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APRESENTACAO

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

o Cosmo estamos também indagando sobre a nossa propria origem.

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

estavam bem mais proximos.

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

equacionar o Universo.

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

surpreendente e impressionante.

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

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

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

intercalados por imensos vazios.

Até onde os instrumentos podem satisfazer a nossa curiosidade, avangamos no espago e
retrocedemos no tempo, em dire¢do aos limites do Universo, que nos mostram a sua

infancia e adolescéncia.



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

energia produzem espetaculos fantasticos, em continua transformagao?

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

para ampliar os horizontes do nosso proprio mundo.

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

astronomia.

O curso pretende tragar as linhas basicas do que a astronomia ja4 conseguiu decifrar,
delineando também um quadro da evolucdo das idéias e das técnicas utilizadas na
pesquisa cientifica. Paralelamente, sdo mostrados os trabalhos que a Divisdo de

Astrofisica do INPE vem desenvolvendo.

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

de novas idéias e tecnologias.

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

seus alunos.

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

vindas.
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1.1 INTRODUCAO

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

Este capitulo pretende, dentro de certas limitacGes, apresentar aos educadores e
estudantes universitarios uma introdugdo aos fendmenos celestes presentes no nosso dia
a dia muito embora passem despercebidos pela maioria. Os fendmenos relacionados
exclusivamente a dindmica da atmosfera de nosso planeta nao serdo abordados. A
influéncia da atmosfera terrestre na observacao cientifica dos astros ¢ enfocada no

Capitulo 2.

1.2 NASCIMENTO DA ASTRONOMIA

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

profissionais, familiares e pessoais?
12.1 PRE-HISTORIA

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

estagdes. Certamente, o Sol foi o primeiro astro a ser notado. As razdes sao obvias: € o

1-9



Sol que proporciona a mais evidente alternancia de claro-escuro da natureza (o dia ¢ a
noite) e que atua como a principal fonte de calor para n6s. A Lua foi o segundo astro a
ser percebido, visto que ilumina a escuriddo da noite, especialmente em sua fase cheia.
As estrelas devem ter sido notadas em seguida, como pontos brilhantes em contraste a
um céu bastante escuro. Os outros cinco astros errantes (significado original da palavra
planeta, de origem grega) visiveis a olho nu s6 foram notados, quando a observagao do
céu se tornou persistente noite apds noite. Esse tipo de investigacdo da natureza ja
necessitava de um pouco mais de inteligéncia por parte de nossos ancestrais. Ha
desenhos rupestres (inscritos em rochas) que incluem figuras de astros. Tanto os astros,
como os animais, as montanhas, as florestas, os desertos € a dgua eram tidos como

divindades porque ndo eram inteiramente compreendidos.
1.22 MUNDO ANTIGO

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

como a da Antiga Grécia.

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

Lua, o deslocamento dos planetas por entre as estrelas, os cometas e as estrelas



cadentes. Além do mais, nossos antepassados buscavam associar os fenomenos celestes

aos terrestres e vice-versa.

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

Zodiaco sdo um exemplo.

1.3 PERCEPCAO E CONTAGEM DO TEMPO

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

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

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

determinada cultura, antecipar as estagdes de cheia e vazante de um rio e conhecer as



datas das celebracdes religiosas. Por incrivel que parega, a primeira marcagdo de tempo

ocorreu para periodos longos (meses € anos) e ndo para intervalos curtos (dias e horas).

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

necessidade de conhecer o caminho de ida-e-volta era dbvia.

O QUE SAO CONSTELACOES?

Constelacdo ¢ umaregido da esfera celeste onde existe uma certa configuragdo
projetada de estrelas. Os antigos astronomos costumavam associar figuras de objetos,
herdis ou deuses a tais configuracdes de estrelas. Muitas sociedades herdaram
as constelagdes de outras enquanto que algumas conceberam suas proprias
constelagdes como aquelas do grupo indigena tupi-guarani. O termo constelacdo vem do
vocabulo latino constellatio, que significa reunido de astros, muito embora as estrelas de
uma constelacdo ndo estejam fisicamente reunidas pela gravitagdo em fun¢do das
enormes distancias que as separam. As 48 constelagdes classicas foram compiladas pelo
grego Ptolomeu em 137 d.C., inclusive as zodiacais. Parte das constelagdes classicas
simboliza estérias e mitologias herdadas dos povos antigos da Mesopotamia e Egito.
Em 1929, a Unido Astronomica Internacional estabeleceu uma cartografia completa da
esfera celeste contendo 88 constelagdes no total. As 40 outras, acrescentadas na era
moderna, foram definidas principalmente na época das grandes navegacdes oceanicas.
Elas simbolizam essencialmente animais pertencentes as novas terras “descobertas”
pelos europeus, e objetos usados na navegacdo da época. A maioria das constelagdes

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

O QUE E NAVEGACAO CELESTE?

Um dos tipos mais antigos de orientagdo no espago € no tempo, utilizados pelo homem
para se movimentar pela superficie terrestre, ¢ a navegagdo por meio da posi¢do das
estrelas no céu. A navegacdo celeste ¢ mais comumente aplicada para navegacdes
maritimas. A partir da observacdo da posicao de determinadas estrelas com relacdo ao
Meridiano Celeste Local e ao Horizonte, pode-se calcular a posi¢cdo geografica correta

de um lugar.




1.3.1 ANO SOLAR E LUNACAO

A observagao sistematica do deslocamento do Sol no céu permitiu ao homem perceber
dois fatos notaveis: (i) tanto o nascer do Sol como o p6or do Sol ndo ocorrem diariamente
nos mesmos pontos do Circulo do Horizonte, (ii) a duracdo desse deslocamento ¢
diferente dia apos dia. O mais incrivel foi notar que esses fatos ocorrem de forma
ciclica, cujo periodo ¢ denominado de ano solar ou tropico. O ano solar tem 365,2422

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

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

com 12 meses, originarios das 12 lunagoes.
1.3.2 HISTORIA DOS CALENDARIOS OCIDENTAIS

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

de uma homenagem a esse imperador romano apds sua morte. A palavra calendario



provém da nomenclatura latina usada pelos antigos romanos para a designagdo da
primeira parte de um més: kalendae. As outras duas partes de um més eram

denominadas de nonas € idus.

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

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

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

Desta maneira, o ano 4000 nio devera ser bissexto.

Alguém poderia propor mais uma reforma ao nosso calendario, fazendo um ano

composto por 13 meses de 28 dias, porém isto € bem improvavel.

13.3 CALENDARIO VIGENTE

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

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

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

€ composto por cinco termos:

(a) o primeiro ¢ a duragao do ano padrao;



(b) a adicao da fragdo 1/4 corresponde a soma de um dia a cada quatro anos (os anos

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

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

anos;

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

anos, aproximadamente.

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

2300 nao o serao.

ORIGEM DA SEMANA

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

qual significa dia do Senhor, quando da sua conversdo ao cristianismo.




DECADA, SECULO E MILENIO

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

ocorre a mudanca de década, século e milénio?

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

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

1.4 DIAS E NOITES

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

carruagem.

14.1 DIA SOLAR E DIA SIDERAL

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

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

A primeira definicdo de dia veio da observacdo do Sol, que corresponde ao Dia Solar.

Além do mais, por questdes praticas, o homem sentiu a necessidade de criar uma




ordena¢do matematica para o dia/noite, visto que nds possuimos um reldgio bioldgico
interno, completamente adaptado ao ciclo diario do Sol. O Dia Solar corresponde ao
intervalo de tempo entre duas passagens consecutivas do Sol pelo Meridiano Celeste do
lugar, uma linha imaginéria no céu que une os Pontos Cardeais Norte e Sul passando
pelo Zénite (ponto imaginario no céu diametralmente oposto ao centro da Terra). O Dia

Solar ¢ dividido por definicdo em 24 horas solares.

Uma outra referéncia astrondmica para definir o dia ¢ representada pelas estrelas. E o
dia sideral. Corresponde ao intervalo de tempo entre duas passagens sucessivas de uma
determinada estrela pelo Meridiano Celeste Local. Por convencdo, o dia sideral ¢

dividido em 24 horas siderais.

O Dia Solar e o dia sideral sdo diferentes pela simples razdo de que a Terra nao ¢ imodvel

e sim translada ao redor do Sol. Qual é 0 mais curto? Pensemos juntos: enquanto a Terra
gira em torno do seu eixo ela continua o seu deslocamento ao redor do Sol no mesmo
sentido e para que o Sol volte a assumir a mesma posi¢ao no céu depois de uma rotacdo
completa da Terra, serdo gastos alguns minutos a mais. Portanto, o Dia Solar ¢ mais

longo do que o sideral por apenas 3 minutos e 56 segundos em média.

1 Dia Solar = 24 horas (solares)

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

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

torno de si mesma? O referencial mais adequado para se medir a rotacao da Terra ¢

dado pelas estrelas distantes e ndo pelo Sol. Devido as proprias distancias das estrelas,
que estdo muito mais longe do que o Sol, suas posi¢des no céu sdo praticamente

constantes. Portanto, emprega-se o periodo sideral.

A noite ¢ a parte do dia, de 24 h, quando o Sol estd abaixo do plano do Horizonte. Ha
varias defini¢des de noite. A noite civil comega (e termina) quando o centro do disco
solar situa-se a 6 graus abaixo do Horizonte e a noite astrondmica, quando o Sol esta a
18 graus. Os Dias Civil e Astrondomico sdo os complementos respectivos dessas

defini¢cdes de noite. Durante a noite astronomica, o céu ndo sofre alteracdo em brilho



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

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

esta acima do Horizonte € noite como seu complemento.

MEIO-DIA SOLAR E GNOMON ASTRONOMICO

Quando o Sol cruza o Meridiano Celeste Local, estamos na metade tanto do “dia claro”
como do dia civil e do dia astrondmico, o meio Dia Solar. Diz-se que o Sol culminou,
de modo que ele atinge sua altura maxima no céu, projetando a menor sombra de
qualquer objeto. Se esse objeto for uma haste perpendicular a uma superficie horizontal
plana (um gndmon astrondmico), sua sombra minima diaria fica sempre alinhada
paralelamente a direcdo norte-sul. O gndmon ¢ o mais antigo instrumento de observacao

astronOomica.

TEMPO ASTRONOMICO E TEMPO ATOMICO INTERNACIONAL

Até meados da década de 50, a unidade basica de tempo, o segundo, era definida pela
Astronomia. Um segundo de tempo correspondia a cada uma das 86.400 partes do Dia
Solar médio (1 segundo = 1/86.400 de 24 horas solares médias). A partir de entdo, o
segundo passou a ser definido como sendo o intervalo de tempo gasto por
9.192.631.770 ciclos de uma transicao eletronica hiperfina do &tomo de Césio 133. Essa
¢ a definicdo do segundo internacional, ou melhor, tempo atémico. Contudo, o padrao
de tempo usado por nos ¢ o tempo universal coordenado, que corresponde ao tempo
atomico corrigido na origem, toda vez que a diferenga com relagdo ao tempo

astronOmico ultrapassa um certo valor.

14.2 ESFERICIDADE E MOBILIDADE DA TERRA

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

embora Aristoteles (600 a.C.) ja o tivesse proposto, ao observar eclipses da Lua (a




sombra da Terra era sempre circular quando projetada na Lua), e Eratostenes (240 a.C.)
ja tivesse calculado o raio terrestre. Com as grandes viagens de circunavegacdo, todos

tiveram que aceitar tais idéias.

Eratdstenes notou que o Sol ndo ficava a uma mesma altura no céu, simultaneamente
em duas cidades do Egito Antigo (Alexandria e Siena, atual Assuan), situadas
aproximadamente no mesmo meridiano terrestre. Ele observou que ao meio dia de um
Solsticio de Verdo, enquanto o Sol iluminava o fundo de um pogo d’4gua em Siena, um
gnoémon projetava uma pequena sombra em Alexandria, como ¢ mostrado na Figura 1.1.
Bastaria, entdo, conhecer a distncia entre as duas cidades e o angulo de separagdo entre
elas em relagdo ao centro da Terra. Este angulo corresponde aquele formado pelo
gnoémon e o raio de luz vindo do Sol, cujo vértice € a propria extremidade superior do
gndmon. Admitindo-se uma distancia de 5.000 stadias (unidade de comprimento da
época; 1 stadia = 185 m), a estimativa de Eratostenes para o diametro polar da Terra foi

de 14.722 km, proximo do valor real de 12.718 km.

raios do Sol %::%

d(AS) = 5.000 stadias =925 km --> 7°2
2nR > 360°
2Rxmx7,2=925x360km

2R = 14.722km
FIGURA 1.1 - MEDICAO DO RAIO TERRESTRE POR ERATOSTENES (240 A.Cc.). O
PONTO A DESIGNA ALEXANDRIA, S, SIENA ONDE UM POCO E ESQUEMATIZADO E C,

O CENTRO DA TERRA. O RAIO POLAR DA TERRA E DESIGNADO POR R.



E facil compreender a idéia de imobilidade da Terra, seja ela esférica ou nao. Do ponto
vista de uma pessoa sobre qualquer ponto da superficie terrestre exceto os polos,
observa-se que tanto o Sol como a maioria dos outros astros surgem no Horizonte leste,
elevam-se no céu e vao se esconder na parte oeste. Parece, entdo, que todo o céu esta
girando em torno de nos. Além do mais, quando jogamos qualquer objeto verticalmente
para cima, ele sempre cai em queda livre no mesmo lugar de onde saiu (se nao estiver
ventando no momento); dando a impressao de que a Terra como um todo ndo se move
como era concebido pela Fisica Aristotélica admitida até a revolucdo cientifica do
Renascimento Europeu. Contudo, segundo a Fisica Newtoniana, o mesmo pode-se
afirmar quando repetimos essa experiéncia dentro de um veiculo em movimento
retilineo e uniforme, que em primeira aproximacdo pode representar o efeito do
movimento de rotagdo da Terra num dado ponto de sua superficie. Foi notdrio o debate
cientifico entre as idéias revolucionarias de Galileu e o paradigma cientifico daquela
época, transformado em dogma pela Igreja Crista. As leis de movimento elaboradas por
Newton sustentaram a aceitagao das idéias de Galileu: a Terra ndo esta imovel no centro
do Universo, mas sim, gira em torno de si mesma e translada ao redor do Sol (leia a
secdo A EVOLUGCAO DO CONHECIMENTO SOBRE O SISTEMA SOLAR do capitulo O SISTEMA

SOLAR, para mais detalhes).

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

torno da vertical do lugar.

1.43 ESFERA CELESTE E ROTACAO DA TERRA

Qualquer pessoa ao observar o céu de um local descampado percebe que esta no centro
de um grande hemisfério celeste. Esse tipo de visualizagdo do céu contribuiu para a
concepgdo do geocentrismo. O céu na Astronomia ¢ idealizado como uma grande
esfera, a esfera ou abdbada celeste, que esta centrada na Terra (visdo geocéntrica:

Figura 1.2).
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O movimento dos astros no céu, ao longo de um dia ou uma noite, ocorre de leste para
oeste. Dizemos que é um movimento aparente, porque nao sao os astros que se movem,
mas sim a Terra que gira de oeste para leste. A Figura 1.2 mostra que a esfera celeste

parece girar no sentido contrario ao da rotacdo da Terra.

A trajetoria de um determinado astro durante seu movimento didrio aparente ocorre
paralelamente ao Equador Celeste, como visto na Figura 1.2. Esse circulo imaginario,
que divide o céu em duas metades, nada mais ¢ que uma proje¢ao do Equador Terrestre

na abdbada celeste.

A rotacdo da Terra define um eixo cujas intersegdes com a superficie terrestre sdo os
polos geograficos Norte e Sul (pontos imaginarios). Os circulos que unem os polos ao
longo de sua superficie (hipoteticamente esférica) e sdo concéntricos a Terra sdo os
Meridianos Terrestres. Um plano perpendicular ao eixo de rotagdo, e eqiiidistante de
ambos os polos, divide o globo em dois hemisférios, Norte e Sul. A intersecdo deste
plano com a superficie da Terra define o Equador Terrestre. Os paralelos terrestres sao

os circulos imaginarios paralelos ao Equador.

FIGURA 1.2 - A ESFERA CELESTE: UMA VISAO GEOCENTRICA DO UNIVERSO.
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Nao “sentimos” a rotagao da Terra porque a for¢a centrifuga associada a ela ¢ somente
3% da forca de gravidade. Se a Terra passasse a girar cada vez mais rapido,
chegariamos ao ponto de ter gravidade zero, ou mesmo de sermos jogados para fora da
superficie (de modo analogo a um carrossel). Contudo, a velocidade de rotacdo nao ¢
desprezivel. No Equador Terrestre, a velocidade linear de rotagdo fica por volta de
1.670 km/h. Sobre o Tropico de Capricornio (latitude aproximada de Sao José dos

Campos), a velocidade de rotagao ¢ cerca de 1.500 km/h.

Da mesma forma que na Terra, existem na esfera celeste os polos Norte e Sul, definidos

como sendo as interse¢des imaginarias do eixo de rotacao terrestre com o céu (Fig. 1.2).

COORDENADAS GEOGRAFICAS

Para localizar uma cidade na Terra, precisamos de duas coordenadas: latitude e
longitude. A latitude de um ponto qualquer sobre a superficie da Terra ¢ o angulo
contado a partir do Equador até esse ponto, ao longo do Meridiano do lugar. A latitude
vai de —90° (no Polo Sul), 0° (no Equador) até +90° (no Po6lo Norte), por convengdo. A
longitude ¢ o angulo medido sobre o Equador a partir de um meridiano de referéncia até
o Meridiano do lugar. O meridiano de referéncia do Sistema de Coordenadas
Geograficas ¢ aquele que passa pelo Observatério de Greenwich (Inglaterra). A
longitude ¢ medida em graus (°) ou em horas (h), indo de 0° no Meridiano de
Greenwich até +180° (ou +12 h) quando contamos para leste a partir de Greenwich, e
até -180° (ou —12 h) quando contamos para oeste (¢ comum nomear como longitude

leste ou oeste).

COORDENADAS CELESTES EQUATORIAIS

As coordenadas celestes equatoriais sdo definidas de maneira analoga as geograficas, sendo
aplicadas a localizagdo dos astros no céu. Precisamos, novamente, de duas coordenadas:
declinacdo e ascensdo reta. A declinagdo ¢ contada a partir do Equador Celeste, usando-se a
mesma convengdo: de 0° a +90° para norte e 0° a -90° para sul. A ascensdo reta é contada sobre
o Equador Celeste desde o Ponto Gama ou Vernal até o meridiano do astro no sentido de oeste
para leste (o mesmo da rotacdo da Terra), variando de 0 a 24 h. O Ponto Gama é uma das
intersegOes da Ecliptica (trajetoria anual do Sol no céu) com o Equador Celeste, marcando a

passagem do Sol do hemisfério celeste sul para norte (inicio da Primavera Boreal).
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REGRA DA MAO DIREITA E SENTIDO DA ROTACAO TERRESTRE

Com a finalidade de visualizar o movimento de rotagdo da Terra no espago, basta
aplicarmos a regra da mao direita. Dispde-se a mao direita com o dedo polegar para
cima, o qual representaria o Polo Norte. O sentido da rotagdo terrestre ¢ o mesmo

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

144 HORA SOLAR E FUSOS HORARIOS

O Sol culmina no céu sempre ao meio-Dia Solar. Porém, isto ocorre em tempos
diferentes para cada meridiano terrestre, conforme a Terra vai girando em torno de si
mesma. Enquanto em um determinado lugar o Sol estd culminando, em outros o Sol ja
culminou ou ainda vai culminar. Do mesmo modo, enquanto em alguns lugares o Sol
esta surgindo no Horizonte, em outros o Sol estd se pondo. Portanto, a hora solar ¢ local

e ¢ fornecida diretamente por um reldgio solar.

Além disso, o Sol ndo se desloca com a mesma velocidade ao longo de sua trajetoria
anual aparente (ao redor da Terra). Para corrigir esse efeito, criou-se a hora solar média,
a partir do movimento uniforme de um Sol ficticio. A diferenga entre a hora solar média
e a hora solar verdadeira ¢ definida como sendo a Equagcdo do Tempo, e pode resultar
em até 15 (quinze) minutos a mais ou a menos. A equacao do tempo decorre do fato de
que a velocidade da Terra em torno do Sol ndo € constante (translacio numa Orbita

eliptica).

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

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

O QUE E HORARIO DE VERAO?

O horéario de Verdo ¢ simplesmente a hora civil acrescida de uma ou mais unidades,
com a finalidade de se aproveitar a claridade do comeco e fim do dia civil,
economizando assim energia elétrica. O inicio e o término do horario de Verdo estdo
condicionados a data do Solsticio de Verdo (em torno de 22/12 para o hemisfério sul),
quando a duragdo do “dia claro” ¢ maxima. Na pratica, o meio do periodo do horario de

Verao deve se situar proximo a essa data.

145 ASPECTOS DO CEU EM DIFERENTES LATITUDES

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

diurna, fazendo com que a duracao do dia civil aumente ou diminua.
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Para uma pessoa que estd exatamente sobre o Equador da Terra (latitude 0° e longitude
qualquer), ambos os hemisférios do céu podem ser observados por completo. Nesse
caso singular, o plano do Equador Celeste esta disposto perpendicularmente ao plano do
Horizonte, e ¢ representado pelo circulo que cruza o Zénite e une os Pontos Cardeais
Leste e Oeste (Figura 1.4). No Equador Terrestre, as trajetorias didrias dos astros
ocorrem em planos perpendiculares ao plano do Horizonte, de modo que, diariamente,
todos os astros ficam metade do tempo acima do Horizonte e metade do tempo abaixo,
como pode ser visualizado na Figura 1.4. Consequentemente, os “dias claros” e as
noites tem a mesma dura¢do de 12 horas, em média, ao longo de todo o ano. Os Dias
Civis duram, em média, 12 h e 48 min (noites civis de 11 h e 12 min) e os Dias

Astrondmicos, 14 h e 24 min (noites astrondmicas de 9 h e 36 min).

2189122 1openb?

 horizonte

FIGURA 1.4 - VISAO TOPOCENTRICA DA ESFERA CELESTE A PARTIR DO EQUADOR.
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Se alguém se situar exatamente em um dos polos de rotacao da Terra (latitude +90° ou -
90° e longitude indeterminada), a visdo do céu sera completamente diferente da
anterior. Nessa situagdo extrema, o circulo do Equador Celeste coincide com o do
Horizonte e o polo celeste respectivo com o Zénite (Z). As trajetorias dos astros no céu
ocorrem de modo paralelo ao plano do Horizonte, como ¢ visualizado na Figura 1.5.
Somente um hemisfério celeste é observado. Se estivermos no Polo Sul, avistaremos
somente a metade sul do céu como ¢ o caso da mesma figura. Os astros situados nesse
hemisfério celeste nunca se “escondem” abaixo do plano do Horizonte. H4 noites de 24
horas (quando o Sol estiver abaixo do Horizonte) e vice-versa no caso dos “dias claros”,
quando ocorre o chamado sol da meia-noite. Os Dias Civis sdo de 24 h durante toda a
Primavera local, todo o Verdo, inicio do Outono e fim do Inverno, de modo que as
noites civis de 24 h ocorrerdo no restante do ano. Os Dias Astrondmicos abrangem
periodos maiores do inicio do Outono local e fim do Inverno, além de toda a Primavera

e Verao.

P=

Py

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

outro polo celeste nunca ¢ visivel.

horizonte

FIGURA 1.6 - VISAO TOPOCENTRICA DA ESFERA CELESTE A PARTIR DE UM LOCAL

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

O Zénite nada mais € que o ponto imagindrio no céu exatamente acima de nossa cabega.
Quando falamos que o Sol ou qualquer astro esta a pino, ele estd cruzando o Zénite do
lugar. Para determinarmos a direcdo do Zénite, basta estendermos o fio de prumo (usado
em construgdo civil), imaginando que o prolongamento desse fio interceptara a esfera
celeste no Zénite. O gndmon astrondmico aponta simultaneamente para o Zénite e para

o centro da Terra.

1.5 ESTACOES DO ANO

1.5.1 MOVIMENTO ANUAL DO SOL E ECLIPTICA

Os primeiros astronomos comegaram a perceber que o Sol se movia lentamente contra o
fundo do céu, definido pelas estrelas e constelagdes. Faziam isso observando as
constelagdes que sdo vistas, na diregdo do poente, logo ap6s o por do Sol (antes de se
“porem”) e aquelas que sdo ofuscadas pelo brilho solar um pouco antes do nascer do Sol
na dire¢do do nascente. Notaram que, gradualmente, as constelagdes situadas a leste do
Sol deixam de ser vistas devido ao ofuscamento pela claridade solar e que as
constelagdes a oeste do Sol passam a ser visualizadas. Como as estrelas eram
consideradas fixas na esfera celeste (o que s6 ¢ valido em primeira aproximacao), eles
concluiram que era o Sol que se movimentava. Esse movimento, denominado
movimento anual aparente do Sol, faz com que este se desloque cerca de 1 grau por dia
(de oeste para leste). Dai a origem do circulo geométrico de 360° (provavelmente no

Egito Antigo).

O movimento anual do Sol define no céu uma trajetdria circular, a qual foi denominada
Ecliptica, porque ¢ onde a Lua se situa na ocasido de um eclipse (veja a Figura 1.10). O
plano dessa trajetéria circular anual do Sol ¢ inclinado em relacdo ao plano do Equador
Celeste, em cerca de 23°,5 (veja a Figura 1.7). O plano da Ecliptica define o plano da
orbita da Terra em torno do Sol. O circulo da Ecliptica ¢, simplesmente, a projecdo de

seu respectivo plano na esfera celeste. Ao longo da dire¢do da Ecliptica no céu foram
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concebidas, pelos povos antigos da Mesopotdmia, as constelacdes do Zodiaco,
associadas a lendas e mitos desses povos (leia também ANO SOLAR E LUNACAO, na se¢ao

PERCEPCAO E CONTAGEM DO TEMPO).
1.5.2 SOLSTICIOS E EQUINOCIOS

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

geocéntrica), ou da observagao do pdr do Sol (visdo topocéntrica).

A Figura 1.7 mostra a Terra em quatro ocasides especiais de sua orbita ao redor do Sol.

Sao os dias em que ocorrem os Solsticios € Equindcios. Tomemos como referéncia o

hemisfério sul da Terra. Na posi¢do 1, fixando nossa visdo a partir da Terra, o Sol esté

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

como os Dias Civis e Astronomicos voltam a aumentar de duragdo, lentamente.

De modo analogo, na posi¢ao 3 da Figura 1.7, quando ocorre o “dia claro” mais longo
do ano para o hemisfério sul, o Sol atinge a posi¢ao angular mais ao sul do Equador
Celeste. E o dia do Solsticio do Verdo Austral, que ocorre por volta de 21 de dezembro.
No Verao, a incidéncia dos raios solares acontece de forma menos obliqua a superficie.
Em lugares proximos ao Tropico de Capricérnio, a incidéncia ¢ quase perpendicular.
Portanto, a insolagdo ¢ maior. Ap6s o Solsticio de Verdo, os “dias claros” se tornam

cada vez mais curtos novamente.

Em duas ocasides especiais intermediarias (posi¢des 2 e 4 da Figura 1.7), o “dia claro” e
a noite tém a mesma duragdo (isso ocorre para todo o globo terrestre). Sao os dias dos
Equinécios de Primavera e Outono, que ocorrem, respectivamente, em torno de 22 de
setembro e 21 de mar¢o no hemisfério sul. A palavra Equindcio, de origem latina,

significa noites de iguais duracdo. Os Equinodcios ocorrem quando o Sol estd sobre o
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circulo do Equador Celeste, deslocando-se do hemisfério celeste norte para o sul, no
caso do Equindcio da Primavera Austral, e fazendo o caminho inverso, no Equinocio do
Outono Austral. Nesses dias, ambos os hemisférios terrestres recebem a mesma
quantidade de insolagdo. Entre o inicio do Outono Austral e o fim do Inverno, os “dias
claros” sdo mais curtos do que as noites (a noite mais longa ocorre no inicio do
Inverno), e entre o inicio da Primavera e o fim do Verdo, a situagdo se inverte (o dia

mais longo ocorre no inicio do Verao).

2305

1 e 3: solsticios

2 e 4: equinocios

FIGURA 1.7 - OS INICIOS DAS ESTACOES DO ANO ATRAVES DAS PERSPECTIVAS

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

Seqiiencialmente, para o hemisfério sul da Terra, tem-se: o Equinocio de Outono em 20
ou 21 de marco, o Solsticio de Inverno entre 21 e 23 de junho, o Equinodcio de
Primavera em 22 ou 23 de setembro e o Solsticio de Verao entre 21 ¢ 23 de dezembro.
As estacdes do ano acontecem de forma inversa em cada um dos hemisférios terrestres.

Enquanto ¢ Verdo no hemisfério sul, ¢ Inverno no hemisfério norte.
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A fim de complementar o entendimento, vamos pensar na observagao do nascer e por
do Sol nos dias dos Equinécios e Solsticios, como esta representado na Figura 1.8, para

um local na regido tropical do hemisfério sul (entre o Equador ¢ o Tropico de

Capricornio). Somente nos Equinocios o Sol surge no Horizonte exatamente a partir do
Ponto Cardeal Leste, deslocando-se ao longo do dia sobre o Equador do céu e
escondendo-se, exatamente também, no Ponto Cardeal Oeste (isso ocorre para quase
toda a Terra; as excegdes sdo os polos geograficos). Os Solsticios sdo os dias quando o
Sol mais se distancia dos Pontos Cardeais Leste e Oeste, no nascer € ocaso,
respectivamente. No Solsticio do Verdo Austral, o Sol surge mais ao sul do Ponto Leste
e esconde-se, com o mesmo distanciamento, ao sul do Ponto Oeste. No Solsticio do
Inverno Austral, o Sol nasce com o maior afastamento angular ao norte do Ponto Leste e
poe-se, com o mesmo distanciamento, ao norte do Ponto Oeste (veja a Figura 1.8). O
distanciamento angular méximo que a direcdo do Sol pode assumir em relacdo ao
Equador Celeste ¢ exatamente igual a inclinacao entre o plano da Ecliptica e o plano do
Equador (= 23°,5). O angulo entre a direcao do Sol e a do Ponto Cardeal Leste, medido
sobre o Circulo do Horizonte no momento do nascer do Sol em qualquer dia do ano

depende da latitude do lugar e da declinagao do Sol, exceto nos Equinocios quando esse

angulo ¢ nulo.

solsticio
do inverno %

=

FIGURA 1.8 - VISAO TOPOCENTRICA PARA O NASCER DO SOL NOS SOLSTICIOS E

EQUINOCIOS PARA UM LUGAR TROPICAL DO HEMISFERIO SUL DA TERRA.

1-31



SOL A PINO E TROPICOS

Somente na regido tropical, o Sol pode ficar a pino ao meio dia (solar). Entre os tropicos
isto acontece duas vezes por ano, como no caso da Figura 1.8, e os dias correspondentes
sao determinados pela latitude do lugar. Para um local no Equador Terrestre, o Sol cruza
a pino o Meridiano Local nos dias dos Equinocios. J& para os locais situados exatamente
sobre um dos tropicos, o Sol cruza a pino somente uma vez, no Solsticio de Verdo. Os
Tropicos de Capricornio e Cancer sdo nomeados desta maneira porque durante os
Solsticios, na Antigiiidade, o Sol se encontrava na direcdo dessas constelagdes

zodiacais.

1.5.3 INCLINACAO DO EIXO DE ROTACAO DA TERRA

O angulo formado entre o eixo de rotacdo da Terra e a perpendicular da Ecliptica é,
exatamente, igual a separagdo angular entre o plano do Equador da Terra e o plano da
orbita terrestre (Ecliptica). A Figura 1.7 ilustra essa inclinagcdo do eixo de rotagdo da

Terra.

Na ¢época atual, a inclinagdo entre o plano do Equador e o da Ecliptica é de
aproximadamente 23°,5 (precisamente 23° 26 21°° no ano 2000.0). Se, por acaso, a
inclinacao fosse 0°, ou seja, a Terra girasse com o seu eixo perpendicularmente ao plano
da Ecliptica, todos os “dias claros” e noites teriam sempre a mesma duragdo (12 h);
seria um eterno Equindcio (os planos da Ecliptica e do Equador coincidiriam) e nio

existiriam as esta¢des do ano.

A inclinagdo do eixo da Terra muda com o tempo, porque esta se movimenta
semelhante a um pido que gira obliquamente ao chdo. Um dos movimentos,
denominado precessdo dos Equindcios, faz o eixo da Terra girar em torno da
perpendicular da Ecliptica com um periodo de cerca de 25.800 anos. Outro movimento,
chamado nutagdo, faz o angulo dessa inclinagdo oscilar em torno de um valor médio.
Ambos os movimentos sdo determinados pela intera¢do gravitacional da Lua, Sol e
planetas sobre a Terra, em fun¢do desta ndo ser uma esfera perfeita. O movimento de
precessdo produziria uma modificagdo lenta e gradual nas datas dos Solsticios e
Equinécios, antecipando-as, caso a correcdo correspondente ndo fosse aplicada ao

Sistema de Coordenadas Celestes Equatoriais. Com relagdo as observagoes
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astrondmicas, esses movimentos alteram lentamente as coordenadas equatoriais dos
astros, em virtude de modificarem a dire¢do dos poélos celestes. Hiparco, antigo
astronomo grego (200 a.C.), ja havia notado os efeitos da precessdo dos Equindcios, ao
comparar as suas medidas de posicdo de estrelas com outras feitas tempos atras. Para a
Astrologia, esses movimentos nao sao levados em conta, provocando inclusive uma
separacao gradual entre a posicao dos signos e suas respectivas constelagdes originais.
Por exemplo, o autor deste capitulo, que nasceu num certo dia do més de maio, ¢ do
signo de Gémeos segundo a Astrologia, mas o Sol nessa data estd na dire¢do da

constelacao de Touro.
154 GEOCENTRISMO, HELIOCENTRISMO E TRANSLACAO

Do ponto de vista terrestre (visdo geocéntrica), o Sol parece completar uma volta em
torno da Terra em um ano. O mesmo ocorre com a Lua e os planetas, s6 que em
periodos distintos. Todos esses astros possuem movimentos anuais aparentes com
trajetorias proximas a trajetoria do Sol, no mesmo sentido do movimento solar (de oeste
para leste). Dai a origem do modelo geocéntrico, que tentou explicar os movimentos
desses astros errantes por entre as constelagdes zodiacais; todos deslocando-se em torno
da Terra imovel. O geocentrismo perdurou até surgir o heliocentrismo, que explicava de
forma mais simples alguns movimentos “estranhos” que os planetas realizavam no céu.
Esses movimentos peculiares dos planetas faziam os mesmos retrocederem na sua
trajetoria padrdo oeste-leste, alguns deles tragando até mesmo pequenas trajetdrias em
forma de lagos. Além do mais, o heliocentrismo de Copérnico foi sustentado pela Teoria

da Gravitag¢do Universal elaborada por Newton (leia mais no Capitulo 3).

O modelo heliocéntrico associado a Gravitagdo Universal explicou como a Terra e os
demais planetas orbitam em torno do Sol. Esse movimento ¢ denominado translacdo (ao
redor do Sol). O movimento de translagdo da Terra acontece num plano, aquele da
Ecliptica. A 6rbita da Terra ndo ¢ um circulo perfeito, mas sim uma elipse pouco
excéntrica (quase circular). Em primeira aproximagao, o Sol ocupa um dos focos da
elipse, como representado na Figura 1.9. Na verdade, a Terra translada em torno do
centro de massa do Sistema Solar (leia o Capitulo 3 e a caixa de texto O QUE E CENTRO

DE MASSA? da se¢do seguinte). A translagdo da Terra pode ser chamada de movimento
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orbital. A velocidade média de translagdo ¢ de cerca de 107.000 km/h (ou 30 km/s).

Definitivamente, nds nao estamos iméveis no Universo.

O movimento de transla¢do da Terra ocorre no mesmo sentido da sua rotagdo (de oeste

para leste). Aplica-se a regra da mao direita a fim de visualiza-lo.

A velocidade da translagdo terrestre foi obtida por medida direta astrondmica em 1729
com os trabalhos do fisico inglés James Bradley, o qual visava medir distancias de
estrelas. Bradley observou algo inesperado: a direcdo das estrelas sofria um desvio
sistemdtico e ciclico. A razdo ¢ dada pela combinacdo da velocidade orbital da Terra

com a da luz (=300.000 km/s), nomeada de aberracao da luz.

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

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

ANO SIDERAL

O intervalo de tempo que a Terra leva para transladar completamente em torno do Sol
depende do referencial assumido. No caso do ano solar, a referéncia € o préprio Sol. Ja
o ano sideral ¢ o intervalo de tempo entre duas passagens consecutivas da Terra pelo
mesmo ponto de sua orbita, dado em referéncia as estrelas. Enquanto o ano solar tem
365,2422 dias (solares), o ano sideral tem 365,25636; ou seja, o ano sideral ¢ mais
longo em cerca de 20 min devido a precessdo retrégrada do eixo de rotagao da Terra que
faz o Ponto Gama se deslocar no Equador Celeste no sentido de encontro ao Sol
(quando este perfaz o seu movimento aparente anual de oeste para leste ao longo da

Ecliptica). Vocé poderia perguntar agora: - Por que ndo se adota o ano sideral no

calendério? Simplesmente porque os inicios das estagcdes do ano sao determinados pelo
ano solar e ndo pelo sideral. Se usassemos o ano sideral, a cada 72 anos as estacdes do
ano comegariam um dia mais cedo, pois estariamos acrescentado um dia (20 min/ano x
72 anos = 24 h). Com o passar dos anos, a diferenga entre o inicio real de uma estacao e

o0 seu inicio no calendario aumentaria, chegando a 1 més apo6s 2.160 anos.
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UNIDADE ASTRONOMICA

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

a um maximo por volta de 152 milhdes de quildmetros.

equinécio da primavera austral

primavera
(89,85 dias)

solsticio do verdo austral

. inverno
verfio austral . So l (93,25 dias)
(89 dias) {:%

num dd&focps
da orbita eliptica_

outono
(92,75 dias)

solsticio do inverno austral

equindcio do outono austral

plano da ecliptica
(visto do norte)

FIGURA 1.9 - A TRANSLACAO DA TERRA (VISTA DO NORTE DA ECLIPTICA), COM 0OS
INICIOS DAS ESTACOES DO HEMISFERIO SUL ASSINALADOS (ILUSTRACAO FORA DE

ESCALA).

1.55 ASPECTOS DO CEU EM DIFERENTES ESTACOES

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

celeste (em ascen¢ao reta centrada no Sol) ndo ¢ visualizada devido ao ofuscamento
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pelo Sol. Imagine que o céu fosse um gigantesco baldo esférico de S@o Jodo (sem boca)
de tal modo que os polos celestes fossem os dois pontos de encontro de todos os 20
gomos de largura de 18° cada. O Sol estaria no centro deste baldao e a Terra (com
rotacdo didria) transladaria dentro do baldo ao redor do Sol central (como na Figura
1.10). A faixa de ascensdo reta ofuscada pelo Sol corresponderia ao gomo do baldo que
estivesse na direcdo do Sol. Consequentemente, todos os demais “gomos” do céu
poderiam ser observados ao longo da noite. O “gomo” celeste diametralmente oposto
aquele ofuscado pelo Sol seria avistado preferencialmente a meia-noite. Vale lembrar
que a extensdo (norte-sul) visivel de cada “gomo” celeste avistado seria dependente da
posicdo em latitude do observador na Terra (veja ASPECTOS DO CEU EM DIFERENTES
LATITUDES, na secao DIAS E NOITES). Para as regides equatoriais, poderiamos observar
praticamente toda extensdo de cada “gomo”. A partir do hemisfério sul da Terra,

observariamos preferencialmente a extensao sul dos “gomos”.

faixa zodiacal

ecliptica
(projetada na esfera celeste)

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

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

de Sdo José dos Campos. Nessa situacdo, o pdlo celeste elevado ¢ o Sul. Vamos fixar

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

noturno.

Na Tabela 1.1 sdo apresentadas as constelagdes mais faceis de serem identificadas
quanto a localizagdo das mesmas na esfera celeste para o meio de cada estacdo. As
constelagdes do Zodiaco sdo listadas conforme suas disposi¢cdes de leste para oeste no
céu. A(s) estrela(s) mais brilhante(s) destas constelacdes, facilmente observada(s) a olho

nu, ¢(sdo) apresentada(s) entre parénteses para algumas delas.

CONSTELACOES ZODIACAIS

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

constelagdo do Ofitico ou Serpentario, a qual foi concebida na mesma época das demais.

As Figuras 1.11 a 1.14 mostram as configuragdes projetadas do céu, no plano do
Horizonte, para esse local as 21h nessas datas. Para utilizar essas cartas celestes
sazonais com o intuito de reconhecimento do céu noturno, vocé deve segura-las acima
de sua cabega fazendo coincidir as diregdes N-S e L-O com a orientacdo geografica

local (¢ preferivel ficar de frente para o Sul).

ANEXO N©° 2
MOBUEAR DA BANDED

BANDEIRA NACIONAL b8ty orere des ot Ry 28

A bandeira da Republica Federativa do Brasil possui um

PROGYON et
(ALFAY - P

circulo azul estrelado. As estrelas representam os 26 &z |

.

i

et

estados brasileiros e o Distrito Federal, estando dispostas =%~

canopus 4]

i

numa configuragdo espelhada para o céu do Rio de o e % e B B

Trianguid Austrol Escorpico

Janeiro, no momento da proclamacdo da Republica o e e
(8h30min, 15/11/1889). Em especial, podemos visualizar a constelagdo do Cruzeiro do Sul
(invertida da esquerda para direita), como hipoteticamente seria vista de fora da esfera celeste.

Quatro estados da Regido Norte ndo estdo representados nesse modelo oficial da bandeira.
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TABELA 1.1 - CONSTELACOES VISIVEIS POR ESTACAO DO ANO PARA O HEMISFERIO

SUL.
Zodiacais Austrais (S) Equatoriais Boreais (N)
Verao Cancer ou Caran- |Cao Maior | Orion (Betelgeuse, | Cocheiro
guejo, (Sirius). Rigel e as “Trés|(Capella) e
Gémeos (Castor e Marias”). as zodiacais da
Pollux), estacao.
Touro (Aldebaran)
e
Aries ou Carneiro.
Outono Libra ou Balanca, |Cruzeiro do Sul|Virgem. Boieiro (Arcturus)
Virgem (Spica) e (Acrux, Mimosa e e
Gacrux), ~
Ledo (Regulus). .. Ledo.
Centauro  (Rigil
Kent e Hadar) e
Libra.
Inverno Capricoérnio, As zodiacais da Aguia (Altair) e | Cisne (Deneb),
Sagitario, estacao e Ofiuco. Lira (Vega) e
Ofitco e Centauro  (Rigil Hércules.
E o~ Kent e Hadar).
scorpiao
(Antares).
Primavera |Peixes, Grou (Al Na’ir), |Peixese Andrémeda e
Aquério e Peixe Austral | Aquério. Pégaso.
Canricérmni (Formalhaut),
apricornio.
Eridano

(Achernar) e

Capricornio.
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FIGURA 1.11 - PROJECAO DO CEU PARA SAO JOSE DOS CAMPOS, AS 21H, PARA O
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FIGURA 1.12 - PROJECAO DO CEU PARA SAO JOSE DOS CAMPOS, AS 21H, PARA

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

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

DA PRIMAVERA.
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1.6 FASES DA LUA

A Lua ¢ o unico satélite natural da Terra. Foi denominada, na antigiiidade, de Luna,
antiga cidade de Tucana (Itdlia) pelos romanos e Selene, irma de Hélio e filha de

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

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

em Portugal).

Com certa regularidade, a Lua ora atravessa a sombra da Terra (eclipse da Lua), ora

projeta sua sombra na superficie terrestre (eclipse do Sol).

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

OBSERVATORIO DO VALONGO/UFRJ, R10 DE JANEIRO, 1988).

1-41



1.6.1 ASTROS LUMINOSOS E ILUMINADOS

O Sol, assim como as outras estrelas, ¢ um astro que produz e emite radiacdo
eletromagnética em varios comprimentos de onda (ler os Capitulos 2 a 5); ou seja, as
estrelas sdo fontes de ondas de radio, microondas, infravermelho, luz visivel,
ultravioleta, raios X e raios gama, em ordem crescente de energia luminosa. A Lua, os
planetas (incluindo a Terra) e os corpos menores do Sistema Solar sdo astros iluminados
pelo Sol. Portanto, a Lua e os planetas sdo visualizados por nos simplesmente porque
refletem a luz visivel solar incidente. A superficie da Lua reflete cerca de 7% da luz

solar incidente.
1.6.2 TRANSLACAO DA LUA

O intervalo de tempo que a Lua gasta para completar uma volta completa em torno do
centro de massa do sistema Terra-Lua, em relacdo ao referencial das estrelas, ¢ chamado
de periodo sideral; ¢ igual a 27 dias, 7 horas, 43 minutos e 12 segundos (solares). J& o
intervalo de tempo entre duas fases iguais sucessivas (ex. duas fases cheias) ¢
denominado periodo sinddico ou, simplesmente, lunagao; relativo ao referencial solar (o
qual consequentemente definird a duracao do Dia Solar da Lua). Uma lunacao dura 29
dias, 12 h, 44 min e 3 s (solares), cerca de 29 dias e meio, maior que o periodo sideral!

E a base dos calendarios lunares. Veja também a segdo ANO SOLAR E LUNACAO.

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

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

A orbita da Lua ndo € circular mas sim eliptica, de modo que num dos focos da elipse se
localiza o centro de massa do sistema Terra-Lua ¢ ndo o centro da Terra como se
poderia pensar. A distancia entre os centros da Lua e Terra varia de 357.300 km a

407.100 km. A velocidade média de translagao da Lua fica em torno de 3.700 km/h.
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FIGURA 1.16 - A TRANSLACAO DA LUA: SUAS FASES PRINCIPAIS COMO SAO VISTAS

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

O QUE E CENTRO DE MASSA?

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

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

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

rotagdo em torno de si mesma.

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

na Figura 1.16, ilustra o P6lo Norte de rotagdo; seria o polegar da mao direita.

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

sideral de translacdo, isto é, o dia sideral da Lua dura cerca de 27 Dias Solares da Terra.

A face oculta ndo corresponde a 50% da superficie da Lua. Do ponto de vista terrestre,
pode-se avistar mais que a metade devido a uma oscilagdo aparente da Lua denominada

de libragdo, a qual corresponde simplesmente a uma questdo de perspectiva ou paralaxe.

DEMONSTRE A SINCRONIA DOS MOVIMENTOS LUNARES

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

Faca-os refletir.

1.64 ASPECTOS DAS FASES LUNARES

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

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

principais.

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

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

J4

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

a meia-noite, aproximadamente.

A nomenclatura “Lua minguante” ¢ adotada para o aspecto lunar entre as fases cheia e
nova. Ao contrario da crescente, o minguante pode ser visto no fim da noite e inicio
manha, sempre a leste do Meridiano Local. A Lua quarto minguante nasce a meia-noite

e se poe ao meio-dia do dia seguinte, aproximadamente.

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

se pondo em torno das 6h.

CURIOSIDADE: DIRECAO DO SOL E FASES DA LUA

Obviamente, a face iluminada da Lua aponta sempre para a direcdo do Sol. Isso pode
ser aplicado para sabermos onde o Sol se pds no Horizonte quando da fase crescente, ou
de onde ele vai emergir quando a Lua é minguante. E interessante reparar que em
muitas montagens fotograficas, exibindo a Lua no céu, ha freqlientemente equivocos
astrondmicos como, por exemplo, mostrando a Lua cheia proxima a um Horizonte

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

QUE A LUA ESTA NA SUA FASE NOVA!

1.7 ECLIPSES DA LUA E DO SOL

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

astro.

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

(nunca falhava!).

1.7.1 DISTANCIAS E DIMENSOES DO SISTEMA SOL-TERRA-LUA

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

que o Sol, o qual ¢ cerca de 400 vezes maior em didmetro.

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

dimensdes angulares da Lua e do Sol).
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A distancia Terra-Sol em funcao da distancia Terra-Lua foi calculada por Aristarco de
Samus (300 a.C.). Ele observou simultaneamente a Lua em quarto crescente e o por do
Sol. Quando o Sol estava no Horizonte, Aristarco mediu a separacdo angular entre a Lua
e 0 Sol, a qual representa um dos angulos do tridngulo retdngulo Terra-Lua-Sol (Figura
1.18), cujo vértice do angulo reto (90°) ¢ a Lua. O angulo medido ficou em torno de 87°
proporcionando uma distancia Terra-Sol (TS) de 7.300.000 km, por volta de 19 vezes a

distancia média Terra-Lua (TL), ou seja, muito menor que o valor real (TS =389 TL).

Lua
-,
_xil\
a(TL) —_—
Terra f~.6 T
|3 d=Ts
Sol
COS(0) =TL TL=284.400 km
TS
d(Terra-Sol)=TL/cos(6) TS
O(APIZTAPXO)=87° --> 7.300.000 km
o(real)=89°,85 > 149.500.000 km

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

A.C.).

TABELA 1.2 - ALGUNS DADOS FiSICOS DO SOL, TERRA E LUA.

Diametro Massa Volume Distancia média
equatorial (comparativa | (comparativo a Terra
a Terra) a Terra)
Terra 12.756 km 1 1| -
Lua 3.476 km 1/80 1/50 384.400 km
Sol 1.392.000 km 333.000 1.300.000 149.600.000 km
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A Figura 1.19 esquematiza a ocorréncia de um eclipse total da Lua. A Terra e a Lua
estdo representadas em tamanhos relativos proporcionais. Se a Terra tivesse 0,5 cm de
diametro, a Lua deveria ter, aproximadamente, 1,25 mm de diametro. A distancia Terra-
Lua (= 15 cm), assim como a trajetéria da Lua em volta da Terra, também sdo
representadas em dimensdes proporcionais. O Sol seria, nessa mesma escala relativa,
uma esfera com aproximadamente 50 cm de didmetro e estaria a uma distancia de cerca
60 m a esquerda da folha de papel. O plano da orbita da Lua (em torno da Terra) ndo
coincide com o plano da orbita da Terra (em torno do Sol). A érbita da Lua esta apenas
projetada na folha de papel, que estd representando o plano da oOrbita da Terra. Deste

modo, a trajetoria da Lua esta atravessando o papel na regido da sombra da Terra.

one da umbra terrestre

' Lua
Terra zonas de penumbra
. (em sua
orbita
projetada)

plano da ecliptica
(visto do norte)

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

O Sol ¢ uma fonte luminosa extensa. Tanto a Lua como a Terra projetam no espaco uma
sombra em forma de um cone, cuja base € o proprio corpo, € uma penumbra. O cone de
sombra situa-se interno a penumbra. Por defini¢do, o cone umbral ¢ a regido da sombra
que nado recebe nenhuma luz solar direta e a penumbra a regido que recebe luz solar de
modo parcial. No entanto, para a Terra, que possui uma camada de ar ao seu redor, os
limites do seu cone umbral e de sua penumbra ndo sdo bem definidos. A luz do Sol ¢
refratada e espalhada quando atravessa a atmosfera terrestre, fazendo com que o cone
umbral da Terra ndo seja totalmente escuro, e sim iluminado indiretamente por mais luz

vermelha do que azul. O mesmo ndo ocorre com a sombra da Lua.

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

do hemisfério da Terra onde € noite.

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

Lua em escala.

Quando a Lua se situa na umbra terrestre durante um eclipse total, ela ndo ¢ totalmente
obscurecida em virtude da luz solar ser espalhada pela atmosfera da Terra. Pode-se
avistar a Lua, freqiientemente, com uma coloragdo avermelhada em fungdao do

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

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

totais.

O eclipse solar parcial é quando o Sol ¢ parcialmente “encoberto” pelo disco lunar. Ha
projecdo somente da zona de penumbra sobre a Terra. Um tipo especial de eclipse solar

parcial ¢ o anular: quando o Sol, a Lua e a Terra ficam alinhados mas devido a uma
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separacao relativa maior da Lua a Terra, o Sol ndo ¢ totalmente encoberto pela Lua
restando apenas um anel visivel do disco solar. O eclipse solar anular ¢ observado
apenas da regido da superficie terrestre que estd exatamente naquele alinhamento Sol-

Lua-Terra; o eclipse € observado como parcial da regido por onde a penumbra passa.

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

avista-se um eclipse solar parcial.

FIGURA 1.20 - ILUSTRACAO DE UM ECLIPSE TOTAL DO SOL (FORA DE ESCALA) COM
FOTOGRAFIA FEITA A PARTIR DO PONTO B DONDE E AVISTADO COMO PARCIAL
(FOTO DE ANDRE MILONE, NO OBSERVATORIO DO VALONGO/UFRJ, R10 DE
JANEIRO, 1987).

1.7.3 DURACAO E PERIODICIDADE DOS ECLIPSES

A extensdo média do cone da sombra terrestre ¢ 1.400.000 km. O didmetro desse cone
na distancia média da Lua € cerca de 9.000 km. A duracdo maxima da etapa umbral de
um eclipse lunar ¢ de 3 h e 20 min. A duracao da observacao de um eclipse da Lua
depende do intervalo de tempo que a Lua (cheia) fica acima do Horizonte na noite do

mesSmo.
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A duragdo da etapa umbral de um eclipse do Sol (totalidade), a partir de um unico ponto
terrestre, ¢ de poucos minutos. Ja a duracao completa de um eclipse solar, incluindo as

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

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

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

nova? A resposta ¢ que os planos das orbitas da Terra (em torno do Sol) e da Lua (em
volta da Terra) ndo sdo os mesmos. Se as trajetérias da Lua e da Terra ficassem num
mesmo plano, todo més haveria eclipses do Sol e da Lua. O eixo do cone da sombra
terrestre situa-se no plano orbital da Terra. A inclinagdo entre o plano da 6rbita lunar e o
plano da Ecliptica ¢ de aproximadamente 5°,2 (veja a Figura 1.16). Esse angulo ¢é
pequeno mas nao pode ser desprezado. Na distancia em que a Lua se encontra, ela
freqiientemente estd fora do plano da orbita da Terra. Os eclipses s6 acontecem quando

a trajetoria da Lua atravessa a Ecliptica quando da ocasido das fases nova ou cheia.

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

Lua.

Embora os eclipses lunares sejam menos freqiientes em niimero, a visualizagdo desse
tipo de eclipse a partir de qualquer ponto da Terra ¢ facilitada em fun¢do de que basta
ter a Lua acima do Horizonte para podermos observa-lo (além de um céu sem nuvens

obviamente). A observagao dos eclipses solares ¢ apresentada na subsecao anterior.

1.8 MARES DOS OCEANOS

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

surpreendente a diferenca entre o avango € o recuo maritimos.
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1.8.1 INTERACOES SOL-TERRA-LUA

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

encontro.

Os movimentos de translacdo da Terra e da Lua podem ser tratados como movimentos
de massas pontuais. Contudo, a Terra e a Lua s3o corpos de dimensdes ndo-

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

A forca gravitacional do Sol ao ponto mais préximo da Terra ¢ maior do que a forga do
lado diametralmente oposto da superficie; a diferenca na distancia desses dois pontos €
igual, no maximo, ao diametro equatorial do planeta. Ocorre, entdo, o fendmeno
denominado de efeito de maré. O mesmo pode-se ser dito para interagdo entre a Lua e a
Terra. Tanto a crosta terrestre como a lunar sofrem o efeito de maré respectivamente
devido a acdo da Lua e da Terra. A atmosfera da Terra também sofre o efeito de maré, o
qual ndo sera tratado aqui. Nao iremos tratar também do efeito de maré sobre a crosta da
Terra mas sim sobre sua massa liquida superficial que se comunica entre si. Em fungao
do efeito de maré sobre os oceanos, cujo predominio ¢ da Lua, o nivel do mar eleva-se
basicamente na direcdo do vetor resultante da composi¢ao do efeito de maré Lua-Terra
(peso 2) e do efeito de maré Sol-Terra (peso 1). Na Figura 1.21, visualiza-se a
ocorréncia das marés altas na direcao Sol-Terra-Lua, em pontos diametralmente opostos
quando da ocasido da Lua cheia. As marés baixas ocorrem em pontos da superficie
ocednica situados na dire¢do perpendicular aquela dire¢do. Na fase nova da Lua, a

situagdo repete-se.
1.8.2 PERIODICIDADE DAS CHEIAS E VAZANTES

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

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

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

maré paixa

gmaré alta

>

Sol Terra Lua

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

ESCALA).

A intensidade das marés dos oceanos ¢ dependente em primeira instancia da fase lunar.
Outros fatores sdo a configuragdo litoranea e a profundidade do mar (baia ou lagoa).
Quanto menos profunda a plataforma continental, maior ¢ o desnivel entre as marés alta

e baixa.

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

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

entendimento melhor.

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

das cheias e vazantes atrasam-se da mesma maneira.

Como conseqiiéncia, a subida e descida das marés dos oceanos provocam uma
desaceleragdo da rotagdo da Terra por atrito entre a massa liquida e o fundo do mar. A
velocidade de rotagdo da Terra estd decrescendo de forma lenta e gradual. A cada 10
milhdes de anos, o periodo de rotagdo terrestre aumenta em aproximadamente 4

minutos.

O QUE E FORCA GRAVITACIONAL?

A forga gravitacional entre dois corpos ¢ sempre atrativa na direcdo que une seus
centros de massa. A forca gravitacional exercida pelo primeiro sobre o segundo ¢ igual
em intensidade e direcao aquela exercida pelo segundo sobre o primeiro, porém atuam
em sentidos opostos. A intensidade da forga gravitacional, F;,, entre dois corpos ¢é
diretamente proporcional as massas de cada um, m; e m; (ou melhor, ao produto das
massas) e inversamente proporcional ao quadrado da distancia entre os centros de massa
de ambos, d. A intensidade da for¢a gravitacional, em moddulo, entre dois corpos ¢
expressa a seguir. A constante de proporcionalidade, G, ¢ a constante de gravitagao

universal (vale 6,67259 x 10! Newton.m?/kg” no sistema MKS de unidades).
Fi2=G x (m; x mp) +d?

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

de massas de ambos corpos e no sentido daquele de maior massa.
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2.1 O Espectro Eletromagnético

2.1.1 O que quer dizer espectro eletromagnético

Hamlet é o nome da pega muito famosa escrita por William Shakespeare. A
cena inicial é impressionante: Os guardas de um castelo na Dinamarca vém
o espectro do Rei vagando pelas ameias durante a noite. A explicagdo para o
aparecimento do fantasma fornece o enredo da peca, que contém sete mortes
a golpes de espada, envenenamentos e afogamentos, loucuras verdadeiras e
simuladas, adultério, a caveira de um alegre bobo da corte desenterrada no
momento oportuno e, claro, um espectro fantasmagérico. No cinema, uma das
montagens mais famosas tem Mel Gibson no papel de Hamlet. A cena inicial

mostra o espectro do velho Rei sob a forma fosforescente e transparente.

Figura 2.1: O "espectro" do rei Hamlet.

Quando falamos em espectro eletromagnético, ndao estamos falando de
fantasmas. Ao contrario, falamos de algo bem concreto. Nas proximas sessoes

vocé vera o que os dois conceitos tém em comum e, principalmente, no qué
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sao distintos.

2.1.2 Espectro sonoro (ou actstico)

Quem resiste apertar pelo menos uma tecla estando perto de um piano?
Se apertarmos a vigésima nona tecla da esquerda para a direita (tecla 14,
4* oitava), o som produzido é uma vibragao de 440 ciclos por segundo!.
Tecnicamente, dizemos que a frequéncia da onda sonora correspondente ao
144 é 440 Hertz ou 440 Hz. As outras teclas nesta mesma oitava dao sons de
doy 262 Hz, réy 294 Hz, miy 330 Hz, fa, 349 Hz, soly 392 Hz, siy 494 Hz. Para
obter as frequéncias das notas nas outras oitavas do piano, é s6 lembrar que
de uma oitava para a oitava seguinte a frequéncia dobra. Assim, o dds tem
524 Hz de frequéncia.

A figura 2.2 mostra o espectro actistico do piano em torno da 4* oitava.
O eixo horizontal representa as frequéncias, o eixo vertical, a intensidade do
som. Note que se vocé golpear mais forte uma das teclas, o piano soara mais

alto. Isso esta representado na figura para a nota lay.

A figura 2.3 mostra o que aconteceria se tivéssemos um aparelho capaz de
registrar a vibracao das cordas do piano em um centésimo de segundo. Note

que nesse intervalo de tempo a nota 14 executa 440/100 = 4,4 oscilagoes.

Exercicio: Tente imaginar como seria o espectro sonoro de uma apresen-

tacao ao vivo da sua banda favorita de rock.

I'Note que existe uma convencio em que esta nota estd na terceira oitava, mas isto é
irrelevante aqui.

2-10



La4

B Do4 Do5 o

Intensidade

L 1 1 L il 1

0 100 200 300 400 500 600

Frequéncia (Hz)

Figura 2.2: O espectro actistico de um piano na 4* oitava.

0.00 0.01 0.02 0.03 0.04 0.05

Tempo (s)

Figura 2.3: As ondas actsticas correspondentes ao espectro sonoro da figura
2.2

A figura 2.4 mostra um outro exemplo de espectro actstico: tanto o nosso
Sol quanto a vizinha Alfa do Centauro oscilam num conjunto de frequéncias

entre 4 — 6 minutos, como se fossem enormes sinos vibrando continuamente.
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O estudo das frequéncias de vibracao das estrelas chama-se Astrosismologia

e permite conhecer detalhes muito finos da estrutura interna delas.

Alpha Cen A -

The Sun

12
Cycles per Hour

Figura 2.4: O espectro de ondas acusticas no Sol e em Alfa do Centauro
(https://www2.hao.ucar.edu/hao-science/sun-dynamo-0)

2.1.3 O espectro eletromagnético (EM)

Agora fica mais facil visualizar o que é espectro eletromagnético (EM). E um
conceito semelhante ao mostrado nas figuras 2.2 e 2.3, com a diferenca que
as vibragoes nao sao mecanicas, como as das cordas do piano, mas vibragoes
elétricas e magnéticas. Quando dizemos que uma radio transmite em AM
na frequéncia de 780 quilo-hertz, estamos dizendo que na antena transmis-
sora dessa radio existe corrente elétrica viajando de um lado para outro com
frequéncia de 780 mil ciclos por segundo! Essa vibragao produz ondas eletro-
magnéticas que deixam a antena e se propagam pelo espago. Um receptor de
radio ¢ capaz de captar essas ondas de modo analogo ao nosso ouvido, que ¢é

capaz de captar o som do piano mesmo que estejamos longe dele.
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Do mesmo modo que para as ondas sonoras, a frequéncia das ondas ele-
tromagnéticas também varia. E muito. Por volta de 1 milhao de Hertz temos
as rddios AM. Entre 88 milhoes de Hertz (de forma mais compacta, 88 mega-
hertz ou 88 MHz) e 108 MHz temos a frequéncias onde operam as emissoras

de FM. A figura 2.5 ilustra o espectro das radios FM. Note que algumas sao

©
D
o)
()]
)
@
[0))
=

88 90 92 94 96 98 100102104 106 108

Freqiiéncia (MHz)

Figura 2.5: O espectro da emissao das radios na regiao de FM. Fonte: autor

mais fortes que outras. Telefones celulares operam em frequéncias de quase
1 bilhao de Hertz (1 giga-hertz ou 1 GHz).
Neste ponto, ¢ interessante lembrar de duas equagodes que sao muito usa-

das em fisica, engenharia e astronomia:

1. Relacao da distancia entre uma vibracao e outra da onda eletromagné-

tica (comprimento de onda) e a frequéncia:

velocidade da luz (m/s)

frequéncia (Hz) (2.1)

comprimento de onda (metros) =

Numa forma mais compacta, utilizando simbolos mateméaticos podemos

escrever:

A=c/v (2.2)

2-13



Exemplo: O que meu pai queria dizer quando falava que ouvia uma

certa radio na faixa de 49 metros?

Resposta: Estava querendo dizer que essa radio, transmitindo em
6,1 MHz, emite ondas eletromagnéticas cujos picos de intensidade sao

afastados uns dos outros por uma distancia igual a:

comprimento de onda = 300.000.000/6.100.000 ~ 49 m (2.3)

A equacao acima contém uma informacao muito importante: toda onda
eletromagnética se propaga a velocidade da luz, ou seja, 300.000 km /s,
ou 3 x 10® m/s.

. Energia das ondas eletromagnéticas.

Uma das grandes descobertas da fisica é a de que podemos entender as
ondas eletromagnéticas como "pedacinhos' de onda (pacotes de onda)

cada um carregando uma certa quantidade de energia:

Energia (Joule) = 6,6 x 107** x frequéncia (Hz) (2.4)

ou, em forma matematica:

E=hv (2.5)

sendo h o simbolo para a constante de Planck.

Exercicio: A Radio Bandeirantes irradia 660 kW de energia em ondas

eletromagnéticas na frequéncia de 1 MHz. Quantos "pacotinhos' de
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radiacao eletromagnética isso dé por segundo?

Resposta: 660 kW é o mesmo que 660.000 Joule/segundo. Entao o

numero de pacotes é:

660.000
6,6 x 10734 x 106

= 10% pacotes!! (2.6)

A figura 2.6 identifica outras formas com que a radiagio eletromagnética
aparece na Natureza. Note que nessa figura foi usada uma forma compacta de
expressar os numeros enormes que aparecem quando falamos da frequéncia
das ondas eletromagnéticas. A ldgica é simples, veja: 1000 Hz = 10° Hz,
10000 Hz (10kHz) = 10*Hz, 1GHz = 10°Hz. A luz que nos ilumina tem

frequéncia entre 104 e 10! Hz.

« Aumento da Frequéncial (v)

1?24 192’.’ 1?20 19!8 1?16 1914 1?12 1?10 108 108 104 102 100 v (I‘k)

Raios y Raios X | UV IR icroondas|FM AM Ondas longas de radio
ndas derad|o

1 I 1 I I 1 I 1 1 I 1
0% 107 10° 10° 10° 10 108 108 A(m)

_________________ Aumento do Comrimento de Onda (A) —»

i Espectro Visivel

ullllll'
600 700

400 500
Aumento do Comprimento de onda (A) in nm -

Figura 2.6: O espectro eletromagnético. Note as unidades, 1nm =
0,000000001 metros, ou 1072 m. Fonte: https://commons.wikimedia.org

O espectro emitido por uma fonte de radiagao eletromagnética nao pre-
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cisa ser confinado a frequéncias bem definidas, como mostrado na figura 2.2
e 2.5. A maioria dos objetos no céu emite em faixas amplas de frequéncia.
Tecnicamente isso se chama espectro "continuo'. A analogia com o piano
seria a seguinte: essas fontes se comportam como se fossem um piano ele-
tromagnético de um nimero enorme de teclas, todas elas sendo tocadas ao
mesmo tempo.

A figura 2.8 mostra uma boa aproximagao ao que é o espectro eletromag-
nético das estrelas: quanto maior é a temperatura mais energia é emitida por
unidade de area e mais deslocado para o azul é o maximo do espectro. Isso

é expresso matematicamente pelas leis the Stefan-Boltzmann,

Energia total = 0T, (2.7)
e lei de Wien,
2
Aoz = STQS pm, (2.8)

onde o ¢é a constante de Stefan e T sempre dada em graus K, ou seja, graus
C + 273.

A caracteristica da lei de Wien de que o espectro tem um méaximo que se
desloca para comprimentos de onda mais longos a medida que a temperatura
diminui é muito importante no contexto dos exoplanetas. Hoje, ha quase
4000 exoplanetas conhecidos. Sao planetas em torno de outras estrelas. No
entanto, apenas 19 foram imageados diretamente até hoje. A razao para isso
é que a energia luminosa emitida pela estrela e pelo sdo muito diferentes, o
planeta sendo milhdes de vezes mais fraco. Uma caracteristica que ajuda,

por outro lado, é a temperatura. Os planetas tém temperaturas muito mais
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baixas (a Terra, por exemplo, 300 K). Significa que observando no infraver-
melho, o contraste aumenta muito em favor do planeta, e em alguns casos
é possivel vé-los. A figura 2.7 mostra uma imagem do primeiro exoplaneta
detectado numa imagem direta. Note como ele, apesar de ser mais fraco,
é muito mais vermelho que a estrela, de modo que mesmo ela sendo muito

mais brilhante permite vé-lo claramente.

Figura 2.7: O primeiro exoplaneta imageado diretamente, na estrela
2M1207, com o exoplaneta 2M1207b (mais vermelho) préximo. Fonte:
https://en.wikipedia.org/wiki/2M1207

Os espectros reais diferem dos espectros mostrados na figura 2.8 pela
presenca de absorcoes e emissdes causadas por distintos elementos quimicos

que compoem as estrelas.

A figura 2.9 ilustra o fato de que o espectro das estrelas nao é exatamente

como a idealizacao da figura 2.8. A sequéncia mostra, de baixo para cima
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Figura 2.8: O espectro eletromagnético aproximado
de estrelas a diferentes temperaturas. Obtido em:

http://astronomy.swin.edu.au/cosmos/B/Blackbody+Radiation

estrelas muito quentes (a temperatura pode chegar a dezenas de milhares de
graus), enquanto as mais frias tém apenas alguns mil graus. Para referéncia,
0 nosso Sol, uma estrela G2, possui temperatura na superficie de aproxima-
damente 5700 graus Kelvin. E interessante notar que a forma geral desses
espectros é semelhante aos da figura 2.8, mas com algumas diferencas im-
portantes. Uma delas é que os espectros estelares possuem [inhas espectrais.
Por exemplo, as linhas em 6563 A (656.3 nm) e 4861 A (486.1 nm) sdo pro-
venientes do hidrogénio na atmosfera dessas estrelas. A presenca das linhas
espectrais é muito importante, pois permite que saibamos de que material
uma estrela é feita e também saber as condigoes em que este material se
encontra. As estrelas mais frias na figura 2.9, especialmente as de tipo K e
M, possuem uma outra propriedade interessante: elas apresentam compostos
na forma de moléculas em suas atmosferas. Isso faz com que os espectros

difiram muito mais dos espectros de corpos negros mais quentes.
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Figura 2.9: O espectro real de alguns tipos de estrelas. A
temperatura diminui de baixo para cima, mais ou menos se-
guindo a cor dominante das estrelas. Compare com a figura 2.8.

http://www.jb.man.ac.uk/distance/life/sample/stars/index.html

Outro aspecto de grande importancia relacionado com a presenca de raias
bem definidas no espectro das estrelas diz respeito ao estado de movimento
das estrelas. Da mesma forma como as ondas acusticas tém a frequéncia
modificada quando se afastam ou se aproximam do observador, as ondas

eletromagnéticas sofrem o mesmo efeito, ou seja, estdao sujeitas ao efeito
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Doppler. Esse efeito tem uma expressao bem simples,

. (2.9)

B )\—/\0
C )\0

aqui, v é a velocidade com que a estrela esta se afastando ou se aproximando
de nos, ¢ é a velocidade da luz, Ay é o comprimento de onda da raia espectral
em repouso (ou seja, tal qual medirfamos no laboratério) e A é o compri-
mento de onda observado para a mesma radiacao. Note que foi usando essa

expressao que Edwin Hubble descobriu a expansdo do Universo, na década

de 1920.

Outra aplica¢ao importante da equacao 2.9 é na determinacao das massas
das estrelas em sistemas bindrios. A figura 2.10 ilustra uma bindria em trés
momentos: a esquerda, quando a componente vermelha se afasta de nos
com maior velocidade. A direita, quando ela se aprozima de nés com maior
velocidade. Note que o movimento oposto ocorre com a componente azul.
No painel do centro, embora as componentes estejam se movendo, nao ha
movimento na nossa dire¢gao. A abreviagdo CM refere-se a posigao do centro
de massa do sistema. Agora veja o que ocorre com as linhas espectrais (de um
mesmo elemento) para ambas as componentes. No painel da esquerda, com
a estrela vermelha se afastando de nés, a linha se desloca para comprimentos
de onda maiores (veja Eq. 2.9). No painel da direita, o oposto: a linha
se desloca para o azul. Para a outra estrela, ocorre o oposto. A Eq. 2.9
nos permite obter as velocidades maximas de afastamento e aproximacao. O

valor médio delas (ignorando o sinal) vai Ser Uyerm € Vg A relagao entre as
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massas das componentes (Myerm, Mazu € as velocidades é bem simples,

Uyerm _ Mazul . (210)

Vazul Myerm

Com algumas informagoes adicionais, pode-se obter os valores das massas in-

dividuais. Em alguns casos, a precisao na determinagao das massas é melhor

que 1%)!
//’_—\\
M
@
- - A = - A —
aul veguelho azul veauelho axul vernelho

Figura 2.10: Um sistema binario com a representagao do deslocamento Dop-
pler da linha espectral de um mesmo elemento a medida que as estrelas se
movem em Orbita. Fonte: http://astro.if.ifurgs.br/bin/binarias.htm.

2.1.4 Espectro de ondas gravitacionais

Existe um outro tipo de onda na natureza que é diferente das ondas sonoras
e das ondas eletromagnéticas: sao as ondas gravitacionais. Elas também
se propagam com a velocidade da luz, mas em vez de serem produzidas
por cargas elétricas aceleradas, sao produzidas por massas em movimento
acelerado. Uma fonte importante de ondas gravitacionais sao os sistemas

bindrios envolvendo estrelas, estrelas compactas e buracos negros. Pode-se
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dizer que a nossa galaxia ¢ um imenso piano com alguns bilhdes de teclas,
cada uma delas constantemente apertadas produzindo ondas gravitacionais
cuja frequéncia é proporcional a sexta poténcia da frequéncia com que o
sistema binario gira.

Em 14 de setembro de 2015, as ondas gravitacionais foram observadas
diretamente pela primeira vez. Foram geradas por uma colisao entre dois
buracos negros. Essas ondas levaram 1.3 bilhoes de anos para chegar até
a Terra. A detec¢ao de ondas gravitacionais (figura 2.11) é uma das maio-
res conquistas da humanidade, uma vez que esse fendomeno tem amplitude
extremamente pequena. Enquanto as ondas sonoras podem facilmente ser
medidas em escalas de milimetros ou mais, uma onda gravitacional apre-
senta amplitude muito menor que as dimensoes de um nicleo atomico.

Hanferd, Washington (H1) Livingston, Loulsiana (L1)
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Figura 2.11: A primeira detecgdo de ondas gravitacionais. Os graficos em
vermelho e azul referem-se aos dois observatérios separados de 4000 quild-
metros. Os painéis de baixo mostram como a frequéncia das oscilagoes foi
mudando com o tempo. Fonte: Wikipedia.

Atualmente, pode-se dizer alguma coisa sobre como é o espectro de on-
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das gravitacionais. Acredita-se que as oscilagoes ocorridas no Big Bang, ou
seja na formacao do Universo, estejam até hoje permeando o que se chama
de espago-tempo. Além disso, fenomenos transientes como o da figura 2.11
deixam sua assinatura por curtos intervalos de tempo, enquanto a superpo-
sicao da emissao das fontes binarias na Galaxia deve produzir um espectro

continuo que nas proximas décadas sera objeto de intensos estudos.

2.2 Efeitos de diluicao de ondas e radiacao

2.2.1 O meio ambiente e o espectro acistico

-

E uma experiéncia bem comum a percepcao de que a intensidade do som
diminui muito & medida que o observador se afasta da fonte sonora. E muito
dificil ouvir um piano a um quilémetro de distancia, por mais silencioso que
seja o ambiente. A razao é explicada na figura 2.12, em que uma pedra é
jogada num lago e um barquinho, colocado a diferentes distancias, é chaco-
alhado pela onda que se propaga. Note que quando o barco esta distante,
a fracao do circulo interceptada pelo barco diminui, e ele chacoalha menos.
Vocé pode provar facilmente, considerando o lago uma superficie bidimensio-
nal (2-D) onde a onda se propaga, que a energia por unidade de comprimento
recebida por um observador distante cai com o inverso da distancia. De modo
geral, a energia recebida por um detector qualquer diminui com a distancia
a fonte. Se a fonte emite em todas as dire¢oes no espago (3-D), a energia di-
minui com o quadrado da distancia a fonte. Isso é ilustrado em forma grafica

na figura 2.13.
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Figura 2.12: A diluicdo da energia da onda (por unidade de comprimento)
com a distancia a fonte.

Figura 2.13: A dilui¢do da energia (por unidade de érea) com a distancia a
fonte. De: http://projetosfisicaexperimental.blogspot.com.br/2016/03/lei-
do-inverso-do-quadrado-da-distancia.html

O observador perspicaz percebe também que as intensidades de certas
frequéncias sonoras sao mais atenuadas que outras. Isso quer dizer que devem
existir outros fatores que produzem diminuicao da intensidade das ondas. Um
deles é a absor¢cio. Um exemplo de absor¢ao entre o observador e a fonte de
ondas sonoras é uma parede. No caso de edificios de apartamentos, nem

sempre a absor¢ao suprime completamente o som.
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2.2.2 A atmosfera da terra e o espectro eletromagné-

tico

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

distancia, a quantidade de energia que chega até a Terra é

<dist§mcm [Alfa C’entaum']>2 B ( 4 x 101 m

2
——— | =7x10" (211
distancia [Sol] 1.5 x 1011 m> X (2.11)

70 bilhoes de vezes menor que a energia recebida de nosso Sol.

A radiagdo eletromagnética também é absorvida pela atmosfera terres-
tre. No caso da luz, isso é bem facil de ver com o seguinte exemplo: Ao meio
dia, ndo conseguimos olhar para o Sol (mesmo que conseguissemos, nao seria
saudavel fazé-lo). Mas ao por do sol é muito mais facil fazé-lo. Ao entardecer
a luz tem que atravessar um caminho muito mais longo dentro da atmosfera
e sofre maior atenuacdo. Veja esquematicamente na figura 2.14 como isso
acontece. A luz também sofre atenuacao diferente em frequéncias diferen-
tes. A luz vermelha é menos atenuada que a luz azul, de modo que vemos
o sol avermelhado ao entardecer porque mais luz vermelha chega até nés. O
principal processo fisico em jogo nesse caso é o espalhamento, que explica
também a cor azul do céu sem nuvens. A luz pode ser atenuada também por
absorcao pura em raias atomicas ou em bandas moleculares. Nesse caso, as

frequéncias envolvidas sao muito bem definidas e representam uma espécie
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de "impressao digital" do &tomo ou molécula que a produziu. Algumas molé-

Figura 2.14: O caminho mais longo produz atenuagao da luz ao atravessar a
atmosfera terrestre. Fonte: autor

culas na nossa atmosfera absorvem quase toda a radiacao que chega de fora
em certas faixas de frequéncia, de modo que muito pouco chega até o chao.
Isso tem importancia vital para os seres que povoam a Terra. A molécula
composta por trés atomos de oxigénio, chamada ozonio, bloqueia a luz ultra-
violeta que em excesso é mortal aos seres vivos (os dentistas usam lampadas
ultravioleta para desinfetar suas ferramentas de trabalho). H& uma grande
preocupagao hoje em dia com os efeitos da destrui¢do da barreira protetora
de ozbnio que envolve a Terra, em virtude de reagoes quimicas com produtos
produzidos pelo homem.

Se por um lado estamos vivos porque a atmosfera da Terra nos protege
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das radiac¢oes nocivas, por outro lado, a propria atmosfera impede que obser-
vemos do solo certas frequéncias do espaco eletromagnético, emitidas pelos
corpos celestes. Isso ocorre no ultravioleta, raios X, raios gama, infraverme-
lho e radio. A figura 2.15 mostra as "janelas" no espectro eletromagnético
pelas quais podemos observar o universo a partir de observatérios no chao.
Para observar a radiagao eletromagnética nas regides absorvidas pela atmos-
fera a tinica solucao é colocar o "observador' fora dela! Essa é uma das razoes
pelas quais o Telescopio Espacial Hubble foi colocado em érbita. O INPE
opera um centro de lancamento de baloes que consegue levar instrumentos a

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

> A maior parte do Ondas de radio, de
y i N x 2 fo;':;’a infravermelho & Ondas de radio, compﬁmentos: de
Raios Gama, raios X e ultravioleta sao o absorvida pela observadas na onda longos sao
bll;osq;ueados pela alta atmosfera (sao Y, atmosfera (melhor superficie blogueadas pela
observados apenas do espaco) comalguma observado do espaco) atmosfera

distorcao

Opacidade atmosférica

olnm 1nm  10nm  100nm  1pm  10um  100um  1mm 1pm

Comprimento de onda

Figura 2.15: As janelas de observacdo a partir do solo. Obtido em:
http://www.lna.br/ museuvirtual/evolucao.html
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2.3 Detectores e telescopios

2.3.1 Detectores de ondas sonoras

O nosso timpano, que é uma parte do ouvido, é um detector de ondas sonoras.
O timpano ¢é uma espécie de membrana, como a membrana de um tambor,
que vibra quando atingida pelas compressoes de ar produzidas por ondas
sonoras. A vibragao no timpano é processada pelo nosso cérebro que analisa
o espectro de frequéncias. Combinando o sinal de dois detectores (uma orelha
de cada lado da cabega) o cérebro é capaz de saber a orientacao da fonte de
sons. Caso o detector perca a sensibilidade, como acontece a medida que as
pessoas vao envelhecendo, é possivel realizar uma compensacao aumentando
a area coletora de ondas actsticas, por exemplo com o uso de um funil.
Outra maneira de resolver o problema é usar um amplificador eletronico
para aumentar a intensidade dos sons.

Embora o ouvido humano seja um detector magnifico, ele é superado
por detectores como os microfones que podem registrar sons de frequéncias
mais altas e mais baixas do que as que conseguimos ouvir. Podem registrar
também intensidades sonoras maires e menores do que as que conseguimos

captar com o ouvido.

2.3.2 Detectores e telescopios para ondas eletromag-
néticas

O detector mais aprimorado que possuimos é o olho. A combinacao olho e

cérebro faz simultaneamente uma analise do espectro da luz e sua distribuicao
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espacial e de intensidade. O olho produz imagens. O principio de detecgao
é baseado em células especializadas que enviam sinais elétricos ao cérebro

quando sao atingidas por luz.

Como vimos antes, o espectro eletromagnético cobre uma vasta faixa
de frequéncias. O principio de deteccdo pode ser diferente para diferentes
frequéncias. Nos detectores de ondas de radio, por exemplo, o que se mede
¢ o deslocamento de cargas elétricas num condutor, na presenga da onda
eletromagnética. Esse condutor se chama antena e pode ter formas varia-
das, mas o objetivo é sempre o mesmo, oferecer uma area exposta a onda
eletromagnética. Quanto maior a area da antena, mais energia eletromag-
nética pode ser captada. O INPE opera um radio observatério que possui
uma antena parabodlica de 13 metros de didmetro capaz de observar ondas
de radio em frequéncias de dezenas de giga-hertz. O maior radiotelescépio
do mundo atualmente estd na China, e tem uma antena de 500 metros de
didmetro. A figura 2.16 mostra uma configuragdo para deteccdo de ondas
de radio que foi projetada e construida na Divisao de Astrofisica do INPE:
¢ uma das 50 antenas do experimento BINGO, que estudara a radiacao dos
estagios iniciais da formagao do universo.

Nas frequéncias correspondentes a luz visivel, os detectores sdo capazes
de registrar os pacotes individuais de energia associados as ondas eletromag-
néticas. Esses pacotes sao chamados de fotons. O detector que existe dentro
de uma webcam tem semelhanca com o detector no nosso olho, ou seja, é
capaz de registrar e discriminar luz de frequéncias diferentes, e pelo fato de
ser dividido em muitas células basicas, pode fornecer informacao da direcao

e intensidade da fonte emissora de luz.
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Figura 2.16: Uma das 50 antenas do radiotelescopio BINGO, em construcao
na DAS/INPE. Fonte: L. Reitano.

Mas, para que entao precisamos de telescopios? Nao bastaria o detector
sozinho para registrar a intensidade, frequéncia e direcao da radiagao ele-
tromagnética? A resposta estd no fato de que em Astronomia, é quase a
regra estarmos na situagao do surdo, nao por falta de sensibilidade no detec-
tor, uma vez que os mais elaborados sistemas de amplificagdo sao utilizados,
mas porque as fontes celestes de radiagao sdo extremamente fracas. A tnica
maneira de remediar é aumentar a quantidade de radiagdo coletada. Esses
aparelhos se chamam genericamente de telescopios ou antenas, conforme a
faixa do espectro que estiver sendo estudada. Na Divisao de Astrofisica do
INPE existem pesquisas em andamento utilizando telescopios para ondas de

radio, para luz visivel, infravermelha, para raios X e ondas gravitacionais.
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A figura 2.17 mostra esquematicamente o "telescépio” mais simples que
pode ser construido, com instrucoes mais detalhadas na figura 2.18. Ele fun-
ciona muito bem para luz e é capaz de registrar imagens. O tnico requisito é
que as dimensoes da abertura sejam pequenas, porém algumas vezes maiores

que o comprimento de onda da radiacgao.

Tela
Objeto: Constelacao

Imagem invertida

Figura 2.17: Exemplo de uma camara pinhole, ilustrando a determinacao da
intensidade e dire¢do da radiacao eletromagnética.

Esse tipo de montagem ja teve muita popularidade em um contexto nao
cientifico. Antes do advento da fotografia as "cameras obscuras" eram utili-
zadas para projetar imagens em vidros despolidos (foscos) e servir de guia
para o artista na pintura de panoramas. Quanto menor for a razao entre o
tamanho da abertura e a distancia ao detector, mais detalhes o instrumento
é capaz de discernir. A maior desvantagem desse tipo de "telescépio’ é que a
area coletora é muito pequena. A figura 2.18 mostra como vocé pode montar
uma camara escura para demonstracao em sala de aula. Lembre que para

esse tipo de aparelho funcionar bem é importante que a tela semitransparente
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Escolha um reciplente que Eure um dos lados com Do outro lado, coloque o material A cimera esta pronta.
passa ser completamente uma agulha e tape o sensival a luz, Pode ser filme ou papel Lembre-se de apenas
fachado @ pinte seu interior orlficio com fita prata; fotografico; destampar o orificio
de preto; quando a camera ja
estiver posiclonada para
fotografar,

Figura 2.18: Passo a passo de como construir uma camara pinhole. Obtida
em https://www.jornalufgonline.ufg.br/n/30640-camera-pinhole

receba o minimo possivel de luz externa. Na Divisao de Astrofisica do INPE
estda sendo construido um telescopio de raios X que utiliza o principio de
funcionamento da camara escura. Para melhorar sua capacidade de captar
energia o anteparo de entrada contém uma grande quantidade de furos e as
imagens completamente embaralhadas que sao projetadas na tela de saida
sao separadas através de um programa no computador. A figura 2.19 mostra
o telescopio ProtoMirax com o padrao de aberturas ja instalado na parte

superior.

Galileo Galilei foi o responsavel pela divulgagao de uma invencao que
resolveu os problemas de registrar a direcao de chegada da luz e ao mesmo
tempo, captar o maximo de luz. Trata-se do uso de uma lente. A lente
é capaz de ter uma area coletora muito maior que a da abertura circular
mostrada na figura 2.17, mantendo a capacidade de separar raios vindos de

direcoes diferentes. Nas lojas de lembrancas é facil encontrarmos lupas que
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Figura 2.19: O telescopio ProtoMirax para raios X, com o padrao de aber-

turas na parte superior. Fonte: autor.

podem ser usadas como lentes (o termo técnico é objetiva) para um telescépio

simples. A figura 2.20 ilustra como montar.

|en®

(o

L
A Juﬂt dd.

foco

Figura 2.20: Esquema de um telescépio simples. Fonte: autor.

Para determinar o comprimento do canudo que compoe a parte externa

do telescopio meca primeiro a distancia da lente em que uma cena bem

iluminada forma uma imagem bem definida. Se vocé utilizar dois canudos

de diametros diferentes, um podendo se deslocar com relacdo ao outro, pode
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focalizar precisamente seu instrumento. Se em vez do papel semitransparente
voceé tivesse um filme fotografico na parte posterior do dispositivo, o aparelho
se chamaria "camara fotografica". Se tivesse um detector CCD ou CMOS
teria uma camara digital.

O telescopio de 1,6 metros de didmetro no Laboratério Nacional de As-
trofisica, em Brasopolis MG (figura 2.21, funciona exatamente segundo o
mesmo principio, apenas que em vez de uma lente para focalizar a luz, pos-

sui espelhos. Os espelhos sdo vantajosos porque nao absorvem luz como as

Figura 2.21: O telescopio de 1,6-m de diametro do Laboratorio Nacional de
Astrofisica, no Pico dos Dias, Sul de Minas Gerais. Fonte: autor.

lentes, e podem ser construidos com dimensdes muito grandes. O Brasil é
s6cio, com uma fracao de 2,5% do capital, de dois telescépios de 8 metros de
didmetro cada um. Trata-se do Projeto Gemini, que envolve os Estados Uni-
dos, Canada, Chile, Argentina e Brasil. Um dos telescopios opera nos andes
chilenos e o outro numa montanha de 4200 metros de altitude no Havai. O

telescépio GMT (do ingles Giant Magellan Telescope, figura 2.22), que vai

2-34



operar dentro de alguns anos nos andes chilenos e no qual os astronomos
do estado de Sao Paulo tém participacao, possui um espelho composto que
é equivalente a uma abertura de 26 metros de didmetro! Astrénomos da

DAS/INPE participam desse projeto.

Figura 2.22: Visao artistica de como serd o GMT, com abertura de 26-m de
didmetro. Fonte: https://www.gmto.org/

Exercicio: Quantas vezes mais luz o telescépio do Projeto GMT é capaz
de captar com relagao ao telescopio instalado em Brasépolis?
Resposta: A capacidade de captar radiacdo é proporcional a area. A

area de um circulo é proporcional ao didmetro ao quadrado. Entao:

Area GMT ( 26

2
_ 1_6> = 264 vezes mais luz! (2.12)

Area Brasopolis
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3.1. INTRODUCAO

O sistema solar ¢ formado por um miriade de corpos. Quais e o que sdo esses
astros? Como sao classificados? Como se movimentam? Do que sdo formados? Qual
sua origem? Atualmente o Homem j4 pode responder a algumas dessas perguntas com
certa seguranga. Nas proximas se¢des vamos discorrer um pouco sobre o conhecimento

atual que temos sobre o sistema solar.

3.2. A EVOLUCAO DO CONHECIMENTO SOBRE O SISTEMA SOLAR
E UM POUCO DE DINAMICA

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

Uma curiosidade que sempre esteve presente na Humanidade ¢ entender o
Universo que a cerca e do qual faz parte. O sistema solar, at¢ had poucos séculos,
constituia todo o Universo conhecido. E relativamente recente a nogio de que as estrelas
que vemos no céu sao astros similares ao Sol; mas muito mais distantes. Como ja foi
dito no Capitulo 1, a observagdao do céu noturno, ainda na Antigiiidade, mostrou ao
Homem que alguns astros se movimentam contra um fundo de "estrelas fixas". Esses
objetos celestes foram chamados planetas pelos gregos, que significa astro errante. Para
os gregos os planetas eram a Lua, Mercurio, Vénus, Marte, Japiter e Saturno, além do
Sol, que também tem um movimento diferente daquele das estrelas. Hoje o significado
da palavra planeta ¢ diferente. Ja faz alguns séculos que ndo mais chamamos a Lua de
planeta. Plutdo, por outro lado, deixou de ser classificado como planeta recentemente
(em 2006). A ciéncia ¢ dinamica, podendo revisar conceitos a partir de uma maior

compreensdo de um dado objeto. Se, por um lado, o fato da Lua girar em torno da Terra
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¢ bastante difundido e ja a coloca em uma classificacdo diferente da propria Terra que
gira em torno do Sol, por que Plutdo, que gira em torno do Sol como a Terra, ndo ¢ mais
considerado planeta? O que sdo os hoje chamados planetas? Isso ficara claro na Secao

3.3.

FIGURA 3.1 - O MODELO GEOCENTRICO.

Muito se pensou sobre a distribuicdo dos astros no céu e se ela de algum
modo relaciona-se a uma organizagdo do Universo. O modelo que dominou o
pensamento filosofico europeu até o século XVI ¢ o chamado modelo geocéntrico. Geo,
em grego, significa Terra. Assim, modelo geocéntrico ¢ aquele que coloca a Terra no
centro do Universo. Nesse modelo, todos os astros orbitavam em torno do centro, ou
seja, da Terra. E importante lembrar que o Universo dessa época era formado pelo Sol,
Terra, planetas e estrelas fixas. Assim, o nosso conceito de sistema solar, como parte de
um Universo muito maior, ndo existia. Assim a Terra, ao ocupar o centro das orbitas dos
“planetas”, estava ocupando o centro do Universo e ndo do sistema solar. Esse modelo

foi sistematizado por Ptolomeu (astronomo, matematico e geodgrafo) no século II, a



partir de idéias preexistentes. A distancia de um planeta a Terra era considerada
proporcional ao tempo gasto por ele para completar uma volta ao redor da Terra - isto &,
retornar a0 mesmo ponto do céu em relagdo as estrelas fixas. Assim, chegava-se a
representacao do Universo esbocada em duas dimensdes na Figura 3.1. As estrelas fixas
ficavam todas a uma mesma distdncia, muito maior do que a do planeta considerado o
mais distante na época, Saturno. Hoje sabemos que a distidncia entre uma estrela e a
Terra pode ser muitissimo diferente daquela de outra estrela aparentemente vizinha da
primeira - veja o capitulo sobre estrelas para mais detalhes. O modelo geocéntrico ndo
era apenas um modelo filosofico do Universo, era também um modelo matematica que
reproduzia com muita precisdo as observagdes dos planetas. Nao obstante, para explicar
corretamente os movimentos e brilhos observados dos planetas, o modelo ptolomaico
necessitava de uma série de complicagdes geométricas, como os eqiiantes e deferentes,
que sdo também representados na Figura 3.1.

Com o objetivo de explicar com mais simplicidade o movimento dos
planetas, o astronomo polonés Nicolau Copérnico (1473-1543) propos, em 1543, o
Modelo Heliocéntrico: Hélio, em grego, significa Sol. Nesse modelo o Sol encontrava-
se no centro do Universo e os planetas orbitavam ao seu redor. A Unica excecao era a
Lua, que continuava orbitando em torno da Terra (veja a Figura 3.2). Outros ja haviam
proposto um Universo com o Sol na posi¢ao central, Aristarcos de Samos (281 a.C.) e
Nicolas de Cusa (1401-1464), porém, sem maiores repercussoes. Essas propostas nao
incluam um tratamento matematico, o que so feito por Copérnico. Seu modelo
heliocéntrico era mais simples e, tal como o modelo de Ptolomeu, explicava e previa os
movimentos planetarios. Além disso, Copérnico determinou os raios e periodos das
orbitas dos planetas com uma precisdo muito boa, apesar de considera-las
circunferéncias, o que, como veremos adiante, ndo ¢ correto Hoje essa configuracdo do
Sol e planetas nos parece bastante natural, mas esse modelo nio foi muito bem aceito na
época de Copérnico. Esse modelo tirava a Terra e, portanto o Homem, do centro do
Universo. Ele era contrario a um paradigma de muitos séculos, baseado na tradi¢ao
classica, e seriam necessarios argumentos fortes para modificar a visdo do Universo

ortodoxa.
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FIGURA 3.2 - O MODELO HELIOCENTRICO.

O astronomo ¢ fisico italiano Galileu Galilei (1564-1642), no inicio do século
XVII, foi o primeiro a observar o céu com o auxilio de um telescopio. Deve ser notado
que naquela época nao se esperava que a observacdo do céu com um instrumento
pudesse revelar algo de novo. Mas, Galileu mostrou isso ndo era verdade: o céu se
modifica ao ser observado com um telescopio. Os objetos celestes, que na visdo cldssica
deveriam ser perfeitos, comegaram a se mostrar mais complexos com o telescopio de
Galileu: Vénus possui fases, Jupiter tem satélites, Saturno tem disco, a Via Lactea ¢
uma grande concentracdo de estrelas que se multiplicam com o poder de aumento do
telescopio. Essas observacdes corroboravam o modelo heliocéntrico. Tanto por mostrar
que a concepg¢do anterior do Universo nao era correta, mas também com argumentos
geométricos. As fases de Vénus como observadas por Galileu somente seriam

explicadas se o modelo heliocéntrico fosse o correto. E importante também citar que



Galileu obteve varios resultados experimentais sobre os movimentos dos corpos que
ajudaram a compor a base do trabalho de Newton (veja adiante).

O modelo de Copérnico, porém, ainda possuia problemas. Ele considerava as
orbitas dos planetas circunferéncias perfeitas e para explicar corretamente os
movimentos observados eram necessarios artificios geométricos, exatamente como
acontecia com o modelo geocéntrico de Ptolomeu. Foi o astronomo alemao Johannes
Kepler (1571-1630), no inicio do século XVII, quem mostrou que as orbitas planetarias
eram elipticas. Para isso, ele contou com as observacdes do astronomo dinamarqués
Tycho Brahe (1546-1601), do qual foi assistente durante o ultimo ano de vida e
sucessor como responsavel pelo observatorio de Uraniborg (na época pertecente a
Dinamarca, agora dentro dos limites da Suécia). Os dados obtidos por Tycho Brahe
eram os mais precisos da época e no limite do que o olho humano, sem auxilio de
instrumentos de aumento como o telescopio, pode conseguir. E foi tentando explicar
esses dados, principalmente os da orbita de Marte — que ndo eram compativeis com o
modelo de Copérnico com oOrbitas circulares — que ele propos trés leis que descrevem
corretamente os movimentos dos planetas: as Leis de Kepler. As duas primeiras foram
apresentadas simultaneamente (1609) e sdo o resultado de sua tentativa de descrever
corretamente os movimentos planetarios. A terceira lei, determinada dez anos mais
tarde (1619), relaciona os periodos e tamanhos das 6rbitas e, de certa forma, traduz uma
certa harmonia entre os movimentos dos corpos, o que talvez fosse o principal objetivo

de Kepler.

e Primeira L.ei — Lei das orbitas elipticas: A 6rbita de um planeta ¢ uma elipse

(veja quadro adiante) com o Sol em um dos focos. Assim, as distancias entre um
planeta e o Sol sdo variaveis ao longo da translagao do planeta.

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

velocidade variavel, de modo que a area coberta pela linha que liga o Sol ao
planeta ¢ sempre a mesma em intervalos de tempo iguais (Fig. 4.17).

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

translacdo, P, de um planeta e o cubo do semi-eixo maior de sua orbita, a, ¢ a

mesma para todos os planetas:



DEFININDO UMA ELIPSE

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

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

L4 e 1.2 xodo.

A excentricidade, e, de uma elipse ¢ definida como:
C
e=— .
a

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

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

FIGURA 3.3 - LEI DAS AREAS.

Com o trabalho de Kepler passou-se a saber como os planetas se
movimentavam ao redor do Sol. Mas ainda restava uma pergunta bésica: por qué? Foi
s6 com a Teoria da Gravitacido Universal do fisico e matematico inglé€s Isaac Newton
(1643-1727), publicada em 1687, que isso foi respondido. A teoria da gravitagao mostra
que 0s corpos se atraem uns aos outros, isto é, um corpo cria em torno de si um campo
gravitacional que ¢ sentido por todos os outros corpos. Esse campo gravitacional é tanto
mais intenso quanto maior a massa do corpo e decresce proporcionalmente ao quadrado

da distancia. Em termos matematicos, essa lei ¢ expressa pela equagao:

172
F =G . (3.
G RZ

onde: Fg ¢ a forca gravitacional,
G ¢ a constante gravitacional,
M, ¢é a massa de um dos corpos;
M, ¢ a massa de um dos corpos e

R ¢ a distincia entre os dois corpos.
Essa for¢a mantém a Terra ligada ao Sol, e a Lua, a Terra. De modo geral, o

sistema solar possui um campo gravitacional (devido principalmente ao Sol) que

mantém todos os corpos (planetas, cometas, asteroides, entre outros) ligados. Mais do
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que 1sso, nas escalas astronomicas a forga gravitacional ¢ dominante e rege grande parte
dos fendmenos celestes.

Newton, em sua teoria, também descreveu exatamente como um corpo se
movimenta quando sujeito a uma certa forga, qualquer que seja sua natureza. Isso €
expresso pelas Trés Leis do Movimento, que sdo:

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

2. A taxa de varia¢do da quantidade de momento € proporcional a forca impressa

e na mesma direcdo em que a forca age. Matematicamente, temos

E_dﬁ o o
=g due equivale a:
F=ma

3

-
r

onde F ¢ aforga;
P é o0 momento,
t € o tempo,
m é massa e

a ¢ aceleragao.

3. A cada agdo corresponde uma reagcdo de mesma intensidade e sentido oposto.

Essas leis sdo discutidas em qualquer livio de mecanica de graduacao.
Sugerimos, aos interessados, a leitura do “Curso de Fisica Basica: 1 — Mecanica” de H.
M. Nussenzveig.

Com esses dois fundamentos — a Lei da Gravitagdao Universal e as Leis do
Movimento - foi possivel entender a dindmica do sistema solar: isto ¢, como e porque se
dao os movimentos. Em “Os Principios Matematicos da Filosofia Natural”, o
“Principia”, Newton ndo s6 demonstra as leis de Kepler e calcula fendomenos
conhecidos como as marés e a precessao dos equindcios, mas também prevé e determina
a forma achatada da Terra. A partir dai, estava aberto o caminho para o

desenvolvimento da astronomia (e da fisica) moderna.
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Desse modo, no final do século XVIII, os movimentos dos maiores corpos do
sistema solar eram explicados tanto do ponto de vista de sua descri¢do, como de sua
causa. Porém, como o sistema solar surgiu? O filésofo alemao Immanuel Kant (1724-
1804) foi o primeiro a propor a hipotese nebular em 1755, que foi posteriormente
desenvolvida pelo matematico francés Pierre-Simon de Laplace (1749-1827). Ela
considera que o sistema solar formou-se a partir de uma nuvem de gas e poeira em
rotagdo (veja a Secdo 3.4 ¢ o Capitulo sobre Formacgao Estelar). Apesar de outras teorias
terem surgido, esta € ainda a teoria mais aceita sobre a formacao do sistema solar e do
Sol e ¢ corroborada por observagdes de outras estrelas.

Uma grande parte do nosso conhecimento do sistema solar, em particular, o
referentes aos planetas e seus satélites, ¢ proveniente da exploragdo espacial iniciada por
volta de 1960. Uma grande quantidade de sondas passaram muito proximas a (em
alguns casos pousaram em) planetas, satélites € mesmo cometas do sistema solar, o que
contribuiu e contribui de modo inigualavel para nossa compreensdo dessa pequena parte
do Universo que nos rodeia.

No momento, estamos passando por uma nova fase de conhecimento sobre
sistemas planetarios: estamos descobrindo planetas em torno de outras estrelas - veja a
Secdo 3.5. Essas novas descobertas ampliardo o nosso horizonte sobre as nossas

origens.

3.3. DESCRICAO DO SISTEMA SOLAR

O sistema solar inclui o Sol e os planetas, mas abrange bem mais do que isso.

Os cometas, asterdides, planetoides, entre outros objetos, compde o sistema solar. Nesta

secdo vamos falar um pouco sobre cada uma dessas classes de objetos. Porém, vamos
inicialmente discutir um pouco das caracteristicas do sistema solar como um todo.

Como podemos definir o que ¢ € como ¢ composto o sistema solar? No

Universo, a distribui¢do e hierarquia dos objetos sdo regidas basicamente pela forca

gravitacional. Como o Sol é formado por uma grande quantidade de matéria

concentrada em uma regido relativamente pequena, ele ¢ um foco de atragdo que reune

em torno de si varios corpos. Assim, uma das definicdes para o sistema solar ¢: o



conjunto de todos os corpos (ou matéria) cujo principal centro de atracdo ¢ o Sol. Ela
ndo ¢ a unica, porém, a consideramos a melhor.

Como ja mencionado anteriormente, a forca gravitacional pode manter dois
corpos unidos. Vamos considerar, por exemplo, a Terra e a Lua. Sabemos que ¢ a for¢a
gravitacional que as mantém unidas, mas, se a forca ¢ de atracdo e na dire¢do da linha
que une os seus centros, por que, entdo, esses dois corpos ndo colidem? Isso acontece
devido a rotagdo. A quantidade de rotacdo de um corpo com relagdo a um ponto ¢
medida por uma grandeza chamada momento angular. O momento angular de um
sistema deve ser conservado e isso explica o0 movimento orbital dos corpos.

A maior parte da massa do sistema solar esta concentrada no Sol (99,86%!!!).
J& 0 seu momento angular estd praticamente distribuido nos planetas. Estes giram em
torno do Sol no mesmo sentido que o Sol gira em torno de seu eixo. Falando em
linguagem astrondmica, o sentido de rotagdo do Sol é o mesmo da translagdo dos
planetas. Esse sentido ¢ chamado progrado. Mas nem todos os planetas rotacionam
(giram em torno de si mesmos) nesse mesmo sentido. O sentido de rotacdo de Vénus e
de Urano ¢ contrario ao sentido progrado, isto €, a rotagcdo desses corpos ¢ retrograda.

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

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

explicar a sua formagao.
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3.3.1. OSOL

O Sol ¢, entre os corpos celestes, aquele que mais influencia as nossas vidas.
E impossivel ndo nota-lo em um dia claro de verdio, ou ficar indiferente a sua "auséncia"
em um dia chuvoso. Foi chamado de Hélio pelos gregos, Mitras pelos persas ¢ Ra pelos
egipcios, para citar algumas culturas. Cinco séculos antes da era Cristd, o grego
Anaxagoras (aproximadamente 430 a.C.) sugeriu que o Sol fosse uma bola de fogo, o

que guarda uma palida semelhanca com a realidade.

National So

9508011504K

FIGURA 3.4 — IMAGEM DO SOL NA LINHA DE EMISSAO K DO CAIl OBTIDA NO

NATIONAL SOLAR OBSERVATORY (NSSDC).

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

do sistema solar € constituido, basicamente, pela reflexdo da luz solar em sua superficie.
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O Sol ¢ uma massa que se mantém coesa pela sua propria forca de gravidade.
O mesmo ocorre com os planetas. Por que a diferenca, entdo? A resposta ¢ que o Sol
possui uma massa muito grande. Quao grande? Grande o suficiente para que a contragao
provocada pela forca da gravidade torne tao altas as densidades e temperaturas em seu
centro que passam a ocorrer as reagoes de fusdo nuclear, com enorme producdo de
energia. E esse processo que caracteriza uma estrela e que nio ocorre nos planetas. Veja
mais detalhes sobre estrelas no Capitulo 5.

O Sol ¢ uma esfera gasosa cuja temperatura na superficie ¢ de cerca de 5.500
graus centigrados. No nticleo solar a temperatura atinge 15 milhdes de graus. Sua massa
¢ 333 mil vezes maior que a da Terra, mas a sua densidade média ¢ de apenas 1,41
gramas por centimetro cubico, pouco maior que a da agua que ¢ de 1 grama por
centimetro ctibico. Sua massa ¢ composta por 73% de hidrogénio, o primeiro elemento
quimico da tabela periddica, e também o mais abundante no Universo. O restante ¢
constituido basicamente por hélio. Apenas 0,1 % da massa do Sol ¢ composta por

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

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

Massa 332.950 massas terrestres

Raio médio 109,2 raios terrestres

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

*Veja na Tabela 3.4 os valores relativos a Terra.

E no nucleo solar, com sua altissima temperatura, que ocorrem as reagdes
nucleares de produgdo de energia. Essa energia ¢ transportada até a superficie através de
camadas que envolvem o nucleo, denominadas envoltorios. Na camada logo abaixo da
superficie solar ocorre o processo de convecgdao do gas que aflora a superficie. A

conveccao ¢ uma das formas pelas quais a energia € transportada de um local para outro
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(ver quadro sobre Formas de Transporte de Energia). As por¢des mais internas do gés,
aquecidas pela radiagdo que vem do nucleo, expandem-se e sobem até a superficie, onde
perdem energia e esfriam. Ao esfriarem, tornam-se mais densas e pesadas, voltando a
descer. E devido a esse processo, chamado convectivo, que a superficie do Sol
apresenta-se coberta por graos. Observando-se a superficie solar com grande ampliagao
os padrdes de granulacdo se assemelham as bolhas de gis quente transportando a

energia do interior para a superficie.

FORMAS DE TRANSPORTE DE ENERGIA

Existem trés formas de transportar-se energia: por condu¢do, convecgdo ¢
radiagao.

Condugdo: Quando uma colher de metal se aquece ao ser mergulhada em uma
xicara de cha quente, a energia estd sendo transportada por condugdo do cha para a
colher.

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

Radiag¢do: Uma outra maneira de transportar energia ¢ através da radiacdo.
Imagine-se em uma praia tomando refrigerante em uma latinha em um dia quente de
verdo. Vocé deixou a latinha no sol e quando foi recolhé-la, ela estava muito quente.
Nesse caso, foi a radiag@o (no caso solar) que aqueceu a lata, transportando calor do sol

para a lata.

O Sol encontra-se a uma distdncia média de 150 milhdes de quilémetros da
Terra. Isso equivale a cerca de 8 minutos-luz, isto ¢, a luz do Sol demora esse tempo
para chegar a Terra. A segunda estrela mais proxima ¢ Proxima Centauri, que se
encontra a uma distancia 270 mil vezes maior, assim sua luz demora 4 anos ¢ 4 meses

para chegar até nos! Pela sua proximidade, podemos estudar o Sol melhor do que
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qualquer outra estrela do Universo. Mais detalhes sobre a estrutura do Sol sdo

apresentados no Capitulo 4.

3.3.2. OS PLANETAS E SEUS SATELITES

Ao observarem continuamente o céu, os antigos perceberam a existéncia de
pelo menos dois tipos de objetos. Enquanto a imensa maioria dos pontinhos brilhantes
no céu, as estrelas, possuia posi¢des relativas imutdveis, alguns poucos pontos pareciam
passear por entre elas. Esses objetos foram chamados planetas, que em grego significa
errante. A defini¢do atual de planeta é um corpo que orbita em torno do Sol (ou de outra
estrela), possui forma esférica devido a sua propria gravidade e cuja orbita ndo contenha
outro corpo similar que orbite em torno do Sol.

Com a defini¢do acima, os planetas do sistema solar sdo oito. Em ordem de
proximidade ao Sol sdo eles: Mercurio, Vénus, Terra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano e
Netuno. Algumas de suas caracteristicas orbitais sdo listadas na Tabela 3.2 e alguns
dados fisicos na Tabela 3.3. Cinco deles sdo observaveis a olho nu: Mercurio, Vénus,
Marte, Jupiter e Saturno. A Lua também foi considerada um astro errante na
antiguidade, mas pela defini¢do atual, ela ¢ um satélite. Enquanto um planeta orbita em
torno do Sol, um satélite orbita em torno de um planeta. Porém, do ponto de vista de
composi¢cdo e caracteristicas fisicas, os planetas e satélites podem ser muito parecidos.
Ganimede, por exemplo, ¢ o maior satélite de Jupiter, com raio da ordem de 2.600
quilometros, maior portanto que Mercurio, que possui um raio de 2.440 quilometros.

Os planetas podem ser divididos em dois tipos: teluricos (similares a Terra) e
jovianos (similares a Jupiter). Os planetas teluricos sdo: Mercurio, Vénus, Terra e
Marte. Os jovianos sdo: Jupiter, Saturno, Urano e Netuno. Plutdo, que foi até¢ 2006
considerado um planeta, era um problema para essa classificacdo, ja que ndo se
enquadrava em nenhuma das categorias acima e, como veremos adiante, parece um
grande cometa. Plutdo ¢ hoje considerado um planeta-ando. Abordaremos essa classe de

objetos na Sec¢do 3.3.3.
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TABELA 3.2 - ALGUNS DADOS ORBITAIS DOS PLANETAS (FONTE: NSSDC).

Planeta Semi-eixo | Excentricidad | Periodo de | Periodo de | Inclinacao

maior da | edaorbita** | translagao rotagao da orbita

Orbita* .

(Anos) (Dias) (Graus)

Mercurio | 0,387 0,2056 0,241 58,785 7,0
Vénus 0,723 0,0067 0,615 2437 3,39
Terra 1,000 0,0167 1,0 1,0 0,0
Marte 1,524 0,0935 1,881 1,029 1,85
Jupiter 5,204 0,0489 11,862 0,415 1,304
Saturno 9,582 0,0565 29,457 0,439 2,485
Urano 19,201 0,0457 84,011 0,720 0,772
Netuno 30,047 0,0113 164,79 0,673 1,769

* (O semi-eixo maior da Orbita refere-se ao valor relativo ao terrestre.
** Veja Se¢do 3.4 para defini¢do de excentricidade.

Os planetas teluricos sdo pequenos, de baixa massa e compostos basicamente
por elementos pesados. Sao também chamados de planetas internos por serem os mais
proximos ao Sol. Possuem poucos ou nenhum satélite e sao desprovidos de anéis. A
superficie ¢ solida e a atmosfera ¢ ténue, comparada com a massa do planeta. Os
planetas teluricos apresentam ou apresentaram atividade vulcénica, causando
modificagdes importantes em sua estrutura interna e na superficie.

Os planetas jovianos sdo grandes em dimensdo e massa, como Jupiter. Este,
por sua vez, ¢ o que mais guarda relacdo com o Sol. Sua massa estd proxima a das
menores estrelas. Se esta fosse um pouco maior, o processo de fusdo nuclear poderia
ocorrer em seu interior € ele seria uma estrela. Os planetas jovianos, também chamados
gigantes, sao compostos basicamente por hidrogénio e hélio. Por isso, apesar de sua
grande massa, sdo menos densos que os terrestres. Nao possuem superficie solida e sua

atmosfera é densa. Possuem dezenas de satélites e todos exibem anéis.
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TABELA 3.3 - ALGUNS DADOS FiSICOS DOS PLANETAS (FONTE: NSSDC).

Planeta Massa* Raio Equatorial* | Achatamento
Mercurio 0,0553 0,383 0,0

Vénus 0,815 0,950 0,0

Terra 1,000 1,000 0,0034

Marte 0,107 0,532 0,0065
Jupiter 317,83 11,21 0,0649
Saturno 95,162 9,449 0,0980
Urano 14,536 4,007 0,023
Netuno 17,147 3,883 0,0171

* Nesta tabela, os valores de massa referem-se a razdo entre a massa do planeta e a da
Terra. O mesmo vale para o raio equatorial. O achatamento corresponde a diferenca
entre os raios equatorial e polar do planeta, em unidades de raio equatorial. Os valores
para a Terra podem ser encontrados na Tabela 3.4.

A existéncia de uma atmosfera depende da massa do planeta e de sua
temperatura. Esta, por sua vez, depende inicialmente da sua distancia ao Sol. Os
planetas menores e mais quentes (mais proximos do Sol) tém mais dificuldade em
manter uma atmosfera. Por outro lado, os elementos mais leves escapam mais
facilmente do planeta. Assim, os planetas teluricos tendem a reter quase que somente
elementos mais pesados em sua atmosfera. J4 os planetas gigantes conseguem reter uma
maior quantidade de material, inclusive os elementos mais leves. A atmosfera faz
diminuir a variagdo de temperatura na superficie entre o dia e a noite, que ¢ determinada
pela irradiacao solar. Quando a atmosfera ¢ densa o suficiente, ela ndo permite que o
calor recebido durante o dia escape a noite e diminui.

Os planetas ndo possuem luz propria. Estritamente falando, podem possuir
uma fonte muito pequena de energia, mas que ndo ¢ originada pela fusdo nuclear, que ¢
a fonte de energia das estrelas. A maior parte da energia que irradiam corresponde a luz
do Sol que ¢ refletida em sua superficie. Assim, como um farol de bicicleta, tipo olho de

gato, parece aceso quando alguma luz incide sobre ele. Porém, existe um pequeno
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excesso de energia (com relagdo a recebida pelo Sol) que pode ser de origem
gravitacional ou radioativa. Esse excesso € maior nos planetas jovianos.

Apesar de pequena, a energia interna dos planetas teluricos e dos grandes
satélites ¢ suficiente para modificar sua crosta através de atividade geologica:
vulcanismo e movimentos tectonicos. Os planetas jovianos ndo possuem crosta, pois sao
gasosos. Outros mecanismos que determinam a aparéncia da crosta de um planeta ou
satélite sdo: a erosdo, causada pela atmosfera ou hidrosfera; e o crateramento. Este
ultimo ocorre em todos os planetas internos e satélites de superficie solida. Desse modo,
a andlise da crosta permite determinar a época de formacdo de um dado terreno e o

estado atual de atividade do corpo, como veremos ao descrevermos alguns planetas.

3.3.2.1. MERCURIO

Mercurio ¢ o planeta mais préximo do Sol. Seu nome latino corresponde ao
do deus grego Hermes, filho de Zeus. Bastante pequeno, ¢ o menor entre todos os
planetas (veja Tabela 3.3). Sua superficie estd coberta por crateras resultantes do
impacto de corpos menores. Por isso supde-se que a atividade vulcanica tenha ocorrido
apenas no inicio, até cerca de 1/4 da sua idade atual. Caso houvesse ocorrido atividade
recente, as lavas teriam cobrido e apagado as crateras. Das inimeras crateras existentes,
destaca-se a Bacia Caloris, com 1.300 quildmetros de diametro, quase 1/3 do diametro
do planeta que ¢ da ordem de 4.890 quilémetros.

Possui uma atmosfera muito ténue, quase desprezivel, por isso existe uma
incrivel variacdo da temperatura entre o dia e a noite: de —170 graus (lado oculto do Sol)
a +430 graus centigrados (lado iluminado pelo Sol). Compare com a Terra, onde a
variacdo ¢ de poucas dezenas de graus. Sua oOrbita ¢ altamente excéntrica, isto €, se

desvia muita da forma circular.
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FIGURA 3.5 — MOSAICO DE IMAGENS DO PLANETA MERCURIO OBTIDAS COM A SONDA

MARINER 10 (NSSDC).

3.3.2.2. VENUS

Vénus ¢ o nome latino da deusa grega do amor, Afrodite. Facilmente
identificavel no céu, esse planeta ¢ também chamado de Estrela D'Alva ou estrela
matutina - mas ele ndo é uma estrela! E o mais brilhante dos planetas e esta sempre
proximo ao Sol, como Mercurio, pois suas Orbitas sdo internas a da Terra. Enquanto
Mercurio ¢ bastante pequeno (2/5 da Terra), Vénus ja possui um tamanho comparavel
ao da Terra. Alids, esse planeta ¢ bastante parecido com 0 nosso, em massa €
composicao quimica. Apesar dessas similaridades, entretanto, sua atmosfera ¢ bastante
diferente da terrestre.

A atmosfera de Vénus ¢ bastante espessa e reflete a maior parte da luz solar
incidente. Essa ¢ a razdo do seu grande brilho. Sua atmosfera também impede a
observacao direta da superficie do planeta. O raio de Vénus somente pode ser
determinado com o uso de radares ou de sondas espaciais. Por ter um tamanho
relativamente grande, seu manto ¢ convectivo, pois ndo consegue dissipar o calor
interno por condug¢do, como acontece com Mercurio (veja o quadro sobre as formas de
transporte de energia). A convecgdo levou gases para a superficie, de modo a formar
uma atmosfera composta basicamente por gas carbdnico, CO, - quase 97 % - e gas
nitrogénio, N> - 3 %. O gas carbdnico € responsavel pela ocorréncia do efeito estufa
(veja quadro a seguir), que eleva a temperatura na superficie a 460°C. Note que essa
temperatura chega a superar a de Mercurio que estd mais proximo do Sol e que

esperariamos fosse mais quente. As nuvens de Vénus sdo formadas por varias
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substancias, entre elas o 4cido sulftirico. A pressdo atmosférica de Vénus ¢ bastante alta,
cerca de 100 vezes maior que a da Terra. Existem também evidéncias de vulcanismo,
que esta relacionado ao manto convectivo. Por tudo isso, a superficie de Vénus possui

condigdes bem inospitas.

FIGURA 3.6- O PLANETA VENUS OBSERVADO PELA SONDA GALILEO (NSSDC).

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

dia em Vénus dura mais que o ano!

3.3.2.3. A TERRA

Terra ¢ o nome da deusa romana, esposa do Céu. Como ja vimos, o planeta
em que vivemos era considerado até o Renascimento como em posicao privilegiada, em
torno da qual o Universo se organizava. Com o avan¢o do nosso conhecimento, a Terra
deixou de ocupar um lugar especial e passou a ser apenas mais um dos planetas de uma
estrela comum, o Sol. Porém, ainda hoje ¢ considerada particular, pela existéncia e

complexidade da vida em sua superficie. A temperatura na Terra ¢ tal que permite que a
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agua exista no estado liquido®. Alids, o nosso planeta deveria ser chamado de planeta
Agua e ndo Terra, pois 3/4 de sua superficie sdo cobertos pela d4gua. Apenas para se ter
uma idéia da quantidade de dgua dos oceanos, se a superficie do planeta se aplainasse, o
planeta seria coberto por um oceano de 400m de profundidade. A 4gua ¢ um dos fatores

essenciais que levou a existéncia da vida.

EFEITO ESTUFA

O Sol emite a maior parte de sua energia na forma de luz visivel. Essa radiagdo
ao atingir a superficie de um planeta ¢ transformada em radiagdo infravermelha. O
efeito estufa é produzido por certos gases na atmosfera, em especial o gas carbonico. A
absor¢ao da radiacdo por esses gases € maior na regiao infravermelha do que na regiao
visivel. Assim, mais radiacdo visivel do Sol penetra a atmosfera e alcanca a superficie
do planeta do que radiagdo infravermelha escapa para o espaco, o que faz com que
parte da energia fique retida entre a atmosfera e a superficie do planeta. O resultado ¢
que a atmosfera proxima a superficie fica aquecida. Esse efeito ¢ similar ao que
acontece nos carros. A luz visivel entra pelo vidro e ¢ transformada em radia¢do
infravermelha, que o vidro nio deixa escapar. Assim, o interior do carro se aquece. E o
que acontece com Vénus, e também com a Terra, por motivos naturais. Mas, existem
evidéncias que nos ultimos 150 anos a temperatura na Terra estd crescendo, e isto pode

ser devido ao aumento, causado pelo homem, da concentracdo dos gases responsaveis

pelo efeito estufa.

A atmosfera terrestre ¢ formada basicamente por nitrogénio (78 %), que faz
com que o nosso planeta seja azul quando visto de fora. Existem, porém, outros gases.
Entre eles devemos salientar o oxigénio (20 %) e o 0zonio, que bloqueiam a radiacio
ultravioleta do Sol, que ¢ fatal para alguns microorganismos e prejudicial para os seres

vivos em geral. O oxigénio da atmosfera terrestre ¢ basicamente produzido pelas

*

Além da Terra, é possivel que Europa, um dos satélites Galileanos de Jupiter, possua agua no
estado liquido sob uma crosta de gelo.
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plantas, através da fotossintese. Hoje, a atmosfera possui uma pequena quantidade de
gas carbonico, porém ela ja deve ter sido muito maior, mas foi consumida por varios
processos. Assim, atualmente o efeito estufa ¢ muito menor na Terra do que ¢ em
Vénus.

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

como em Vénus.

FIGURA 3.7- MOSAICO DE IMAGENS DO PLANETA TERRA OBTIDAS COM A SONDA

CLEMENTINE (NSSDC).

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

A Lua ¢ um satélite relativamente particular dentro do sistema solar, pois

possui um tamanho comparavel ao da Terra. Sua massa ¢ apenas 80 vezes menor que a
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da Terra. Como exemplo podemos citar, Ganimedes, um dos satélites de Jupiter: sua
massa ¢ 10.000 vezes menor que a do planeta. O tamanho da Lua ¢ apenas 1/4 do da
Terra. Assim, do ponto de vista fisico, o conjunto Terra-Lua poderia ser definido como
um sistema binario.

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

da Terra foi ejetada e formou a Lua.

FIGURA 3.8 — IMAGEM DA LUA CHEIA OBTIDA PELA APOLLO 11 (NSSDC).
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TABELA 3.4 - ALGUNS DADOS DA TERRA E DA LuA (FONTE: NSSDC).

Parametros Terra Lua

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

Semi-eixo maior da orbita | 149,6 milhdes de quilometros | 384.400 quilometros

Periodo orbital 365,256 dias 27,322 dias

Inclinagdo da orbita 0 graus 5,1 graus
Excentricidade da 6rbita 0,0167 0,0549

Periodo de rotagao 23,9345 horas 655,7 horas (27,32 dias)

3.3.2.4. MARTE

Marte € o planeta telarico mais distante do Sol. Seu nome refere-se ao deus
latino da guerra, cujo correspondente grego ¢ Ares. Possui uma atmosfera ténue, cujo
componente principal € o gas carbonico (95 %). Sua cor avermelhada ¢ devida a poeira,
rica em ferro, que cobre parcialmente a sua superficie. Parte desta € recoberta por lava
solidificada, formando grandes planicies. Mas existem também crateras de impacto e
montanhas. A maior montanha do sistema solar estd em Marte. E o monte Olimpo, um
vulcao extinto, que possui 25 km da base ao topo! Devem ter ocorrido processos de
convecgdo em algum momento do passado, mas como Marte ¢ um planeta pequeno,
esses processos cessaram e atualmente seu calor ¢ dissipado por condugdo. A
temperatura na superficie oscila entre -90 e 30 graus centigrados.

Marte possui dois satélites, Fobos e Deimos (em grego, Medo e Terror), cujos
nomes representam os dois filhos de Ares. Sao pequenos, da ordem de 10 quildmetros
de raio, e possuem forma irregular, como a de uma batata. Sao provavelmente asteroides

(veja a Se¢do 3.3.4), capturados pela gravidade do planeta.
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Mars « Syrtis Major « March 10, 1997  HST « WFPC2

FIGURA 3.9 — IMAGEM DO PLANETA MARTE OBTIDA COM O HUBBLE SPACE

TELESCOPE (STScI).

3.3.2.5. JUPITER

Jupiter ¢ o maior planeta do sistema solar, sendo seu raio cerca de 11 vezes
maior que o da Terra e, portanto, 1/10 do raio solar. E o prototipo dos planetas jovianos,
os gigantes gasosos. Coincidentemente, o seu nome latino corresponde em grego a
Zeus, o maior dos deuses do Olimpo. Apesar de possuir, provavelmente, um nucleo
formado por materiais pesados, ele ¢ composto basicamente por hidrogénio e hélio na
forma gasosa. Assim, Jupiter, como os demais planetas jovianos, ndo possui uma
superficie sélida como os planetas terrestres.

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

no sentido de que persiste ha muito tempo.
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Jupiterand lo ~ HST - WFPC2

PRC96-30 - ST Scl OPO - October 4, 1996 - J. Spencer (Lowell Observatory) and NASA

FIGURA 3.10 — IMAGEM DO PLANETA JUPITER E SEU SATELITE 10 OBTIDA PELO

HuBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

Hoje conhecemos 63 satélites de Jupiter, mas esse nimero continua a crescer
em virtude de novas descobertas. Entretanto, quatro deles destacam-se por seu tamanho:
lo, Europa, Ganimedes e Calisto. S3o chamados satélites galileanos, pois  foram
descobertos por Galileu, no inicio do século XVII. Ganimedes ¢ o maior satélite do
sistema solar. Io e Europa sdo similares aos planetas teluricos, formados basicamente
por rochas. Io possui vulcdes ativos e Europa uma atmosfera de oxigénio, além de um
possivel oceano de dgua liquida sob uma crosta de gelo. De todos os satélites do sistema
solar, apenas 5 possuem atmosferas: Europa, lo, Ganimedes, Titd (Saturno) e Tritdo
(Netuno).

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

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

origem gravitacional.

3.3.2.6. SATURNO

O nome desse planeta vem do deus romano que ensinou aos homens a
agricultura, e ¢ por alguns associado ao deus grego Cronus. Saturno ¢ o segundo maior
planeta do sistema solar. E similar a Jupiter em varios aspectos, como na estrutura

interna e atmosfera. Também possui bandas atmosféricas que, porém, sdo menos
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contrastantes entre si que as de Jupiter. Também, como Jupiter, possui uma pequena

fonte de calor interna.

FIGURA 3.11 — IMAGEM DO PLANETA SATURNO OBTIDA PELA VOYAGER 2 (NASA).

Saturno possui um belo sistema de anéis que ¢ visivel através de uma
pequena luneta. Dizemos um sistema, pois o disco que vemos em torno de Saturno
corresponde a pelo menos sete anéis. Os anéis sdo compostos por particulas de gelo e
poeira, cujos tamanhos vao desde um milésimo de milimetro até dezenas de metros.
Apesar de sua grande extensdo - o raio externo fica a 480 000 quilometros do centro de
Saturno -, os anéis sdo extremamente finos, da ordem de duzentos metros. Para se ter
uma idéia dessa propor¢do, imagine um disco do tamanho de um quarteirdo com uma
espessura de aproximadamente um centésimo de milimetro! Enquanto os anéis de
Saturno sdo conhecidos ha bastante tempo, os anéis dos demais planetas jovianos so
foram descobertos na década de 70.

Saturno possui ao menos 60 satélites. Um satélite bastante peculiar é Titi. E o
segundo maior satélite do sistema solar. Possui um nucleo rochoso, recoberto por um
manto de gelo de compostos organicos. Sua espessa atmosfera é formada
principalmente por nitrogénio e contém também moléculas organicas complexas,
estrutura que se supde ser similar a atmosfera terrestre primitiva. A temperatura maxima

na superficie de Titd ¢ de -100 graus centigrados.

3.3.2.7. URANO

Até agora falamos apenas de planetas conhecidos desde a Antigiiidade. Urano

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

Urano possui uma anomalia no que tange ao seu eixo de rotacdo, que esta
muito préximo do plano orbital, isto €, o seu eixo ¢ praticamente perpendicular ao dos
demais planetas. Supde-se que isso se deva ao efeito de um grande impacto. O seu
sistema de anéis sdo observados de frente e ndo lateralmente como os de Saturno, por

exemplo, devido a dire¢do do seu eixo de rotacao.

Belinda & o

R"M“y/ Epsilon Ring

/

July 28, 1997
« ST Sl OPO
na Lunar & Planatary Lab) and NASA

FiGURA 3.12 - O PLANETA URANO COM SEU DISCO E SATELITES. IMAGEM OBTIDA

coM 0 HuBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

Esse planeta possui 27 satélites conhecidos, todos compostos principalmente
por gelo. Dentre suas maiores luas, a mais proxima de Urano ¢ Miranda. Ela possui um

relevo bastante particular, formado por vales e despenhadeiros.

3.3.2.8. NETUNO
Logo apds a descoberta de Urano, foi notado que os célculos matematicos

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

considerado uma grande realizacdo da ciéncia.

Both Hemispheres of Neptune HST - WFPC2

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

FIGURA 3.13 — IMAGENS DOS DOIS HEMISFERIOS DO PLANETA NETUNO OBTIDAS COM O

HuBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

Netuno ¢ o nome latino de Possé€idon, o deus grego dos mares. Possui uma
estrutura interna muito similar a Urano, sendo formado por rochas e gelo. Apresenta
uma atmosfera espessa com bandas atmosféricas. Possui 13 satélites e um sistema de
anéis. Dentre seus satélites, destaca-se Tritdo. E um satélite ativo possuindo os
chamados vulcdes de gelo. Dentre todos os corpos do sistema solar, atividade vulcanica

atual s6 esté presente na Terra, Vénus, lo e Tritdo.

3.3.3. PLANETAS-ANOES

Como ja falado anteriormente, o sistema solar ¢ composto por mais corpos
que apenas o Sol, planetas e seus satélites. Uma classe recentemente definida de corpos,

mas que contém corpos conhecidos ja ha bastante tempo, ¢ a dos planetas-andes.
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Desde o final do século XX, a classificacdo de Plutdao estava sendo discutida.
Com a exploragdo espacial, ficou claro que Plutdo era bastante diferente dos demais
planetas. Apesar de sua grande distancia ao Sol, ndo era um grande planeta, ao contrario
era o menor dos planetas. SO isso ja impedia de encaixa-lo na classificacao usual de
planetas teluricos e jovianos. As caracteristicas de sua oOrbita também ndo ajudavam:
muito excéntrica e inclinada com relagdo a ecliptica. Apesar dessas diferencas, ele ainda
continuava sendo classificado como planeta. Porém, nos ultimos anos comegaram a ser
descobertos varios objetos de tamanho similar a Plutdo, que também orbitavam o Sol, e
com distancias ao Sol muito proximas das de Plutdo. Assim, a orbita de Plutdo contém
varios corpos similares a ele. E isso faz a diferenca entre um planeta e um planeta-anao.
Enquanto o primeiro estd sozinho, ou com seus satélites, em sua Orbita, os planetas-
andes podem ter companheiros de 6rbita que nao sao os seus satélites. Essa defini¢ao foi
consolidada em 2006, em uma reunido da Unido Astrondmica Internacional, que ¢ o
férum maximo da astronomia mundial.

Desse modo um planeta-ando ¢ definido como um corpo que orbite em torno
do Sol, esférico devido a sua propria gravidade, que ndo possua fusdo nuclear interna e
cuja orbita esteja localizada em uma regido do sistema solar que possua outros corpos
orbitando em torno do Sol.

Hoje sdo reconhecidos como planetas-andes trés corpos: Plutdo, Ceres e Eris.
Ceres localiza-se no cinturao de asterdides entre Marte e Jupiter, e falaremos mais sobre
ele na se¢do de asteroides. Os planetas-andes localizados além da 6rbita de Netuno sdo
chamados de plutoides. Sdo eles: Plutdo e Eris. E possivel que outros plutdides venham

a ser descobertos no futuro.

3.3.3.1. PLuTAO

Plutdo foi descoberto em 1930, pelo americano Clyde Tonbaugh. Plutdo, na
mitologia, ¢ o deus romano do mundo dos mortos, mundo este chamado de Hades pelos
gregos. Sua oOrbita ¢ tdo excéntrica, que sua distancia ao Sol pode variar em 40%.
Devido a isso, sua orbita e a de Netuno se interceptam, de modo que em algumas
situagdes Netuno estd mais afastado do Sol que Plutdo. Sua distancia ao Sol varia entre
aproximadamente 30 e 49 Unidades Astronomicas (a distdncia média entre a Terra e o

Sol)
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Ele ¢ menor que qualquer dos planetas, com raio de 2.300 quilometros.
Mercurio, o menor dos planetas, possui raio de 2.440 quildmetros, um pouco maior
portanto. Sua distdncia e tamanho tornam bastante dificil sua observagdo, assim
algumas das informagdes que temos sobre esse planeta sdo ainda incertas. Deve ser
composto de rochas (70 %) e gelo de compostos organicos (30 %). Parece apresentar

uma pequena atmosfera de Nitrogénio, mondxido de carbono e metano (CH,).

FI1GURA 3.14 — IMAGEM DE PLUTAO E SEU COMPANHEIRO CARONTE OBTIDA COM O

HuBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

Plutdo possui um grande satélite, Caronte - nome do barqueiro, que na
mitologia grega, atravessa o rio levando as almas para o Hades. Descoberto apenas em
1978, ¢ um pequeno satélite, de composicao e tamanho comparédveis ao de Plutdo: o raio
de Caronte ¢ aproximadamente metade o de Plutdo. Assim, pode-se considerar que
ambos formam um sistema duplo de planetas. Recentemente, em 2005, foram

descobertos mais dois pequenos satélites de Plutdo: Hidra e Nix.

3.3.3.2. ERris

Descoberto ja no século XXI, Eris, com didmetro de 3100 quilometros, €
maior que Plutdo. E, assim, o maior dos planetas-andes. O ano em Eris dura em torno de
560 anos terrestres. Sua orbita, muito excéntrica, coloca-o a distancias do Sol entre 38 ¢

98 Unidades Astrondmicas.
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FIGURA 3.15 — OrBITA DE ERIS (WIKIPEDIA: ERIS)

3.3.4. CORPOS MENORES DO SISTEMA SOLAR

Existem corpos que orbitam em torno do Sol, mas que ndo possuem forma
esférica devido a sua propria gravidade. Eles sdo os chamados corpos menores do
sistema solar. Eles incluem os asterdides, cometas e objetos transnetunianos. Gragas ao
avanco das técnicas de observagdo astrondmica, tem-se descoberto um grande niimero
de objetos desse tipo, que sdo intrinsicamente muito fracos e de dificil detecgdo. Isso ¢é
particularmente valido para os objetos que se encontram muito afastados do Sol (e
portanto da Terra), em Orbitas além da de Netuno. Vamos falar um pouco sobre esses

discretos objetos abaixo.

3.3.4.1. ASTEROIDES

Apesar do nome de origem grega que significa “similar a estrelas”, os
asteroides sdo mais parecidos aos planetas, apesar de muito menores. Concentram-se,
em sua maioria, em um anel entre as 6rbitas de Marte e Jupiter: o cinturdo de asterdides
ou cinturdo de asterdides principal. Imagine o que aconteceria se um planeta fosse
quebrado em milhares de pedacinhos e esses pedacinhos fossem espalhados ao longo de
sua oOrbita. O cinturdo de asterdides ¢ aproximadamente isso. Porém, os asterdides ndo
devem ser o resultado de um processo destrutivo, mas, sim, um planeta que nao deu

certo. Como veremos mais adiante os planetas devem ter sido formados aos poucos, a
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partir da aglutinagdo de pedagos menores. Existem asterdides também em outras regides
do sistema solar: um exemplo s@o os asteroides além da orbita de Netuno que compdem,
com os plutdides, os objetos transnetunianos.

A regido do sistema solar além da orbita de Netuno, que se encontra a
aproximadamente a 30 unidades astronomicas do Sol, e que contém os objetos
transnetunianos ¢ normalmente dividida em Cinturdo de Kuiper, Disco Disperso e
Nuvem de Oort em ordem de distancia ao Sol. Os dois primeiros encontram-se
proximos ao plano e contém muitos asterdides. A Nuvem de Oort deve ser a origem de
muitos cometas, sobre os quais discorremos na proxima se¢ao.

O diametro dos asteroides pode chegar a centenas de quilometros. O maior
deles, Ceres, tem um didmetro de aproximadament 970 quilometros. Ele ¢ também um
planeta-ando e possue, portanto, forma esférica. Os grandes asterdides sdao esféricos,
mas os menores podem possuir formas irregulares (como a de batatas). A maior parte
deles sdo formados basicamente por rochas (silicatos). Porém, alguns podem ser

metalicos (ferro).

3.3.4.2. COMETAS

Entre os corpos menores do sistema solar, encontram-se também os cometas.
Eles orbitam em torno do Sol. Porém, suas orbitas ndo se limitam a regido proxima ao
plano do sistema solar, como as dos planetas. As orbitas dos cometas possuem
inclinagdes as mais variadas, com excentricidades bastante altas e raios muito grandes,
podendo ser maiores que a dos objetos transnetunianos mais afastados. Assim, os
objetos do sistema solar com as maiores Orbitas encontram-se entre os cometas.

Ao contrario dos asteroides, os cometas sao compostos basicamente por gelo.
O ntcleo de um cometa ¢ um aglomerado de matéria solida: graos de poeira e gelo de
materiais organicos. Quando um deles se aproxima do Sol, o material de sua superficie
sublima, formando uma nuvem de gas e poeira ao seu redor. Essa ¢ a chamada coma. O
movimento do cometa, em combinagao com a agao do vento solar, forma duas caudas: a

de gas e a de poeira.
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Comet Hale-Bopp
PRC395-41 « ST Scl OPO

FiGURA 3.16 — IMAGENS DO COMETA HALE-BOPP OBTIDAS COM O HUBBLE SPACE

TELESCOPE (STScI).

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

modificam-se de modo a passar proximo ao Sol: nessa situacdo eles tornam-se visiveis.

Afélio Periélio

Nucleo sem
cauda —

FIGURA 3.17 - UM EXEMPLO DE ORBITA DE COMETA.

3.3.5. METEOROS. METEORITOS E METEOROIDES

Un fenomeno bastante conhecido e relacionado aos corpos menores do

sistema solar ¢ a “estrela cadente”. Esse fenomeno nao ¢ de modo algum relacionado a

3-35



queda de uma estrela. O risco luminoso que por vezes vemos no céu origina-se sa
entrada na atmosfera de restos de cometas e asteréides que vagam pelo sistema solar.
Esses corpos sdo os chamados meteordides. Os menores sdo desintegrados pelo atrito
com a atmosfera e apenas os maiores podem chegar a superficie da Terra, quando sdo
denominados meteoritos. Esses meteoritos sdo, em sua maior parte, originarios de
asterdides. Ao entrar na atmosfera ¢ produzida luz, que ¢ o que chamamos de meteoro.

Assim, o corpo que entra na atmosfera ¢ o meteordide. O meteoro ¢ o
fenomeno que ocorre quando o meteoroide entra na atmosfera terrestre. Um meteorito ¢
um objeto sélido, o remanescente de um meteordide, que atingiu a superficie terrestre.
Nem todo meteordide produz um meteorito.

Por que existem épocas do ano em que ocorrem as chuvas de meteoros? Os
cometas deixam atrds de si rastros de poeira que formam tubos com diametros da
ordem de 10 a 50 milhdes de km!! Se a Terra atravessa um desses anéis de poeira,

ocorre a chamada chuva de meteoros. E por isso que existem determinadas épocas do

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

pton, New teoritical Services
pril 19, 1935 - B. 2 104 NASA

FIGURA 3.18 — METEORITO DE UM FRAGMENTO DO ASTEROIDE VESTA (NASA).

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

superficie terrestre por varios meses. Isso teria provocado a morte das plantas e, como
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consequéncia, a dos animais que delas se alimentavam. A energia estimada para esse
impacto corresponde a cinco bilhdes de bombas nucleares como a que foi lancada em

Hiroshima.

3.4. A FORMACAO DO SISTEMA SOLAR

O Universo conhecido ¢ basicamente vazio com a matéria concentrando-se
em pequenas regides. Exatamente como o homem ndo ocupa uniformemente toda a
superficie terrestre, a matéria nao se distribui igualmente no Universo. Assim, o
Universo possui uma estrutura. A matéria tende a se concentrar nas galaxias, como o
homem tende a se concentrar nas cidades - entenda o que sdo galéxias no Capitulo 6.

A galdxia em que vivemos chama-se Via Lactea. As estrelas que formam a
Via Lactea formam a faixa esbranquig¢ada, de aparéncia leitosa, que pode ser vista em
noites escuras de inverno. O Sol ¢ apenas uma das bilhdes de estrelas que existem na
Via Lactea. O planeta mais distante encontra-se muito mais perto que a estrela mais
proxima. Netuno encontra-se a poucas horas-luz, enquanto que a estrela mais proxima
esta a mais de 4 anos-luz.

Em galédxias do tipo da nossa Via Lactea, que ¢ uma galéxia espiral, existem
nuvens de matéria na regido equatorial. Essas nuvens ndo sd3o como as da nossa
atmosfera, que sdo basicamente compostas por d4gua, mas aglomerados de gas e poeira.
As estrelas, de modo geral, e 0 nosso sistema solar, em particular, tiveram sua origem
em uma nuvem desse tipo. Isto €, o Sol nasceu e foi formado em uma dessas nuvens.

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

O modelo mais aceito atualmente para a formagao do sistema solar considera
que o sistema solar como um todo (Sol, planetas, etc.) surgiu a partir de uma mesma
nuvem de gas e poeira: a Nebulosa Solar Primitiva. Em algum momento, essa nuvem
comegou a se contrair devido a autogravidade. O estopim de um processo desse tipo

pode ter sido a explosdo de uma estrela chamada supernova (leia sobre supernovas no
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Capitulo 5 sobre estrelas). Essa explosdo fez com que o equilibrio gravitacional da
nuvem acabasse, € assim comegasse a sua contragdo. Poderiamos dizer que assim foi a
concepgdo do sistema solar. O colapso gravitacional pode ter ocorrido naturalmente,
também.

Assim, o sistema solar em seu inicio, ha cerca de 4,6 bilhdes de anos atras,
era muito diferente do que ¢ hoje. Inicialmente, o Sol ndo era uma estrela exatamente
como ¢ hoje, com fusdo de energia em seu interior. Os planetas também nao existiam.
Existia apenas uma concentracao de massa central ¢ um disco de matéria em torno dela.
Enquanto a concentragdo de massa central evoluia para o que ¢ o nosso Sol atualmente,
um disco externo estruturava-se em anéis. Eles iriam transformar-se nos planetas. Um
dos anéis ndo deu origem a um planeta, mas continua até hoje como um anel. E o
cinturdo de asteroides, entre as Orbitas de Marte e Jupiter, sobre o qual ja falamos em
uma secao anterior.

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

Do colapso inicial da nuvem até o inicio da condensacdo dos planetas o
intervalo de tempo deve ser da ordem de 10 milhdes de anos. Até que o Sol se torne
uma estrela transcorrem-se 50 milhdes de anos. Para chegar ao estdgio final de um
sistema planetario deve transcorrer 1 bilhdo de anos.

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

A teoria de formacgao do sistema solar também nos fornece uma explicacao
para a existéncia de dois grupos de planetas. Os planetas formaram-se a partir da
aglutinacdo de corpos menores. Nessa €poca, as temperaturas nas regides proximas ao
Sol, onde se formaram os planetas interiores, eram altas o suficiente para que os

elementos mais leves ndo pudessem estar na forma soélida, e assim ndo poderiam se
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aglutinar para formar corpos cada vez maiores. Isto ¢, apenas materiais pesados
poderiam permanecer solidos e formar os planetesimais. J4 para distdncias maiores,
mesmo os elementos leves poderiam estar sob forma sélida e, por serem mais
abundantes, os planetas gigantes sao formados basicamente por esses elementos.

E interessante notar que muito do que sabemos sobre a formagio do sistema
solar ¢ corroborado pelo que observamos no Universo. Existem regides onde ocorre
atualmente a formagao de estrelas, exatamente como aconteceu em nosso sistema solar.
Faca uma analogia com os seres humanos. Em uma festa, um dos convivas ¢ um jovem
de 20 anos. Porém entre todos os convidados vocé pode encontrar bebés, criangas,
adolescentes, adultos e idosos, todos ao mesmo tempo. E cada um deles representa uma
fase passada ou futura daquele jovem de 20 anos. Assim, entendendo as pessoas dessa
festa, voc€ pode entender a evolucao de um ser humano do nascimento a morte. Assim,
também ocorre com as estrelas. No capitulo, a formacao estelar ¢ apresentada com mais

detalhes.

Edge-On Protoplanetary Disk HST - WFPC2

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

FIGURA 3.19 - UM DISCO PLANETARIO OBSERVADO NA REGIAO DE ORION PELO

HuUBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).
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3.5. EXISTEM OUTROS SISTEMAS PLANETARIOS NO UNIVERSO?

Existe vida fora do planeta Terra? Dentro do sistema solar existe a
possibilidade de sondas colherem material de outros planetas ou satélites, que pode ser
analisado com a inten¢ao de descobrir indicios de vida. Por outro lado, os meteoritos
podem trazer material extraterrestre que em muitos casos ¢ conservado sem alteracdo e
também se constitui em amostras para a investigagdo de tragos de vida.

Mas, como podemos investigar a existéncia de vida fora do sistema solar? A
resposta passa necessariamente pela detec¢do de outros sistemas planetarios. Os
tamanhos dos planetas sdo tipicamente muito menores que os das estrelas e mais do que
isso, eles s3o muito menos luminosos. Por serem pouco brilhantes, pequenos e proximos
da estrela, a sua detecgdo direta ¢ longe de ser trivial. Existe, porém, algumas maneiras
indiretas. Ja vimos que, em um sistema bindrio, os corpos giram em torno do centro de
massa do sistema. Assim, caso exista um planeta de massa consideravel, poderiamos
observar um pequeno movimento de translagdo da estrela. Esse movimento pode ser
detectado através da analise das linhas espectrais de uma estrela ou da variacdo do
intervalo entre pulsos de emissdo, no caso de pulsares. Essa técnica ja permitiu a
deteccdo de muitos planetas fora do sistema solar. A geometria da nuvem de poeira em
volta de algumas estrelas jovens, também sugere, de modo ainda mais indireto, a

possivel existéncia de planetas.
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4.1 INTRODUCAO

Para os humanos, a Terra e o Sol, ndo necessariamente nesta ordem, sdo 0s astros mais
importantes do sistema solar. A primeira por se tratar de nossa "casa", e o segundo por
manter a Terra um planeta ideal para a existéncia da vida, nas diversas formas que
conhecemos. Isto ocorre porque a Terra encontra-se na zona habitavel do nosso sistema
solar. Desde os primordios da civilizagdo, o homem aprendeu a admirar o Sol como o
responsavel pela manutencao da vida na Terra e por isso mesmo, na maioria das culturas
antigas, o Sol era adorado como um Deus - Helios pelos gregos, Mitras pelos persas e
Ra pelos egipcios. Além disso, conhecemos o Sol, desde a infancia, como fonte de
energia e da luz que nos permite as primeiras percep¢oes visuais a respeito do mundo
que nos cerca. Com o passar dos anos aprendemos a tirar proveito de sua luz e calor
intensos e a admirar sua imponéncia no céu diurno, como fazemos com a Lua e as

estrelas no céu noturno.

Entretanto, ndo deixamos de nos perguntar como surgiu e de onde vem toda sua energia
- luz e calor - que somos capazes de ver e sentir, e que o caracteriza como uma estrela
que é a mais proxima da Terra. Por estar relativamente préximo da Terra, ha milhares de
anos o homem ja identificava as principais caracteristicas do Sol, como por exemplo, as
manchas solares escuras e as regides mais brilhantes na superficie, além da rotacao do
disco solar. Mais recentemente, com o advento de técnicas poderosas e avancadas,

temos nos aproximado de desvendar alguns de seus mistérios.

O Sol esta no centro geométrico e gravitacional do sistema solar, a uma distancia média
aproximada de 150 milhdes de quilometros da Terra - distancia que a luz percorre em 8
minutos e 19 segundos. Em torno dele orbitam todos os outros corpos do sistema solar,
como planetas, asterdides e cometas. A Tabela 1.1 mostra varias das principais
caracteristicas fisicas do Sol, como por exemplo: massa, raio, luminosidade,

temperatura superficial.
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TABELA 4.1 - CARACTERISTICAS DO SOL

1,989 x 10® kg

Massa
Raio Equatorial

695.500 km

109 raios terrestres

Densidade Média

1410 kg/m®

Densidade Central

160000 kg/m*

Periodo de Rotacdo Equatorial*

26,8 dias

Raio Médio

Velocidade de Escape na “Superficie”

617,7 km/s

I Distincia Média a Terra

149,6 milhdes de km

Luminosidade

3,86 x 10* W

Temperatura Média na Superficie

5780 K

l Idade
lTipo espectral
Magnitude visual
Magnitude absoluta
Distancia ao centro galatico
Velocidade orbital
l Periodo orbital
Aceleracdo gravitacional (“superficie”)

4,6 x 10° anos

G2V

06,74

+4,83 (5. magnitude)
~ 30000 anos-luz
250 km/s

250 x 10° anos

274 m/s’

* O Sol apresenta rotacao diferencial, isto é, o periodo de rotacao depende da latitude.

Nas regioes polares, a rotacao dura cerca de 32 dias.

4.2 NASCIMENTO DO SOL

De forma bem simplificada, podemos explicar o nascimento do Sol como segue — para
maiores detalhes consultar o capitulo referente a formacdo de estrelas. As estrelas
nascem em regides do Universo onde existem nuvens densas de gas
(predominantemente Hidrogénio) e poeira gigantescas, cuja massa € maior que a
chamada massa de Jeans, dentro das quais ocorre contracao gravitacional que forma
uma estrela ou estrelas no seu interior. Numa regido interna a nuvem, onde ocorre a
contracdo, a matéria aglutinada gradativamente vai aumentando a atragao gravitacional
conforme a massa colapsada vai crescendo e se concentrando. Além disso, no centro da
concentracdo de matéria crescem gradativamente a pressao e temperatura do gas, de
acordo com o aumento da matéria colapsante, até o ponto onde pressdo e temperatura
estdo altos o suficiente para gerar a fusdo de nticleos de Hidrogénio em seus isétopos —

Deutério e Tritio — e também em nucleos de Hélio.
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Considera-se o nascimento de uma estrela 0 momento em que tanto a taxa de fusdo de
nicleos leves naqueles mais pesados se estabiliza — entrada na seqiiéncia principal —
quanto a massa colapsante atinge o equilibrio hidrostatico.

Em torno das estrelas, eventualmente forma-se um disco girante, devido a conservacao
do momento angular, onde ocorrem aglutinagdes da matéria em 6rbitas especificas. Em
cada uma destas orbitas, a matéria quando condensada num unico corpo gera um
planeta. Desta mesma forma, estima-se que o Sol e o sistema solar tenham sido
formados ha 4,6 bilhdes de anos. A Figura 4.1 ilustra a idéia da formacdo do Sol e do
sistema solar. Esta é uma versdao muito simplificada — detalhes no capitulo de sistema

solar.

FIGURA 4.1 - CONCEPCAO ARTISTICA MOSTRANDO A FORMACAO DO SOL E
SISTEMA SOLAR. A REGIAO MAIS CLARA CORRESPONDE A ESTRELA EM TORNO DA
QUAL ESTAO ORBITANDO ALGUNS PLANETAS DO SISTEMA SOLAR EM FORMACAO.

(FONTE: LANG, 2001).

4.3 ESTRUTURA DO SOL

O Sol pode ser dividido em interior solar e atmosfera solar. Nem todas as estrelas téem a
mesma estrutura interna. FEsta varia de estrela para estrela, dependendo

fundamentalmente de sua quantidade de massa. Grosseiramente, podemos dividir as
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estrelas em dois grandes grupos: estrelas de baixa massa — de poucas vezes maior a
fracdes da massa solar — e as demais como estrelas de grande massa. As estrelas de
baixa massa como o Sol, diferentemente daquelas muito massivas, geralmente
apresentam um nucleo radiativo e um envelope convectivo. Isto devido a elevada
opacidade de sua camada externa e, principalmente a temperatura relativamente alta de
seu nucleo central, embora uma a duas ordens de grandeza mais baixa do que de estrelas
massivas.

Por sua vez, a parte mais externa da estrutura solar conhecida por atmosfera é composta
de 3 camadas: fotosfera, cromosfera e coroa, além da regidao de transicdo cromosfera-

coroa.

4.3.1 INTERIOR E ENERGIA SOLAR

A estrutura interna do Sol é composta de um ntcleo, uma zona radiativa acima deste e
um envelope convectivo que cobre a camada radiativa e se estende até a “superficie”.
Além disso, existe uma estreita camada de transicao entre a zona radiativa e o envelope
convectivo designada por tacoclina. A Figura 4.2, mostra um esquema das camadas do

interior solar. Ressalte-se que a camada limite na figura é a chamada tacoclina.

O Sol emite uma poténcia aproximada de 3,86 x 10*® W. Toda essa energia se origina de
reacdes de fusdo termonuclear de ntcleos leves — principalmente Hidrogénio e seus
is6topos — em elementos mais pesados, ocorrendo continuamente no nucleo central do
Sol. Estima-se que essa energia produzida no nucleo solar leva cerca de 10.000 anos
para ser transportada, inicialmente pela zona radiativa e, em seguida, pelo envelope
convectivo, até atingir a “superficie” e ser liberada na forma de radiacdo de “corpo

negro” com a temperatura efetiva de 5.780 K.

O estudo cientifico das condicdes fisicas no interior e na atmosfera das estrelas nos
permitiram determinar seus processos de producdo de energia. Sabemos que as estrelas
sdo gigantescas massas de gas (predominantemente hidrogénio) que se mantém coesas
pela propria forca gravitacional. Por este motivo, tanto a pressao quanto a temperatura
do gas sdo altissimas no nucleo das estrelas. Por exemplo, a temperatura ¢ da ordem de
milhoes a centenas de milhdes de graus (cerca de 15 milhdes de graus no caso do Sol).

Nestas condi¢Oes de temperatura e pressdo, 0 gas encontra-se no estado ionizado -
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plasma — onde ocorrem as reacdes de fusdo de nticleos dos elementos leves dando

origem aos elementos mais pesados. Detalhes sdo fornecidos na préxima sub-secao.

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

escapa pela “superficie” iluminando e aquecendo os astros do espaco interplanetario.

o8 NA A
- CONVECTIVA

CAMADA LIMITE
e T~

ZONA
RADIATIVA

NUCLEO

FIGURA 4.2 - ESQUEMA REPRESENTANDO AS CAMADAS INTERNAS DO SOL:
NUCLEO, ZONA RADIATIVA E ZONA CONVECTIVA. O NUCLEO DO SOL ENCONTRA-SE
EM EQUILIBRIO COM A CAMADA RADIATIVA, COBERTA POR UMA CAMADA ONDE

OCORRE CONVECCAO (FONTE: http:/science.msfc.nasa.gov/ssl)

Observando-se a “superficie” solar, com grande aumento, pode-se ver graos,

semelhantes a bolhas de agua em ebulicdo no interior de uma panela (Figura 4.3).

No caso do Sol, sdo bolhas de gas muito quente transportando a energia do interior para
a “superficie” por conveccao do gas. No envoltério abaixo da “superficie”, a convecgao
ocorre se for atendido o critério de Schwarzschild — |(grad T).ai| < |(grad T)rad|. Portanto,

a conveccao ocorre devido a grande opacidade dessa camada a transferéncia de energia
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pelo processo radiativo. Assim, as por¢oes mais internas do gas, aquecidas pela radiacdo
que vem do nicleo, expandem-se e sobem até a “superficie”, onde perdem energia e
esfriam. Ao esfriarem tornam-se mais densas e pesadas, tornando a descer. As células de

convecgao téem cerca de 5.000 km e se movimentam em escalas de 10 minutos.

FIGURA 4.3 - IMAGENS MOSTRANDO O FENOMENO DE GRANULACAO DA

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

4.3.1.1 PROCESSO DE PRODUCAO DE ENERGIA NO NUCLEO DO SOL

O processo responsavel pela producdo de energia nas estrelas é a fusdao nuclear de
elementos leves — principalmente Hidrogénio (H) e seus isotopos (Deutério e Tritio) —
em Hélio (He*) e outros elementos mais pesados. A seqiiéncia mais importante de
reacdes nucleares que ocorrem em estrelas da seqiiéncia principal é aquela que converte
nucleos de H em niicleos de He*. Isto ocorre por vérios caminhos. Contudo, algumas
reagoes sao excluidas pelas leis de conservagdo: de carga, nimero de barions (prdtons e
néutrons) e energia. No caso especifico do Sol, a reacdo dominante é a cadeia ppl
descrita a seguir. Inicialmente, temos 2 pares de nucleos de H, onde os 2 ntcleos de
cada par se fundem originando 2 niicleos de Deutério (D), liberando 2 pésitrons e 2
neutrinos. Em seguida, cada nucleo de D se funde com outro nucleo de H, originando 2
nucleos de He® e 2 raios-gama. Finalmente, os 2 nicleos de He? assim formados se
fundem originando um nicleo de He* e mais 2 nicleos de H. Na pratica, os raios-gama
produzidos nesta cadeia em grande parte sdo o0s responsaveis pela radiacao
eletromagnética observada do Sol. A Figura 4.4 mostra esta seqiiéncia de reagoes da

cadeia ppl que produzem a maior parte da energia no interior do Sol.
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Uma outra pequena fracdo da energia solar é produzida pela cadeia ppll. Nesta outra
cadeia, a partir da formagdo de um ntcleo de He? este se funde com um niicleo de He*
formando um nicleo de Be” e um raio-gama. O Be’ decai para um niuicleo de Li’ com a
emissdo de um elétron e um neutrino. Por fim, este nticleo de Li’ formado se funde com
um niicleo de H, produzindo 2 nicleos de He*. Estima-se que apenas cerca de 15% de

toda a energia do Sol é produzida por este outro processo.
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FIGURA 4.4 — SEQUENCIA DE REACOES DA CADEIA PPl RESPONSAVEL PELA
PRODUCAO DE ENERGIA NO NUCLEO DO SOL. (FONTE: GREEN E JONES, 2004).

4.3.1.2 TACOCLINA

O termo relativamente recente tacoclina, se refere a estreita camada de transicao entre a
zona radiativa do interior solar e o envelope convectivo que se estende até a
"superficie". O termo, originalmente proposto em 1992 por Spiegel & Zahn, deriva de
duas palavras: tachus de origem grega, que significa rapido (velocidade) e clinare de
origem latina, cujo significado é reclinar-se (variacao). No caso, trata-se de uma estreita
(~ 0,04 Rs) camada do interior solar que acopla a rotacao uniforme - na forma de corpo
rigido - do ntcleo radiativo com a rotacdo diferencial em funcdo da latitude do envelope
convectivo. Essa diferenca cria o efeito observacional de uma velocidade de rotacdo
maior nas regioes equatoriais com um gradual aumento do periodo de rotacdo sendo
observado em direcdo as regides polares. Devido a essa caracteristica, a tacoclina

apresenta um alto grau de cisalhamento. Como mencionado o nticleo radiativo apresenta
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rotacao uniforme, porém sua velocidade de rotacdo equivale aquela observada na

regioes fotosféricas de moderadas latitudes (35 a 40 graus).

Para se ter uma idéia, nas proximidades do equador o Sol completa uma rotacao em
cerca de 26 dias enquanto que em regioes de 80 graus de latitude o periodo passa para
pouco mais de 31 dias. Isso significa que 5 rotacées de regides polares do Sol equivalem
aproximadamente a 6 de suas rotagoes equatoriais. Acredita-se que tanto a geometria
quanto a espessura desta camada téem importancia fundamental em modelos de dinamo
solar, suprimindo o campo poloidal mais fraco — dominante nos periodos de minimo do
ciclo de atividade - e criando o campo toroidal bem mais intenso — caracteristico de

épocas de atividade do ciclo.

Observacoes heliosismolégicas indicam que a tacoclina deve ter uma espessura de cerca
de 4% do raio solar e que se encontra localizada a cerca de 70% do raio solar quando
medido a partir do centro em direcdo a "superficie". A Figura 4.5, obtida de observacoes
heliosismoldgicas, apresenta o periodo de rotacao observado no Sol a partir de meio raio
solar até a superficie. Pode-se ver claramente que o ntcleo radiativo gira com
velocidade uniforme e que existe uma regido de transi¢ao a partir da qual a velocidade

angular passa a apresentar valores distintos em funcao da latitude.

4.3.1.3 PROBLEMA DOS NEUTRINOS SOLARES — SOLUCAO E OUTROS
PROBLEMAS

A estrutura interna das estrelas tem sido bem estimada, porém pouco conhecida na
realidade. Acredita-se que a estrutura interna de uma estrela esteja definida a partir de
sua massa e composicdo quimica. Mas, a composi¢do quimica muda gradualmente a
medida que o H é convertido em He* e nio é sempre conhecida. Além disso, ndo é
sabido se o He* produzido no centro 14 permanece ou é levado para as camadas mais
externas por algum processo de mistura. Também tem sido sugerido que o Sol e outras
estrelas ainda possuem os niicleos da época de sua formagdo que giram relativamente
rapido. Finalmente, a estrutura das camadas mais externas do Sol é modificada pela

existéncia de conveccdo, que temos dificuldade em modelar.
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FIGURA 4.5 — PERFIL DA ROTACAO INTERIOR DO SOL EM FUNCAO DA DISTANCIA
AO CENTRO, A PARTIR DE 0.5 Rs ATE A “SUPERFICIE”, EXIBINDO A VARIACAO DA
FREQUENCIA DE ROTACAO COM A LATITUDE SOLAR (FONTE: NATIONAL SOLAR

OBSERVATORY - NSO)

Por estas razdes tem sido renovado o interesse no interior solar, particularmente porque
atualmente se pode sonda-lo, até um determinado ponto, através de observacdes dos
neutrinos e heliosismologia. Visto que o Sol é a unica estrela para a qual tais
observacOes sdao possiveis, estas investigacOes sdo de grande importancia para a

compreensdo de todas as outras estrelas.

Para a producao de energia no centro do Sol ja vimos que ocorre a fusdo dos nticleos de
atomos leves para formacdo de nicleos de dtomos mais pesados. Entretanto, a taxa de
neutrinos solares produzidos, medida por experimentos cientificos, é cerca de 3 vezes
menor do que aquela prevista pelos calculos tedricos. Este fato ficou conhecido como o
"Problema dos neutrinos solares" e intrigou a comunidade de fisicos e astronomos até o

inicio deste século, gerando varias explicacoes sem uma base consistente.
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Entretanto, ja na ultima década do século XX, havia uma hipétese, proposta por
Wolfenstein, de que uma boa fragdo dos neutrinos solares, produzidos no nticleo do Sol,
sofriam oscilacdo de massa se transformando em outro tipo de neutrino que ndo podia
ser detectado pelos experimentos disponiveis na época. Esta hipétese foi confirmada, no
inicio do século XXI, por medidas efetuadas tanto com o detector japonés chamado de
SuperKamiokande quanto com o detector canadense chamado Sudbury Neutrino
Observatory (SNO), e com isto foi solucionado o problema dos neutrinos solares.
Entretanto, outras questdes surgiram com esta descoberta, entre elas a determinacdo de
qual a porcentagem de producdo de energia no centro do Sol devido a cadeia PP e

aquela devido ao ciclo CNO.

4-3-2 AATMOSFERA SOLAR

Como ja foi citado, a atmosfera solar é composta basicamente por 3 camadas: fotosfera
- visivel a olho nu, cromosfera, acima da primeira, e coroa solar, a camada mais externa

e ténue. Além disso, existe a chamada regido de transicdo entre a cromosfera e a coroa.

4-3-2-1 FOTOSFERA

Trata-se da camada visivel do Sol. E uma estreita camada de cerca de 500 km de
espessura, 0 que equivale a cerca de meio milésimo do raio solar. E da fotosfera que
vem a maior parte da luz visivel, por trés razdes. Primeiro, tanto cromosfera quanto
coroa que estdo acima sdo praticamente transparentes na luz visivel. O gas desta camada
ndo é totalmente transparente, e devido a sua opacidade o interior solar ndo pode ser
visto. E por ultimo, sua extensdo e temperatura sao de tal magnitude que a tornam uma

potente fonte térmica de radiacdo.

A densidade desta camada é de cerca de 10'-10" particulas por centimetro ctbico.
Além da granulagao, nesta camada podem ser observadas manchas escuras que surgem
e praticamente desaparecem por completo regularmente em periodos com média de
cerca de 11 anos. A Figura 4.6 mostra um exemplo de grupos de manchas observadas

sobre o disco solar, caracteristico de épocas de maximo do ciclo de atividade.
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FIGURA 4.6 - DISCO SOLAR COM MANCHAS SOLARES. (FONTE:

http://www.spaceweather.com)

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

As manchas solares tendem a se formar em grupos (Figura 4.7). Se constituem de duas
partes: a umbra, parte central mais escura, com temperaturas em torno de 4000 K, e a
penumbra, regido um pouco mais clara e com estrutura radial em torno da umbra. A
Figura 4.8 mostra um mancha solar isolada onde pode-se identificar a umbra e a
penumbra.

A presenca de manchas solares nos informa a respeito da existéncia de campos
magnéticos intensos na atmosfera solar. Uma vez que o campo magnético inibe o
processo convectivo, o transporte de energia nas manchas é bem menor, e
conseqiientemente as manchas sdo significativamente mais frias emitindo bem menos
radiacdo do que o restante da superficie solar. Por este motivo, devido ao contraste com
a superficie solar mais brilhante é que as manchas aparecem escuras. Na realidade, as
manchas tipicas sdo aproximadamente 10 vezes mais brilhantes do que a Lua cheia, e
normalmente, aparecem na superficie solar em grupos que evoluem em numero e area

total e podem durar até varias rotagoes solares.
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FIGURA 4.7 - EXEMPLO DE GRUPO DE MANCHAS SOLARES. (FONTE:

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

UMBRA

PENUMBRA

FIGURA 4.8 - IMAGEM DE UMA MANCHA SOLAR ISOLADA. PODEM SER
CLARAMENTE IDENTIFICADAS A UMBRA E A PENUMBRA. (FONTE:

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

O numero de manchas presentes no disco solar esta diretamente relacionado ao nivel de
atividade do ciclo que é explicado adiante. Observando-se um determinado grupo de
manchas ao longo de varios dias constata-se que o Sol possui rotagdo, com um periodo
médio de 28 dias (possui rotacao diferencial de aproximadamente 27 dias no Equador e
cerca de 32 dias nas proximidades dos p6los). O escurecimento - opacidade - observado

do limbo é uma informacdo de que a temperatura cai com a altura na fotosfera (Figura

4-22



4.9). Esta camada apresenta uma temperatura que vai de ~ 5780 K na sua base até cerca
de 4200-4400 K na sua parte mais elevada, préximo a base da cromosfera. O gas mais
frio é menos brilhante, portanto a alta fotosfera é menos brilhante e mais opaca do que

sua base e o efeito observado é o obscurecimento do limbo solar fotosférico.

FIGURA 4.9 - IMAGEM DO SOL EM LUZ BRANCA. PODE-SE OBSERVAR O
OBSCURECIMENTO DO LIMBO, ou BORDA DO SOL. (FONTE:

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

4-3-2-2 CROMOSFERA

Estendendo-se até cerca de 10.000 km acima da fotosfera esta camada possui uma
temperatura que vai até dezenas de milhares de graus. A densidade cai de 2-3 ordens de
grandeza relativamente a fotosfera. Esta camada pode ser vista observando-se o Sol com
um filtro especial na luz vermelha, conhecido como H-a (correspondendo a primeira
linha da série de Balmer do 4tomo de Hidrogénio em 6563 A) (Figura 4.10). Utilizando
este filtro pode-se distinguir as varias estruturas cromosféricas: proeminéncias, "praias"

brilhantes, filamentos, faculas, "plages" e espiculos.
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FIGURA 4.10 - IMAGEM DO SOL EM H-ALFA. PODE-SE IDENTIFICAR ESTRUTURAS

COMO: FILAMENTOS - ESCUROS, FACULAS - CLARAS - E ESPICULOS - NO LIMBO.

(FONTE: http://www.hao.ucar.edu:80/public)

Com um filtro H-a pode-se identificar a cromosfera e distinguir as proeminéncias, que
sdo estruturas que se erguem do limbo ou formam nuvens escuras sobre o disco.
"Praias" brilhantes podem ser vistas sobre o disco associadas as manchas.

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

1- Calmas (de longa duracao): proeminéncias ou filamentos localizados em ou préximos
a regioes ativas.

2- Ativas (transitorias): proeminéncias geralmente associadas a "flare" no limbo ou
precipitacdo de arcos magnéticos.

A proeminéncia eruptiva esta entre os mais espetaculares eventos solares (Figuras 4.11 e

4.12), e é responsavel por uma grande parcela das ejecdes de massa coronal - CME.
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FIGURA 4.11 - PROEMINENCIA SOLAR OBSERVADA EM H-ALFA. (FONTE:
http://science.msfc.nasa.gov/ssl)

FIGURA 4.12 - IMAGEM EM RAIOS-X DO SOL, OBTIDA PELO SATELITE SKYLAB
EM 19 DE DEZEMBRO DE 1973. E MOSTRADA UMA DAS MAIS IMPRESSIONANTES
PROEMINENCIAS JA REGISTRADAS. (FONTE: LABORATORIO ESPACIAL SKYLAB -

NASA).

Uma boa fracdo dos "flares" estdo associados a filamentos, que normalmente
desaparecem por erupcdo para cima. Os filamentos grandes se formam gradualmente. O
primeiro passo ocorre quando uma regido ativa se rompe em duas regioes unipolares. A
seguir, as linhas neutras que se formam do rompimento desta e outras regides ativas se

unem para produzir um filamento extenso. As vezes duram por varias rotacoes solares.
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Um filamento tipico é menor, dura apenas uma rotacao solar e sofre ligeira alteracao de
forma quase todo dia. Além disso, pode ser usado para estimativas da rotagao solar.

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

minutos, quando surgem novos conjuntos de espiculos.

4-3-2-3 REGIAO DE TRANSICAO CROMOSFERA-COROA

A fronteira cromosfera-coroa é conhecida como regido de transicdo, uma fina camada
de poucas centenas de quilometros na qual a temperatura se eleva dos valores
cromosféricos até cerca de 1-2 milhdes de graus, ja4 na base da coroa. Além disso, a
densidade decresce por mais 3-4 ordens de grandeza dos valores cromosféricos, valores

estes tipicos da coroa solar calma (caracteristica de periodos de baixa atividade solar).

A primeira suposicao da existéncia desta camada da atmosfera solar foi obtida a partir
das medidas de temperatura e densidade tanto da cromosfera quanto da coroa solar.
Como os valores obtidos nas duas camadas variavam de ordens de grandeza, se
suspeitou que houvesse alguma camada intermediaria que conectasse cromosfera a
coroa de alguma forma, fazendo o elo e a transicdo continua mesmo que relativamente
abrupta destes parametros na atmosfera solar. O quadro que se formou na época foi de
uma estreita camada uniforme e estatica que fizesse a transicdo entre os valores de
temperatura e densidade observados na cromosfera para aqueles caracteristicos da

coroa. Por este motivo, foi proposta e aceita a designacao de regiao de transicao.

Com o advento de observagoes solares através de instrumentos a bordo de satélites
artificiais, nas décadas de 80 e 90 do século XX, o quadro acima comegou a se
modificar. Tratava-se de uma camada estreita — poucas centenas de km - e bem irregular
da atmosfera solar separando a coroa quente da cromosfera bem mais fria. Verificou-se
que o calor desce da coroa para a cromosfera e no processo produz esta estreita regiao
onde a temperatura muda rapidamente de 1 milhdo na base da coroa para dezenas a

centenas de milhares de graus. Aquela alta temperatura o Hidrogénio se encontra
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ionizado (desprovido de seus elétrons) o que dificulta a sua visdo. Em vez do
Hidrogénio, a luz emitida pela regido de transicdo é dominada por ions tais como o C
IV,0O 1V, e o Si IV (cada um desprovido de 3 de seus elétrons). Estes ions emitem luz,
na faixa do ultravioleta do espectro solar, que é absorvida pela atmosfera terrestre e

pode ser observada apenas do espaco por meio de instrumentos a bordo de satélites.

Além disso, evidéncias observacionais mais recentes indicam que a regidao de transicdo
é bem definida e localizada espacialmente, e composta de um plasma dindmico e
detalhadamente estruturado confinado no interior de corddes de um campo magnético
filamentar. O plasma se move em altas velocidades e ocorrem rapidas variagdes
temporais de todos os parametros do gas. A massa do plasma é pequena e como
conseqiiéncia facilmente perturbada. Neste caso, marcas espectrais de processos de
transferéncia de momento e energia na atmosfera solar sdao facilmente detectaveis na
regido de transicao, onde podem ser amplificados em comparacdo as respostas obtidas
nas mais extensas e complexas camadas da cromosfera e coroa. Desta forma, a regido de
transicdo permite que se observe fenomenos que estdo ocorrendo em regides onde as

temperaturas sdo mais baixas e também onde sdo mais altas na atmosfera solar.

4-3-2-4 COROA

A coroa é a parte mais externa da atmosfera solar e estende-se por milhdes de
quildémetros a partir do Sol. E melhor observada durante os eclipses totais do Sol, pois
apesar de ter um brilho equivalente ao da Lua cheia, ela fica obscurecida quando a
fotosfera é visivel. Desta forma, durante o eclipse, como o disco solar é ocultado pela
Lua, é possivel observar e estudar a coroa (Figura 4.13).

Como ja mencionado, a densidade desta camada é de 3-4 ordens de grandeza mais baixa
do que aquela da cromosfera e sua temperatura é de 1-2 milhdes de graus. Como a
temperatura é extremamente alta, a coroa emite grande quantidade de raios-X. Além
disso, a esta temperatura o gas encontra-se na forma de plasma - gas ionizado -
produzindo assim os elétrons e ions que podem formar o chamado vento solar. Este

vento se propaga por todo o sistema solar e eventualmente atinge a Terra.
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FIGURA 4.13 - EXEMPLOS DE ECLIPSES SOLARES TOTAIS MOSTRANDO A COROA

(FONTE: HTTP://SUNEARTH.GSFC.NASA.GOV/ECLIPSE/ECLIPSE.HTML)

Nesta camada também sdo observadas as chamadas regides ativas, locais onde
temperatura e densidade sdo elevadas além de possuirem campos magnéticos intensos
(de dezenas a centenas de Gauss) distribuidos em forma de arcos com as extremidades -
pélos magnéticos - situados na fotosfera.

E nas regides ativas que se observam os fendmenos conhecidos como explosdes
("flares") solares — vide adiante - que ocorrem com freqiiéncia muito maior nos periodos

de maximo de atividade do ciclo solar (explicado adiante).

4.4 CAMPOS MAGNETICOS SOLARES E SUA ORIGEM

Acredita-se que o campo magnético solar seja formado pelo mecanismo de dinamo por

transporte de fluxo (Choudhuri, 2007). O processo como um todo esta descrito a seguir.

Como mencionado, o Sol possui rotacdo diferencial, mais rapida nas baixas latitudes do
que nos polos. Assim, o gas que esta preso as linhas de campo as arrasta consigo
causando distor¢do em sua direcdao, de médias latitudes em direcao ao Equador. O
motivo do aprisionamento e arraste do gas é explicado na proxima secdo. A cada
rotacao, as linhas de campo sdo mais e mais arrastadas e distorcidas préoximo ao
Equador, até que a densidade de linhas de campo cresce tanto que se estabelece uma
configuracao toroidal. Assim, a partir da tacoclina, a rotacao diferencial solar transforma
o campo poloidal, das regides de moderadas e baixas latitudes, em tubos de fluxo de

campo toroidal dentro do envelope convectivo, como ilustrado na Figura 4.14.

Por sua vez, pelo processo de flutuacao magnética - quando Piy < Pex - fracdes de tubos
de fluxo do campo toroidal formado sobem pelo envelope convectivo até a "superficie"

solar onde afloram em alguns pontos na forma de um grupo de manchas solares. A
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Figura 4.15 exibe um exemplo. A partir dai, os tubos de fluxo se projetam para a
atmosfera solar — cromosfera e coroa - na forma de arcos magnéticos, na sua
configuracdo mais simples, o que configura as chamadas regides ativas. O grupo de
manchas originado na “superficie” se apresenta inclinado com a mancha precursora, de
uma polaridade magnética, mais préxima ao equador e a mancha seguidora, de
polaridade contraria, mais proxima ao polo (Lei de Joy). Entretanto, as polaridades
magnéticas das manchas “precursora” e “seguidora” sdo opostas nos hemisférios Norte
e Sul do Sol (vide Figura 4.16). A intensidade dos campos magnéticos correspondentes
as manchas solares no nivel fotosférico pode atingir varios milhares de Gauss; ja foram

registradas medidas acima de 4000 G para o campo magnético de manchas solares na

0915

FIGURA 4.14 - EVOLUGCAO DO CAMPO MAGNETICO SOLAR DURANTE O INiCIO DE

fotosfera.

UM CICLO DE ATIVIDADE (FONTE: CHOUDHURI, 2007)

ral avd: i
= J

FIGURA 4.15 — PROPRIEDADE DE FLUTUACAO DE UM TUBO DE FLUXO MAGNETICO

NO ENVELOPE CONVECTIVO DO INTERIOR SOLAR (FONTE: CHOUDHURI, 2007)

Por outro lado, sabe-se que existe uma circulacao meridional do gas, do equador em
direcdo aos polos, em cada hemisfério solar, observada pelo movimento latitudinal de

pequenas estruturas magnéticas solares. A velocidade medida é da ordem de 10 m/s
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(Komm et al., 1993). Apds o decaimento de um grupo de manchas seu campo se dissipa
para a regido circundante por difusdo turbulenta, com a polaridade da mancha
precursora se difundindo mais para latitudes mais baixas e a polaridade da mancha
seguidora se difundindo mais para latitudes mais altas, o que da origem ao campo
poloidal na "superficie" solar (mecanismo de Babcock-Leighton). Esse campo migra
pela "superficie" em direcdo aos polos e acredita-se que desca até a tacoclina onde
adquire migracdo em direcdo ao equador, completando o ciclo de fluxo meridional.
Atingindo as moderadas latitudes a rotacdo diferencial transforma novamente esse
campo poloidal em campo toroidal fechando o ciclo do dinamo solar, embora no novo
ciclo as polaridades sejam inversas em relacdao ao ciclo anterior (Lei de Hale). Ressalte-
se que processo idéntico ocorre no outro hemisfério solar embora as polaridades

também sejam contrarias nos dois hemisférios. Esse processo leva em média 11 anos.

Sources: National Solar Observatory (H. Jones) HAO A-Q19

FIGURA 4.16 - (ESQUERDA) POLARIDADES DAS MANCHAS “PRECURSORA” E
“SEGUIDORA” DO CAMPO MAGNETICO DE REGIOES ATIVAS NOS HEMISFERIOS NORTE
E SUL DO SOL DURANTE UM CICLO DE ATIVIDADE. (DIREITA) INVERSAO DAS
POLARIDADES MAGNETICAS DAS MANCHAS “PRECURSORA” E “SEGUIDORA” NO

CICLO DE ATIVIDADE SEGUINTE (FONTE: NATIONAL SOLAR OBSERVATORY).

Quando do inicio do proximo ciclo de atividade as linhas de campo novamente

inverterdo seu sentido, desta forma repetindo o mesmo sentido do pentltimo ciclo.
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Nos casos de regides ativas bem evoluidas, mais tipicas de épocas de grande atividade
solar, sua configuracdo de campo magnético destas regides é extremamente complexa,
envolvendo a interacdo de varios arcos de tamanhos e dinamica distintos. A Figura 4.17
representa de forma esquematica a possivel geometria do campo magnético de uma

regido ativa evoluida.

E esta complexidade e dinamismo que propicia as condicdes necessarias para a
ocorréncia de instabilidades que levam a liberacdo da energia do campo magnético,
gerando assim o fenémeno conhecido como “flare”, associado a explosdo solar

observada em outras faixas de comprimentos de onda que ndo o o6ptico.

MDI/SOI and EIT
MDI/SOI et EIT

FIGURA 4.17 - CONFIGURACAO DO CAMPO MAGNETICO DE UMA REGIAO ATIVA

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

4.5 REGIOES ATIVAS

Estas regides estdo situadas no interior de configuragdes de campo magnético em forma
de arco — para simplificar - com linhas de fluxo magnético que se projetam pela

cromosfera até a coroa solar, cujas extremidades - p6los magnéticos Norte e Sul - estdo
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presas na fotosfera associados as manchas; como se fosse um ima gigante. Devido a
acdo destes campos, é nas regides ativas que se observam os fendomenos conhecidos
como explosdes solares - "flare", que em Portugués significa fulguracdo, historicamente
devido as observacoes pioneiras efetuadas na luz visivel. Estas explosdes ocorrem com

freqiiéncia muito maior nos periodos de maxima atividade do ciclo solar.

Um pouco de Fisica de plasma: Plasma se refere a matéria no estado em que os dtomos
de gds se encontram desprovidos de parte ou todos seus elétrons em uma distribui¢do
quase-neutra (gds ionizado com concentragbes praticamente iguais de elétrons e ions
positivos). Acredita-se que 99% da matéria ordindria do Universo encontre-se neste
que é considerado o 4° estado da matéria, dai a importdncia de seu estudo e
conhecimento.

Neste estado, a matéria apresenta certas propriedades exclusivas que ndo sdo
observadas seja no estado solido, liquido ou gasoso. Entre as principais propriedades
podemos citar: a tendéncia que o plasma tem de permanecer eletricamente neutro e a
capacidade de emissdo de luz quando em contato com alguma perturbagdo elétrica e
magnética capaz de excitd-lo.

A Figura 4.18 apresenta os valores caracteristicos do pardmetro [ de plasma - razdo
entre a pressdo cinética e a pressdo magnética no meio = 2 CnkT / (B%87); n,

densidade de elétrons, k, cte. Boltzmann, T, temperatura do meio, B, campo magnético,
C, coeficiente de ionizacdo - ao longo das 3 camadas da atmosfera solar. Por esta
figura fica claro que a pressdo magnética domina (f < 1) o meio na alta cromosfera e
baixa coroa. Fora destas camadas pode ser visto claramente a inversdo do pardmetro 3
para valores maiores que a unidade. Isto indica que a pressdo cinética domina o meio

naquelas camadas. E por este motivo que a grande maioria sendo quase totalidade dos

fenémenos solares “transientes”, principalmente as explosdes solares, ocorrem nas

camadas onde [ < 1. E exatamente ai que se encontram as chamadas regides ativas.

4.6 CICLO DE ATIVIDADE

A maioria das caracteristicas da emissdo solar estid diretamente relacionada a atividade
solar. O aspecto mais marcante da atividade é o ciclo de cerca de 11 anos, periodo no

qual o nimero de manchas solares cresce e atinge um maximo, decrescendo em seguida.
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FIGURA 4.18 — PARAMETRO [ DE PLASMA PARA AS VARIAS CAMADAS DA
ATMOSFERA SOLAR, DESDE A FOTOSFERA ATE A ALTA COROA ONDE HA A REGIAO DE

ACELERACAO DO VENTO SOLAR. (FONTE: GARY, 2001).

A Figura 4.19 exibe a evolucao dos ciclos solares desde 1.600 até proximo ao ano 2015.

No presente (2018), estamos proximo ao minimo do atual ciclo (ciclo 24) de atividade
solar. No inicio de um ciclo, manchas pequenas surgem em nimero reduzido em
latitudes solares moderadas (30° - 40°), e vao se formando em grupos cada vez maiores
e mais proximas ao equador solar, aumentando em nimero, conforme o ciclo evolui em
direcdo ao maximo de atividade, decrescendo gradativamente quando o ciclo decai em
direcdo ao minimo. A Figura 4.20 ilustra bem esse comportamento observado ao longo
de varios ciclos solares. O diagrama ilustra como a latitude de surgimento das manchas
muda de acordo com a evolugdo dos ciclos solares, e é conhecido como “Diagrama

Borboleta”.
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FIGURA 4.19 - EVOLUGCAO DOS CICLOS SOLARES DESDE 1.600 (CENTRO). AS
IMAGENS DO TOPO E DE BAIXO REPRESENTAM ASPECTOS DO DISCO SOLAR EM
DIFERENTES EPOCAS AO LONGO DE UM CICLO: DE 1980 A 1989. (FONTE:
http://www.hao.ucar.edu:80/public, http://www.wikiwand.com/en/Solar cycle).

FIGURA 4.20 - "DIAGRAMA BORBOLETA" MOSTRANDO AS LATITUDES DE
SURGIMENTO DAS MANCHAS SOLARES AO LONGO DE NOVE CICLOS SOLARES

CONSECUTIVOS. (FONTE: http://www.hao.ucar.edu:80/public).
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Este periodo leva cerca de 11 anos em média. Entretanto, como uma mesma polaridade
magnética do Sol se repete somente a cada 2 ciclos de atividade, o ciclo magnético solar

é de cerca de 22 anos.

Durante o maximo do ciclo, também cresce muito a ocorréncia de fen6menos
energéticos que ocorrem nas regioes ativas associados as manchas. Além disso, também
estdo correlacionados aumentos de irradidncia solar total e fluxo rddio integrado

(10.7cm).

Estes fendomenos sdao chamados de explosdes ou "flares" solares. A explosdo solar pode
estar associada ao fendmeno de "ejecdo de massa coronal" e conseqiientemente também
a ocorréncia das chamadas tempestades geomagnéticas observadas na Terra. Outros
efeitos importantes da atividade solar sdo os prejuizos causados em: comunicacdes,
sistemas de navegacao, orbita de satélites, exploragdo de recursos minerais, sistemas de
fornecimento de energia, oleodutos, sistemas bioldgicos, e também os danos das
radiacOes ionizantes de origem solar que podem atingir missdes espaciais tripuladas,
colocando em risco a vida dos astronautas pela exposicao a grande quantidade de
radiacdo. Estes efeitos referem-se ao que antes era chamado de relagdes Sol-Terra e hoje

é designado por Clima Espacial.

4.7 EXPLOSOES (“FLARES”) SOLARES

As explosoes solares foram observadas pela primeira vez, em 1 de Setembro de 1859,
por R. C. Carrington and R. Hodgson, enquanto eles observavam manchas solares na
luz visivel. Como observaram um grande abrilhantamento chamaram o fendmeno de
“flare” (que, em Inglés, significa abrilhantamento). Estes fendmenos caracterizam-se
pela emissdo de grandes quantidades de energia (10" - 10* J), em intervalos de tempo
relativamente curtos, variando de dezenas de segundos até poucas horas para os

fendmenos mais intensos. Um exemplo de “flare” solar — como o fendmeno ficou

conhecido na luz visivel — registrado em H-o é mostrado na Figura 4.21.

A energia cinética/térmica liberada no “flare” é proveniente da energia magnética e

ocorre na atmosfera solar, nos locais conhecidos como regides ativas, como descrito

4-35



anteriormente. Toda essa energia, que ndao chega a 10% de toda a energia emitida pelo
Sol durante 1 segundo, provoca o aquecimento e aceleracao dos elétrons, protons e ions
mais pesados presentes nos locais de liberacdao de energia e em sua vizinhanca préxima.
A interacdo das particulas energizadas com o meio ambiente provoca emissdao de
energia, na forma de radiacdo, que se distribui por grande parte do espectro
eletromagnético (ver capitulo 2 para referéncia), estendendo-se desde ondas de radio
quilométricas a raios-X e raios-gama, podendo produzir também a emissao de particulas
(ions e elétrons) energéticos. Uma explosdo solar tipica produz uma quantidade de
energia equivalente aquela produzida pela usina hidrelétrica de Itaipu durante um

periodo de cerca de 8 milhdes de anos de operacgdo a plena poténcia.

FIGURA 4.21 — EXEMPLO DE “FLARE” SOLAR OBSERVADO NO H-ALFA (FONTE:

http://www.hao.ucar.edu:80/public).

Uma explosdo solar também pode estar associada a expulsdo de grandes quantidades de
matéria com velocidades que variam de centenas a poucos milhares de quilometros por
segundo. Este fendmeno é conhecido como ejecao de massa coronal - designado por
CME - o qual também pode ocorrer dissociado de qualquer explosdo solar.

Algumas explosdes solares também estdo associadas a ocorréncia das chamadas
tempestades magnéticas na Terra. Quando muito intensos, esses fendmenos causam
grande perturbacdo na magnetosfera terrestre, podendo até mesmo provocar um
"blecaute". Uma explosao solar pode apresentar 3 fases distintas: 1) fase precursora, que
caracteriza o periodo em que a liberacdo de energia é ativada. Neste estagio sdo

emitidos raios-X moles; 2) fase impulsiva, na qual as particulas — elétrons, protons e
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ions - sdo energizados até energias bem acima de 1 MeV; esta fase pode ser observada
em cerca de 90% das explosdes; 3) fase de decaimento onde um aumento e decaimento

graduais em raios-X moles podem ser observados.

Nao é possivel ver uma explosdao solar olhando para o Sol. JAMAIS DEVEMOS
OLHAR DIRETAMENTE PARA O SOL, SEJA A OLHO NU OU POR MEIO DE
TELESCOPIO, SEM A DEVIDA PROTECAO DE UM FILTRO ESPECIFICO PARA
ESTA FINALIDADE, POIS PODE CAUSAR CEGUEIRA E DISTURBIOS DA
VISAO TEMPORARIOS OU ATE PERMANENTES. Instrumentos cientificos
desenvolvidos para esta finalidade sdo utilizados para registrar as caracteristicas da
radiacdo emitida durante uma explosado solar. Radiotelescopios e telescopios opticos sao
utilizados para as observagdes em solo terrestre. Enquanto isso, a observacdo das
emissOes em ultravioleta, raios-X e raios-gama s6 é possivel através de instrumentos
especificos a bordo de baldes estratosféricos ou de satélites no espaco. Isto porque as
faixas de alta e média atmosfera bloqueiam a passagem destes comprimentos de onda

até a superficie terrestre.

4.8 EJECOES DE MASSA CORONAL

Como o proprio nome diz, sdo grandes quantidades (centenas de milhares a bilhdes de
toneladas) de matéria, entremeadas de linhas de campo magnético, que sdo expulsas do
Sol durante um periodo de varias horas, formando uma enorme erupgdao que se expande
para o espaco exterior a velocidades de varias centenas a poucos milhares de km/s
(Figura 4.22). As CME sdao (des)acelerados conforme vdo se movendo para o espaco
exterior. As primeiras evidéncias deste evento dinamico foram obtidas a partir das
observagoes de um coronografo a bordo do satélite OSO-7, durante o periodo de 1971 a
1973.

Ainda ndo se sabe qual a causa destes fenomenos, e também ndo esta certo de onde se
originam. Mais de metade destes fendmenos encontram-se associada a proeminéncias
eruptivas. O restante que acompanha os "flares" pode aparecer na forma de "surges" ou
"sprays". Entretanto, em ambos os casos existe associacdo com instabilidades em
proeminéncias. Além disso, também podem ocorrer na auséncia de "flares" ou

proeminéncias eruptivas. A freqiiéncia das CME varia com o ciclo de atividade solar,
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podendo ser observado cerca de um evento por semana ou menos, no minimo do ciclo,
enquanto que podem ocorrer até 2-3 eventos ou mais por dia nos periodos de maximo
de atividade do ciclo. Sua morfologia varia desde um formato aproximado de jato até
um halo (arco), que pode circundar todo o disco solar (360°) em casos extremos. A
maioria das CME produzem ondas de choque que, quando se propagam em direcdo a
Terra, percorrem a distancia a partir do Sol tipicamente em cerca de 2 dias. A Figura

4.23 mostra uma comparacao das dimensoes de uma CME.

Maximuan Wizei

FIGURA 4.22 - SEQUENCIA DE IMAGENS MOSTRANDO A OCORRENCIA DE UMA

CME. (FONTE: http://www.hao.ucar.edu:80/public).

As CME répidas podem quebrar o fluxo do vento solar - explicado a seguir - e produzir
perturbacdes que atingem a Terra, as vezes com resultados perigosos e nocivos para as
atividades humanas. Este fendmeno, em conjunto com os "flares" solares afeta
diretamente o chamado "clima espacial". Atualmente, os experimentos "Large Angle
and Spectroscopic Coronograph (LASCO)", a bordo do satélite "Solar Heliospheric
Observatory (SOHO)", “Solar Terrestrial Observatory (STEREO)” e “Solar Dynamic

Observatory (SDO)”, observam o Sol para registro de CMEs diariamente.
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FIGURA 4.23 — ILUSTRACAO DAS DIMENSOES DE UMA CME EM COMPARACAO

COM A TERRA. (FONTE: HTTP://ASTRO.IF.UFRGS.BR/ESOL/ESOL.HTML)

4.9 RELACOES SOLARES-TERRESTRES (ATUAL - CLIMA ESPACIAL)

Os fendmenos associados a atividade solar estdo mais estreitamente relacionados com
alguns fendmenos que ocorrem na Terra do que podemos imaginar. Até o final do século
XX isso era chamado de relacoes solares-terrestres. Atualmente, recebe a designacgao de
Clima Espacial. Tal como os "flares", as CME, jatos de particulas e o vento solar
também téem implicacOes importantes para a compreensdo e a previsdo dos efeitos da
atividade solar na Terra e espaco. A seguir descrevemos algumas perturbacoes,
influéncias, danos e riscos causados por esses fendmenos no ambiente terrestre. Em
particular, alguns dos principais efeitos que causam nas atividades e sistemas

tecnoldgicos que servem ao ser humano.

E importante salientar a escala de tempo na qual esses varios fendmenos deverdo atingir
o ambiente terrestre. Iniciando pelo “flare”, ou explosdo solar como mais conhecida,
trata-se de uma enorme emissdo de energia na forma de radiacdo eletromagnética que,
uma vez gerada, atinge a Terra em pouco mais de 8 minutos. Em seguida, temos os jatos

de particulas energéticas produzidos tanto pela onda de choque de uma explosdo solar
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quanto pelo choque de uma CME. Esses jatos sdo constituidos de particulas
relativisticas que podem atingir o ambiente terrestre em intervalos que vao de dezenas
de minutos a poucas horas. Um intervalo de dezenas de horas a alguns dias separa a
expulsdo de uma CME a partir do Sol de sua chegada a nosso planeta. Por fim, como ja
mencionado o vento solar € liberado a velocidades dentro da faixa de 200 a > 800 km/s

podendo atingir a Terra tanto apés dois dias quanto até uma semana depois.

Contudo, mais importante sdao os efeitos que esses fenOmenos solares causam no
ambiente terrestre, desde os mais brandos até os mais severos e perigosos. Na sub-secado
a seguir sdo dados exemplos dos varios tipos de efeito que fenémenos do clima espacial

de origem solar causam no ambiente terrestre e atividades humanas.

4.9.1 - EFEITOS DO CLIMA ESPACIAL NO AMBIENTE TERRESTRE

A radiacdao eletromagnética emitida pelas explosdes solares em UV e raios-X causa
grande aumento da ionizacdo da ionosfera terrestre. Além disso, também pode produzir
o aquecimento das camadas da alta atmosfera. Neste caso, os efeitos que sao observados
vao desde a perturbacdo da orbita de satélites até um blecaute de radio na atmosfera
terrestre por varias horas, no caso de um fendmeno severo. Outros efeitos ndo menos

importantes sdo as perturbacoes de sistemas de posicionamento e navegacao.

O vento solar, perturba o ambiente terrestre principalmente de duas formas: a interacdo
com a magnetosfera terrestre causa compressao na direcao Sol-Terra e alongamento em
forma de cauda da Terra para o espaco exterior; a interacdo das particulas do vento com
atmosfera nas regioes de altas latitudes gera as auroras, como explicado na proxima

secdo. A deformacdo mencionada pode até gerar uma sub-tempestade geomagnética.

Quando uma CME atinge a Terra pode gerar uma tempestade geomagnética cujos
efeitos vao desde danos nas comunicagoes via satélite até a producdo de "blecautes”. A
onda de choque de uma CME gera um jato de particulas energéticas que podem
danificar equipamentos eletronicos de satélites e espaconaves e irradiar astronautas de

missoes tripuladas com grandes doses de radiacOes ionizantes. Isto ocorre porque no
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espaco nao existem a magnetosfera e as camadas protetoras da atmosfera terrestre que

absorvem e espalham a quase totalidade dessas radiacdes originadas fora da Terra.

O principal e mais perigoso efeito dos jatos de particulas energéticas é o grande poder
ionizante que possuem quando interagem com a matéria. Neste caso, podem causar
desde a degradacdo de painéis solares de satélites artificiais, a degradacdo e inutilizacao
da eletronica de satélites, sondas e missOes espaciais, além da geracao de sinais espurios
na resposta dos sistemas digitais que compdem instrumentos e detectores de satélites. E
o fator mais preocupante € a irradiacdo de astronautas em missoes tripuladas com doses

letais de radiacao.

Portanto, é necessario um maior conhecimento desses fenomenos relacionados ao

"clima espacial" para se buscar da melhor forma possivel prever sua ocorréncia.

4.10 VENTO SOLAR

Trata-se de um fluxo de elétrons, protons e ions positivos que sdo expulsos da coroa
solar em alta velocidade (de 200 a mais de 800 km/s) e propagam-se pelo meio
interplanetario. Existem dois tipos de vento, o lento (200-400 km/s) e o rapido (acima
de 400 km/s), que possuem origem distinta no Sol. O vento lento parte dos chamados
“streamers” coronais, pertencentes a regioes de latitudes relativamente baixas onde os
campos magnéticos tendem a se apresentar com configuracoes em forma de arcos,
principalmente durante os periodos ativos do ciclo de atividade solar. No topo desses
arcos eventualmente se estabelece uma regidao onde o campo se projeta para 0 meio

interplanetario formando a configuracao designada “streamer coronal”.

Por sua vez, dos chamados buracos coronais - regides de campo magnético com
configuracdo de linhas “abertas” - é expulso o vento solar rapido. Eventualmente, esse
vento atinge e interage com a Terra causando tanto o fendmeno conhecido como aurora
- quando interagindo com os gases da alta atmosfera - quanto perturbacdes no campo
magnético, quando interagindo com a magnetosfera terrestre. O vento solar quando

interage com a magnetosfera terrestre causa sua deformacgdo na direcdo da linha Sol-
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Terra, ocasionando sua compressao no espaco entre o Sol e a Terra e a formagao de uma

cauda da Terra em direcao do espaco exterior, como pode ser visto na Figura 4.24.

FIGURA 4.24 - VENTO SOLAR E SUA INTERACAO COM A MAGNETOSFERA
TERRESTRE. A AGAO DO VENTO SOLAR PRESSIONA A MAGNETOSFERA EM DIRECAO

AO ESPACO EXTERIOR.

Quando as particulas energéticas emitidas pelo Sol interagem com os gases da alta
atmosfera terrestre, nas proximidades das regidoes polares da magnetosfera terrestre,
ionizam os atomos desses gases. Os ions e elétrons desses atomos ionizados, por sua
vez, se recombinam para formar um atomo neutro. No momento em que isso acontece é
emitida uma luz de cor caracteristica do atomo que esta se recombinando, e que também
depende da energia das particulas que provocaram a ionizacdo daquele atomo —

fendmeno conhecido como aurora (dois exemplos nas Figuras 4.25 superior e inferior).

Como a atmosfera terrestre € composta por varios gases e a energia das particulas
incidentes ndo é fixa pode-se observar luz de varias cores e com diversos padrdes
difusos. Este fendmeno ocorre principalmente em altas latitudes terrestres, podendo ser
observado a olho nu, com as designacdes de boreal, no hemisfério Norte, e austral, no

hemisfério Sul.
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FIGURA 4.25 - EXEMPLOS DE FOTOS DE AURORAS OBTIDAS EM ALTAS
LATITUDES DURANTE O PERiODO DE MAXIMO DO CICLO SOLAR 23. NA FIGURA
SUPERIOR E MOSTRADA UMA AURORA OBSERVADA EM 20/03/01, ENQUANTO NA
INFERIOR OUTRA AURORA OCORRIDA EM 17/04/01. (FONTE:

HTTP://WWW.SPACEWEATHER.COM).
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4.11 ESPECTRO SOLAR

O espectro da luz solar nos fornece varias informacdes. Inicialmente, sabendo que os
atomos absorvem luz em comprimentos de onda especificos, a partir da andlise da luz
solar - comprimento de onda das linhas de absor¢do - através de um instrumento
chamado espectroscépio, podemos identificar quais os elementos quimicos que estdo
presentes no Sol. Outras informagdes podem ser a abundancia dos elementos quimicos e
a temperatura das varias camadas da atmosfera solar onde estes elementos estdo
presentes. A abundancia pode ser inferida a partir da intensidade da linha de um
determinado elemento quimico registrada no espectro. Enquanto isso, a temperatura
pode ser estimada a partir da presenca de linhas dos elementos em determinadas regioes
do espectro. Por exemplo, a linha de 304 A, do He II (He uma vez ionizado), observada
na cromosfera, corresponde a uma temperatura de 60000 K, enquanto que a linha 195 A
do Fe XII, observada na coroa, corresponde a uma temperatura de cerca de 1,5 milhdes

de graus.

Um espectro de estrela tipo G2V, como é o caso do nosso Sol, mostra que a baixa
atmosfera solar é fria o suficiente para apresentar linhas dos atomos de elementos
metalicos. A maioria € de atomos neutros, particularmente aqueles com niveis de
energia baixos o suficiente para serem excitados a 6000 K. Outro aspecto muito
importante, indicado no tipo espectral, é que o estagio evolutivo atual do Sol é de uma
estrela na seqiiéncia principal — produzindo energia a custa do consumo do Hidrogénio

com a sintese de Hélio e elementos mais pesados.

A Figura 4.26 adiante mostra o espectro solar dentro da banda da luz visivel (3850 -
6900 A). As linhas de absorcdo (escuras) de alguns elementos estdo indicadas na Figura,

como por exemplo H-a, H-f3, H-y, H-8 (do H), e linhas do Na, Ca, Mg e Fe.

Ja a Tabela 4.2 apresenta uma relacao de varias linhas observadas no espectro solar na
faixa do ultravioleta (UV) e ultravioleta extremo (EUV). Na tabela estdo indicados os
ions dos elementos correspondentes ao comprimento de onda de cada linha observada, a

temperatura associada e a regido onde é observada.

4-44



4100

3900 g 4 4000
’ Ca c-v —

H

5
i
b
I
.'I
H

4200 &

43008 Hy

i

Fe Fe H

4400

1
Fe

FIGURA 4.26 — ESPECTRO SOLAR NA BANDA DE COMPRIMENTOS DE ONDA DA LUZ

VISIVEL (DENTRO DA FAIXA DE 3850 A — 6900 A).

TABELA 4.2 — LINHAS ESPECTRAIS DE iO0NS DE ELEMENTOS NO ESPECTRO

SOLAR DO ULTRAVIOLETA E ULTRAVIOLETA EXTREMO

Elemento Comprimento de Temperatura (X | Regido de observacao
onda (A) 10° K)
CalX 821 63 Regiao de transicao
Fe IX/X 171 100 Coroa
Fe XII 195 150 Coroa
Fe XII 1242 160 Coroa
Fe XV 284 200 Coroa
Hel 584,3 2 Cromosfera
He I 304 6-8 Cromosfera
Mg IX 368 95 -100 Coroa
Mg X 625 105 -110 Coroa
NV 1238,8 18 Regido de transicao
Ne VII 356 40 Regido de transicao
ov 629,7 23-25 Regido de transicao
SVI 933 20 Regiao de transicao
Si XII 520,7 200 Coroa
UV continuo * 10° Cromosfera
Continuo Luz branca ~0,6 Fotosfera
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4.12 INTERIOR SOLAR E HELIOSISMOLOGIA

A maior parte do que se sabe sobre o interior solar esta baseado em modelos teéricos do
Sol, os quais foram sendo bem refinados, nas duas ultimas décadas, com base no
desenvolvimento de técnicas que fazem este tipo de sondagem. Cada modelo baseia-se
em: principios fisicos bdsicos, algumas hip6teses sobre o interior solar e algumas
propriedades observadas. Os principios fisicos sdo: taxa de irradiacdo aproximadamente
igual a taxa de producao de energia e o material numa dada profundidade deve ser capaz
de suportar o peso da matéria das camadas acima. As hipéteses devem levar em
consideracao, entre outros fatores, a importancia de campos magnéticos internos e a
taxa de rotacdo de camadas internas em torno do eixo solar. As principais propriedades
observadas sdo: raio, massa total, luminosidade e composicdo quimica. Basicamente,
um modelo assim calculado fornece estimativas numeéricas de temperatura (T), pressao
(P) e densidade (N.) a qualquer distancia do centro do Sol. Um exemplo de modelo

solar é mostrado na Figura 4.27 a seguir.

Como visto na secdo 4.3.2, a energia solar é produzida a custa da conversdao de H em
He*. Neste caso, qualquer modelo confidvel que explique a taxa de producdo de energia
observada deve levar em conta também a alteracdao nas abundancias relativas dos
elementos, conforme o H vai sendo consumido e o He* e elementos mais pesados vao

sendo gerados, bem como as respectivas alteracdes de T, P e N..

Os modelos existentes atualmente representam bem o interior solar. Isto pode ser
verificado através de técnicas que conseguem sondar as condigdes fisicas (T, P, Ne) no
interior do Sol, abaixo da “superficie” até quase o centro. Um meio de fazer isto é

investigando as propriedades e caracteristicas das oscilacoes solares.

Sabe-se que a “superficie” solar oscila se movendo para cima e para baixo com
velocidades de até 0,5 km/s, a primeira vista de forma desordenada. Regides da
fotosfera sobem e descem, aparentemente de forma irregular ao longo de distancias de

muitos quilometros e por periodos de tempo caracteristicos de 5 minutos ou mais.
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FIGURA 4.27 — MODELO SOLAR MOSTRANDO, DE CIMA PARA BAIXO, OS PERFiS
ESTIMADOS DE TEMPERATURA, PRESSAO E DENSIDADE COM A PROFUNDIDADE
NO INTERIOR SOLAR DESDE O CENTRO ATE A “SUPERFICIE”. (FONTE: GREEN E
JONES, 2004).

Contudo, em meados dos anos 70, verificou-se que pelo menos em parte trata-se de um
efeito combinado de muitas oscilacdes globais de toda a “superficie” solar que
individualmente sdo regulares e téem seu periodo caracteristico. Algumas oscilactes
globais de baixa freqiiéncia sdo capazes de viajar praticamente até o centro do Sol e
refletir as condi¢Ges 14 existentes através de seus movimentos observados na
“superficie” solar. Este método é similar aquele usado pelos sismologistas que
investigam o interior da Terra. Por este motivo, o ramo de investigacdo das oscilagdes
solares para sondagem das condi¢Oes presentes no interior solar é chamado de

heliosismologia.
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4.13 EMISSAO SOLAR NA BANDA DE ONDAS DE RADIO

A emissdo solar em radio origina-se no plasma da alta cromosfera e baixa coroa. As
caracteristicas de propagacdo de ondas de radio dependem basicamente da densidade de
elétrons nestas camadas: cada valor de densidade dos elétrons esta relacionado a uma

determinada freqiiéncia critica das ondas de radio.

Considerando que freqiiéncia e comprimento de onda de qualquer onda eletromagnética

estao relacionados por:

f=v/A

onde v é a velocidade da onda no meio, f a freqiiéncia e A o comprimento de onda. No
caso particular de propagacdo no vacuo v = c (a velocidade da luz no vacuo, cerca de
300.000 km/s). Para uma onda se propagando num meio com propriedades distintas do
vacuo, obtemos o indice de refracdo n desse meio pela relacdo entre as velocidades no

Vacuo e no meio:

n=c/v

Entretanto, num meio ionizado e magnetizado como a atmosfera solar, o indice de
refracdo de ondas eletromagnéticas possui uma expressdao bem mais complexa que, a
grosso modo, depende da densidade de elétrons do meio e da freqiiéncia de observacao.
Abaixo de uma determinada freqiiéncia, designada como critica para aquela densidade
dos elétrons, o indice de refracdo torna-se imaginario e deixa de ocorrer propagacao
nesse meio — vide explicacdo na secao a seguir. Sabendo-se que a densidade decresce
com o aumento da altura na atmosfera solar, pode-se observar em freqiiéncias mais altas

as camadas mais baixas, mais préximas a fotosfera.

A Figura 4.28 mostra o espectro solar desde ondas de radio até o ultravioleta. Pode-se
ver as emissoes de Sol calmo, Sol ativo e de corpo negro em varias temperaturas.

A densidade de fluxo solar é igual aquela de um corpo negro irradiador em cerca de
6000 K, em comprimentos de onda menores do que 1 cm, mas € maior do que esta em

comprimentos de onda maiores - corpo negro ¢ um corpo que absorve toda a energia
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radiante incidente sobre ele e, além disso, é o emissor de energia radiante mais eficiente
que existe. Em comprimentos de onda de radio, a radiacao encontra-se entre as curvas
do Sol calmo e do Sol ativo. As curvas finas fornecem a densidade de fluxo de corpos

negros em varias temperaturas distintas.

Observacdes do Sol em ondas de rddio fornecem densidade de fluxo maior do que
aquela correspondente a um corpo negro numa temperatura de cerca de 6000 K (obtida
por observagoes na luz visivel) como pode ser visto na Figura acima. Em comprimentos
de onda acima de 1 cm o espectro solar se dispersa em duas curvas: a do Sol calmo e a
do Sol ativo. A curva do Sol calmo indica o nivel minimo da radiacdo solar. No periodo
de maximo de atividade, a intensidade da radiacdo solar se eleva, como ilustrado pela

curva de Sol ativo.
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FIGURA 4.28 — ESPECTRO SOLAR, DO ULTRAVIOLETA AOS COMPRIMENTOS DE

ONDA DE RADIO - CURVA GROSSA (FONTE: KRAUS, 1986).
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A emissdo solar em radio pode ser dividida em:

a) Emissao do Sol calmo em periodos de pouca ou nenhuma atividade solar (minimo do
ciclo de atividade) e;

b) Emissao do Sol ativo nos periodos de atividade solar.

Por sua vez a radiacdao do Sol ativo pode ser dividida em:

I) Componente de variacdo lenta, pode variar em periodos de dias, semanas ou meses e€;
II) Componente explosiva caracterizada pela repentina liberacdio de enormes
quantidades de energia acompanhadas de grande emissdo de radiacdo eletromagnética,

normalmente com amplo espectro, durante intervalos de segundos, minutos ou horas.

4.13.1 O SOL CALMO

Em ondas de radio o Sol assume tamanhos distintos de acordo com o comprimento de
onda observado. Em 1 cm ou menos, o Sol possui dimensoes comparaveis aquelas no
visivel. Ja em comprimentos de onda decimétricos o Sol assume um tamanho
ligeiramente maior com um pico na distribuicdo radial de brilho perto do limbo. Em
comprimentos de onda métricos o Sol assume dimensdes ainda maiores e a distribuicdo
de brilho tende a culminar no centro do disco. A Figura 4.29 abaixo ilustra bem este

comportamento do Sol em 5 comprimentos de onda distintos.

Em comprimentos de onda menores a radiacdo solar origina-se perto da fotosfera, ao
passo que em comprimentos de onda métricos ela é proveniente da alta coroa. Numa
determinada freqiiéncia f, a radiacdo provém basicamente de camadas que estdo acima
daquela cuja densidade N. de elétrons corresponde a freqiiéncia critica, mencionada na

secdo anterior, dada pela expressao:

—
fzi / Ne
ZH\/EOm

onde: N. - densidade dos elétrons, f - freqiiéncia critica, €, - permitividade do vacuo, m -

massa do elétron, e - carga do elétron.
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Entretanto, geralmente ocorre intensa auto-absor¢ao nao permitindo que a radiacdo no
fundamental escape do meio. A radiacdo no fundamental é observada apenas em
condicOes especiais. A radiacao do segundo harmonico geralmente encontra condi¢oes
para se propagar e escapar do meio para o espago interplanetario. Neste caso, pode ser

detectada na Terra usando-se um radiotelescopio que opere na freqiiéncia apropriada.

Temperatura {(em milhao K)

0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5

Distancia do centro do Sol em raios solares

FIGURA 4.29 — DISTRIBUICAO DE BRILHO SOLAR EM FUNCAO DA DISTANCIA AO
CENTRO DO DISCO, EM RAIOS SOLARES, MEDIDA EM CINCO COMPRIMENTOS DE

ONDA DE RADIO DISTINTOS ENTRE 1 CM E 5 M (FONTE: KRAUS, 1986)
4.13.2 A COMPONENTE DE VARIACAO LENTA OU COMPONENTE-S

A designacdao componente de variacao lenta ou componente-S surgiu originalmente da
descoberta de McCready et al. (1947) da emissdo solar em radio, de todo o disco solar
integrado, efetuadas em uma tnica freqiiéncia fixa (200 MHz) na regido de ondas
métricas. Basicamente, a componente de variacdo lenta consiste num excesso de

radiacdo que se origina em regides ativas localizadas acima de manchas solares e praias
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cromosféricas, que estendem-se da cromosfera até a baixa coroa, e que sdo
caracterizadas por valores elevados de densidade de elétrons, temperatura e campo
magnético em relacdo ao meio circundante. Por meio de medidas sistematicas da
emissdo solar em radio, verificou-se que havia uma variabilidade lenta no fluxo solar
integrado e que esta variabilidade apresentava um carater periédico cujo periodo
correspondia a uma rotagdo solar média, cerca de 27 dias. Verificou-se uma correlacao
direta entre essa componente e a area e 0 campo magnético de manchas presentes no
disco solar para ondas de radio centimétricas. Estudos de Wild et al. (1963) em ondas
centimétricas (3 - 10 cm) também mostraram que a temperatura de brilho - temperatura
de um corpo negro emissor com o mesmo brilho que a fonte observada - de todo o disco
solar era constituida de um nivel de fundo (a temperatura do Sol calmo) adicionado da
componente de variacdo lenta que, a grosso modo, era proporcional a soma das areas

das manchas presentes no disco solar.

Durante os anos 80, pouco progresso foi alcancado nas observacdes da componente-S.
Apesar da grande resolucao angular alcancada (da ordem de décimos de segundo de
arco), a resolucdo em freqiiéncia permaneceu muito limitada a duas ou trés freqiiéncias
discretas e separadas, enquanto a resolucdo temporal ndo foi muito melhorada além de

minutos ou dezenas de segundos.

Em 1984, pela primeira vez foram realizadas observacdes de regides ativas com
melhores resolucdes espacial (= 3" x 4" de arco), espectral (12.5 MHz) e temporal (10 s)
utilizando o interferometro Very Large Array (VLA, em Socorro, Novo México), em 10
freqiiéncias proximas e distintas dentro da faixa de 1440 a 1720 MHz (Willson, 1985).
Foram observados picos de temperatura de brilho entre 1,5 x 10° e 4,0 x 10° K,
sugerindo que essas fossem as fontes correspondentes em radio aos arcos coronais

vistos em raios-X moles (raios-X com energias até 20 keV).

A importancia das investigacdes sobre a componente de variacdo lenta esta no fato de
que, a partir de seu estudo, podemos obter informagdes sobre: os parametros fisicos da
regido ativa (densidade, temperatura dos elétrons e campo magnético) e a respeito de
suas variacOes antes e depois de fulguracGes solares. Além disso, sua importancia se

estende a solugdo dos seguintes problemas basicos das fulguracoes:
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1) armazenamento de energia;
2) liberacao de energia;
3) transporte da energia liberada;

4) possivel predicao da ocorréncia de fulguracdes.

4.13.3 A COMPONENTE DE VARIACAO RAPIDA OU COMPONENTE
EXPLOSIVA

A componente explosiva consiste em abruptas liberacdes de grande quantidade de
energia (10*° — 10 erg) acompanhadas de emissdo de radiacdo eletromagnética,
associadas as fulguracoes (“flares”) solares, que podem durar de dezenas de segundos a
algumas horas para as explosdes impulsivas e graduais, respectivamente. A radiacdo
eletromagnética associada pode ser observada numa ampla faixa de comprimentos de

onda, desde ondas kilométricas de radio até raios-X e raios-gama.

A faixa de freqiiéncias das explosdes solares em radio compreende mais de 8 ordens de
grandeza, de < 30 kHz até > 1 THz. Dentro desta faixa espectral, alguns mecanismos de
emissdo disputam a predominancia. Das baixas freqiiéncias até dezenas de GHz, essas
explosdes podem ser grosseiramente subdivididas em dois grandes grupos, de acordo
com 0 mecanismo de emissdo: o grupo das explosoes em ondas decimétricas-métricas-
decamétricas e o grupo das explosdes em microondas. Na ampla faixa dos 30 kHz até
cerca de 1 GHz, conhecida como banda decamétrica-métrica-decimétrica, os fendomenos
observados sao todos devido a emissdo de plasma (devido a presenca da turbuléncia de
Langmuir no plasma - um tipo de turbuléncia que pode ocorrer na atmosfera solar; a
energia das ondas geradas por esta turbuléncia, ou ondas de Langmuir, pode ser
convertida parcialmente em energia de ondas eletromagnéticas que escapam do plasma,
proximo da freqiiéncia de plasma ou seu segundo harmonico). A dominancia deste
mecanismo produz um pequeno conjunto de 5 tipos principais de explosdes designadas
com algarismos romanos. Para maiores detalhes sobre as explosdes tipos I — V vide a

proxima segao.

A emissdo de plasma perde sua importancia em freqiiéncias acima de 1 GHz.
Mecanismos de emissdao completamente diferentes dominam nessa banda conhecida

como banda das microondas. Durante explosdes impulsivas, o0 mecanismo dominante ¢é
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um dos tipos de emissdo gerada por elétrons espiralando em torno das linhas de campo
magnético ou giromagnética, a saber: ciclotron, girossincrotron ou sincrotron,
dependendo da energia dos elétrons emissores. A emissao girossincrotron (devido a
elétrons espiralando com velocidades de décimos da velocidade da luz no vacuo, tipicas
de explosodes solares) pode ser de origem térmica ou ndo-térmica, e é a principal
emissdo da componente explosiva nesta banda de freqiiéncias. Entretanto, as vezes, as
emissoes ciclotron (devido a elétrons espiralando com velocidades mais baixas) e
bremsstrahlung (radiacdo devido a frenagem dos elétrons no meio) podem ser
importantes nas baixas freqiiéncias de microondas, por exemplo nas fases de pré-

fulguracdo ou de decaimento da fulguracao.

4.13.4 FULGURACOES SOLARES E FENOMENOS ASSOCIADOS EM
ALGUNS COMPRIMENTOS DE ONDA

As fulguragdes foram primeiramente observadas de forma sistematica na luz do H-o (A

= 6563 Angstrom) - comumente, uma intensa linha de absor¢do formada na cromosfera
- ocorrem na cromosfera e coroa préxima, nas vizinhancas da linha neutra do campo
magnético, particularmente onde ha fortes gradientes de intensidade ou direcdo do
campo, mas ndo diretamente sobre as manchas solares. Geralmente, ocorrem no estagio
maximo de desenvolvimento do campo magnético, quando esta mais intenso e
complexo, produzindo grande quantidade de radiacdo. Grandes fulguracoes podem
durar mais de 1 hora ao passo que as pequenas, muito mais comuns, tipicamente alguns
minutos. A Figura 4.30 abaixo mostra as relacoes temporais entre as emissoes nos varios

comprimentos de onda para uma fulguracdo tipica.

A maior parte dos 10*° a 10** erg de energia irradiada estd na forma de raios-X moles,
mas quantidades comparaveis ou mesmo maiores de energia podem estar presentes na
forma de ondas de choque, campos magnéticos e energia mecanica da matéria ejetada.
Entretanto, mesmo a mais potente fulguracdo produzida pelo Sol ndo é mais energética
do que a luminosidade solar integrada por cerca de 1 s. Por estudos em H-o, foram
deduzidas densidades de 10 cm™ e temperaturas de 10* e 10° K. A maioria das
fulguracdes em H-o sdo relativamente pequenas e compactas, < 30" de arco. Mais
recentemente, observacdes em raios-X e microondas mostraram que proéximo a base da

coroa, durante fulguragdes solares, as temperaturas excedem 10’ K e uma grande parte
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da energia da fulguracdo esta neste plasma de 10’ K. Desta forma, o fendémeno

cromosférico, detectavel em H-o, € um aspecto secundario das fulguracgoes solares.

‘ 100-500 MHz Radio
i | (Type III Bursts)

Microwave Radio (=3000 MHz)

Hao (656.2 nm)

EUV (1-103 nm)

Soft X-rays <10 keV

Relative Radiation Flux

X-rays (10-30 keV)

Hard X-rays 2 30 keV

Electrons (Protons) > 40 keV

- . r e Gradual Phase R
Impulsive Phase

Precursor

| 1 !
0 5 10 15 20 25 30

Time (minutes)

FIGURA 4.30 - REPRESENTACAO ESQUEMATICA DAS DIFERENTES FASES DE UMA
FULGURACAO SOLAR TiPICA COMO OBSERVADA EM  RADIACAO

ELETROMAGNETICA E PARTICULAS EMITIDAS (FONTE: SVESTKA, 1976).

Ha trés fases de desenvolvimento da fulguracdo: (i) um estdgio pré-fulguracao de
abrilhantamento gradual que normalmente dura alguns minutos; (ii) uma fase impulsiva
(“flash”) com duracdo de alguns minutos quando a taxa de liberacdo de energia é maior
e os fotons mais energéticos e (iii) uma fase principal podendo durar até algumas

dezenas de minutos quando a energia ¢ irradiada principalmente em raios-X moles.
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O estagio pré-fulguracdo é observado em muitas mas ndo todas as fulguracGes e
consiste de emissoes fracas e crescentes lentamente em H-o, raios-X moles e ondas de
radio centimétricas. A fase impulsiva é observada na maioria das fulguragoes e consiste
de abrilhantamentos rapidos e intensos em raios-X duros, H-o e ondas de radio (e as
vezes em luz branca e raios-gama), enquanto em raios-X moles é o periodo de aumento
mais rapido no fluxo. A interpretacdo destes fendmenos exige energias dos elétrons (E)
de 10 a 200 keV ou temperaturas dos elétrons de 1 a 20 x 10® K. Durante a fase
principal, ou estendida, a fulguragdo atinge sua maior area e producdo de energia. Neste
estagio, o grosso da energia irradiada provém de um plasma moderadamente quente (1 a

3 x 107 K).

Enquanto que muitas fulguracoes passam pelas trés fases, existem muitas variacdes, por
exemplo, com muitas passando sémente pela fase impulsiva. Em algumas fulguracdes
grandes, contudo, observacoes de raios-X duros, emissdao de radio e de particulas
energéticas demonstram a presenca prolongada de um niimero relativamente pequeno de

elétrons e ions relativisticos (com velocidades de fracdes da velocidade da luz).

Na regido do ultravioleta e ultravioleta extremo do espectro que cobre a faixa de = 10 a
= 300 nm, as fulguracdes explosivas téem caracteristicas temporais semelhantes as
explosdes em raios-X duros e microondas indicando que sdao causadas pelos elétrons

rapidos da fase impulsiva.

Em raras ocasioes as fulguracdes produzem raios-gama. Comumente, mas nao sempre,
explosOes em raios-gama sdo parte da fase impulsiva das fulguracdes solares, as quais
duram s6mente uns poucos minutos, e estdo intimamente relacionadas as explosdoes em

raios-X e microondas.

Ha uma estreita correlacao entre os fluxos de pico e os perfis temporais de explosdes em
microondas e raios-X duros. As explosdes freqgiientemente iniciam com um precursor,
um lento e relativamente fraco aumento no fluxo que comeca poucos minutos antes do
disparo da fulguracdo. O inicio da maioria das fulguracbes é marcado pela fase
impulsiva, na qual o fluxo aumenta rapidamente; pode variar abruptamente em uns

poucos minutos, e entdo decai. O declinio é em principio rdpido, mas depois
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freqlientemente evolui na fase de pds-explosdo com decaimento lento e longo que pode
durar de uns poucos minutos a uma hora. Nos eventos muito grandes, esta tltima fase é
mascarada por outro fendmeno conhecido como explosdo "extensa" na qual, apés a fase
impulsiva, o fluxo cresce lentamente outra vez e permanece alto, as vezes por mais de
uma hora. Estas explosdes sdo relativamente raras, mas importantes por causa da

energia excepcionalmente alta das particulas envolvidas.

Os raios-X moles fornecem a maior parte da radiacdo da fulguracdo. O plasma que
emite raios-X moles, com T = 10’ K, carrega a maior parte da energia da fulguracdo na
atmosfera solar mais baixa. Os raios-X moles incluem radiacdao no continuo e linhas de
emissdo de elementos altamente ionizados como: oxigénio, calcio e ferro. Numa
fulguracdo tipica os raios-X moles manifestam as trés fases. E durante a fase impulsiva
que aumenta mais rapidamente a temperatura do plasma de raios-X moles. Este plasma
geralmente estd confinado a uma ou mais configuracées magnéticas ("loops" ou arcos

magnéticos) situados préximo a linha neutra do campo magnético.

As explosdes em ondas métricas surgem relativamente alto na coroa, geralmente fora
das dependéncias da regido ativa que é a origem de todos os processos de radiacdo
considerados até agora. As explosOes mais rapidas e mais primitivas, ocorrem durante a
fase impulsiva da fulguracao e estao relacionadas a passagem de feixes de elétrons sub-
relativisticos (com velocidades de pequenas fracdes da velocidade da luz) através da
coroa. As explosoes tipo III e tipo V ocorrem dentro de poucos segundos a poucos
minutos da fase impulsiva de uma fulguracdo. A velocidade com a qual a energia é
transportada através da coroa é ~ 0,1-0,3 c, sugerindo transporte por elétrons
energéticos. A explosdo tipo V tem melhor correlacio com explosoes em microondas.
Avancos nas instrumentages, com melhoria nas resolucdes em tempo e em freqiiéncia
bem como aumento da sensibilidade, possibilitaram a deteccao de explosoes tipo III

também na faixa de microondas (MacLean e Labrum, 1985).

Um segundo grupo mais lento de explosoes (tipos II e IV) segue uns poucos minutos
apos a fase impulsiva e pode continuar por até cerca de uma hora. Estas explosdes estdo
associadas com ondas de choque e movimentos de massa na coroa. As explosoes tipo 11
e tipo IV dinamica podem ocorrer separadamente ou em conjunto, neste caso, a

explosdo tipo II precede a tipo I'V. Todas estas explosOes sao relativamente raras, talvez
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uma ou duas por dia durante o periodo de maximo do ciclo de atividade solar (MacLean

e Labrum, 1985).

O estagio final de uma fulguracdo, em comprimentos de onda métricos é a fase de
tempestade que ocorre durante o decaimento da fulguracio. E designada como
"tempestade tipo I" e talvez sua designacdo mais simples seja de "fase tempestiva",
consistindo num periodo de aumento de atividade que se inicia de algumas dezenas de
minutos a uma hora apés a fase impulsiva, e que pode durar por muitas horas ou mesmo
dias. A fase de tempestade, pode ser devido a um rearranjamento natural dos campos
magnéticos na coroa, apos o surgimento de fluxo adicional na estrutura pré-existente de
campo, como um resultado da passagem de uma ejecao de massa coronal e seus campos

magnéticos associados (MacLean e Labrum, 1985).

4.14 IMPORTANCIA DAS PESQUISAS CIENTIFICAS SOBRE O SOL

As atividades humanas estdo cada vez mais dependentes de alta tecnologia. Por sua vez,
os produtos dessa alta tecnologia sdo extremamente sensiveis a atividade solar e seus
efeitos associados que podem atingir a Terra. Logo, as atividades humanas sdo direta ou
indiretamente perturbadas pelos efeitos da atividade solar. Entdo, por questdo de
seguranca, saude e manutencdao das atividades humanas, € muito importante a
investigacdo cientifica das origens dos fenomenos solares explosivos e da atividade
solar, e seus possiveis efeitos na Terra, com o intuito de minimizar os prejuizos que
causam nas atividades humanas. Neste sentido, durante as ultimas décadas, varios paises
téem criado programas para atender a sociedade em questdes relacionadas ao clima
espacial, e os efeitos causados no ambiente terrestre e nas atividades humanas pelos
fendmenos que ocorrem no espago extra-terrestre, principalmente, mas ndo

exclusivamente, aqueles que ocorrem no Sol.
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5.1. INTRODUCAO

As tentativas mais antigas para explicar o que poderia ser uma estrela, datam de antes de
Cristo. Como em outras areas do conhecimento, a contribuicdo dos filésofos antigos
para o entendimento do universo ndo poderia deixar de ser mencionada mesmo em
relagdo a esse problema tdo especifico que ¢ o nascimento de uma estrela. Abaixo
seguem as idéias de alguns desses pensadores, as quais exibem uma profunda relacao
entre suas experiéncias com o mundo palpavel e a suas capacidades de transcendéncia.
Merece destaque o pensamento de Anaximandro (610 a.c.) segundo o qual “O Sol e a
Lua sao anéis de fogo circundados pelo ar” e de seu discipulo Anaximenes que
propunha que “O ar € a substincia basica da qual se originaram todas as coisas”.
Proposi¢des apoiadas em conceitos mais abstratos também foram apresentadas, dentre
as quais se destaca a proposta de Heraclito de que o Universo se equilibrava entre duas
forcas e que o fogo tinha primazia como agente de mudancas. Ele afirmava que o “Os
corpos celestes sdo tagas contendo fogo”. Outras propostas, invocando a idéia de um
criador, foi apresentada por Anaxagora (476 a.c.) e sugeria que “No principio o
Universo era uma mistura uniforme sem movimento. A “mente” entrou em agdo e fez
com que todo o sistema girasse; no vortice resultante a matéria fria, densa e escura ficou
no centro, dando origem a Terra, enquanto toda a matéria quente, seca e rarefeita era
expulsa. O Sol, e a Lua foram arrancados da Terra e aquecidos por friccdo enquanto
giravam no redemoinho de matéria”. Ainda antes de Cristo, Empedocles tentou
interpretar o Universo como sendo composto dos elementos basicos do mundo (terra, ar,

agua e fogo) mais uma forca de atragdo (amor) e uma forga de repulsao (ddio).

Antes de partir para as idéias que surgiram durante o Renascimento, apés um longo
periodo de estagnacdo do pensamento humano sobre o universo, vale a pena mencionar
o pensamento do chinés Chi Meng (25 a 250 d.c.), segundo o qual “O céu era vazio e
sem substancia...ndo tendo fronteiras. O Sol e a Lua e as estrelas flutuavam no espaco”.
Essa ¢ uma concepg¢ao bastante avancada do Universo e uma das ultimas de que se tem
conhecimento apds a humanidade mergulhar na Idade Média. Mesmo assim ela, como

algumas outras, ndo discute a natureza das estrelas.
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Finalmente, Laplace (1749-1827) propds que o Sistema Solar nasceu de uma nuvem de
gas primitiva em rotacdo (Nebulosa Solar). Esse modelo estabeleceu a relagao
definitiva, comprovada posteriormente, entre o nascimento de uma estrela e uma nuvem
de gas progenitora. Devido a similaridade entre as proposi¢des, vale a pena mencionar o
pensamento dos filosofos pré-socraticos Anaximandro e Anaximenes (~600 a.c.)
segundo os quais “A Terra e todo corpo material se formaram da condensa¢dao de uma

massa de ar giratoria”.
Dessa forma, surge a seguinte questdo:

Se as estrelas se formaram de uma nuvem progenitora, onde estd essa nuvem ou o

que restou dela?

Todas as estrelas ja estao formadas ou ainda existem estrelas se formando?

5.2. ONDE NASCEM AS ESTRELAS?

Parece simples a idéia de Laplace de que uma estrela tem como progenitora uma nuvem
de gas. Hoje essa idéia ¢ bem aceita, mas para que isso acontecesse houve uma
discussdo relacionada com a existéncia dessas nuvens, que se arrastou por centenas de
anos. Embora fosse facil ver as estrelas devido a seus brilhos intensos, nao era facil

observar as nuvens de gas e provar que as estrelas nasciam dentro delas.

A primeira observagdo direta dessas nuvens foi feita por John Hartman em 1904. Ele
observou linhas espectrais na direcdo de muitas estrelas as quais ndo pareciam se
originarem nas estrelas. Apesar dessa descoberta, sugerir a existéncia de um gas no
espago interestelar, somente 18 anos mais tarde ¢ que a comunidade cientifica aceitou a
hipdtese de que essas emissdes poderiam ser geradas em uma nuvem de gas localizada
na vizinhanca das estrelas. Descartavam totalmente a hipotese de que essas linhas
poderiam ter sido geradas em uma nuvem de gas localizada entre o sistema solar e as
estrelas que estavam sendo observadas. Apenas no inicio da década de 60 ¢ que essa

questdo foi definitivamente resolvida. Nessa época, varios atomos e moléculas simples
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(H, H+, Na, Ca, CH, CH+, e CN) tinham sido observados no espaco entre as estrelas,
consolidando definitivamente a hipdtese de que as nuvens interestelares realmente
existiam. Dentre essas substancias, as observagdes de Hidrogénio mostraram que nao s6
existiam nuvens interestelares, como também um gas ténue preenchendo quase toda a

Galaxia.

Com esse resultado, a comunidade cientifica ndo tinha com duvidar da existéncia dessas
nuvens. Mesmo assim, ainda argumentavam que elas ndo poderiam ser densas o
suficiente para conter moléculas complexas, poli-atomicas. Essa hipdtese também foi
descartada ainda no final da década de 60, quando cientistas da universidade de
Berkley, California, observaram emissoes das moléculas de agua (H,O) e amodnia (NH;)
em nuvens de gas localizadas na direcdo do centro de nossa Galaxia, provando assim
que nessas nuvens existiam moléculas poliatdmicas. Finalmente, foi estabelecido que as
nuvens interestelares, realmente existiam.

Com o grande progresso tecnoldgico da microeletronica a partir da década de 60,
ocorreu uma evolucao consideravel no conhecimento das nuvens moleculares. Para se
ter uma idéia desse progresso, da década de 70 até os dias de hoje, foram descobertas
mais de 110 moléculas nessas nuvens interestelares, algumas muito simples contendo
dois atomos, até aquelas mais complexas contendo mais de 15 atomos (Tabela I).
Moléculas ainda maiores foram descobertas recentemente sob a forma de graos solidos
contendo varias dezenas de atomos, denominadas Hidrocarbonetos Poli-Aromaticos

(HPA).

Para que algumas dessas moléculas sejam formadas, sdo necessarias regides com
densidades muito altas (10 *7 ¢cm™), indicando que essas nuvens ndo sdo objetos de

densidade homogénea.

Agora, conhecendo com mais detalhe a constitui¢do das nuvens interestelares, pode-se
retornar as hipoteses de Laplace e dos pré-socraticos Anaximandro e Anaximenes, €
procurar em nossa Galdxia as nuvens moleculares para verificar se as estrelas realmente

nascem dentro delas e como se da esse processo.

5-6



CIRCUNSTELARES IDENTIFICADAS

TABELA I - MOLECULAS INTERESTELARES E

H,(IV) CcO NH; CS NaCl'
HCI SiO SiH," (IV) SiS AICI”
H,O SO, C,(IV) H.S KCI
N,O OCS CH, PN AlF*
HF
Nitrilos e derivados de Acetileno.
C; (1V, HCN CH;CN HCN C2H, (IV)
Uv)
Cs(IV) HC;N CH;C:N HNCO C,H, (IV)
G0 HCsN CH;CsN HNCS
CsS HC,N CH;C,H HNCCC
HC, N CH;CH2C HCCNC
N
HC,CHO CH;CHC

N
Aldeidos, Alcool, Esteres, Acetonas, Amidos e moléculas relacionadas.
H,CO CH;OH HCOOH CH,NH CH,CC
H,CS CH;CH,0O HCOOCH CH,NH, CH,CCC

3
CH;CHO CH,SH (CH;),0 NH2CN
NH,CHO (CH;),CO H,CCO CH;COO

H
Moléculas Ciclicas
C,H, | SiC, | c-C;H | CH,OCH, |
Ions Moleculares
CH' (VIS) HCO" HCNH* H:O" HN,"
HCS* HOCO" HC;NH" HOC* H:' (IV)
CO" H,COH" SO*
Radicais

OH CH CN C,0 C,S
CH C;H C;N NO NS
CH, CH HCCN" SO SiC*
NH (UV) CH CH.CN HCO SiN®
NH, CH CH.N MgNC CP’
HNO CH NaCN MgCN
CeH, CsH CsN

NOTAS. O (*) SIGNIFICA QUE A SUBSTANCIA QUIMICA FOI OBSERVADA NO ENVOLTORIO DE
GAS DE UMA ESTRELA. IV, UV E VIS SIGNIFICA QUE ESSAS SUBSTANCIAS FORAM
OBSERVADAS ATRAVES DE SUAS EMISSOES NO INFRAVERMELHO, ULTRAVIOLETA E VISIiVEL.
TODAS AS OUTRAS FORAM OBSERVADAS ATRAVES DE SUAS EMISSOES EM ONDAS DE RADIO.
EM NEGRITO ESTAO INDICADAS ALGUMAS MOLECULAS OBSERVADAS EM GELOS.
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5.3. ONDE ESTAO AS NUVENS MOLECULARES.

Dentre as varias moléculas listadas na tabela I, o mondxido de carbono (CO) foi
uma das mais utilizadas para se estudar as nuvens moleculares distribuidas em nossa
galaxia. Essa molécula ¢ importante porque ¢ muito abundante nas nuvens de gas e
emite radiagdo em regides de baixissimas temperaturas (~ 50 K ou -223 °C) com
densidades tipicas das nuvens interestelares (! 10? cm™). Embora a densidade dessas
nuvens seja muito baixa, se comparada a densidade da atmosfera na superficie da Terra
(>10" cm™), ela é alta se comparada com muitas regides de nossa galaxia, onde a

densidade ¢ inferior a uma particula por centimetro cubico.

A Figura 1 mostra a representagdo espacial da molécula de CO. Da mesma
forma que os elétrons, toda vez que uma molécula salta de um nivel superior de energia
para um nivel inferior ela emite radiagdo. O pulo da molécula de CO do segundo para o
primeiro nivel de energia, gera radiagdo em comprimentos de onda de radio, que tem a

caracteristica de se propagar nos meios mais variados sem sofrer muita interferéncia.

Na Figura 2 ¢ mostrada a distribuicdo das nuvens moleculares na nossa galaxia como
visto do Sistema Solar. Essas nuvens podem ser subdivididas em dois grandes grupos,
que recebem o nome de nuvens moleculares gigantes e nuvens escuras. As nuvens
moleculares gigantes t€ém massas maiores do que 10 milhdes de massas solares e as
nuvens escuras tém massas da ordem de até mil massas solares. Essas nuvens menores
recebem essa denominagdo porque quando observadas em comprimentos de onda do
visivel, aparecem na Via Léactea como manchas escuras. Elas sdo escuras porque sio
nuvens proximas do Sistema Solar (distdncia tipicas menores que 1200 anos-luz) e
absorvem a radiacdo das estrelas que estdo por tras delas. Os primeiros relatos
cientificos sobre a existéncia dessas nuvens foram escritos por William Hershel em
1780. No entanto, a sua hipdtese para explicar as manchas escuras contra o fundo
brilhante da Via Lactea, sugeria que se estava observando através de buracos na

Galéxia. Um bom exemplo desse efeito ¢ a nuvem escura conhecida como Saco de

Carvao, que pode ser observada em uma noite de céu claro ao lado do Cruzeiro do Sul.
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Diversas nuvens escuras podem ser vistas ao longo da Via Lactea em uma noite de céu

limpo e sem Lua.
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FIGURA 1 - REPRESENTACAO ESPACIAL DA MOLECULA DE CO.

Um grande nimero de nuvens moleculares foi identificado em nossa galaxia. Devido a
sua grande variedade de formas (circulares, irregulares, filamentares etc), localizagdo na
Galaxia, temperaturas e densidades, elas tém sido classificadas em varios tipos

diferentes que se distribuem entre as duas classes de nuvens definidas anteriormente.

5-9



rElphiluchu:

\ |
Corona Austrlis Chartaakon

FIGURA 2 — DISTRIBUICAO ESPACIAL DAS NUVENS MOLECULARES NA
GALAXIA, DETERMINADA A PARTIR DE CONTAGEM DE ESTRELAS
(CAMBRESY ET AL. 1999)

Um aspecto interessante ¢ que apenas as nuvens moleculares gigantes formam estrelas
de grande massa. As nuvens escuras, embora tenham massa até¢ 100 vezes maiores do
que as estrelas gigantes tipo O e B, ndo mostram qualquer evidéncia de que estrelas
como essas estejam se formando em seu interior. Elas formam apenas estrelas de

pequena massa.

Em nossa galéxia, as nuvens moleculares gigantes estdo praticamente distribuidas em
seus bracos, razdo pela qual, as maiorias das estrelas de grandes massas também estio

nos bragos.

5.4. COMO NASCEM AS ESTRELAS?

Apesar de se ter disponivel, ja no inicio da década de 80, uma grande quantidade de
informacao sobre as nuvens interestelares, e também terem sido observadas centenas de
estrelas O e B jovens embebidas em nuvens moleculares, pouco se sabia dos estagios

primordiais da formacao das estrelas. Aqueles estadgios em que as regides mais densas



de uma nuvem, por algum motivo, colapsam sobre si mesmas produzindo temperaturas
tao altas em seus nucleos, capazes de desencadear as reagdes nucleares necessarias para
o nascimento de uma estrela.

Somente em 1986 ¢ que foi finalmente estabelecido, com base em resultados
observacionais, que as estrelas nascem em condensagdes de altas densidades em nuvens
moleculares. Devido a sua aparéncia, na maioria das vezes circular essas condensacoes
foram denominadas de Globulos. A primeira hipotese de que as estrelas nasciam nos
globulos foi proposta por Baad em 1944. Trés anos depois, ela foi bastante discutida por
Bock e Reily (1947) e finalmente por Debai (1953), que apresentaram argumentos
convincentes de que essa hipotese era verdadeira. Em homenagem a Bock, essas regides

passaram a ser denominadas Globulos de Bock.

Como esses globulos sdo regides de altas densidades, eles sempre aparecem como
objetos escuros quando observados em comprimentos de onda do visivel. Mesmo uma
estrela, que € um corpo celeste de alta temperatura ¢ que emite muita radiagdo no
visivel, em seus estdgios primordiais de formagdo ndo pode ser observada nesses
comprimentos de onda. Isso porque o globulo progenitor absorve toda a radiagdo gerada
pela estrela. Como mostra a figura 3, a estrela aquece o gas em sua vizinhanga que por

sua vez comeca a emitir radiagdo como um corpo de baixa temperatura.
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FIGURA 3 — REPRESENTACAO ESQUEMATICA DO AQUECIMENTO DA
REGIAO CENTRAL DE UM GLOBULO POR UMA ESTRELA EM SEUS
ESTAGIOS PRIMORDIAIS.

5.4.1. EMISSAO DE CORPOS DE BAIXAS TEMPERATURAS.

Um das principais caracteristicas dos corpos com baixas temperaturas € que eles emitem
radiagdo em comprimentos de onda grandes, ou seja, baixas freqiiéncias. Essa
propriedade dos corpos ¢ muito bem descrita pela teoria de Planck. Os corpos com
temperaturas superficiais muito altas emitem quase que toda sua radiacdo no intervalo
de energia que vai do ultravioleta ao visivel. Esse ¢ o caso das estrelas gigantes azuis
jovens, cujas temperaturas na superficie sdo superiores a 3 x 10* K. Todavia, nos
estagios primordiais de formagdo estelar a maior parte da emissdo proveniente dos
globulos ¢ produzida pelo gas e a poeira aquecidos a temperaturas de 10 a 100 K.

Conseqiientemente, grande parte da energia desses corpos frios ¢ emitida em



comprimentos de onda no infravermelho. Como a radiagdo nessas freqiiéncias ¢
absorvida pela atmosfera terrestre, exceto em algumas bandas muito estreitas (Ver Cap
2, Apostila), pode-se concluir que ndo seria facil observar as estrelas recém-nascidas no
interior dos globulos. E por esse motivo que as estrelas, em seus estagios primordiais de
formagdo, s6 foram identificadas no interior dos glébulos de Bock depois das
observagoes do Satélite IRAS (InfraRed Astronomical Satellite) em comprimentos de

onda do infravermelho (12 um, 25 wm, 60 wm, 100 um).

A figura 4 mostra a imagem de um globulo quando observado no visivel, no
infravermelho distante e através da emissdao de uma variedade isotdpica da molécula de
monoxido de carbono. Observe que os maximos da emissdo de *C'*O (J=1-0) ocorre
exatamente na regido onde o gloébulo praticamente ndo emite radiagdo no visivel. O
mesmo parece ocorrer com a emissao no infravermelho distante (100 wm), embora ele

esteja um pouco deslocado para a borda do globulo no visivel.

Optico(Hu#[S)  Inravermehho (100.m - HRES) Rédio (C"0, J = 1)

FIGURA 4 — IMAGENS OPTICA, INFRAVERMELHO E RADIO DO
GLOBULO COMETARIO VG33. A IMAGEM OPTICA E UMA COMPOSICAO
DE IMAGENS OBTIDAS EM HA E SII (REIPUTH, 1997) E A IMAGEM DE
RADIO E A EMISSAO DE C®0 (HICKEL E VILAS-BOAS, 2001)
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5.4.2. O COLAPSO DOS GLOBULOS

Com base nos argumentos apresentados, ¢ possivel elaborar um quadro simplificado
para entender os mecanismos responsaveis pelo colapso dos gloébulos e finalmente
discutir quais os fatores que influenciam esse processo. Na tentativa de elaborar esse
quadro e dele obter informacdes relevantes sobre a historia do colapso, ¢ necessario
utilizar hipoteses de trabalho que simplifiquem a abordagem do problema e fornegam
informagdes basicas sobre 0os mecanismos responsaveis pelo colapso.

Vamos imaginar um globulo esférico, com distribui¢do de massa uniforme, temperatura
constante e destituido de movimento de rotacdo. Sabemos da teoria da Gravitagao
Universal de Newton, que os corpos se atraem com uma for¢ca que depende de suas
massas e da distncia entre elas. Essa ¢ a for¢a que atrai os corpos para o centro da
Terra e que € responsavel pela queda de todos eles. Se a superficie da Terra ndo fosse
solida, os corpos em queda livre poderiam chegar muito mais proximos do seu centro.
Logo, como base apenas nessa experiéncia ¢ possivel dizer, fazendo uma perfeita
analogia com a Terra, que todas as partes do globulo estdo sendo atraidas para o seu
centro. Como se trata de um objeto gasoso, todo o gas deve caminhar na dire¢do do
centro, a menos que algum outro fator impeca esse movimento. E isso realmente
acontece quando as particulas em queda livre aproximam-se umas das outras a ponto de
colidirem. As colisdes fazem com que parte da energia cinética das particulas em queda
se converta em calor, aumentando apreciavelmente a temperatura no centro do globulo.
A conseqiiéncia natural desse processo € o surgimento de uma forca de dentro para fora,
de modo semelhante ao que acontece com uma panela de pressao, podendo impedir o
colapso das regides centrais. Quanto mais gés cai para o centro do globulo, maior a

temperatura central e maior a reacdo ao colapso.

Usando-se um pouco mais da nossa capacidade de abstracdo, seria possivel incluir
alguns outros elementos de nossa vida cotidiana nesse modelo. Sabemos que o globulo
encontra-se em uma nuvem de gas mais extensa e de densidade menor. E o simples fato
dele estar imerso nessa nuvem sugere que sua superficie pode sofrer a acdo de uma
pressao externa. Outro aspecto interessante resulta das observagdes de que no Sistema

Solar os planetas e o proprio Sol, que ¢ uma estrela de massa pequena, apresentam



movimento de rotacdo. Finalmente, um aspecto mais sutil esta relacionado com o fato
de que a Terra, o Sol e varios outros corpos celestes, inclusive a propria galaxia, tém
campos magnéticos associados.

Dessa forma, ¢ possivel ampliar o modelo anterior levando-se em consideragdo esses
aspectos. Uma representagdo esquematica estd mostrada na figura 5. Em (A) é mostrada

a fisica do problema e em (B) a sua representagdo matematica.
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FIGURA 5 — REPRESENTACOES FISICA (5A) E MATEMATICA (5B) DA
COMPETICAO ENTRE OS MECANISMOS QUE PODEM INIBIR OU
DESENCADEAR O COLAPSO DE UM GLOBULO. EM (B) ESTAO ESCRITAS AS
EQUACOES DA HIDRODINAMICA QUE PODEM DESCREVER A EVOLUCAO
DO COLAPSO DE UM GLOBULO.

5-15



Como mostra a figura, o problema consiste de uma competicdo entre a atragdo
gravitacional (F¢), o aquecimento interno (Fp;), a pressao externa (Fpg), 0 campo
magnético (Fz) e o movimento de rotacdo (Fror). O que pode ser escrito

matematicamente como

(Fg + Fep)=(Fg+ Fpi + Fror)

Na andlise que ¢ feita a seguir, apenas para simplificar o entendimento do problema,
serdo desprezados os efeitos da pressdo externa e da rotagdo. Apenas no final do texto a
rotacdo sera considerada, com €énfase no seu papel para explicar porque algumas estrelas

ndo giram com a velocidade esperada ou giram no sentido invertido.

5.4.2.1. MASSA CRITICA E TEMPO DE COLAPSO

Se a for¢a gravitacional for maior do que a repulsdo interna, o colapso sera inevitavel,
resultando em uma estrela jovem. Se a repulsdo interna for maior do que a atragdo, o
globulo ira se desfazer. No entanto se a atracdo e a repulsdo forem iguais o glébulo ndo

sofrerda qualquer alteracdo e permanecera nesse estado de equilibrio.

A partir das equagdes da cinematica de Newton,

V=Vo+at

VZ=V,2+2aR

R=V,t+%at
Onde, V ¢ a velocidade, a=GM/R? ¢ a acelerac¢do da gravidade, R ¢ a distancia ao
centro do globulo, M a massa do glébulo e G a constante de gravitacao universal e
assumindo que no centro do globulo a energia das particulas do gas em queda livre
¢ convertida em temperatura (%2 m v = 1.5 k T), é possivel mostrar que se a
temperatura interna e a densidade de um globulo sdo T e p respectivamente, entdo

existe uma massa critica a partir da qual o glébulo colapsa, dada por
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Ainda usando essas equagoes simples da cinematica, ¢ possivel obter uma relagao entre

o tempo de colapso do globulo e sua densidade.

-1
tcolapso a P 2

Esses resultados mostram que quanto maior a temperatura no centro dos globulos
maiores serdo as massas necessarias para desencadear o colapso. Outro aspecto
interessante, ¢ que, tanto maiores serdo as densidade centrais quanto maiores forem as
massas dos glébulos. Logo, o colapso para formar estrelas de massas grandes (estrelas
tipo O) ocorre numa escala de tempo menor do que as estrelas de massas pequenas (o

nosso Sol).

Uma estimativa mais rigorosa da Massa Critica, também denominada massa de Jeans, e
do tempo de colapso pode ser feita a partir das equacdes da hidrodindmica fornecidas na
figura 5B. Para resolvé-la em primeira aproximacao, usa-se o método das perturbagdes.
Resultados similares aos obtidos anteriormente também sdo obtidos com esse
procedimento bem mais rigoroso. Ele tem a vantagem de poder explorar em detalhes

todo o processo do colapso, usando-se métodos computacionais.

5.4.2.2. QUAL O PAPEL DO CAMPO MAGNETICO NO COLAPSO?

Embora os globulos sejam densos e absorvam praticamente toda a radiacdo em suas
camadas externas, algumas particulas de altas energias vindas do Cosmo (raios
coésmicos) conseguem penetra-los, ionizando uma pequena quantidade de matéria. Essa
matéria ionizada ¢ suficiente para mudar apreciavelmente a histéria do colapso. Isso
porque as particulas carregadas sofrem uma influéncia muito forte do campo magnético.
Quando as cargas em seu movimento de colapso cruzam perpendicularmente o campo,

elas tendem a arrastd-lo. Isto ndo acontece quando elas seguem ao longo do campo.
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Nessa direcdo, elas se movem sem sofrer qualquer interagdo com ele. E essa maneira
diferente das particulas ionizadas interagirem com o campo magnético que acaba
influenciando o quadro evolutivo do colapso. Uma situagdo interessante ¢ aquela em
que o campo ¢ tdo forte que ele se opde ao movimento das particulas carregadas,
inibindo completamente o colapso. Embora isso possa acontecer, o campo magnético
apresenta um comportamento muito interessante: ao longo do tempo ele tende a voltar a
configuragdo que ele tinha antes do inicio do colapso. Isso faz com que, transcorrido
certo tempo (tempo de difusdo ambipolar), o campo magnético deixe o globulo
gradativamente, permitindo que as regides centrais comecem a colapsar. Isto é, o nlicleo
do globulo entra em colapso primeiro e posteriormente as partes mais externas. Esse
tipo de colapso cria uma regido rarefeita entre o niicleo denso e a borda interna envelope
de gas que continua caindo para o centro. Tudo se passa como se esse anel de rarefacao
estivesse se propagando de dentro para fora. Esse tipo de colapso é denominado colapso

de dentro para fora.

O colapso que ocorre sem a a¢do de qualquer mecanismo externo, ¢ denominado de

colapso espontineo.

Na figura 6, ¢ mostrada uma representacdo esquematica do problema. Em 6A ¢
mostrada a nuvem molecular, o glébulo e as linhas de campo magnético. Em 6B as
linhas de campo estdo distorcidas dentro dos globulos porque os ions que participam do
colapso e se movem perpendicularmente ao campo magnético, arrastam o campo
consigo. Observe que ao longo do campo o gas cai livremente, o que ndo acontece nas
dire¢cdes perpendiculares. Conseqilientemente, o que antes era uma esfera de gas se
transforma em algo com a forma de disco, como mostram as figuras 6 B e C. Essa

geometria também ¢ favorecida pela rotagao.
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FIGURA 6 — REPRESENTACAO ESQUEMATICA DOS ESTAGIOS EVOLUTIVOS DO
COLAPSO DE UM GLOBULO. (A) REPRESENTA O ESTADO INICIAL DO COLAPSO. O
GLOBULO AINDA E ESFERICO E AS LINHAS DO CAMPO MAGNETICO SAO
PARALELAS. ISTO E, O CAMPO E UNIFORME. EM (B) O COLAPSO EVOLUIU E AS
LINHAS DE CAMPO FORAM ARRASTADAS PELO GAS EM QUEDA LIVRE E A
GEOMETRIA DA NUVEM TENDE PARA UM DISCO (ELIPSOIDE OBLATO). EM (C) O
COLAPSO DO NUCLEO JA OCORREU E UMA ESTRELA JOVEM ENCONTRA-SE NO
CENTRO DO GLOBULO.

5.4.2.3. QUAL O PAPEL DAS SUBSTANCIAS QUIMICAS?

Embora a composi¢do quimica ndo pareca ter qualquer influéncia no colapso, ela
realmente tem. Numa situagdo em que a temperatura interna do globulo gera uma
pressdo que estabelece o equilibrio com a atracdo gravitacional, a presenca das
moléculas e 4tomos pode desequilibrar o sistema. Dentre essas moléculas, merecem

destaque H,O, CO, H, além de outras.

Como discutido anteriormente, a queda do gas para o centro da nuvem ¢ o principal

responsavel pelo aquecimento do centro do globulo. Esse aquecimento resulta da
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colisdo entre as particulas do gas. Essas colisdes fazem com que as moléculas ou
atomos saltem para niveis de energia mais altos e posteriormente voltem para seus
estados inicias. Nesse processo, elas emitem radiacdo que deixa a nuvem e se propaga
em todas as diregdes, carregando uma pequena por¢ao do calor interno do globulo. Em
outras palavras, elas agem como refrigeradores do nucleo. Como muitas moléculas e
atomos estdo envolvidos nesse processo, uma fragdo apreciavel do calor interno do
glébulo ¢ jogada para fora, diminuindo sua temperatura interna. Consequentemente,
também diminui a pressdo interna do globulo e a for¢a que equilibra a atracdo
gravitacional. Quando a diminuicdo dessa forca ¢ suficientemente grande, todo o

glébulo inicia um novo colapso.

O colapso resulta em um grande aquecimento do centro do globulo. Esse aquecimento ¢
tal que 4 atomos de hidrogénio se fundem dando origem a um atomo de He. Quando
1sso ocorre, por definigdo nasce uma estrela. A principal caracteristica desse processo de
fusdo é que parte da massa dos 4 atomos de H se transforma em energia (E=mc?), sendo
esse um dos principais processos de produgdo de energia nas estrelas (Ver Cap 4 da

Apostila) .

5.5. CONSEQUENCIAS DO NASCIMENTO DE UMA ESTRELA.

Como mencionado no item anterior, o colapso resulta em aquecimento do nucleo dos
globulos e finalmente no nascimento de uma estrela. A principal caracteristica de uma
estrela ¢ que ela ¢ uma intensa fonte de radiacdo. Tanto mais intensa ela sera quanto
maior for a sua massa. Com base nessa informacao, pode-se concluir que as estrelas tipo
O (gigantes azuis com massas >10 Massas do Sol) sdo muito mais brilhantes do que
estrelas como o Sol que ¢ uma and tipo G. Devido as altas temperaturas de suas
superficies (>30000 C) as estrelas de grande massa produzem radiagdo (>10*®fotons
ionizantes) com energia suficiente para dissociar completamente uma grande quantidade
de gas em torno das estrelas recém-nascidas. Como as estrelas de massa pequena, como
0 nosso Sol, produzem pouca radiacdo com essas caracteristicas, elas ndo sao capazes

de ionizar o gas em sua vizinhanga a ponto de criar uma grande bolha de gas ionizado.
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Levando-se em consideragdo apenas essa caracteristica, ¢ possivel concluir que as
primeiras evidéncias do nascimento de um “bebe” estrela variam em fungdo de suas

massas.

5.5.1. ESTRELAS MASSIVAS O E B (M DA ORDEM DE 10 MASSAS
SOLARES)

Ao nascerem, as estrelas de grande massa (10 massas solares ou mais) criam em torno
de si uma bolha de gés totalmente ionizado, inicialmente pequena, € que se expande
continuamente criando uma onda de choque na regido que delimita a bolha ionizada e o
gas externo. Essa bolha pode se expandir consumindo completamente o globulo
progenitor, podendo inclusive ionizar toda a nuvem de gas. Um aspecto interessante
desse quadro evolutivo é que a frente de choque, propagando-se ao longo da nuvem,
tem a propriedade de comprimir o gas que encontra em seu caminho. Se essa frente
encontra um glébulo, ela aumenta a pressdo externa (Fpg) do ambiente onde ele se
encontra. O aumento da pressdo pode desequilibrar os globulos induzindo a formacao
de novas estrelas. Esse mecanismo parece ser um dos principais responsaveis pela
formagdo de estrelas de grandes massas e tem sido amplamente utilizado para explicar
associacdes de estrelas de grande massa que apresentam gradientes de idades. Ele ¢

denominado de Formacgao Induzida ou Formagdo Seqiiencial de Estrelas.

A figura 7 (A) mostra o “beb€” estrela e a bolha de gas ionizado que se expande na
dire¢do do disco, bem como na direcdo perpendicular. Observe que a direcdo
perpendicular ¢ a dire¢do do campo magnético. A expansdo da bolha de gas ionizado ao
longo do plano do disco ¢ mais dificil do que na direcdo perpendicular. Isso porque a
densidade do disco ¢ muito alta e também porque o géas ionizado tem que se mover
perpendicularmente ao campo magnético. Como se discutiu anteriormente, o campo
magnético se opde ao movimento de cargas elétricas nessa direcdo. Esse efeito tem
menor importancia quando a estrela é muito brilhante e a energia injetada no gas

ionizado ¢ muito alta. Embora o disco € o campo magnético oferegam resisténcia a

expansdo dessa bolha de alta energia, ela acaba destruindo o disco e o proprio globulo.
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E tudo isso numa escala de tempo muito curto (<10° anos). Embora essas estrelas,
durante sua fase “pré-natal”, estejam completamente embebidas em um “casulo” muito
denso (globulo), elas anunciam a sua existéncia criando um forte jato de gas que escapa
do nucleo do casulo na diregdo perpendicular ao disco. Uma vez que toda essa atividade
pode ocorrer no periodo compreendido entre as “Gltimas semanas de gestagdo” e os
primeiros dias de vida das estrelas, esses jatos podem ser vistos como o primeiro

“choro” do bebé estrela.
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FIGURA 7 — REPRESENTACAO ESQUEMATICA DOS ESTAGIOS POSTERIORES AO
NASCIMENTO DAS ESTRELAS. EM (A) E MOSTRADA A BOLHA DE GAS IONIZADO
(REGIAO HII COMPACTA) CRIADA POR UMA ESTRELA DE GRANDE MASSA (O,B)
EXPANDINDO-SE AO LONGO DO DISCO E NAS DIRECOES PERPENDICULARES. A
FRENTE DA BOLHA IONIZADA E MARCADA PELA PRESENCA DE UM CHOQUE
SUPERSONICO E UM INTENSO CAMPO DE RADIACAO ULTRAVIOLETA. EM (B) E
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MOSTRADA A EVOLUCAO DA BOLHA DE GAS AQUECIDO QUE SE FORMA EM
TORNO DA ESTRELA DE MASSA PEQUENA. E MOSTRADA A INTERACAO DO JATO
PERPENDICULAR AO DISCO COM AS NUVENS MOLECULARES VIZINHAS.

5.5.2. ESTRELAS DE PEQUENA MASSA (M DA ORDEM DE 1 MASSA
SOLAR)

As estrelas de pequena massa se formam de maneira similar as estrelas de grande
massa. As principais diferengas no processo de formagao de ambas estao relacionadas
principalmente com seus estagios finais de “gestacdo”. Enquanto as estrelas muito
brilhantes, de grande massa, nascem e podem destruir completamente o globulo
progenitor, as estrelas de massa pequena nao. Por esse motivo, os efeitos do nascimento
desse “bebé” estrela sobre o meio ficam determinados pelas caracteristicas da propria
estrela mais as condi¢gdes impostas pelo meio em que ela se forma. Isto ¢, da mesma
forma que uma estrela de grande massa, ela também cria uma bolha de géas aquecido que
se expande em todas as dire¢cdes. Todavia, no caso dessas estrelas, a expansao ao longo
do disco se limita a certa distdncia da estrela central, preservando assim o disco e o
ambiente externo. Na dire¢do perpendicular, o gas aquecido de alta pressdo escapa ao
longo da direcdo do campo magnético formando um jato que vai interagir com a nuvem

molecular ou o resto do glébulo que nao foi consumido nessa “gestacdo’.

A principal caracteristica da formagao dessas estrelas ¢ que elas preservam o disco de
gas e poeira do qual se formam os sistemas planetarios. E exatamente num sistema
planetario como esse que se encontra a unica forma de vida “inteligente” que se

conhece.

Uma representagdo esquematica dos estadgios primordiais de evolugdo dessas estrelas ¢

mostrada na figura 7B.

Os estudos da atividade de formacgao de estrelas nas nuvens moleculares, realizados na

ultima década, mostram que as estrelas de grande massa nascem apenas em nuvens
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moleculares gigantes onde também se formam estrelas de pequena massa. Esse € o caso
de nuvens moleculares como Orion e NGC6334. Por outro lado as nuvens moleculares
escuras, que tem massas até mil vezes menores que as gigantes, forma apenas estrelas
de pequena massa. Esse ¢ o caso, por exemplo, das nuvens conhecidas como Cepheus,

Taurus, Musca, Chamacleon etc.

5.5.3. ROTACAO DAS NUVENS.

As observagdes dos globulos mostram que eles t€ém rotagdes muito pequenas ou quase
imperceptiveis.

Mesmo sendo pequena, essa rotagdo pode ter conseqiiéncia muito importante na histéria
evolutiva de um globulo. Por menor que seja esse movimento no inicio do colapso, caso
em que a rotacdo ¢ origindria da propria rotagdo galactica, ele acaba sendo importante
nos estagios finais porque o colapso conserva o momento angular. Isto €, quanto menor
for o raio do globulo colapsando, mais rapido ele gira.

Se o glébulo gira mais rapido a medida que o colapso prossegue, o que deveria
acontecer com o campo magnético se, de acordo com as discussdes anteriores, ele €

arrastado pelo gas?

Seria de se esperar que ele também fosse arrastado pelo movimento de rotagao. Como
conseqiiéncia o campo tenderia a torcer sobre si mesmo. Como o campo se opoe a esse
movimento, da mesma forma que ao colapso, a tor¢do resulta na diminuicao da
velocidade de rotagdo do gés. Esse efeito ¢ um dos mecanismos capazes de explicar
porque a rotacdo de estrelas recém-formadas ndo conserva a energia de rotacdo das
nuvens progenitoras. Devido a esse tipo de tor¢do do campo, pode haver uma situagao
extrema em que o proprio sentido de giro da estrela pode ser invertido.

Na realidade, as observagdes de algumas estrelas jovens com massa idéntica a do Sol
(estrelas T Tauri) mostram movimento de rotagdo contrario a rotagdo da sua nuvem

progenitora com energia da rotacdo sempre menor do que a energia de rotacdo inicial
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6.1. INTRODUCAO

Vamos comecar o nosso estudo por uma inspecdo mais ou menos superficial na
“floresta” de estrelas que vemos nos céus. A primeira coisa que notamos ¢ que elas sao
fontes de luz muito mais fracas que o Sol. A segunda coisa ¢ que suas cores aparentes
sdo variaveis, desde um branco azulado da maioria, até o um amarelo avermelhado, um
pouco mais raro. H4 ainda um terceiro aspecto, embora este ja ndo seja muito débvio a
olho nu: ¢ que a maioria das estrelas agrupam-se em pequenas familias de dois, trés ou
mais membros. Um bom exemplo disto ¢ a estrela Alfa do Centauro, a estrela mais
proxima de nos, que na verdade ¢ um sistema triplo de estrelas. Outro é o grupo de 7
estrelas que formam as Pléiades, discutido mais adiante'. Na verdade quase metade das
estrelas fazem parte de sistemas duplos, de apenas dois membros, chamados estrelas
bindrias. A maioria destas estrelas duplas, embora vivam juntas, distam entre si varias
unidades astronomicas (uma unidade astronomica, UA, € a distancias da Terra ao Sol;
veja o Cap. 1), movendo-se uma em torno da outra com periodos de varios anos.
Existem no entanto estrelas binarias cuja separagdo € muito menor € que Sse
movimentam com periodos de apenas algumas horas! Estas estrelas estdo tdo proximas
uma da outra que sdo capazes de trocar entre si seu material envoltério. Muitas vezes
esta troca ocorre de maneira um pouco violenta, ¢ entdo podem acontecer explosdes
locais que expulsam a matéria para longe do sistema. Em outros sistemas binarios, onde
acontece que uma das componentes seja uma estrela muito compacta e densa, o material
da companheira flui mais calmamente, formando um disco luminoso em torno da estrela

compacta.

A distancia média que separa estrelas vizinhas (ignorando os sistemas binarios) ¢ de
cerca de 4 anos-luz. Esta distincia eqiiivale a 253.000 unidades astrondmicas ou a 27
milhdes de vezes o didmetro do Sol: o espago entre as estrelas ¢ imenso, comparado

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

' Mas ndo confunda estes grupos estelares de que falamos aqui, com as constelagdes tradicionais. Estas, na sua
grandissima maioria, ndo passam de configuragdes aparentes de estrelas, sem nenhuma relag@o entre si (veja o Cap.

1.
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6.2. A COR E O BRILHO DAS ESTRELAS

Assim como o Sol, as estrelas sdo bolas de gas muito quente que emitem sua radiagdo
para o espaco. Ha duas propriedades das estrelas que sdo de interesse imediato: a sua
cor e o seu brilho. A cor de uma estrela ¢ determinada pela temperatura em que se
encontra a sua superficie’ , enquanto que o seu brilho é determinado pela quantidade de
luz que ela irradia por segundo, através de toda a sua superficie. Podemos construir um
diagrama de cor versus brilho das estrelas, como na Figura 5.1, onde cada ponto indica
o brilho e a cor de uma determinada estrela. Um diagrama deste tipo ¢ conhecido como

diagrama de Hertzprung-Russel (HR).

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

10000 K.

O brilho* de uma estrela é a taxa com que a sua energia luminosa é emitida. O brilho de
uma estrela depende somente da sua temperatura superficial e da area total de sua
superficie. As estrelas gigantes vermelhas, de temperaturas relativamente baixas, tem
uma grande area superficial, por isso sdo estrelas brilhantes, luminosas. A estrela
Betelgeuse, na constelagdo de Orion, ¢ um bom exemplo de uma estrela gigante
vermelha. Ja as estrelas ands brancas tem altas temperaturas superficiais mas, por serem
muito pequenas, tem areas superficiais também muito pequenas € sao muito pouco
brilhantes: impossivel enxergar qualquer uma delas a olho nu! No diagrama H-R da

Figura 5.1 nés desenhamos também as linhas tracejadas que indicam os lugares onde

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

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

4 Neste capitulo estaremos sempre falando do brilho absoluto da estrela, diferente do seu brilho aparente o qual varia
conforme a distancia em que ela se encontra — veja o Cap. 2 a este respeito.
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devem cair as estrelas de mesmo raio’: ¢é facil ver quio correto foi batizar de Super-

gigante uma estrela como Betelgeuse.

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

RELATIVO (SEM SEGUIR NENHUMA ESCALA VERDADEIRA).

Muitas vezes nos estamos interessados na quantidade total de radiagdo® emitida por
segundo pela estrela. Uma parte desta radiacdo pode nem ser detectavel pelos nossos
olhos. Neste caso, no lugar de falar de brilho para a radiagdo total (visivel e invisivel),

falamos da luminosidade da estrela. A luminosidade de uma estrela é a poténcia que ela

* Medidos com relagdo ao raio do Sol, simbolizado por Re (Re = 696.000 km)

 Radiagdo eletromagnética ! Recorde das ligdes do capitulo 2:
eletromagnética, assim como o sao as ondas de radio ou os raios-X.

aluz que vemos ¢ uma forma de radiacdo
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¢ capaz de gerar no seu interior, em geral através de reagdes nucleares de fusdo (ao
contrario dos reatores de energia do tipo dos instalados em Angra dos Reis, aonde as
reagOes nucleares sdo de fissdo — adiante discutiremos isso). A luminosidade do Sol ¢
3,8x10? ®*Watts, valor que simbolizamos por Le. Para as outras estrelas, preferimos
medir suas luminosidades com referéncia a luminosidade do Sol: a estrela Betelgeuse,
por exemplo, tem luminosidade de 10*Lo , quer dizer, ela é 10 000 vezes mais luminosa
que o Sol. No diagrama H-R da Figura 5.1, o brilho das estrelas esta expresso em termos

da sua luminosidade, enquanto a cor estd em termos da sua temperatura superficial.

6.2.1. A SEQUENCIA PRINCIPAL DE ESTRELAS

Quando examinamos como se distribuem os pontos correspondentes as estrelas no
diagrama H-R (Figura 5.1), algo notavel aparece: os pontos ndo se distribuem
aleatoriamente por todo o diagrama. Ao contrdrio, eles tendem a se concentrar em
algumas regides definidas. A maioria das estrelas, incluindo o nosso Sol, ficam numa
faixa que corre mais ou menos diagonalmente pelo diagrama. Esta faixa ¢ denominada
Sequéncia Principal, e as estrelas que ai se localizam s3o chamadas de estrelas da
Sequéncia Principal. Aqui, as estrelas mais vermelhas - mais frias superficialmente —
sd0 as menos luminosas, enquanto que as estrelas mais azuis - mais quentes - sdo as

mais luminosas.

As massas das estrelas pode variar bastante. Na sequéncia principal, as estrelas que tém
maior _massa sao asmais brilhantes e, portanto, mais azuis e mais quentes
superficialmente. Ao contrario, as estrelas de menor massa sdo as menos brilhantes e,
portanto, mais vermelhas e mais frias. As massas das estrelas na sequéncia principal
variam bastante. Uma fra¢dao consideravel de estrelas tem massas entre 0,1vezes a 10
vezes a massa do Sol’, mas a maior parte tem massas da ordem de 0,8 Mo , ou pouco
menor: sdo as ands-vermelhas, muitas vezes encontradas como companheiras invisiveis
de estrelas normais. Mas existem também algumas estrelas cujas massas podem chegar
até a 60 Me. Essas estrelas sdo 10 milhdes de vezes mais brilhantes que o Sol: se Alfa
do Centauro fosse uma delas, brilharia no nosso céu tanto quanto a Lua cheia! As
estrelas da sequéncia principal também nunca sdo muito grandes: os seus raios variam

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

7 simbolizado por Me - Me = 2x10* gramas.
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Todas as estrelas da sequéncia principal produzem a energia que irradiam através de
reacdes nucleares muito semelhantes aquelas que ocorrem durante a explosdo de uma
bomba-H: convertendo niicleos de hidrogénio em nicleos de hélio. Cerca de 80% da
massa destas estrelas estd na forma de hidrogénio, de modo que fica claro que elas tem
combustivel para passar muito tempo na sequéncia principal. As de maior massa,
porque sdo mais brilhantes, devem passar um tempo menor: como sua luminosidade ¢
desproporcionalmente maior, elas devem “queimar” seu hidrogénio mais rapidamente

que as estrelas com massa menor.

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

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

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

superiores a do Sol.

As gigantes vermelhas sdo estrelas que j4 esgotaram boa parte de suas reservas de
hidrogénio: como, entdo, podem emitir tanta energia para serem assim luminosas ?
Estas estrelas deixaram a sequéncia principal € agora as suas regioes centrais estdo se
contraindo, na busca de fontes alternativas de energia nuclear. Nesta contracdo, uma
parte da energia potencial gravitacional contida na estrela é liberada. E esta energia que
prové a sua luminosidade. Mas isto somente por curtos periodos, até que outros
“combustiveis” nucleares possam entrar em ‘“ignicdo”. Adiante iremos rever estas

questoes com maiores detalhes.
6.2.3. ABAIXO DA SEQUENCIA PRINCIPAL

Abaixo da sequéncia principal encontram-se as estrelas anas-brancas. Estas estrelas tem

aproximadamente o tamanho da Terra, embora sua massa seja da ordem da massa do
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Sol. Sao, portanto, estrelas muito densas. Como elas sdo pequenas, embora tenham altas

temperaturas superficiais, ndo sdo muito luminosas.

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

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

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

6.2.4. AS ESTRELAS VARIAVEIS

A maioria das estrelas tém brilho praticamente constante no tempo. Ocorrem sempre
pequenas variagoes, erraticas, em geral imperceptiveis a olho nu. Isto sem contar, ¢
claro, com a lenta — lentissima - variacdo de brilho devido ao fato que as estrelas
evoluem, mudando lentamente de posicdo no diagrama HR. Mas isto s6 seria notavel
em escalas de tempo de 10.000 ou 100.000 anos ! Contudo, em certas fases da vida
estelar a evolucao pode muito mais rapida e entdo as variagdes de brilhos podem vir a

ser mesmo espetaculares. Mais adiante voltaremos a isto.

Existe também uma minoria de estrelas cujo brilho varia periodicamente, aumentando e
diminuindo em escalas de meses , dias ou mesmo em escala de horas. Estas estrelas sdo
chamadas de estrelas variaveis. Na verdade, mais de 25% de todas as estrelas variaveis
nao tem de fato o seu brilho variavel: sdo na realidade sistemas binérios eclipsantes, nos
quais a aparente variacdo do brilho se deve ao fato de uma das estrelas componentes

eclipsar a outra, ao passar pela sua frente.

As estrelas variaveis “de fato” sdo estrelas que periodicamente se expandem e se
contraem, pulsando tanto em brilho como em tamanho. Por isso sdo também
denominadas estrelas pulsantes. Uma importante classe de estrelas pulsantes sdo as
estrelas conhecidas como cefeidas. Sao estrelas que se encontram acima da sequéncia
principal, com brilhos de 100 a 10 000 vezes o do Sol. Tém cores ligeiramente mais
avermelhadas que o Sol. Seus periodos de pulsagdo variam entre 3 a 50 dias, e em cada
pulsacdo seus brilhos podem variar de até 5 vezes em relagdo ao seu brilho médio. As

cefeidas sdo estrelas de massa maior que o Sol e que ja evoluiram além do estagio de
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gigantes vermelhas. Elas oscilam porque assim podem liberar mais facilmente a

radia¢do aprisionada no seu interior.

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

destas galéxias, coisa impossivel até entdo.

6.3. O INTERIOR DAS ESTRELAS

6.3.1. AS ESFERAS DE GAS QUENTE

As estrelas sao enormes bolas de gas muito quente e de radiacao eletromagnética, que
irradiam energia no espaco interestelar. Esta energia, que ¢ emitida na superficie da
estrela, ¢ produzida no seu interior mais profundo, sendo lentamente difundida por toda
a estrela até escapar pela sua superficie. Todos noés sabemos que o calor, isto ¢, a
energia térmica, sempre flui das regides quentes para as regioes frias. Isto implica que o
centro da estrela deve ser muito mais quente que a sua superficie. Na verdade, a
temperatura central das estrelas ¢ estupidamente grande. No Sol, por exemplo, a
temperatura central deve atingir os 15x10°K, quer dizer, algo como 2.500 vezes maior
que a sua temperatura na superficie. Na sequéncia principal, a temperatura central das
estrelas varia de maneira aproximadamente proporcional a massa da estrela: uma estrela
de 60Me da sequéncia principal dever ter entdo uma temperatura central da ordem de

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

As estrelas sdo bolas de géas quente auto-gravitantes : essa palavra significa que a
estrela ¢ mantida coesa por causa da agdo das forgas gravitacionais geradas por ela

propria, isto €, por sua propria massa. Imagine um pedacinho da estrela a uma certa
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distancia do centro da estrela: a forca de gravidade produzida pelo resto da massa da
estrela interior a posicao do nosso pedacinho é que produz o seu peso, que o puxa em
dire¢do ao centro da estrela. O peso do nosso pedacinho tem que ser contrabalancado
por uma outra forga, sendo ele cairia em direcdo ao centro e, como ele, o restante da
estrela, que assim iria colapsar. Esta for¢ca ¢ exercida pela pressdo do gas quente que
constitui o interior da estrela®. Se, numa fantasia, fosse possivel “desligar” a pressido do
gas no interior do Sol, bastaria 1 hora para ele colapsar e se transformar num buraco

negro.

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

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

que:

Diferenc¢a de pressoes = peso da camada ®

Esta expressao € conhecida como equagdo de equilibrio hidrostdtico. A estrela pode ser
imaginada como constituida por um grande niimero de camadas esféricas concéntricas,
de modo que, a medida que vamos prosseguindo em direcdo ao centro, a pressao do gas
cresce ao passarmos de uma camada para outra. No centro, a pressdo atinge o seu valor
maximo. Nas regides centrais das estrelas a pressio do gads atinge valores
fantasticamente grandes: no centro do Sol ela é de 10'' atm (100 bilhdes de
atmosferas), o que equivaleria, na Terra, a uma coluna pesando 100 milhdes de

toneladas, cuja base fosse uma moedinha de 1 centavo!

# Além do gas, o campo de radiagio eletromagnética também exerce uma pressdo que contribue significativamente
para o equilibrio da estrela.

? Mais corretamente esta equagdo deveria ser escrita assim: Py *Aiy - Pex®Aexc = peso da camada, sendo Py € Py as
pressdes externa e interna respectiva e A € Aiy as areas externa e interna, respectivamente, da camada.
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Presséo externa

Pressio interna

i

centro da estrela

pressdo interna - pressio externa=
= diferenga de pressdes =

= peso da camada

FIGURA 5.2

6.3.2. POR QUE AS TEMPERATURAS SAO TAO ALTAS ?

A densidade média de massa do Sol é cerca de 1,4 g/cm’ (gramas por centimetro
cubico), isto ¢, 1,4 vezes a densidade da agua. No entanto, a densidade no centro do Sol
¢ mais de 100 vezes maior, aproximadamente 150 g/cm’. Néo existe nada parecido no
mundo das substancias sélidas ou liquidas: nenhum so6lido ou liquido pode existir a
estas densidades, suportando as enormes pressdes que prevaleceriam. Na verdade, a
unica forma de matéria possivel no Sol (e nas estrelas em geral), ¢ a forma gasosa, a

temperaturas extremamente altas.

A pressao de um gas € proporcional ao produto da sua temperatura pela sua densidade.
Resulta, entdo, que para termos altas pressdes necessitamos altas temperaturas. Esta ¢ a
razao das altas temperaturas no interior das estrelas: a necessidade de grandes pressoes
que equilibrem a forca de gravidade produzida pela enorme quantidade de massa que as

estrelas contém.

Um gas a temperaturas de milhdes de graus ndo se parece em nada com aqueles que
estamos familiarizados (p. ex., a atmosfera em que vivemos). Os atomos se movem a

altissimas velocidades, centenas de quildmetros por segundo '° . Quando eles colidem

199 A velocidade média das particulas de um gas varia aproximadamente com a raiz quadrada da sua temperatura

(mais exatamente, com /7 /m, , onde m, é a massa da particula). Na nossa atmosfera, a temperaturas de 27°C = 300

K, as moléculas de oxigénio tem velocidades médias de aproximadamente 0,5 km/s
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uns com os outros — ¢ isto acontece com frequéncia nestes meios tdo densos — a
interagdo ¢ tdo violenta que todos os elétrons sdo arrancados e os dtomos tornam-se
completamente ionizados. O gas entdo consiste, de fato, de nucleos atomicos e elétrons
movendo-se independentemente. A radiacdo que ¢ produzida neste gas quente e denso ¢é
constituida de raios X intensos, ¢ ndo daquela radiacdo luminosa que escapa da
superficie relativamente fria da estrela. No entanto, cada foton de raios X do interior
estelar viaja em média somente cerca de 0,0001 cm, antes de ser capturado ou desviado

por algum nticleo ou elétron do gas.

Isto explica porque as estrelas, ao contrdrio dos planetas, sdo intrinsecamente
luminosas. No seu interior elas sdo extremamente quentes devido as altas pressoes
necessarias para contrabalangar a gravidade. E a radia¢io produzida por este gas quente,
lentamente escapando em dire¢do a superficie, que € responsavel pela luminosidade da
estrela. As reacdes nucleares que ocorrem no seu interior compensam esta perda de
energia, de modo que a estrela pode se manter luminosa por grandes periodos de tempo.
Assim, em ultima andlise, as estrelas sdo intrinsecamente luminosas por causa das
enormes massas que contém (e ndo por causa da energia nuclear produzida no seu

interior).
6.3.3. CONVECCAO E ONDAS SONORAS NAS ESTRELAS

A radiacao que ¢ produzida originalmente nas regides centrais das estrelas estd sendo
constantemente desviada, ou entdo absorvida e reemitida, pelas particulas (ntcleos +
elétrons) do gas''. Estes processos dificultam, ou mesmo bloqueiam, o fluxo da radia¢do
em direcdo a superficie (como na Figura 5.3). Esta resisténcia ao fluxo da radiagdo ¢
chamada de opacidade. Quando a opacidade ¢ alta, como muitas vezes acontece, o gas
bloqueia a radiagdo e entdo o transporte de calor das regides de alta temperatura em
direcdo a superficie tem que ser feito por convec¢do: o gas se pde em movimento
formando correntes ascendentes quentes e correntes descendentes frias, carregando para
cima a energia térmica do interior. No Sol, as partes mais externas tem opacidade muito
alta, o que faz que a radiacdo proveniente do interior ndo consiga se difundir através
delas. Em consequéncia as camadas mais externas do Sol, chamadas de envoltoria,

entram num estado de convecgao parecido com o de uma chaleira em ebulicdo. E desta

'O gés interior das estrelas ¢ tio quente que seus dtomos encontram-se ionizados, isto €, os seus elétrons encontram-
se separados — livres — dos respectivos nucleos.
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forma que a energia, que havia sido transportada pela radiacdo até a base destas

camadas, ¢ finalmente transmitida para a superficie.

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

estabelecem movimentos convectivos no gas.

A musica das estrelas rivaliza com a das baleias. O seu interior € uma sinfonia de sons,
reverberando fragores e trovoes e sibilando agudos lamentos. Ninguém disse para a
estrela qual o tamanho e forma que deveria ter, qual deveria ser a sua temperatura,
quanto deveria brilhar, ou como ela poderia compensar a energia que escapa
continuamente da sua superficie. Sdo as ondas acusticas que, percorrendo a estrela em
aproximadamente 1 hora, fazem com que as vdrias partes da estrela se comuniquem
umas com as outras, permitindo que ela encontre, a todo momento, o estado de
equilibrio mais apropriado e natural. A estrela se reajusta vibrando em varios modos de
baixa frequéncia. Na outra ponta da escala sonora, umas 60 oitavas acima, o sibilar das
particulas de alta velocidade, se encontrando e empurrando umas as outras, produzem
ondas que atravessam apenas pequenas distdncias. Nao bastasse essa imensa
orquestracao de sons, a estrela também funciona como um enorme alto-falante. Como a
densidade de matéria decresce do centro para fora, as ondas sonoras, a medida que se
propagam, aumentam de amplitude e, portanto, de intensidade. Desta forma, chega a
superficie da estrela uma torrente de ondas sonoras amplificadas que, passando através
dela, acaba se dissipando nas camadas atmosféricas da estrela. No caso do Sol, que tem
a sua envoltoria convectiva como fonte de ondas sonoras, o continuo bombeamento de
energia através de ondas acusticas ajuda a manter a coroa a temperaturas da ordem um
milhdo de graus Kelvin. A coroa solar, normalmente vista durante os eclipses, ¢ a
camada mais alta da atmosfera da Sol: ela ¢ tdo rarefeita que € incapaz de se livrar de

toda a energia que recebe na forma de radiagdo. Entdo, sua tnica saida ¢ expandir-se e
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expulsar o excesso de energia. Desta maneira a alta atmosfera do Sol parece com um
gigantesco motor a jato: o seu combustivel é o gas das camadas inferiores que, aquecido
pelas ondas acusticas, ¢ expulso em alta velocidade. Este fluxo de matéria em expansao
para fora do Sol ¢ o chamado vento solar, capaz de retirar do Sol algo como 100
toneladas de massa por segundo. Este fendmeno ndo ¢ exclusivo do Sol: outras estrelas
também tém seus ventos estelares, algumas vezes muito mais intensos que os do Sol —
tdo mais intensos que podemos dizer que algumas estrelas estdo literalmente
desaparecendo, evaporando-se em escalas de tempo de ndo mais que alguns milhdes de

anos.
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radia¢@o que escapa da superficie
71

Regifo central de
produg#o de energia nuclear superficie da estre

FI1GURA 5.3 - ESTA FIGURA ILUSTRA COMO OS FOTONS DE RADIACAO SE DIFUNDEM
ATRAVES DE UMA ESTRELA COMO O SOL. NO CASO DO SOL, O TEMPO QUE A
RADIACAO LEVA PARA SE DIFUNDIR DESDE O CENTRO ATE A BASE DA ENVOLTORIA
CONVECTIVA E DA ORDEM DE 10 MILHOES DE ANOS. QUER DIZER, SE POR ACASO A
PRODUCAO DE ENERGIA NUCLEAR NO SOL CESSASSE ABRUPTAMENTE, NOS SO
PERCEBERIAMOS QUE ALGO DE IMPORTANTE ACONTECEU, 10 MILHOES DE ANOS

DEPOIS !

6.4. A GERACAO DE ENERGIA NUCLEAR NAS ESTRELAS

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

nos deter um pouco e examinar como a energia nuclear ¢ gerada nas estrelas.
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6.4.1. OS NUCLEOS ATOMICOS

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

carvao.

Todos os atomos tém um pequeno nucleo, que é carregado positivamente, rodeado por
uma nuvem comparativamente grande de elétrons. O nucleo propriamente ¢ constituido
por particulas conhecidas por nicleons, que tanto podem ser protons, que sdo
carregados positivamente, ou neutrons, que ndo tém carga elétrica. Estes nucleons sdo
mantidos coesos no nucleo, gragas a uma outra forca, que s6 ocorre entre nucleons,
denominada forca ou interagdo forte que ¢, comparativamente, muito mais forte do que
as forcas elétricas. Além disso, quando promovemos um rearranjo ou a quebra de um
nucleo, podemos, dependendo do nticleo, ter uma liberagdo ou uma absorcao de energia

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

Imaginemos que dispomos de um reservatorio de nticleons livres — protons e neutrons -
0s quais possamos combinar e juntar de diferentes maneiras, de modo a produzir os
elementos quimicos da tabela periodica '>. Sempre que um nucleo atdémico, qualquer
que seja, for construido a partir dos seus nucleons individuais, ocorre uma liberagdo de
energia. Isto ocorre porque os nucleons sempre se atraem entre si, através da forga forte.
A energia que ¢ liberada na formacdo do nucleo a partir dos seus componentes

individuais ¢ chamada de energia de liga¢do do ntcleo.

Todas as coisas sdo coesas por algum tipo de energia de ligacdo de algum tipo. Por
exemplo, uma pedra esta presa a Terra através da forca de gravidade: a sua energia de
ligacdo (a Terra) ¢ a quantidade de energia que seria liberada se a mesma pedra caisse
na Terra, vinda do espaco. Neste caso, a for¢ca de atracdo ¢ a forga gravitacional. No

caso das moléculas, a forca atrativa é a forca elétrica. Por outro lado, se quisermos

12 Alias, este era o sonho dos alquimistas da Idade Média.
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“desmontar” um objeto nos seus componentes individuais, iremos precisar gastar

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

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

Ferro, e depois diminui para os nicleos mais pesados, de nimero de massa maior.

>
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FIGURA 5.4 - A CURVA DA ENERGIA DE LIGACAO DOS DIFERENTES NUCLEOS
ATOMICOS. A ENERGIA DE LIGACAO MAXIMA, POR NUCLEON, OCORRE PARA NUCLEOS

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

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

quimico Réadio, de nimero de massa A=224.
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6.4.2. FUSAO OU FISSAO ?

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

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

nucleo final tem energia de ligacdo maior que os ntcleos iniciais. Olhando para a Figura

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

fusdo de niicleos leves em niicleos mais pesados: ¢ assim que as estrelas obtém sua

energia nuclear. Por outro lado, se estivermos a direita, teremos energia pela fissdo de
nucleos pesados em nucleos mais leves: esta ¢ a maneira pela qual a Humanidade obtém

energia nos reatores nucleares.

As estrelas da sequéncia principal obtém sua energia pela fusdo de 4 nucleos de
Hidrogénio, isto €, 4 protons, formando 1 nicleo de Hélio. Todavia, a massa de 1
nucleo de Hélio ¢ cerca de 1% menor que a soma das massas de 4 protons! Isto acontece
porque a energia € a massa sao equivalentes, de modo que a energia liberada no
processo de fusdo eqiiivale a uma perda de massa, a qual ¢ igual a uma pequena fracdo
da massa original dos 4 protons. Na verdade, qualquer forma de energia eqiiivale a uma
massa: por exemplo, uma chaleira de 4gua quando aquecida até o ponto de ebulicdo
pesa um bilionésimo de grama a mais do que quando a dgua esté fria, porque o calor ¢
uma forma de energia e portanto tem massa'’. Segundo a famosa férmula de Einstein, a

equivaléncia da energia com a massa se expressa assim:

Energia = Massa x ¢’

3 Se vocé decidir fazer esta medida, ndo esquega de fechar hermeticamente a sua chaleira: qualquer molécula de
vapor d’agua que escapar ira falsear o resultado !
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onde ¢ simboliza a velocidade da luz. Assim, poderiamos, em principio, transformar 1
tonelada de matéria em energia: isto supriria a humanidade de energia por pelo menos 1
ano... O Sol produz energia consumindo sua massa a uma taxa de 4 milhdes de

toneladas por segundo.

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

quantidade de energia nuclear ?

6.4.3. O EFEITO TUNEL

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

barreira, que € por isso adjetivada como “coulombiana”'*

. Quando dois prétons entram
em colisdo direta, a distancia minima que atingem antes de se repelirem depende da
velocidade que tinham: quanto mais rapidos mais proximo irdo estar antes de
comegarem a se afastar devido a repulsdo elétrica. Para atingir a distdncia minima
necessaria para iniciar a reagdo de fusdo, os protons necessitariam ter velocidades da
ordem de 10.000 km/s. No entanto, a velocidade média dos protons no centro do Sol ¢
de apenas 500km/s e, na verdade, em todo o Sol ndo devemos encontrar nenhum préton
com velocidade tdo alta! Como, entdo, é possivel que os lentos protons solares
ultrapassem a barreira coulombiana ? Isto acontece gragas a um fendmeno denominado
efeito tunel, pelo qual existe efetivamente a possibilidade de que um préton atravesse
“incolume” uma barreira coulombiana, ndo importando qual velocidade tenha. A
probabilidade que isto ocorra — cujo valor depende da velocidade do proton - pode ser
calculada a partir das regras da Mecdnica Quantica, a unica teoria fisica capaz de
descrever corretamente o mundo das particulas atdmicas e subatomicas. No centro do

Sol, levando em conta que a velocidade média dos protons ¢ de 500km/s e que existem

prétons com velocidades maiores e menores que a média, a probabilidade de penetragdo

'* O nome vem da lei de Coulomb, que da a for¢a de atragdo ou repulsdo que ocorre entre as cargas elétricas.
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da barreira coulombiana é de aproximadamente 10°, quer dizer, uma chance de
penetragdo, por efeito tinel, em 1 trilhdo (10%) de colisdes diretas entre dois protons.
Considerando que no centro do Sol devem ocorrer aproximadamente 10° colisdes
diretas por segundo, entdo vé-se que, em média, a cada segundo 1 proton ¢ capaz de
penetrar a barreira coulombiana e encontrar-se face a face com outro proton. Mas isso

ndo ¢ tudo.
6.4.4. INTERACOES FRACAS

Existe um segundo obsticulo para a ocorréncia da fusdo do Hélio: ¢ o fato de que
neutrons livres sdo rarissimos na natureza. Aonde obté-los ? Na verdade podemos obté-
los fazendo uso da 4° for¢a da natureza, a chamada interagdo fraca. Através dela pode-
se obter a transmutacdo de um proton num neutron, 0 que sempre acontece com a
emissdo de um pdsitron (que € um elétron de carga positiva e ¢ a antiparticula do elétron
normal, negativo) e de uma outra particula chamada neutrino, que tem massa nula e
viaja a velocidade da luz "> Este processo de transmutagdo de protons chama-se
decaimento beta. O problema ¢ que o decaimento beta € um processo muitissimo lento.
E tdo lento que, em média, apenas 1 vez a cada 10 bilhdes de anos iremos ver dois
protons se encontrando cara a cara e reagindo violentamente e liberando energia a
medida que um deles se transforma num neutron e ambos se transformam num nucleo
de deutério, o Hidrogénio pesado. Mas, uma vez formado o deutério, todo o resto se
passa rapidamente. Logo o deutério se combina com outro proton, formando o nucleo
de Hélio-3 (2 protons e 1 neutron) e liberando ainda mais energia. Os ntcleos de Hélio-
3 entd3o combinam-se rapidamente entre si para formar um nucleo de Hélio-4, o nticleo

dos atomos de Hélio normalmente encontrados.

Esta sucessdo de reagdes, nas quais 4 prétons se combinam para formar um nticleo de
Hélio-4, ¢ conhecida como queima do hidrogénio o uciclo p-p. e pode ser

esquematizada como abaixo:
proton + proton => D + ¢* + neutrino
H? + proton => He’

He® + He® => He* + proton + proton

15 Acredita-se que a massa do neutrino seja nula, mas seu valor real ainda ndo é bem conhecido.
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Onde D (ou H?) representa o nacleo de Deutério; He? , o de Hélio-3; He*, o de Hélio-4 e

e* , o positron’’

6.5. O NASCIMENTO DAS ESTRELAS

6.5.1. AS NUVENS INTERESTELARES: BERCARIO DAS ESTRELAS

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

pesados.

Estas nuvens, também chamadas nuvens moleculares, sdo imensas: varias centenas de
parsecs, chegando a mil anos-luz. Elas contém grande quantidade de massa, de centenas
a milhares de vezes a massa do Sol. Algo como 10% de toda a massa da nossa Galaxia
esta na forma de nuvens moleculares: uma massa equivalente a 10 bilhdes de sois. Se
todas elas fossem convertidas em estrelas, a nossa Galaxia seria provavelmente uma das
mais brilhantes (e nods, na Terra, morreriamos torrados com a imensa radiagdo

proveniente das estrelas...

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

menos de uma dezena de estrelas por ano!

A maioria das estrelas jovens da Galaxia encontram-se proximas de seus locais de
nascimento e ainda estdo envolvidas pelos restos das nuvens que lhes deram origem.
Muitas vezes vemos centenas de jovens estrelas reunidas em aglomeragdes, chamadas

de associagdes O,B" . Um exemplo sdo as Pléiades, mostrada na Figura 5.5 abaixo (As

' yma particula “inimiga” do nosso familiar elétron, o ¢ : quando os dois se encontram eles se auto-
aniquilam, produzindo radiagdo eletromagnética - radiagdo !

17 As estrelas jovens de massas muito maiores que o Sol sdo sempre quentes; estdo situadas na parte superior do ramo
da sequéncia principal do diagrama HR. Os astronomos classificam as estrelas mais quentes como tipo O, em seguida
vem as do tipo B. Na sequéncia de temperaturas temos os tipos 4, F, G, K e M. O Sol, pela sua temperatura, ¢ uma
estrela tipo G . Confira isto na figura do diagrama HR apresentada antes.
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Pléiades sdo também conhecidas entre n6s como os 7 “estrelos” ou cyiuce, em lingua
tupi). Em casos como este, fica claro que as estrelas nasceram mais ou menos a0 mesmo

tempo, de uma mesma nuvem interestelar.

ian Observatory

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

MAE.

6.5.2. POR QUE NASCEM AS ESTRELAS ?

As grandes nuvens moleculares geram estrelas no seu interior por causa de um
fendmeno conhecido como instabilidade gravitacional. Num certo sentido, a
instabilidade gravitacional pode ser entendida como o inverso do equilibrio hidrostatico
que prevalece nas estrelas. Naquele caso, como vimos, o peso de uma camada ¢
equilibrado pela diferenga das pressdes nos dois lados da camada. Se, por alguma razio,
o peso da camada superar a diferenca de pressdes, teremos o inicio de um movimento
de contragdo que pode se transformar num colapso, isto €, todas as camadas se
precipitam em dire¢do a um centro a0 mesmo tempo. Forma-se um coagulo de gés mais
denso e quente no interior da nuvem: ¢ a proto-estrela. A medida que a contragdo se
desenvolve, a temperatura interna do coagulo aumenta até que, em algum momento, as
condi¢des de densidade e temperatura tornam-se favoraveis ao inicio da fusdo do Hélio
e a consequente producdo de energia nuclear. Assim nascem as estrelas. As grandes
nuvens interestelares sdo muito frias, algo como 10 °K a 100 °K , isto €, menos que -200

°C ! Por outro lado elas sdo também muito pouco densas: menos que 10 gramas/cm?,
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correspondente a algumas dezenas de atomos por cm’ Sendo assim tdo pouco densas,
elas facilmente encontram o equilibrio hidrostatico, apesar das baixissimas pressoes
internas Na verdade, ndo ¢ raro encontrarmos nuvens moleculares em expansdo: quer

dizer, suas pressdes internas sdo maiores que as forgas de gravitagio '® !

Como podemos ver, a situagdo das nuvens moleculares ndo ¢ em nada propicia a
geragcdo de estrelas no seu interior. Isto talvez explique a sua baixa produtividade.
Como, entdo, nascem as estrelas ? Ocorre que as nuvens sofrem também a acdo de
outros fatores, externos e internos a elas, capazes de comprimi-las localmente,
aumentando a densidade local e assim provocando instabilidades gravitacionais locais.
O principal fator externo sdo os bracos espirais da Galadxia, que ¢ o fator mais
importante, pois ¢ ele que da inicio ao processo; o principal fator interno sdao as
explosdes das estrelas mais jovens e maior massa (estas estrelas em explosdo sdo as
chamadas estrelas Supernovas), formadas no interior da propria nuvem e que fazem
com que o processo de formagdo estelar se propague por toda a nuvem, como um

incéndio numa floresta seca.

6.5.3. A VIDA DAS PROTO-ESTRELAS

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

carogo do coagulo.

Nas regides externas ao caroco, que vao se tornando progressivamente mais achatadas
por causa da rotacdo, o gas mantém-se moderadamente frio. Nesta regido parte dos
elementos mais pesados que o Hidrogénio e o Hélio comec¢am a se combinar, formando

microscopicos graos de poeira. Estes, a medida que colidem uns com os outros, acabam

'8 Para se ter uma idéia do quio rarefeitas sdo estas nuvens, a densidade de particulas na atmosfera terrestre, a_uma
altura de m, ¢ algo em torno de atomos por cm rilhdes de vezes superior! Como elas sdo tdo
Itura de 50km, 1 t de 10" 4t 3, 100 trilhdes d 1 C 1 t

rarefeitas, sua opacidade ¢ praticamente nula (mas, entdo, por que sdo escuras ?)
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se aglutinando em pequenas pedrinhas de rocha meteoritica e gelo que mais tarde dardo
origem a meteoroides e planetézimos e, mais adiante, formarao os planetas. Tal deve ter
sido o processo de formacao do nosso Sistema Solar e assim deve ocorrer na maioria

das estrelas.

Enquanto isso, o caroco do nosso codgulo continua seu processo de contragdo,
tornando-se denso e quente e se aproximando do estagio final. E a estrela primitiva,
ainda envolta por uma grande quantidade de gas e poeira. Neste momento ela descobre
que queimando o Hidrogénio em Hélio tera acesso a um imenso reservatorio de energia.
A estrela entra entdo num estado convulsivo, a procura da melhor estrutura interna de
equilibrio capaz de ajustar a sua taxa de producdo de energia a energia que expulsa pela
sua superficie na forma de radiacdo: ela torna-se uma estrela variavel irregular do tipo
T-Tauri . Neste estado convulsivo, com profundas zonas de convec¢do desde a
superficie, a estrela primitiva passa a produzir um intenso vento estelar que, ao final,
acaba por varrer de volta para o meio interestelar todo o material que a envolvia (e

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

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

ela ¢ uma estrela da sequéncia principal.

6.6. VIDA E MORTE DAS ESTRELAS

6.6.1. A ESTRELA ESGOTA O SEU RESERVATORIO DE HIDROGENIO

O que ira acontecer com uma estrela da sequéncia principal apds esgotarem todo o seu
Hidrogénio central, dependera da massa que ela que ela tiver. De maneira geral, as
estrelas evoluem tanto mais rapidamente quanto maior for a sua massa. As estrelas de
massa menor que o Sol, levam muito tempo para fazer isto, mais do que os 10 bilhdes
de anos, que ¢ a idade da Galéxia. Sobre estas estrelas, s podemos tentar predizer o seu

futuro, ja que todas elas, mesmo as que nasceram nos primordios da vida da Galaxia,

19 A estrela T Tauri, da constelagdo do Touro, é uma estrela de variabilidade irregular que estd envolta numa densa
nuvem de gas e poeira. Acredita-se que seja uma estrela jovem, que esta ingressando da sequéncia principal. Estrelas
em estagio semelhantes sdo, por extensao, nomeadas como sendo do tipo T-Tauri
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ainda se mantém na sequéncia principal. As estrelas de massa maior que o Sol, no

entanto, evoluem mais rapidamente.

Depois que a estrela consome todo o seu suprimento de Hidrogénio central, ela deixa a
sequéncia principal e comega a se mover, no diagrama HR, em direcdo a regido das
estrelas gigantes vermelhas. A regido central agora é constituida quase que inteiramente
de Hélio e ndo produz mais energia alguma. No entanto a estrela continua irradiando
energia pela sua superficie. A maior parte desta energia estd acumulada na regido
central, o carog¢o da estrela. Ele perde energia, esfria-se e comega a se contrair,
aumentando a sua temperatura ¢ densidade e liberando energia gravitacional®, parte da

qual ir4 se converter em calor no resto da estrela. Duas coisas entdo vao acontecer.

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

gigante vermelha.

6.6.2. A VELHICE

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

rapida.

% Como liberar energia gravitacional 2 Um experimento simples: amarre uma corda num peso € deixe-o pendurado
entre os dedos da sua mao. Agora afrouxe as maos, deixando o peso cair de forma que a corda deslize entre os seus
dedos. Eles vao esquentar: este calor produzido ¢ resultado da conversdo da energia gravitacional liberada ao cair o
peso (cuidado para ndo se queimar !!!).
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6.6.3. GIGANTES VERMELHAS E ANAS BRANCAS

Vamos comecar considerando as estrelas de massa menor que 2 massas solares. Elas
terminam sua vida como anas brancas. Durante sua fase gigante vermelha, estas estrelas
continuam a contrair o seu carogo central até que a sua temperatura e densidade sejam
suficientemente altas para iniciar a queima do Hélio em Carbono. Enquanto isto ndo
acontece, a gigante vermelha continua a aumentar o seu brilho. No diagrama HR ela
segue uma trajetoria praticamente vertical. A igni¢do do Heélio ocorre quando a
temperatura central chega aos 100 milhdes de graus (10*°K). Ela acontece de repente:
¢ o chamado flash do Hélio. O carogo central se expande subitamente e a luminosidade
da estrela diminui até se estabilizar varias ordem de grandeza abaixo, enquanto o Hélio

passa a ser queimado de maneira quiescente.

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

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

CONSTITUE A NEBULOSA.

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

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

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

vezes denominadas estrelas Wolf-Rayet.
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O carogo inerte de Carbono e Oxigénio passa entdo a se contrair na busca de novas
fontes de energia nuclear. Quando a temperatura central atinge a casa dos 3 bilhdes de
graus e a densidade se aproxima dos milhdes de gramas/cm’, o Carbono e o Oxigénio
passam a queimar progressivamente em Nednio, Magnésio, Silicio, Fosforo, Enxofre, e
assim por diante, até¢ o Niquel e o Ferro. No entanto, a energia nuclear liberada por esta
multitude de reagdes é comparativamente pequena e ¢ logo irradiada pela superficie da

estrela.

Durante este estadgio da estrela ocorrem outras perdas de energia, além daquela na forma
de radiagcdo eletromagnética. Hordas de neutrinos, produzidos nas proprias reagdes
nucleares, ¢ também pelo gés que se encontra a altissimas temperaturas, propagam-se
pela estrela livremente, sem nenhuma interacdo com a matéria. A luminosidade em
neutrinos produzidos no interior do caroco aumenta tanto que chega a exceder a
luminosidade da estrela na forma de radiacdo. Chegado este ponto, a Unica reserva de
energia que sobra para a estrela ¢ sua energia gravitacional. Para compensar as perdas
cada vez maiores de energia, o carogo tem que contrair cada vez mais rapido. A
densidade e temperaturas centrais vdo aos pincaros e ai acontece o pior: o caroco
comega a perder mais energia porque passa a produzir os elementos mais pesados que o

Ferro (reveja a Figura 5.4 para entender porque).

A estrela esta, agora, a uns poucos segundos de sua morte. As densidades sdo tao altas
que os neutrinos ja ndo conseguem escapar facilmente. Eles transportam energia do
carogo para a envoltoria que se aquece cada vez mais, até ao ponto em que reagdes
nucleares comegam a ocorrer no proprio manto estelar. O caroco em contracdo livre
colapsa inteiramente, provocando a fissao de todos os elementos pesados, que se
desintegram de volta em nucleos de Hélio. O vento de neutrinos se intensifica e se torna
uma onda de choque que varre o manto estelar, explodindo no espago. Nos ultimos
momentos do carogo em implosdo, os proprios nucleos de Hélio sdo desintegrados em
prétons e neutrons: agora, toda a energia que a estrela irradiou durante os bilhdes de
anos que esteve na sequéncia principal deve ser imediatamente devolvida. O carogo
encontra esta energia através de um colapso ainda mais catastrofico. Os elétrons sdo
espremidos contra os protons e, juntos, transmutam-se em neutrons*. O carogo
colapsado, desvestido do seu manto explodido, emerge agora como uma estrela de

neutrons girando rapidamente. Esta explosdo titdnica, causada pela energia liberada na

2! Esta reagdo é chamada decaimento beta-inverso, porque € o inverso do decaimento beta discutido anteriormente
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implosdo do carogo e pela explosdo do manto, resulta numa Supernova: por um curto
periodo de tempo ela torna-se tdo brilhante quanto todas as estrelas da Galéaxia
brilhando juntas. Se uma Supernova ocorresse a uma distancia equivalente a Alfa

Centauro, ela brilharia nos céus da Terra tanto quanto o Sol.
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M1 @ Caltech/Pasachoff/Malin
Photo from Hale SmTelescope plates by David Malin

F1GURA 5.7 - A NEBULOSA DO CARANGUEJO NA CONSTELACAO DO TOURO E UMA DAS
FONTES MAIS INTENSAS EM ONDAS DE RADIO E TAMBEM EM RAIOS-X E ULTRA-
VIOLETA. A SUA LUMINOSIDADE TOTAL E 100.000 VEZES MAIOR QUE A LUMINOSIDADE
DO SOL. ESTE IMENSA ENERGIA DA NEBULOSA VEM DO PULSAR QUE SE ENCONTRA NO
SEU CENTRO. ESTA NEBULOSA E O RESTO DE UMA SUPERNOVA QUE EXPLODIU NO ANO
DE 1054DC E QUE FOI REGISTRADA (A OLHO NU E DURANTE O DIA !!!) PELOS CHINESE E

TAMBEM PELOS INDIOS NORTE-AMERICANOS.

6.6.5. ESTRELAS DE NEUTRONS E BURACOS NEGROS

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

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

pulsando cada vez mais lentamente, o pulsar irradia a sua energia rotacional.

As estrelas de neutrons nunca tém massas maiores que 3 massas solares. Isto acontece
porque a matéria neutrdnica ndo ¢ capaz de suportar forgas gravitacionais produzidas

por massas maiores que este valor. Por isso a implosdo dos carocos centrais das estrelas
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de grande massa nem sempre resultam em estrelas de neutrons. Se sua massa for maior
que este valor critico, a implosdo continua até produzir um buraco negro. Nao iremos
discutir estes objetos tdo intrigantes, apenas comentar que eles possuem campos
gravitacionais extremamente intensos. O espago-tempo no seu entorno ¢
completamente encurvado e, embora a matéria possa ser atraida por ele, dele nunca

podera escapar.
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7.1. INTRODUCAO

Eu tenho que comecar o meu Capitulo agradecendo ao Hugo, autor do Capitulo sobre
estrelas. Nele, o Hugo deixou a dica de como me dirigir a voc€s para apresentar os
objetos compactos: objetos de 3" idade!!! Deve ser a minha pouca experiéncia

(comparada com a do Hugo) que ndo me permitiu pensar em um nome tao sugestivo.

Minha tarefa aqui ¢ a de apresentar para vocés esses objetos que sdo frutos da evolugao
estelar. Esses objetos estelares de 3" idade sdo os seguintes: ands brancas, estrelas de
néutrons e buracos negros. No Capitulo sobre estrelas o Hugo ja mencionou, inclusive,

como estas 3 classes de estrelas se formam.

Eu creio que uma abordagem mais apropriada para os nossos objetivos aqui € a
observacional. Portanto, ao invés de me preocupar com aspectos tedricos mais
pormenorizados sobre esses objetos, eu vou procurar enfatizar o conhecimento que nos
Astrofisicos adquirimos desses objetos a partir da observagdo dos mesmos. Mas ¢ claro

que uma introdu¢do um pouco mais formal se faz necessaria.

7.2. OBJETOS COMPACTOS

As estrelas de 3" idade sdo conhecidas pelo nome de objetos compactos. Uma and
branca, por exemplo, tem o seu raio da ordem do raio da Terra, mas uma massa de ~ 1,4
Me. Ou seja: uma and branca tipica ¢ um objeto estelar com uma massa cerca de 40%
maior do que a massa solar compactada em um volume 1 milhdo de vezes menor do
que o Sol!! Como isso € possivel?? Pense, agora, em uma estrela de néutrons, que tem
uma massa (tipica) da ordem de 1,4 M e um raio de apenas 15 km!! Como ¢ possivel
que um objeto estelar assim exista?? Ands brancas e estrelas de néutrons, assim,
caracterizam-se por ter uma densidade média elevada e sdo chamados de objetos

compactos, assim como 0s buracos negros.
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Exercicio 1 - Qual a densidade média de uma ana branca?

(estejam prevenidos que astrofisicos gostam de trabalhar usando unidades no sistema
cgs!)

p=M/V=14x2x10"/(10°)~3x 10°gcm™

Exercicio 2 - Qual a densidade média de uma estrela de néutrons?

p=M/V=14x 2x10”/(15x10°)*~ 10" g cm™

Compare as densidades calculadas acima com a densidade da 4gua, por exemplo.

Exercicio 3 - Suponha que vocé retire, da superficie de uma and branca, uma

b 3 ro.: A .
colherzinha com 1 cm” de matéria. Qual a massa que vocé acabou de retirar?
Ja que sabemos a densidade média, fica facil:

M=pV ~10".1~ 10" g ~ 10 toneladas!

Vamos passar essa resposta para algo mais mensuravel: um elefante africano adulto
pesa cerca de 6 toneladas. Assim essa colherzinha de material pesa tanto quanto 1,7

elefantes!!
Exercicio 4 - Qual o valor da aceleracdo da gravidade g em uma estrela de néutrons?

Vejamos (dessa vez eu vou usar o SI para as unidades):

g=G.M/R*=67x10"x1,4 x2,0x10°/(15x 10°)* ~ 10” m s
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7.3. MATERIA EXTREMAMENTE DENSA

Vamos recordar, em trés ou quatro frases, o que o Hugo nos mostrou sobre as estrelas,
apontando para o que me interessa em descrever aqui. As estrelas queimam combustivel
nuclear, principalmente em sua regido central, para gerar uma pressao de radiacdo (de
dentro para fora) de maneira a contrabalancar o colapso gravitacional (de fora para
dentro). Na maior parte de suas vidas as estrelas transformam Hidrogénio em Hélio.
Quando esta fase acaba, as estrelas usam o “combustivel” resultante para um novo ciclo
que fornecga a tdo necessaria pressdo de radiagdo, que evita a morte da estrela (vou falar
mais adiante sobre o termo “morte” que eu acabei de usar). Assim no novo ciclo (como
o Hugo nos mostrou) a estrela transforma Hélio em Carbono. E assim sucessivamente:
Carbono em Oxigénio, Oxigénio em Silicio, etc.. Enquanto a queima de Hidrogénio e
Hélio sustenta a estrela por grande parte de sua vida (como o Hugo nos mostrou), as
queimas sucessivas sdo “rapidas”: a queima de Carbono na regido central demora alguns
mil anos; a queima de Oxigénio demora apenas 1 ano; a queima de Silicio apenas uma

semana!

Para que a estrela comece a queimar Hélio, a temperatura interna tem que aumentar:
momentaneamente a pressdo gravitacional vence a batalha, a estrela diminui de tamanho
e a temperatura interna aumenta iniciando a queima de Hélio. Identicamente em relagao
aos outros ciclos: sempre a gravidade vence a batalha para aumentar a temperatura

interna para que um novo ciclo de queima comece.

De acordo com o que eu descrevi acima surge, pelo menos, uma questdo imediata: e se
o aumento de temperatura ndo for suficiente para iniciar a queima do combustivel
armazenado? Se isso acontecer, como vimos, a estrela ndo é capaz de gerar pressdo de
radiacdo para conter o colapso gravitacional. Se ela ndo encontrar um outro mecanismo
capaz de conter o colapso, a estrela morrerd. O termo “morte”, que eu ja usei duas
vezes, € erroneo. Por isso eu agradeci ao Hugo no comego por me emprestar a frase
“estrelas de 3 idade”. Nos veremos mais adiante que estes objetos compactos (estas
nossas estrelas de 3° idade) ainda produzem energia. H4, ainda, um detalhe muito
importante (que o Hugo j& chamou atengdo): a fusdo s6 ¢ um processo exoenergético até

nicleos mais leves do que o do Ferro. Ou seja, se o nicleo estelar for formado
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exclusivamente por Ferro, ndo ¢ mais possivel para a estrela ganhar energia a partir da

fusdo nuclear.

Corrigindo, entdo, a minha afirma¢do acima: as estrelas que ndo atingem o limiar de
temperatura necessario para iniciar um novo ciclo de queima nuclear poderdo colapsar
se nao acharem um outro mecanismo fisico que forneca uma pressao qualquer capaz de

suportar o colapso gravitacional.

Exatamente neste ponto entra o assunto desta se¢do: a matéria extremante densa. A
distancia entre os elétrons e o nicleo de um atomo ¢ muito grande. Uma boa imagem
(para aqueles que conhecem) ¢ o estadio do Maracand na Cidade Maravilhosa: se, no
Maracana o nicleo do atomo estiver na marca do meio do campo, as 6rbitas do elétron
estardo nas arquibancadas. Para aqueles que ndo conhecem o Maracana, eu preciso ser
mais especifico: os didmetros dos atomos, incluindo os orbitais eletronicos, estdo
compreendidos entre 1 ¢ 5 A (1 A equivale a 10"° m) enquanto que o didmetro dos
nicleos dos atomos ¢ da ordem de 10* A. Em outras palavras, um dtomo como um
todo ¢, grosso modo, linearmente cerca de 10000 vezes maior do que um nucleo
atdmico. Fica claro que existe um grande vazio entre as Orbitas eletronicas e o nucleo. E
se esse espaco vazio fosse diminuido, obrigando tanto os elétrons a se aproximarem
mais uns dos outros como também os atomos? Bem, ndo ¢ dificil aceitar que a

densidade média da matéria aumentaria, como € o caso dos objetos compactos.

Pois ¢ exatamente isso que acontece em uma ana branca. O colapso gravitacional ¢é
freado gracas a pressdo fornecida pelos elétrons. Como as distancias médias entre os
elétrons diminuem muito e como estes se repelem mutuamente, os elétrons adquirem
velocidades altissimas (relativisticas) gerando uma pressdo de degenerescéncia: 0s
elétrons sdo ditos degenerados. E esta pressio de degenerescéncia que da origem (que

sustenta contra o colapso gravitacional) a uma ana branca.

Percebam que, quase de maneira intuitiva (usando, também conhecimentos
rudimentares de mecanica quantica), nés chegamos a conclusdo de que uma classe de
objeto astrofisico “sustentado” pela pressdo de degenerescéncia deve existir. A
observagao das anas brancas, assim, ¢ um dos trunfos da teoria de evolucao estelar, um

dos pilares da astrofisica.
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E o que acontece quando a pressdo aumenta mais ainda? O que acontece com a estrutura
nuclear? E neste momento que eu aproveito para chamar a atengdo de vocés de uma
coisa que se chama interdisciplinaridade. Nos sabemos, da fisica de particulas, alguns

fatos interessantes.

Sabemos que quando a densidade aumenta muito, os nucleos desaparecem, ou seja: a
energia de ligagdo dos nucleos diminui com o aumento da densidade. Assim, sob
circunstancias extremas de densidade, temos que protons (p), néutrons (n) e elétrons (e)
estdo livres. Sabe-se também que, com o aumento da densidade, hd um aumento

significativo na se¢ao de choque da reacao
p te —=ntv

(v é um neutrino). Ou seja, a reacdo acima ¢ eficientissima em um regime de altas
densidades. Ou seja, quando a densidade ¢ muito grande, n6s temos um verdadeiro mar

de néutrons.

Estes sdo os argumentos tedricos que nos permitem imaginar a existéncia de estrelas de
néutrons. Neste tipo de objeto o colapso gravitacional ¢ inibido devido a pressdo de
degenerescéncia dos néutrons, de maneira semelhante ao caso das anads brancas. Esse
mar de néutrons forma, basicamente, uma estrutura cristalina extremamente eficiente
tanto para conter o colapso gravitacional quanto equipartir eficientemente a energia para
toda a estrela, por exemplo, tornando a temperatura uniforme em toda a estrela

rapidamente.

Algum leitor (ou leitora!) mais agucado (a) e atento (a) ja deve estar fazendo o
raciocinio descrito a seguir. Em alguns casos, a pressao de degenerescéncia dos elétrons
¢ capaz de conter o colapso gravitacional. Em outros casos, a pressio de
degenerescéncia dos néutrons ¢ capaz de fazé-lo. E quando nem esta nem aquela forem

suficientes para conter o colapso?

Neste caso, obviamente, o colapso gravitacional continua, indefinidamente. Nos temos a
formagdo de um buraco negro, um objeto celeste no qual a densidade ¢ infinita, uma

das criaturas mais maravilhosas, sem duvida, do zooldgico cosmico.

Embora, obviamente, o processo de formac¢do de ands brancas, estrelas de néutrons e

buracos negros seja entendido hoje em dia com um detalhamento bem maior do que o
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simples descrito acima, espero ter conseguido passar, quase intuitivamente, como se
formam esses objetos. Vou desprezar aqui uma descri¢do mais rigorosa de quais estrelas
transformar-se-ao, no final de suas vidas, em ands brancas, ou estrelas de néutrons ou
buracos negros. De maneira geral, seguindo as ultimas informagdes disponiveis na
literatura, levando-se em consideragdo varios mecanismos complexos de perda de
massa, pode-se dizer que estrelas acima de 8 M@ terminardo suas vidas como estrelas
de néutrons ou buracos negros, enquanto que estrelas com massa inferior a 5 Mpe

terminardo suas vidas como ands brancas (Glendenning 2000).
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7.4. ANAS BRANCAS

Nos ja vimos alguns detalhes de como as ands brancas se formam, tanto aqui como no
capitulo do Hugo. Eu s6 quero acrescentar mais alguns detalhes historicos ao que ja foi

discutido.

Desde 1915 a massa da estrela companheira de Sirius, Sirius B, j& era conhecida como
sendo da ordem de 0,75 — 0,95 M@ (esta ¢, alias, a and branca mais bem estudada até
hoje). Ficava claro que, com uma massa dessa ordem e com um raio da ordem de 10’
cm, esta estrela ndo podia mais iniciar um novo ciclo de queima nuclear e que seu
destino seria irradiar energia lentamente, esfriando sua temperatura (ver o capitulo do

Hugo).

Em 1914 Walter Sydney Adams (nascido na Siria, mas radicado nos EUA, 1876-1956:
Adams1915) mediu o desvio gravitacional (veja o capitulo do Francisco Jablonski) de
varias linhas de Sirius B e pode determinar seu raio. Como a massa da estrela ja era
conhecida, ficou claro a existéncia de estrelas com densidades da ordem de 10° g cm”™.
Era, entdo, necessario explicar-se como uma estrela com uma densidade tdo alta como
essa podia existir. A reposta veio em 1926, quando Sir Ralph Fowler (inglés, 1899-
1944: Fowler 1926), usando a recém proposta estatisitica de Fermi-Dirac, mostrou que a
pressdo de degenerescéncia dos elétrons poderia conter o colapso gravitacional nas anas

branca.

Um outro feito, este fantastico e historico para a Astrofisica, aconteceu em 1930,
quando Subrahmanyan Chandrassekhar (indiano, 1910-1995: Chandrasekhar 1931),
usando agora ja a teoria especial da relatividade, mostrou que uma ana branca tem uma
maxima massa possivel. Esta massa ¢ da ordem de 1,4 M@ . Em homenagem ao seu
descobridor, este limite maximo de massa em uma ana branca é conhecido como Massa
de Chandrassekhar. Também neste trabalho, Chandrassekhar apontou as ands brancas

como o estagio final de evolugdo de estrelas de pequena massa.

Vale a pena transcrever aqui as palavras de Chandrasekhar, que foi laureado com o
prémio Nobel de Fisica em 1983 (a tradug¢do ¢ minha, a partir do texto em inglés de

Shapiro e Teukolsky de 1983): "A historia de vida de uma estrela de pequena massa
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precisa ser essencialmente diferente da de uma estrela de grande massa. Para uma
estrela de pequena massa o estagio de and branca ¢ um passo natural antes do caminho
até¢ a completa extingdo. Uma estrela de grande massa nao pode passar pelo estagio de
and branca, o que nos deixa margem para especularmos sobre outras possibilidades de

evolugdo".

7.4.1. Variaveis Cataclismicas

Seguindo a minha idéia de ressaltar os aspectos observacionais dos objetos compactos,

descrevo rapidamente as varidveis cataclismicas.

Quando presentes em sistemas bindrios, algumas ands brancas podem receber matéria
de uma estrela companheira. Esta estrela companheira, geralmente, ¢ uma estrela da
seqiiéncia principal. Estes sistemas binarios, com a presen¢a de uma and branca, sdo
chamados de varidveis cataclismicas (veja Figura 1). Estes sistemas sdo de extrema
importancia para a astrofisica, e uma descri¢do pormenorizada deles est4 totalmente fora
do objetivo deste capitulo. No entanto, eu quero ressaltar a importancia desses objetos
por uma razdo especifica. Estes objetos sdo 6timos para que se estudem os chamados
discos de acréscimo, ou, em um neologismo corriqueiramente usado, discos de
acresc¢do. Discos de acrescdo estdo presentes em varios outros objetos astrofisicos e sao
as varidveis cataclismicas que nos permitem saber e estudar a fisica desses discos
detalhadamente. Nao fosse a existéncia das varidveis cataclismicas, provavelmente nds

ndo poderiamos saber tantos detalhes sobre os discos.

Dependendo da intensidade do campo magnético da and branca, as varidveis
cataclismicas sdo classificadas em varias classes, cada uma delas importante para se

estudar o aspecto dos discos e também da transferéncia de matéria em sistemas bindrios.



-
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FIGURA 1 - UMA REPRESENTACAO ARTISTICA DE UMA VARIAVEL
CATACLISMICA. (Reproducio usada com a permissio do autor)

7.5. ESTRELAS DE NEUTRONS

De todos os objetos compactos, as estrelas de néutrons sdo a minha classe favorita por
razdes Obvias: grande parte do meu trabalho atualmente ¢ dedicado a estudar sistemas
bindrios contendo estrelas de néutrons. Provavelmente, entdo a minha descri¢do aqui
sera mais rica do que no caso das anis brancas, o que me obriga a pedir desculpas por

este tratamento diferenciado.

A ideia de que estrelas de néutrons existiam ¢ relativamente antiga. Em um artigo em
1934, Walter Baade (nascido na Alemanha, mas radicado nos EUA, 1893-1960) e Fritz
Zwicky (nascido na Sui¢a e também radicado nos EUA, 1898-1974) propuseram a
existéncia das estrelas de néutrons (Baade e Zwicky, 1934), objetos de maior densidade
do que as anas brancas. Neste artigo os autores também, podem dizer: profetizaram (ja
que nenhuma evidéncia existia na época) que estrelas de néutrons nascem em explosdes
de supernovas (veja o capitulo do Hugo sobre estrelas). Em 1939 Robert Oppenheimer
(americano, 1904-1967) e George Michael Volkoff (russo, 1914-2000) publicaram um
artigo com os primeiros calculos estruturais sobre uma estrela de neutrons
(Oppenheimer e Volkoff, 1934). Outros trabalhos seguiram-se sobre o tema, mas as

estrelas de néutrons foram “deixadas de lado” pelo simples fato de que , com a
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tecnologia disponivel na época, elas ndo podiam ser observadas. Na década de 60,
entretanto, duas descobertas fantasticas reavivaram o interesse em estuda-las: a
descoberta da primeira fonte ndo solar de raios-X, Scorpius X-1 (ou Sco X-1) pelo
italiano (laureado com o prémio nobel de fisica de 2002) Riccardo Giacconi (nascido
em 1931: Giacconi et al. 1962) e a, ndo-menos fascinante, descoberta do primeiro pulsar
radio por, na época uma jovem doutoranda, Jocelyn Bell (inglesa, nascida em 1943:
Hewish et al. 1968). Ainda em 1968 duas descobertas também fantasticas: a do pulsar
de Vela (Large, Vaughan e Mills 1968) e a do pulsar do Caranguejo (Crab, em inglés:
Staelin e Reifenstein, 1968), ambos localizados em restos de supernovas, conforme a
predicdo de Baade e Zwicky. Com a descoberta de Sco X-1 e dos pulsares de Vela e do
Crab as estrelas de néutrons entraram definitivamente no vocabuldrio corriqueiro da

Astrofisica.

Para finalizar esta introducdo eu quero chamar ateng¢do para um detalhe observacional
importantissimo sobre as estrelas de néutrons: elas t€ém uma maxima massa possivel, ou
seja, ndo ¢ possivel, para uma estrela de néutrons, ter massa maior do que,
aproximadamente, 3 M@. Como esse limite superior de massa ¢ derivado (e se ele ¢ de

3 ou2,50u2,2Mp) ¢ uma questao que estd fora dos objetivos deste Capitulo.

7.5.1. Pulsares

E interessante notar como o desenvolvimento teérico do nosso conhecimento sobre as
estrelas de néutrons estd povoado de trabalhos proféticos! Foi assim também com o
trabalho de Franco Pacini (italiano, nascido em 1939) em 1967 (Pacini, 1967). Pacini
previu que uma estrela de néutrons em rotacdo, cujo eixo do campo magnético
(assumido dipolar) ndo coincida com o eixo de rotagdo, deve emitir uma intensa

radiacdo pulsada, na faixa de radio.

Quase imediatemante apds essa previsdo, como vimos, Jocelyn Bell descobriu o

primeiro pulsar radio. Hoje temos mais de 1200 pulsares conhecidos (ver Figura 2).

Pulsares radio sdo extremamente importantes para a astronomia. O estudo detalhado
desses sistemas nos fornece as melhores determinagdes para as massas das estrelas de
néutrons (ver Figura 4), um parametro importantissimo para a fisica de particulas, ja

que, uma vez que o raio seja conhecido (admitamos que o raio de uma estrela de



néutrons ¢ da ordem de 15 km) com a determina¢do da massa nds podemos conhecer a
densidade média das estrelas de néutrons e, dai, elaborarmos modelos para o

comportamento da matéria a altas densidades.

b=-90

FIGURA 2 - DISTRIBUICAO (EM COORDENADAS GALACTICAS) DOS 1300
PULSARES CONHECIDOS (ATE FEVEREIRO DE 2004). DADOS OBTIDOS

DE http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/

Os pulsares radio também forneceram a melhor evidéncia (indireta) que dispomos até
hoje da existéncia de ondas gravitacionais, previstas pela teoria geral da relatividade de
Einstein. Estudando o sistema PSR B1913+16, Russel Hulse (americano, nascido em
1950) e Joseph Taylor (americano, nascido em 1941) puderam verificar que o tempo de
chegada do pulso de um dos dois pulsares constituintes do sistema chegava sempre cada
vez mais adiantado em relagdo ao observado anteriormente: em outras palavras, a

diferenga temporal entre a chegada de dois pulsos consecutivos ¢ cada vez menor

(Figura 3).

Esta diminui¢do temporal ¢ totalmente compativel com um modelo que prevé que a
emissdo de ondas gravitacionais. Por este trabalho, Hulse e Taylor foram laureados com

0 Nobel de fisica em 1993.



7.5.2. Binarias de raios-X

Enquanto que nos pulsares a fonte de energia ¢ a energia de rotagdo da estrela de

néutrons, nos pulsares de raios-X a fonte de energia ¢ gravitacional.

Nos pulsares de raios-X uma estrela de néutrons suga matéria de uma estrela
companheira normal (geralmente uma estrela da seqiiéncia principal), se esta estrela
companheira estd em certas etapas de seu estdgio evolutivo. O mecanismo de

transferéncia de matéria pode se dar através de ventos
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FIGURA 3 - DIFERENCA OBSERVADA ENTRE TEMPOS CONSECUTIVOS DE CHEGADA
DOS PULSOS EM PSR B1913+16. A CURVA CHEIA MOSTRA O MODELO QUE EXPLICA
ESTAS DIFERENCAS COM AJUDA DA TEORIA DA RELATIVIDADE GERAL.

FONTE: WEISBERG E TAYLOR, 2003.

estrelares ou por uma distor¢do esférica da estrela companheira (uma andalise detalhada
desses dois processos esta fora dos objetivos deste texto). Por conservagdo de momento
angular, em algumas situagdes, um disco de acréscimo ¢ formado (analogamente ao

caso das anas brancas). Discos de acréscimo sao uma excelente maneira de se emitir em



raios-X, faixa onde as bindrias de raios-X sdo preferencialmente observadas. Reside
exatamente ai a importancia em se estudar esses sistemas, que sdo responsaveis pela
emissdo de parte dos fendmenos mais energéticos observados. Como se da a producdo
de raios-X? Qual o espectro caracteristico? Qual as regides emissoras? Estas sdo

algumas das (varias) linhas de pesquisa nesta classe de objetos .

Em algumas bindrias de raios-X também ¢ possivel se fazerem determinacdo de massas.
Embora com menos precisdo do que no caso dos pulsares, estas determinagdes tem sua
importancia. Por exemplo (ver Figura 4) os sistemas binarios denominados Vela X-1 e
Cyg X-2 fornecem as Unicas eviéncias experimentais de massas de estrelas de néutrons

que sdo maiores do que 1,5 Mo.

Vem também das bindrias de raios-X as unicas determinacgdes diretas de campos
magnéticos em estrelas de néutrons. Os valores obtidos fornecem campos da ordem de
10"* G, absolutamente concordantes com modelos de evolugio estelar e com o que é

estimado no caso dos pulsares radio.
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7.6. BURACOS NEGROS

Os buracos negros sdo, com certeza, os objetos astrofisicos que mais fascinam o publico
leigo em Astrofisica. Sdo objetos que cativam a curiosidade e a imaginacdo de todos
que, um dia, ouviram falar de uma estrela tdo densa que ndo deixa nem a luz escapar do

seu potente campo gravitacional.

Como j& vimos nas nossas se¢des anteriores sobre anas brancas e estrelas de néutrons,
ambas tém uma mdxima massa possivel. O que acontece, entdo, com um objeto
compacto que ultrapassa a maior massa permitida para uma estrela de néutrons? A
resposta, de acordo com a Teoria Geral da Relatividade, ¢ de que nada impede o
colapso. Com o procedimento gradual do colapso, o campo gravitacional perto do
objeto torna-se cada vez mais intenso. Eventualmente, nada mais pode escapar do
campo gravitacional do objeto para o mundo externo, nem mesmo a luz. Acaba de
nascer um buraco negro. Toda a matéria esta colapsada para o que chamamos de
singularidade. Para podermos especular sobre fisica na reigdo da singularidade, nos
precisamos de uma teoria além da relatividade Geral. Esta teoria ¢ a teoria quantica da

gravitagdo que, efetivamente, ndo existe.

Exercicio 5 - Expresse, dimensionalmente, uma formula para a densidade usando ¢, G e

h. Qual o valor, em ordem de grandeza, da densidade obtida?
Eu nao vou resolver detalhadamente aqui, mas a formula seria algo como:
poxc GPh'~10"” gem™,

ou seja, uma teoria quantica da gravitagdo tem que responder neste regime de

Um buraco negro ¢ definido simplesmente como uma regido do espago-tempo que ndo
pode se comunicar com o universo externo. A regido que separa o buraco negro do
universo exterior (a ultima regido da qual podemos extrair alguma informagdo) ¢

chamada de horizonte de eventos.



7.6.1. Historico

Ainda em 1795, Pierre-Simon Laplace (francés, 1749-1827: Laplace 1795) notou que,
como conseqiliéncia da teoria corpuscular da luz de Newton e também da gravitagdo
Newtoniana, a luz ndo poderia escapar do campo gravitacional de um objeto com massa
grande e com raio pequeno. Apesar desta idéia trazer a lembranga da existéncia de um
buraco negro, ela foi esquecida, mesmo apds a formulacdo da teoria geral da

relatividade!

Em Dezembro de 1915, somente um més ap6s a publicacdo dos artigos de Einstein
sobre a teoria geral da relatividade, Karl Schwarzschild (alemdo, 1873-1916:
Schwarzschild 1916) derivou a solucdo analitica para o comportamento do campo
gravitacional nas vizinhangas de um corpo (suposto esférico), sem rotacdo. Existem
varias historias sobre esta solu¢do de Schwarzschild. Uma delas diz que, supostamente,
Einstein escreveu a Schwarzschild dizendo que ndo esperava que suas equagdes
tivessem solugdo (??!!). H4, entretanto, um forte indicio contra essa estoria que € uma
carta que Einstein escreveu a Schwarzschild dizendo que achara espléndida a solugdo
dada. Apesar disso, nenhum dos dois se deu conta que estavam em maos com as
equacdes que descreviam o comportamento de um buraco negro esférico, ndo-rotacional
e eletricamente neutro. Hoje em dia nés nos referimos a estes tipos (hipotéticos, eu
posso adiantar) de buracos negros como buracos negros de Schwarzschild, em sua

homenagem.

Em 1930 Chandrassekhar descobriu o limite superior de massa para uma ana branca,
como ja vimos. Em 1962, também como vimos, os pulsares foram descobertos,
confirmando a existéncia das estrelas de néutrons. Rapidamente, todos trabalhos
histéricos sobre colapso gravitacional que envolvia a teoria geral da relatividade
prevendo a existéncia dos buracos negros foram resgatados (por exemplo: Oppenheimer
e Snyder 1939, Kerr 1963). Em 1968, John Archibald Wheeler (americano, nascido em

1911) cunhou o termo buracos negros.



7.6.2. Detalhes Observacionais

Como nds podemos ter tanta certeza da existéncia dos buracos negros? Eu acho que a

resposta dessa pergunta tem duas partes. Isto ¢, deixo claro, uma visao pessoal.

Primeiro, a existéncia dos objetos compactos eu creio ser uma prova forte da existéncia
dos buracos negros. Vimos que uma estrela tem a capacidade de conter o colapso
gravitacional por pressdo de degenerescéncia de elétrons ou néutrons dando origem,
estas, as estrelas de néutrons e aquelas as ands brancas. Vimos, também, que existe uma
massa superior possivel tanto para as estrelas de néutrons quanto para as ands brancas.
Toda essa formulagdo entra na teoria da evolucdo estelar e todas as partes se encaixam,
fazendo da teoria de formagao estelar um dos pilares da Astrofisica. A idéia dos buracos
negros surge da soma do colapso gravitacional de uma estrela massiva, resultado da
teoria de evolugdo estelar, com a teoria da relatividade geral. Novamente, neste caso,

tudo se encaixa perfeitamente.

Segundo, a Natureza nos deu a sorte de poder observar alguns objetos compactos em
sistemas binarios, como as bindrias de raios-X que eu descrevi anteriormente. A
observagdo de raios-X ¢ um dos indicios (apenas indicios, prestem atencdo!) da

presenca de um objeto compacto em um sistema bindrio.

O que acontece, entdo, quando noés medimos a massa de um objeto compacto e esta
massa ¢ maior do que 4 Mp? Como, a luz do que estudamos sobre os objetos
compactos até agora, vocés caracterizariam este objeto? A meu ver, mesmo que nao
possamos ver um buraco negro, pela propria natureza intrinseca desses objetos, ¢ o
nosso conhecimento das anas branca, das estrelas de néutrons, da teoria de evolugao
estrelar e da teoria da relatividade geral que torna a existéncia dos buracos negros tao

facil de ser entendida, tdo natural de ser aceita.



7.7. CONCLUSOES

Com este Capitulo eu espero que vocés tenham tido uma introdugdo ao tema dos objetos
compactos. Como eu ja deixei claro varias vezes, uma abordagem profunda e mais
pormenorizada foi, propositadamente, deixada de lado. Existem véarios temas que eu ndo
mencionei aqui como, por exemplo, a existéncia de buracos negros supermassivos ¢ a

. A . A . . 12
existéncia de estrelas de néutrons com campos magnéticos superiores a 10~ G.

Considerem, assim, este Capitulo como a sua primeira leitura, introdutoria sobre o tema.

Eu espero que sirva como referéncia para pesquisas e leituras futuras.
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8.1. INTRODUCAO

Numa noite escura e longe das luzes da cidade, vemos que, independente de que regido
na Terra estivermos, ¢ notavel a existéncia de uma faixa concentrada de estrelas que
cruza o céu. Essa faixa ¢ chamada de Via Lactea: a Galdxia onde nosso Sistema Solar
estd localizado. A forma mais simples de perceber que a Via Lactea ¢ uma galdxia ¢
observar a emissdo radio ao longo do plano; a faixa de estrelas que vemos no céu ¢ o

plano da Galaxia. Veja um esbogo da sua estrutura na Figura 8.1.

" Sun

position)
<, .

Cenmal Bulge -

Photograph '@ Angle-Australian ‘Observatory

100,000 Light Years

Central bulge Plane of

disc
3000 Light Years

NPE

Nucleus
Obscuring dust

Figura 8. 1 — Vista representativa da estrutura da nossa Galaxia, com o disco representado em
branco. O halo tem uma forma circular e circunda todo o disco. A distdncia do Sistema Solar ao
centro da Galaxia esta representada do lado esquerdo da figura inferior: ~ 30 mil anos luz (Ref:

http://www star.le.ac.uk/edu/mway).
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Ela possui a forma de uma espiral, sobre a qual falaremos nessa se¢ao e ¢ constituida de
um disco com um nucleo (a regido do plano) e um halo com a forma aproximadamente

esférica que envolve o disco.

8.2. A ESTRUTURA DA NOSSA GALAXIA

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

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

Como visto no capitulo sobre as estrelas, ao observarmos as estrelas notamos que a
imensa maioria delas se distribui ao longo da seqiiéncia principal no diagrama HR.
Tipicamente, as estrelas podem ser divididas em dois grupos: tipo I, que caracteriza as
estrelas mais jovens e com composicdo quimica mais heterogénea (formadas de
hidrogénio, hélio e uma fracdo de elementos mais pesados que os dois), e tipo II, as
mais antigas, com composi¢do quimica mais homogénea (praticamente sé hidrogénio e
hélio), semelhante & da nuvem-mae que deu origem a Galaxia. As estrelas mais jovens
acabam, pela estrutura dos bragos espirais e gravidade local, concentrando-se em
regides proximas do plano. As estrelas mais antigas estdo principalmente localizadas em

aglomerados globulares, espalhados pelo halo.

Essa concentragdo de estrelas em aglomerados ¢ normal e observada na nossa e em
outras galdxias. Aglomerados estelares sdo extremamente importantes no estudo da
evolucdo estelar e galactica. Objetos formados em aglomerados possuem tipicamente a
mesma composi¢do quimica, a mesma idade e estdo situados aproximadamente a
mesma distancia de nds. Entdo, estudar as estrelas em aglomerados nos permite ver
objetos em estagios evolutivos diferentes, mas que foram formados a partir das mesmas
condi¢des iniciais. Classificamos os aglomerados em abertos e globulares. Aglomerados

abertos estdo concentrados no disco e contém, em média, 100 objetos, quase que sé do
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tipo 1. Eles sdo um grupo esparso, cujas componentes estdo ligeiramente ligadas pela
gravidade. Exemplos classicos de aglomerados abertos sdo as Pléiades (Figura 8.2) e as

Hiades (na constelagdo de Touro).

Copyright Anglo-Australian Observatory/Royal Observatory, Edinburgh

Figura 8.2 — M45, um dos mais brilhantes e proximos aglomerados abertos conhecido. Também
conhecido como Pléiades, ele contém cerca de 3000 estrelas e encontra-se a ~ 400 anos-luz da

Terra. (Ref: http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod).

J& os aglomerados globulares (Figura 8.3), mencionados no paragrafo anterior, sdo
fortemente ligados pela gravidade, possuem uma forma esférica bem definida (com raio
da ordem de uns 100 anos luz) ¢ contém cerca de 100000 estrelas. A maioria das

estrelas componentes sao do tipo II.

Vamos olhar agora para os outros componentes das galdxias: as nuvens de gas e poeira.
As nuvens de gas interestelar sdo uma espécie de residuo do processo de formagdo das
estrelas. Regides espalhadas pela nuvem se condensam e ddo origem as estrelas; o gés
que resta apds o processo de formacdo continua espalhado entre as estrelas e
“confinado” ali pela for¢a da gravidade. A existéncia de nuvens ao longo do plano da
Galaxia e em seus bragos ¢ responsavel pelo obscurecimento (absor¢do da luz emitida
pelas estrelas mais distantes) ao longo do plano. Particulas de poeira cosmica sdo
também responsaveis pelo obscurecimento ao longo do plano Galactico na faixa oOptica.
O tamanho dos graos de poeira ¢ da ordem de alguns milésimos de milimetros e emitem

principalmente radiagdo infravermelha. Essa emissdo ¢ uma forma de reprocessamento
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da luz visivel, absorvida pelos graos, utilizada para aquecé-los e depois retransmitida no

infravermelho.

Figura 8.3 — Messier 80, um dos 147 aglomerados globulares conhecidos na Galaxia, localizado a
28,000 anos-luz da Terra, M80 contem centenas de milhares de estrelas, ligadas por sua atragdo

gravitacional mutua (Ref: http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod).

O astronomo Robert Trumpler mostrou, em meados da década de 30, que poeira e gas
eram responsaveis pelo obscurecimento do plano Galactico. Vemos uma grande
quantidade de estrelas espalhadas pelo plano, mas ndo conseguimos ver outras galaxias
através dele exatamente por essa razao. Ao olhar para fora do plano, vemos menos
estrelas e mais galaxias distantes. Trumpler mostrou que a luz emitida pelas estrelas ¢
reduzida pela metade a cada 3000 anos luz percorridos ao longo do plano galéctico.
Assim a radiagdo emitida do centro da Galaxia chega até nos (localizados a 30000 anos
luz do centro) com uma intensidade (1/2)'°, ou seja, aproximadamente 0,001 vezes a
intensidade inicial, devido a absor¢do pelas nuvens de géas e poeira. Como sabemos
entdo que ela tem a forma de uma espiral, com bragos ao redor de um nucleo?
Mapeamos a estrutura de “disco + halo”, mencionada no comeco dessa se¢do, utilizando
a emissdo radio e infravermelho, cujos comprimentos de onda sdo pouco absorvidos,

para tracar o contorno da Galdxia usando medidas nos bragos espirais (Figura 8.4).
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Figura 8.4 — Emissdo de radio no comprimento de onda de 21 c¢cm, produzida por hidrogénio neutro,

e usada para mapear os bragos espirais da Via Lactea

A Figura 8.5 mostra um mapa de emissao sincrotron de todo o céu, com destaque para o
plano da nossa Galaxia, feito na freqiiéncia de 408 MHz. Esse mapa, feito por Haslam e
colaboradores, ¢ famoso por ter sido montado a partir da combinagdo de medidas em
diversos telescopios ao longo de 15 anos. A maior parte da emissdo concentra-se no
plano da Via Lactea (que tem a forma de uma “corcova”) e um bom numero de

radiofontes individuais dentro e fora da Galdxia aparecem também na figura.
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Figura 8.5 — Mapa de emissdo sincrotron feito por Haslam e colaboradores. A freqiiéncia de
observacdo ¢ 408 MHz e o plano da Galéaxia é a faixa escura, situada no centro do mapa. Nesse
mapa ndo se observa estrelas individuais, mas radiofontes extensas e restos de supernovas (Ref:

http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod).

8.3. AS FORMAS CONHECIDAS: ESPIRAIS, ELIPTICAS E
IRREGULARES

A maior parte das galdxias possui caracteristicas que permitem classificd-la como
espirais ou elipticas. Galédxias elipticas possuem uma aparéncia oval e algumas sdo
quase esféricas. Elas apresentam nucleos brilhantes com regides externas mais ténues e
ndo possuem uma borda claramente definida. Tipicamente quase ndo contém gas ou
poeira, a matéria prima que permite a formagao continua de estrelas e sao formadas, em

grande maioria, por estrelas de populacao II (velhas).

A faixa de massa e tamanho das galéxias elipticas ¢ grande, cobrindo desde anas (pouco
maiores que um aglomerado globular) até raras gigantes (como M87) e supergigantes,
com mil vezes a massa da nossa galaxia e cerca de 500000 anos luz de diametro. A
maioria das galdxias (mais de 60%) ¢ eliptica, em grande parte galaxias ands. Na
classificacdo de galéxias, as elipticas sdo identificas pela letra E seguida de um numero

que define os diversos tipos de elipticas.

Galaxias espirais, como a nossa, t€ém discos com nticleos e halos dificeis de serem vistos

principalmente por causa do brilho do nucleo e do disco. Como o disco e os bragos
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espirais sdo constituidos de estrelas de populagdo I, jovens, e contém bastante gas e
poeira, especialmente nos bragos, elas possuem uma taxa alta de formacao de estrelas,
que explica esse brilho. Ja o halo ¢ constituido de uma populacdo de estrelas tipo II. Os
bragos espirais estdo enrolados em torno do nticleo, dando ndo mais do que uma volta
ao seu redor. As galaxias espirais formam duas seqiiéncias separadas: as espirais
barradas (Sb) e as espirais normais (S). Espirais normais sdo subdivididas em Sa
(nucleos grandes e pequenos bracos enrolados), Sb (nlicleos menores e bracos mais
soltos) e Sc (nucleos bem pequenos e bragos quase “desacoplados” do nticleo). Cerca de
um ter¢o das galaxias espirais observadas sdo barradas e sua subclassificacdo ¢ a
mesma: SBa, SBb e SBc. A razdo da existéncia da barra ainda ndo é bem entendida
pelos astronomos. Seu intervalo de massa e tamanho ¢ bem menor que o notado nas

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

As Figuras 8.6 e 8.7 mostram fotos de galaxias elipticas e espirais. Nota-se claramente a
diferenga em suas estruturas. Entretanto, ndo se tem uma ideia clara do porqué da
existéncia dos bragos espirais, ou melhor, da forma espiral. O dilema dos bragos (como
se formaram? Por que ndo se enrolam ao redor do nucleo da galdxia?) vem sendo
estudado desde o inicio do século e a sugestdo mais aceitavel, dada pelo astronomo
sueco Bertil Lindblad e aperfeicoada pelo matematico americano C.C. Lin, ¢ que os
bragos das galdxias espirais sdo “cristas” de uma onda de densidade. Cada periodo dessa
onda ¢ da ordem de algumas dezenas de milhdes de anos. Coincidentemente, esse ¢ o

tempo de vida das estrelas tipo O e B presentes nos bragos das espirais.

Edwin Hubble classificou os varios tipos de galaxias em um diagrama semelhante a um
diapasdo, onde as elipticas formam um grupo em um dos lados do diapasdo e as espirais
sdo divididas no “garfo” (Figura 8.8). A classificagdio ¢ baseada na aparéncia das
galaxias. Na juncdo dos trés bracos, Hubble colocou o tipo SO, que ¢ bastante estranho e
combina propriedades de ambos os tipos (Figura 8.9). Elas tem a forma e o disco das
espirais, mas ndo tem gas e poeira que permitem a formagao de estrelas. A velocidade
de rotacdo e a quantidade de poeira crescem das elipticas para as espirais. Apesar dessas
diferengas, ndo existe nenhuma evidéncia que um tipo de galaxia evolui para o outro.
Provavelmente as caracteristicas que mencionamos aqui sd3o todas determinadas nos

instantes de formacao de cada uma.
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Figura 8.6 — Galaxia eliptica E0, E3 e E0. Note-se o gradual aumento de excentricidade da

esquerda para a direita.

Figura 8.7 — Galéxias espirais Sa, Sb e Sc, com a clara variacdo na forma e estrutura dos bragos.

Note-se a auséncia, nessa foto, de espirais com barra.

Espirais Q/
normais @/ Sc

/ Sb

Elipticas @
S0
e @
SBO SBa
EO E3 E7 Q E
e e
Espirais \

barradas

Figura 8.8 — Diagrama de Hubble para classificacdo de galaxias regulares (Fonte: Shu, pag. 294).
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Figura 8.9 — Imagens de galaxias SO. Note a presenca de uma barra no objeto a direita (Sb0).

Uma pequena percentagem de galdxias estudadas ndo se encaixa nas classificagdes
acima, sendo entdo denominadas irregulares (Irr). Nossas vizinhas mais proximas, a
Pequena e a Grande Nuvem de Magalhdes sdo exemplos tipicos de galéxias irregulares

(Figura 8.10).

Figura 8.10 — Da esquerda para a direita, Grande Nuvem e Pequena Nuvem de Magalhaes.

Existem ainda galdxias compactas e extremamente brilhantes e densas descobertas por
Fritz Zwicky e, ainda, outras que apresentam formas distorcidas e estranhas. Em alguns
casos essas formas podem ser explicadas por interacdo com algum objeto proximo

(galéxias vizinhas), mas em outros a causa da distor¢ao €, simplesmente, desconhecida.

8.4. AFORMACAO DAS GALAXIAS

As galdxias devem ter sido criadas ha bilhdes de anos atrds. Tanto quanto sabemos,
todas elas possuem estrelas de populacdo tipo II, logo sua idade deve ser de, pelo
menos, uns 10 a 11 bilhdes de anos, que ¢ a idade tipica das estrelas de populagdo I1. O
Universo hoje ¢ muito velho para formar novas galaxias, porque o gas espalhado entre
as galaxias e aglomerados possui uma densidade muito baixa para formar novas

estruturas. A densidade média de uma galaxia ¢ da ordem de um atomo por centimetro
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cubico. Essa seria a densidade se todas as estrelas fossem dissolvidas e espalhadas

uniformemente pelo volume da galaxia.

Embora extremamente baixa para os nossos padroes (a densidade do nosso corpo ¢ de 1
g.cm™, ou 1x10** 4tomos por centimetro cubico), essa densidade ainda é cerca de um
milhdo de vezes maior do que a densidade do Universo hoje (cerca de 10°° g.cm™).
Entretanto, quando o sistema solar se formou a densidade do Universo era cerca de 10
vezes maior do que a densidade de hoje. Quando o Universo tinha cerca de 10 milhdes
de anos, sua densidade era cerca de um milhdo de vezes maior do que hoje (um atomo
de hidrogénio por centimetro cibico) e as galdxias ainda estavam em processo de

formagao.

Basicamente, a teoria de formagdo e evolucdo das galdxias envolve uma participagdo
importante da forga gravitacional. A teoria do colapso sugere que galdxias, da mesma
forma que estrelas, formaram-se a partir de uma nuvem de hidrogénio e hélio, ambos
criados nos primeiros instantes de vida do Universo (mais precisamente, nos trés
primeiros minutos). Inicialmente, essas nuvens se expandiam junto com a expansio do
proprio universo; depois de um certo tempo, a atragdo gravitacional de uma regido um
pouco mais densa dentro da nuvem fez com que ela se expandisse mais lentamente.
Finalmente, ap6s alguns milhdes de anos, ao invés de continuar a expansdo, a nuvem
comecou a se contrair e a separacdo entre diferentes nuvens foi aumentando. A Figura

8.11 mostra como esse processo provavelmente ocorreu.

A maioria das galdxias aparentam ser entidades independentes, interagido umas com as
outras devido a forca gravitacional. Isso ¢ uma “ilusdo” causada pela impossibilidade de
telescopios observarem a enorme quantidade de gés existente entre as galaxias. Uma
enorme quantidade de gas parece existir em todos os aglomerados de galdxias e sua
presenga ¢ notada devido a emissdo de raios X, que ocorre quando o gas ¢ acelerado
pelo campo gravitacional das galdxias.Durante o processo evolutivo, colisdes dos mais
diversos tipos devem acontecer entre galdxias, algumas bastante dramaticas,
especialmente quando galaxias espirais estdo envolvidas. Grupos e aglomerados
certamente sdo afetados pela forca gravitacional dos outros componentes e, muitas

vezes, ocorre a fusdo de duas galaxias para formar uma galaxia gigante ou, quando o
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evento ¢ muito violento, uma onda de choque pode romper a estrutura estavel e destruir

as galaxias envolvidas na colisdo.

8.5. RADIOGALAXIAS E QUASARES

O inicio da observacdo do Universo na faixa de raddio do espectro eletromagnético
ocorreu na década de 30 com Karl Jansky e Grote Reber. A partir do final da II Guerra
Mundial, radiotelescopios comegaram a ser construidos na Inglaterra e Australia e hoje,
grande parte da pesquisa feita sobre o Universo distante ¢ possivel porque a emissdo em
radio ¢ capaz de viajar grandes distancias sem sofrer nenhum tipo de absor¢ao no meio

intergalactico.

Figura 8.11 — De cima para baixo, vemos uma nuvem de gds em expansdo; no centro a nuvem
comeca a colapsar sob o efeito da matéria concentrada no seu interior. Embaixo, estrelas de
populagdo II sdo formadas no nucleo. As regides externas do globo caem para o centro e criam um
disco de gas em rotagdo onde estrelas de populagdo I irdo, futuramente, se formar (Ref. Adaptada

de Seeds, 2000)
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Centenas de radiofontes foram descobertas nos ultimos 50 anos e a grande maioria delas
foi associada a um objeto também visivel no Optico. Assim, Taurus A (a fonte mais
intensa observada na constelacdo de Touro) foi associada a nebulosa do Caranguejo,
uma nuvem de gas produzida por uma explosdo de supernova em 1054 DC. Cignus A
(ou 3C 405) foi identificada com uma galaxia gigante a cerca de UM BILHAO de anos
luz. A maior parte das fontes de radio muito intensas também visiveis no Optico sdo
galaxias e emitem milhdes de vezes mais energia em radio que a nossa galéxia. Elas
emitem mais energia em radio do que na faixa visivel e, normalmente, sdo galaxias
elipticas gigantes, em geral os objetos mais brilhantes dos aglomerados de galaxias. O
mecanismo responsavel por essa enorme geracdo de energia ¢ chamado de emissdo
sincrotron. As ondas de radio sdo emitidas por elétrons livres que se movem numa
trajetoria espiral em torno de campos magnéticos nessas radiofontes (Figura 8.12). Os
elétrons possuem energias muito grandes, mas, paradoxalmente, os campos magnéticos

que os aprisionam sao muito mais fracos que o campo magnético terrestre.

Figura 8.12 — Representagdo de um ntcleo ativo de galdxia (AGN). O feixe perpendicular (acima e
abaixo) ao disco sdo emissdes de alta intensidade, causadas provavelmente pela aceleragdo de
particulas pelo campo magnético do AGN. O objeto a direita é Centaurus A, o nicleo ativo de
galaxia mais proximo. Cen A é uma galadxia eliptica gigante, localizada a cerca de 10 milhdes de
anos luz da Terra. A figura combina uma imagem Optica com linhas escuras tragando os lobos de
emissdo em radio (equivalentes aos jatos do desenho a esquerda) e uma imagem infravermelho

superposta (em vermelho) feita pelo satélite ISSO.
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Atualmente, com os modernos radiotelescopios, ¢ possivel estudar em detalhes a
estrutura das radiofontes e descobriu-se algo bastante interessante sobre sua forma geral.
A maioria delas tem uma estrutura “dupla” e a emissdo de radio localiza-se
principalmente nas extremidades dessa estrutura, em regides que chamamos de
componentes extensas (Figura 8.13). Elas encontram-se separadas por centenas de
milhares de anos luz e a radiogaldxia situa-se entre ambas as componentes.
Freqiientemente a regido central ¢ também uma radiofonte que também contém duas
componentes emissoras separadas tipicamente por somente algumas centenas de anos
luz. Dividimos entdo as radiofontes em extensa (as estruturas externas) e compactas (as

regides na propria radiogaldxia).

Os quasares foram inicialmente identificados como radiofontes fracas e, posteriormente,
como estrelas estranhas na nossa propria Galaxia que eram fortes emissoras de radio. A
descoberta de sua real natureza aconteceu em 1963, quando Marteen Schimdt descobriu
que as linhas espectrais do objeto 3C 273 estavam deslocadas de sua posi¢ao original no
laboratorio de cerca de 16%, na direcdo de comprimentos de onda mais longos. Em
outras palavras, a fonte tinha um desvio para o vermelho (ou “redshift”) de 0,16 e estava
se afastando de nés com uma velocidade de 16/100 da velocidade da luz. Nota-se, na
Figura 8.14, a diferenca entre as posi¢des das linhas no espectro de diversas galdxias

distantes e as posicdes das linhas H e K do célcio, deslocadas em funcdo da distancia.
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Figura 8.13 — Mapa em radio de Cignus A, uma radiofonte classica. A imagem central (na forma
de uma pequena borboleta) representa a regido emissora no optico. As duas estruturas simétricas em
relacdo ao centro sdo os chamados lobos emissores ¢ emitem uma enorme quantidade de energia na
faixa de radio. O tamanho tipico dessas estruturas em radio é da ordem de alguns milhdes de anos-
luz.

Por hora, ¢ interessante comentar que um desvio para o vermelho de 0,16 corresponde,
grosseiramente, a uma distancia de 2 bilhdes de anos-luz. Depois disso, muitas outras
radiofontes foram identificadas como objetos semelhantes a estrelas, mas com grande
desvio para o vermelho. O nome QUASAR vem da contracdo de QUASI-STELLAR
RADIO SOURCE e estd hoje associado a fontes remotas que emitem grandes
quantidades de energia e que apresentam um grande desvio para o vermelho em suas

linhas espectrais (Figura 8.15).
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Figura 8.14 — Relagdo redshift x distadncia para diversas fontes extragalacticas. As flechas a direita
indicam o deslocamento das linhas H e K do célcio (Cortesia do Observatorio Palomar).

Mas o que sdo os quasares? Ainda ndo se tem uma resposta satisfatoria para essa
pergunta... a resposta mais aceita (mas absolutamente ndo unanime) ¢ que eles sdo
objetos semelhantes a galaxias, mas localizados a distancias MUITO maiores. E, para
aparecerem no céu com o aspecto de estrelas fracas, mas situados a distincias tao
grandes, sua taxa de geracdao de energia deve ser fenomenal! Além disso, os quasares
apresentam uma variagdo, as vezes regular, na emissdo de radiacdo que ¢ notavel em
alguns poucos dias (no 6ptico) ou mesmo horas (em raios X) de observagdo. Como a
variabilidade na emissdo de um objeto ndo pode acontecer num tempo menor do que a
luz leva para se propagar de um lado a outro desse mesmo objeto, a variagdo na

luminosidade emitida nos d4 uma estimativa do tamanho dele.
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Figura 8.15 — Posicdo das linhas de emissdo do H observadas em quasares tipicos. As linhas
horizontais em H. , , . representam a magnitude do deslocamento, em unidades de comprimento de
onda.

Observacdes de quasares na faixa de raios X e uma interpretacdo cosmoldgica
(associada a idade e a distancia que tais objetos se encontram) sugerem que o nucleo de
um quasar deve ter o tamanho aproximado do nosso sistema solar, mas emitindo uma
energia cerca de 10 trilhdes de vezes maior que a do Sol. E natural, portanto, que essa

hipotese nao seja um consenso entre astronomos, devido a sua despropor¢ao.

Os quasares sdo bastante semelhantes as radiogaldxias e também podem ter
componentes compactas ou extensas. Na verdade, nem sempre os astrdnomos
conseguem distinguir perfeitamente entre um quasar € o nucleo brilhante de uma
radiogalaxia (Figura 8.16). Possivelmente quasares e nticleos de radiogaldxias sdo o

mesmo objeto, que se comporta de forma diferente ao longo de sua evolucao.
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Figura 8.16 — Regides hospedeiras de quasares.

Ainda ndo se sabe também qual ¢ o mecanismo que alimenta essa produgdo fenomenal
de energia. Parece ser consenso que a transformacdo de energia gravitacional em
energia luminosa ¢ o mecanismo alimentador, mas isso pode ocorrer de diversas
maneiras. Hipdteses como contragdo do gas que sobrou apds o processo de formacao da
galéxia, estrelas supermassivas girando a enormes velocidades e possuindo um campo
magnético intenso (conhecidas como spinars) ou mesmo buracos negros gigantescos no
nucleo de uma galaxia vém sendo levantadas por astrdnomos nas ultimas décadas. A
hipotese do buraco negro central ¢ a mais aceita atualmente e justificaria, a0 mesmo
tempo, o tamanho compacto da fonte e sua intensa producio de energia, uma vez que
um buraco negro com um bilhdo de vezes a massa do Sol € capaz de gerar, durante a sua
vida, uma energia equivalente a 100 milhdes de vezes essa mesma massa. Ela pode
inclusive explicar o porque de um quasar ser uma fonte de ondas de radio, utilizando a
hipotese de que o gas sugado para dentro do buraco negro pode, devido ao movimento
espiralado semelhante ao da agua correndo para dentro de um ralo de pia, atuar como
um dinamo e produzir feixes de particulas que seriam ejetados em direcdes opostas.
Esses feixes ativariam as regides extensas mencionadas no comeco dessa se¢cdo. A
Tabela 8.1 contém uma lista de diversos objetos que, embora sejam também galaxias,
foram classificadas separadamente em fun¢do de algumas caracteristicas peculiares,
mencionadas na segunda coluna da tabela. A Figura 8.17 mostra uma imagem do quasar

3C 219 no 6ptico e em radio.
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Figura 8.17 — Imagens superpostas do quasar 3C 219. No centro encontramos a componente optica,
observado no 6ptico. Observe o jato fraco de matéria saindo da fonte (parte central da imagem). A
mesma fonte medida em radio mostra o forte jato, com o formato aproximado de um taco de

beisebol na parte inferior direita da figura.

TABELA 8. 1 - Diversos tipos de galaxias ativas e suas caracteristicas principais

GALAXIAS ATIVAS

Seyferts Galéxias espirais com nucleo brilhante. Observagdo do nticleo mostra linhas de

emissdo e emissdo em radio

Galaxias N Galaxias elipticas com nucleo brilhante. Algumas sdo radiofontes.

Objetos BL Lacertac | Provavelmente galaxias elipticas com ntcleo muito brilhante. Observagdo do
nicleo mostra uma emissdo continua sem nenhuma particularidade e polarizagio

bastante variavel.

QSOs Objetos quase estelares semelhantes aos quasares, mas que ndo apresentam a
emissdo na faixa de radio caracteristica daqueles. Apresenta também desvios para

o vermelho bastante grandes.
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Segundo Fred Hoyle, um famoso astronomo britdnico, falecido em 2002, o
entendimento de porqué existem diferentes tipos de galaxias e como elas se formaram ¢
um dos problemas mais importantes que existem hoje em astronomia. As propriedades
das estrelas individuais que formam as galdxias ¢ assunto abordado pela astrofisica e
astronomia, enquanto o fendmeno da formagdo das galaxias toca a area da cosmologia.
Pode-se dizer que o estudo das galaxias cria uma ponte entre a astronomia e astrofisica

convencional de um lado e a cosmologia do outro.

8.6. A ESCALA DE DISTANCIA COSMOLOGICA

Todo o estudo da astronomia depende, fundamentalmente, de se conhecer a que
distancia se encontra o objeto estudado para, a partir dai, se determinar o seu brilho
intrinseco e estudar as propriedades da radia¢do que chega até nds. Historicamente, os
modelos cosmoldgicos concebidos pelo Homem envolviam a Terra, a Lua, o Sol, os
planetas e as estrelas distantes e, desde o tempo da civilizagdo grega tem-se feito
determinagdes do tamanho da Terra e das distancias Terra-Sol e Terra-Lua. O
aparecimento dos telescopios, no séc. XVII, s6 veio aumentar a necessidade de se

“mapear a estrada cosmica”, come¢ando com a nossa vizinhanga mais proxima.

A ideia, acredita-se que inicialmente formulada por Emanuel Kant, que nebulosas
elipticas eram na verdade aglomerados enormes de estrelas, trouxe ao Homem a
necessidade de entender melhor os diferentes objetos que ele avistava no céu. A
descoberta dos aglomerados de galaxias e da expansdo do Universo, no séc. XX,
acentuou esse problema. Os astronomos resolveram, entdo, sistematizar as maneiras de
determinar as distancias até esses objetos, para poder realizar o “mapeamento cosmico”.
Nessa secdo vamos estabelecer as bases para a discussdo, feita no capitulo sobre
Cosmologia, que diz que quanto maior a distancia que um objeto se encontra de nos,
maior a velocidade com que ele se afasta. A pergunta que vamos responder nessa se¢ao

¢ como os astronomos medem as distdncias aos objetos extragalacticos.

Conforme comentado nos capitulos anteriores, medidas de paralaxe sdo utilizadas para
estimar as distancias a estrelas proximas. Entretanto, os erros nessas medidas limitam o
uso das paralaxes a distancias inferiores a cerca de 100 anos-luz. Estrelas Cefeidas e

estrelas Novas podem ser usadas para medir distdncias na nossa Galdxia e até galaxias
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proximas. Eles possuem caracteristicas bastante marcantes (tais como a intensidade do
brilho ou a variabilidade regular) que permitem sua identificacdo em outra galaxia. A
comparagdo ¢ feita entre objetos do mesmo tipo, cuja paralaxe de um deles tenha sido
determinada. Como a intensidade da luz emitida decai com o inverso do quadrado da
distancia entre fonte e o observador, ¢ possivel estimar a distdncia até objetos mais

distantes.

Os métodos utilizando Cefeidas permitem medidas razoavelmente seguras de distancias
até cerca de 10 milhdes de anos luz; a partir dai torna-se mais e mais dificil identificar
Cefeidas individuais nas galaxias. Para atingir distdncias maiores ¢ necessario utilizar
outros calibradores padrdo, cujo brilho e/ou tamanho angular intrinsecos conhecidos
podem ser comparados ao brilho e tamanho de objetos semelhantes, mas localizados a
distancias maiores. Naturalmente, o truque nesse processo € ter certeza que escolhemos
um critério adequado para reconhecer que observamos o mesmo tipo de objeto visto na

nossa vizinhanga.

Com o “mapeamento da estrada cosmica” até algumas centenas de milhdes de anos-luz
da Terra, uma nova questdo aparece claramente aos astronomos: por que existem
algumas escalas de aglutinag¢do preferenciais no Universo? Em outras palavras, por que
o Universo segue uma hierarquia de distribui¢do de matéria, mas somente até um certo

ponto?

8.6.1. HIERARQUIAS

Se tirarmos uma “radiografia” do Universo, veremos que sua estrutura ¢ hierarquica.
Além das galdxias em pares, observamos grupos (constituido de algumas poucos a
algumas dezenas de objetos, num raio de cerca de 1 milhdo de anos-luz — essa ¢ a
hierarquia mais comum, com a maior parte das galaxias sendo encontradas em grupos),
aglomerados (alguns milhares de objetos, num raio de cerca de 10 milhdes de anos luz)
e superaglomerados (contém cerca de 100 a 1000 aglomerados num raio de aproximada-
mente 100 milhdes de anos-luz). Encontramos uma espécie de parede de galaxias a uma

distancia de aproximadamente 450 milhdes de anos-luz e, a partir dai, ndo existe
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nenhuma evidéncia de outro nivel na hierarquia de aglutinagdo da matéria (Figura 8.18).
Aparentemente, ao tentar enxergar o Universo além de 450 milhdes de anos-luz ndo
encontramos nenhuma estrutura porque estamos olhando para uma regido/época em que
as galaxias ainda ndo haviam se formado. Conforme mencionamos antes, olhar para os
confins do Universo ¢ a mesma coisa que observar regides num passado remoto, perto

da época em que o proprio Universo se formou.

Figura 8.18 — A distribui¢do de galaxias no Universo proximo feita pelo 2dF Survey
(http://www.mso.anu.edu.au/2dFGRS).

O aglomerado mais proximo de nds ¢ o aglomerado de Virgem, localizado a cerca de 50
milhdes de anos-luz (na direcdo da constelagdo de Virgem). Ele contém cerca de 200
galéaxias brilhantes, das quais 68% sdo espirais, 19% sdo elipticas e o resto ¢ constituido
de galéxias irregulares ou ndo classificadas (ja visto nas Figuras 8.6, 8.7 e 8.9).
Localizado a cerca de 350 milhdes de anos-luz, o aglomerado de Coma ¢ o segundo
mais proximo e contém alguns milhares de galaxias de todos os tipos ja comentados. Ao
contrario de Virgem, em Coma a maioria das galdxias sdo elipticas ou SO (cerca de
80%) e somente uns 15% sdo classificadas como espirais ou irregulares. Duas
caracteristicas sdo notaveis nos aglomerados ricos como Coma: a) a relativa auséncia de
galaxias espirais e b) a existéncia de uma ou duas supergigantes elipticas proximo ao

centro do aglomerado.
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8.6.2.DISTANCIAS TiPICAS

Estamos acostumados, no nosso dia a dia, a pensar e trabalhar com distancias e medidas
em termos das nossas proprias dimensdes; quando precisamos pensar em coisas muito
grandes e muito pequenas, dimensdes menores que décimos ou centésimos de
milimetros, ou milhares de quildmetros ja sdo dificeis de quantificar mentalmente. Se
pensarmos, entdo, nas distdncias tipicas que envolvem os fendmenos astrondmicos,
veremos que elas encontram-se, muitas vezes, além da nossa realidade e mesmo da
imaginacdo. Vamos montar uma tabela que nos mostra, em termos gerais, as relacdes de

tamanho entre objetos no Universo que conhecemos:

TABELA 8.2 — Escala do Universo conhecido (Adaptada de Ferris, pag. 225)

RAIO (METROS) | OBJETOS CARACTERISTICOS
10% Universo observavel
10 Superaglomerados de galaxias
10% Aglomerados de galaxias
102 Grupos de galaxias
10*! Nossa Galaxia (Via Lactea)
10" Nebulosas gigantes
10" Sistema Solar
10" Atmosfera exterior das estrelas gigantes
10° Sol
108 Planetas gigantes (Jupiter, p. ex.)
10’ Estrelas anis, planetas como a Terra
10° Asteroides, niicleos de cometas
10* Estrelas de néutrons
1 Seres humanos
107 Molécula de DNA (eixo longo)
10° Células vivas
107 Molécula de DNA (eixo curto)
10710 Atomos
107" Nucleos dos atomos pesados
10" Prétons e néutrons
10°% Escala de Planck; quantum de espago

E interessante frisar que, em Astrofisica Extragalactica e Cosmologia, trabalhamos com
as maiores distdncias que um ser humano pode imaginar; algo entre 22 e 26 ordens de

grandeza maior que suas proprias dimensdes! Nao ¢ de se admirar que, ao extrapolar as
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distancias para valores cada vez maiores, as incertezas envolvidas sejam também

grandes. Tipicamente, a incerteza sobre o tamanho do Universo e, indiretamente, sobre

sua idade, vem dos problemas em se calibrar e extrapolar a distancia até os objetos mais

distantes. A Lei de Hubble, que descreve a velocidade de recessdo das galaxias, pode

ser usada para estimar as dimensdes tipicas do nosso Universo e serd discutida em

detalhes no capitulo sobre Cosmologia.
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1.

“O despertar da Via Lactea”. Thimothy Ferris. Ed. Campus, 1990. Texto de
divulga¢do, um pouco romanceado, mas que cobre de forma bastante fiel a historia
da astronomia, desde seus primodrdios. O autor ¢ um dos grandes jornalistas ligados
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“A Brief History of Time”. Stephen Hawking. Um dos livros mais divulgados sobre
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XX.
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Riordan e David Schramm. W. H. Freeman and Co., New York, 1991. Texto de
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do processo de formagdo de estruturas e da existéncia de matéria escura no

Universo.
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adotado em diversas universidades americanas, em geral usado para apresentar um

curso de um ano em astronomia para alunos que ndo vao seguir a carreira cientifica.
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5. Revistas “Scientific American Brasil” e “Ciéncia Hoje”. Existem diversos artigos

ligados a formacao do Universo e a interagdo entre galaxias. Vale a pena pesquisar.

6. “Foundations of Astronomy”. Michael Seeds. Wadsworth Publising Co., 1997.
Livro texto de introducdo a astronomia, com textos claros e excelentes ilustragdes.
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perguntas no final de cada capitulo.
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9.1. INTRODUCAO

Nas ultimas décadas temos percebido um aumento rapido no conhecimento sobre a
nossa vizinhanga cosmica e, com as observagdes de objetos cada vez mais distantes, a
fronteira do Universo parece ter sido empurrada para os confins do tempo. Somos a
primeira geragdo de seres humanos capazes de perceber os grandes detalhes da Historia
Cosmica, das origens do Universo até o desfile das estrelas pelos céus, da formagao de
sistemas planetdrios proximos ao nosso proprio sistema solar a descoberta que
moléculas essenciais para a formacdo da vida encontram-se espalhadas por toda a nossa
Galaxia e outras galéxias.

Nossa percep¢ao de mundo e, qui¢d, do futuro da humanidade sobre a Terra, serd
fortemente influenciado pela apreciagdo e entendimento dos processos fisicos que
ocorrem no Universo. Nesse capitulo faremos um breve resumo da Histéria da
Cosmologia e apresentaremos uma visdo da Cosmologia dentro do paradigma
observacional que permite formular um modelo mais consistente de Universo: o
chamado Modelo Cosmolégico Padrio (MCP), ou Q-CDM. Discutiremos os
constituintes do Universo, os principais pontos relacionados com sua origens e
evolucdo. Finalizaremos este capitulo com uma breve discussdo sobre o futuro do
Universo.

9.1.1 UMA PERSPECTIVA HISTORICA

As origens historicas de uma visdo cosmoldgica do Universo estdo diretamente ligadas
aos conceitos miticos que povoaram as religides dos povos antigos. Como as fronteiras
do “mundo conhecido” eram praticamente desconhecidas, cada civilizacdo associava
seu “universo” ao mundo terreno, Sol, Lua e planetas. Essa associagdo tinha raizes
numa necessidade de organizar o “Cosmos” e, de alguma forma, explicar a origem do
lugar onde o Ser humano vivia.

Durante boa parte do curso da Historia, a associa¢do de corpos errantes no céu com
divindades nos remete diretamente ao conceito de magia, que hoje pode ser vista como
uma tentativa de manipular a influéncia do Ser humano no mundo natural. Nessa época
viviamos num mundo de relacionamentos e afinidades, cujo pretenso controle era feito
por sacerdotes € magos, com o objetivo de tentar compreender e dominar as forcas da
natureza.

Nesse sentido, enquanto “experimentador de técnicas magicas”, o sacerdote pode ser
considerado como o antepassado do cientista e, por que ndo?, do astrbnomo, uma vez
que muitas das crengas magicas envolviam rituais em que a necessidade de se prever ou
aproveitar os ciclos celestes era premente. As crengas humanas a respeito do Cosmos e
o desenvolvimento de suas ideias sobre a natureza serviram como um fio que guiou a
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espécie humana através do labirinto de diferencas culturais em varias civilizagdes e ao
longo do tempo. Essas crencgas agiram também como um espelho, refletindo a visdo
cientifica de sua época.

A cosmologia na Idade Antiga pode ser bem representada pela astronomia egipcia e
mesopotamica e seu apogeu ocorreu no florescer da Grécia Classica. A civilizagdo
grega classica (600 a.C.) foi a sociedade antiga que mais avangou em Astronomia € em
outras areas do conhecimento humano como filosofia, matematica e artes. Ao mesmo
tempo, a mitologia grega era bem criativa. Essa civilizagdo foi bastante influenciada
pelos antigos egipcios e babildnios, tanto na area mitoldgica como na cientifica. A
cosmologia grega, por exemplo, foi uma fusdo evoluida das idéias egipcias, fenicias,
mesopotamias, minoanas € micénicas. Muitos filésofos, pensadores e cientistas gregos
contribuiram para o crescimento da astronomia.

A civilizacdo arabe deu continuidade a busca do conhecimento cientifico e a evolugao
cultural proporcionados pelos antigos gregos. Foram os arabes que nomearam boa parte
das estrelas e constelagcdes com o nome que conhecemos hoje. Por outro lado, durante a
Idade Média (de 800 a 1450 d.C.), a evolugdo do pensamento cientifico na civiliza¢ao
ocidental foi praticamente inexistente. O modelo de Ptolomeu (Universo Geocéntrico)
transformou-se em dogma adotado pela religido cristd e, em conseqiiéncia, pela
civilizagdo crista. Era conveniente e alinhado com o pensamento eclesiastico da época
admitir a Terra como centro do Universo. No séc. XV, o filésofo e astronomo
germanico Nicolau de Cusa (1401 — 1464) sugeriu, em seus trabalhos, imaginou que a
Terra ndo era o centro do Universo propondo que a mesma girava em torno de seu eixo
e imaginou que as estrelas fossem outros soéis situados a distancias diferentes num
espago infinito.

Entretanto, somente com o Renascimento Europeu, associado ao periodo das grandes
viagens de navegacdo, a Ciéncia Ocidental retomou seu crescimento. O inicio da
revolugdo astrondmica veio com a introdugdo do sistema heliocéntrico para o Universo,
proposto por Nicolau Copérnico (1473 — 1543) e a visdo de Universo de Giordano
Bruno (1548 — 1600), seguido pela utilizagdo do telescopio por Galileu Galileu (1564 —
1642) e pela descoberta das leis que levam o nome do astronomo Johannes Kepler
(1571 — 1630), entre os sécs. XV e XVII. A partir desses trés marcos e das descobertas
cientificas de Isaac Newton (1643 — 1727), no séc. XVIII, a Astronomia comegou a
evoluir de forma quantitativa, separando-se cada vez mais da astrologia e marcando o
inicio da chamada ciéncia moderna. A nog¢ao real de que um “universo” existe além do
nosso sistema solar s6 veio aparecer no séc. XIX e a cosmologia, enquanto ciéncia
individual, somente passou a ser considerada no séc. XX. Partiremos dessa época para
nossa abordagem cosmoldgica.
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9.1.2 O QUE E COSMOLOGIA?

A Cosmologia ¢ a ciéncia que estuda a origem, estrutura e evolugdo do Universo e ¢
uma ciéncia multidisciplinar. Seu objetivo ¢ entender como o Universo se formou, por
que ele tem a forma que hoje vemos e qual serd o seu destino no futuro. As principais
ferramentas utilizadas para esse entendimento vém da Fisica, Matematica e Astronomia.
Da Fisica vem as leis que descrevem fendmenos fisicos nos laboratdrios da Terra e, ao
verificarmos que elas descrevem fendmenos semelhantes em lugares distantes do
Universo, podemos reafirmar seu cardter universal. De certa maneira, um cosmologo
utiliza o Universo como um imenso laboratério. A Matematica nos da a linguagem
utilizada para registrar os processos observados e que permitem uma descrigdo precisa
dos fenomenos astrondmicos. Da Astronomia tomamos emprestadas as técnicas de
observagdo do céu, medigdo do tempo e determinacdo das escalas de distdncia
envolvidas. Observacdes astrondomicas de objetos e fenomenos distantes sdo utilizadas
pelos cosmologos na montagem do quebra-cabecas que € entender o Universo. Podemos
ainda incluir, no rol das ferramentas, a Quimica e a Filosofia. A primeira ¢ importante
no estudo da composi¢do da matéria no meio interestelar e a segunda fornece o
arcabougo que insere a Cosmologia na hierarquia do pensamento humano.

O estudo da cosmologia estd intimamente ligado a uma teoria de gravitagdo, uma vez
que a forca que atua em escalas astrondmicas e cosmoldgicas ¢ a forca gravitacional,
uma das quatro forcas conhecidas (além da gravitacional, as forgas eletromagnética,
nuclear forte e nuclear fraca). A principal teoria de gravitacdo utilizada na descrigdo do
Universo em escalas muito grandes — maiores do que os aglomerados e super-
aglomerados de galaxias — ¢ a Teoria da Relatividade Geral (TRG), proposta por
Albert Einstein (1879 — 1955). Ela veio substituir a Teoria Classica da Gravitacido
proposta por Isaac Newton e, em linhas gerais, descreve como a matéria molda o
espago-tempo em que estd inserida, a0 mesmo tempo em que o espago-tempo define as
propriedades de dinamicas (isto ¢, de movimento) da matéria. Ela serd brevemente
descrita na Secdo 9.3.1. Algumas variantes da TRG existentes hoje serdo também
rapidamente abordadas.

Ao observar o céu, o ser humano pode “definir” o tamanho do seu Universo (no jargdo
astrondmico, o “Universo observavel”, muito menor do que o Universo inteiro) em
funcdo das limitacdes dos instrumentos disponiveis e, consequentemente, da regido
acessivel a seus instrumentos. Isso ndo quer dizer que ndo existam fenomenos além das
regides que conseguimos ver. Nosso universo tem as fronteiras tecnoldgicas (que vao
sendo superadas a medida que inventamos instrumentos mais sensiveis) e as impostas
pelas leis fisicas. Nesse caso estamos limitados pela velocidade com que a informacao
transportada pela radiacdo eletromagnética (que pode ser luz, ondas de radio, raios X e
radiagdo medida em outros comprimentos de onda) se propaga. Assim, ¢ possivel
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estender o raciocinio e imaginar que existem fendmenos astrondmicos que ja
aconteceram, mas cujo sinal eletromagnético (na forma de ondas de radio, por exemplo)
ainda ndo chegou até nos porque a fonte encontra-se muito distante da Terra.

Além da questio da distdncia existe o problema da absor¢do da radiacdo
eletromagnética incidente, em quase todo o espectro eletromagnético, pela atmosfera da
Terra. As Unicas “janelas” visiveis do solo estdo nas faixas optica e radio do espectro. A
Figura 9.1 apresenta um diagrama que relaciona os comprimentos de onda com o
mecanismo de absor¢do dentro da atmosfera. Estudando a radiagdo eletromagnética
emitida por objetos celestes, podemos estimar a que distancia eles se encontram, mapear
o Universo e, em ultima instancia, procurar respostas para algumas perguntas
fundamentais formuladas pelo ser humano desde que este comecou a olhar para o céu...
Em ultima instancia, sempre estaremos questionando nossas origens: quem somos? De
onde viemos? Para onde vamos?
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Figura 9.1 — Espectro da radiacdo eletromagnética, de raios gama até ondas longas de radio. A parte
superior mostra a opacidade da atmosfera em fungdo do comprimento de onda. A pequena banda colorida
¢ a faixa optica do espectro e, a esquerda estdo localizadas as faixas do ultravioleta, raios-X e raios gama.
Na parte inferior da figura, as regides que absorvem radiagdo estdo marcadas em marrom, com desenhos
de satélites para observacdes fora da atmosfera e as duas bandas (6ptico e radio) observadas da superficie
da Terra com telescopios. (Fonte: https://physics.stackexchange.com/questions/135260)

Contudo, a motivagdo recente para o estudo da Cosmologia vem de questdes em aberto
na fisica e na astronomia, tais como:

. Como o Universo foi criado? Como ele terminara?

®*  Como as estruturas de matéria em grande escala se formaram?
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®*  Qual o tamanho e a geometria do Universo?
®*  Qual ¢ a composi¢ao quimica do Universo?
®* O que sdo a matéria e a energia escura?

® Como descrever os fendomenos do Universo primordial através do modelo
padrdo da Fisica de Particulas?

®  Porque o Universo esta acelerando?

®  Qual sera o destino do Universo?

A pesquisa fundamental em Cosmologia envolve técnicas e instrumentacdo
extremamente sofisticadas, muitas vezes desenvolvidas especificamente para este tipo
de pesquisa. Parte da motivagdo para se desenvolver os supercomputadores vem da
necessidade de se usar processadores mais e mais poderosos para simular a formagdo e
evolucdo das primeiras galaxias.

Além disso, certas condigdes fisicas no Cosmos sdo tdo extremas que jamais poderdo
ser conseguidas na Terra, de modo que a Cosmologia associa-se a Fisica para utilizar o
Universo como um grande laboratorio. Nas palavras de Yacob B. Zel’dovich (1914 —
1987) “O Universo ¢ o acelerador de particulas dos pobres”. Nos primeiros momentos
do Universo, em que as energias sdo extremamente altas, a melhor descri¢ao fisica ¢é
obtida com os conceitos da Fisica de Particulas. Fendmenos como o desacoplamento
das forcas eletrofraca e nuclear forte da forga gravitacional, um possivel momento em
que houve a Grande Unificacio, com as quatro forgas sendo descritas por uma Unica
teoria e a propria nucleossintese primordial, quando foram formados os primeiros
atomos de Deutério e Hélio, logo apoés os quarks livres serem confinados nos hadrons
que constituem préotons e néutrons, estdo no ambito da Fisica de Particulas, e o Universo
pode, de fato, ser considerado como o “grande acelerador de particulas”.

Finalmente, o apelo intelectual e o conhecimento das perspectivas sobre o Universo em
que vivemos podem servir até como fator de orientagdo ética, direcionando as ideias do
ser humano e fornecendo parametros para nortear escolhas que podem definir o futuro
da nossa espécie. Sob esse aspecto, a Fisica, a Astronomia e a Cosmologia ndo geram
conhecimento supérfluo e irrelevante — sua importancia ¢ vital.

9.2 O UNIVERSO OBSERVAVEL

O objetivo final da Cosmologia ¢ explicar o Universo em termos de uma teoria simples
e esteticamente atraente. Entretanto, de todas as ciéncias, a Cosmologia ¢ a mais
exigente em termos de extrapolacdo de resultados e conceitos, ja que as escalas de
tempo e distancia envolvidas nos problemas cosmologicos sdo da mesma ordem de
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grandeza da idade e tamanho do Universo que queremos observar. Além disso, ao
contrario de um experimento em laboratorio, ndo podemos criar (ou ndo existem) varios
universos para que possamos fazer uma andlise estatistica completa de suas
propriedades. Nessa se¢do serdo discutidos alguns dos testes e observaveis usados para
mapear a escala de distancia cosmica

Ao estudarmos a distribuicdo de matéria no Universo, da forma apresentada neste curso,
por exemplo, partimos dos menores constituintes para o “todo”. E facil perceber que
existe uma hierarquia no Universo, em que matéria vai se juntando para formar uma
determinada estrutura que, numa escala maior, comporta-se como uma pequena parte
que sera juntada as outras para formar uma estrutura ainda maior e assim
sucessivamente, at¢ um limite em que o Universo torna-se homogéneo, isto €, sem
estruturas aparentes.

A teoria mais aceita no momento ¢ que o Universo foi criado a partir de um estado
inicial muito denso e quente, com fotons com energias inimaginaveis e pares de
particulas sendo criados e aniquilados a cada instante. Deixamos para a reflexdo do
leitor a questdo de como o Universo “se organizou”, aparentemente violando a Segunda
Lei da Termodinamica?

9.2.1 UMA VISAO GERAL

Nossa descrigdo do Universo primordial baseia-se mais nos célculos e no conhecimento
que temos sobre as leis da Fisica. As escalas de distancia cobertas pelos telescopios
opticos e radiotelescopios vao até cerca de 13 bilhdes de anos luz, ou praticamente a
borda do Universo, ja que estimamos que ele tenha cerca de 13,9 bilhdes de anos. A
ultima medida direta de um observavel astrondmico ¢ a Radiagdo Cosmica de Fundo em
Microondas (doravante RCFM), com praticamente 13,9 bilhdes de anos, e situada em z
~ 1100. Os outros observaveis, tais como neutrinos primordiais e os primeiros nucleos
de elementos (H, He, D, Li) somente podem ser estimados de forma indireta.

Temos um bom conhecimento sobre o Universo mais jovem, entre cerca de 10° s e ~
380 mil anos de idade. Esse periodo ¢ explorado a partir das informagdes que extraimos
do estudo da RCFM, descoberta por Arno Penzias (1933 — ) e Robert Wilson (1936 —)
em 1964, e da sua associagdo com o estado primordial denso e quente mencionado
anteriormente.

As galaxias mais proximas sdo brilhantes e permitem um estudo mais detalhado de suas
propriedades. A medida que observamos objetos mais e mais distantes, a quantidade de
radiagdo que recebemos ¢ cada vez menor e, por essa razao, astronomos sempre estao
desenvolvendo instrumentos mais sofisticados. Olhando “mais fundo” no Universo, os
astronomos tentam conhecer mais detalhes sobre a época de nascimento das galéxias,
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sua distribui¢do no espago e sua evolucdo. Essa distribuicdo ¢ conhecida como
Estrutura em Grande Escala (Figura 9.2).

O redshift (do inglés, deslocamento para o vermelho) ¢ uma propriedade observada nas
linhas espectrais das galaxias, que sdo deslocadas para maiores comprimentos de onda,
na dire¢do da parte vermelha do espectro eletromagnético (regido de menor energia). A
variagdo da freqiiéncia em fun¢do do movimento do corpo emissor ¢ conhecida como
efeito Doppler a a variacdo ¢ tanto maior quanto mais distante estiver a galdxia
observada. O mapa apresentado na Figura 9.2 ¢ baseado nas medidas de redshift das
galdxias e aglomerados.
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Legend: image shows 2MASS galaxies color coded by redshift (Jarrett 2004);

familiar galaxy clusters/superclusters are labeled (numbers in parenthesis represent redshift).
Graphic created by T. Jarrett (IPAC/Caltech)

Figura 9.2 — Levantamento de galaxias 2MASS, distribuidas em fungdo do redshift, com cerca de 1,6
milhdes de galaxias. A faixa brilhante no centro é a Via Lactea, onde estamos localizados. feito pela
equipe do Center for Astrophysics (CfA) nas décadas de 70 e 80. O centro da figura representa o
observador, ou seja, noés. Os numeros entre parénteses representam a distdncia em unidades de
megaparsecs' ou, quando somente um nimero, o redshift. Os pontos mais distantes estio representados
em vermelho e estdo um redshift ~ 1,0. Muitas galaxias estdo ligadas pela atragdo gravitacional, formando
aglomerados que, por sua vez, se agrupam em super aglomerados e em estruturas ainda maiores. Fonte:
IPAC/Caltech (https://apod.nasa.gov/apod/image/0712/Iss 2mass big.jpg).

Nao sabemos exatamente em que época comegou o processo de formagdo dessas
estruturas, porque temos muito pouca informagdo sobre esse periodo do Universo, mas
sabemos que isso deve ter acontecido quando o Universo tinha entre 100 milhdes e 200

"1 parsec (pc) = 3,26 anos luz = 3,09 x 10" km, logo 1 Megaparsec (Mpc) = 10° pc = 3,09 x 10" km.
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milhdes de anos de idade, conforme dados obtidos pelos satélites Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe (WMAP) e Planck, langados, respectivamente, em 2001 e 2009.

A partir do inicio da década de 90, a combinacdo dos resultados de medidas da RCFM
com observagdes da distribui¢ao de galaxias e aglomerados de galdxias, descritos com o
arcabouco da TRG, possibilitaram a criacdo de um paradigma de modelo cosmologico,
conhecido como Modelo Cosmolégico Padrao (doravante MCP). Ele ¢ baseado na
métrica de Robertson-Walker, nas equagdes de Friedmann e em observacdes que dio a
sustentacdo para o MCP. Apesar de ainda deixar uma série de perguntas sem resposta,
este modelo ¢ o que melhor descreve o Universo que observamos e ¢ baseado nos
seguintes pontos:

* Nao ha regido ou observador no espago que ocupe uma posicao preferencial em
relacdo a outra qualquer. Essa afirmativa ¢ conhecida como  Principio
Cosmologico;

* O Universo ¢ homogéneo e isotropico em escalas suficientemente grandes;

* A existéncia e as propriedades da RCFM, a abundincia de determinados
elementos quimicos leves (Hidrogénio, deutério, Hélio e Litio), a observagao da
velocidade relativa de afastamento de galdxias distantes e a expansdo acelerada
do Universo sdo observagdes que sustentam o arcabougo tedrico do MCP.

O item 1 foi enunciado por Nicolau Copérnico em fins do século XV e vem sendo
utilizado na maioria dos modelos cosmoldgicos desde entdo. Como praticamente todos
os processos observados na evolugdo das estrelas e galdxias podem ser descritos em
termos da Fisica conhecida, acredita-se que as leis que descrevem os fendomenos fisicos
na nossa Galdxia sdo as mesmas em qualquer parte do Universo. Essa crenga vem de
podermos observar e descrever fendmenos que ocorrem em galaxias distantes com
exatamente o mesmo formalismo matematico usado para descrever fenomenos locais.

O item 2 vem sendo estudado em detalhes nos ultimos anos e verificado com base em
resultados de diversos levantamentos de galdxias, ou “redshift surveys”, como sao
conhecidos entre os profissionais. Podemos citar, como exemplo, o Center for
Astrophysics/CfA Survey, o Sloan Digital Sky Survey/SDSS, o Six Degree Field
Survey/62dF, e o Automated Plate Measuring/APM Survey, entre outros. Os “redshift
surveys” atingem distancias menores que 1 bilhdo de parsecs, ou cerca de 3 bilhdes de
anos luz (correspondendo a um redshift z ~ 0.2). A homogeneidade e isotropia do
Universo comegam a ser verificadas a partir de distdncias da ordem de 600 milhdes de
anos luz (cerca de 6x10*° cm, que eqiiivalem a ~ 200 milhdes de parsecs ou ~ 6 bilhdes
de trilhdes de quilometros). Até distancias dessa ordem ainda sdo observados diversos
tipos de estrutura, tais como vazios, paredes e estruturas filamentares. Desse ponto até o
ponto onde se formou a RCFM (~ 13 bilhdes de anos luz, equivalentes a 1,23x10* cm
ou 120 bilhdes de trilhdes de quildmetros) existe uma lacuna de informagdes, mas
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estimativas tedricas sugerem que esse foi o intervalo de tempo necessario para que a
distribui¢do inicial de matéria evoluisse para formar as primeiras estruturas do
Universo.

O item 3 apresenta as evidéncias observacionais que sustentam o MCP, sendo que a
abundancia dos elementos quimicos nos traz informacdes sobre o processo da
nucleossintese primordial, a RCFM reflete o estado de equilibrio termodindmico no
Universo jovem, a aceleracdo do Universo recentemente observada em medidas de
supernovas tipo I e a velocidade de recessdo das galaxias distantes sdo fortes evidéncias
do processo de expansdo do Universo. Eles serdo descritos, separadamente, nas se¢des
9.2.2,9.3.4¢9.3.5.

9.2.2 LEIDE HUBBLE (OU A VELOCIDADE DE RECESSAO DAS
GALAXIAS)

Em 1923, o astronomo Edwin Hubble comegou um estudo de estrelas Cefeidas em
“nebulosas espirais”, incluindo a nossa vizinha Andromeda (a galaxia M31), visivel a
olho nu. Usando a relacio periodo-luminosidade para as Cefeidas, ele calculou a
distancia que elas se encontravam da Terra, obtendo um valor de 800.000 anos luz para
Andromeda e valores semelhantes para outros objetos. Os resultados mostraram que
estes sistemas eram enormes conjuntos de estrelas e, definitivamente, encontravam-se
fora da nossa Galdxia. Eles passaram a ser também chamados de galdxias e o conceito
de “distancia extragalactica” estava criado.

Mas a mais importante descoberta de Hubble foi que as galdxias distantes se afastavam
de nds e umas das outras. Seu resultado baseou-se na descoberta de uma relagdo linear
entre a distdncia D das galaxias até nos (determinada pela relacdo periodo-
luminosidade, por exemplo) e a velocidade v, determinada pela determinacdo do
redshift das linhas espectrais observadas. Definimos o redshift z a partir do
deslocamento causado pelo efeito Doppler medido nas linhas espectrais:

A—X AN v
z= = —

)\0 _)\_O_C

em que A € o comprimento de onda medido na estrela e Ay € o comprimento de onda da
linha em repouso, ou seja, medido no laboratério. Utilizando a relagdo acima,
escrevemos v=zc ¢ podemos escrever:

cz=v =Hy.D.

A constante Hy ¢ conhecida como constante de Hubble ¢ 71+6 km/(s.Mpc). Esse valor
tem dimensdo [t]”, logo ¢ possivel, usando os valores medidos de d e v, fazer uma
estimativa da idade do Universo. Essa estimativa fica como um exercicio para o leitor.
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Note que essa expressdo sO € linear para pequenos “redshifts” (tipicamente, z < 1).
Essas observacdes mostraram uma afastamento sistematico e isotropico, e foram
confirmadas até distdncias de centenas de milhdes de pc. A Figura 9.3 apresenta um
diagrama com as primeiras observagdes feitas por Hubble, publicadas em 1929, e a
extrapola¢do usando medidas de objetos mais distantes, em 1931. Hubble foi forcado a
fazer sua descoberta passo a passo, utilizando Cefeidas, varidveis RR Lyrae e estrelas
supergigantes para ir calibrando as distancias até o aglomerado de Virgem, e o resultado
obtido aparece na Figura 9.3 (esquerda).

Qualquer observador no nosso Universo, situado numa galaxia distante, percebera
exatamente esse mesmo fendmeno. E como se o proprio espago estivesse se expandindo
e um observador em qualquer parte dele visse a mesma expansdo, em qualquer dire¢cdo
que olhasse. Em homenagem a Edwin Hubble, a NASA colocou seu nome em um
telescopio espacial que foi lancado em abril de 1990. Entre varios resultados
espetaculares que o Telescopio Espacial Hubble obteve, nos interessa o “Hubble
Cepheid Key Project”.

O gréfico a direita da Figura 9.3 ¢ baseado somente em dados coletados pelo Hubble,
usando medidas de variaveis Cefeidas para determinar as distancias. A inclinagdo da
curva nos dd uma estimativa para a constante de Hubble de, aproximadamente, 70
km/s.Mpc. Com o Telescopio Hubble podemos, assim como Edwin Hubble, estudar
Cefeidas, s6 que localizadas a distancias trinta vezes maiores que as medidas feitas na
década de 1920.

9.2.3 TESTES CINEMATICOS: RELACOES LUMINOSIDADE X REDSHIFT
E DISTANCIA ANGULAR X REDSHIFT

Objetos distantes podem ser estudados a partir da sua luminosidade aparente e, com
instrumentos suficientemente sensiveis, ¢ possivel medir seu didmetro angular. Tanto a
luminosidade aparente quanto o didmetro angular dependem dos parametros
cosmologicos que descrevem o Universo em que vivemos e seus valores variam com o
redshift em que o objeto se encontra. O diametro angular de uma fonte distante ¢ dado
por:

A = %(1—1—,2)

em que d ¢ o comprimento fisico do objeto, D ¢ a distdncia cosmoldgica até ele, 6 ¢ o
tamanho angular aparente e z ¢ o redshift. O termo D/(1+z) ¢ a chamada distancia de
diametro angular.
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Ferris, pag. 157). O diagrama a direita foi produzido somente com medidas de variaveis Cefeidas feitas
pelo Telescopio Espacial Hubble. (Fonte: http://hubblesite.org/newscenter/archive/1999).

Raciocinio semelhante ¢ usado para o célculo da intensidade aparente e sua relagdo com
a luminosidade intrinseca de um objeto distante. Sabendo que hd um decréscimo na
intensidade em fung¢do da distancia da fonte, e que ha um aumento adicional em func¢do
da expansao do Universo, podemos escrever a relagdo entre o fluxo recebido na Terra e
a luminosidade intrinseca emitida pela fonte, incluindo o efeito do redshift, da seguinte

forma:

Ia _ Lfonte
T ArD2(1 + 2)?

em que o termo D*(1+z)* é conhecida como distdncia de luminosidade.

9.2.4 CONTAGEM DE GALAXIAS

Um outro teste cinematico ¢ baseado na contagem dos objetos cosmologicos dentro um
dado intervalo de redshifts. Seja N(z) o nimero de galéxias por unidade de volume em
um determinado redshift z. Supondo que esse nimero ¢ espacialmente uniforme, o
nimero de galéxias distribuidas no intervalo de redshifts entre z e z + Az, dentro de um
angulo solido AQ é:
dN N(z)
aQdz (1+2)3

As expressdes para as relagdes de didmetro angular, luminosidade e contagem de
galaxias podem, todas, ser reescritas colocando-as em termos dos parametros
cosmologicos primarios, que serdo apresentados na se¢ao 9.3.2.
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9.2.5 O ARCABOUCO TEORICO DE FRIEDMANN, LEMAITRE,
ROBERTSON E WALKER

Até cerca de 1950, a Cosmologia era uma ciéncia essencialmente teodrica, com
praticamente nenhum suporte observacional ou atividade experimental que pudesse
validar os modelos de Universo entdo vigentes. Esses modelos possuiam as mais
diversas caracteristicas e a imensa maioria evoluiu a partir das solugdes das equacdes
propostas por Albert Einstein em 1915, como parte da sua TRG, para descrever o
movimento de corpos em referenciais acelerados. A versdo mais completa, em formato
tensorial das equacdes tem a forma:

1 87rG
Ry — §R9W + Aguw = c—4TMV

em que g,y ¢ o tensor que define a métrica do espago-tempo, R,y € o tensor de curvatura
de Ricci, R € o escalar de curvatura, A € a constante cosmoldgica, Tyy € 0 tensor stress-
energia, G ¢ a constante de gravitacdo e ¢ ¢ a velocidade da luz. Esse conjunto de
equacdes foi resolvido em 1922, para um universo homogéneo e isotropico em
expansdo, no contexto da TRG, por Alexander Friedmann (1888 — 1925), resultando nas
chamadas equag¢des de Friedmann, descritas na proxima secao.

O abade Georges Lemaitre (1894 — 1966) também trabalhou na compreensdo das
equagdes de Einstein e foi o primeiro a propor a teoria da expansdo do Universo,
erroneamente atribuida a Edwin Hubble. Ele foi o primeiro a deduzir o que ¢ hoje
conhecido como Leio de Hubble e fez as primeiras estimativas da constante de Hubble,
publicadas em 1927, dois anos antes do artigo de Hubble. Lemaitre também propds o
que posteriormente ficou conhecido como o modelo do Big Bang sobre a origem do
Universo, chamado por ele de “hipotese do atomo primordial” ou “Ovo Cosmico”.

Ao descrever fendmenos no espaco tridimensional, utilizamos um sistema de
coordenadas que caracteriza univocamente a posi¢cdo de um corpo neste espaco. Em
coordenadas cartesianas, provavelmente mais conhecidas do leitor, o elemento de linha
que descreve a trajetoria de um objeto no espago Euclidiano € escrito como:

ds?® = dz? 4 dy* + dz?,

Coordenadas esféricas (r, 0, @) permitem descrever de maneira mais adequada a
trajetoria de um objeto em uma geometria esférica. Nesse caso, a equagdo (2) assume a
forma:

ds® = dr? + r?*df? + r*sen*0d¢*

Se mantivermos r constante, o objeto somente se movimenta sobre uma superficie
esférica. Caso r varie, teremos movimento “para dentro” ou “para fora” da superficie.
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Ao descrever fendmenos que variam no espago € no tempo, devemos incluir uma
variavel temporal no elemento de linha Euclidiano, transformando a equacao (2) em:

ds® = cdt? — (do* + dy? + dz?)
ou
ds® = c*dt® — (dr® +r%d6” + 1°sen0d”)

Em geral, relagdes que descrevem a distincia ds entre dois pontos no espago sao
chamadas de métricas. As métricas (4) e (5) sdo também conhecidas como métricas de
Minkowski, bastante usadas em calculos na Teoria da Relatividade Restrita. Como
tentamos descrever o Universo com modelos baseados na TRG, ¢ necessario que
sejamos capazes de incluir a forma do espaco-tempo que descreve o Universo na
métrica desejada. Como veremos mais a frente, supomos, como hipotese de trabalho,
que o Universo ¢ homogéneo e isotropico.

De vérias métricas possiveis, existem somente trés que satisfazem as condi¢des de
homogeneidade e isotropia: um Universo plano (ou Euclidiano, em que a soma dos
angulos internos de um tridngulo ¢ igual a 180 graus), um Universo aberto (em que a
mesma soma ¢ menor que 180 graus) ou um Universo fechado (em que a soma ¢ maior
que 180 graus). Sem entrar em detalhes, vamos mencionar que a métrica que incorpora
essas trés possibilidades foi descrita na década de 30 por Howard Robertson (1903 —
1961) e Arthur Walker (1909 — 2001) e ¢ conhecida por métrica de Robertson-Walker:
2 2 7,2 5, dr? 2 192 22072
ds® = c*dt* — R(t)*(———— + r=df° + r°sen“0d¢*)
1 — kr2 :

Ela incorpora as trés possibilidades de curvatura na varidvel k, e a expansdo do
Universo, no termo R(t), também chamado “fator de escala”. E ele quem descreve se
distancias césmicas estdo aumentando ou diminuindo com o passar do tempo. Podemos
imaginar essa métrica como uma extensdo da métrica de Minkowski para um espago
homogéneo e isotropico, ndo plano e ndo estatico.

As equagdes de Einstein (1) relacionam a evolug¢do de R(t) com a pressdao e a energia
expressa em Tuv. Usando a métrica de Robertson-Walker, os termos de (1) sdo
calculados explicitamente e, considerando que a energia no Universo pode ser tratada
como um fluido perfeito, substituimos esses valores em (1) e o resultado sdo as
chamadas equagdes de Friedmann, que descrevem um fluido homogéneo num Universo
homogéneo e isotropico em expansao:

R, _ 81Gp A& KC\ 9
R B AnGp p+ 3p Ac?
® = 3 Ca )3
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Na equagdo (7a), o termo a esquerda descreve, de forma simplificada, a energia cinética
da expansdo, com dimensdo de (velocidade)’. O lado direito possui diversos termos de
inércia, caracterizando, de forma simplificada, as energias potenciais dos diversos
parametros cosmologicos: a matéria-energia, representada por p, a energia do vacuo
(sobre a qual falaremos quando tratarmos de energia escura), representada por A e a

curvatura, representada por i

A segunda equagdo (7b) descreve a aceleracdo do Universo, e resume a fisica que
governa a expansdo, em que p a ¢ pressao de radiagdo e p ¢ a densidade de matéria-
energia. No caso de p << p, o Universo ¢ desacelerado pela presenga de matéria (caso
em que o Universo serd ndo relativistico). Para um universo dominado por matéria
relativistica (p = p/3), a desaceleragdo serd o dobro do caso ndo relativistico. No caso de
p = -p, o Universo ¢ dominado pela energia do vacuo (em que A assume o papel da
chamada Energia Escura), ocorrendo a aceleragdo da expansao.

9.3 O UNIVERSO PRIMORDIAL

9.3.1 COMPOSICAO

O cendrio previsto pelo MCP sugere que o Universo foi criado ha cerca de 14 bilhdes
de anos, a partir de um estado de densidade, temperatura e pressdo extremamente altas.
Esse evento ¢ conhecido como Big Bang (Grande Explosdo) e considera-se que o
Universo comegou a expandir-se e resfriar-se a partir desse instante, considerado o
“instante zero (t=0)". Todas as referéncias a intervalos de tempo cosmoldgicos sdo, em
geral, feitas em relacdo ao “instante zero”.

Até cerca de 0,01 segundos, a temperatura era muito alta e havia formacao e aniquilagao
incessante de pares de particulas elementares. Essa época era conhecida como a “fase
hadrénica”, quando o plasma de quarks e gluons (constituido dos pares acima
mencionados) transformou-se em “hadrons” apds a temperatura cair para valores abaixo
de 1 bilhdo de graus K. Nesse momento, a producdo e aniquilagdo de pares e as reacdes
nucleares cessaram, deixando como resultado elétrons, protons e néutrons (nossos
conhecidos, que formam a matéria comum que constitui a Terra e as moléculas
organicas presentes nos organismos vivos). Também restaram fotons e neutrinos,
particulas dificeis de serem detectadas e que possuem massa extremamente pequena
(cujo valor foi recentemente estimado), e carga elétrica nula. A composi¢ao do Universo
hoje inclui hadrons (prétons e néutrons), I€ptons (elétrons e neutrinos), radiagdo e duas
componentes desconhecidas, a Matéria Escura e a Energia Escura, que constituem a
maior parte dessa composicdo. A proporcdo das componentes do Universo estd
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representada na Figura 9.4. Note o disco a direita, que representa TUDO o que pode ser

diretamente observado por emissdo de radiacdo eletromagnética no Universo.
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0. 5%y

Figura 9.4 — Esquerda: Distribui¢@o das componentes do Universo; Direita: distribuigdo de matéria

ordinaria, considerando barions e 1éptons (neutrinos). Fonte: Wikimedia Commons (2017)

9.3.2 UMA BREVE HISTORIA TERMICA

A temperatura da RCFM diminui com a expansao do Universo e esta diretamente ligada

ao redshift pela relacao

Trerv(2) =Trorm, (14 2)

e pode usada como alternativa ao tempo ou ao redshift para parametrizar a historia do

Universo. Os principais eventos da historia térmica do Universo sdo:

t < 10™* s (E > 10" GeV) — momentos proximos a chamada escala de Planck,
em que a relatividade geral deixa de ser vélida, e o Universo encontra-se no
regime da gravitacdo quantica. A questdo do que ¢ a singularidade de onde o
Universo foi formado ¢ extremamente importante neste regime;

10 - 10" s (10" GeV — 10 TeV) — a energia disponivel logo apos a separagio
da forca gravitacional das outras forgas, em ~ 10™ s e, nesse periodo o Universo
entra no regime da relatividade geral, embora sua composi¢cdo “quimica” seja
incerta. O processo de expansdo inflaciondria, que sera descrito adiante, ocorre
nesse intervalo (t ~ 10 s), bem como o surgimento da assimetria matéria —
antimatéria;

10" — 10"% s (10 TeV — 100 GeV) — nesse regime o modelo em que as forgas
eletrofraca e nuclear forte ¢ valido e as reagdes que ocorrem nesse intervalo de
energias pode ser reproduzido nos aceleradores de particulas atuais;

10° s (~ 200 MeV) — a transi¢io gliion — quark ocorre nessa faixa de energias,
confinando-os em barions e mésons e criando os prétons e néutrons usados na
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nucleossintese primordial;

0,2 s (~1 — 2 MeV) — os neutrinos primordiais desacoplam-se das demais
particulas nessa época e a razdo entre protons e néutrons ¢ estabilizada. O
niamero de néutrons livres nessa €poca determina a abundancia dos elementos
leves descrito na sec. 9.3.4.

1 s (~ 0,5 MeV) — a energia disponivel ¢ da ordem da massa de repouso dos
elétrons e positrons. A aniquilagdo de pares deixa um excesso residual de
elétrons sobre positrons, da ordem de 1 elétron para cada bilhdo de fotons
produzidos, que encontram-se em equilibrio térmico;

200 — 300 s (~ 0,005 MeV) — a energia disponivel favorece as reacdes nucleares
e permite a juncao de protons e néutrons livres em atomos de Deutério, Hélio e
Litio;

10" s (~ 1 eV) — essa época corresponde & igualdade entre as densidades de
matéria e radiagdo, separando as épocas de dominag¢do de cada uma sobre a
dindmica do Universo;

102 — 10" s (< 0,1 eV) — nessa época, protons e elétrons que se encontravam
livres até entdo passaram gradualmente a se combinar para formar atomos de
Hidrogénio. Com a combinagdo, o processo de interagdo entre fotons e elétrons,
conhecido como espalhamento Thomson, tornou-se insignificante e o Universo
tornou-se transparente a radia¢do (Figura 9.5). A trajetéria de um foton, antes
limitada devido as colisdes sucessivas com os elétrons livres, passou a ser da
mesma ordem de grandeza do Universo. Este processo ¢ conhecido como
desacoplamento.

Figura 9.5 —A esquerda, o acoplamento causada pelo espalhamento Thomson obriga os fétons a

percorrerem um caminho aleatdrio. Apds a recombinagdo (a direita), os fotons podem ser propagar

livremente pelo Universo. Fonte: http://universeadventure.org.

10"~ 10" s (T < 10 K) — inicio da formagio de estruturas a partir das flutuacdes
de densidade primordial, como consequéncia das instabilidades gravitacionais.
Duas questdes nao resolvidas aparecem nessa época: a natureza da matéria e da
energia escuras.
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A temperatura dos fétons da RCFM decresce proporcionalmente a taxa de expansao do
Universo, mas mantendo suas caracteristicas. Hoje sua temperatura ¢ de ~ 2,7260 K,
praticamente uniforme em todo Universo € nos permite estimar que o aumento relativo
do tamanho do Universo nesse periodo, considerando que a temperatura na época do
desacoplamento entre a matéria e a radiagdo era cerca de 3000 K, foi de um fator 1000
(~3000/3). Logo, o Universo hoje ¢ mil vezes maior que na época da recombinagao.

A Figura 9.6 apresenta um resumo da historia térmica, com os equivalentes em energia,
temperatura e tempo. Conforme olhamos para pontos mais distantes do vértice, olhamos
para objetos mais distantes de nds e, como consequéncia, cada vez mais jovens.
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Figura 9.6 — Diagrama descritivo da histéria do Universo. Os numeros na parte inferior descrevem,
respectivamente, o tempo (época) e a energia (temperatura) correspondentes a cada evento. Cada linha
magenta representa um grande evento na historia cosmica. Da esquerda para a direita: época da Grande
Unificagio (10* s); inflagio (107* s); desacoplamento das forcas eletrofraca e forte (107 s);
nucleossintese primordial (entre 107 s e 180 s); desacoplamento matéria-radiagdo (3 x 10> anos);
formagdo de estruturas (1 x 10° anos); época atual (12 x 10’ anos). Fonte: Particle Data Group, LBNL

(2008).
9.3.3 INFLACAO

O Universo observavel hoje ¢ extremamente homogéneo e isotropico e ¢ dificil explicar
porque partes do Universo muito distantes, e sem nenhuma conexao causal (ou seja,
situadas a distancia maior do que o raio do Universo hoje) que possa justificar essa
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isotropia, tem as mesmas propriedades globais. Isso ¢ conhecido, entre os especialistas,
como a questdo do horizonte.

A relagdo entre a lei de Hubble, que governa a expansao do Universo, e a gravidade,
que a desacelera, também parece ser extremamente bem ajustada. Um pequeno desvio
nesse balango entre energia cinética e potencial poderia causar um colapso imediato do
Universo ou uma expansdo tdo rapida que ndo haveria tempo de formar estruturas.
Assim, a densidade do Universo (que, de forma simplificada, pode ser comparada a
razao entre as energias cinética e potencial) tem que ser igual a unidade. A implicagdo
disso ¢ que o Universo deve ser plano. No jargdo cosmoldgico, esse ¢ o chamado
problema da planura.

A proposta de um Universo em expansao extremamente rapida, num intervalo de tempo
extremamente curto, ¢ possivel se, nesse tempo, a gravidade exer¢a uma pressdo
negativa acelerando o Universo, de forma que o fator de escala a ~ ¢'", em que t & o
tempo proprio do Universo e T ¢ a temperatura (ou energia média). Esse processo ¢é
chamado de Infla¢do, e foi inicialmente proposto por Alan Guth (1947 — ) e Paul
Steinhardt (1952 — ) em 1980. A Inflagio deve ter ocorrido entre 107* s e 107 s,
causando o aumento do raio do Universo por um fator ~ e'® ~ 10" (10?° m para ~ 10"’
m).

A Inflagdo permite que os problemas da planura e do horizonte sejam resolvidos de uma
forma elegante, fazendo com que regides causalmente desconectadas no Universo hoje
possam apresentar as mesmas propriedades, uma vez que, antes da Inflagdo, elas
estavam em contato causal. A definicdo mais geral de Inflagdo ¢ “uma época de
expansdo exponencial do Universo, quando a gravidade atua como uma for¢a negativa”.

Alguns problemas, entretanto, surgem ao adotarmos a ideia de um Universo
Inflaciondrio. Por exemplo, como explicar porque a gravidade torna-se repulsiva
durante um infinitésimo de segundo? Qual seria 0 mecanismo disparador do processo
inflacionario? Os modelos de fisica de particulas conseguem explicar a energia
necessdria para essa aceleracdo em termos da relagdo entre pressdo e densidade
existente na eq. de Friedmann (7b).

Por outro lado, uma das grandes previsdes da Inflacdo, confirmada na década seguinte, é
que deveria haver pequenos desvios dessa homogeneidade em grande escala, e que
essas “perturbacdes” deveriam ter um espectro caracteristico, que sdo vistas hoje
diretamente como as perturbagdes da RCFM. Sua origem sdo as flutuagdes quanticas,
presentes no fluido matéria-radiag¢do; durante a Inflagdo seus comprimentos de onda sdao
amplificados como todo o resto do Universo, tornando-se macroscopicos. O resultado
hoje ¢ um espectro de flutuagdes de matéria com basicamente as mesmas propriedades
em num enorme intervalo de comprimentos de onda, ou invariantes em escala.
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As perturbagdes produzidas durante o processo inflacionario sdo do tipo escalar (que
estdo correlacionadas com as flutuacdes de temperatura da RCFM) e tensoriais
(correlacionadas com ondas gravitacionais) e que produziriam um certo tipo de
polarizagdo na RCFM conhecido na literatura como modos B, ou rotacionais.

9.3.4 NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

Embora a andlise espectral da luz emitida por estrelas e galaxias seja dominada por
elementos mais pesados que o Hidrogénio e o Hélio, aqueles sdo muito mais raros do
que os dois mais leves. Comparativamente, menos de 2% da massa da Galaxia ¢é
composta de elementos mais pesados que o Hélio. Pode-se aproximar essa abundancia
dizendo que, se pesarmos toda a massa disponivel no Universo, cerca de 75% ¢
Hidrogénio, 24% ¢ Hélio e 1% corresponde a todo o resto dos elementos presentes na
natureza. Os fisicos e cosmodlogos acreditam que a razdo da composi¢do quimica do
Universo ser assim ¢ porque Hidrogénio e Hélio foram criados nos primeiros instantes
do Universo.

O processo de criagdo, que ocorreu de ~ 0,01 s a ~ 200 s, dependia das fases anteriores,
em que a quantidade de elétrons, neutrinos, protons e néutrons livres ditaram a taxa de
reacdes. Particularmente, a diferenca de massa entre proton e néutron, e o fato de
néutrons livres terem uma meia vida bastante curta (cerca de 10 minutos), combinados
com a expansdo do Universo, definiram a composi¢do quimica inicial. Um Universo
com a taxa de expansdo diferente ou com um valor da constante de estrutura fina o #
1/137 certamente teria uma outra forma.

A primeira andlise das condi¢des extremas do Universo jovem foi feita por George
Gamow (1904 — 1968) e colaboradores, em 1948, que descobriram que a composi¢do do
Universo jovem ndo deveria conter outros elementos além do H, D, He e Li. Os célculos
atuais indicam que sua distribui¢io obedece as propor¢des mostradas na Figura 9.7. E
sabido pelos astronomos que praticamente todos os elementos mais pesados que o Hélio
sdo formados no interior das estrelas, durante as rea¢des nucleares que as fazem brilhar,
ou na fase de supernovas, quando os elementos mais pesados que o Ferro (até o Uranio)
sdo sintetizados.
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Figura 9.7 — Abundancia relativa dos elementos leves em relagdo ao Hidrogénio. A linha vermelha
central define os valores para cada um dos elementos, estimado a partir de medidas do satélite WMAP,

considerando que a descri¢do do Universo concorda com o MCP (Fonte: https://map.gsfc.nasa.gov/).

O trabalho tedérico sobre a nucleossintese explicou completamente a origem dos
primeiros elementos mais pesados que o Hidrogénio e somente restou uma explicacdo
cosmologica para a abundancia observada do Hidrogénio e do Hélio. A teoria de
Gamow aplicada ao MCP fornece a propor¢do exata observada dos dois elementos,
sendo que o momento da formacdo ocorreu nos primeiros minutos depois do Big Bang,
quando a temperatura era da ordem de 1 bilhdo de graus Kelvin. As observagdes da
abundancia de Hélio no Universo atual permitem determinar, indiretamente, as
condig¢des fisicas cerca de dois a trés minutos apds a criacdo do Universo. A partir desse
ponto “para tras”, isto €, na dire¢do do “instante zero”, somente podemos deduzir algo
sobre o Universo através de calculos, simulacdes e especulagdes tedricas.

9.3.5 ARADIACAO COSMICA DE FUNDO EM MICROONDAS

A RCFM ¢ uma forte evidéncia de que o Universo, em uma época distante no passado,
era muito mais denso e quente do que ¢ hoje. Para produzir uma radiagdo com suas
caracteristicas, o Universo deveria ser completamente diferente do que vemos hoje nos
céus. Nessa época ndo existiam ainda planetas, estrelas e galdxias, pois o Universo
estava completamente preenchido pelo “plasma primordial”, constituido somente de
radiagdo e particulas elementares extremamente quentes. Sua descoberta em 1964

-9.25 -



trouxe uma nova era de observacdes para confrontar os modelos cosmologicos, até
entdo praticamente restritos a consideragdes tedricas.

A RCFM, formada cerca de 380 mil anos ap6s o Big Bang, foi-se resfriando por causa
da expansdo e hoje a temperatura medida ¢ de 2,726 K. Essa temperatura corresponde a
faixa de micro-ondas no espectro eletromagnético e ¢ praticamente uniforme em todas
as regides do céu. Além disso, a poténcia dessa emissdo ¢ distribuida num grande
intervalo de frequéncias, ao invés de estar concentrada numa unica frequéncia, como
acontece com um transmissor de radio normal.

Medidas da RCFM sao feitas num intervalo entre dezenas e centenas de GHz, em toda a
esfera celeste, preferencialmente fora do plano da Via Lactea. Das medidas feitas desde
sua descoberta, em 1964, concluimos que ela tem praticamente as mesmas
caracteristicas de quando foi criada, exceto pela temperatura, que diminuiu por causa da
expansdo do Universo. A evolugdo posterior do Universo, durante o processo de
formagdo de estruturas ndo afetou significativamente as propriedades a RCFM, de modo
que a temperatura hoje pode ser relacionada com a temperatura em um redshift, como
descrito anteriormente.

A RCFM ¢ considerada um residuo cdésmico praticamente intocado e nos oferece uma
excelente oportunidade de estudar os detalhes do Universo jovem. Os mecanismos de
origem e evolucdo das estruturas que vemos hoje no Universo estdo diretamente ligados
as condicdes fisicas no Universo jovem, impressas nas caracteristicas da RCFM, de
modo que estuda-la ajuda nossa compreensdo daqueles processos. A RCFM pode ser
estudada através de seu espectro, sua distribuicdo angular de temperatura e sua
polarizagao.

O MCP prevé que a RCFM deve apresentar um espectro conhecido como espectro de
corpo negro, cuja forma depende somente da temperatura do corpo emissor, descrito
como um conjunto de medidas da intensidade em diferentes frequéncias. O melhor
resultado até a presente data foi obtido pelo satélite COBE, em 1994, e pode ser visto na
Figura 9.8.

A medida do espectro indica que a temperatura da RCFM ¢ de ~ 2,726+0,001 K com o
pico de emissdo na faixa de micro-ondas. Como exemplo comparativo, o espectro de
corpo negro do Sol, cuja temperatura ¢ de 6000 K, possui o pico numa frequéncia
correspondente a luz visivel. O comportamento quase perfeito de corpo negro da RCFM
indica que houve poucos fendomenos globais que afetassem o equilibrio termodinamico
entre radiagdo e particulas antes de 380.000 anos.
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Figura 9.8 — Espectro de corpo negro teérico com T = 2,726 K, superposto a medidas feitas por diferentes
instrumentos no solo, a bordo de baldo, a bordo de foguete ¢ a bordo do satélite COBE. O pico encontra-
se proximo da freqiiéncia de 200 GHz. A escala de intensidade no eixo Y ¢ de intensidade por angulo
solido por frequéncia. Fonte: https://inspirehep.net/record/1295471/plots.

O estudo da distribuicdo angular da RCFM mostra a existéncia de pequenas flutuacdes
de temperatura em torno de 2,7 K. Essas flutuagdes, ou anisotropias, contém
informagdo sobre a distribuicdo de matéria no Universo jovem. Sua amplitude ¢ da
ordem de uma parte em 100.000, ou 107°. Podemos fazer uma comparagio para ilustrar
essa diferenca. Se pudéssemos esticar “perfeitamente” um lencol de 1 km x 1 km, ao
observa-lo de longe, teriamos a sensacdo de que ele ndo possui nenhuma ruga ou
amassado. Isso ¢ o equivalente a observar a distribuicdo de 2,7 K na RCFM. As
flutuacdes de temperatura corresponderiam a pequenas ondulagdes no lengol, de poucos
centimetros de amplitude. Apesar de sua baixa amplitude, sdo elas que deram origem as
estruturas extremamente complexas que observamos hoje no Universo.

Em 1992, o satélite COBE (Cosmic Background Explorer), langado pela NASA com o
proposito de estudar as caracteristicas da RCFM detectou, de maneira conclusiva, que a
distribuigdo de temperatura da RCFM apresenta anisotropias da ordem de 10~ (Figura
9.9, superior). Logo apos o resultado do COBE, diversos experimentos confirmaram a
existéncia de flutuacdes na RCFM em diferentes escalas angulares. Em 2003 e 2013, os
satélites WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, da NASA) e Planck (da
Agéncia Espacial Européia — ESA) publicaram resultados que mostram, em muito mais
detalhes, exatamente o mesmo tipo de estrutura medida pelo COBE em 1992 (Figura
9.9, centro e em baixo).
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COBE: 1990

Resolution: 7°
Sensitivity: x1
Cost: 600 M$

WMAP: 2003
Resolution: 0.13°
Sensitivity: x5
Cost: 300 M$

Planck: 2012

| Resolution: 0.08°
.| Sensitivity: x15
Cost: 1000 M$

Figura 9.9 — Comparagdo entre os mapas das flutuagdes de temperatura feitos pelos trés satélites
dedicados a medir a RCFM. As manchas azuis (mais frias) e vermelhas (mais quentes) correspondem as
flutuagdes de temperatura no Universo jovem. Deve-se notar o aumento de qualidade dos mapas,
correspondentes a melhor resolugdo dos detectores. Fonte: http://slideplayer.com/slide/10583101.

Devido ao acoplamento entre matéria e radiagdo no Universo jovem, esperava-se que
existissem oscilagdes, equivalentes as ondas acusticas, no fluido. A distribui¢do das
anisotropias da RCFM apresenta uma série de picos, chamados de picos acusticos,
descritos como um oscilador harménico amortecido (Figura 9.10). Esses picos, cuja
posi¢do e amplitude variam em funcdo da escala dos processos fisicos, contém
informagdes sobre a quantidade e o tipo de matéria que constitui o Universo, sua idade e
sua geometria.

A terceira caracteristica da RCFM ¢ a existéncia de um grau de polarizagdo na
distribuicdo angular, devido a diferentes processos fisicos: espalhamento devido a
interagdo dos elétrons com os fotons na ultima superficie de espalhamento
(espalhamento Thomson), injecdo de radiacdo durante a formagdo das primeiras estrelas
e a distor¢do do espaco-tempo causada por ondas gravitacionais produzidas durante a
Inflagdo.

Uma onda eletromagnética ¢ dita linearmente polarizada quando o seu campo elétrico se
encontra oscilando sempre numa mesma dire¢do. Caso a direcdo varie com o tempo, a
onda sera circularmente polarizada. Em geral, um campo de radiacdo qualquer, que ¢ a
superposi¢do de ondas eletromagnéticas polarizadas em todas as direcdes, apresenta
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apenas uma porcentagem de sua intensidade total com uma polarizacdo bem definida,
gerando um padrdo que pode ser mapeado.

Harménico
Fundamental

Primeiro
Harmoénico

E

Intensidade

Segundo
Harmonico

* Escala angular
- do Horizonte

-
L : L 1

Escala Angqular

Figura 9.10 — Espectro de poténcia angular das flutuagdes de temperatura da RCFM. Em destaque
encontram-se 0s picos acusticos, causados por diferentes processos fisicos antes e durante o periodo da
recombinagdo. Fonte: Autoria propria.

O padrao de polarizagdo observado segue o padrao das flutuacdes observadas na
RCFM. Os primeiros resultados de medidas de polarizagdo s6 foram anunciados em
2002, apesar de as primeiras tentativas para detecta-la terem comegado na década de 70.
Para a RCFM, esta fracdo polarizada corresponde de 0,1% a 1% da amplitude das
flutuacdes de temperatura, dependendo do processo fisico que deu origem a polarizagao.

A distribuicdo da polarizagdo no plano do céu pode ser sempre decomposta em uma
componente gradiente € uma componente rotacional, da mesma forma que um campo
vetorial pode ser descrito pela soma dos termos gradiente e rotacional. Essa técnica ¢é
extremamente util pois os processos fisicos que geram polarizagdo produzem
componentes rotacional, ou tensorial (ondas gravitacionais) e gradiente, ou escalar
(espalhamento Thomson).

Fendmenos presentes no momento da recombinagdo produziram polarizagdo escalar
através do espalhamento Thomson dos fétons pelos elétrons do fluido primordial, com
uma intensidade da ordem de 1%. Mais tarde, quando as primeiras estrelas de grande
massa surgiram (cerca de 200 milhdes de anos apos o Big-Bang), a luz que elas
emitiram foi capaz de ionizar as moléculas de Hidrogénio que permeavam o Universo,
num processo conhecido como reionizagdo. Os elétrons liberados durante a reionizagao
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também interagiram com os fétons presentes no meio, inclusive aqueles da RCFM,
polarizando-os numa taxa de ~ 1%, escalas angulares de varios graus.

Deformagdes no espago-tempo, decorrentes da passagem de ondas gravitacionais
produzidas durante a Inflagdo, distorcem o plasma primordial, introduzindo uma
orientacdo na distribuicdo de temperatura no espago-tempo, que ¢ descrita por um
tensor. O espalhamento dos fotons pelos elétrons nesse caso polariza a radiacdo por uma
fracdo < 0,1%, devido a pequena amplitude das ondas gravitacionais. Este tipo de
polarizagdo tem caracteristicas distintas e permitem uma completa caracterizagdo das
ondas gravitacionais que a produziram.

O padrao de polarizacio gradiente (ou escalar) da RFCM, feito com os dados de 5 anos
coletados pelo satélite WMAP, ¢ representado pelos segmentos de reta pretos, sobre a
distribuicao das flutuacdes de temperatura (Figura 9.11). J4 uma simulagdo dos modos
rotacionais (ou tensoriais) pode ser vista na Figura 9.12.

9.4 O UNIVERSO NAO-HOMOGENEO

Uma das sugestdes mais atraentes (e também a mais simples) para explicar o processo
de formagdo de estruturas ¢ considerar que a gravidade causou a aglutinagdo de matéria
em regides que, apés o desacoplamento entre matéria e radiagcdo, eram inicialmente um
pouco mais densas que suas vizinhangas. Durante milhdes e milhdes de anos, esse
processo foi acontecendo, sem interrupgao, e foi comprimindo essas regides porque, a
medida que mais matéria ia sendo trazida, a gravidade tornava-se mais e mais forte, até
que galéxias e outros objetos comecaram a se formar.

‘ 25.9 micro K —200 _ e 200 micro K

Figura 9.11 — Mapa de flutuagdes de temperatura da RCFM, com resolugdo angular de 1°, contendo os
segmentos de reta superpostos as flutuagdes, produzido com os dados de 5 anos do satélite WMAP.
Fonte: Kim et al. ArXiv:0810.4008 [astro-ph] (2008).
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Polarization Patterns

Viayne Hu

Figura 9.12 — O padrdo gradiente (escalar) ¢ chamado de modo E (E-mode) no jargdo dos pesquisadores
da RCFM. O padrio escalar é simétrico, refletindo as condigdes fisicas que o geraram (espalhamento
Thomson). O padrdo rotacional (tensorial) indica uma distor¢do da radia¢do devido a interagdo com
objetos massivos pelos quais ela passou (ou pela altissima densidade do Universo primordial, onde ela
também pode ter sido gerada), permitindo o mapeamento da distribui¢do de matéria ao longo do caminho
otico da RCFM. Fonte: Wayne Hu (2001).

A dindmica do Universo representado pelo MCP parte da TRG, o suporte observacional
¢ dado pelas observacdes da RCFM, da velocidade de recessdo das Galéxias, da
expansdo acelerada hoje observada no Universo e pela abundancia de elementos leves
(H, He, D, Li). O paradigma da instabilidade gravitacional ¢ responsavel por utilizar as
flutuacdes de matéria para formar as estruturas que observamos e consideramos que
essas flutuagdes, ndo importa o tamanho, tem essencialmente a mesma amplitude.

As perguntas que o MCP deixa sem resposta, entretanto, sdo tao interessantes quanto as
que ele responde: porque a geometria do Universo deve ser aproximadamente plana?
Por que a RCFM apresenta flutuagdes tdo pequenas? Quem gerou as flutuagdes de
densidade que evoluiram para formar as estruturas? Onde estdo as particulas estranhas,
previstas pela Fisica de Particulas e provavelmente criadas no Universo jovem? As
respostas a essas perguntas sdo tratadas como uma extensdo ao MCP e, apesar de
interessantes e parcialmente respondidas no contexto do Universo Inflacionario, ndo
serdo discutidas nesse texto.

9.4.1 COLAPSO GRAVITACIONAL

Conforme mencionamos anteriormente, observamos que as galaxias distantes estdo se
afastando umas das outras e deduzimos que o Universo estd em expansdo. Isso nos leva
a pensar que o Big Bang foi o comego de tudo. As principais motivagdes da Cosmologia
sdo medir tamanho, idade e forma do Universo. Por tamanho entendemos a maior
distancia que podemos estudar; a idade ¢ contada em relag@o ao instante zero e a forma
estd ligada a geometria do Universo, definida pela quantidade de matéria existente.
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A Cosmologia tenta tracar um perfil da evolug¢do do Universo da época densa e quente,
quando o Universo era composto de uma mistura de gas e radiacdo em equilibrio
térmico, para o estado extremamente complexo e diversificado que vemos hoje, com
galéxias, estrelas e planetas concentrados em certas partes do céu e regides vazias em
outras. As grandes estruturas observadas no céu hoje (aglomerados e superaglomerados
de galaxias) parecem ter sido formadas a partir de pequenos desvios do equilibrio no
Universo jovem e a forca da gravidade fez com que regides mais densas (com mais
matéria) se expandissem mais lentamente e, colapsando sob o efeito de sua propria
gravidade, se aglutinassem para formar os primeiros objetos. Ainda hoje, sabemos
pouco sobre esse processo de evolugdo.

Resultados dos satélite WMAP e Planck indicam que a formagdo dos primeiros objetos
ocorreu cerca de 100 — 200 milhdes de anos apo6s o Big Bang, e dai para formagao das
primeiras galaxias, foram mais algumas centenas de milhdes de anos. Acredita-se
também que o processo de formac¢do aconteceu das pequenas para as grandes estruturas,
com estrelas se formando primeiro e juntando-se posteriormente para formar galdxias
(uma evolugdo hierarquica conhecida como bottom-up).

O entendimento atual ¢ que as grandes estruturas se formaram a partir do colapso inicial
da matéria escura, interagindo somente através da gravidade. Embora o tratamento
completo do colapso exija o uso da TRG, uma compreensdo razoavel do fendmeno pode
ser obtida usando-se o formalismo mais simples, baseado nas leis de Newton.

Podemos considerar o contraste de densidade op/p, em que p ¢ a densidade de matéria,
para descrever os cenarios de colapso gravitacional. O regime em que op/p < 1 € um
regime linear, quando as perturbagdes crescem lentamente. Quando dp/p > 1, o
crescimento das perturbagdes torna-se ndo linear, desacoplando-se da expansdo cosmica
em que estava contido até entdo, formando as estruturas singulares, independentes e
gravitacionalmente ligadas que sdo observadas hoje.

As questdoes a serem respondidas sobre o colapso gravitacional das perturbacdes de
densidade primordial dizem respeito: 1) aos mecanismos de evolu¢do em um Universo
em expansdo, e 2) as condi¢des iniciais necessarias para a formacao de estruturas.

O problema do colapso pode ser abordado através do chamado formalismo de Jeans,
que descreve o colapso de uma estrutura gravitacionalmente ligada, a partir da relagao
de dispersao
2 2 2
w” = c k" — 4rGpg

em que cs ¢ a velocidade das perturbacdes no meio, k é o inverso do comprimento de
onda A da perturbagdo (=2m/A), po € a densidade das perturbacdes e G ¢ a constante de
gravitacdo Universal. Dai, derivamos o comprimento de onda tipico de uma
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perturbagdo, A;, que define o tamanho tipico que uma perturbacdo deve ter para resistir
ao colapso gravitacional:
7

Ay = CS<G—p)1/2

A regido em que a perturbagdo se encontra torna-se instavel se A > A,

O passo seguinte ¢ tratar o problema considerando que a regido que pode colapsar
encontra-se em um Universo em expansao, de forma que a densidade média decai com a
expansdo. Nesse caso, o contraste de densidade pode ser escrito como:

_9p _pla) —pola) _3 Q-1
8= p po(a) 5 Qo )

em que € ¢ a densidade critica do Universo. O caso relativistico ndo serd discutido
nesse texto, mas podemos destacar o seguinte: o crescimento das perturbacdes depende
do fator de escala, crescendo inversamente a variacao do redshift, seguindo a forma:

Po = PO (750)a_3 (t)

As solugdes para as flutuagdes de densidade o ~ dp/p, para A >> A; sdo da forma:

04 (t) = 5+(ti)(t—i)z/3
-(6) = 8- (t:) ()"

em que a solugio (+) descreve o crescimento das perturbagdes com o tempo. E
interessante chamar a atencdo para a diferenca entre os colapsos estaticos e dindmicos a
partir do comprimento de onda de Jeans: a expansdo do Universo retarda o crescimento
exponencial das instabilidades e resulta no crescimento, para os modos instaveis, que
obedece a uma lei de poténcia.

9.4.2 FORMACAO DE ESTRUTURAS

Face ao que ja comentamos sobre as flutuagdes de densidade primordial, ndo ¢ surpresa
notar que galdxias existam, em sua maioria, em grupos e aglomerados. Galdxias e
estruturas em grande escala sdo uma consequéncia das condi¢cdes a que o Universo
jovem estava sujeito. O que surpreendeu os astronomos nas décadas de 80 e 90 ndo foi a
existéncia, mas o tamanho das estruturas. Vazios tipicos de até¢ 200 milhdes de anos luz
e uma estrutura conhecida como “A Grande Muralha”, que se estende por mais de 500
milhdes de anos luz e ¢ a maior estrutura identificada no Universo até a presente data,
sdo alguns dos resultados encontrados nos levantamentos de objetos distantes.
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A logica por tras do processo de formacao de estruturas ¢ que, embora galaxias distantes
se afastem umas das outras a medida que o universo se expande, a gravidade atrai
galdxias vizinhas entre si, formando grupos, aglomerados e enormes filamentos
constituidos por centenas de milhares de galdxias. Muitas dessas estruturas sdo visiveis
em mapas que cobrem regides de milhares de graus quadrados no céu.

A teoria ¢ baseada na TRG e busca resolver as equacdes que descrevem a evolugdo das
perturbagdes de densidade do Universo. Os célculos supdem que o Universo jovem
possui perturbagdes aleatorias, energia escura e diversos tipos de matéria escura. As
equacdes que descrevem o acoplamento gravitacional e outros processos fisicos
relevantes sdo resolvidas numericamente por supercomputadores. Os calculos mostram
que as flutuagdes crescem, conforme previsto nas teorias que envolvem instabilidades
gravitacionais, conforme apresentado na se¢do 9.3.1. Os resultados das simulacdes
computacionais sdo comparados com as observagdes feitas, ajustes sdo feitos nos
modelos que os computadores produzem e os calculos sdo refeitos. A analise dessas
comparagdes também ¢ capaz de ajudar a colocar limites nos parametros que descrevem
a matéria escura e da energia escura no Universo.

O objetivo de mapear essas estruturas, em diferentes distancias, ¢ entender os processos
de formagdo e aglomeragdo das estruturas do Universo. Note que aqui estamos usando,
de modo pouco rigoroso, o fato de que, quanto mais longe em distancia podemos
enxergar, mais “para tras no tempo” estamos indo. Esses mapeamentos podem ser
comparados a fotografias do Universo em diferentes épocas, permitindo mapear a
evolucdo desde pouco depois do surgimento da RCFM (apds o desacoplamento entre a
matéria e a radiacdo), até periodos bem mais recentes, quando o Universo ja estava
“aglomerado”, e muito mais diferenciado.

Fazer mapas de galdxias em trés dimensdes requer um conhecimento de quao distantes
os objetos se encontram de nos. Isso ¢ feito a partir da determinacdo dos redshifts:
quanto maior o redshift, maior a velocidade e mais distante o objeto se encontra de nos.
Hoje existem alguns levantamentos, tais como APM, 2MASS, 6dF, 2dF, SSDS, cada
um com milhares a milhdes de objetos mapeados. Em contraste, ha 40 anos atrés, o
nimero médio de galdxias com redshift conhecido era de apenas 2700.

Resultados recentes mostram evidéncias de que existem diversas estruturas com
dimensdes extraordinarias (~ 80 x 100 x 100 Mpc, ~ 70 x 140 x 140 Mpc). Existem
ainda evidéncias, por observagdes da linha de emissdo do Hidrogénio da série de
Lyman, de que existem objetos a distancias até¢ 2700 Mpc, embora eles sejam poucos e
espalhados pelo Universo observavel (em termos de distribuicdo angular). As distancias
envolvidas no estudo das estruturas em grande escala variam de alguns milhdes
(tamanhos tipicos de pequenos grupos de galaxias) a varias centenas de milhdes de anos
luz (distancias da ordem da “Grande Muralha”).
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O primeiro dos grandes levantamentos feito de forma automatizada foi o APM
(Automated Plate Measuring), liderado pela Universidade de Cambridge e publicado em
1990, por John Maddox (1925 — 2009) e colaboradores. Mais de 2 milhdes de galaxias
foram observadas em uma regido de 100 graus de diametro centrada em direcdo ao pdlo
sul da Via Lactea (Figura 9.13). As regides brilhantes indicam mais galdxias, enquanto
as cores mais azuis indicam galdxias médias maiores. As elipses escuras excluem
regides em que as estrelas locais brilhantes dominam o céu. Muitas descobertas
cientificas resultaram deas analises dos dados desse mapa, incluindo o fato, confirmado
posteriormente por todos os outros levantamentos, de que o universo era
surpreendentemente complexo em grandes escalas.

W

The APM Galaxy Sm;vey

Maddox et al

Figura 9.13 — Levantamento APM, realizado durante a década de 80, com mais de 2 milhdes de galaxias
observadas. Fonte: https://apod.nasa.gov/apod/image/0306/galaxies?2 apm big.gif.

A Figura 9.14 ¢ o resultado do levantamento de redshifts conhecido como Sloan Digital
Sky Survey (SDSS), financiado pela Alfred P. Sloan Foundation e pelo Departamento
de Energia (EUA) e constituido pelo Consorcio de Pesquisa em Astrofisica para as
institui¢des participantes da colaboragdo SDSS. As medidas do SDSS comegaram em
2000 e hoje ele se encontra na chamada Fase IV, que cobrira o periodo 2014 — 2020. Os
mapas mais recentes do SDSS sdo os DR13 (Data Release 13), liberados em 20013,
tendo observado ao todo, mais de 4 milhdes de espectros de ~ 1.5 milhdes de galdxias e
~160.000 quasares.

Medidas de estrutura em grande escala com os mapas do SDSS de galéxias, quasares e
gas intergaldctico tornaram-se um pilar central do modelo cosmoldgico padrdo que
descreve nossa compreensdo da historia e do futuro do Universo. Os dados do SDSS
ajudaram a demonstrar que o Universo ¢ dominado por matéria escura invisivel e
energia escura € penetrante, ¢ semeado com estrutura por flutuagdes quanticas no
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Universo jovem. Essas flutuagdes evoluiram para formar as estruturas em grande escala
observadas hoje. O SDSS foi também responsavel pelas primeiras medidas de
oscilacdes acusticas de barions (em inglés, BAO), detectadas durante a Fase I do SDSS,

Figura 9.14 — Mapa de redshifts de ~ 1.500.000 galaxias produzido com dados do SDSS DR13. Note-se
as estruturas presentes no mapa, em diferentes redshifts. Fonte: http://www.sdss.org/science/.

Os mapas de alta precisdo do SDSS de historia de expansdo cosmica usando BAO tém
sido especialmente importantes na quantificacdo desses resultados, colocando vinculos
sobre a geometria e conteudo energético do universo. BAO foram detectados
primeiramente no agrupamento de galaxias pelo SDSS-I e no 2dFGRS e, desde entao,
também foram detectados no gés de hidrogénio intergaldctico usando medidas de
Lyman-alfa.

BAO sd3o uma consequéncia das flutuagcdes de densidade de matéria no Universo,
ocorrendo em uma escala caracteristica de ~ 150 Mpc, chamada de escala actstica, e
prevista a partir das medidas das flutuagdes de temperatura da RCFM, e podem ser
usadas como régua padrdo para medir a evolugdo das flutuacdes de densidade (Figura
9.15). O pico acustico observado em BAO permite estimar a distancia entre os redshifts
z = 0,35 (distribuicdo da galéxias) e z= 1100 (RCFM) com uma precisdo melhor do que
4% (Figura 9.16).

Os levantamentos apresentados nas Figuras 9.17 ¢ 9.18 foram feitos, respectivamente,
pelos consorcios 2dFGRS e 6dFGRS, realizados pelo Observatorio Anglo-Australiano,
com colaboracdo de vdarias universidades inglesas e australianas, ¢ o 2MASS,
coordenado pela Universidade de Massachussets (EUA) e realizado pelo IPAC, mantido
pelo JPL/NASA e pelo CALTECH.
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Figura 9.15 — Representacdo da evolugdo das estruturas, com a escala caracteristica de BAO, em 150
Mpc, marcada a esquerda. Fonte: http://www.sdss3.org/surveys/boss.php.
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Figura 9.16 - Funcdo de correlacdo de 2 pontos da distribuicdo de matéria do Universo, com um pico
correspondente aos BAO em ~ 150 Mpc. Note-se a dependéncia do ajuste dos modelos a existéncia do
pico de oscilagdo. Fonte: C. Bennett (Nature 2006).

O 2dF Galaxy Redshift Survey (2dFGRS) utilizou a instalacdo 2dF (do inglés, campo
de 2 graus) construida pelo Observatorio Anglo-Australiano. O 2dFGRS obteve
espectros para ~ 245.000 objetos, principalmente galaxias, e obteve-se redshifts
confidveis para 221.000 galdxias. As galdxias cobrem uma area de aproximadamente
1500 graus quadrados selecionados do APM Galaxy Survey estendido em trés regides:
uma faixa no Polo Norte Galactico (em inglés, NGP), outra no Polo Sul Galactico (em
inglés, SGP) e campos aleatorios espalhados pela faixa SGP.

A Figura 9.17 mostra o mapa da distribuicdo de galaxias produzida com os dados do
2dF ao final do projeto. Alguns dos varios resultados de impacto do 2dF foram: uma
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medigdo precisa do espectro de poténcia da aglomeragdo de galaxias em escalas de até
300h-1 Mpc, permitindo determinacdes precisas da densidade de massa total do
universo ¢ da fragdo de barions, medidas, em combinagdo com observagdes da RCFM,
da constante de Hubble e densidade de barions, evidéncia de uma constante
cosmologica ndo-zero (energia escura) e restricdes na equagdo de estado da energia
escura; as fungdes de luminosidade para galaxias com diferentes tipos espectrais, tanto
no campo como em clusters e a variacao nas propriedades de agrupamento de galdxias
como fungdes de luminosidade e tipo espectral.

12h

13"

Figura 9.17 — Distribuigdo das ~ 245.000 galaxias do 2dF. Note-se a presenga das estruturas filamentares

nos mesmos redshiffts observados nos levantamentos anteriores. Fonte: http://www.roe.ac.uk/~jap/2df/

O 6dF ¢ uma referéncia para o instrumento de campo de 6 graus, um dispositivo que usa
fibras Opticas e tecnologia de posicionamento robdtico, aumentando poder de
observacdo do Telescopio Britdnico Schmidt do Observatorio Anglo-Australiano em
mais de 100 vezes sua capacidade original (Figura 9.18). Lembramos que o
Observatorio Anglo-Australiano foi responsavel também pelo 2dFGRS. Dezenas de
pequenos prismas de vidro do tamanho da ponta de um dedo permitem que o telescopio
veja até 150 estrelas ou galdxias ao mesmo tempo - tornando 6dF a maquina final para
mapear o universo proximo. O 6dF mapeou quase todo o Hemisfério Sul, observando
mais de 100000 galaxias. O resultado final ¢ uma nova maneira de ver a forma como as
galéxias se aglomeram e se movem no nosso universo local, e como isso aconteceu.

Os levantamentos anteriores foram todos feitos na faixa Optica do espectro
eletromagnético. J& o 2MASS (Two Micron All Sky Survey, Figura 9.19) opera na
faixa infravermelho e, utilizando novos detectores podem agora detectar objetos
astrondmicos mais de 100 milhdes de vezes mais fracos do que aqueles detectados nos
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levantamentos anteriores. Além de fornecer um contexto para a interpretagdo de
resultados obtidos em infravermelho e outros comprimentos de onda, o 2MASS esta
fornecendo respostas diretas a perguntas imediatas sobre a estrutura em larga escala da
Via Lactea e do Universo Local.

Figura 9.18 — Distribuic@o das galaxias com z < 1 (~2 milhdes de anos luz), no Hemisfério Sul, medidas
pelo 6dF Galaxy Redshift Survey. O mapa contém 136.304 galaxias e mostra, claramente, a distribuigo
de estruturas no Universo proximo e uma rarefagdo a medida que o redshift aumenta, na dire¢do das
bordas da esfera. Fonte: http://www.mso.anu.edu.au/2dFGRS/.

Two Micron All Sky Survey

ZMASS G.alaXies : = Infrared Processing and Analysis Ceenter/
ew alse Color . California Institute of Technology & Unlversity of Massachusetts
All Sky V False Col

Figura 9.19 — Foto do levantamento de galaxias 2MASS (2 Micron All Sky Survey) contendo cerca de
1,6 milhdes de galaxias em todo o céu. As galaxias mais brilhantes e mais proximas sio representadas em
azul, e as mais fracas, as mais distantes estdo em vermelho. A faixa escura nesta imagem mostra a area do
céu onde a nossa Via Lactea galactica bloqueia a nossa visdo de objetos distantes, que, nesta projecao,
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situa-se predominantemente ao longo das bordas da imagem. (Fonte: IPAC/Caltech).

O 2MASS digitalizou todo o céu em trés bandas de infravermelho proximo para
detectar e caracterizar fontes pontuais mais brilhantes do que cerca de 1 mlJy em cada
banda, com relacdo sinal / ruido (SNR) maior que 10, utilizando dois telescopios
automatizados de 1,3 m, um no Monte Hopkins (Arizona, EUA) e um no CTIO (Cerro
Tololo, Chile). O 2MASS Norte comecgou as operagdes de rotina em junho de 1997
junho e 0 2 MASS Sul, em marco de 1998, operando até fevereiro de 2001.

A Universidade de Massachusetts (EUA) foi responsavel pelo gerenciamento geral do
projeto e pelo desenvolvimento de cAmeras infravermelhas e sistemas de computacao no
local em ambas as instalagdes. O Centro de Processamento e Analise de Infravermelhos
(IPAC) ¢ responsavel por todo o processamento de dados através do Pipeline de
Producdo e construgdo e distribui¢do dos produtos de dados. O 2MASS envolve a
participagdo de membros de diversas institui¢des, tendo sido financiado pela National
Aeronautics and Space Administration (NASA) e pela National Science Foundation
(NSF).

Os beneficios cientificos imediatos da pesquisa 2MASS incluem o primeiro censo
fotométrico de galédxias mais brilhante do que 13,5 magnitudes. O catidlogo de mais de
1.000.000 de galaxias fornecera medigdes fotométricas em trés comprimentos de onda e
alguns parametros estruturais para grandes amostras de galaxias em diferentes
ambientes, e permitird procurar objetos raros, frios e extremamente vermelhos (por
exemplo, estrelas de luminosidade extremamente baixa e ands marrons) ou muito
obscurecidos em comprimentos de onda dpticos (por exemplo, AGNs e aglomerados
globulares obscurecidos por poeira Localizado no plano Galactico).

9.5 O SETOR ESCURO

9.5.1 MATERIA ESCURA

Na década de 80, os astronomos observaram um fato bastante estranho ao estudar as
curva de rotagdo das galdxias espirais. A Figura 9.20 mostra a curva de velocidade de
rotagdo devida ao disco, gas e halo da nossa Galadxia, em azul, e a curva tedrica, prevista
pelas Leis de Kepler. Devido a grande diferenga observada entre a curva da galdxia e a
curva do disco, foi levantada a hipdtese que o halo continha muito mais matéria do que
o imaginado e que essa matéria somente sofria a acdo da gravidade, ndo emitindo
nenhum tipo de radiacio eletromagnética. Dai 0 nome “MATERIA ESCURA”.

Podemos mostrar a curva de rotagdo de uma galéxia espiral deve variar em fungdo da
posicao do elemento de massa com a distancia até o centro. A relagdo entre a energia
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potencial gravitacional e a energia cinética de um elemento de matéria a uma distancia r
do centro da Galéxia, de acordo com a 2 lei de Newton, ¢ dada por:
Mm V2

= m—
2 r

G

r

determinando, a partir dai, uma relagdo para a massa contida dentro de uma esfera de
raio R:
rV?

M= —
G

o que sugere que, a velocidade deve aumentar proporcionalmente a massa e, fora dos
limites do objeto, cair rapidamente a zero. A Figura 9.20 nos mostra algo
completamente diferente. A curva combinada com toda a massa da Galaxia (azul)
deveria cair como a curva do disco, caso a matéria do halo fosse desprezivel em relagao
a massa do disco, que ¢ o que se supde para gerar a curva vermelha.

300 p— \

\ Orbi i
200 \Orbltas keplerianas

100

Velocidade de rotagéo (km/s)

Sol

L &,ﬁ ' L ' |

20,000 1,000 HO_ D00

Distancia ao centro galatico (anos-luz)

Figura 9.20 — Curva de velocidade radial da nossa Galaxia, uma espiral. A curva azul ¢ a combinagéo das
curvas de disco, gas e¢ halo e esperava-se que ela decrescesse para raios maiores que 20 ou 30 kpc,
conforme a curva vermelha, de acordo com as leis de Newton (Fonte: http://astro.if.ufrgs.br).

Entretanto, nota-se claramente que a velocidade do halo também cresce e, para raios
maiores que os raios determinados por meio de observagdes Opticas, tende a velocidade
de toda a Galaxia, conforme vemos na Figura 9.21. As estimativas dindmicas (via leis
de Newton) dessa matéria ndo-luminosa (“escura”) indicam que ela ¢ quase 10 vezes
maior que a quantidade de matéria barionica, como pode ser visto na Tabela 9.1.

Sabemos que também existe matéria escura baridnica em ands negras, nuvens
moleculares frias (“escuras’) e outros objetos que ndo emitem luz visivel. A resposta ¢
que sempre sera possivel tentar medir esses objetos feitos de barions por meio da
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emissdo infravermelho ou rddio. Quanto a matéria ndo-barionica, ela somente pode ser
percebida através de efeitos da gravidade; pois ndo emite radiacdo eletromagnética. Para
ela existem diversos candidatos, entre eles o neutrino, que ¢ o mais conhecido. A
matéria escura ¢ responsavel por cerca de 23% de toda a densidade do Universo e
concluimos entdo que, mesmo falando somente de matéria, somos constituidos de
matéria que ¢ a exce¢do do que existe no Universo. Em outras palavras, praticamente
desconhecemos de que tipo de matéria o Universo ¢ feito...
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Figura 9.21 — Curva de velocidade radial da nossa Galaxia espiral. Acredita-se que a diferenga entre as
curvas ¢ causada pela presencga de matéria escura (Fonte: http://astro.if.ufrgs.br).

9.5.2 ENERGIA ESCURA

A energia escura ¢ uma grandeza ainda mais complicada de definir, porque
simplesmente ndo sabemos o que ela ¢ ou como medi-la. Pode-se dar a ela diversos
significados, todos mais ou menos relacionados com um termo conhecido como
Constante Cosmologica, colocado por Einstein nas equagdes da Relatividade Geral para
garantir que suas equagdes descreviam um Universo real. Naquela época supunha-se
que o Universo continha somente matéria comum e radiagdo e, devido ao tamanho
estimado, a contribui¢do da matéria para a densidade total era muito maior do que a da
radiagdo. Dai a ideia de que viviamos num Universo ndo-relativistico e sem pressdo. A
constante introduzida por Einstein contrabalancgaria a atragdo gravitacional exercida pela
matéria ndo-relativistica e garantia que o Universo ndo se contrairia, mantendo a
situacdo estatica.

Entretanto, a introducdo de uma constante para balancear as observacdes da época era
algo que desagradava bastante Einstein, devido a “quebra da beleza formal da teoria”.

29.42 -



Além disso, uma constante para garantir o equilibrio nas condicdes em que foi
introduzida criava um equilibrio instavel no Universo modelado pelas equacdes de
Einstein. Como a constante ndo dependia de nenhuma particula, caso houvesse um
pequeno desequilibrio e o Universo ficasse ligeiramente maior, ela superaria a
densidade de matéria, uma vez que esta depende do volume (que aumentaria um pouco).
Esse processo se alimentaria e haveria uma expansdo acelerada. Caso contrario,
seguindo o mesmo raciocinio de a densidade de matéria aumentar com o decréscimo do
volume, o Universo seguiria rapidamente para um colapso.

Porém, em 1929, Hubble mostrou que o Universo estava em expansao ¢ Einstein pode
descartar a Constante Cosmologica. Ela voltou a moda algumas vezes durante o séc XX,
para reconciliar problemas relativos a idade do Universo e reapareceu em grande estilo
no final do séc. XX, quando os grupos de Saul Perlmutter e colaboradores (Supernova
Cosmology Project) e de A. Riess e colaboradores (High-z Supernova Search Team),
estudando supernovas tipo I, localizadas a centenas de milhdes de anos-luz da Terra,
independentemente encontraram resultados que s6 poderiam ser explicados supondo-se
que o Universo estava sofrendo um processo de aceleracdo. A importancia do resultado
obtido por ambos os grupos e sua relevancia para a Cosmologia resultou no Prémio
Nobel de Fisica de 2011.

A Figura 9.22 mostra os resultados de ambos os grupos, comparando o fluxo (ou
diferenga de magnitudes m-M) em funcdo da distancia (z). Caso o Universo ndo
sofresse aceleracdo, esse fluxo deveria decrescer proporcionalmente ao quadrado da
distancia. Para um dado valor de z, um universo acelerado fornece magnitudes com
fluxos menores (distancias reais maiores) do que um universo desacelerado. Ao olhar os
dados utilizados para produzir a Figura 9.22, ambos os grupos concluiram que a
aceleragdo explicava o fato que as supernovas observadas em redshift z ~ 0,5 eram, em
média, 0,25 magnitudes mais fracas do que deveriam ser, caso o Universo ndo estivesse
se expandindo de forma acelerada.

Uma questdo que sempre perturbou os fisicos desde que a existéncia de A foi proposta ¢
o sentido fisico que ela deveria ter. Em outras palavras, que componente do Universo
poderia manter a densidade de energia constante durante a expansao (ou contra¢dao)? A
resposta mais aceita atualmente — ndo necessariamente a Unica — ¢ que a energia do
vacuo pode representar esse papel. Essa energia vem de uma consideragdo quantica,
ligada ao principio da incerteza de Heisenberg, que permite que um par de particula e
antiparticula possa ser criado do véacuo. Esse processo de criagdo ou aniquilagdo nao
depende da expansdo ou contracdo do Universo.

O principal problema com essa associagdo € que, se calcularmos a densidade de energia
do vacuo a partir de consideragdes de mecanica quantica, temos um problema sério:
o A 133 3 . . .
essa energia ¢ da ordem de 10" eV/m”. Isso ¢ 124 ordens de magnitude maior do que
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a densidade critica do Universo e representa uma discrepancia absurda entre teoria e
observacdo. Ainda ndo sabemos quase nada sobre a energia do vacuo e esta ¢ uma area
em que astronomos podem ajudar bastante os fisicos de particulas, pois estudando o
Universo nas maiores escalas conhecidas, estamos indiretamente examinando a
estrutura do vacuo em escalas muito pequenas. O estudo da Energia Escura, sua origem
e propriedades ¢ um dos topicos mais ativos e interessantes na Cosmologia hoje.

#High-Z SN Search Team
42+ ¢ Supernova Cosmology Project
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Figura 9.22 — Diagrama de fluxo (m-M) x distancia para supernovas tipo I observadas pelos grupos de
Perlmutter e Riess. O painel inferior mostra a diferenga entre os dados e as previsdes de modelo com
A=0 e Q\= 0,3. Fonte: http://www.cfa.harvard.edu/oir/Research/supernova/HighZ.html.

9.6 O UNIVERSO HOJE

A combinacdo dos resultados observacionais discutidos nas segdes anteriores
constituem hoje o conjunto de informagdes mais detalhado e importante para estudar a
origem ¢ a evolugdo do Universo. As medidas da RCFM, da distribui¢do de supernovas
tipo 1 distantes, de BAO, dos objetos distantes com linhas Lyman alfa e os
levantamentos de redshifts, combinados, mostram um quadro bastante completo das
propriedades do Universo. Medidas separadas fornecem intervalos de valores maiores
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para os parametros cosmologicos, enquanto a combinagdo de duas ou mais estreitam os
intervalos de possibilidades.

A Tabela 9.1 apresenta os valores dos principais pardmetros cosmoldgicos, obtidos a
partir de uma andlise combinada entre os resultados mencionados e os principais
componentes da densidade de matéria e energia estdo representados na Figura 9.23.
Isso nos permite concluir, conforme mencionado na Se¢do 9.6, que a combinacdo da
matéria ordinaria, Matéria Escura e Energia Escura indicam uma geometria Euclidiana
para o Universo e que 96% de sua composicao, constituida pela Matéria Escura e pela
Energia Escura, ¢ desconhecida.

TABELA 9.1 - VALORES DOS PRINCIPAIS PARAMETROS
COSMOLOGICOS (FONTE: ADE ET AL., PLANCK COLLABORATION 2016)

Parimetro cosmolégico Valor (a) Valor (b)
Densidade total Q; 1,02+0,02 1,02+0,02
Densidade de barions Q, 0,0484+0,0002 0,0483x0,0002
Densidade de matéria escura Qcpum 0,258+0,002 0,257+0,001
Densidade de matéria escura Qy 0,308+0,012 0,306+0,007
Densidade de energia escura Q, 0,692+0,012 0,694+0,007
Constante de Hubble Hy (km/s.Mpc) 67,800+0,009 67,900+0,006
Indice espectral das flutuagdes ng 0,968+0,006 0,968+0,004
Profundidade dptica na recombinagéo 0,066+0,016 0,067+0,013
Sigma 8 0,815+0,009 0,815+0,009
Redshift da reionizagdo z.; 8,8+1,6 8,8+1,6
Idade do Universo to (x10’ anos) 13,80+0,02 13,80+0,02
Epoca do desacoplamento tye (xlO3 anos) 377,732 377,732
Redshift do desacoplamento zge. 1090,09+0,42 1090,09+0,42
Temperatura da RCFM (K) 2,726+0,001 2,726+0,001

(a) Somente usando dados do satélite Planck; (b) Planck + medidas do pardmetro de Hubble, de BAO ¢

de supernovas tipo 1.

Dark Matter \R<-AZ)

Ry /2.8%

Before Planck

After Planck

Figura 9.23— Distribui¢do percentual dos componentes de matéria e energia no Universo.




Com relagdo ao mecanismo de expansao, devido a presenca da energia escura, sabemos
que o Universo, apesar de plano e com densidade de matéria menor que a densidade
critica, possui uma densidade de energia que, além de complementar o balango de
densidades para garantir um Universo plano, ainda ¢ responsavel pela aceleracdo do
processo de expansdo. Assim, em termos dindmicos, podemos dizer que o Universo
atual ¢ plano e, ao invés de ter a expansdo gradualmente freada pela gravidade da
matéria existente, a expansdo ¢ dominada pela presenga da energia escura, causando
uma aceleracdo da expansao.

9.6.1 A GEOMETRIA E EVOLUCAO DO UNIVERSO

A questao do futuro do Universo esta ligada, diretamente, a quantidade de matéria que o
Universo possui. A combina¢cdo da matéria comum (prétons, néutrons, elétrons e
neutrinos), matéria e energia escura determina ndo s6 a dindmica do Universo (expansao
retardada ou acelerada), mas também a geometria (casos em que ele € aberto, fechado
ou plano). A combinagdo de matéria ordindria, matéria escura e energia escura definem
a geometria do Universo e, consequentemente, o destino do Universo.

Igualando-se as energias cinética e potencial do Universo, considerando que a
velocidade da expansdo ¢ dada pela Lei de Hubble e considerando a densidade de
matéria e energia do Universo, podemos escrever:

Qerit = ¥V ~ 10_29g.cm_3
0
em que G ¢ a constante de gravitacdo, p ¢ a densidade de matéria-radiacdo do Universo,
Hy ¢ a constante de Hubble e €., ¢ a densidade critica do Universo. Se a densidade for
baixa, o Universo seguird eternamente no processo de expansdo em que se encontra
atualmente. Entretanto, se a densidade for maior do que a densidade critica, a for¢a da
gravidade tem intensidade suficiente para reverter esse processo de expansao, fazendo
com que o Universo, eventualmente, termine em uma grande contragao

J& o destino do Universo ¢ determinado pela sua densidade, geometria e taxa de
expansdo. Resultados dos satélites COBE, WMAP e Planck, bem como de observacdes
de aglomerados de galaxias nos levantamentos descritos na se¢ao 9.3.2, sugerem que o
Universo ¢ plano, ou seja, que a geometria que descreve as grandes escalas ¢ a chamada
geometria “Euclidiana”, nossa velha conhecida. Densidades diferentes definem
geometrias esféricas ou hiperbolicas.

Na auséncia de uma constante cosmoldgica ou termo equivalente, nas equacdes de
Friedmann, podemos dizer que a densidade define a geometria e, por conseguinte, o
destino do Universo. Finalmente, diversas observagdes indicam que a constituicdo do
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Universo ¢ praticamente desconhecida, com propriedades bastante estranhas. Na
verdade, a composicdo quimica de cerca de 96% do Universo ¢ desconhecida.
Dividimos essa parte desconhecida entre matéria e energia escuras e, para conhecer o
destino do Universo — e, em consequéncia, também o nosso — ¢ necessario determinar o
que sdo esses componentes € como eles influenciam na dinamica do Universo.

Uma das formas de identificacdo dessa geometria ¢ simplesmente olhar os dngulos dos
triangulos representados sobre as superficies: geometrias fechadas ou esféricas tém a
soma maior que 180°; geometrias abertas ou hiperbodlicas tem a soma menor que 180°
enquanto a plana, ou Euclidiana, ¢ a que normalmente nos lembramos, em que a soma ¢
igual a 180° (Figura 9.24).

Figura 9.24 — Comparagéo das diferentes geometrias no Universo (aberta, plana e fechada) e seu efeito
na distribui¢@o angular de temperaturas da RCFM.

A geometria define a dindmica do Universo. Essa for¢a depende da densidade média de
matéria-energia no Universo. A densidade de matéria atual do Universo ndo ¢ suficiente
para interromper a expansao (= 0,23 Q) e, pensando somente em termos de matéria, a
geometria seria aberta e o Universo se expandiria para sempre. Entretanto, a densidade
de energia escura, que funciona como uma pressdo negativa e ¢ responsavel pela
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expansdo acelerada do Universo, contribui para a densidade total, fazendo com que
Q():QT/chit:l .

Se a densidade total fosse maior que a densidade critica, p., a expansdo seria
interrompida e 0 movimento se inverteria, conduzindo o Universo a um colapso, ou Big
Crunch. Para valores menores que p. a expansdo aconteceria eternamente. Conforme foi
discutido anteriormente, toda a matéria que forma a nossa galaxia, outras galaxias e
aglomerados pode ser estimada por meios dindmicos, isto ¢, aplicando-se as leis de
Newton e as leis de conservacao de energia. Essa relacdo entre a energia cinética (que
quantifica o movimento das galidxias) e a energia gravitacional (que ‘“atrapalha” o
movimento, tendendo a puxar as galdxias umas ao encontro das outras) ¢ chamada de
teorema do Virial. Por estudos dos resultados da aplicagdo do teorema do Virial,
chegamos a conclusdo que a quantidade de matéria escura no Universo ¢ cerca de 7 — 8
vezes maior do que a quantidade de matéria normal.

9.6.2 O FUTURO DO UNIVERSO

Ao longo desse texto ressaltamos um fato notavel: toda a dindmica da evolugdo do
Universo obedece a um delicado equilibrio de forcas, uma espécie de “cabo de guerra”
entre a forga da gravidade e diversas outras forcas que, em diferentes épocas da vida de
um sistema planetario, de uma estrela ou de um aglomerado de galaxias, atuam
contrabalancando a tendéncia da gravidade de atrair os corpos. Entdo, se imaginarmos
que o Universo ndo tem matéria suficiente para interromper completamente o processo
de expansdo, o que vai acontecer com o passar do tempo?

Sabemos que estrelas se formam de nuvens de Hidrogénio, de modo que, daqui a muitos
bilhdes de anos, teremos a seguinte situagdo: todo o Hidrogénio disponivel para virar
estrela terd sido consumido nas reagdes nucleares e os atomos que ndo foram
consumidos entdo ndo terdo mais como se agrupar para formar estrelas, porque a
expansdo terd separado as nuvens que sdo, naturalmente, o local onde acontece
formacao de estrelas. E as galdxias? Nas galaxias de campo, que se encontram sozinhas,
as estrelas mais velhas ja terdo queimado todo o seu combustivel e a galdxia apagara,
porque ndo haverd mais formacao estelar. As galdxias que se encontram em grupos e
aglomerados, provavelmente entrardo em estado de equilibrio gravitacional ou entdo se
fundirdo em um sé objeto. O que acontece com as estrelas das galdxias de campo
também acontecera com as galdxias em grupos: elas “apagardo”.

Juntando a isso as consequéncias da Segunda Lei da Termodindmica, que diz que,
sempre que acontece um evento irreversivel no Universo, a entropia (que pode ser
comparada ao grau de desorganizacdo de um determinado sistema) permanece constante
ou aumenta, caminhamos entdo para um estado em que ndo haverd mais energia
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disponivel no Universo para que acontecam eventos quaisquer. Além disso, apds cerca
de 10** anos os constituintes basicos da matéria, feitas principalmente de protons,
devem decair, aumentando o campo de radiacdo e “decompondo” toda a matéria
existente no Universo.

O Universo estard, entdo, no seu estado de energia minima — onde ndo hd como
perturba-los sem que mais energia seja introduzida — e de entropia maxima, caminhando
para seus momentos finais. Se ndo houver nenhum processo inesperado que modifique
esse quadro (e que nem podemos imaginar direito qual seja), estaremos presenciando a
morte térmica do Universo. Essa ¢ uma das consequéncias naturais de um modelo de
Universo que comega com um Big Bang e cuja quantidade de matéria ndo ¢ suficiente
para interromper o processo de expansao.

Por outro lado, caso a densidade fosse maior do que p., € supondo que vivemos num
Universo que comegou com uma grande explosdo, teriamos um instante (ndo sabemos
exatamente quando) em que a expansdo do Universo seria interrompida e ele comegaria
a se contrair. A gravidade puxaria entdo os corpos novamente uns de encontro aos
outros e, seguindo as leis da Termodindmica, a temperatura do Universo novamente
aumentaria. Com a diminui¢do do volume e aumento gradual da densidade, teriamos
uma contragdo acelerada e o final desse processo seria um Big Crunch, com o Universo
voltando a uma singularidade e levando consigo todo o espago-tempo. O quadro atual
das observagdes praticamente descarta essa possibilidade, mas modelos ciclicos e
estacionarios ainda sdo estudados e tem um atrativo tedrico interessante, que € justificar
o processo de criacdo continua de matéria.

Ainda ndo sabemos responder se o quadro que descreve a morte térmica do Universo
acontecera exatamente desse modo. As questdes formuladas pelos cientistas que
trabalham com a fisica de particulas se juntam as dos cosmologos nessa tentativa de
definir qual serd o futuro do Universo que hoje observamos. Para terminar de montar o
quadro, as respostas procuradas pela Cosmologia sdo cruciais, pois os valores precisos
da taxa de expansdo do Universo, sua idade e composi¢do sdo essenciais para entender o
quebra cabecas cosmologico.

9.7 CONCLUSAO

A Cosmologia ¢ uma ciéncia que trabalha para tentar entender o conteudo, estrutura e
evolugdo do Universo, lidando com enormes tempos e distancias. Ela tenta também
entender como o Universo jovem se comportou sob condi¢des extremas de densidade,
temperatura e energia. Tedricos, observadores e experimentalistas estdo desenvolvendo
uma grande variedade de técnicas e instrumentos para responder as questdes
fundamentais que levantamos ao longo desse capitulo. O progresso ao longo dos
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ultimos 30 anos foi enorme, mas na década de 90, em particular, a Cosmologia tornou-
se o que chamamos de ciéncia madura, dispondo de uma enorme quantidade de dados,
informagdes diversas e teoria e instrumentacao avancando rapidamente.

Observagdes recentes dos satélites WMAP e Planck, de outros experimentos que vem
medindo a RCFM e resultados dos levantamentos de galdxias mencionados na sec¢ao
9.3.2 responderam algumas das questdes sobre a historia térmica e a evolugdo do
Universo. Observacdes das estruturas em grande escala vém sendo feitas por diversos
grupos no mundo, usando dados de telescopios no solo e a bordo de satélites
(Telescopio Hubble). Nosso conhecimento sobre a distribuicdo e movimento peculiar
(causado pela distribui¢do de massa no Universo) das galdxias ainda ¢ incompleto, mas
j& temos uma boa ideia sobre a dindmica do Universo que nos cerca e de suas
propriedades fisicas mais importantes. Uma nova geracdo de experimentos (telescopios
gigantes, satélites e experimentos cuja tecnologia teve que ser desenvolvida
especialmente para eles) estdo fazendo ou fardo novas medidas e estudar o Universo de
formas inimaginaveis ha 40 anos atrds. Estimativas da idade do Universo e da
quantidade de matéria escura estdo em andamento, com o Telescopio Espacial Hubble,
diversos levantamentos de objetos em diferentes comprimentos de onda (2MASS, 2dF,
6dF SDSS, SNI, objetos Lyman-a, etc.). Varios experimentos estdo em andamento para
identificar candidatos a matéria escura, como os experimentos de neutrinos e WIMPS
(Weak Interactive Massive Particles) KamLand, Edelweiss, Sudbury. O INPE participa
ativamente de varios desses projetos, tanto para estudar a RCFM quanto no estudo de
simulagdes de interagdo de galdxias. Estamos assistindo a um enorme avango no
entendimento da evolugdo das galdxias e das estruturas em grande escala nesta década.
Ainda ndo sabemos exatamente qual ¢ a natureza da matéria escura ou da energia
escura, mas certamente ambas sdo resultado de processos que ocorreram no Universo
jovem.

Os problemas principais que a Cosmologia tenta resolver sdo bem formulados, mas
muitas das solugdes tém permanecido obscuras por décadas. Finalmente, com o
aumento da quantidade de informacdes obtidas a partir do avango dos experimentos,
computadores e o consequente avanco da teoria, parte das questdes fundamentais aqui
apresentadas comeg¢am a ser resolvidas. Varios dos pesquisadores da DAS estdo
diretamente envolvidos nessa corrida ao conhecimento e estdo trabalhando atentos aos
novos resultados que, diariamente, aparecem na literatura cientifica.

A primeira versdo dessa monografia, escrita em 1998, continha diversas informagdes
conflitantes com o conteudo atual e algumas questdes formuladas nas décadas de 80 e
90 que foram respondidas recentemente pelos resultados do satélite WMAP (2003 e
2006) e pelos levantamentos de objetos distantes (diversos resultados em 2004, 2005 e
20006).
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A segunda versdo, escrita em 2006, apresentou diversas atualiza¢des de resultados e
algumas novidades nas estimativas de pardmetros cosmologicos, mas ainda ndo conteve
resultados significativamente diferentes da versdo de 1998. As questdes em aberto sobre
a polarizagdo tensorial da RCFM, uma explicagdo teoricamente bem fundamentada e
comprovada observacionalmente sobre a origem da Energia Escura e a identificagdo
definitiva do(s) constituinte(s) da Matéria Escura ainda aguardam respostas nessa versao
de 2017.

Se uma monografia sobre esse mesmo tema for escrita daqui a 10 anos, temos certeza
que ela serd ainda mais distinta das que foram escritas em 1998 e 2006, no que diz
respeito aos problemas fundamentais que a Cosmologia pretende resolver.
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10.1 O QUE SAO ONDAS GRAVITACIONAIS?

O conceito de ondas gravitacionais s6 pode ser entendido a luz da teoria da relatividade
geral de Albert Einstein. Sem ela nao podemos entender o que sdo ondas gravitacionais.

Mas vamos explicar isto melhor mais adiante.

Comecemos com a teoria da gravitagdo de Isaac Newton, publicada no livro “Principia”
em 1687. Para Newton a gravidade era uma forga invisivel que agia a distancia,
proporcional ao produto das duas massas, que se atraiam, e ao inverso do quadrado da
distancia entre elas. Esta lei da gravitacdo, como ficou conhecida, ndo dizia nada sobre a
velocidade de propagacdo da forca gravitacional. Aliés, este foi um assunto de debate
por mais de dois séculos: qual seria a velocidade de propaga¢ao da forca da gravidade?

O proprio Newton ndo tinha certeza da resposta.

Hoje muitos cientistas interpretam que a lei da gravitagdo de Newton implicava que a
velocidade de propaga¢do da forga da gravidade era infinita e, portanto, segundo esta
lei, se uma massa mudasse a sua posi¢do todo o Universo receberia esta informacao
instantaneamente. Porém, isto ndo parece correto. Se no lugar de conhecermos todas as
equagdes de Maxwell, conhecéssemos apenas a lei de Coulomb para as cargas elétricas,
também seriamos levados a pensar, erroneamente, que a forga elétrica se propagava
instantaneamente. A lei da gravitacdo ¢ para a gravitagdo o mesmo que a lei de
Coulomb para o eletromagnetismo, um pedaco do todo, ndo a teoria completa. De posse
de todas as equacdes de Maxwell, podemos provar que as ondas eletromagnéticas
existem e elas, assim como a forga elétrica e a forga magnética, se propagam com a
velocidade da luz. Também podemos provar o mesmo para a gravitacdo, mas para isto
foi necessaria uma teoria mais completa que a teoria de Newton, foi preciso a teoria da

relatividade geral de Einstein.

Einstein foi o primeiro cientista a perceber que nenhuma informag¢do poderia viajar a
velocidade maior que a da luz. Ele percebeu isto ja na sua teoria da relatividade
especial, publicada em 1905. Como consequéncia deste limite de velocidade para todas
as coisas, Einstein percebeu também que o espaco ndo era independente do tempo, mas
formava com ele uma entidade que ele chamou de espago-tempo. Por que ele concluiu

isto? Muito simples. Imagine que vocé esta viajando em um foguete com velocidade
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proxima da velocidade da luz e que um colega ou uma colega sua esteja em outro
foguete também com velocidade proxima da velocidade da luz, porém em direcio
oposta, se aproximando de vocé. Segunda a teoria da relatividade especial, a velocidade
relativa entre os dois foguetes ¢ a velocidade da luz, e ndo duas vezes a velocidade da
luz. Ora, para conciliar esta magica matematica o espago precisa estar ligado ao tempo e
vice-versa. Quanto maior a velocidade do referencial, mais o espago se contrai € o
tempo se dilata. Se vocé tivesse um irmao ou irma gémea e viajasse naquele foguete por
muito tempo, quando voltasse a Terra, o seu irmdo ou irma, ja estariam velhinhos e
vocé ndo teria envelhecido quase nada. Este efeito € real, o sistema GPS para funcionar
direito vive corrigindo os tempos dos satélites em relacdo ao tempo na Terra, porque os
satélites estdo com velocidades maiores. Mas o mais surpreendente Einstein ainda

estava por descobrir.

Se vocé acha que a velocidade da luz ser a velocidade limite para todas as coisas ou que
o tempo estar ligado ao espago sdo conceitos estranhos e dificeis de acreditar, vocé€ nem
imagina o que Einstein descobriu 10 anos depois, com a sua teoria da relatividade geral,
publicada em 1915. Ele descobriu que quando o espago-tempo se curvava (entortava),
ele produzia o efeito gravitacional, ou seja, ele descobriu a origem da gravitagdo. Dessa
forma, os corpos com massa ndo se atraiam por causa de uma forga invisivel, mas sim
porque eles sentiam o espago-tempo em volta deles curvo e, portanto, “escorregavam”
um em diregdo ao outro. E como vocé imaginar uma bola de boliche em cima de um
colchdo de borracha (FIGURA 10.1). O peso dela deforma o colchdo, de maneira que as
bolas menores (de bilhar) sentem esta deformagao e “escorregam” em direcdo a bola de

boliche.

Agora para explicar as ondas gravitacionais fica facil. Imagine duas estrelas orbitando
uma em torno da outra. Cada uma delas deforma o espago-tempo em volta dela, mas
como elas estdo em Orbita, uma em torno da outra, elas carregam estas deformagdes
com elas. Neste momento acontece uma coisa diferente. Se as deformacdes ficassem
paradas, nada aconteceria, mas estando em movimento elas se propagam para fora, da
mesma forma que ndo conseguimos evitar que as ondas produzidas pela queda de uma
pedra na superficie de um lago se propaguem em todas as dire¢des, para fora do ponto
da queda. Einstein batizou estas deformagdes se propagando para fora dos corpos em

oOrbita, que as produziram, de ondas gravitacionais. Ele descobriu isto em 1916, a partir
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das equagoes da sua teoria da relatividade geral. Também a partir destas equacdes, ele

provou que estas ondas se propagam também a velocidade da luz.

Figura 10.1: Na teoria da Relatividade Geral de Einstein, as massas, principalmente as
grandes, causariam deformacdo no espaco-tempo, de forma semelhante a deformacao

causada por uma bola de boliche em um colchao de borracha.

Alguns cientistas, como Oliver Heaviside, Lorentz e Poincaré, depois da confirmacao
por Hertz da existéncia das ondas eletromagnéticas, ja haviam suspeitado e, em alguns
casos afirmado, que a velocidade da forga da gravidade era a mesma que a da luz, mas

foi Einstein que conseguiu provar matematicamente que isto era verdade.

10.2 COMO PODEMOS DETECTAR/OBSERVAR ONDAS
GRAVITACIONAIS?

Em 1918, Einstein descobriu, a partir da sua teoria da relatividade geral, que as ondas
gravitacionais sdo produzidas quando existe uma variagdo do momento de quadrupolo
de massa de um objeto ou sistema e que, por causa disto, devem apresentar duas
polarizagdes fundamentais lineares, chamadas de polarizagdes mais (+) e cruzada (%), a

partir das quais todas as outras polariza¢cdes podem ser obtidas. Polariza¢do em uma
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onda gravitacional ¢ mais ou menos a forma como ela oscila no espagco. Vamos explicar
isto melhor. Suponha que uma onda gravitacional esteja se deslocando ao longo do eixo
z, no sentido z+ (FIGURA 10.2), perpendicular ao plano xy. A polarizagdo mais (+)
causaria uma circunferéncia de particulas teste (no formato de um bambolé) oscilar de
forma a se esticar e contrair nas dire¢cdes perpendiculares x e y. J4 a polarizacdo cruzada
(%) faria a circunferéncia de particulas oscilar no plano perpendicular ao eixo z, mas

com contragdes e elongagdes em direcdes formando angulos de 45° com os eixos x € y.
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Figura 10.2: Deformagao de um circulo devido a forcas induzidas por ondas h+ ou hx

puras.

Poderiamos definir uma amplitude h para a onda gravitacional como sendo a razio entre

a deformacao espacial ! L que ela causa num determinado comprimento L, sobre este
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comprimento L, ou seja, h =! L /L. Note que esta amplitude, como foi definida, ¢
adimensional (sem dimensdo). Esta amplitude h seria uma composicao das duas

amplitudes das polariza¢des mais e cruzada.

h=1 L/L=((h)+(hJ))"

(Equagao 10.1)

Uma onda, com uma determinada amplitude e polarizagdo, poderia ser decomposta nas
duas polarizagdes lineares puras mais (+) e cruzada (%), com amplitudes que
satisfizessem a equacdo acima e fases que pudessem compor a polarizagdo da onda
original. Para o caso especial, no qual a diferenca de fase entre as duas polarizagdes
lineares puras ¢ de 0°, a polarizacdo formada ainda ¢ uma polarizagao linear, mais o
angulo que as contrac¢des ¢ elongagdes formam com os eixos x e y vai depender das
amplitudes das duas polariza¢des puras. Se as amplitudes forem iguais, o angulo sera de
22,5°. Se as amplitudes forem diferentes, o angulo vai ser mais proximo da polarizagio

linear pura que tiver a maior amplitude.

Para um outro caso especial da diferenga de fase entre as polarizagdes lineares mais (+)
e cruzada (%) ser de 90° e elas terem a mesma amplitude, a polarizagdo resultante sera
circular, e veremos a circunferéncia de particulas passar a ter o formato de uma elipse

em rotacdo no plano x-y (perpendicular a z).

No caso geral, de um angulo diferente de 0°, 90°, 180° e 270° ¢ amplitudes quaisquer, a
polarizacao ¢ a eliptica, que corresponde as particulas teste descreverem uma elipse em

rotagdo, cuja excentricidade estaria variando a medida que a elipse rodasse.

As ondas gravitacionais que chegassem a Terra produzidas por um sistema binario
composto por dois buracos negros ou estrelas de né€utrons, por exemplo, apresentariam
polarizacdao linear, circular ou eliptica, se o sistema estivesse orientado “edge-on”,

“face-on”, ou em qualquer outra orientacao diferente destas duas, respectivamente.

Bom, entdo, a conclusdo ¢ que se uma onda gravitacional passasse por nos, ela iria
provocar um contracdo e elongag¢do dos nossos corpos, de forma que uma hora
ficariamos baixinhos e gordos e outra hora ficariamos altos e magros. Nisto vocé se

perguntaria: eu ndo sinto nada disto, portanto, estas ondas ndo devem existir!

Nao, as ondas existem sim, a explica¢do ¢ que ela tem uma amplitude muito, muito,

muito pequena. Uma onda gravitacional gigantesca, digamos uma onda “tsunami’” com
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amplitude h ~ 10°'®, rarissima, que ocorre a cada ~100 anos, que passasse por nos, niao
conseguiria mudar a nossa altura mais do que a milésima parte do diametro de um
préton! Portanto, felizmente as ondas gravitacionais ndo vao causar nenhuma dor nos
nossos corpos, por mais fortes que elas sejam. Por outro lado, infelizmente, elas sdo
muito dificeis de serem detectadas, por causa das amplitudes tdo pequenas que
possuem. SO com instrumentos muito sensiveis, construidos com altissima tecnologia, é

que foi possivel detecta-las.

10.2.2 PROVA DE QUE ELAS EXISTIAM

Muito antes de conseguirmos detectar ondas gravitacionais, a comunidade cientifica da
area de relatividade geral e gravitacdo ja tinha certeza de que elas existiam. Primeiro
houve um convencimento do ponto de vista tedrico e depois um do ponto de vista

observacional, apesar de indireto.

O convencimento do ponto de vista tedrico ndo ocorreu quando Einstein propds a
existéncia das ondas gravitacionais em 1916, mas sim meio século depois. Durante
cinco décadas ocorreu um debate tedrico na comunidade cientifica especializada em
relatividade geral e gravitacdo a respeito da existéncia fisica das ondas gravitacionais.
Muitos achavam que as ondas gravitacionais eram apenas um artificio matematico
derivado da teoria da relatividade geral, sem existéncia real fisica. O proprio Einstein
chegou a duvidar que elas fossem reais. Ele quase publicou um artigo na década de 30
negando a existéncia dessas ondas. Felizmente o trabalho dele foi modificado antes da
publicacdo, gragas ao cientista encarregado para julgar o trabalho, H. P. Robertson, que
nao concordou com Einstein. Porém, Einstein, até a sua morte em 1955, ndo tinha
certeza se afinal as ondas gravitacionais que ele tinha derivado a partir da sua teoria da

relatividade geral tinham realmente existéncia fisica.

Somente na década de 60, que trabalhos foram publicados demonstrando que ondas
gravitacionais realmente carregavam energia e, portanto, teriam existéncia fisica.

Entretanto, sempre continuaram a existir alguns céticos (até hoje).

A prova observacional da existéncia de ondas gravitacionais ocorreu na segunda metade

da década de 70. Russell Hulse e Joseph Taylor descobriram em 1974 um sistema
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binario formado por duas estrelas de néutrons, das quais uma delas era um pulsar. Uma
estrela de néutrons é um objeto astrofisico formado principalmente por néutrons, que
tem um didmetro de aproximadamente 20 km e uma massa um pouco maior que a do
Sol. Um pulsar ¢ uma estrela de néutrons que apresenta o produto do campo magnético
com a rotagdo suficientemente alto para emitir um feixe de radio capaz de ser detectado
na Terra, se este feixe “varrer” o nosso planeta na rotagdo da estrela, da mesma forma

como o facho de luz de um farol “varre” o nosso rosto.

O feixe de radio era detectado pelo radiotelescopio de Arecibo, em Porto Rico, aquele
mesmo radiotelescopio do filme “Contato”. Como o pulsar tinha uma rotagdo
extremamente regular, conhecia-se o seu periodo de rotacdo com 14 casas decimais
significativas (o seu periodo era de 0,059029997929613 s)! Dessa forma, Hulse pode
observar a variacao da chegada dos pulsos do pulsar a medida que este orbitava a outra
estrela de néutrons, gracas ao efeito Doppler. Quando o pulsar, durante a orbita, se
aproximava da Terra, os pulsos chegavam em intervalos menores que aquele periodo do
pulsar. Quando ele se afastava, o contrario ocorria, os pulsos se intervalavam de um
tempo maior que o periodo do pulsar. Ficava claro que esta sequéncia se repetia, e,
logicamente, o periodo dessa repeti¢do ciclica era o outro periodo, o periodo da orbita
do pulsar em torno da sua estrela de néutrons companheira. Era o primeiro sistema
binario formado por duas estrelas de né€utrons descoberto. Outros sistemas como este
seriam descobertos anos depois. Porém, o mais interessante estava para ser descoberto.
Taylor continuou a medir o periodo orbital desse sistema nos anos que se seguiram € 0s
resultados mostravam que este periodo estava diminuindo, na mesma proporg¢ao prevista
pela teoria da relatividade geral em razdao da emissdo de ondas gravitacionais pelo
sistema binario. J4 em 1979, havia dados suficientes para ficar clara esta concordancia.
Taylor continuou a fazer as contas nos anos seguintes e, finalmente, em 1993, a
Academia Sueca deu a eles (Hulse e Taylor) o prémio Nobel de Fisica, por causa desta
descoberta. As ondas gravitacionais nao estavam sendo detectadas, mas o efeito de
retirada de energia do sistema na emissdo dessas ondas estava sendo observado,

portanto era uma prova indireta da existéncia de ondas gravitacionais.
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10.2.3 METODOS DE DETECCAO E DETECTORES DE ONDAS
GRAVITACIONAIS

Ora, se ondas gravitacionais retiram energia de um sistema mecanico formado por duas
estrelas de néutrons no processo de emissdo, entdo, deveria ser possivel absorver
energia dessas ondas no processo inverso, o de detec¢do. Levando-se em conta as
polarizagdes lineares puras das ondas gravitacionais, poderiam ser projetados detectores

adequados para a detec¢ao dessas ondas.

Foi Joseph Weber quem primeiro propds a construcdo de um detector de ondas
gravitacionais que poderia funcionar. A proposta dele, publicada em 1960, consistia de
uma barra macica de aluminio em formato cilindrico, de aproximadamente 1,5 metros
de comprimento e um metro de diametro, ¢ de alta figura de mérito de oscilacao
mecanica. Esta barra era suspensa pela regido central por uma haste muito fina (poucos
milimetros de didmetro) e forte, cujas duas extremidades eram presas, cada uma, a duas
pilhas de blocos de ago e borracha, para amortecer as vibragdes do chiao do laboratoério,
e mantida dentro de uma camara de vacuo de forma a deixa-la livre para oscilar, sem a
influéncia de ruido sonoro ou sismico. Dezenas de cristais piezoelétricos eram colados
na regido central da barra e conectados em série. Cristais piezoelétricos, quando
deformados, produzem voltagens (eles sdo usados, por exemplo, em acendedores de
fogdo). Quando eles sdo conectados em série, a voltagem resultante ¢ a soma das
voltagens de todos os cristais. Mesmo para pequenas deformacgdes da barra, causadas
pela passagem de uma onda gravitacional, a voltagem resultante poderia, se ndo fosse
tdo franca, ser detectada. Esses cristais piezoelétricos faziam o papel de transdutores
(sensores), que transformavam as energias vibracionais mecanicas em elétricas. Quando
a onda gravitacional passasse, parte da energia da onda era convertida em energia
mecanica de oscilacdo da barra. A conversdo era maximizada se a onda chegasse
perpendicular a barra e tivesse polarizagdo mais (+), considerando que o eixo da barra
estava alinhado com o eixo x (ou y). Utilizando este principio, essas barras de Weber
chegaram a ter sensibilidade para medir uma onda com amplitude adimensional h da
ordem de 107", o que, infelizmente, ndo foi suficiente para uma detecgdo, apesar de

Weber ter sempre afirmado que havia detectado ondas gravitacionais em 1969.
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A geracdo seguinte de barras foi construida a partir da década de 70. Elas eram, na sua
maioria, barras com 3 metros de comprimento ¢ 60 cm de didmetro e eram todas
resfriadas a temperaturas proximas da temperatura de ebuli¢ao do hélio liquido (4,2 K).
Desta forma, o ruido térmico (Browniano) era muito menor. Para ajudar, nestas baixas
temperaturas, as figuras de mérito mecanica dos solidos (Q.,) eram bem maiores que as
mesmas a temperatura ambiente, ¢ a propriedade de supercondutividade do nidbio
poderia ser utilizada para a operacdo dos transdutores. Desta forma, os novos
transdutores puderam “aposentar” os cristais piezoelétricos que estavam sendo
utilizados a temperatura ambiente. As barras criogénicas, como eram chamadas,
operaram nas décadas de 80, 90 e anos 2000. Elas agora ja estdo todas “aposentadas”
(Niobe aposentada em 2001, Allegro em 2007, Explorer em 2010, Nautilus e Auriga em
2014). Elas chegaram a sensibilidades, em uma banda de 30 Hz em torno de 900 Hz, da
ordem de 102" Hz'2, que para sinais bursts (impulsivos), em ~100Hz da banda desses

detectores, correspondia a um h ~ 10,

A terceira geracao de “barras”, na verdade melhor chama-las de “massas ressonantes”,
foram as esferas de cobre-aluminio que compunham os detectores Mini-GRAIL,
construido na Holanda, e o Mario Schenberg, construido no Brasil. O principio ainda
era o mesmo, de absor¢do de parte da energia da onda gravitacional, agora por esferas
de 68 cm e 65 cm de diametro, que correspondiam a 1300 kg e 1150 kg,
respectivamente. O Mini-GRAIL operou até¢ 2009 na Universidade de Leiden. O
Schenberg operou no IFUSP até 2015 e encontra-se desmontando no INPE, aguardando
uma oportunidade para ser remontado no laboratério de ondas gravitacionais Sérgio
Ricardo Furtado, no INPE. Ambos chegaram a operar em uma banda de ~70 Hz em
torno de ~ 3 kHz Hz, com sensibilidade da ordem de 10° Hz' 2. Maiores sensibilidades
podem ser alcangadas se estes projetos tiverem continuidade. A sensibilidade de projeto

¢ algo em torno de 10 Hz'.

Também na década de 70, foram construidos os primeiros interferometros laser para
deteccdo de ondas gravitacionais. De maneira semelhante a um interferdmetro
Micheson-Morley, os bracos do interferometro para deteccdo de ondas gravitacionais
sdo horizontais e perpendiculares entre si. O principio de detec¢do dos interferometros
se baseia na simples variacao das distancias relativas produzida pela passagem de uma

onda gravitacional. O sinal ¢ maximizado, quando a onda gravitacional chega
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perpendicular ao plano que contém o interferometro e com a polarizagdo mais (+),
supondo que os bragos estdo alinhados com as diregdes x e y, respectivamente. O
principio de funcionamento do interferdmetro do tipo Michelson-Morley detecta esta
variacdo de comprimento dos bracos, vejamos por que: O feixe que sai do laser ¢
inicialmente dividido em dois feixes perpendiculares, por um divisor de feixes (um
espelho 50% transparente colocado em um angulo de 45° com o feixe inicial. Cada um
dos feixes divididos percorre um dos bragos perpendiculares. Ao final de cada brago,
esses feixes encontram espelhos 100% refletores que os enviam de volta ao ponto de
partida, o divisor de feixes, que os divide novamente. Parte do feixe que voltou de um
brago ¢ juntada com parte do feixe que voltou do outro braco e enviada a um sensor de
luz (fotodiodo ou fotodetector). Entdo, as distancias entre os espelhos sdo ajustadas para
que os dois feixes fiquem com fases 180° entre si (fases contrérias). Desta forma, ndo ¢
registrada nenhuma luz no fotodetector. A chegada de uma onda gravitacional muda
esta situacdo de interferéncia méaxima, fazendo com que alguma luz seja registrada no

fotodetector.

Na prética, os interferometros LIGO, que realizaram as primeiras detec¢cdes de ondas
gravitacionais, sao um pouco mais complicados do que isto. Primeiro, porque os feixes
de luz em cada brago ndo vao e voltam apenas uma vez, mas vdarias. Existem espelhos
quase 100%, mas ndo exatamente 100%, que sdo colocados proximos do divisor de
feixe, formando as chamadas cavidades de Fabry-Perot com os espelhos 100% no final
de cada brago. Estes espelhos adicionais fazem com que os feixes facam varias viagens
de ida e volta ao longo dos bragos, acumulando uma poténcia em circulagdo nos bragos
que pode chegar 100 kW ou mais, apesar da fonte de laser ser de apenas algumas
poucas dezenas de Watts (20 W, por exemplo). Segundo, porque existem espelhos que
refletem a luz laser que tenta voltar para a fonte de laser, sdo os chamados espelhos de
reciclagem de energia, para ndo desperdicar luz laser no detector, aproveitando toda ela.
E terceiro, porque também existem espelhos que ficam na frente dos fotodetectores, os
chamados espelhos de reciclagem de sinal. Eles tém a finalidade de aumentar a
sensibilidade do interferometro para frequéncias especificas (desde que esteja dentro da
faixa de sensibilidade do interferometro), em busca de sinais periddicos nessas

frequéncias especificas.
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Os interferdmetros LIGO tem bragos de 4 km de comprimento e estdo localizados em
Livingston (Louisiana) e Hanford (Washington), nos EUA, separados cerca de 3 mil km
entre si (uma onda gravitacional viajando de um sitio para o outro levaria 10 ms para
fazer o percurso). O comprimento de onda do laser utilizado ¢ de 1064 nm ou 1,064 ! m
(micron) e a faixa de frequéncias na qual o LIGO tem a sua maior sensibilidade ¢ de
50Hz até 1kHz. Em torno de 200 Hz a sua sensibilidade chega a ~10% Hz'? mas vai
melhorar ainda mais. O grupo do INPE ¢ um dos dois grupos no Brasil que participam
desta Colaboragao Cientifica LIGO (sigla LSC em inglés). Ele participa nela desde
2011. Existem ainda outros interferdmetros: o Virgo, em Cascina (perto de Pisa), na
Italia, com bracos de 3 km, GEO600, em Hannover, na Alemanha, com bragos de 600
metros, KAGRA, na mina de Kamioka, no Japdo, subterraneo, com bracos de 3 km e

espelhos resfriados, e um projeto de construgio na India, o LIGO India.

Existem também projetos de interferometria laser no espago tais como o LISA,
DECIGO e BBO. O mais famoso deles ¢ o Laser Interferometer Space Antenna (LISA),
desenvolvido pela ESA e a NASA, que pretende colocar trés espagonaves em Orbita do
Sol, 2 mesma distancia que a Terra se encontra dele, mas cerca de 20° atrasada em
relagdo a orbita da Terra. Estas trés espaconaves formariam um tridngulo equilatero de
2,5 milhdes de quildometros de lado. Feixes de laser de 2 W seriam enviados de cada
espaconave para as duas outras e recebido por elas por telescopios refletores. O
langamento estd previsto para ocorrer antes de 2030. Uma boa parcela do sucesso desta
missao j& ocorreu no langamento e funcionamento do LISA Pathfinder. A sensibilidade
alcancada em aceleracdo medida ultrapassou todos os requisitos previstos para o LISA
Pathfinder e inclusive os necessarios para o LISA. Diante deste excelente desempenho e
da recente deteccdo de ondas gravitacionais por interferometria laser, o projeto LISA
recebeu varias aprovacdes que o colocaram novamente na previsdao de lancamento e
voltou a receber apoio da NASA. O LISA vai ter a sua melhor sensibilidade na faixa em
frequéncias de 1 a 100 mHz e o DECIGO na faixa de 100 mHz a 10 Hz. O BBO (Big
Bang Observer) também vai ter sensibilidade nessa faixa do DECIGO e pretende
descobrir se o universo “nasceu” no Big Bang ou teve uma existéncia anterior e, neste

caso, o Big Bang nao existiu exatamente como descrito no modelo padrao.

Outro método de detec¢do de ondas gravitacionais menos conhecido ¢ o Pulsar timing

array. Trata-se do uso de radiotelescopios para monitorar a chegada dos pulsos dos
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pulsares mais regulares que existem sendo observados. Atualmente sdo cerca de 40 a 50
o nimero de pulsares regulares que sdo observados. Eles sdo pulsares isolados, que
mantem uma regularidade excepcional no seu periodo de rotagdo. Desta forma,
podemos prever com precisdo os momentos exatos da chegada dos seus pulsos,
levando-se em conta as corregdes Doppler devidas a rotagdo da Terra em torno de si
mesma ¢ devidas a translagdo da Terra em torno do Sol. Comparamos, entdo, estes
momentos tedricos previstos pelo modelo com os momentos reais observados com
radiotelescopios, procurando por desvios ou residuos, ou seja, discrepancias entre os
tempos tedricos previstos e os medidos/observados. Estes residuos seriam indicios de
que uma onda gravitacional passou pelo pulsar ou pela Terra. A maior sensibilidade
destes projetos esta na faixa de 10” a 10®* Hz, que corresponde a periodo da ordem de
décadas. Portanto, os 40-50 pulsares ndo precisam ser monitorados continuamente.

Basta que observemos cada um por cerca de algumas horas a cada 6 meses.

Em 2014, o grupo do projeto Bicep2 anunciou que havia detectado ondas gravitacionais.
Infelizmente, uma andlise dos dados mais detalhada mostrou que isto ndo havia
ocorrido. Entretanto, esta metodologia de busca continua sendo utilizada até hoje. O que
estes grupos buscam sdo indicag¢des de polarizagdo do modo B na radiacdo cdsmica de
fundo eletromagnética em micro-ondas. Elas seriam evidéncias de ondas gravitacionais
na faixa de frequéncia de 10" a 10" Hz, que correspondem a comprimentos de onda da
ordem do universo observavel, teriam origem no Big Bang e no periodo do universo que
ele sofreu a inflagdo e estariam registradas nos fétons que conseguiram desacoplar com
a matéria quando o universo foi ficando cada vez menos denso e passou a ser
transparente para estes fotons. Isto ocorreu quando o universo tinha cerca de 380 mil

anos de idade, na teoria na qual ele “nasceu” no Big Bang.

Existem ainda outros métodos de detec¢do, porém menos explorados. Existem poucos e
sd0 pequenos os grupos tentando estes métodos. Eles procuram detectar ondas
gravitacionais em frequéncias mais altas (acima de 100 kHz), mas como ndo sdo
previstos processos fisicos/astrofisicos eficientes para a producdo de ondas
gravitacionais nessas faixas de frequéncias e as sensibilidades destes detectores nao sdo

muito boas ou promissoras, estes métodos nao serdo mencionados nesta apostila.

10-17



10.3 FONTES ASTROFISICAS DE ONDAS GRAVITACIONAIS

Todas as tentativas de producado artificial de ondas gravitacionais pelo homem capazes
de serem detectadas pelos detectores atuais estdo condenadas ao fracasso, mesmo
envolvendo energias fornecidas por bombas atomicas ou de hidrogénio. As amplitudes

produzidas estdo ordens e ordens de magnitude aquém do detectavel.

Entretanto, existem fontes astrofisicas no universo capazes de produzir sinais tio fortes
em ondas gravitacionais (variagdes significativas de momento de quadrupolo de massa),
que mesmo estando a milhdes ou bilhdes de anos-luz (a-1) da Terra, os sinais poderiam

ser detectados (como foram realmente).
Existem varias fontes astrofisicas de ondas gravitacionais:

- sistemas bindrios compactos, tais como pares de buracos negros (estelares ou
supermassivos), pares de estrelas de néutrons ou pares envolvendo um buraco negro e

uma estrela de néutrons, tanto na sua fase orbital, como na coalescéncia e ring-down;
- sistemas binarios de outras estrelas (ands-brancas e/ou estrelas comuns);

- supernovas;

- buracos negros em oscilagdo, por causa de algo que caiu neles;

- estrelas de néutrons em oscilagdo, por causa de algo que caiu nelas;

- estrelas de néutrons em rotacdo ndo axialmente simétrica (presenga de uma

“montanha”, por exemplo);
- 0 Big Bang e o periodo inflacionario;

- objetos astrofisicos exdticos, cuja existéncia ainda ndo foi confirmada, tais como:
cordas cosmicas, buracos negros primordiais, bolhas césmicas, estrelas de bosons e

estrelas estranhas;

- fundo cosmoldgico produzido por um conjunto muito grande de fontes astrofisicas

(sistemas bindrios e supernovas, principalmente).

De todas estas fontes, as primeiras a serem detectadas forma sistemas binarios de

buracos negros estelas, como vamos ver na préxima se¢ao.
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10.4 A ASTROFISICA DE ONDAS GRAVITACIONAIS FOI
INAUGURADA!

Em 14 de setembro de 2015, ainda durante o periodo de testes de engenharia (chamado
de ERS8), as versdes avancadas dos interferometros LIGO (os aLIGO) detectaram um
sinal forte de ondas gravitacionais vindo de uma regido do céu proxima do polo sul da
Terra. Foi uma surpresa, por dois aspectos: primeiro, porque os aLIGO iam entrar em
operacdo de busca astrofisica (a chamada O1) somente a partir do dia 18 de setembro e,
portanto, ninguém estava esperando uma detec¢do tdo cedo (o fato ¢ que eles ja estavam
com excelente sensibilidade); segundo, porque o sinal era muito forte (h ~ 10") e com
componentes em frequéncias (de 30Hz a 250Hz) exatamente na faixa de maior
sensibilidade dos alLIGO. Parecia um sinal artificial introduzido no sistema de aquisi¢ao
de dados, num processo conhecido por injecdo de sinal, ja utilizado algumas vezes para
se verificar se os programas computacionais construidos eram capazes de detectar sinais
de ondas gravitacionais nos dados. Entretanto, foi verificado que ndo ocorreram
injecdes artificiais e apés um més de analises, os membros das colaboragdes LIGO e
Virgo tinham mais de 5! em significancia estatistica que estavam lidando com um
sinal verdadeiro, que foi batizado de GW150914, em razdo da data na qual foi

detectado.

O sinal, com duragdo de aproximadamente 0,2 segundos, comegou a ser detectado
primeiro no interferdmetro de Livingston (Louisiana) e cerca de 7 milisegundos mais
tarde no de Hanford (estado de Washington). Apds a anélise completa, concluiu-se que
se tratava do sinal das ondas gravitacionais emitidas nas ultimas ~5 Orbitas e
coalescéncia de dois buracos negros estelares pertencentes a um sistema bindrio. As
massas dos buracos negros eram de 36 e 29 massas solares. Apds a coalescéncia restou
um buraco negro de 62 massas solares com um spin igual a 0,65 (1 ¢ o méximo). Cerca
de 3 massas solares foram emitidas no pulso final de ondas gravitacionais. A energia
libertada pelo pico do evento GW 150914 foi mais do que seis vezes maior do que a luz
combinada de todas as estrelas e galaxias no universo observavel. A poténcia no pico da
emissdo foi de 3,6 x 10°° erg/s. Este evento ocorreu a uma distancia de 1,3 bilhdes de
anos-luz da Terra. Os buracos negros, antes do choque, chegaram a orbitar entre si com

60% da velocidade da luz! Imagine dois gigantes num “pega” a essa velocidade! Para os
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aLIGO detectarem eles foram capazes de perceber uma variacdo na distancia entre os

espelhos de apenas ~10"® metros, o que é mil vezes menor que o didmetro de um

préton! Uma imagem dessas ondas pode ser vista na FIGURA 10.3.

Figura 10.3: Ondas gravitacionais de GW150914 https://www.youtube.com/watch?
v=kkKDs59zcdl

Em 12 de outubro de 2015 foi detectado outro evento na corrida O1, mas a significancia
estatistica era baixa (menor que 2! ) e, portanto, ndo foi levado muito a sério. Porém,
em 26 de dezembro chegou outro também com significancia estatistica em torno de
5! . No total foram detectadas, com alta significancia estatistica e até o final da corrida
02 (a qual se encerrou em 25 de agosto de 2017), as ultimas oOrbitas e coalescéncia de
cinco binarias de buracos negros (batizadas, respectivamente de GW150914,
GWI151226, GW170104, GW170608, GW170814), além de uma bindria de estrelas de
néutrons. Esta tltima binaria (GW170817), detectada no dia 17 de agosto de 2017, deu

um show apos a coalescéncia das estrelas de néutrons.

Com o evento GW150914 foi inaugurada a Astronomia ou Astrofisica de Ondas

Gravitacionais, uma nova janela para se observar o universo, mas com o evento
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GW170817 foi inaugurada uma outra nova astronomia, a Astronomia Multimensageira
com Ondas Gravitacionais que talvez, com mais probabilidade que a primeira, va

revolucionar o conhecimento que temos do universo.

Essas descobertas foram tdo importantes que rederam o prémio Nobel de Fisica de
2017. Os trés agraciados: Rainer Weiss, Kip S. Thorne e Barry C. Barish, representam

bem a colaboracao que detectou estes eventos.
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10.5 O QUE APRENDEMOS COM AS PRIMEIRAS ONDAS
GRAVITACIONAIS OBSERVADAS?

Como mencionado na sec¢ao anterior, até a segunda corrida observacional O2, que se
encerrou em 25 de agosto do 2017, foram detectados, com alta significancia estatistica,
cinco eventos envolvendo pares de buracos negros e um evento envolvendo um par de
estrelas de néutrons. Na tabela 10.1, s3o resumidos os pardmetros principais obtidos
para os pares de buracos negros detectados através da analise dos sinais chirp (gorjeio)

da evolugdo das suas orbitas, seguidos da coalescéncia e ring down (ressoar) devido ao

choque do par.
GW150914 | GWI151226 | GW170104 | GW170608 | GW170814
Razdo S/R 23,7 13,0 13 13 15
Taxa de falso (~ 400 mil (~ 400 mil (70 mil (160 mil (140 mil
alarme anos)™! anos)™! anos) ! anos)™! anos)’!
M primaria 36,2 Mo 14,2 Mo 31,2 Mo 12 Mo 30,5 Mo
M secundaria 29,1 Mo 7,5 Mo 19,4 Mo 7 Mo 25,3 Mo
Massa total 65,3 Mo 21,8 Mo 50,7 Mo 19 Mo 55,9 Mo
Massa final 62,3 Mo 20,8 Mo 48,7 Mo 18,0 Mo 53,2 Mo
Spin final 0,68 0,74 0,64 0,69 0,70
E irradiada 3,0 Mo¢? 1,0 Moc? 2,0 Moc? 0,85 Moc¢? 2,7 Moc?
Pico de 3,6 x 10% 3,3x 10% 3,1 x 10% 3,4x10% 3,7x 10%
Luminosidade erg/s erg/s erg/s erg/s erg/s
Distancia de 420 Mpc 440 Mpc 880 Mpc 340 Mpc 540 Mpc
luminosidade (1,4 G a-l) (14Ga-l) | 29Gal) | (1,1 Ga-l) | (1,8Ga-])
Redshift 0.09 0,09 0,18 0,07 0,11

Tab. 10.1-Parametros dos eventos envolvendo pares de buracos negros (a-1 é anos-luz)

Diferentemente dos quatro primeiros, que foram detectados apenas pelos dois
interferometros aLIGO, o ultimo, GW170814, também foi detectado pelo interferometro
Virgo. Por esta razdo, a localizagdo do ultimo evento foi muito mais precisa que as dos
anteriores. Se apenas usassemos as informagdes dos dois aLIGO, o evento GW170814

seria localizado em uma area de 1160 graus (com 90% de credibilidade). Adicionando

10-22



as informagoes do interferdmetro Virgo, a area de localizagdo fica reduzida para apenas

60 graus!

A deteccao tripla de GW170814 também permitiu que fosse possivel se testar a natureza
das polarizagdes das ondas gravitacionais, permitindo assim uma nova classe de testes
fenomenologicos da gravitagdo e da teoria da Relatividade Geral de Einstein. Foi
encontrado que os dados favorecem fortemente as polarizagdes tensoriais puras de
ondas gravitacionais, sobre as polarizagdes escalares ou vetoriais puras. Um resultado
que vai no sentido da comprovacdo da relatividade geral, j4 que ela s6 prevé as

componentes tensoriais (mais e cruzada).

Em média, as massas encontradas para os buracos negros detectados foi um pouco
maior do que se esperava, com base no conhecimento que tinhamos dos sistemas
binarios emissores de raios-X. Isto fez com que a propria teoria de evolucao estelar,
para explicar como esses buracos negros com mais massa foram formados, fosse
colocada em cheque. Por outro lado, também levantou a hipotese de que estes buracos
negros mais massivos nao teriam origem na evolucao estelar, mas seriam produtos do
universo primordial, ou seja, teriam origem no nascimento do universo, como defeitos
topologicos do Big Bang. Nesta hipdtese eles estariam contribuindo para uma parcela da

massa da matéria escura no universo.

Essas detec¢des também serviram para se limitar a massa da particula graviton, que na
teoria quantica seria o quantum do campo de ondas gravitacionais e, portanto, a sua
particula mediadora. A massa do graviton, caso ele tenha massa (a teoria da relatividade
geral postula que ele ndo tem, ou seja, que a massa dele é zero), ndo poderia ser maior

que 10 kg!

Virios outros testes de teorias da gravitagdo (que incluem a relatividade geral), foram
feitos com os resultados destes cinco eventos envolvendo binarias de buracos negros,
porém eles estdo fora do escopo desta apostila, em razdo de serem de um nivel mais

técnico e avangado da fisica.

Distintamente de todos os cinco eventos descritos anteriormente, envolvendo pares de
buracos negros, o sexto evento, observado em 17 de agosto de 2017 e, portanto,

batizado de GW170817, emitiu muita radiacdo no espectro eletromagnético.
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O evento GW170817 tratava-se das ondas gravitacionais observadas das ultimas ~1500
oOrbitas e coalescéncia de um par de estrelas de néutrons. A duragdo do evento registrado
foi de aproximadamente 56 segundos! Batendo de longe o recorde anterior de
GW151226, o mais longo dos eventos envolvendo buracos negros, que havia demorado
~1,7 segundos! Ele também foi o mais proximo, distante “apenas” 40 Mpc (130 M a-).
Os parametros deste evento sdo apresentados na tabela 10.2, supondo que as estrelas de

néutrons nao tinham muita rotagao.

Razdo S/R 32,4
Taxa de falso alarme (1,1 milhdes
anos)’!
M primaria 1,48 Mo
M secundaria 1,26 Mo
Massa total 2,74 Mo
Massa final 2,71 Mo
E irradiada > 0,025 Moc?
Pico de 3,6 x 10°° erg/s
Luminosidade
Distancia de 40 Mpc
luminosidade (130 M a-l)
Redshift 0,008

Tabela 10.2—Parametros do evento GW 170817 (a-1 € anos-luz).

Por ter sido detectado por trés interferometros, a localizagdo do evento, com 90% de
confianga, ficou restrita a uma area no céu menor que 55°. Isto ajudou muito todos os
outros grupos de astronomos que observam no espectro eletromagnético a localizarem
em qual galéxia o evento ocorreu. E eles tinham muitas razdes para fazerem isto. Cerca
de 1,7 segundos depois do horario que os interferometros laser haviam registrado que as
estrelas de néutrons haviam coalescido, os satélites Fermi (NASA) e INTEGRAL (ESA)
detectaram um pulso de raios-gama. Ficava claro que se tratava de uma coalescéncia de
estrelas de néutrons e que elas realmente, como se suspeitava, eram a causa de bursts de
raios-gama de curta duragdo. Foi um alarme geral para a comunidade de astronomos que

havia assinado acordos de busca multimensageira com a Colaboragdo Cientifica LIGO.
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Esta comunidade, formada por cerca de 70 grupos, comegou uma busca implacavel por
sinais eletromagnéticos nas bandas de radio, infravermelho, 6ptico, ultravioleta, raios-X
e por raios cosmicos € neutrinos. Tanto a busca, como os resultados da busca foram
interessantissimos e os resultados acabaram sendo publicados em um trabalho com mais

de 3700 autores.

O primeiro sinal eletromagnético detectado depois das ondas gravitacionais ¢ do pulso
de raios-gama foi um sinal no Optico. Ele foi encontrado pelo grupo do telescopio
Swope, quase 11 horas despois, na galdxia NGC4993, que justamente esta localizada
dentro da area no céu que os interferdmetros laser disseram ter ocorrido o evento e dista
130 milhdes de anos-luz da Terra, a mesma distancia na qual eles haviam dito que o
evento ocorrera. Varios outros grupos, observando no 6ptico, detectaram em seguida.
Entre eles estdo o da Dark Energy Camera e do T80 South, ambos com participagdo de
brasileiros (e brasileiras). Em seguida, foi detectado sinal, ainda dentro das primeiras 24
horas da coalescéncia, no infravermelho e no ultravioleta. Sinais em raios-X e radio so
apareceram 9 e 16 dias depois, respectivamente, quando os sinais no ultravioleta e no
optico ja tinham desaparecido e o em infravermelho estava por terminar. O sinal de
raios-X durou apenas poucas horas. Porém, o de radio foi o de mais longa duragdo. Ele

durou meses, com um pico a 149 dias depois da coalescéncia.

A primeira conclusdao de toda esta observagdo multimensageira, pelo fato do pulso de
raios-gama ter chegado apenas 1,7 segundos depois da coalescéncia das duas estrelas de
néutrons, foi que a velocidade das ondas gravitacionais ndo pode diferir mais do que
uma parte em 10" da velocidade das ondas eletromagnéticas. Desta forma, uma série de
teorias de gravitagdo que previam diferencas de velocidades maiores do que esta,

tiveram que ser descartadas ou revisadas.

As ondas gravitacionais sozinhas forneceram elementos suficientes no caso de
GW170817 para se tirar trés conclusdes (entre outras tantas): novamente, as
polarizacdes das ondas gravitacionais sdo consistentes com a natureza tensorial e a
massa do graviton ndo poderia ser maior que 10°* kg, resultados que estio em
concordancia com a teoria da Relatividade Geral, e pode-se dizer algo sobre a equacdo

de estado da matéria nuclear de estrelas de néutrons.
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Também foi concluido, agora a partir das curvas de luz no espectro eletromagnético,
que o choque das duas estrelas de néutrons desencadeou um evento chamado na
literatura de Quilonova, o qual, no caso de GW170817, teria sido o responsavel por
produzir, pelo menos, ~0,05 massas solares (ou cerca de 17 mil Terras) de elementos
pesados, com niimero atdmico maior que o do ferro, incluindo ouro, platina e uranio,
demonstrando que coalescéncias de estrelas de néutrons desempenham um papel no

processo r de nucleossintese no Universo.

Finalmente, a observagdo de GW170817 permitiu o calculo da constante de Hubble de
forma independente dos métodos astrondomicos classicos. O resultado foi consistente
com os valores obtidos anteriormente por observacdes no espectro eletromagnético.

Precisdes maiores sao previstas em detecgoes futuras de ondas gravitacionais.

Infelizmente, ndo foi possivel se determinar se as duas estrelas de néutrons, apos
coalescerem, formaram uma estrela de néutrons mais massiva (de 2,74 M©) ou um
buraco negro. O sinal em ondas gravitacionais que indicaria qual teria sido o produto
final, foi fraco demais para ser detectado pelos interferometros laser aLIGO e Virgo. No
futuro, estes detectores deverdo estar operando com maior sensibilidade e/ou podemos

ter sorte de observar coalescéncia mais proximas de estrelas de néutrons.

10.6 E QUAL E O FUTURO DA ASTROFISICA DE ONDAS
GRAVITACIONAIS?

Detectores de ondas gravitacionais, desde os tempos de Weber, sempre estiveram em
continuo aperfeicoamento. Nao foi diferente com o LIGO e o Virgo. Neste processo de
aperfeigoamento estes dois ultimos acabaram detectando ondas gravitacionais de fato: o
LIGO, na sua versao aLIGO, pela primeira vez em 2015, e o Virgo em 2017. Eles vao
continuar a serem aperfeicoados, com o objetivo de observarem mais eventos, mais
fracos e/ou mais distantes. A proxima versao do LIGO, que vai substituir o aLIGO, ¢ o
A+, que vai entrar em operacdo no final de 2018, juntamente com uma versdao
aperfeicoada do Virgo avancado, na chamada terceira corrida observacional (O3). Nessa
versdo A+ do LIGO, sera realizada squeezing da luz laser, uma técnica que melhora a

precisao das medidas e, com isto, a sensibilidade do interferometro. O A+ vai sofrer
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alguns ajustes e ainda operar por mais duas corridas O4 e OS5. Depois ele sofrerd
modificagdes substanciais. Os espelhos de 40 kg de silica (vidro) serdo trocados por
espelhos de 200 kg de silicio, os quais serdo resfriados e mantidos a temperatura de
123K, na qual o silicio apresenta um ruido térmico muito reduzido por causa de uma
variacdo andmala na sua expansdo térmica nesta temperatura. Esta versdo se chama
LIGO Voyager, e o grupo de ondas gravitacionais do INPE (GWINPE) tem participagao
direta no desenvolvimento deste projeto, que devera estar operacional em torno de 2027.
Uma outra parte do GWINPE trabalha na identificagdo dos ruidos na analise de dados e

vai estar trabalhando em todas essas corridas, inclusive nas do LIGO Voyager.

A sensibilidade da versdo A+ na corrida OS5 sera cerca de 3 vezes melhor em amplitude
que a versao que operou em O2. Isto significa que os interferdmetros LIGO A+ vao
conseguir observar a distancias 3 vezes maiores, ou seja, volumes do universo 27 vezes
maiores (o volume vai com o cubo do raio). A consequéncia disto ¢ muito animadora.
Ora, detectamos até agora cinco pares de buracos negros e um par de estrelas de
néutrons e O5 vai ser uma corrida mais longa que O1 e O2 juntas, portanto, espera-se
mais de uma centena de observagdes para OS5, e a versdo LIGO Voyager deve observar

centenas a cada ano, depois que todos os ajustes forem feitos nela.

Paralelamente a operagdo do LIGO Voyager sera iniciada a constru¢do de um outro
interferometro, em outro local dos EUA, o chamado Cosmic Explorer. Além de também
ter os espelhos resfriados, para diminuir o ruido Browniano, ele tera bragos de 40 km! A
previsdo € que ele vai ser capaz de observar centenas de milhares de eventos em alguns
anos de operacdo. Mas para isto, ele ndo pode trabalhar sozinho. Um grande
interferometro também sera construido na Europa, chamado de Einstein Telescope ou
ET, com bragos de 10 km, em forma triangular, também com espelhos resfriados e

subterraneo, como o0 KAGRA japonés.

Estes novos interferometros Cosmic Explorer e ET estardo operando a partir da década
de 2030, juntamente com o LISA. Outra coisa muito interessante ¢ que bindrias de
buracos negros estelares e estrelas de néutrons que o LISA detectar entrardo na faixa de
deteccdo daqueles interferometros de solo cerca de 10 anos depois, para coalescerem!
Portanto, poderemos prever com dez anos de antecedéncia o momento e local exato
dessas coalescéncias, permitindo que os astronomos/astrofisicos multimensageiros

planejem com bastante antecedéncia programas de observag¢do. Vai haver até tempo
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para submeterem projetos de observagdo nas agéncias de fomento a pesquisa!
Paralelamente, as técnicas de Pulsar Timing ¢ Modo B da radiagdo césmica de fundo

eletromagnética em micro-ondas ja deverdo ter frutos observacionais.

Desta forma, tudo indica que o futuro para a Astrofisica de Ondas Gravitacionais neste

século XXI e nos subsequentes sera brilhante.

Um aspecto muito interessante, ¢ que a observagdo de ondas gravitacionais vai permitir
que se descubra se o universo “nasceu’” no Big Bang ou teve uma existéncia anterior ao
momento que dizemos ter ocorrido o Big Bang (h4 13,8 bilhdes de anos atrés), isto
porque, diferentemente das ondas eletromagnéticas, o universo sempre foi transparente
para as ondas gravitacionais, mesmo durante a monstruosa densidade no momento do
Big Bang. Desta forma, as ondas gravitacionais poderdao nos dizer exatamente o que
ocorreu com o universo. Esta informacao vai estar registrada no espectro da radiagdo de
fundo cosmolodgica em ondas gravitacionais. Se houve um Bing Bang o espectro vai ter
uma “cara”. Se, por outro lado, houve uma fase do universo anterior, este se contraiu,
mas nao chegou a se reduzir a um ponto, mas sim a um volume finito ndo nulo, o
espectro de fundo vai ter outra “cara”, diferente da primeira. Sabemos identificar, a
partir da “cara” dos espectros de fundo, o que aconteceu com o universo, portanto,
seremos capazes de descobrir como o universo nasceu, basta que consigamos medir este

espectro de fundo cosmologico em ondas gravitacionais.

Além de nos dizer como o universo teve inicio, a astronomia de ondas gravitacionais vai
revolucionar o nosso conhecimento da fisica e astrofisica e, provavelmente, nos ajudar a
responder as suas principais questdes da atualidade, tais como a matéria escura ¢ a

energia escura.

Provavelmente uma nova fisica vai ser reescrita com informacdes obtidas através das
observagdes multimensageiras envolvendo ondas gravitacionais. Certamente
engenheiros no futuro vao, a partir desta nova fisica, desenvolver novas tecnologias, que

revolucionardo a maneira como vivemos o dia-a-dia.
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12.1. INTRODUCAO

A existéncia de vida no Universo tem permeado o pensamento humano desde os
primordios da civilizagdo. Os avangos cientificos do século XX, particularmente a partir
da década de 1950, com a exploragdo do espago exterior, permitiram um estudo mais
aprofundado sobre uma série de fendmenos astrondOmicos que ampliaram, em muito, a
compreensdo do Universo. O cendrio construido a partir dessas observacdes, em
paralelo com avancos tedricos e modelos computacionais, indica que vivemos num
Universo com cerca de 14 bilhdes de anos, cuja composicao inclui ~96% de matéria e
energia escuras, de origem ainda desconhecida, ¢ ~4% de matéria ordinaria
(basicamente constituida de prétons, n€utrons e elétrons) que deu origem as estrelas e
galdxias, observadas principalmente através da emissdo de radiagdo eletromagnética.
Uma cronologia da evolugdo do modelo padrdo, bem como uma descri¢ao atualizada e
didatica do "status" da cosmologia atual pode ser encontrada em (Smoot et al. (1992),
Bennett et al. (1994), Bennett et al. (2003), Bennett et al. (2013), Ade et al. (2014), Ade
Ade et al. (2016), Patrignani et al. (2016)).

Esse cendrio descreve o “Modelo Cosmolégico Padrao" (doravante MCP), também
conhecido como "Big Bang". O MCP prevé que a formagdo das primeiras estrelas
ocorreu quando o Universo tinha de 100 a 200 milhdes de anos. Estudos recentes
sugerem, inclusive, que as condi¢des para formacdo das primeiras populagdes de
estrelas comegaram antes dos primeiros 100 milhdes de anos do Universo (Loeb (2014),
Loeb (2016), Naoz et al. (2006)), quando o Universo primordial era composto,
essencialmente, de Hidrogénio atomico (H) e Hélio (He). Elementos quimicos mais
pesados foram produzidos durante o ciclo de reacdes nucleares das primeiras geragdes
de estrelas, com massas de dezenas a centenas de vezes a massa do Sol.

A perda de massa por ventos estelares e explosdes de supernovas (Nomoto et al. (2013),
Maio et al. (2015), Kulkarni et al. (2014)) foram os principais responsaveis pelo
enriquecimento do meio interestelar e fizeram com que as geracdes de estrelas formadas
posteriormente fossem produzidas em ambientes cuja composi¢do quimica foi
gradualmente enriquecida por elementos mais pesados do que o He. A consequéncia
natural deste processo foi a sintese de moléculas cada vez mais complexas, em nuvens
de gas e poeira cosmica (doravante “nuvens GP”), através de processos quimicos na
fase gasosa ou reagdes na superficie dos graos de poeira (Tielens (2005), Herbst & Van
Dishoek (2009), Garrod (2013).

As nuvens GP sd3o regides adequadas para a observacdo de moléculas de interesse
bioquimico contendo, entre outras, moléculas de metanol (CH3OH), formaldeido
(H2CO) e acido formico (HCOOH) (Caselli & Ceccarelli (2012), Ehrenfreund &
Chanrley (2000), Van Dishoeck & Blake (1998)). Estas nuvens sdo também “bergarios
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estelares”. Seu interior frio favorece o colapso gravitacional de regides que se
fragmentam e podem formar estrelas. No caso de estrelas com massas menores que ~ 1
- 1,5 Ms,l', 0 colapso gravitacional da origem a discos proto-planetarios e a todos os
objetos que compdem este sistema. O cendrio acima permite descrever a formagao do
Sistema Solar, explicando a origem dos planetas rochosos e das condigdes fisico-
quimicas necessdarias para o surgimento da “vida como a conhecemos” (ver, e.g., Taylor
(2005), Youdin et al. (2013), Williams & Cieza (2011)).

A transicao de sistemas ndo vivos para sistemas vivos €, desde sempre, uma das maiores
questdes nao respondidas da Ciéncia. Nao existe ainda uma defini¢ao de vida que ndo
apresente alguma falha, embora exista uma concordancia sobre diversas caracteristicas
comuns aos sistemas vivos conhecidos, tais como auséncia de equilibrio
termodinamico; a presenca de metabolismo; complexidade e organizagdo; a existéncia
de mecanismos de reproducdo; capacidade de desenvolvimento; evolucdo e autonomia.

A evolugdo de sistemas quimicos complexos ¢ baseada nas propriedades de atomos e
moléculas, bem como nas leis da termodindmica (e.g., Olomucki (1993)). Ao estudar a
origem da vida, porém, ¢ necessario lidar com o paradoxo decorrente do fato de
sistemas vivos serem compostos de estruturas quimicas, inanimadas, extremamente
organizadas. Uma forma coerente de tentar explicar o surgimento dos sistemas vivos &,
partindo do “Big Bang”, analisar a dindmica e a evolu¢do quimica do Universo com
base no ciclo de formacgao e evolugdo estelar, que inclui o conhecimento das reagdes
nucleares que produzem elementos mais pesados do que o He. O passo seguinte ¢
explorar a relacdo entre essa evolugdo e a quimica que possibilitou a formagdo de
sistemas planetarios e organismos vivos. Essa abordagem ¢ uma das linhas de a¢do da
Astrobiologia, disciplina que estuda a origem, evolucdo, distribui¢do e destino da vida
no Universo (Cottin et al. (2015), Santos et al. (2016), Horneck et al. (2016)).

O objetivo deste artigo ¢ apresentar o cenario mais aceito da evolugdo quimica do
Universo e sua relagdo com a origem dos sistemas vivos como 0s conhecemos, sob a
Otica da Astrobiologia. Um segundo objetivo ¢ sugerir um roteiro que possa ser usado
em sala de aula, a partir do ensino médio, para a introducdo da disciplina de
astrobiologia no ensino de ciéncias com uma abordagem transdisciplinar.

Como sugestdo para professores, além dos artigos de revisao citados ao longo do texto,
artigos em portugués (Damineli (2010), Quillfeldt (2010), Paulino-Lima & Lage (2010),
Pacheco (2014)) e textos completos (Zubay (2000), Lunine (2004), Shaw (2006),
Horneck (2007), Cockell (2015), Longstaff (2015), Galante (2016)) podem ser
utilizados como material basico para um abordagem formal ao tema.

Mgy equivale & massa do Sol, cerca de 2 x 10%° kg.
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Este artigo estd dividido em 6 secdes. Apos esta introdugdo, a se¢do 2 apresenta o
modelo cosmolégico padrdo e o processo de formagao das primeiras estruturas, levando
a geracdo inaugural de estrelas. O papel do meio interestelar e das nuvens cosmicas de
gas e poeira na formagdo de moléculas complexas e sistemas protoplanetarios ¢
discutido na secdo 3. A secdo 4 trata das chamadas zonas habitaveis e discute o conceito
de habitabilidade. O conceito de vida e a evolu¢do quimica necessaria ao surgimento da
mesma sdo abordados na se¢do 5 enquanto as consideragdes finais sdo apresentadas na
secao 0.

12.2. CONDICOES COSMOLOGICAS E ASTROFISICAS PARA O
SURGIMENTO DE SISTEMAS VIVOS

O modelo cosmologico que melhor descreve o Universo em grande escala ¢ conhecido
como o “Modelo Cosmologico Padrao”, também conhecido como modelo ACDM (ver,
e.g., Ade et al. (2014), Ade et al. (2016), Calabrese et al. (2017)). Ele pode ser descrito
pelos pardmetros cosmologicos primarios: as densidades de matéria escura fria Qcpwm €
de matéria baridnica Qp; a densidade de energia escura ©,; a constante de Hubble Hy; a
amplitude das flutuagdes de matéria, responsavel pela formagao das estruturas cosmicas
os ¢ a profundidade Optica T na época da formacao dos atomos de H e He neutros. Uma
descricdo atualizada dos parametros cosmoldgicos pode ser encontrada, por exemplo,
em Patrigniani et al. (2016) e Calabrese et al. (2017)).

As medidas desses parametros vém sendo feitas desde a década de 1990 e foram
bastante refinadas com os resultados das observacoes dos satélites WMAP (Bennett et
al. (2013), Planck (Ade et al. (2014), Ade et al. (2016)) e dos experimentos Atacama
Cosmology Telescope — ACT (Dunkley et al. (2013), Hlozek et al. (2012), Sievers et al.
(2013), Lindner et al. (2015)) e South Pole Telescope — SPT (Reichardt et al. (2012),
Shirokoff et al. (2011), Story et al. (2013)). Elas sdo complementadas pelas observagdes
das estruturas em grande escala no Universo, constituidas por aglomerados e super
aglomerados de galaxias, cujas referéncias bibliograficas recomendadas podem ser
encontradas nos sites dos levantamentos “Sloan Digital Sky Survey” (SDSS 2017),
“APM Survey” (Maddox et al. (1990)), “2dF Survey” (2dF 2017) e “6dF Survey” (6dF
2017).

O quadro geral que emerge do modelo ACDM ¢ de um Universo com cerca de 14
bilhdes de anos, constituido de ~ 69% de energia escura, ~ 27% de matéria escura e ~
4% de matéria baridnica, em expansdo acelerada. Sua evolugdo ¢ adequadamente
descrita pela Teoria Geral da Relatividade e governada pela contribuicdo das
componentes do tensor matéria-energia, que interagem através da forca gravitacional.
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As grandes estruturas hoje observadas foram formadas hierarquicamente, com estrelas
interagindo gravitacionalmente para formar aglomerados estelares, em seguida galaxias
e posteriormente, aglomerados de galdxias e estruturas ainda maiores.

De acordo com o modelo ACDM, estima-se que de poucos segundos a 20 min (~ 1000
s) apos o Big Bang, a partir dos protons e néutrons livres, ocorreu a formagio de *He,
“He e uma fracdo de Deutério (D) e Litio (Li), da ordem de ~ 10” e ~10” da abundancia
nucleossintese primordial e, devido a rapida expansao e resfriamento do Universo, ndo
foi possivel produzir nenhum outro elemento mais pesado durante essa fase.

As primeiras estruturas gravitacionalmente ligadas no Universo, constituidas
inicialmente de grandes nuvens de gids H e He, condensaram-se a partir do gés
primordial, alguns milhdes de anos apos a recombinagdo. A formagdo das chamadas
estrelas de Populacao III (Pop III), com massas muito altas (até ~ 200 — 500 Mg, e vida
extremamente curta (< 100.000 anos) na Sequéncia Principal) ocorreu cerca de 100 -
200 milhdes de anos apo6s o Big Bang iniciando a produg@o dos elementos mais pesados
que a série Li, Be, B, chamados genericamente, no jargao astrofisico, de "metais".

Assim, em poucas centenas de milhdes de anos as explosdes de geracdes sucessivas de
estrelas dispersaram elementos quimicos mais pesados que Li, Be, B, enriquecendo
quimicamente o meio interestelar e, consequentemente, as novas geragdes de estrelas
(Tielens (2013)). Alguns autores (Naoz et al. (2006), Loeb & Furlanetto (2013), Loeb
(2014), Loeb (2016) tém uma abordagem mais radical, sugerindo, a partir de estudos
teodrico-computacionais, que as condi¢gdes que desencadearam a formagdo das primeiras
estrelas surgiram quando o Universo tinha cerca de 30 milhdes de anos. Isso significa
que as condi¢des para producdo de elementos de importancia prebiodtica poderia ser
antecipada em, pelo menos, 70 milhdes de anos.

O ciclo evolutivo das estrelas ¢ diretamente dependente de sua massa, sendo que
estrelas com massa M < 1,4 Mg, vivem da ordem de alguns bilhdes a alguns trilhdes de
anos. O intervalo de massas das chamadas estrelas de baixa massa vai de 0,08 Mg, que
¢ o limite de massa que permite o inicio do ciclo de reagdes de fusdo de H, até cerca de
~ 2 Mg, Os objetos com massas menores que 0,08 Mgy sdo conhecidos como ands
marrons. As estrelas de massa intermedidria (2 < M/Msg, < 8) produzem nucleos
degenerados de C, n3o sendo capazes de processa-lo para formar elementos mais
pesados. Somente estrelas massivas, com massas maiores que ~ 8 Mg, produzem os
elementos quimicos mais pesados que o Carbono (C), sendo os principais C, Nitrogénio
(N), Oxigénio (0), Fosforo (P) e Enxofre (S). Ao final do ciclo de reagdes nucleares,
elas explodem como supernovas e, neste processo, produzem desde o Ferro (Fe), tltimo
elemento do ciclo de fusdo nuclear, at¢ o Uranio (U), o ultimo elemento da tabela
periddica produzido de forma natural.
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A quimica e o metabolismo da vida, como a conhecemos, sdo compostos,
principalmente, pelos elementos quimicos C, N, O, P e S, conhecidos sob a sigla de
CHONPS. Obviamente ha outros elementos importantes para o metabolismo dos seres
vivos, porém os CHONPS estdo presentes em praticamente todas as formas de vida
conhecidas, tornando-os um denominador comum. A propor¢do desses elementos, tanto
no Sol quanto em sistemas vivos ¢ mostrada na figura 11.1. Os elementos CHON
circundados por circulos vermelhos, correspondem a cerca de 96% do peso corporal de
um ser vivo e aproximadamente 72% da massa do Sol.

27,1%

\ He
0,4% 0,09%0,97%
FEGSE -
A |sils c Ar
Ti Kr
. zr Nb Xe
Cs iBai Ln Hf Ta Re Os Rn

Ac Th Pa U

Elementos principais [:] Traco de elementos que acredita-se serem

o/ essenciais para bactérias, plantas e animais
(~ 96.8% peso corporal)

~---; Traco de elementos possivelmente
i i(~ 3.2%peso corporal) :

importantes para algumas espécies

Porcentagem em massa de elementos no Sol

Figura 11. 1 - Tabela periédica demonstrando abundancias de elementos quimicos em porcentagem
de peso corporal de organismos vivos terrestres, bem como os elementos indispensaveis ao

crescimento e sobrevivéncia do organismo, chamados de elementos essenciais. (Adaptado de
Chopra (2009)).

Essencialmente, todos os elementos quimicos do C ao Fe foram produzidos por fusdo
nuclear ou outros processos no interior de estrelas em algum momento da evolugao do
Universo. Sem metais, terilamos apenas moléculas formadas por H e He, estaveis
somente em condi¢des de baixissima temperatura, como por exemplo HeH e, muito
provavelmente, ndo haveria formacao de planetas ou de vida como a conhecemos (ver,
e.g., Wilson, no Handbook of Molecular Physics (2003)).

12.3. AEVOLUCAO QUIMICA DO UNIVERSO

O processo de formagao de moléculas no espago ¢ afetado por varios fatores, tais como
as condigdes fisico-quimicas do ambiente, o estado dos “reagentes” e as fontes de
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energia envolvidas. Conhecer as caracteristicas e propriedades do chamado Meio
Interestelar (MI) € essencial para uma melhor compreensao dos processos de evolucdo e
enriquecimento quimico em ambientes astrofisicos.

12.3.1. CARACTERISTICAS DO MEIO INTERESTELAR

O MI corresponde a todo material existente entre as estrelas. E constituido de gas,
poeira, campo de radiagdo (radiagdo eletromagnética de estrelas, galdxias e outros
corpos celestes bem como fotons da Radiacdo Cosmica de Fundo em Microondas), raios
coésmicos (constituidos de particulas elementares e nucleos atdmicos) e campo
magnético. O gas ¢ a componente dominante, misturado com a poeira (100 para 1 em
massa) e pode ser encontrado no estado neutro (na forma de 4&tomos ou moléculas) e/ou
ionizado.

As condicdes fisico-quimicas do MI, também chamadas fases, sdo bastante
heterogéneas, com a temperatura ¢ densidade do gas variando de ~ 10 a ~10° K e de
~10"* a mais de 10° cm™, respectivamente. Regides de gas e poeira com temperaturas
~10 K e densidades maiores que 10° cm™, comumente chamadas de nuvens
moleculares, sdo ambientes apropriados para a formacdo de moléculas e poeira com
mantos de gelos (ver, e.g., Caselli & Ciccarelli (2012)). Um resumo das caracteristicas
das diferentes fases do MI encontra-se na Tabela 11.1 e uma descricdo bastante
detalhada de suas propriedades e processos fisicos foi feita por A. Tielens (2005).

Tabela 11.1 —Sintese das propriedades das fases do MI

Fase Dimensdes tipicas nob T¢ Estado do gas
(po) (cm?) (K) (H)
Nuvens moleculares 80 > 200 10 molecular
Meio frio neutro 100 — 300 50 80 neutro (atdmico)
Meio morno neutro (atémico) 300 — 400 0,5 8000 neutro (atdmico)
Meio morno ionizado 1000 0,1 8000 ionizado
Regides HII 70 10° — 10 10 ionizado

“-1pc=23,086x 10" cm.
" _ Densidade tipica do gis para cada fase.
¢ - Temperatura tipica do gas para cada fase.

12.3.2. FORMACAO DE COMPOSTOS SIMPLES

O reprocessamento de elementos quimicos em nuvens moleculares (NM), durante os
inimeros ciclos de evolucdo estelar, ¢ um requisito essencial para a formacdo de
moléculas prebidticas, que sdo os principais constituintes dos organismos vivos. A
sintese de moléculas nas NM’s ocorre por reagdes quimicas na fase gasosa ou nos
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manto que se acumulam sobre a superficie dos grios de poeira cosmica’. Embora os
graos de poeira constituam apenas 1% da massa do MI, eles sdo bastante importantes
porque propiciam a associacdo dos atomos de H, na sua superficie, para formar o Ha,
que ¢ o principal constituinte das NM’s. Além disso, a poeira juntamente com o H,
bloqueiam a radiag@o ultravioleta e visivel, protegendo dessa forma, as moléculas das
regides mais internas das nuvens de serem dissociadas (ver, e.g., Hollenbach (1971),
Caselli & Ciccarlli (2012)). Também favorecem a hidrogenagdo de algumas moléculas e
a ocorréncia de reagdes quimicas que levam a formagdo de substincias cada vez mais
complexas, como os aminoacidos, importantes para o desenvolvimento da vida. Um
conjunto representativo das reagdes que ocorrem no MI ¢ apresentado na figura 11.2.

ia) associacdo radiativa reacao reversa - fotodissociagdo
0:0 >0 %% 0O -0-0
b) reacdo de 3 corpos reacado reversa - dissociagao colisional
0-0:0-0-0-0-0-0:0-0
c) troca de neutros d) reacdo ion-molécula neutra

Q0-0:0 | QO-06-0-0
e) reacdo de recombinacdo reacdo de transferencia de carga

recombinacdo radiativa (atomica) @ = o @ 4 o
O -0 '

associagdo radiativa f) reagdes com cétions
e-+0+0->06:0 °+°—>Q+9'
e~ + o —>o

recombinacdo dissociativa (mol) o +G > @ + e
Q6.0
g) reacdo de condensacdo

@ +8- —>» e + o @l (gas) —>@ (solido)

h) reacbes de superficie .
catalizagdo heterogenea adsorgao impacto de UV/ion/eletrons
dessorgdo térmica

i) reagdo de insergdo de carbono, e.g.

.0-@-0-0

1) cogulacdo de grdos de poeira reacdo reversa - quebra de grdos

s o YT ®

Figura 11. 2 - Representacdo esquematica das principais reagdes quimicas que ocorrem nas nuvens
interestelares. O simbolo PAH corresponde a Hidrocarbonetos Poli Aromaticos (Adaptado de
Fraser (2002)).

2 Os grios de poeira sdo particulas com tamanhos da ordem de 0.1 microns, compostas por silicatos ¢ carbonatos
(moléculas formadas por Silicio e Carbono ligadas ao Oxigénio).

-11.10 -



Moléculas contendo C sdo importantes nessa discussdo uma vez que o carbono ¢
essencial para a existéncia da vida, e o elemento estruturante da quimica orgéanica. Essa
importancia decorre das seguintes propriedades do C: ele é o quarto elemento mais
abundante no Universo; ¢ extremamente versatil quimicamente (comparado, p.ex., com
o Silicio, Si; possui a capacidade de realizar ligagdes covalentes com elementos com
valéncia um, dois, trés ou quatro; ndo ¢ dissolvido ou reage com acidos ou agua; € capaz
de formar cadeias muito longas (nenhum outro elemento ¢ capaz de formar tantas
ligagdes tao fortes), além de permitir uma grande variedade de combinac¢des de cadeias
carbonicas, o que o torna o componente primario das macromoléculas.

12.3.3. MOLECULAS NO MEIO INTERESTELAR E DISCOS
PROTOPLANETARIOS

A primeira linha espectral de uma substincia quimica observada no MI data de 1904
(Pagni (2007)) com a detecgio no visivel do ion de Ca" no sistema f-Orionis. As
primeiras observagdes das moléculas CN, CH e CH" foram feitas por volta de 1940 e,
em 1951, foi detectado H neutro através de uma linha de comprimento de onda de 21
cm (Ewen & Purcell (1951), Hulst (1951)), no espectro de radio. Na década de 60 foram
observadas no MI linhas espectrais das moléculas de dgua e amonia (Cheung et al.
(1968), Cheung et al. (1969)). No entanto, foi a observagdo, no MI, de uma linha
espectral em 115 GHz da molécula de CO (Wilson et al. (1970)) que impulsionou o
estudo sobre a possibilidade de formacdo de moléculas organicas nesse meio . Desde
entdo, as observagdes tém mostrado a presenca de quase todos os tipos de representantes
das familias da quimica organica: hidrocarbonetos, alcoois, dacidos, aldeidos,
acetaldeidos, cetonas, aminas, éteres e acucares (Pagni (2007), Kowk (2009), Kwok
(2011), Herbst & van Dishoek (2009)). Uma cronologia das observagdes de moléculas
no MI pode ser encontrada em http:/www.astrochymist.org/astrochymist\ ism.htm.

Até recentemente, quase 200 moléculas foram observadas no MI ou em envoltorios
circunstelares, sendo boa parte delas organica (contém pelo menos um -CH). A maior
parte delas foi detectada em nuvens moleculares, onde a presenca de gas denso e graos
de poeira impede a penetracdo da radiacdo UV que tende a dissocid-las (Caselli &
Ciccarelli (2012)). Uma lista das moléculas ja observadas no espaco, com as respectivas
referéncias, pode ser encontrada no site https:/www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules.

O colapso de regides em uma nuvem molecular leva, frequentemente, a formagao de
globulos e discos, dando posteriormente origem a sistemas protoestelares. Estes
sistemas, constituidos de disco protoplanetario e protoestrela contém, além da
composicdo quimica original, novas moléculas formadas durante o colapso. Excelentes
discussoes sobre a evolucdo quimica das nuvens interestelares e sua contribuicao para a
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formacao de discos protoplanetarios podem ser encontradas nos artigos de van Dishoek
(2004) e Henning & Semenov (2013).

Os estagios primordiais de forma¢do de um sistema protoplanetario sdo representados
na figura 11.3, com o lado direito contendo as indica¢des da distribuicdo de temperatura
dentro do disco, locais de formacao de moléculas complexas, bem como as regides onde
se encontram fons e radicais, em fun¢do da distancia a protoestrela central. No lado
esquerdo sdo indicadas as regides de formagdo dos planetas gigantes, a regido de
transporte turbulento de matéria para o centro do disco e a regido de deposi¢do das
particulas de poeira e mantos de gelos. A linha azul, denominada linha de gelo,
corresponde a posicdo em que as moléculas de agua e amonia formam gelos na
superficie dos graos de poeira cosmica.

3 Radiagdo moléculas complexas
Formagao de UV / Raios-X radicais e ions
planetas gigantes

Crescimento de grio

Figura 11. 3 — Esquema dos estagios primordiais de formacdo um sistema protoplanetario
(Adaptado de Henning & Semenov (2013), Caselli & Ciccarelli (2012)).

A andlise do gas e poeira ejetados de cometas mostram que 30% dos grdos de poeira
contidos nesses corpos celestes sdo dominados pelos elementos CHONPS. Muitas
espécies quimicas de importancia prebiotica foram detectadas em cometas. Como
exemplo, no cometa Hyakutake, foram observadas amoénia (NH3), metano (CH,),
acetileno (C,H,), acetonitrila (CH3CN) e isocianeto de hidrogénio (HNC). No cometa
Hale — Bopp também se observou CH,, C,H,, 4cido férmico (HCOOH), HCN, HNC,
acido cianico (HNCO), cianoacetileno (HC3;N) e tioformaldeido (H,CS) (Ehrenfreund
& Chanrley (2000)).

A presenga dessas moléculas em cometas formados no disco protoplanetario sugere que
estes podem ter sido uma importante fonte de moléculas organicas, incluindo
aminoacidos, para a Terra primitiva (Brack (2007)). Reagdes quimicas na superficie de
graos de poeira cosmica e suas interacdes com a fase gasosa tém sido estudadas através
de simulagdes numéricas considerando centenas de reacdes quimicas. Uma descri¢cdo
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detalhada do processo de simulacdo das reacdes pode ser encontrada em Aikawa et al.
(2005), Garrod (2013). Os resultados de Garrod mostram que mantos de gelo na
superficie dos graos, sob a acdo de raios cosmicos, podem ser um ambiente propicio
para a formag¢ao de moléculas de importancia prebidtica.

A figura 11.4 mostra a evolucao temporal da fragdo de abundancia de espécies quimicas
selecionadas, produzidas em um modelo de nuvem interestelar em colapso, para formar
um sistema protoplanetario, constituido de estrela central e disco protoplanetario. Nesse
modelo, por conta do colapso, a temperatura da nuvem varia gradativamente de 20 K a
400 K, numa escala de tempo de um milhdo de anos. Os gelos mais abundantes nesse
ambiente sdo formados de agua (H,0), seguido de monoxido de carbono (CO), amonia
(NH3) e metano (CH,). Somente a partir de 100 K ¢ que a abundancia dessas espécies
no estado gasoso ¢ maior do que no estado sélido.
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Figura 11. 4 — Fracdo de abundéncia do aminoacido glicina e de varias outras espécies similares ou
parentes em fung@o do tempo. A linha sélida indica espécies na fase gasosa e as linhas pontilhadas
da mesma cor indicam mantos de gelo da mesma espécie. (Adaptado de Garrod (2013b)).

Ha evidéncias que a glicina, um dos vinte aminoécidos ligados a vida, ¢ produzido na
superficie dos graos sob a forma de gelo quando a temperatura do meio ¢ de 30 a 200 K
(ver, e.g., Garrod (2013b))
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Acima dessa temperatura ela passa ao estado gasoso. Vérias outras moléculas de
importancia prebidtica sdo produzidas nas nuvens de gas e poeira cosmica da mesma
maneira e, de acordo com esses resultados, espera-se que as reacdes na superficie dos
graos definam a abundancia de glicina nas nuvens cdsmicas.

A dinamica peculiar a cada sistema e a ocorréncia de processos aleatorios devem ter
sido responsaveis pelas diferencas entre os sistemas planetarios distintos. Acredita-se
que a evolugdo desse sistema dinamico cadtico levou a formagdo da primeira forma de
vida na Terra e foi capaz de manté-la durante bilhdes de anos e possibilitar sua
evolugao.

12.4.ZONA HABITAVEL E HABITABILIDADE

A definicdo de Zona Habitavel (ZH) foi introduzida em 1959 (Huang (1959)) como
sendo a regido ao redor de uma estrela em que o ciclo de fusdo de H em He seja estavel
por alguns bilhdes de anos, permitindo que um planeta possa manter agua, no estado
liquido, em sua superficie. A estrela fornece a energia e a dgua funciona como um
solvente eficiente que participa ativamente das reagdes quimicas.

Posteriormente foi introduzida a ideia de uma Zona Habitavel Galactica, definida como
a regido mais provavel da vida emergir em uma galaxia (ver, e.g., Lineweaver et al.
(2004), Ward & Brownlee (2000), Gonzalez et al. (2001)). Nessa regido o
enriquecimento quimico contém abundancia adequada de CHONPS e a quantidade de
eventos catastroficos capazes de interromper o processo de formagdo de vida (ou sua
sobrevivéncia) ¢ baixa comparada com a escala de tempo evolutivo terrestre.
Lineweaver e colaboradores (2004) modelaram a evolucdo da nossa Galdxia e
identificaram como a ZHG uma regido entre 7 ¢ 9 kiloparsecs distante do centro, cujo
raio varia com o tempo, composta por estrelas formadas entre 4 e 8 bilhdes de anos
atras. Eles estimaram que cerca de 75% das estrelas nessa ZHG sao mais velhas do que
o Sol, aumentando a probabilidade de existéncia de vida nessa regido. Nela também ha
baixa ocorréncia de supernovas e a idade das estrelas seria suficiente para produzir o
enriquecimento quimico necessario a formacdo de planetas terrestres e a possivel
evolucdo bioldgica. O conceito de ZH e sua relacdo com a quimica da vida pode ser
flexibilizado de forma a incluir outros solventes e, hipoteticamente, outros elementos-
base para formar uma bioquimica alternativa.

Embora essa flexibilidade saia da abordagem padrao, ¢ interessante explorar algumas
possibilidades com a matéria prima disponivel no Universo. Por exemplo, W. Bains
(Bains (2004)) argumenta que outros fluidos podem ser abundantes em diferentes locais
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do Universo e a natureza quimica desses fluidos como solventes poderia modelar um
ambiente que favoreceria a evolu¢do de uma bioquimica ndo terrestre. Outros processos
quimicos podem satisfazer o impulso termodinamico para o surgimento da vida através
de mecanismos alternativos, consequentemente produzindo assinaturas quimicas
diferentes da bioquimica terrestre.

12.4.1. HABITABILIDADE

Habitabilidade, no contexto astrofisico, ¢ definida pelo conjunto de caracteristicas que
permitem um planeta rochoso abrigar vida. Isso ndo significa, necessariamente, que o
planeta tenha que abrigar vida ou que ele apresente as caracteristicas necessarias para
isso. Somente podemos considerar habitabilidade do ponto de vista do sucesso na
Terra, portanto dentro desse conjunto devem estar, entre outras condigdes: a) a presenca
de uma fonte de energia necessaria para o metabolismo, b) os elementos quimicos para
formar as biomoléculas (CHONPS), c¢) a existéncia de um planeta rochoso que possa
abrigar essas biomoléculas e d) um solvente para viabilizar as rea¢des quimicas (como
descrito, por exemplo, em Domagal-Goldman et al. (2016), Kaltenegger (2017). Deve
ser ressaltado que condigdes geofisicas e geoldgicas foram também essenciais para a
habitabilidade na Terra, tais como a presenca de campo magnético, a tectonica de placas
e a presenca de escudos naturais como a Lua e Jupiter. Essas condigdes ndo serdo
discutidas neste artigo.

Estrelas com massa muito maior do que ~ 1,5 Mg, tem uma vida menor que 3 bilhdes
de anos, evoluindo para o estdgio de ana branca apos a fase de nova. Isso faz com que
elas ndo se adequem ao item a), pois espera-se que estrelas que sejam uma fonte de
energia estavel para possibilitar a evolugdo da vida permanecam na Sequéncia Principal
por, pelo menos, o tempo aproximado que o Sol permanece - cerca de 10 bilhdes de
anos. O item b) ¢ contemplado pela quimica da nuvem que d& origem aos sistemas
protoplanetarios, possivelmente baseada nos CHONPS. Ela determina a condi¢do de
habitabilidade de um determinado nicho em fun¢do da abundancia, versatilidade de
combinagdo e pelo fato de formar as estruturas fundamentais da vida como a
conhecemos. Quanto mais proéximo da data atual, mais enriquecido quimicamente deve
ser o meio que formard o disco e, provavelmente, permitird a formacdo de planetas
rochosos, o que leva ao item c). Planetas rochosos apresentam a interface s6lido-liquido
necessaria a diversidade de condigdes evolutivas que eventualmente surgirdo. Do ponto
de vista quimico, a 4gua ¢ considerada o candidato mais adequado ao papel de solvente,
atendendo ao item d). Essa escolha deve-se a diversas caracteristicas, entre elas a de ser
uma molécula bastante abundante no Universo, permanecer no estado liquido durante
um intervalo de temperatura muito maior do que o de outros solventes e permitir um
bom isolamento térmico e elétrico no meio celular e intercelular.
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A descoberta sistematica de novos exoplanetas ja contabiliza, na data da redacdo deste
artigo, 3672 planetas (sendo 12 do tipo terrestre), 2752 sistemas planetarios e 616
sistemas com multiplos planetas, e tem possibilitado uma melhor compreensdo, e
mesmo reavaliagdes, do conceito de ZH, a luz da dinadmica planetaria e da energética
disponivel em estrelas de massa menor que ~ 1 Mg, Os exoplanetas do tipo terrestre
encontrados permitem especular um futuro promissor para atender ao critério c) listado
no paragrafo anterior. Condi¢des muito diversas das encontradas no nosso Sistema Solar
exigem uma reandlise das possibilidades de formagdo e estabilidade de orbitas
planetarias, implicando em grande diversidade de condi¢cdes atmosféricas para os
exoplanetas do tipo terrestre.

Modelos evolutivos da atmosfera terrestre, considerando fatores como oceanos,
desertos, vegetagdo e cobertura de nuvens sdo usados para obter as caracteristicas
ambientais planetdrias cuja assinatura espectral possa ser usada para deduzir condi¢des
de habitabilidade ou fornecer indicagdes da presenca de vida (ver, e.g., Kaltenegger et
al. (2007), Kaltenegger (2017). Situacdes particulares que permitam a existéncia de
agua liquida fora da ZH devem consideradas, como ¢ o caso de Europa, satélite de
Jupiter, ou Encelado, satélite de Saturno onde a 4gua ¢ mantida liquida pelo
aquecimento de seu interior devido as forgas de maré. O estudo de exoplanetas ¢ uma
area em que alguns grupos no Brasil vem mantendo uma atividade regular hd mais de
10 anos, em particular com forte participacdo do INPE e da Universidade Presbiteriana
Mackenzie (Martioli (2006), Gould et al. (2010), Hwang et al. (2013), Kains et al.
(2013), Street et al. (2013), Han et al. (2013), Almeida et al. (2013), Henderson et al.
(2014), Tusnski & Valio (2014), Skowron et al. (2015), Valio et al. (2017).

Ha diversos autores que consideram o Universo como um “ambiente biofilico” dentro
do contexto ACDM, com base no argumento de que os CHONPS necessarios para o
aparecimento de compostos biologicos existem desde que o Universo tinha ~ 100
milhdes de anos, conforme recentemente apresentado em Corazza (2017). Outros
autores (Loeb (2014), Loeb (2016), Loeb et al. (2016b)) consideram que estes
elementos podem ter sido produzidos quando o Universo era ainda mais jovem (com
cerca de 30 milhdes de anos) e sugerem um enriquecimento de C em estrelas de baixa
massa (tipos espectrais K e M), as chamadas “CEMP stars” (Mashian & Loeb (2016)).
Eles também argumentam que, a menos que a habitabilidade em torno de estrelas de
baixa massa seja suprimida, a probabilidade de existéncia de vida, daqui a 10 trilhdes
de anos, sera maior ao redor de estrelas com cerca de 0,1Mso. Nesse contexto a
habitabilidade cdsmica seria possivel logo depois da formacdo da primeira geragdo de
estrelas, apos o Big Bang, e terminaria somente cerca de 10 trilhdes de anos depois,
quando todas as estrelas terdo esgotado seu ciclo na Sequéncia Principal.
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Recentemente, Adams e colaboradores (Adams et al. (2015), Adams (2016)) analisaram
a influéncia dos valores da constante de estrutura gravitacional (definida como
ag = Gmj/hc) e da constante de estrutura fina a = e?/hc, sobre as condigdes de
habitabilidade do Universo, e concluiram que essas condigdes sdo preservadas mesmo
variando os parametros por algumas ordens de grandeza. Andlise similar foi feita
considerando a influéncia de variagdes na amplitude das flutuagdes de densidade
primordial (Q) sobre a formagao de estrelas, concluindo que a habitabilidade em outros
universos ¢ mais favoravel e mais diversificada do que se imaginava.

Um Universo "viavel", em termos de Habitabilidade, ¢ definido pelo intervalo de
valores de G que permite a existéncia de reagdes nucleares para formar estrelas e
planetas habitaveis. Apesar de Adams analizar somente duas constantes fisicas, a e G, e
de ser desconhecida a distribuicdo de probabilidades a partir da qual os possiveis
universos "escolhem" os valores dessas constantes, elas podem variar de ordens de
grandeza, dentro do espagco de pardmetros permitidos, e ainda permitir Universos
"vidveis". Mesmo considerando-se um conjunto grande de vinculos restritivos, ainda
assim o limite encontrado de a;/a ~ 1073* sugere que Universos habitaveis podem
existir dentro uma grande hierarquia de intensidades da forga gravitacional e da forca
eletromagnética.

12.5. CONSIDERACOES SOBRE A VIDA

Uma defini¢do operacional ou uma teoria que descreva o fendmeno da vida € essencial
para a distin¢do de formas de vida diferentes das observadas na Terra. Particularmente,
a importancia cresce a medida que novas missdes para estudar corpos do sistema solar
em busca de evidéncias de vida sdo propostas pelas agéncias espaciais de todo o mundo.
Cleland e Chyba (2002 evidenciam essa importancia: “A medida que a ciéncia progride
na compreensdo da origem da vida na Terra (...) e com a aten¢do concentrando-se na
astrobiologia e na busca pela vida em Marte e em Europa, lua de Jupiter, aumenta a
necessidade de uma defini¢do geral de vida".

Até o momento, ndo ha uma definicdo que seja aceita pela comunidade ligada a
Astrobiologia, independentemente do foco da disciplina envolvida (Trifonov (2012)), e
a dificuldade ¢ objeto de estudo de varios programas em andamento no mundo todo.
Discussdes mais detalhadas sobre as dificuldades dessa defini¢do e as implicagdes que
ela traria & comunidade podem ser encontradas, e.g., em Bedau & Cleland (2010),;
Benner (2010). Nao havendo uma teoria geral sobre a natureza de sistemas vivos,
nenhuma das definicdes de vida fornece uma resposta satisfatoria. Assim, ¢
recomendavel utilizar uma abordagem cientifica cautelosa e a0 mesmo tempo flexivel,
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que auxilie sua identificacdo minimizando as chances de excluir outros sistemas vivos
muito diferentes dos existentes na Terra. Algumas caracteristicas parecem ser comuns a
praticamente todos os sistemas vivos conhecidos e tem sido alvo de estudos durante as
ultimas décadas para sua melhor determinacdo, como descrito por Szostak e
colaboradores (2002).

Como exemplo, Koshland (2002) propde que sejam utilizados principios
termodindmicos e cinéticos essenciais para que um sistema vivo, tal como o
conhecemos, possa existir. Eles foram denominados “pilares da vida” e agrupados sob o
acronimo PICERAS, que significa: Programa; Improvisagdo; Compartimentalizagdo;
Energia; Regeneragdo; Adaptabilidade; e Isolamento Seclusion. Ainda assim, nem
sempre o que ¢ vivo apresenta todos essas caracteristicas e nem sempre todos elas
correspondem a algo vivo.

No Programa da NASA de Estudos dos Limites da Vida Organica em Sistemas
Planetarios (Hays (2015)) foram adotadas as seguintes caracteristicas para tentar
caracterizar um sistema vivo, a saber: auséncia de equilibrio termodinamico;
dependéncia da manutencdo da taxa de variacdo da entropia (com valores negativos
indicando o aumento de organizacdo); manutencdo de seu estado organizado,
aumentando a entropia da vizinhanga; presenga de metabolismo, complexidade e
organizacdo, a existéncia de mecanismos de reproducdo; e capacidade de
desenvolvimento, evolu¢do e autonomia. Essas caracteristicas sdo responsaveis pelas
funcdes basicas observadas nos sistemas vivos terrestres: adquirir energia do meio e
converté-la para a forma quimica; possuir uma rede de reagdes quimicas, envolvendo os
building~blocks em solvente apropriado, que sintetizam 0os compostos necessarios para
manuteng¢do, crescimento e auto-replicacao; e utilizacdo de compostos quimicos capazes
de armazenar grandes quantidades de informacgao para que o sistema tenha condigdes de
se auto-replicar e auto-perpetuar.

12.5.1. DOS ATOMOS AOS SISTEMAS VIVOS

Desde o inicio do Universo, a matéria tem evoluido na dire¢do de formas mais
complexas. Nos instantes iniciais foram produzidos H e He e posteriormente, outros
elementos emergiram em decorréncia da evolugdo das estrelas. Apesar de terem sido
formados mais de 100 elementos quimicos, os elementos C, H, O ¢ N compdem boa
parte dos compostos quimicos observados no Universo, devido a facilidade com que
elas formam liga¢des covalentes, produzindo uma grande variedade de moléculas no
meio interestelar.

As primeiras moléculas organicas formadas continham um pequeno niimero de 4tomos,
mas tinham a capacidade de formar compostos diferentes através de varias reagdes. As
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transformagdes de acido cianidrico (HCN) em cianoacetileno (HC3N) e cianamida
(CH,N,) e dai em aminodcidos e bases nucleicas ¢ semelhante a transformacdo de
formaldeido (CH,0) em agucar. O experimento de S. Miller mostrou que uma
atmosfera contendo as moléculas CH,, NH;, H, e vapor d’4agua, submetida a descargas
elétricas formam glicina, « —alanina e f —alanina (Miller (1953)). Experimentos
posteriores realizados por S. Fox (1958, 1972) mostraram que o fluxo de CH, através de
uma solu¢do concentrada de NH,OH incidindo sobre uma superficie similar a lava
vulcanica ou silica, com temperatura de 1000° C levou a formacdo de 12 aminoacidos
(acido aspartico, acido glutamico, glicina, alanina, valina, leucina, isoleucina, serina,
treonina, prolina, tirosina e fenilalanina), potenciais percussores do RNA (Bada (2004),
Powner (2009), Hud (2013)).

As andlises de amostras obtidas em experimentos similares (Parker et al. (2011)), com
uma mistura de CH,, H,S, NH;, e CO,, mostraram a formagao de 23 aminodacidos ¢ 4
aminas, incluindo 7 compostos organosulfurados. As abundancias medidas nesse
experimento sdo compativeis com medidas em alguns meteoritos do tipo condritos
carbondceos. De acordo com Parker, os resultados sugerem que a mistura de gases,
incluindo H,S, deve ter ajudado na sintese de aminoacidos e aminas na Terra primitiva
e durante o processo de formagdo do Sistema Solar. J& o ambiente contendo H,S
utilizado por Miller em seu experimento parece ndo ter sido comum na Terra primitiva,
embora fosse possivel encontra-lo proximo a vulcdes.

Apesar dos organismos celulares possuirem sofisticada capacidade metabdlica, a origem
de sua rede de reacdes € pouco conhecida (Luisi (2012)). A estrutura central das redes
metabolicas ¢ similar em todos os organismos conhecidos estudados (Jeong et al.
(2000), Braakman & Smith (2013)) levando a crer que estes mecanismos surgiram nos
primordios da evolucdo celular. Uma hipotese sobre a origem do metabolismo € que as
redes de reagdo estabeleceram-se na Terra prebidtica como consequéncia do ambiente
fisico e quimico do local onde a vida emergiu pela primeira vez, refor¢cando a hipdtese
de Bains (Bains (2004)) de que o solvente disponivel molda a quimica necessaria a vida.
Com base nesses argumentos, pode-se imaginar que a sequéncia de reagdes quimicas
principais no metabolismo atual (glicolise e reagdes pentoses-fosfato) deve ser muito
semelhante a do primeiro organismo vivo (Braakman & Smith (2013), Shapiro (2000),
Huber et al. (2002)).

De acordo com Keller e colaboradores (Keller ez al. (2014)) a sequéncia de reagdes que
constituem o metabolismo central do C poderia ser restringida pelo ambiente do oceano
rico em ferro do Arqueano, indicando que os primeiros processos metabdlicos poderiam
ter se originado no mundo prebidtico. Esses resultados sugerem que compostos
prebidticos complexos, como aminoacidos e proteindides, poderiam fazer parte de
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uma rede complexa de reagdes quimicas alimentada pela energética presente na
atmosfera primitiva da Terra, levando a formagdo de proteinas e ao conjunto de reacdes
que compdem o metabolismo central das células atuais.

A possibilidade de que essa quimica pode ter comecado na nuvem protoestelar fica
evidente nas observagdes atuais de moléculas complexas nas nuvens de gas e poeira no
meio interestelar, como mostrado nas se¢des 3.2 e 3.3, e na composi¢cdo quimica dos
meteoritos condritos carbonaceos, como o meteorito de Murchison (P. Schmitt-Kopplin
et al. (2012)). Dessas moléculas sdo formados os vinte aminoacidos, cinco bases
nucleicas (nucleobases), dois agucares, glicerol, um aminodalcool (colina) e um acido
graxo (acido palmitico) necessarios para formar um sistema vivo (Olomucki (1993)).

A transi¢do de sistemas ndo-vivos — vivos a partir de processos fisico-quimicos ainda ¢
desconhecida e provavelmente ocorreu em sistemas muito pouco autopoiéticos’ e fora
da homeostase®. Mesmo que essa transigdo tenha ocorrido mais de uma vez, ou muitas
vezes, devido as alteragdes ambientais extremas que ocorreram na Terra jovem, em
algum momento ela se estabeleceu definitivamente, dando origem as formas de vida
observadas hoje. Elas tem relacdo direta com as condi¢des de habitabilidade no disco
protoplanetario e, mais remotamente, com as condi¢des biofilicas geradas apds o
surgimento das primeiras estrelas. Novamente, usando a argumentagdo acima e a visao
proposta por Bains (2004), diferentes condi¢des de habitabilidade, particularmente
“locais”, derivadas da formagdo do disco protoplanetario, podem, eventualmente, dar
origem a formas de vida distintas da que conhecemos, caso elas sejam capazes de
emergir dos processos fisico-quimicos locais.

12.6. CONSIDERACOES FINAIS

O modelo ACDM ¢ o melhor cenario para descrever a formagdo das primeiras estruturas
do Universo e indica que os elementos fundamentais a vida (CHONPS) foram criados
no Universo por volta de 100 milhdes de anos. Em decorréncia da expansdo,
resfriamento e interacdo gravitacional, as flutuagdes primordiais de densidade de
matéria condensaram-se, formando imensas nuvens de gas, possibilitando a formacgao
das primeiras estrelas, o inicio do processo de enriquecimento quimico do Universo e a
subsequente formacdo de poeira e moléculas complexas. Observagdes astronomicas,
aliadas a simula¢des numéricas da quimica do meio interestelar, indicam que moléculas
organicas complexas foram criadas em nuvens moleculares e sugerem que 0os compostos

autopoiético - capaz de reproduzir a si proprio

* homeostase - capacidade do organismo vivo de apresentar uma situagdo fisico-quimica caracteristica ¢ constante,
dentro de determinados limites, mesmo diante de alteragdes impostas pelo meio ambiente.
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necessarios ao surgimento da vida, como a conhecemos, estdo disponiveis e espalhados
no Universo hd varios bilhdes de anos. Entretanto, o passo para formar o primeiro
sistema vivo a partir de um conjunto de moléculas complexas ainda ¢ desconhecido.

A combinacdo das condi¢des de habitabilidade apresentadas na se¢do 4 permitiram que
a Terra abrigasse um primeiro sistema vivo (ou diversos?) que conseguiu sobreviver e
evoluir, tanto no aspecto de complexidade, no caso dos eucariontes, quanto no aspecto
de adaptabilidade, no caso de bactérias e arqueobactérias. Ha diversas evidéncias
geologicas e geofisicas no sentido de que estes foram os passos para o surgimento e
evolucdo da vida na Terra. Embora a compreensao do(s) mecanismo(s) de transi¢do de
um sistema nao-vivo para vivo a partir de processos fisico-quimicos locais seja um tema
bastante desafiador, um dos principais pontos deste artigo ¢ argumentar que as
condi¢des fisico-quimicas necessarias (e, talvez, suficientes) para o aparecimento da
vida, tal como a conhecemos, sdo comuns e remontam a formacao das primeiras estrelas
e ao enriquecimento quimico do Universo como um todo.

E perfeitamente aceitavel especular que a quimica da vida nio seja necessariamente
baseada em C e H,0, porém outras possibilidades dependem do mesmo processo de
enriquecimento quimico universal. Mesmo que o Si seja menos abundante e menos
versatil quimicamente, e que os solventes mencionados na subsecdo 4.1 sejam menos
versateis, do ponto de vista termodindmico, a enorme quantidade de exoplanetas
encontrados até o momento e a escala de tempo evolutivo de outros sistemas
planetarios, em comparacdo com o Sistema Solar, permite aceitar que as condigdes
consideradas como prebioticas na Terra existam em varios outros pontos do Universo.

Por fim, ¢ importante destacar que este artigo resultou das discussdes ocorridas durante
a disciplina "Fundamentos de Astrobiologia", ministrada no programa de pds-graduacgao
em Astrofisica do Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais (INPE) em 2016 e ¢ parte
do esforco de alguns dos autores em oferecer um enfoque “astrobiologico” a
determinados projetos de pesquisa ligados ao programa.

Por fim, ¢ importante destacar que este artigo resultou das discussdes ocorridas durante
a disciplina "Fundamentos de Astrobiologia", ministrada no programa de pds-graduacgio
em Astrofisica do Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais (INPE) em 2016 e ¢ parte
do esforco de alguns dos autores em oferecer um enfoque “astrobiologico” a
determinados projetos de pesquisa ligados ao programa.
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12.1. INTRODUCAO

A Astrofisica estuda os objetos e as estruturas que formam o Universo em que vivemos. A Astrofisica ¢
uma das atividades cientificas do Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais (INPE) que representa de
forma mais direta o nome do Instituto. Historicamente, a origem da pesquisa em Astrofisica no INPE esta
ligada ao desenvolvimento da Ciéncia Espacial no Instituto. O objetivo inicial do INPE era estudar o
espago circunvizinho a Terra, ¢ mais tarde esse campo de estudo foi ampliado passando a abranger o
espago exterior. Para isso, houve necessidade de desenvolver instrumentos que fizessem observagdes do
espago, a bordo de baldes, foguetes e satélites, ja que a atmosfera terrestre absorve grande parte dos sinais

que vém do espaco.

As pesquisas em Astrofisica no INPE comecaram na década de 1960 e continuam até hoje. As
primeiras pesquisas relacionavam-se com a Astrofisica de Altas Energias, que tem como objetivo
entender os mecanismos fisicos responsaveis pelas emissdes de raios-X e gama oriundas de objetos
cosmicos como, por exemplo, pulsares, estrelas binarias, galaxias. Posteriormente, houve o
desenvolvimento de estudos na area de radioastronomia, com a incorporagdo pelo INPE em 1980 do
Radio Observatorio do Itapetinga, em Atibaia ¢ as colaboragdes em radiagdo cosmica de fundo em
microondas com universidades dos Estados Unidos. Em meados da década de 1980, iniciaram-se os
estudos relacionados com as observagdes na faixa optica do espectro eletromagnético, com a vinda de um

grupo de pesquisadores nessa area. Na década seguinte, iniciaram-se os estudos em ondas gravitacionais.

E importante destacar que a Astrofisica nada mais faz do que estudar o meio ambiente em que a
Terra esta inserida. Portanto, assim como ¢ importante conhecer os rios, as montanhas, os vales ¢ o clima
que nos cercam, também ¢ muito importante conhecer as estrelas, planetas, galaxias e cometas. Por isso,
realizar pesquisas em Astrofisica significa também conhecer o nosso meio ambiente. E conveniente
lembrar que o meio ambiente ¢ o conjunto dos fatores externos que podem influir na vida biologica,
social ou cultural de um individuo ou grupo; o espago externo a Terra ¢ um dos fatores que influenciam

diretamente a vida na Terra. Portanto, devemos conhecé-lo da melhor forma possivel.

O Sol, que ¢ uma estrela, ¢ o componente da natureza que mais diretamente afeta a vida na
Terra. E ele quem define o regime de temperaturas no nosso planeta. O Sol também ¢ o responsavel pelos
ciclos de vida das diversas espécies da Terra, definindo, por exemplo, a fotossintese. Pode ter também
efeitos indesejaveis, como a interferéncia nas telecomunicagdes e no aumento da incidéncia de cancer de
pele no ser humano. Dessa forma, ¢ mais do que evidente que devemos entender muito bem como o Sol

se comporta para que possamos nos precaver de possiveis problemas.

12-3



A Astrofisica pode também contribuir para a preservacdo da vida na Terra, seja por meio de
previsdo de catastrofes, como possiveis choques de cometas ou asterdides de grandes proporgdes com a
Terra, seja por meio de estudos que possibilitem a colonizagdo de outros planetas por seres humanos no
futuro. O nosso planeta corre o risco de ser bombardeado por algum corpo que esteja vagando pelo
espago, como aconteceu no final do século passado com Jupiter, e sofrer graves consequéncias, entre elas
a extin¢do da espécie humana. Existem evidéncias muito fortes de que no passado algo semelhante tenha
ocorrido aqui na Terra e tenha provocado o desaparecimento de muitas espécies, entre elas todas as
espécies de dinossauros. As pesquisas astronomicas podem ajudar na previsdo de catastrofes como essas e
permitir que medidas sejam tomadas com antecedéncia para evitd-las ou minimiza-las. Uma outra
contribui¢do, e das mais importantes, da Astrofisica foi a de desmistificar crendices irracionais e sem

fundamento cientifico que, infelizmente, persistem até os dias de hoje, como a astrologia.

Os estudos em Astrofisica podem trazer beneficios diretos a sociedade e fornecer dados para que
problemas de outras areas possam vir a ser resolvidos. Hoje em dia, por exemplo, a Fisica de Particulas,
que procura entender como a matéria ¢ formada, precisa construir aceleradores de particulas de altissimas
energias. Infelizmente, isso ndo é tdo simples assim, ja que envolve sérios problemas tecnoldgicos e
financeiros. No entanto, o Universo esta repleto de regides onde ha energia suficiente para acelerar
particulas a velocidades altissimas. Pela observagdo dessas regides e dos fendmenos que 14 ocorrem,

pode-se aprender muito sobre as coisas que acontecem aqui na Terra.

De uma forma geral, pode-se até questionar o porqué de se investir tempo e dinheiro em
pesquisas relacionadas a Astrofisica num pais como o Brasil. Afinal, o Brasil ndo é um pais no qual os
recursos financeiros sejam abundantes e ainda hd muita coisa que precisa ser feita no campo social. No
entanto, deve-se ter em mente que um pais deve tentar dominar o maior nimero possivel de temas ligados
ao conhecimento humano, j4 que o bem-estar de seu povo estd intimamente ligado ao grau de
conhecimento que o Pais possui. O conhecimento ¢ a arma mais poderosa para o desenvolvimento

econdmico e social.

Apenas como exemplos, podem ser citados os casos de alguns produtos que foram
desenvolvidos ou aperfeigoados gragas aos investimentos feitos em pesquisas em Astrofisica e que hoje
rendem dividendos para os detentores dessas tecnologias: as cdmaras de video com base no CCD (“charge
coupled device”), como as de uso profissional ou doméstico, os aparelhos de tomografia computadorizada
utilizados em medicina, os sistemas de inspegdo de bagagens em aeroportos com “scanners” de raios-X,
varios sistemas de microondas utilizados em telefonia celular, etc. Outro exemplo de aplicagdo pratica
dos conhecimentos proporcionados pela Astrofisica esta na Meteorologia, que se valeu de estudos acerca

da atmosfera de planetas para melhorar os modelos sobre o comportamento da atmosfera terrestre.
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Além desses exemplos, pode ser citado ainda o enorme potencial que a Astrofisica tem de tentar
responder a um dos maiores anseios do ser humano, que é o de entender o Universo em que vive e saber
mais sobre esse meio ambiente que o cerca. Como vimos, o estudo da Astrofisica ndo se resume apenas a

poesia que o tema suscita, mas induz e permite a solugdo de varios problemas cruciais para a sociedade.

Atualmente, as pesquisas em astrofisica realizadas pelo INPE estdo concentradas na Divisdo de
Astrofisica (DIDAS), que ¢ uma das trés divisdes cientificas da Coordenagdo Geral de Ciéncias Espaciais
e Atmosféricas (CGCEA) do INPE. O objetivo dessas pesquisas ¢ entender os fendmenos que ocorrem no
Universo de um modo geral. Busca-se conhecer as causas desses fendmenos e entender a fisica que

governa os objetos vistos no céu, como estrelas, galaxias, quasares, buracos negros, entre outros.

Tradicionalmente, a DIDAS desenvolve pesquisas que necessitam de observagcdes com
instrumentos que ainda ndo estdo disponiveis no Brasil, de forma a estimular o desenvolvimento de
instrumentagdo cientifica no Pais e a formagdo de recursos humanos altamente qualificados. Isso se deve
ao fato do INPE possuir uma boa infraestrutura para esse tipo de atividade, que normalmente ndo ¢
encontrada nas universidades ou em outros centros de pesquisa brasileiros. Em particular, as atividades
ligadas ao desenvolvimento instrumental espacial, com experimentos tanto em solo quanto a bordo de
baldes, foguetes, e satélites, tém o seu lugar natural no INPE. Como consequéncia direta dessa iniciativa,

ha o engajamento de empresas brasileiras em projetos de alto teor tecnoldgico agregado.

Atrelado a sua atuac@o técnico-cientifica, o INPE mantém um curso de pos-graduagdo, com
mestrado e doutorado, em astrofisica. Os temas das dissertagdes ¢ teses sdo ligados as pesquisas
desenvolvidas na DIDAS. Também é mantido, no &mbito da CEA, um Setor de Langcamento de Baldes a
disposicdo da comunidade cientifica nacional e internacional para a realizagdo de experimentos que

envolvam a necessidade de utilizagao de baldes estratosféricos.

12.2. AS PESQUISAS EM ASTROFIiSICA NO INPE

Atualmente, a pesquisa na DIDAS estd dividida em seis linhas, embora essa divisdo seja permeada pela
atuacdo e interagdo de pesquisadores em diferentes linhas. As linhas de pesquisa sdo: Astrofisica de
Ondas Gravitacionais, Cosmologia, Astrofisica de Altas Energias, Radiofisica, Heliofisica ¢ Astrofisica
Optica e no Infravermelho. Essas linhas contam com a participagdo, além dos pesquisadores da DIDAS,
de estudantes de pos-graduacdo (mestrado ¢ doutorado), de iniciagdo cientifica, bolsistas de pos-

doutoramento e pesquisadores visitantes.

Dentro das areas de atuag@o das seis linhas de pesquisa supramencionadas sdo feitos os seguintes
estudos: estudos teodricos e observacionais em Astrofisica Estelar, Astrofisica Extragalactica, Cosmologia

e Planetas Extra-Solares. E estudada a Radia¢io Césmica de Fundo em Microondas, bem como fontes
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cosmicas de radiagdo-X e gama. Sdo estudados o Sol, as explosdes solares e seus efeitos de propagacdo
no meio interplanetario, as relagdes solares-terrestres e como essas atividades afetam o clima espacial. E
estudado o Universo através do seu espectro de ondas gravitacionais. Para isso encontra-se em operagao,
e em fase de aperfeicoamento, o primeiro Observatério de Ondas Gravitacionais do Brasil. Sdo estudados
através de ondas de radio objetos como: quasares, galaxias, estrelas ¢ regides de formagdo de estrelas,

tanto no continuo, quanto em linhas espectrais.

12.3. INSTRUMENTACAO UTILIZADA

A pesquisa em Astrofisica visa entender a origem, evolugdo e destino do Universo e de seus
componentes. Para isso ¢ necessario obter dados ao longo de todo o espectro eletromagnético e mesmo
fora dele, quando consideramos as ondas gravitacionais e as particulas de origem c6smica. Dessa forma,
sdo utilizados instrumentos que operam no solo, como telescopios Opticos e radiotelescopios, e
instrumentos no espaco, tais como telescopios e experimentos embarcados em baldes, foguetes e satélites.
Os pesquisadores da DIDAS utilizam-se praticamente de todo o arsenal de instrumentagdo disponivel

hoje em dia para coletar os dados relevantes para suas pesquisas.

12.3.1. INSTRUMENTOS NO SOLO

A DIDAS tem tido participagdo importante no desenvolvimento de novos instrumentos para uso com o0s
telescopios do Laboratorio Nacional de Astrofisica (LNA), do Ministério da Ciéncia, Tecnologia,
Inovacdo e Comunicagdes (MCTIC). Tal foi o caso da primeira cdmara CCD criogénica, em 1987, no
desenvolvimento do fotdmetro rapido FOTRAP, no desenvolvimento do fotdmetro rapido CCD e no
projeto da Camara Infravermelha (CamlV). Atualmente, em desenvolvimento, encontra-se o instrumento
SPARC-4 (Simultaneous Polarimeter and Rapid Camara in Four Bands) que, como o nome sugere,
reune caracteristicas de uma camara fotométrica multi-banda com capacidades polarimétricas (Figura 1).
Esse futuro instrumento sera utilizado no telescopio “Perkin Elmer” do LNA. A DIDAS também esteve
envolvida no desenvolvimento de instrumentacdo para o telescopio SOAR (Southern Astrophysical
Research). O SOAR ¢ um telescopio com espelho primario de 4,1 m de didmetro e esta localizado em

Cerro Pachon (Chile).
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Figura 1: Esquema do instrumento SPARC-4 em desenvolvimento na DAS/INPE.
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Atualmente, a DIDAS ¢ responsavel pela operagcdo do Radio-Observatorio do Itapetinga (ROI), situado
numa area de 3 alqueires dentro do municipio de Atibaia (SP). Esse ¢ o local onde se encontra a maior
antena destinada a radioastronomia no Brasil. Em funcionamento desde o inicio da década de 1970, o
ROI esta a disposicao de toda a comunidade cientifica nacional. Possui uma antena de 13,7 m de diametro
capaz de receber sinais de frequéncias entre 1 e 150 GHz (Figura 2). Sdo realizadas varias pesquisas
astronomicas, incluindo as relacionadas a fisica solar, formagdo de estrelas, astronomia galctica e

extragalactica.

Outro instrumento em operagdo pela DIDAS ¢ o Espectrografo Solar Brasileiro (em inglés,
Brazilian Solar Spectroscope — BSS), que opera com uma antena de 9 m de didmetro, instalado

atualmente na unidade do INPE em Cachoeira Paulista (SP). Esse instrumento ¢ dedicado a observacao, e
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visualizagdo em tempo real, da atividade solar em ondas de radio decimétricas (1.000 — 2.500 MHz). A
emissao radio nessas frequéncias é proveniente de uma regido onde ocorre a aceleragdo das particulas que
geram as explosodes solares. Esse instrumento faz parte da rede de coleta de dados do Programa de Clima

Espacial do INPE (EMBRACE).

Figura 2: O Radio Observatorio de Itapetinga (ROI)

Em fevereiro de 2015 foi concluida a fase II de desenvolvimento do primeiro Interferdmetro
Decimétrico Brasileiro (em inglés Brazilian Decimetric Array — BDA) que, na sua configuragdo final,
consistird de trinta e oito antenas de 4 m de didmetro. O projeto BDA, fruto de colaboragdo entre
pesquisadores da DIDAS e institui¢des da India e Estados Unidos, é otimizado para fazer varios mapas
bidimensionais do Sol nas frequéncias de 1,2 GHz a 1,7 GHz; 2,8 GHz e 5,6 GHz a cada segundo, com

resolucdo de até 0,7 x 1,1 minuto de arco.

O BDA sera usado para estudar questdes fundamentais da fisica solar, além de realizar investigagdes
cientificas que envolvam fontes astrofisicas galacticas e extra-galacticas. Também integrara a rede de
coleta de dados do programa de Clima Espacial do INPE. A Figura 3 mostra a disposi¢do do BDA em
margo de 2015 e esse interferdmetro encontra-se operando na unidade do INPE em Cachoeira Paulista

(SP).
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Figura 3: A disposicio do arranjo central do Interferometro Decimétrico

Brasileiro (BDA) em sua fase II.

O radiotelescopio GEM (do inglés Galactic Emission Mapping — Mapeamento da Emissdo
Galactica) ¢ fruto de projeto desenvolvido em uma colaboragdo internacional envolvendo pesquisadores
da DIDAS, Estados Unidos, Italia e Colombia. Trata-se de uma antena de 5,5 m de didmetro (Figura 4)
capaz de operar com receptores radio em cinco frequéncias: 408 MHz; 1,465 GHz; 2,3 GHz; 5 GHz e 10
GHz . O objetivo ¢ fazer um levantamento, em forma de mapas, de todo céu nas frequéncias
mencionadas. Esses mapas sdo importantes para a limpeza de emissdes contaminantes em mapas da
radiagdo cosmica de fundo e ja estdo sendo utilizados para esse fim por pesquisadores da DAS e de
instituigdes parceiras. Atualmente, o GEM opera na frequéncia de 5 GHz e possui capacidade de medir a
polarizagdo da emissdo Galactica. Para minimizar o ruido proveniente do sistema detector, foi
desenvolvido um refrigerador que permite ao GEM operar a temperatura de 77 K. Esse instrumento

também esté instalado na unidade do INPE em Cachoeira Paulista (SP).
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Figura 4: O Radiotelescépio GEM (“Galactic Emission Mapping”)

Outro projeto em desenvolvimento pela DAS ¢ o Observatério de Ondas Gravitacionais Mario Schenberg
— Projeto Graviton (Figura 5). Esse projeto ¢ um esforco de cientistas brasileiros de diversas instituigdes
(DAS/INPE, USP, UNICAMP, ITA, entre outras) para construir uma antena gravitacional ressonante
capaz de observar sinais gravitacionais oriundos de fontes astrofisicas. A primeira deteccdo de ondas
gravitacionais tera um impacto extraordinario na pesquisa em Astrofisica, ndo s6 porque confirmard uma
previsdo fundamental da Teoria da Relatividade Geral e testara varias teorias de gravitagdo, mas também
porque representara a abertura de uma nova janela astrondmica para estudo do Universo, permitindo
observar fendmenos que seriam impossiveis de ser observados no espectro eletromagnético. A antena
Schenberg consiste numa esfera macica com 65 cm de diametro, feita de uma liga de cobre-aluminio e
com massa da ordem de 1.150 kg. O telessensor sera capaz de converter a energia das ondas
gravitacionais em impulsos elétricos que serfio amplificados por dispositivos supercondutores. Apos a
digitalizago, os dados serdo analisados computacionalmente. Para minimizar ruidos externos o detector
tera que ser mantido sob alto vacuo e refrigerado a temperaturas ultracriogéncias da ordem de 0,02 K

(ou -273,14 °C)
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Figura 5: Esquema da antena detectora de ondas gravitacionais Schenberg.
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12.3.2. INSTRUMENTOS NO ESPACO

Além dos instrumentos citados acima, que se configuram como instrumentos de solo, a DIDAS tem
desenvolvido instrumentos para operar no espago. Em particular, o Projeto MASCO teve como objetivo
construir um telescopio capaz de produzir imagens em raios X e gama de varias regides do Universo. As
emissdes cosmicas nessas faixas de frequéncias s6 podem ser observadas a grandes altitudes, por causa da
absor¢do da atmosfera terrestre. Para realizar essas observagoes, o telescopio foi colocado a bordo de uma
plataforma estabilizada suspensa por baldo estratosférico inflado por hidrogénio e realizou as observagdes
a 40 km de altitude, numa atmosfera residual correspondente a 0,01% da atmosfera na superficie terrestre.
A técnica utilizada para obter as imagens em raios X e gama ¢ conhecida como mascara codificada, dai o
nome do projeto, que se originou das primeiras silabas das palavras que formam o nome da técnica de
imageamento utilizada neste instrumento. O MASCO foi o primeiro experimento astrondmico brasileiro
embarcado. Essas pesquisas [5] continuam com o projeto do satélite MIRAX (Monitor e Imageador de

Raios X) e seu prototipo em baldo protoMIRAX (Figura 6).
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Figura 6: O telescépio imageador de raios X protoMIRAX.

O programa de satélites cientificos do INPE, iniciado nos finais do anos 1990, prevé o
desenvolvimento de trés satélites cientificos, dedicados as areas de Geomagnetismo, Aeronomia, ¢
Astrofisica. O conceito de uma cémara imageadora de raios-X foi selecionado para ser o principal
experimento do satélite astrofisico desse programa. O experimento ¢ um monitor ¢ imageador de raios X
duros (MIRAX), constituido basicamente de um detector de tltima geragdo composto por uma liga de

telureto de cadmio e telureto de zinco (CZT).

A massa do instrumento sera de aproximadamente 50 kg sendo colocado em orbita equatorial
circular a 750 km de altitude. O principal objetivo cientifico da missdo é realizar um monitoramento
continuo de uma ampla regido contendo o Centro Galactico e suas vizinhangas. Isso proporcionard um
estudo detalhado de fontes transientes de raios X, além de estudos de microquasares, pulsares de
acréscimo, buracos negros estelares, explosdes de radiagdo-gama, entre outros objetos e fenomenos.
Estdo previstos dois langamentos de baldes estratosféricos, provavelmente em 2016, para testar conceitos
e subsistemas que serdo usados no satélite MIRAX. As missdes de desenvolvimento, em baldes

estratosféricos, sdo chamadas de experimentos proto-MIRAX.

12-12



12.4. CONCLUSAO

Os pesquisadores da DIDAS tém contribuido para o avango da Astrofisica em termos mundiais. Varias
descobertas foram feitas gragas as pesquisas realizadas no INPE. Essas contribui¢des incluem todas as
areas de pesquisa citadas ao longo deste texto. Em termos de avangos na area de instrumentagdo, varios
sistemas foram desenvolvidos em todos os campos de atuacdo dos pesquisadores do INPE. Em particular,
as pesquisas em instrumentagdo astrondmica, realizadas pelo INPE, sdo responsaveis pela quase
totalidade da producdo nacional da area. As pesquisas realizadas pela DIDAS contribuem também para a
formacdo de pessoas altamente qualificadas que s3o incorporadas aos varios segmentos produtivos
brasileiros, seja da area técnico-cientifica ou de areas correlatas, o que garante um retorno altamente

importante para a sociedade brasileira.
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