conta, pois objetos com = pequeno seriam
mais evolufdos que aqueles eom 2 grande. Até o presente momento, os dados ohservacionais
somenie permitem concluir que {1y < 4.

(¢) Relagho difimetro aparente-“redshift”

Um objeto de didgmetro d que estd a vima distancia D % d é visto no espaco euclideano
col W diametro aparente # = d/ 0. Atuando como uma lente, a eurvatura do espago
modifica essa relagdo. Pode-se mostrar que

HolD

=

P = 1+ {go + 3)2/2... (17.21)

fornecendo uma relagao entre 8 & = que depende de gq.

Esse teste [oi aplicado as galaxias mais brilhantes de varios aglomerados (figura 17.6),
obtendo-se gy = 0,15, ou seja, 1y ~ 0,3, Entretanto, neste teste ha também uwma difi-
culdade de carater evolulive, pois o diametro das galn':l:ia& pode variar com o tempo (por
canibalismo, por exemplo) e falsear a relagio, pois aglomerados com diferentes z podem
estar em fases diferentes de evolucao.

s ';
5 E‘j=
S O5) o
) 2
& \\--..__________,_,_.--'""'1 I
g-ﬂ.ﬂl-— \1
| I

1 I 1

=
logZ
Figura I7.6
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(d) Densidade atual

O valor de 11y depende do valor da densidade atual do Universo, py. Se, de fato, a
maior parte da matéria estiver na forma de galaxias, podemos ter uma estimativa de gy
e compara-lo a p.. Para isso, devemos ter o nimero de galaxias por unidade de volume e
multiplicar pela massa média das galixias. Observagoes indicam 25, ~ 0,01, apontando
para um Universo aberto,

Entretanto, a determinagho da massa das galdxias, e consequentemente, de sua massa
média, envolve dificuldades maiores. No easo de galdxins espirais, a massa pode ser abtida
a partir da chamade curva de rofagde, que fornece a velocidade de rotagio v em fungio da
distancia r ao centro da galaxia {Capfiulo 15). Se supusermos que a massa esta concenirada
nas regides cenirais, espern-se que longe do nicleo a velocidade de rotacio varie com r= /32,
Entretanto, observagoes recentes 1ém indicado que v é aproximadamente constante longe
do centro, sugerindo a presenca de massa escondida ou mazsa escura. Nesse caso, exisiiria
no Universo numa quantidade de matérie maior que & indicada pela matéria brilhante, ¢ o
parametro de densidade poderia ser maior,

A natureza da matéria escura, bem como sua distribuicio, nio sio conhecidas, Pode
tratar-ge de matérin comum na forma de buracos negros, planetas, ou gas muito guente
em aglomerados de galdxias que somente emite raios X, ou ser constituida de particulas
exoticas como neutrinos massivos, axions, fotinos, gravitinos, ete. Esse ¢ um dos grandes
problemas da Astrofisica contemporinea,

17.6 O Big Bang

A partir do Prineipio Cosmologico ¢ dos dados ohservacionais, o que se pode saber
sobre o historin do Universo? Como para qualquer outro sistema fisico, o estudo das pro-
priedades do Universo através dos tempos ¢ feilo com moedelos ledricos, a partir dos quais
as caracteristicas do sistema sao caleuladas e comparadas com oz dados observacionais. Os
maoidelos siio baseados nas equagies de Einstein da Relatividade Geral.

Na década de 40, Gamow e colaboradores propoem um modelo de Universo, atual-
mente conhecido como modele padrio, baseado no fato de que o Universo estd em expansio.
Houve entio um instante no passado em que & matéria que hoje constitui as galixiaz es-
teve muito concentrada. Esse estado inicial, de densidade infinita, ¢ o chamado Big Bang.
Supondo que a velocidade de recessio das galixias nio variou com o tempo, podemos
calcular o tempo decorrido desde o Big Bang até o presente, denominado tempo de Hubble.
Esse ¢ o tempo necessario para que duas galaxias, atualmente separadas pela distancia D,
estivessem juntas, ou seja, iy = Dfr = 1/ H,. Portanto, supondo Hy = 50 km/s.Mpe, o
Big Bang ocorren a cerca de 20 hilhdes de anos.

() Big Bang corresponde & uma singularidade nas equagies de Einstein, quando t — 0,
B =0, p— oo, T — oo, e cuja natureza depende da curvatura do Universo, Nos instantes
iniciais, os efeitos quanlicos geriam importantes, mas nade se sabe sobre esse periode,
conhecido como era de Planck. Embora ainda nic se tenha a teoria adequada pars a
determinagio das condigdes fisicas nos instantes iniciais, o sucesso do modelo padrio tem
sido reconhecido, sendo amplamente aceito.
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e infcio, & matérin estava extremamente concentirada, havendo nma interagéo muito
forte com a radiagio eletromagnética, o que garantia o equilibrie termodinamico matéria-
radiacio. Como resultado, essa “sopa” inicial se comportava como uin corpo negro a alia
temperatura. Com a expansio, matérin e radiacio se resfriam e a evolugao do Universo
apresenta diferentes fases:

(a) Origem da matéria

A matéria teria se originado nos primeiros instantes através de processos de intercon-
versao de particulas do tipo

7 +y +=p+p

onde a energia dos fotons, para formar um par particula-antiparticula, deve ser da ordem
de E = 2me*. Como a energia média da radiacio de corpo negro é kT (k é a constante de
Boltzmann), uma particula X com massa de repouso my pode ser lormada, juntamente
com sua aniiparticuls, enquanto kT > 2mye’. Por exemplo, os protons e sntiprotons
teriam sido formados enquanto T > 10'* K, que corresponde a £ ~ 2 % 107% 5. Como os
protons sac as mais leves das particulas pesadas (hadrons: p,n, ... ), esse tempo marca o
final da era khadrénica. J& os elétrons e pdsitrons (leptons: e, e, e neutrinos COTTESPOn-
dentez) sho formados enquante T > 10'7 K, on até { =~ 25, tempo correspondente ao final
du era leplonica.

{(b) Nucleossintese primordial

Apds a formacio das particulas, a maior parte da energia do Universo esld na forma
de folons, porlanto, essa época ¢ denominads era da radiagde. No inicio dessa era, quando
a temperatura era da ordem de 10° K, reaches nucleares entre prétons e néutrons scabam
por produzir os primeiros nicleos compostos. E a nuclepssintese primordial,

Oz ealeulos mostram que, até t ~ 3 minutos, formam-se os nicleos de *He e peque-
nas quantidades de D, *He e "Li (figura 17.7). Niicleos mais pesados nao sio formados,
privcipalmente porgue nao existem nicleos estaveis com massa atomica 5 e 8, e, tambem;,
porgue o resfriamento do Universo por expansio nao permite haver mais reagoes de fusdo.
Tades os demais elementos formam-se mais tarde, no interior das estrelas ou em processos
explosivos associados aos estagios finaiz da evolugao estelar.

A nucleossintese primordial ¢ um dos resuliados importantes do modelo de Big Bang,
pois a abundancia de *He prevista pela teorin (da ordem de 257 da massa de H) € proxima
do valor observado. Além disso, como as abundancias produzidas dependem fortemente
das condictes fisicas nos primeiros instantes da era da radiagio, uma comparagio com
os resullados observacionais permite impor limites sobre a densidade atual da matéria
bariénica (p.n). Os resultados resiringemn s densidade de matéria na forma barionica
eulre 0,01 < Ny < 0,2. Umn oulro resultado importante & a previsio de que hi apenas trés
tipos de neutrines {(do elétron, do mion ¢ do tau), o gque foi recentemente confirmado nos
aceleradores do CERN e de Stanford.

iz) Radiagao de fundo e formagao de estruturas

Apods uns 2000 anos do inicio da expansio, a matéria comega a dominar o Universo ¢
a radiagio se torna um constituinte secundario. E a era da matério. A matéria exisie na
forma ionizada e interage fortemente com a radiacio. Entretanto, a temperatura continua
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a diminuir e quande T = 3000 K, ou t = 10° anos, os protons e micleos de He recapturam
os elétrons do gas e se recombinam. Depois da recombinagio, a matéria fica neutra e
transparente & radiagao. Eo desacoplamento matéria-radiagho, ¢ os dois constituintes do
Universo passam & evoluir independentemente um do outro,

Tempo(s)
0 10° 0’ 1)
i " aH -
Iﬂ?_ -}
6% 2H i
of *He -
Toy & i

!i T

Fracao de massa

TLI

&L) =
110

| : I
LOx 0% 03« 1o* 0.1 x 107
TemperaturalK)

i
30x 107

Fl-g'":r'd. IET

A radiacdo se resfria como win corpo negro, hoje com temperatura T = 2,73 K,
Essa radiacio remanescente do Big Bang, conhecida como radiagde cdsmica de funde, foi
prevista por Gamow e deteciada pela primeira vez por Penzias ¢ Wilson em 10685. Esse
resultado constitui mais um ponto a favor do modele padrao e destruiu definitivamente
o modelo de Universo estacionario. Uma vez que antes da recombinagao o Universo era
opaco & radiagio, 54 podemos “vé-la” em uma esfera limitada pela época da recombinagao,
e que corresponde a um “redshift” da ordem de 1000,

E apis & recombinagio que se originam as estruturas de matéria: galaxias, estrelas,
planeias. Flutuagbes de densidade no Universo primordial crescem apis a época da re-
combinacio e podem se condensar ou se [ragmentar dando origem aos objetos celestes,
Existem dois cendrios possiveis que deserevem esse processo: {i) o adiabatico, em que as
grandes estruburas sdo formadas primeiramente, e depois as menores se formam por frag-
mentacio (superaglomerados de galixias sio formados com massas da ordem de 10'% Mg,
& se fragmentam em aglomerados de galdxins ¢ galaxias); (i) o isotérmico, que preve gque
as primeiras estruturas formadas tém massas da ordem de 10% Mg, tipicas de aglomerados
estelares, & as maiores sio formadas por agregacio. Um resumo dos diferentes periodos de
evolucan do Universo é dado na tabels 17.2.
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evento t (8) z
Big Bang 0

Final da era de Planck 1954 1072
Final da era hadronica 109 1043
Final da era leptonica 1 10*
Nucleossintese primordial 10° 10*
Final da era da radiacio 10"! 10t
Epoca da recombinacin 102 10*
Tempo presente 107 1]

Tabela 17.2

17.6 Modelo Inflaciondrio

Os sucessos do medelo de Big Bang dependem de eventos que aconteceram nos
primeiros segundos, cuja compreensio ainda nio estd compleln e depende muito da teo-
rin das particulas elementares. Um grande esforgo tem side empregado para se cons-
truir wma teoria que unifique as interacoes fortes, fracas e elelromagnéticas, estas duas
ultimas ja unificadas pela teoria de Weinberg-Salam-Glashow. Sao as chamadas Teorias
de Grande Unificagdo (ou GUTs). Como parte desse trabalhio de unificagio, foi desen-
volvido o conceito de quark, uma particula elementar que seria o constituinte basico das
demais particulas. As GUTs predizem que a unificagio das interacdes forte e elstrofraca s
aparece a energias mais allas que 10" J. Tais energias nao sio atingidas pelos aceleradores
terrestres, mas poderiam ocorrer a 1077 5 do Big Bang. Assim sendo, o Big Bang pode
servir como teste das GUTs, que, por sua vez, tém implicacies importantes no modelo de
Big Bang.

Apesar de seu sucesso, o modelo padrio apresenta alguns problemas:

(i) O desbalanceamento entre matérin e antimatéria: a interacio fton-féton produg pares
particula-antiparticula, mas o Universo observado nio contem 50% de antimatéria,

(i) A planura do Universo: se fly for levemente diferente de 1 no inicio do Universo, o
desvio cresce muito com & evolugio e seria muito diferente de 1 no presente. Somente num
Universo plano {1y seria sempre igual & 1. Come explicar os valores observados proximos
de 17 O modelo padrao considera um valor muite proximo de 1.

(iii} A formagho de galixias: observagdes indicam que as galaxias foram formadas nos
primeiros bilhes de anos, mas, antes do desacoplamento, a radiagio impede a formagao
de condensagies. O modelo padrio supde que existem inomogeneidades eriadas no primeiro
segundo, sem nenhuma explicacho fisica.

As GUTs fornecem uma solugio para esses problemas ao predizer uma quebra espon-
tanea de simeirin das interagoes fundamentais quando T = 1057 K, ou f ~ 10~%* 5. Uma
analogia permite entender melhor esse processo. Considere um liguido que se congeln.
Enquanto liquido, pode ser visto de qualquer direcio ¢ parece exatamente o mesmo, isto
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¢, tem simetrin de rotagho, Quando se solidifica, sua estrutura & diferente em diferentes
diregies - a simetria de rotagio foi quebrada. O mesmo teria ocorride no Universo com a
quebra de simetria das interagoes.

- ff'"ﬂfﬂﬂiwmﬁ ncrg ds galciics /F‘f‘lunm

10+ 9 Desacoplamants maotersa = fahm

* # D-:lmmm - .I_ xva 'H' Iintaracias
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Sl | %, #%% * ¥
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Is
~ 1o \ confinamentc de Quarks ]
L7
E m.'!'__ interagoes
i Sopa  eletron-gQuork eletrofracos
28
o +

- 35 Inflogda 16"
T | GUTs
ﬂrn"ilullndu I':j“
et T quinticos(superorovidode]
~uid i

Figura 17.8

Durante a mudanca de fase ha liberagho de energia, provocando uma grande e répida
expansiao do Universo - um fator 10%" em 10 5, Eo periodo inflaciondrio, que resolve o
problema da planura do Universo, pois essa expansio rapida torna planas as regides curvas.
Alem disso, na mudanga de fase o nimero barionico nao é conservado, permitinde uma
diferenga entre niimero de barions ¢ de anti-barions. Finalmente, assim como num liquido
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congelado aparecem imperfeicoes, a mudanca de fase criaria pequenas falhas no Universo
gue serviriam como nicleos de condensacio, ou sementes, para a formagao das estruturas
observaidas.

A figura 17.8 ilustra, esquematicamente, a evolugio do Universo primordial num
cendrio inflacionario.

Embora o medelo inflaciondrio resolva alguns problemas, ainda restam virios pontos
a serem esclarecidos. Em particular, o do erescimento das condensagoes para formacio de
estruturas, cujas teorias, mesmo com o auxilio da matéria escura, encontram dificuldades,
principalmente devido aos limites impostos pela isotropia ¢ homogeneidade da radiagac
cosimica de fundo, indicando que na época do desacoplamento matéria-radiagio grandes
condensaches de matéria nao poderiam estar presentes.
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