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Capitulo 1

Introducao

Uma das primeiras perguntas feitas pelos alunos durante as primeiras aulas do curso fundamental
de astronomia é: o que é uma estrela?

De maneira simplificada, podemos dizer que uma estrela é uma bola de gds em equilibrio
que emite luz gracas as reagoes nucleares que tém lugar no seu interior. A estrela mais préxima
da Terra e melhor conhecida é o Sol. Existem estrelas de massas, de idades e de luminosidades
diferentes, como veremos no decorrer deste fasciculo. A totalidade das massas das estrelas
corresponde & massa visivel do Universo, agrupada em galdxias. A nossa galdxia, a Via Latea,
conta com cerca de cem bilhoes de estrelas. O Universo, por sua vez, é composto de cerca de
centenas de bilhoes de galéxias.

e e :
7 3% DARK ENERGY 239 DARK MATTER

| 3,6% INTERGALACTIC GAS
0., 4% 5TARS, ETC.

Figura 1.1: Imagem representando a distribuicao de massa no Universo.

As estrelas da nossa galaxia se movem sob influéncia da atragao gravitacional produzida por
todas as demais estrelas. Assumimos que as érbitas das estrelas no plano galdctico sejam circu-
lares, em torno do centro da galdxia. Em particular, sabemos que o Sol esta a aproximadamente
8,5 kpc e que circula com uma velocidade de 220 km/s. De acordo com a posi¢ao do Sol na
galdxia, podemos admitir que nossa estrela se desloca segundo uma érbita circular Kepleriana
ao redor de um corpo macico central de massa Mg. Uma vez que a aceleragao centripeta que
mantém esta dérbita circular é produzida pela atracao gravitacional entre o centro da galdxia
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8 N.V.Leister

(Mg) e o Sol (Mg), podemos escrever:

v _ GMg
R,  R%

onde vg é a velocidade do Sol (220km/s), Rs é a distancia ao centro da galdxia (8,5kpc) e G
¢é a constante universal da gravitagao. Esta equagao permite que estimemos a massa de nossa
galdxia, a qual pertence nosso sistema solar.

v2 R _ (@ 20x10°m/s)?(2, 6x10%°m)
G 6, 7x10~1m3 /kg.s?

Mg =

Mg = 1,9x10Mkg ~ 10''M,

Logo, se considerarmos que uma estrela tem, em média, uma massa solar, nossa galaxia
terd cerca de cem bilhdes de estrelas (das galdxias conhecidas, as mais macicas tém massa de
aproximadamente 103 M).

Das estrelas da Via Lactea, apenas algo em torno de sete mil sao visiveis a olho nu, espalhadas
sobre toda a esfera celeste. A fim de precisar o movimento dos principais objetos celestes,
astronomos do século XIX desenharam arbitrariamente figuras que unissem as estrelas mais
brilhantes em grupos denominados constelagoes. Os nomes das constelagdes boreais (as situadas
no hemisfério norte) foram escolhidos na Antiguidade: s@o personagens (como Andromeda e
Cassiopéia), animais (como Cisne e Grande Ursa) ou objetos (como Lira e Balanga), nomes que
tém origem na mitologia, principalmente greco-romana. Como os astronomos da Antiguidade
nao observaram a porcao mais austral do céu, visivel para os habitantes do hemisfério sul do
planeta, as constelagoes desta regiao celeste nao foram classificadas da mesma forma. Este
trabalho foi realizado pelo astronomo alemao Bayer, que, no século XVII, escolheu para as
constelagdes nomes de animais (Fénix, por exemplo). Contudo, os limites das constelagoes eram
mal definidos, de maneira que umas se sobrepunham as outras. A situacéo foi regulamentada
pela Uniao Astronoémica Internacional em 1922, quando o céu foi esquadrinhado e organizado
em 88 constelagoes. Coube ao astronomo belga Fugene Delporte fixar limites precisos para os
grupos de estrelas, segundo os meridianos ou fusos horarios estabelecidos.

Foi ainda na Antiguidade que os astronomos deram nome as estrelas de acordo com a posicao
de cada uma nas constelagoes a que pertenciam. Na Idade Média, astronomos arabes fixaram
os nomes das estrelas mais brilhantes sob o mesmo principio, nomes que permanecem até hoje
(Rigel, na constelacao de Orion, era para o astronomo grego Ptolomeu a “estrela mais brilhante
do pé esquerdo, que estava em contato com a agua” ou simplesmente “o pé”, para os astronomos
arabes).

Quando no comego do século XVII Bayer classificou as estrelas nas constelagoes, o fez por
ordem decrescente de luminosidade, batizando-as com uma letra do alfabeto grego e com o
genitivo do nome em latim da referida constelagao. Assim, Arcturus, a estrela mais brilhante
de Boieiro (Bootes, em latim), recebeu o nome de a Bootis (ou a Boo). Da mesma forma,
Castor e Pollux, as duas mais brilhantes estrelas de Gémeos (Gemini) foram batizadas como «
e B Geminorum (« e 8 Gem). Utilizando-se do mesmo principio, o astréonomo inglés Flamsteed
prosseguiu as nomenclaturas das estrelas das constelagoes por niimeros. A maneira de nomear
uma estrela foi a de acrescentar um numero a letra grega e ao nome latino da constelacao.
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Ondas Luminosas.

A mecanica celeste proporcionou uma descricao bastante avancada das posigoes e movimentos
dos corpos celestes, sem que fosse necessario o conhecimento da natureza destes objetos. Dada
a impossibilidade de se conseguir informacoes in loco dos astros, os astronomos obtém o conhe-
cimento detalhado acerca dos planetas, estrelas e galdxias muito distantes por intermédio da
aplicacao de principios fisicos tais como os conhecemos aqui na Terra. O trabalho ¢é realizado a
partir da anélise e da interpretacao da radiacao eletromagnética emitida pelos objetos celestes.
Radiagao é qualquer modo pelo qual a energia é transmitida de um ponto para outro do espago,
sem qualquer necessidade de conexao fisica entre estes dois pontos. O termo “eletromagnético”
significa que a energia é transportada na forma de rapidas variacoes dos campos elétricos e
magnéticos. A radiacao eletromagnética é classificada de acordo com a frequéncia da onda e
distribuida em ordem de frequéncia crescente em ondas radio, microondas, radiacoes infraver-
melha, visivel, ultravioleta, raios X e raios gama. As ondas radio tém os comprimentos mais
longos e os raios gama, os mais curtos.

A estrutura bésica da matéria envolve particulas carregadas eletricamente e ligadas de mui-
tas maneiras diferentes. Quando a radiacao eletromagnética incide na matéria, faz com que as
particulas carregadas oscilem e ganhem energia. O destino final desta energia depende das carac-
teristicas da radiagao que incide sobre a matéria. A energia pode ser imediatamente reirradiada
e se manifestar como radiacao espalhada, refletida ou mesmo transmitida. Pode, igualmente,
ser dissipada em movimentos microscépicos dentro da prépria matéria, o que faz com que o
material chegue ao equilibrio térmico. A radiacao eletromagnética absorvida pelo material serve
para aquecé-lo, salvo algumas excegoes (tais como a fluorescéncia, reac¢oes fotoquimicas e o efeito
fotovoltaico), e isto acontece para todos os tipos de radiagdo. As ondas radio intensas podem
queimar tecidos vivo e cozinhar alimentos (fornos de microondas). Por outro lado, lasers infra-
vermelhos, visiveis ou ultravioletas suficientemente intensos, podem facilmente incendiar papeis.
A radiagao eletromagnética ionizante pode criar elétrons de alta velocidade responsaveis por
quebrar ligagoes quimicas, entretanto, depois que os elétrons colidem véarias vezes com outros
atomos no material, muito desta energia se transforma em energia térmica rapidamente.

O processo inverso, de absorcao, é denominado radiacao térmica. Muito da energia térmica
da matéria consiste do movimento aleatério das particulas que, carregadas, sao irradiadas para,
em seguida, terem a radiacao resultante absorvida por alguma outra parte da matéria, que por
sua vez, serd aquecida pela energia produzida.

Quanto ao conceito de “onda”, defini-lo de maneira abrangente nao é tarefa simples. A onda
pode ser definida como uma vibracao, explicada como um movimento de vai-e-vem em torno de
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1985-1986
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Figura 2.1: Distribuicdo média da quantidade de calor na forma de radiagdo eletromagnética
irradiada pela Terra no periodo de 1985 a 1986.

um ponto de referéncia. Entretanto, torna-se complexo fixar as caracteristicas de tal fenomeno.
O termo onda é entendido como o transporte das perturbagoes causadas no espago nao associadas
ao movimento do meio. Em uma onda, a energia de vibracao se afasta da fonte sob a forma
de uma perturbagao que afeta o meio circunvizinho. Entretanto, esta nocao é problemética se
nos referirmos a ondas estacionérias (por exemplo, uma onda em uma corda), onde a energia se
move, igualmente, em ambos os sentidos. Além disso, para as ondas eletromagnéticas (luz), que
se propagam no vacuo, o conceito de meio nao pode ser aplicado.

comprimento
2 de onda

=

velocidade de _

= Propagagao

Maxime

Minimo
Figura 2.2: Elementos que caracterizam uma onda.

Ondas periddicas sao caracterizadas por cristas (elevagoes) e por depressoes (pontos mais
baixos) e, geralmente, podem ser classificadas como longitudinais ou transversais. As ondas
transversais sdo aquelas cujas vibragoes sao perpendiculares ao sentido da propagacgao (ondas
em uma corda e ondas eletromagnéticas). Ja as ondas longitudinais sdo aquelas cujas vibragoes
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sao paralelas ao sentido da propagagao (a maioria das ondas sonoras).
Matematicamente, uma onda pode ser descrita pela equacao:

y(z, f) = Asin(%rx + vt + ¢)

A é a amplitude; medida da perturbagdo maxima no meio de propagagao (a distancia maxima
do ponto mais elevado da crista em relagdo ao nivel zero da curva). Na Fig. 2.2, a amplitude
estd representada pela letra (A), identificada pela distancia entre os pontos maximo e do nivel
zero da curva. As unidades de amplitude dependem do tipo de onda considerada. As ondas em
uma corda tém a amplitude expressa como distancia (metros, por exemplo), enquanto as ondas
sonoras tém a amplitude expressa como pressao (Pascal) e, por fim, as ondas eletromagnéticas
tém a amplitude expressa como intensidade de campo elétrico (volts/metro). A amplitude e a
freqiéncia podem ser constantes, neste caso a onda é dita continua, ou pode variar em funcao
do tempo e/ou da posigao.

O comprimento de onda (identificado pela letra grega \) é a distancia entre duas cristas
sucessivas (ou duas depressoes sucessivas). Este valor é medido geralmente em metros - ou em
nanometros, quando nos referirmos aos comprimentos de onda da luz visivel.

Tabela 2.1 Unidades de comprimento de onda

Unidade Simbolo Comprimento
(metros)
centimetro cm 102
microns uwm 10~
nanometro nm 107°
Angstron A 10~10

Tudo o que sabemos sobre o mundo para além da atmosfera da Terra foi obtido das analises
da radiacao eletromagnética recebida dos mais longinquos cantos do Universo. Foi, no entanto,
somente no século XIX que um novo método de investigacao surgiu, com base na andlise espectral
da radiacao visivel. O novo método permitiu fazer avancar o conhecimento sobre a natureza
fisica dos astros e deu inicio a uma nova forma de estudo acerca dos objetos celestes: a astrofisica.
Antes de estudarmos as implicacbes desta nova disciplina, comecemos por nos familiarizar com o
fendmeno sobre o qual ela repousa: a luz, um tipo particular de radiacao eletromagnética que é
sensivel ao olho humano. Como vimos, existem outros tipos de radiagao, os quais sdo invisiveis,
e, portanto, nao detectaveis pelos olhos humanos, como as ondas radio, as infra-vermelhas, o
ultravioleta e os raios X e

A luz é um tipo particular de onda entre as classificadas como ondas eletromagnéticas, isto
é, geradas pela oscilagao de cargas elétricas. Ao contrario das ondas ditas mecanicas, as ondas
eletromagnéticas se propagam no vacuo e, portanto, nao necessitam de um meio material para
fazé-lo.

Um problema que sempre interessou aos fisicos foi a origem das diferentes cores. Isaac
Newton foi o primeiro a interpretar de maneira correta o fendémeno, ao mostrar que a luz visivel
é constituida pela superposicao de todas as cores. Para decompor a luz branca nas diversas
cores, ¢é suficiente fazé-la passar por um prisma.
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vermelho

luz branca

Figura 2.3: Passagem da luz branca por um prisma.

No prisma, cada cor é desviada de maneira peculiar e se distingue entre as outras. Assim,
a decomposicdo da luz branca d& lugar a uma sucessdao de cores, denominada espectro. As
cores vao do vermelho (caracterizado pelos comprimentos de onda longos), até o violeta. A
representagao esquematica do espectro pode ser vista na Fig. 2.3.

A questao mais fundamental sobre a natureza da luz, no entanto, foi revelada na segunda me-
tade do século XIX, quando o fisico escocés James Clerk Maxwell estabeleceu um dos principios
soberanos da fisica classica, utilizado até hoje: a teoria unificada dos fendmenos elétricos e
magnéticos.

Um dos resultados mais importantes da teoria de Maxwell foi ter colocado em evidéncia a
relagao entre os campos elétrico e magnético. Os fisicos ja sabiam que um campo magnético
variavel podia gerar um campo elétrico, como num dinamo de bicicleta, por exemplo. Entretanto,
Maxwell mostrou que, reciprocamente, um campo elétrico varidvel também podia originar um
campo magnético.

¥ comprimento

de onda
| L =
-'ﬁ \ diregae da

A | ]
/ \7 J."ll \ ﬁ propagagdo

Figura 2.4: Campo elétrico (E) e campo magnético (B).

Os dois campos podem mutuamente manter-se. A oscilagao inicial vai rapidamente se propa-
gar em todas as direcoes ao redor do ponto de partida, semelhante a uma onda que se propaga na
superficie da dgua. Maxwell calculou em 1860 que uma onda eletromagnética devia se propagar
com a velocidade de 300.000 km/s. Como Hipdlito Fizeau e Jean Foucault haviam medido anos
antes a velocidade da luz e obtido um valor bastante proximo deste, Maxwell concluiu que a
luz deveria ser explicada como uma onda eletromagnética, isto é, uma oscilagao simultanea dos
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campos elétrico e magnético, que se propagava com essa velocidade (daqui para frente grafada
com a letra c).

As equacoes de Maxwell sao um grupo de equagbes que descrevem o comportamento dos
campos elétricos e magnéticos, bem como as interagoes com a matéria. Como vimos um campo
eletromagnético ¢ composto de dois vetores: os campos elétrico (E) e magnético (B). Esses
vetores, unidos pelas equacoes de Maxwell, e que caracterizam esses dois campos possuem um
valor definido para cada ponto no espaco e tempo. As equacoes de Maxwell num meio simples,
cujas propriedades eletromagnéticas podem ser sintetizadas nas constantes € e u, sao:

V.B = 0 2.1

v.D = 4rp 2.2

VxE — _1oB 2.3
c Ot

VxH = 4—qu+ 19D 2.4
C c Ot

onde p e ; sao, respectivamente, as densidades de carga que nao sao de polarizacao, e correntes
que transportam cargas macroscopicamente.

Maxwell, foi o primeiro a examinar as quatro equacoes ao mesmo tempo e perceber que era
necessario uma correcio na lei de Ampeére: alteragdes no campo elétrico atuam como correntes
elétricas, produzindo campos magnéticos. Além disso, Maxwell mostrou que as quatro equagoes
predizem ondas de campos magnéticos e elétricos oscilantes que viajam através do espaco vazio
na velocidade que poderia ser prevista de simples experiéncias elétricas. Utilizando-se dos dados
disponiveis na época, Maxwell obteve a velocidade de 310.740 km/s .

Das equacoes de Maxwell se obtém equagoes de onda:

5 =
—*2—’ /Ja D
F==——
v c2 Ot?
ou, usando D= EE,
5=
2 o g uea D
D—"%——
v c2 Ot?

que mostra que se tem uma onda com velocidade de propagacao dada por:

Por outro lado, a cor que percebemos ao olharmos um dado objeto depende do comprimento
de onda da luz que nos chega deste objeto. Assim, um feixe luminoso de comprimento de onda
préximo de 0, 8um pareceria com a cor vermelha. Se o comprimento de onda for préximo de
0,5um, a cor serd amarela, e proximo de 0, 4um, violeta.

Desde o século XIX, os fisicos sabiam da existéncia de toda uma gama de radiagoes invisiveis
aos nossos olhos. Assim, no inicio do século passado, quando William Herschel estudava o
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Alta freqliéncia Baixa freqliéncia

wmmmx/‘\

raio gama raio X visivel Radio
1010 107 104 102 100

EMERGIA OU ESCALA DE TEMPERATURAS

Figura 2.5: Regides do espectro eletromagnético.

espectro da luz solar com a ajuda de um prisma e de um termometro, verificou um aumento de
temperatura ao medi-la na regiao do espectro para além da banda vermelha do espectro visivel.
Herschel acabava de descobrir uma forma de radiagao invisivel aos nossos olhos. Esta radiacao,
denominada infravermelha, é bem conhecida em nossos dias. Ela é utilizada nos telecomandos e
nos sistemas de detecao de calor e cobre um dominio do espectro superior a janela da luz visivel.

Infravarmalho

Figura 2.6: A esquerda, o Herschel Space Observatory, telescépio espacial que estudard o Uni-
verso no infra-vermelho longiquo e na parte sub-milimétrica do espectro. Ao centro e a direita,
a constelacdo de Orion, vista no infra-vermelho (The European Space Agency’s Herschel Space
Observatory)

Para comprimentos de onda ainda maiores, encontramos o dominio das ondas radio, desco-
bertas por Heinrich Hertz em 1888. Estas ondas sdo conhecidas por permitirem a difusao dos
programas de radio e de televisao, as comunicacoes com os satélites e também a utilizacdo dos
fornos de microondas.

Existem outras radiacoes para comprimentos de onda inferiores as da luz visivel. As ondas
de comprimento entre 0,01 e 0,4um sao denominadas radiagao ultravioleta, conhecida por seus
efeitos cancerigenos para a pele. Além dessas, encontramos os perigosos raios X, utilizados para
observar o interior do corpo humano, e os letais raios =, produzidos, por exemplo, quando das
reagoes nucleares.
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A Tab. 2.2, a seguir, fornece os comprimentos de onda, as freqiiéncias e as energias aproxi-
madas para determinadas regioes do espectro eletromagnético.

Tabela 2.2 Espectro da radiagao eletromagnética.

Regiao Comprimento  Comprimento Frequéncia Energia
de onda (A) de onda (cm) (Hz) (eV)
Réadio > 107 > 10 < 3x107 <107°
Microondas 10° - 10° 10 - 0,01 3x10Y - 3x10'? 107> - 0,01
Infravermelho | 10° - 7000 0,01 - 7x10~° 3x10'2 - 4, 3x10™ 0,01-2
Visfvel 7000 - 4000  7x107° - 4x107° | 4,3x10™ - 7,5x10!* 2-3
Ultravioleta 4000 - 10 4x107° - 107 7,5x10™ - 3x1017 3-103
Raios X 10-0,1 1077-1079 3x1017 - 3x101 103 - 10°
Raios v <0,1 <1077 > 3x101 > 10°

A notacao eV (“eletron-volts”) é usualmente utilizada como unidade de medida de energia

na fisica atoémica (leV = 1,602x10719J).

2.1 Os outros comprimentos de onda

A radioastronomia se desenvolveu logo apés a 2¢ Guerra Mundial porque as observagoes podiam
ser realizadas, a partir do solo, da mesma forma que aquelas da faixa do visivel. Isto nao é o

caso para as outras regices do espectro eletromagnético, como o infravermelho, o ultravioleta,

os raios X e . Das componentes da atmosfera, em especial o vapor de dgua, o gas carbonico e o
ozonio, absorvem as ondas eletromagnéticas nestes diferentes dominios impedindo que atinjam
O tnico meio para estudar o céu nestes comprimentos de onda é por
intermédio de instrumentos lancados a grandes altitudes e a bordo de balbes, avioes ou, ainda
melhor, de satélites em érbitas ao redor da Terra.

a superficie terrestre.

Visivel

Figura 2.7: Imagens da Lua observadas nos comprimentos de onda visivel e em raios-X tomadas
pelo satélite Chandra (Photo by NASA/CXC/SAQO/J.Drake et al.)
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2.1.1 As ondas radio

O primeiro dominio de comprimento de onda nao visivel a ser explorado foi o das ondas radio.
Algumas observacoes foram realizadas por pioneiros a partir de 1930. Entretanto, foi somente
apés a segunda guerra mundial que a radioastronomia desenvolveu-se verdadeiramente. Nos anos
60, do século XX, uma descoberta estarrecedora foi feita acidentalmente. Dois dos cientistas dos
laboratérios Bells detectaram um sinal com uma antena especial com baixo ruido. O estranho
sobre este sinal é que ele era proveniente de todas as diregoes e nao parecia variar muito de
intensidade. Se esta estatica fosse um sinal originado na Terra, como as transmissoes de radio
de uma torre de controle de um aeroporto, viria somente de um ponto, e nao independente da
diregao. Os cientistas concluiram de pronto que tinham descoberto a radiacao de fundo. Esta
radiagao, que se distribui por todo o universo, se acredita ter sido produzida quando de sua
origem, o que corrobora com o modelo mais aceito para a origem do universo (O Big Bang).

s Vallay, Califarnia artE . Mancock, Hew Hempahion

Mann Kob, Hawaii

Hitx Peak, Aricons

Figura 2.8: Conjunto de antenas espalhadas em diferentes lugares que constitui-se o que cha-
mamos de VLBA.

A partir dai esta técnica passou a representar uma das mais importante da astronomia mo-
derna. Em especial, tem permitido descobrir alguns dos objetos mais interessantes do Universo,
como pulsares, radio galdxias e quasares. Abriu também os caminhos para o estudo dos diferentes
tipos de nuvens de hidrogénio espalhadas pelo meio interestelar, além dos locais (bergarios) onde
as estrelas nascem. Em relagdo aos outros comprimentos de onda, as radio distinguem-se por
ser de grande comprimento. Por esta razao, é necessario recorrer a grandes antenas chamadas
de radiotelescépios (Fig. 2.8).
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2.1.2 O infravermelho

A luz infravermelha se encontra entre o visivel e a radiacdo microonda no espectro eletro-
magnético. Varia em uma escala de comprimento de onda, como a luz visivel, que vai da luz
vermelha a violeta. O infravermelho “préximo” tem comprimento de onda logo apds ao visivel,
enquanto que o “distante” tem comprimento de onda com valores préoximos da radiagao mi-
croonda. Para efeito de visualizacao, o infravermelho “distante” tem comprimento de onda
correspondente ao tamanho de uma cabeca do alfinete, enquanto que o “préximo” do tamanho
de uma célula vista em microscopios. As ondas infravermelho “distante” sdo térmicas: em outras
palavras, nds experimentamos este tipo da radiacao todos os dias na forma de calor. O calor
que nés sentimos da luz solar, que emana de uma fogueira ou de um aquecedor doméstico sao
exemplos da radiacdo infravermelha. As terminacoes nervosas em nossa pele que sdo sensiveis
ao calor podem detectar as diferencas de temperaturas entre um objeto e a do meio ambiente.

Figura 2.9: Imagem infravermelha da Galéxia.

Como a fonte principal da radiagao infravermelha ¢é a radiagao térmica, todo objeto a uma
dada temperatura emite no infravermelho. Mesmo aqueles mais frios, como um cubo de gelo.
Quando um objeto nao esta quente o suficiente para irradiar no visivel emitird a maior parte de
sua energia no infravermelho. Por exemplo, o carvao resultado de um pedago de lenha quente
nao pode emitir luz, mas emite sua radiagao no infravermelha.

Os instrumentos a bordo de satélites podem realizar medidas e imagens dos corpos celestes em
comprimento de onda inacessivel do solo, trazendo informagao interessantes que complementam
aquelas no visivel ou rddio de solo. Uma das interessantes imagens tomadas pelo satélite IRAS
(Infrared Astronomical Satellite) é a que mostra o centro de nossa galdxia. O caracteristico
“S” de forma esfumacada da imagem da Figura 2.9 é definido pelo calor emitido pela poeira
existente no plano do sistema solar. O telescopio, de 57 centimetros de didmetro, revolucionou
em 10 meses todos os dominios da astronomia. Realizou em particular um mapa completo do céu,
descobriu varios cometas, observou nuvens de poeira interestelares, detectou discos de poeira
ao redor de varias estrelas e colocou em evidéncia um novo tipo de galdxia. Foi precisamente
a identificagdo de uma classe de galaxias “ultraluminosas” no infravermelho que mostrou que
muitas destas galdxias apresentam uma formagao de estrelas muito intensa (s@o galdxias de
“starburst”) possivelmente surgida da colisdo entre galdxias num passado recente.
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Figura 2.10: (E) Sirius A e B situadas a 8,6 anos luz da Terra, observada em raios X pelo satélite
Chandra. Sirius B é o objeto mais luminoso na figura devido a sua superficie, aquecida & uma
temperatura de 25.000 graus, fazendo com que emita intensamente em raios X. (D) A estrela
mais brilhante nesta figura é Sirius A, estrela mais brilhante do céu em luz visivel, que é menos
brilhante quando vista em raio X (Chandra X-ray Observatory - NASA).

Em 1995, a Agéncia Espacial Européia (ESA) langou o seu préprio satélite infravermelho,
ISO (Infrared Space Observatory), que por um periodo de observagao de dois anos e meio foi
capaz de detectar a radiagao infravermelha em comprimentos de onda compreendidos entre 2,5 e
240 microns, com uma sensibilidade e uma resolugao angular bem superiores a do IRAS. Foram
realizadas observacao em numerosas regioes de formacao estelar préximas, e mesmo de galaxias
remotas. Foi assim que se descobriu a existéncia de vapor de dgua em Tita (maior satélite de
Saturno), e a deteccao da presenca de dgua por todo Universo.

2.1.3 O ultravioleta

Os primeiros satélites de observacao no ultravioleta foram lancados nos anos 1960 e 1970. O mais
importante dentre eles foi o satélite IUE (“International Ultraviolet Explorer”) que, langado em
1978, funcionou durante 18 anos. Com um telescépio de 45 centimetros o IUE realizou uma
missao observacional extraordinaria. Seus alvos foram em especial as estrelas quentes e as suas
ejecoes de gases, bem como o meio interestelar e quasares. Para explorar a regiao do ultravioleta
remoto, perto da fronteira com os raios X, os americanos lancaram o satélite EUVE (“Extreme-
Ultraviolet Explorer”) que observou o céu de 1992 até 2001. Este satélite pode estabelecer um
mapa do céu tendo detectado a primeira fonte extra-galactica neste dominio além de estudar
estrelas particulares como as anas brancas.

2.1.4 Os raios X

No dominio dos raios X, o primeiro satélite foi o Uhuru (Uhuru: ”Freedom- é o apelido para o
”Small Astronomy Satellite-1”) originalmente nomeado de ”X-Ray Explorer”. Este apelido foi
escolhido porque o satélite foi lancado de San Marco, na costa do Quénia, no dia de sua inde-
pendéncia - a palavra “uhuru”que em Swahili significa liberdade. Langado em 1970, estabelece
um mapa do céu e detecta numerosas fontes brilhantes. Nos fins dos anos 1970, trés satélites da
série HEAO (“High Energy Astronomical Observatories”) retomaram este trabalho com mais
profundidade e detectaram perto de 10.000 fontes de raios X. O estudo destas ultimas mostrou
tratar-se principalmente de estrelas duplas, de residuos de supernovas ou de aglomerados de
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Figura 2.11: Nebulosa do caranguejo (Messier 1) situada a 6000 anos luz. Trata-se dos residuos
da explosao de uma supernova observada em 1054. No centro encontra-se uma estrela de néutrons
que gira com uma freqiiéncia de 30 vezes por segundo (Credito: NASA, ESA, J. Hester. A Loll
- ASU).

galaxias. Outros satélites continuaram este tipo de observagdo, em especial o europeu EXOSAT
(“European X-Ray Observatory Satellite”) e o alemao ROSAT (“Roentgen Satellite”), langados
respectivamente em 1983 e 1990, e mais recentemente o americano Chandra (“Chandra X-ray
Observatory”) e o europeu XMM-Newton (“X-ray Multi-Mirror”) ambos lancados em 1999.

HST i g,

Active Galaxy Centaurus A
Hubble Space Telescope * Wide Field Planetary Camera 2

Figura 2.12: Aglomerados de estrelas azuis, gigantescas nuvens de gas incandescente e faixas de
poeira escura circundando a regido central da galdxia ativa Centaurus A.

A figura 2.12 é um mosaico de imagens obtidas pelo Telescépio Espacial Hubble tomadas no
comprimento de onda do azul ao infravermelho e processadas para apresentar uma imagen de
cor natural deste turbilhao césmico. Imagens do Hubble, no infravermelho, tém revelado que
escondido no centro desta turbulenta regiao ativa é o que parece ser discos de matéria espiralada
em buraco negro com um bilhdo de vezes a massa do Sol. Centaurus A é, aparentemente o
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resultado de uma colisao de duas galdxias e os restos dessa colisdao estao constantemente sendo
consumidos pelo buraco negro. Acredita-se que o buraco negro central gera ondas de radio,
raios-X e raios v que sao irradiadas pela Centaurus A e outras galdxias ativas. A galaxia ativa
Centaurus A, que estd a uma distancia de 10 milhoes de anos-luz representa um laboratério
interessante para explorar essas potentes fontes de energia.

2.1.5 Os raios v

A astronomia de raios -y, se ocupa dos fend6menos mais violentos do universo que sao produzidos
ao redor de pulsares, no meio interestelar, nos centros das galdxias ou em quasares. Os primeiros
satélites neste dominio foram lancados no final de 1960. Os principais satélites foram o europeu
COS-B (“Cosmic Ray Satellite”) lancado em 1975, o franco-russo GRANAT (“Granat X-ray
and gamma-ray observatory”) em 1989 e o americano Compton GRO (“Compton Gamma Ray
Observatory”) em 1991. A missdo mais importante atualmente é a do satélite Integral (“IN-
TERnational Gamma Ray Astrophysics Laboratory”) da agéncia espacial européia lancado em
2002.

Além dos satélites colocados em Orbita para missées em todos os comprimentos de onda, a
segunda parte do século XX foi marcada pela exploragao do sistema solar com a ajuda de sondas
espaciais automaticas, e pelos primeiros passos do homem sobre a Lua.

2.2 Exercicios

1% Questao. Qual das ondas representadas pelas figuras abaixo tem o menor comprimento de
onda?

® 7\ @ VWWWWWN

2% Questao. Qual das ondas representadas pelas figuras abaixo tem a maior amplitude?

@ WAV © e
(B) (D) /\/\

3% Questao. O comprimento de onda das ondas radio é do tamanho aproximado de
a) um ntcleo atdémico

b) uma pequena bactéria

c¢) uma ponta de dedo

d) um prédio de apartamentos
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4% Questao. Qual a porcao do espectro eletromagnético que penetra na atmosfera terrestre?
a) todos os comprimentos de onda

b) somente a do visivel

c) o visivel, parte do infravermelho e parte das ondas rédio.

5% Questao. Ondas luminosas diferem fundamentalmente das ondas sonoras ou das do mar
porque:

a) ndo requer um meio material para se propagar

b) tem vérios comprimentos de onda

¢) nao se desloca instantaneamente de um lugar para outro

d) sua amplitude nao se altera

6% Questao. Qual dos seguintes tipos de luz visivel tem maior energia?
a) vermelho

b) laranja

c) azul

d) violeta

7% Questao. Comparada com a luz visivel, as microondas tém
a) velocidade de propagagao menor

b) fétons de energia maior

¢) frequéncia menor

d) comprimento de onda igual

8% Questao. Com respeito a radiagao eletromagnética podemos afirmar que:

a) a luz, ondas radio e raios v nao sao formas de radiacao

b) o som é uma forma familiar de onda eletromagnética

¢) uma onda eletromagnética nao pode viajar através do vacuo

d) todas as ondas eletromagnéticas se propagama com a mesma velocidade, a velocidade da luz.

9% Questao. Ainda com respeito a propagacao de uma onda eletromagnética, que

a) a luz visivel representa a maior parte do espectro eletromagnético

b) a luz ultravioleta tem o menor comprimento de onda de todas as ondas eletromagnéticas
c) o espectro visivel é limitado entre 400 nm a 700 nm em comprimento de onda

d) o comprimento de onda é a distancia entre o maximo e o minimo de uma radiacao

10* Questao. As ondas eletromagnéticas sao muitas vezes distintas das ondas mecanicas. A
diferenca se baseia no fato de que ondas eletromagnéticas

a) podem viajar através de materiais e ondas mecanicas nao pode

b) variam em uma escala de frequéncias e ondas mecanicas existem em apenas uma determinada
frequéncia

c) podem viajar através do vicuo enquanto ondas mecéanicas nao podem

d) tém uma velocidade infinita e as ondas mecéanicas uma velocidade finita

11* Questao. Considere o espectro eletromagnético: que regiao do espectro tem a maior
frequéncia

a) o da radiagao infravermelha

b) a das ondas radio

c¢) a da radiacao ~y
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12% Questao. Ainda considerando o espectro eletromagnético, que regiao tem o maior compri-
mento de onda?

a) a da radiagao =y

b) a das ondas radio

c¢) a da regiao ultravioleta

13% Questao. Que regiao do espectro eletromagnético vai se propagar com a velocidade mais
rapida?

a) a das radiagbes microondas

b) as ondas radio

c) todas as radiagoes se propagam com a mesma velocidade

14% Questao. Qual é a cor do espectro da luz visivel que tem a maior frequéncia?

a) violeta

b) azul

c) amarela

15 Questao. Qual é a cor do espectro da luz visivel que tem o maior comprimento de onda?
a) violeta

b) vermelha

c) azul

16% Questao. Qual é o comprimento de onda de uma onda eletromagnético?

a) nao existe comprimento de onda - é apenas uma onda

b) existe todo um espectro de comprimentos de onda possiveis

¢) quatro centimetros

17 Questdo. Qual das propostas abaixo NAO é uma onda eletromagnética?

a) a luz visivel

b) as ondas de rédio

c) as ondas ultra-sonicas.

18% Questao. Comparando-se as ondas radio e a luz visivel podemos afirmar que:

a) ambas sdo ondas eletromagnéticas

b) ambas s@o interrompidas por um vidro colorido

c) sao coisas completamente diferentes
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O Sputnik I e o Inicio da Era Espacial

A histéria mudou no dia 4 de outubro de 1957. As 19:12 horas a Unido Soviética lancou com
sucesso o seu Sputnik I. O primeiro satélite artificial do mundo que tinha o tamanho de uma
bola de basquetebol, pesava 83,6 quilos, e levava aproximadamente 98 minutos para orbitar a
Terra em uma trajetoria eliptica. Aquele lancamento iniciou uma nova politica militar com
novos desenvolvimentos tecnolégicos e cientificos. O langamento do Sputnik foi um evento tnico
pois marcou o comego da era espacial dos Russos e Americanos.

Figura 3.1: A 6rbita do satélite se manteve por 92 dias até 4 de janeiro de 1958, depois de ter
completado aproximadamente 1400 érbitas ao redor da Terra e ter percorrido uma distancia de
70 milhoes de quilometros.

A histéria na verdade comecou em 1952, quando a Unido dos Conselhos Cientificos Interna-
cionais decidiram consagrar o periodo de 1 de julho de 1957 até 31 de dezembro de 1958, como
0 Ano Geofisico Internacional (IGY). Face a necessidade de se estudar o Sol, que nesta época
estaria em um periodo de maxima atividade, em outubro de 1954 o conselho adotou uma reso-
lugao que previa o langamento de satélites artificiais durante o IGY para estudar em detalhes a
superficie da Terra.

Em julho de 1955, a Casa Branca confirmou o langamento de um satélite em érbita terrestre
para o periodo do IGY e solicitou que as diversas agéncias governamentais de pesquisa fizessem
propostas para esse empreendimento. Em setembro de 1955 a proposta do Laboratorio Naval
de Pesquisas foi escolhida para representar os Estados Unidos durante o evento. No entanto,
o lancamento em 1957 da nave russa Sputnik I mudou o rumo dos acontecimentos, pois com
uma tal realizacdo técnica, esse feito monopolizou a atencao mundial e em especial o publico

23
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americano. O tamanho da nave era muitas vezes maior daquela que os americanos pretendiam
langar, que se resumia a um artefato de 1,5 quilos. Além disso, o puiblico americano temia que o
sucesso obtido pelo soviéticos no lancamento de seu satélite também se traduzisse na capacidade
de lancar projéteis balisticos que poderiam levar armas nucleares da Europa até os Estados
Unidos. A facanha dos soviéticos nao parou por ai pois em 3 de novembro lancaram o Sputnik
Il levando uma carga ainda maior, que incluia uma cachorra que ficou conhecida como Laika.
Imediatamente apods o lancamento do Sputnik I, em outubro, o Departamento de Defesa norte-

Tabela 3.1. Cronologia dos Sputnik/ Vanguard/Explorer (Eventos 1957-58).

Ano Dia e Més Pais Satélite Nota

1957 04 de Outubro ~ URSS Sputnik I (83,6kg) inerte
03 de Novembro URSS Sputnik II (508,3 kg) 1° ser vivo

06 de Dezembro USA  Vanguard TV-3 explode no langamento
1958 31 de Janeiro USA  Explorer 1 (14kg) cinturao de Van Allen

03 de Fevereiro =~ URSS Sputnik III 1¢ tentativa falha

05 de Fevereiro USA  Vanguard 2% tentativa falha

05 de Marco USA  Explorer nao atinge a oOrbita

17 de Margo USA  Vanguard 1 (1,47kg) estabelece a forma da Terra

26 de Marco USA  Explorer 3 mede a radiacao e recolhe
micrometeordides

28 de Abril USA  Vanguard 3¢ falha de langamento

15 de Maio URSS Sputnik 3 falha no gravador de dados

27 de Maio USA  Vanguard 4? falha no langamento

26 de Junho USA  Vanguard 5% falha

26 de Julho USA  Explorer 4 Cinturao de Van Allen

24 de Agosto USA  Explorer 5 néo atinge a érbita

26 de Setembro USA  Vanguard 6% falha

americano respondeu ao clamor politico do povo americano aprovando uma verba no orcamento
para um novo projeto, pois a primeira tentativa americana de lancar um satélite, o Vanguard,
em dezembro de 1957 malogrou; pois o mesmo explodiu na plataforma de lancamento no dia 6
L. Como a ajuda de Wernher von Braun, os americanos comecaram a trabalhar em um novo
projeto.

O primeiro bem sucedido lancamento americano foi em 31 de janeiro de 1958 do satélite
Ezplorer. Este satélite levou uma carga constituida de instrumentos cientificos que permitiu a
descoberta do cinturao de radiacao magnética, ao redor da Terra, denominada de cinturao de
Van Allen em homenagem ao seu principal investigador James Van Allen. O programa Explorer
continuou com uma série de veiculos espaciais leves mas cientificamente uteis.

Uma das consequéncias do lancamento do Sputnik foi a criagdo da Administracao Ae-
ronduticas Nacionais e do Espago (NASA), no dia 1 de outubro de 1958.

'Em janeiro de 1957 o Brasil assina um acordo com os EUA permitindo a instalacio de uma base norte-
americana de rastreamento de foguetes em Fernando de Noronha
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Figura 3.2: James Van Allen (criador do satélite), William Pickering (diretor do Jet Propulsion
Laboratory) e Wernher von Braun comemoram o sucesso do lancamento do satélite Explorer 1
(Jet Propulsion Laboratory - JPL History).

3.1 O Ano Geofisico Internacional

Seguindo a sugestao de Lloyd Viel Berkner fisico e engenheiro americano que se notabilizou como
sendo a primeira pessoa a medir a altura e a densidade da ionosfera, o Ano Geofisico Internacional
(IGY) deveria ter um programa que incluia investigacoes da aurora e arco-iris, raios césmicos,
geomagnetismo, glaciologia, estudos da gravidade e da ionosfera, assim como as determinagoes
das longitudes e latitudes. Contemplaria também estudos meteorolégicos e oceanograficos, de
sismologia e atividade solar, além da atmosfera superior. Com relacao a pesquisa da atmosfera
superior, o EUA desenvolveu um programa de monitoramento por satélite.

O Ano Geofisico foi um esforco cientifico internacional. Além dos satélites Russo e Ame-
ricano, outras realizacOes significantes incluiram a descoberta do cinturao de Van Allen e a
descoberta de cumes submarinos que confirmaram a existéncia das placas tectonicas. Desejava-
se também especular sobre a influéncia dos periodos de atividade solar no clima da Terra. A
supremacia espacial ensejou em um curto periodo de tempo o lancamento de varios satélites que
permitiram desenvolver nosso conhecimento nessa area.

Em 1957 no Observatério de Sao Paulo, o Prof. Dr. Abrah&ao de Moraes liderando uma
equipe de pesquisadores da Universidade Sao Paulo, registrou os sinais das passagens do Sputnik
II pela cidade de Sao Paulo. Tais dados permitiram que o Prof. Abrah&o calculasse os efeitos
dos principais termos do potencial da Terra. Esses resultados sobre a Teoria do Movimento dos
Satélites Artificiais da Terra foram publicados em 1958 nos Anais da Academia Brasileira de
Ciéncias.
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Capitulo 4

A natureza corpuscular da luz: os
fétons

No inicio do século XVIII, Newton propds uma teoria corpuscular para a luz, mas foi sé a partir
do fim do século XIX que ela comecou a ser considerada como tal.

Luz nao é nem uma particula nem uma onda, mas pode se manifestar como um ou outro
modo! Este comportamento aparentemente paradoxal explica fenémenos tais como o efeito
fotoelétrico!, o espalhamento Compton, e a radiacdo do corpo negro?. Além disso, a interacio
da luz com os atomos e moléculas s6 é compreensivel se a energia eletromagnética se propagar
na forma de pacotes discretos que chamamos de fétons ou quantum.

A energia de um quantum de luz (F) é proporcional a sua freqiiéncia:

E = hv 4.1

Nés podemos grosseiramente imaginar uma onda de luz de comprimento A e freqiiéncia v
como composta de muitos quanta, cada um com a energia dada pela equagao (4.1).

4.1 A lei de Planck

A lei de Planck fornece a intensidade da radiagao de um corpo negro como uma funcao da
freqiiéncia (ou comprimento de onda) a uma dada temperatura 7. Todo corpo negro aquecido
a uma determinada temperatura emite radiacao térmica com o mesmo espectro, como reque-
rido pelas leis da fisica classica que regem o equilibrio térmico. Entretanto, a distribuicao da
intensidade de radiacdo do corpo negro como fun¢do do comprimento de onda nao pode ser
prevista usando-se a fisica cldssica. Este fato foi a primeira motivacao para o desenvolvimento
da mecanica quantica.
Seja v,(€2) a densidade de energia por unidade de dngulo sélido de forma que

dE = v, (Q)dVdv 4.1.1

1O efeito fotoelétrico é a emissdo de elétrons pela matéria quando da absorcdo da radiacio eletromagnética,
como a radiagao ultravioleta ou os raios-X.

2Em fisica, um corpo negro é um objeto que absorve toda radiacio eletromagnética que incide sobre si.
Nenhuma radiagao é refletida, contudo ele irradia todos os comprimentos de onda.
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entao o corpo negro irradia a uma freqiiéncia v e com densidade de energia espectral

2h V3

onde h é a constante de Planck®, ¢ é a velocidade da luz, e k é a constante de Boltzmann? .
O fluxo de energia por uma determinada superficie é dado por:

dE = v,(Q)dAcdtdQdy 4.1.3
= I, dAdtdQddv 4.14
onde I, é chamada de intensidade especifica, que é definida por:
dl
I, =—
dv

que no sistema MK S é dada em Js~tm 2ster *Hz ™! (energia por unidade de tempo, por drea,
por angulo sélido e por intervalo de freqiiéncia).
Em estado estacionério
J,— K, I, =0

onde J, é a densidade de emissividade e K, o coeficiente de extingao.
Resolvendo-se, temos:

I, = IJ(I; =B,
Entao
vy (Q) = Il
c
assim a intensidade de radiagao de Planck B, (T') = I, é dada por
B,(T) = v 415

2 ehv/kT _q

que é conhecida como a lei de Planck.
Para expressar a lei de Planck em comprimento de onda, basta utilizar a relagdo v = ¢/\

para obter
c c
)l =-—=8B,
()] 5emm

2hc? 1
BA\(T) =1, = SR Ve 4.1.6

Byd\ = B,dv =B,

assim

A lei que da o fluxo total de energia ® emitido por um corpo negro a temperatura 17" pode

ser calculada como: ~
O=r / Byd\
0

2¢2h
= 77/ N5 [ehe/ AT ]d)‘

3h =6,6262x10"*"erg.s = 6,6262x1073*J.s
4k =1.38062x10" 23 JK 1
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05—

diad/d ?‘.(wa'r'r,a"cmz fangstrom)

L I I B——
5.000 10000 12.000 14000 16.000 12000 20.000
comprimento de onda (angstram)

e vigivel L
Figura 4.1: Curva da distribuicao da intensidade de energia de um corpo negro.

0 1
_ 2
= 21 h/o —)\5[6’”/)""T — l]d)\

onde B) € a lei de Planck, c é a velocidade da luz, h a constante de Planck, k é a constante de
Boltzmann e o fator 7 converte a intensidade de radiagao por angulo sélido em intensidade total
pela equacao ® = 7B, que da o fluxo ® em uma superficie de brilho uniforme B. Calculando-se

a integral, seja:
hc

kT
he

vkT
hc

02T

v =

A=

d\ = dv

entao:

h
o = 27T02h/0 %dv
o0 (va) (ev —1)

ET\* 0 o3
_ 2
—27rch(hc> /ooev—ldU

a qual, da definicao da fungao ¢ de Riemann

2w 2hkAT kAT 7t
= =51 (@I = —55-553
h*c h3¢? 90
_ 2okt _,
15h3c2

® = oT* (Jm2s71) no sistema MK S

onde o é a constante de Stefan- Boltzmann®.

5¢ = 5.669x10 Wm2K~*
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4.2 Lei de Wien

Nosso estudo comeca pelo parametro mais importante, a temperatura. Imaginem por exemplo
o caso de um metal que se aquece. No inicio, quando o metal estd a algumas centenas de graus
celsius, nada é perceptivel a olho nu. No entanto, é possivel sentir seu calor colocando as maos
nas suas proximidades. Esta sensacao traduz o fato do metal irradiar uma “luz”infravermelha
que aquece a mao, mas que nao € visivel. Quando a temperatura aumenta, o metal poe-se
pouco a pouco a brilhar ficando incandescente. A sua cor se altera gradualmente, passando do
vermelho a cor alaranjada e depois amarelada. A luz que provém do corpo depende, portanto
da sua temperatura. A algumas centenas de graus Kelvin, o metal emite no infravermelho, a
3000K, ele irradia principalmente no vermelho e a 6000K no amarelo.

Freqiiéncia (GHz)

100 200 300 400 500
400 r v T X e " - T
- T=2.725 + 0.001 K
E 300 |-
2 :
o |
=
@ :
_E 200 :
g
2 .
= 100 [
D » 1 1

1 0.2 0.1 0.07 0.05
Comprimento de onda {cm)

Figura 4.2: Um exemplo de espectro de corpo negro com uma temperatura de 2, 725 K.

O estudo do espectro de um corpo nos permite, como para o metal, determinar a sua tempe-
ratura. Assim, como a superficie do Sol parece amarela, podemos dizer que a sua temperatura
superficial é de aproximadamente 6000K. A relacao entre temperatura e o comprimento de onda
correspondente a emissao maxima foi estabelecida em 1893 por Wilhelm Wien.

A lei de Wein fornece a freqiiéncia (ou comprimento de onda) para a qual a curva de corpo
negro tem o maximo de intensidade especifica. Tomando-se a derivada com respeito a freqiiéncia
v o valor maximo da intensidade especifica é dada por:

d 2mv3h 0
dv )| 2(e/FT — 1) [

AmazT = 2,898x1073(mK) (Lei de Wien) 4.2.1

Ela nao se aplica a todos os corpos, mas unicamente a uma classe de objetos tedricos e
perfeitos chamados de corpo negro. Felizmente para néds, as estrelas se encontram entre os tipos
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Figura 4.3: A nebulosa da cabeca de cavalo estd situada a 1400 anos luz. Trata-se de uma
regiao HII de gés ionizado chamada CI 434. A zona sombreada é uma nuvem de poeira chamada
Barnard 33.

de objetos que tém um comportamento muito semelhante a do corpo negro. O estudo do seu
espectro nos permite, seguindo esse conceito, determinar a sua temperatura.

De um modo geral, os objetos sélidos, liquidos e os gases densos emitem uma radiacao
continua que obedece relativamente bem a lei de Wien. Assim, por exemplo, uma nuvem inte-
restelar fria de gases e poeira irradia no infravermelho, o Sol emite, sobretudo na parte amarela
do espectro visivel e o gas de um aglomerado de galdxias, aquecido a varios milhdes de graus,
produz principalmente raios X. Para todos os casos, é a observacao do espectro destes objetos
que tem permitido determinar a sua temperatura.

4.3 Leis da radiagao: (resumo)

As caracteristicas das interacoes da radiagao eletromagnética com a matéria sao resumidas nas
denominadas leis da radiacao. Estas se aplicam quando o corpo que irradia é denominado na
fisica como um corpo negro. Geralmente um corpo é assim considerado quando sua interagao
com o meio ambiente pode ser considerado em estado de equilibrio. Embora as estrelas nao
satisfacam essa condicao, uma boa aproximacao é considera-la como tal.

A primeira lei é a de Planck que d4 a intensidade da radiacdo emitida por unidade de area e
por angulo sélido como uma funcao do comprimento de onda para uma dada temperatura. Ela
é expressa, como vimos no paragrafo 4.1 pelas equacgoes 4.1.5 ou 4.1.6:

2n P 2hc? 1
2 oot —1 Y BA(T) = —5 ohe/ T _ | 43.1

B,(T) =

em fungao da freqiiéncia () ou do comprimento de onda (\), respectivamente.
O comportamento destas equagoes estd ilustrado na Fig. 4.4. A Lei de Planck fornece o
espectro da distribuicao da intensidade de energia em funcao do comprimento de onda cujo valor
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Tabela 4.3.1 Temperatura de Corpo Negro (1leV = 1,602x10719J).

Regiao Comprimento Energia Temperatura
de Onda (cm) (eV) Corpo Negro (K)
Radio > 10 <107 < 0,03
Microonda 10 — 0,01 107° - 0,01 0,03 — 30
Infravermelho | 0,01 — 7x107° 0,01 —2 30 — 4100
Visivel 7x1075 — 4x107° 2-3 4100 — 7300
Ultra-Violeta | 4x107° — 1077 3—103 7300 — 3x10°
Raios-X 1077 — 1077 103 — 10° 3x10% — 3x108
Raios-y <107? > 10° > 108

méximo desloca-se dos menores para os maiores valores de A decrescentes em temperaturas. A
area limitada pela curva e o eixo das abcissas aumenta rapidamente com a temperatura.

Duas outras leis sao derivadas da Lei de Planck, e que descrevem a dependéncia da energia
total com a quarta poténcia da temperatura, e o valor da freqiiéncia que corresponde ao maximo
da temperatura:

® = oT* (Stefan — Boltzmann), e

AmazT = 2,898x1073(mK) (Lei de Wien)

4.3.2
4.3.3

A Lei de Wien explica o deslocamento do méximo em direcdo dos menores comprimentos de
onda em funcao do aumento da temperatura do corpo. Nota-se que este crescimento é abrupto,
devido ao fato de que ela varia com a quarta poténcia da temperatura. A Fig. 4.5 ilustra a

30

20 -

Intensidade x 10713

0
1] 5000

corpo hegro

10,000
Comprimento onda {angstroms)

15.000

Figura 4.4: Lei de Planck.

Radiagdo de |

lei de Wien para trés estrelas de diferentes temperaturas superficiais. O deslocamento forte do
pico para comprimentos de onda menores em funcao das temperaturas crescentes é claro nesta

ilustragao.
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As curvas foram normalizados para a estrela Spica. Mas na realidade a area da curva para
esta estrela é 2094 vezes maior que para aquela de Antares a estrela mais fria.

Pela Lei de Planck, todos os objetos aquecidos emitem um espectro caracteristico de radiagao
eletromagnética, e este espectro se concentra em comprimentos de onda mais altos para corpos
mais frios. A Tab. 4.3.1 resume as temperaturas para diferentes regides do espectro.

-
P
wn

Spica :
{23,000 K)

1.0 J

Antares
Sol {3400 K)

(5800 K)

Intensidade (normalizada)

o 5000 llll.l]l]l] IS.Il]l]l] 20,000
Comprimento de onda (Angstrons)

Figura 4.5: Lei de Wien para trés estrelas de diferentes temperaturas.

Imaginemos uma fonte pontual de luz que irradia igualmente em todos as dire¢oes. O centro
dessa esfera irradia para toda sua superficie interior iluminando-a inteiramente. Quando seu raio
aumenta, a area da superficie aumentard, e a luminosidade constante terd uma superficie maior
para iluminar, o que implica uma redugao do fluxo observado. O fluxo é portanto inversamente
proporcional & distancia e pode ser escrito por uma relacdo como funcio do R?.

D=3 (1/9)

Figura 4.6: Fluxo inversamente proporcional a distancia.
Consequentemente, se dobrarmos a distancia, nés receberemos (1/2)? ou 1/4 do fluxo origi-
nal. De um ponto de vista fundamental, o fluxo é a luminosidade por unidade de area:

_ L _ L
 Area  4nR2

onde (47 R?) é a 4rea superficial de uma esfera de raio R. O fluxo é medido em Watts/m? ou
J/m?/s. Como exemplo, a luminosidade do Sol vale L = 3,90x10?°W, o que significa que em
um segundo o Sol irradia 3, 90x10%%joules de energia no espaco.
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4.4 Exercicios

1% Questao. Qual é a frequéncia de um féton movendo-se com a velocidade da luz e com um
comprimento de onda de 100 metros?

a) 100/s

b) 3.000/s

¢) 3.000.000/s

d) 30.000/s

e) 300.000.000/s

2% Questao. Qual é o comprimento de onda da intensidade méaxima da radiagao para um corpo
sélido com uma temperatura de 1.000 K?

a) 2,9 nm

b) 2.900 nm

c¢) 1.000 microns

d) 1.000 nm

e) 2,9 microns

3% Questao. A frequéncia do pico da intensidade de luz da emissao espectral de uma estrela
depende:

a) do comprimento de onda

b) da temperatura

c¢) do magnetismo

d) de sua velocidade de recessao ao observador

e) do campo elétrico

4% Questao. A radiagao eletromagnética de 100 GHz (banda FM) tem comprimento de onda

5% Questao. A curva representada na figura abaixo é a de um corpo negro de temperatura
igual a 9.700 K. Qual é o comprimento de onda correspondente ao maximo de intensidade da
radiacao?

] A) 250,2 nm

B) 298,7 nm
€) 400,0 nm
D) 500,2 nm
F E) 601,7 nm

1000m 2D0nm 300nm 400nm S00nM  60ONM  700nm BODAm SOOAM  1um
Comprimento de onda
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6% Questao. A figura abaixo representa uma ordem de valores crescentes para a direita. Qual
dos parametros das alternativas propostas abaixo poderia melhor representar essa situacao?
Lembrar que A é o comprimento de onda, f a frequéncia e E a energia.

radio infravermelho ultravioleta raios gama
microonda visivel raies- X
a) A d)AeFE
b)f e feE
E

c)
7% Questao. O espectro solar emite em cada instante conforme figura abaixo. Em relagao aos
fétons indicados pela seta grafada com 1, eles chegarao a Terra mais rapidos do que os indicados
pela seta 2.

-

| (A) ames

(B) ao mesmo tempo

| (C) depois

=T Temre— T T T [ T T T T ]
500 nm 1pym 1.5 pm

8% Questao. O grafico abaixo mostra as curvas de energia radiante tedrica de duas estrelas:
uma a temperatura de 6.000 K e a outra com 3.500 K. A estrela mais fria é significativamente
maior do que a estrela quente. As unidades no eixo y é:

(A) J/s-m?
(B) JIs
(C)
(D) J/m

comprimento de onda —»

9% Questao. A curva de corpo negro para um objeto com T = 2.000 K é mostrada abaixo. Se
a temperatura é elevada até 2.500 K,

A a drea sob a curva aumenta e o pico se desloca
( ) para a esquerda

B a drea sob a curva aumenta e o pico se desloca
( ) para a direita

(C) a drea sob a curva aumenta e o pico se desloca
para a direita

Fluxo (J/5:m?) =3

(D) a drea sob a curva diminui ¢ o pico se desloca
para a direita

-s-comprimen'ro de onda =3
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10* Questao. O gréfico abaixo mostra as curvas de corpo negro para as estrelas com diferentes
temperaturas. Qual das estrelas tem a menor temperatura superficial?

Fluxo (J/s-m?) =

Comprimento de onda =3»

11* Questao. A energia que carrega um féton de frequéncia 5x10' Hz é de, aproximadamente
(h = 6,63x10734].s)

a) 2,30x10718 J

b) 3,31x10719 J

c) 6,62x10718 J

d) 5,32x10715 J



Capitulo 5

As estrelas

Em capitulos anteriores nés vimos que as coordenadas das estrelas podem variar como con-
sequéncia do movimento do sistema de referéncia adotado, geralmente ligado & Terra (rotagao
ou forgas diferenciais), ou ainda causado por efeitos fisico ou geométrico como nos casos da
aberracao ou da paralaxe. Entretanto suas coordenadas podem variar devido ao movimento
intrinseco das proprias estrelas que se movem pelo espaco.

Conforme a Fig. 5.1 podemos constatar que somente o movimento perpendicular a linha
de visada (movimento préprio) é que provoca uma variagao nas coordenadas da estrela, pois
ao longo da linha de visada muda sua distdncia. Velocidades ao longo da linha de visada sao
denominadas de velocidade radial por se dar na diregao do raio da esfera das fixas.

Movimento radial

) T
_ Movimento da estrela

e
Movimento tangencial =

Figura 5.1: Movimento na dire¢ao perpendicular a linha de visada causa variacao na posicao da
estrela.

Os movimentos préprios das estrelas nas coordenadas ascensao reta (a) e declinagao (0)
sao medidas angulares, e face seu pequeno valor, dados em segundos de graus por ano (”/ano)

37
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enquanto que as velocidades radiais em km/s e obtidas pelo efeito Doppler. Nao se cogita medir
os movimentos préprios das estrelas em unidades de km/s face as grandes distancias em que as
estrelas se encontram.

Para medir a distancia entre dois objetos celestes nao se pode pensar em utilizar os métodos
mais habituais como o de verificar quantas vezes um padrao cabe entre os dois pontos conside-
rados. Nés podemos nos recorrer para estimar as distancias ao método da triangulacao, alids
utilizado grosseiramente pelos nossos olhos. Por triangulacao nos entendemos a observacao de
um dado objeto a partir de dois pontos distintos separados por uma distancia mensuravel.

Figura 5.2: O distante ponto C visto segundo um angulo v a partir de dois pontos distintos.

A partir de dois A e B, o objeto C' aparecerd projetado contra o fundo em diferentes posigoes
E e D. Para um objeto perto o angulo v a partir de C serd grande, enquanto que para um
objeto distante ele serd pequeno. A relacdo entre o angulo v medido a partir dos dois pontos e
a distancia de C' é determinada através da expressao:

.Y a

sin(<) = — 5.1
(2) 2d

onde a ¢é a distancia entre os dois pontos de observagao e d a distancia de C a partir do centro do

segmento da reta AB. Lembramos ainda que se as distancias forem grandes podemos considerar

0 siny = 7 se = for medido em radianos; o que permite escrever:
== 5.2
T

Percebe-se que para medir grandes distancias, como no caso de objetos estelares, nds necessi-
tamos de uma linha de base a conveniente, que permita medir o &ngulo v com boa precisao. Caso
usarmos o semi-eixo maior da érbita da Terra, e conhecendo-se esse valor que é por definicao
1U.A (uma unidade astronomica), podemos adaptar a expressao 5.2 de maneira que v = 7 e

a = 1U.A, teremos:
_1AU

d

Sendo 7 medido em segundos de grau, teremos d em parsecs (um parsec é a distancia de uma
estrela vista segundo um angulo de 17). A estrela Sirius, uma das de mais brilhantes do céu, tem
paralaxe de 0,38, e portanto estd a uma distante de ~ 2, 6pc. Entretanto, a estrela mais préxima
do sistema solar e a Préxima Centauri. Esta estrela pertence a um sistema triplo (trés estrelas em
6rbita ligadas pela gravidade) conhecido como o complexo Alfa do Centauri. Préxima Centauri
tem uma paralaxe estelar de 0,76” que corresponde a aproximadamente 1/0,76 = 1.3pc, cerca
de 270.000A.U. ou 4,3 anos luz.

s
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Além do complexo Alfa do Centauri, a Estrela de Barnard é a seguinte mais préxima. Sua
paralaxe de 0,55” significa que ela estd a uma distancia de 1,8pc, ou 6,0 anos luz (Fig. 5.3).

Por intermédio de técnicas modernas, a partir do satélite Hipparcos, nosso conhecimento a
respeito das distancias estelares chega aos aproximados 100pc, distancia modesta se levarmos
em conta que a maioria das estrelas de nossa galdxia encontram-se mais distantes.

10 Light ¥ ears

G511%

Figura 5.3: Estrelas préximas do sistema solar (10AL).

As estrelas sdo pontos de luz no céu impossivel de se resolver!, mesmo quando vistas através
dos maiores telescopios de solo. Ainda que algumas sejam grandes, brilhantes, e estejam perto
o suficiente para que possamos medi-las diretamente. Técnicas interferométricas, que consiste
em se realizar séries de imagens rapidas a fim de que a turbuléncia atmosférica promova uma
combinacao dessas imagens, reproduz um mapa em alta resolucao da superficie estelar. Em
alguns casos, o resultado é detalhado o suficiente para permite que algumas caracteristicas
de sua superficie sejam distinguiveis (Fig. 5.4). As técnicas da éptica adaptativa continuam

2 Arcsec
)

o]

Figura 5.4: Miragem césmica(fenomeno causado pelas lentes gravitacionais, que permite que
vejamos mais de uma imagem do mesmo objeto celeste) encontrada com o New Technology
Telescope (NTT) de 3,5 metros do ESO. Trata-se de duas imagens do mesmo quasar, visto
muito préximos um do outro, na constelacaoda Hydra (The Water-Snake- ESO).

!Propriedade que possui alguns instrumentos que consegue distinguir dois pontos em uma objeto celeste qual-
quer.
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a melhorar, tornando esse processo possivel de ser executado em tempo real, permitindo que
imagens estelares sejam reproduzidas com uma elevada definicao. Medindo-se o tamanho angular
de uma estrela e conhecendo-se sua distancia ao Sol, astronomos podem determinar o raio de
algumas delas com o emprego dessa técnica.

A figura 5.4 mostra o quasar conhecido como J03.13. Trata-se do sétimo candidato a lente
gravitacional extragaldctica que foi descoberto no European Southern Observatory (ESO - La
Silla). Sua magnitude visual é de 17,2 e seu desvio para o vermelho(redshift) vale 2,545 que
equivale a dizer que se encontra a uma distancia de cerca de 10 bilhoes de anos-luz. No canto
superior esquerdo (A) a figura mostra a imagem direta observada de J03.13, como visto em
uma imagem CCD de 3 minutos de exposi¢ao tomada em luz vermelha (filtro-R) com a camera
direta SUSI acoplada ao telescopio ESO-NTT em fevereiro de 1994. Ela apresenta a imagem com
uma forma alongada, causada pela superposicdo de duas imagens muito préximas. Em (B), a
componente mais forte das imagens foi subtraida com um algoritmo avancado de processamento
de imagem, com base na escala do perfil estelar. Em (C), a componente mais fraca foi removida,
e em (D) a subtracio de ambas nA£o deixa residuo, indicando que nio hd mais nenhuma
componente detectavel da imagem do quasar. A relacao de intensidades entre as duas imagens
é de 1:7.

Como a maioria das estrelas estao demasiadamente distantes, ou sao muito pequenas, a
determinacao dos tamanhos estelares s6 é possivel ser inferidos por meios indiretos, usando a lei
de Stéfan.

De acordo com a lei de Stéfan, a estrela emite sua energia (luminosidade) que é proporcional
a quarta poténcia de sua temperatura superficial. Entretanto, a luminosidade depende também
da area da superficie estelar, pois corpos grandes irradiam mais energia do que os pequenos
que tém a mesma temperatura. Uma vez que a area é proporcional ao quadrado de seu raio,
podemos combinar estes dois fatos e escrever que:

L o RT}! 5.3

Esta relagao raio-luminosidade-temperatura demonstra que o conhecimento da luminosidade
e da temperatura da estrela condiciona o valor de seu raio. Ou seja nos d4 uma maneira indireta
de determinar sua dimensao.

Figura 5.5: Tamanhos comparativos de alguns astros conhecidos.



Capitulo 5. 41

Consideremos, a titulo de exemplo, uma estrela de temperatura superficial igual a 3000K e
luminosidade de 1,6x10?W. Sua temperatura e luminosidade valem respectivamente a metade
e 400 vezes aquela correspondente ao do Sol. A relacao raio-luminosidade-temperatura, escrita
de forma conveniente, é dada pela expressao:

R a v Luminosidade 54

Temperatura®

o que implica dizer que o raio estelar vale /400 /0, 5% ~ 80 vezes o do Sol. Este resultado indica
tratar-se de uma estrela gigante, ou mais precisamente uma estrela que tem raio entre 10 e 100
vezes maior do que o do Sol. Podemos ainda para efeito de classificagao dizer que super-gigantes
sao aquelas que tém raios variando até 1000 raios solares, e se tiverem temperaturas de 3000K
sao entao consideradas vermelhas (gigantes vermelhas).

Por outro lado se olharmos para o sistema formado pelas estrelas Sirius B e sua companheira
Sirius A, esta considerada a estrela mais brilhante do céu, a Sirius B possui uma temperatura
superficial de 24.000K, quatro vezes a temperatura do Sol, enquanto que sua luminosidade vale
10%W, cerca de 0,04 da do Sol. Usando-se a relacio 5.4 obtemos /0, 04/4% vezes o raio solar,
ou aproximadamente igual ao raio da Terra. Sirius B é muito mais quente que o Sol, mas com
luminosidade menor, sendo conhecida como uma ana branca. No jargao astronémico ana refere-
se a uma estrela de raio comparével ao do Sol (incluindo o préprio). Os raios da grande maioria
das estrelas, cujas medidas foram obtidas utilizando a relacdao raio-luminosidade-temperatura
variam entre 0,01 e 100 vezes o raio do Sol, conforme ilustra a Fig. 5.5.
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Figura 5.6: Brilhos aparentes de alguns objetos astronémicos e o limite alcancado por alguns
instrumentos.

A Fig. 5.6 mostra os valores aparentes (medido em magnitudes - adiante em 5.1) de alguns
objetos astronomicos, desde o Sol com my = —26.8, ao mais fraco objeto detectavel pelos
telescopios Hubble ou Keck, que tém magnitude aparente de +30.

5.1 O brilho das estrelas

O brilho de uma estrela é uma quantidade que pode ser medida facilmente, pelo menos de um
modo qualitativo, comparando o brilho de diferentes estrelas no céu, o que permite diferenciar
duas estrelas A e B. Na antiguidade astronomos estabeleceram uma escala de brilho considerando
a estrela mais brilhante como tendo magnitude 1, outra mais fraca de magnitude 2 e assim
sucessivamente. Estas magnitudes eram obtidas por intermédio de observagoes visuais (olho
nu) e determinadas pela sensibilidade do olho humano. Como sabemos a sensibilidade do olho
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tem uma resposta logaritmica o que nos capacita distinguir uma grande variacao da intensidade
luminosa.

5.1.1 A escala de magnitude estelar
e Magnitude aparente

Duas estrelas idénticas podem ter o mesmo brilho aparente se eles estiverem a mesma
distancia da Terra. Porém, duas estrelas quaisquer também podem ter o mesmo brilho apa-
rente se a mais luminosa estiver mais distante. Quando se reuniu recursos suficientes para se
medir a intensidade luminosa das estrelas, havia interesse em se preservar a escala de magnitu-
des estabelecidas visualmente por Hiparcos, que classificou as estrelas em seis distintos grupos.
Representando-se por meio de uma expressao logaritimica as intensidade luminosas, o valor das

Figura 5.7: Estrelas com diferentes brilhos intrinsecos podem parecer igualmente iluminadas.

magnitudes das estrelas pode ser expressa pela expressao:
Am = —2,5Alog F,

em func¢ao do fluxo de energia proveniente das estrelas.
Para duas estrelas A e B:

my(A) — my(B) = =2, 5[log F,,(A) — log F,,(B)] (lei de Pogson) 5.1.1
Para se determinar a magnitude da estrela B, temos que conhecer aquela de A, pois:
my(B) = my(A) + 2, 5[log Fy,(A) — log F,,(B)]

A escala de magnitudes atual é definida por um conjunto de estrelas que foram medidas
com precisao por Johnson e Morgan (1953)2. Para todos os propésitos praticos, podemos dizer

2Sistema fotométrico UBV, também chamado de sistema de Johnson (ou sistema Johnson-Morgan), é um
sistema de bandas largas fotométrica para classificar estrelas de acordo com as suas cores.
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que a escala de magnitude é definida tomando-se como 0 o valor da magnitude da estrela «
Lyrae(Vega). Assim se a estrela A tem m,(A) = 0, entao:

my(B) = 2, 5[log F,(Vega) — log Fy,(B)] 5.1.2

0 que na pratica corresponde a comparar o brilho de todas as estrelas com a estrela Vega. Se
a estrela for menos brilhantes que Vega, entdo m,(B) > 0, e se for mais brilhante m,(B) < 0.
Observe que esta magnitude é grafada com a letra miniscula m porque refere-se a “magnitude
aparente”. Esta luminosidade aparente sera distinta daquela intrinseca, que quando utilizada
dard origem a “magnitude absoluta”que serd grafada com a letra M maitscula.

e Magnitude absoluta e Médulo de distancia

As magnitudes aparentes das estrelas realmente ndo contam nada a respeito de seu brilho
peculiar que para os astrofisicos é muito mais importante do que o aparente. Uma estrela
pode ser intrinsecamente muito luminosa e se mostrar bastante fraca por estar muito longe.
Se nés conhecermos sua real distancia podemos ter uma idéia de seu brilho. Podemos entao
imaginar que se as estrelas estivessem a uma mesma distancia poderemos comparar seus brilhos
intrinsecos. As magnitudes que as estrelas teriam se todas estivessem a uma distancia de 10pc
é chamada de magnitudes absolutas e serao, daqui para frente, grafadas com M maiusculo. Tal
procedimento possibilita obtermos as magnitudes absolutas My, Mg e My para as diferentes
faixas de comprimento de onda do sistema Johnson. Vega, tomada como padrao, estd a uma
distancia de 8, 4pc, isto é, mais proxima que 10pc, e portanto nessa posicao seria mais fraca. Sua
magnitude absoluta serd entdo maior que sua magnitude aparente: ou seja My (Vega) = 0,4,
valor obtido do célculo de sua magnitude a 10pc quando comparada a sua magnitude visual
aparente m, = 0 pois:

F(8,4)
F(10)

10
— MO =mdt 2 5log(

m§74 — Mz}o = —2, 510g ﬂ)

1
M50:0+510g8%:>M50:0,4

De um modo geral, para determinarmos a magnitude absoluta nés temos que conhecer a
distancia d da estrela. A lei do inverso do quadrado relativo ao fluxo, relaciona aquele (Fy(d))
da estrela a uma distancia d com o que teria se estivesse a D = 10pc (F19(10pc)).

Fig o d\2 B d\2
F;, (D) o (10)
Da lei de Pogson (Eq. 5.1.1), temos:

B Fio _ d\2
M—m——2,5logE:m—M—2,510g(E)

m — M = 5[logd —log 10] = m — M = 5logd — 5
M =m+5—5logd ou
M=m+5+5lognm 5.1.3

onde d é dado em parsecs e ™ que é a paralaxe em segundos de grau. A quantidade m — M
é chamada de mddulo de distancia. Note que magnitude absoluta é uma maneira peculiar de
falarmos em luminosidade.
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5.2 As cores das estrelas (Indice de Cor)

Detectores da radiagao eletromagnética (tais como placas fotogréficas, fotometros fotoelétricos,
e o olho humano) s6 sdo sensiveis dentro de uma faixa (banda) de comprimentos de onda do
espectro eletromagnético (Fig. 5.8). Assim quando se faz uma observagao fotométrica de uma
dada estrela esta se refere ao fluxo correspondente a aquela parte da radiacao definida pela banda
correspondente do filtro, visto que esse fluxo varia conforme a banda espectral observada, e como
consequéncia a magnitude da estrela depende dessa banda espectral observada. Originalmente,

0.9 ——U
——B

—

D - o a
2800 3800 4800 4800 6800
Comprimento de onda (angstrons)

Figura 5.8: Perfil dos filtros UBV para uma fonte de mesmo fluxo para todos os comprimentos
de onda.

placas fotograficas eram sensiveis somente a luz azul, e portanto o termo magnitude fotografica
(mypg) se refere a magnitudes centrada ao redor de A = 420nm (regido azul do espectro). De
forma semelhante, como o olho humano é sensivel a regiao compreendida entre a luz verde e o
amarelo do espectro, a magnitude visual (m,) refere-se ao comprimento de onda ao redor de
A = 540nm.

Atualmente com o uso de naves espaciais é possivel se medir magnitudes no infravermelho,
assim como no ultravioleta, utilizando-se detetores de alta sensibilidade munidos de combinagoes
de filtros. Diferentes sistemas de magnitudes sao possiveis. O sistema mais comum é UBV,

ﬁ

440 550 Comprimento de onda (nm)

Viermelho

Intensidade de Energia

Figura 5.9: Curvas dos corpos negros de 20000K e 3500K e respectivos fluxos para a banda azul
(B) e visual (V).

combinacao entre o ultravioleta (U), o azul (B) e o visual (V'), cujas bandas sao centradas nos
comprimentos de onda de 365nm, 440nm e 550nm. Neste sistema as magnitudes aparentes sao
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designadas pelas letras U,B e V.

A figura 5.9 mostra que o fluxo através do filtro azul é maior que aquele através do filtro
vermelho da estrela quente (~ 20.000K) contrariamente ao de uma estrela fria (~ 3.500K) .
Assim, a estrela quente tem indice de cor centrado no azul enquanto que uma estrela fria estd
centrada no vermelho.

A figura 5.10 mostra a distribuicao de energia da estrela Vega. Vemos que ela emite muito
mais energia nos comprimentos de onda menores do que nos mais longos. Se observarmos uma
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Figura 5.10: Distribuigao de energia de Vega. log f) varia com o comprimento de onda (Stellar
astrophysics Erika B. Vitense vol 2.).

estrela menos brilhante que Vega na regiao azul do espectro, mas tao brilhante quanto Vega no
visivel, é porque ela é mais fraca. Isso pode muito bem acontecer se compararmos uma estrela
como o Sol com Vega. A figura 5.11 compara a distribuigdo de energia de uma estrela do tipo
solar com aquela de Vega. Para efeito de comparacao, assumimos que a estrela do tipo solar
estd a uma distancia tal que os fluxos observados na regiao do visivel sejam os mesmos. Na
regiao do azul e no ultravioleta uma estrela do tipo solar é, entao, mais fracas do que Vega.
Para a estrela do tipo solar a magnitude no azul é portanto, maior do que no visivel. Para
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Figura 5.11: Distribuigao de energia de Vega e de uma estrela do tipo Solar (Stellar astrophysics
Erika B. Vitense vol 2. modificado).

uma determinada estrela as magnitudes em diferentes faixas de comprimento de onda podem
ser completamente diferentes. A diferenca destas magnitudes nos diz algo sobre a distribuicao
de energia das estrelas. Aquela tipo solar tem relativamente mais energia na regiao do visivel
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do espectro do que Vega, que significa ser mais vermelha do que Vega. Se tomarmos a diferenca
entre as magnitudes medidas no azul, mpg, e no visivel my, encontramos para a estrela do tipo
solar: mp — my >0

Para o Sol mp — my = 0,63. As diferencas das magnitudes estelares entre as bandas
correspondente ao ultravioleta e azul sao abreviadas por:

U—-B=my—mp

B—-V =mp—my,

assim, B — V' > 0 significa que a estrela é mais vermelha enquanto que B — V < 0 é mais azul
quando comparada a Vega.
Uma medida quantitativa da cor de uma estrela é dada por seu indice de cor (IC) que
é definido como a diferenca entre suas magnitudes em dois comprimentos de ondas efetivos
diferentes. Por exemplo:
IC =mpg — my = Mpg — M,

onde os valores referentes a 1ltima igualdade segue ao da equacao 5.1.3. O cédlculo das magnitudes

linhaz de o g L.
abzorcie cxtelar Extingdo atmosférica

B

bl

Zenite

Parte superior
da atmosfera
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Superficie
da Terra

Figura 5.12: A extingdo é um termo usado em astronomia para descrever a absorgdo e es-
palhamento da radiacao eletromagnética pela matéria (gés e poeira) situada entre um objeto
astronémico e o observador. A interestelar também denominada de extingao Galéctica foi reco-
nhecida em 1930 por Robert Julius Trumpler e afeta as cores das estrelas.

absolutas My, Mp e My pode ser feito por intermédio do conhecimento de suas paralaxes 7
que possibilita determinarmos suas distancias.
Da equacao 5.1.3
My = my + 5 — 5logdpc|

Mp =mp +5 — 5logdp]

entao
MB—MV:B—V:mB—mV

o que significa ser possivel determinar o indice de cor a partir do conhecimento das magnitudes
aparentes. Assinalemos que embora as observagoes estelares sejam realizadas por intrumentos
ideais, nés temos que levar em conta o caminho percorrido pela radiagdo e ter em consideragao
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que a matéria interestelar intercepta a luz das estrelas, especialmente daquelas que estao muito
longe.

Da mesma maneira que na atmosfera da Terra, a luz de uma estrela é influenciada pela
absorcao interestelar chamada de extincao interestelar. Nés nao temos acesso a toda a luz que
é emitida pela estrela porque o meio interestelar, constituido por gas e poeira absorve parte da
luz. Basicamente existem duas componentes da extingao interestelar: a absor¢ao por grao e pelo
gas.

Tabela 5.2.1 Relagao entre os indices de cor e a magnitude absoluta M

B-V My U-B
S.P
—0,30 —4,0 —1,08
0,10 —0,4 —0,32
40,00 +0,6 0,00
+0,10 +1,4 +0,10
+0,30 42,7 +0,07
+0,50 +4,0 -+0,03
+0,70 45,2 +0,26
+0,90 +6,3 +0,63
+1,10 +7,1 +0,96
+1,30 +8,0 +1,22

Em particular o efeito causado pelo gas é seletivo e importante para as emissoes de alta
freqiiéncia. A Fig. 5.12 mostra a absor¢ao da luz azul devido a absorcao interestelar.

Na tabela 5.2.1 nés listamos a relagdo entre os indices de cor U — B e B — V para “estrelas
normais” aquelas pertencentes a seqiiéncia principal (veremos mais adiante). Estes valores nao

— Espectro solar fora da atmosfera

Espectro solar no nivel do mar

Fluxo (Intensidade relativa)—r

'Vi.vi'vzf‘ Infra-
i ~vermeifio

i L I E
2x107 6x107 1x10%1.4x10° 1.8x10€2.2x10° 2.6 x10° 3x 10°®
Comprimento de onda (m)

Figura 5.13: Espectro do Sol fora da atmosfera e no nivel do mar.

sao entretanto exatamente os indices de cor que nés medimos diretamente. Antes que possamos
obté-los, temos que corrigir essas intensidades da absorcao da atmosfera da Terra (extingao
atmosférica).
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Quando medimos a energia irradiada por uma estrela que chega até nossos instrumentos de
solo estamos avaliando a quantidade de radiacao depois dela ter passado pela atmosfera da Terra,
o que significa que certa fracao da luz foi absorvida. Esta fragdo ndo é sempre a mesma porque
observamos as estrelas em diferentes em posicoes no céu, e até as mesmas estrelas sao observadas
em alturas diferentes, dependendo da época do ano e da hora em dada noite. Dependendo da
distancia zenital z da estrela o comprimento do percurso do feixe de luz proveniente da estrela
que atravessa a atmosfera é diferente (ver Figs. 5.12 e 5.13), o que significa que quantidades
diferentes de luz sdo absorvidas durante a passagem pela atmosfera. Se quisermos saber a
quantidade de radiacao que chega acima da atmosfera da Terra - lembremos que esta é a tinica
quantidade que realmente diz algo sobre as estrelas -, entao temos que corrigir da absor¢ao da
luz que ocorre na trajetoria da radiacao pela atmosfera da Terra. Este fenomeno é chamado de
extingao atmosférica.

Quando a luz passa através da atmosfera da Terra a intensidade do feixe é ligeiramente
modificada ao longo do caminho ds entre o topo da atmosfera e a superficie da Terra. Quanto
mais energia possui o feixe, ou seja, quanto mais fétons houver, maior serd a chance de que
um deles seja absorvido. A variacao da energia dIy é, portanto, proporcional a Iy, onde I é a
intensidade do feixe no comprimento de onda A. O ntmero de fétons absorvidos de comprimento
de onda A\ também depende das propriedades especiais dos gases na atmosfera, que é descrito
pelo coeficiente de k) chamado de coeficiente de absor¢ao. A mudanga na intensidade ao longo
do caminho de comprimento ds pode ser escrita como:

dI)\ — —k,\I)\dS 5.2.1

Uma vez que a intensidade de radiacao decresce ao longo do caminho, entao dI) é negativo.
Dividindo-se a expressao por I e lembrando que dI,/I) = dIn Iy, encontramos:

d(lnb\) = —/@\ds = —dT,\, 5.2.2

onde 5
d’]’)\ = k’)\ds (& T)\(SO) :/ k)\ds 5.2.3
o

Integrando-se a equacao (5.2.1) e utilizando-se as expressoes (5.2.2) e (5.2.3), teremos:
s T (s)
A(nly) = InIx(s) — ln Iy(0) = — / kds = — / dry = —7, () 5.2.4

sendo 7y, (s) a profundidade éptica ao longo do caminho.
Podemos simplificar a expressao (5.2.4), escrevendo:

n I)\(S)
Ix(o)

A profundidade éptica ao longo do caminho da luz 7), depende da distancia zenital 6,
conforme especificado na figura 5.12 (lado direito). Da relacao cos = t/s = dt/ds ou

n 2 = 1y (5) = Iy(s) = Ta(0)e ™) 5.2.5

s = = sec Odt

cos 6
Segue-se que:

s t
Th. :/ kyds = sec@/ kxdt = secOr,,
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5.3 A Luminosidade Estelar e a Magnitude Bolométrica

A luminosidade é uma propriedade intrinseca da estrela; ndo depende de sua posi¢do ou do
movimento do observador, e é por vezes considerada como seu brilho absoluto. Entretanto,
quando nés olhamos uma estrela, nés nao vemos sua luminosidade mas seu brilho por unidade
de drea que impressiona uma dada superficie ou um dado dispositivo utilizado para a observacao.
Detectores de radiacao eletromagnética como placas fotograficas e o olho humano, sao sensiveis
somente para uma determinada janela espectral.

A distribuicao da energia espectral de uma estrela é exemplificada pelo indice de cor. En-
tretanto sua representacao completa é entendida pela taxa total de energia emitida em todos
os comprimentos de onda. Fora da influéncia da atmosfera, o fluxo da radiacao proveniente da
estrela para todos os comprimentos de onda permite-nos definir o “fluxo bolométrico” como:

oo
Dy = / Id)y 5.3.1
o
A magnitude aparente bolométrica mp, é dada por:
Mpol = —2,5log Py + const 5.3.2

A magnitude bolométrica absoluta da estrela My, é o valor de sua magnitude a distancia de
10pc. Na Equacao 5.3.1, o fluxo visual F,,, para o exemplo, é:

o0
Fv:/ 1,Sxdy 5.3.3
o

onde S) expressa a sensibilidade do sistema fotométrico visual (na faixa Vss0pm conforme a Fig.
5.8). Em analogia & equacao 5.3.2, nés definimos a magnitude visual como:

my = —2,5log Fyy + const 5.3.4

O fluxo de energia por segundo ®, emitida de cada elemento de area de uma estrela, depende
de seu tipo e de sua distancia ao Sol. Considerando-se que a superficie total da estrela é dada
pela expressiao 47R2, onde R, é o raio da estrela, entdo a energia total emitida por unidade de
tempo e denominada de luminosidade é dada por:

L = 47 R%®

da equagao 4.3.2 podemos escrever:
L =47 R%0T)} 5.3.5

Nés podemos calcular a luminosidade L de uma estrela medindo a quantidade de energia por
unidade de tempo por area que chega acima da atmosfera da Terra e se soubermos sua distancia
ao Sol.

Nosso Sol é a tnica estrela para a qual o valor de I foi observado com bastante cuidado.
Certamente, o ®p,; estd relacionado & constante solar: o fluxo solar recebido fora da atmosfera
terrestre.

Por exemplo, a quantidade de energia por unidade de tempo e por area que nos chega do
Sol medida fora da atmosfera da Terra e denominada de “constante solar”é em média igual a
C = 1370W/m?. Para determinar a luminosidade solar devemos conhecer sua distancia & Terra,
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que é igual a 1U.A. = 1,49x10"'m. Logo a luminosidade do Sol (daqui para frente simbolizada
como L) é igual a:

Lo = 4md*C — L = 47(1,49x10'1)2x1370

Lo = 3,86x10%Watt
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Figura 5.14: Variagao da constante solar.

5.4 Luminosidade e Temperatura das estrelas

Uma estrela pouco luminosa mas proxima da Terra pode ter seu brilho mais intenso que outra
mais luminosa mas distante. Vamos entao precisar melhor os conceitos de luminosidades apa-
rente (Fluxo) e intrinseca (Luminosidade), sendo esta ltima a que mede efetivamente a energia
luminosa por unidade de tempo (poténcia) de uma estrela. A primeira quantidade depende da
distancia do astro e nao traz nenhuma informacgao sobre a natureza do objeto fonte. Em com-
pensacao, a luminosidade intrinseca depende unicamente do objeto em questao. Os astrofisicos
sabem que a partir da Terra podemos obter o fluxo de energia das estrelas. A forma de obter os
valores peculiares de suas luminosidades é através dos métodos que nos fornecam as distancias
desses mesmos objetos. Sabemos que o fluxo segue uma lei bem conhecida: ela decresce com o
inverso do quadrado da distancia percorrida pela luz. De posse desta lei podemos estabelecer
uma relacao entre a luminosidade e o fluxo fazendo intervir a distancia. Portanto é suficiente
que tenhamos a distancia de uma estrela, medir seu fluxo e aplicar uma relagdo matematica
para obter a sua luminosidade intrinseca.
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_f — F* = 47 D?*xF
47 D? v *

De acordo com a lei de Stefan-Boltzmann,

S
L,= / FXdS — L, = 47 R*x®

L, = 4w R%cT*

Sendo a forma da curva da I, em funcao da temperatura da radiagdo de um corpo negro, bem
compreendida, pode-se estimar a temperatura de uma estrela usando-se a medida do fluxo rece-
bido em duas bandas selecionadas de comprimento de onda (Lei de Wien Ay, T = 2, 898x10_3).
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Figura 5.15: As curvas representativas para trés diferentes temperaturas, juntamente com as
posicoes dos filtros, B (azul) e V(visual). A estrela (a) é muito quente - 30.000 K - intensidade
em B é maior que a intensidade em V. A estrela (b) - 10.000 K - tem leituras aproximadamente
iguais de B e de V. A estrela (c) é fria - 3.000K - a intensidade de V excede bastante ao valor

do filtro B.

Isto é o fluxo medido com o uso de filtros no detector de um telescopio que deixa passar
a radiagdo apenas no intervalo de comprimento de onda selecionado. A figura 5.15 mostra
o comportamento desses filtros quando da deteccao da intensidade luminosa provenientes de

objetos de temperaturas diferentes.

5.5 O diagrama Cor X Magnitude - HR Hertzsprung-Russell

Para estrelas circunscritas a uma distancia de 100pc, nés podemos determinar suas distancias
pela paralaxe trigonométrica. Das magnitudes aparentes e distancias podemos calcular suas
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magnitudes absolutas. Isto significa que para magnitudes absolutas nés comparamos o brilho
da estrela a uma distancia de 10pc com o brilho atual de Vega a sua distancia atual, i.e. com
seu brilho aparente. Mostra-se bastante instrutivo colocar as magnitudes absolutas das estrelas
como fungao de seu indice de cor B - V.
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Figura 5.16: Diagrama de Hertzsprung-Russell (HR) para aproximadamente 15.000 estrelas
dentro de uma esfera do raio 100 parsecs do catdlogo de Hipparcos.

Na Fig. 5.16, mostramos esse grafico para as estrelas mais proximas (100pc). Poderiamos
esperar que as estrelas com um dado indice de cor poderiam ter diferentes magnitudes, mas isto
nao acontece. A maioria das estrelas com um determinado indice de cor B — V' tém a mesma
magnitude absoluta, caindo ao longo de uma linha no diagrama de magnitude e cor. Esta linha
é chamada “sequiéncia principal”. O brilho intrinseco e as cores dessas estrelas sdo obviamente
determinados por um tdnico parametro, que veremos mais adiante ser a massa da estrela.

Figura 5.17: Imagens dos aglomerados aberto Pleiades (Rogelio Bernal Andreo - Deep Sky
Colors) e Hyades.
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Da mesma maneira que foi possivel tragar uma relacao entre a cor e a magnitude absoluta
para as estrelas mais préximas, que denominamos de seqiiéncia principal nés queremos saber se
esta relacao também é verdadeira para as estrelas mais distantes. Entretanto como determinar
suas magnitudes absolutas, sem conhecermos suas distancias? Felizmente, nés nao precisamos
conhecé-las para tragar esses diagramas, basta que saibamos se todas se encontram a uma mesma
distancia.

Imaginemos entao um diagrama de cor e magnitude para essas estrelas que estejam situadas a
uma distancia de 200 parsecs. Todo o diagrama estaria deslocado para baixo de 1.5 magnitudes,
mas a forma da curva seria mantida.

Lembrar que:

Fi—100pc Fy—100pc 200\ 2
Am = —2,5log === como ¢ = ()" = (2)?
8 d=200pc Fa—200pc <100> (2)

Am = —2,5log2®> — Am = —5,0log2 = —1,5

Se nés tivermos um grupo de estrelas que estivessem a uma mesma distancia, nao importando
qual fosse, nés podemos comparar suas magnitudes intrinsecas.

A distancia desconhecida introduz somente um deslocamento ascendente ou descendente de
todos os valores das magnitudes no diagrama HR, mas este deslocamento serd o mesmo para
todas as estrelas situadas em um dado agrupamento. Existem alguns grupos de estrelas que
obedecem essa condicdo que sdo denominados de aglomerados abertos?.

(B -V}

Figura 5.18: Os diagramas cor X magnitude para os aglomerados Pleiades e Hyades.

Na Fig.5.18 estao representados os diagramas H R de dois conhecidos aglomerados abertos
e que ilucidam a distribuicao das estrelas nesses agrupamentos.

Os exemplos mostrados na Fig. 5.17 apresentam somente conjuntos com estrelas mais bri-
lhantes, azuis. Nos podemos facilmente distinguir individualmente as estrelas. Entretanto exis-
tem também outros conjuntos que apresentam aspectos bastante diferentes e que sao denomi-
nados aglomerados globulares®.

Na Fig. 5.19, nds reproduzimos a imagem do aglomerado denominados M92 (catdlogo
Messier). De um modo geral esses aglomerados contém de 10.000 a 1.000.000 de estrelas. A

3Conjunto de dezenas a centenas de estrelas jovens distribuidas em alguns parsecs e geralmente encontrados
no plano da galaxia.

“Conjunto que reune centenas de milhares e em alguns casos milhdes de estrelas fortemente ligadas gravitaci-
onalmente e limitadas a uma esfera de aproximadamente 50 parsecs. Esses conjuntos estao distribuidos no halo
da Via Léactea e de outras galaxias.



54 N.V.Leister

o
T

Magnitude

(B-V)

Figura 5.19: Aglomerado Globular M92 (Hubble Space Telescope (HST) WFPCZ2) e seu diagrama
cor X magnitude.

caracteristica principal no que refere ao aspecto é que no centro as estrelas nao podem ser
resolvidas, somente na parte externa é possivel distingui-las. Quanto aos indices de cor vé-se
que o aglomerado globular tém comportamento bastante diferente dos abertos que podemos
comparar da Fig. 5.18.

5.6 A classificacao espectral

Na astronomia, a classificacao estelar foi baseada inicialmente na temperatura fotosférica e em
suas caracteristicas espectrais associadas, tendo sido refinadas subseqiientemente em termos de
outras caracteristicas. As temperaturas estelares podem ser classificadas usando a lei de Wien,
mas esta introduz dificuldades adicionais para estrelas distantes. A espectroscopia oferece uma
maneira para classificar as estrelas de acordo as linhas de absorc¢ao; linhas de absorcao podem
ser observadas somente para determinados valores de temperatura porque somente para essas
os niveis de energia atomica sdo povoados (ver capitulo adiante).

Um esquema antigo (do século XIX) classifica as estrelas de A até Q, que originou a classi-
ficagao espectral atualmente usada.

Durante os anos 1860 e 1870, o padre Angelo Secchi, pioneiro da espectroscopia, criou a
classe de Secchi a fim de classificar as estrelas por meio dos espectros observados. Em 1868,
tinha introduzido quatro classes de estrelas:

e Classe I: as estrelas brancas e azuis com linhas de hidrogénio (modernamente classificada
como classe A).

e Classe II: estrelas amarelas com hidrogénio menos intenso, mas com evidéncias de linhas
metdlicas (classes G e K atualmente).

e Classe III: estrelas laranja e vermelhas com bandas espectrais complexas (classe M pre-
sentemente).
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e Classe IV: estrelas vermelhas com significativa banda e linhas de carbono (estrelas carbo-
nadas).

Em 1878, adicionou uma quinta classe:
e Classe V: linhas de emissao (como por exemplo, Be, etc..).
No final de 1890, esta classificacao foi substituida pela de Harvard.

Tabela 5.6.1 Classificagdo espectral.

Classe Temperatura(K) Cor Exemplos
O 60.000-30.000 Azul
B 30.000-10.000 Azul-Branca Rigel
A 10.000- 7.500 Branca Vega-Sirius
F 7.500- 6.000 Amarela-Branca Sol-a Centauri
G 6.000- 5.000 Amarela
K 5.000- 3.500 Laranja Aracturus-Aldebaran
M 3.500- 2.000 Vermelha Betelgeuse

O esquema da classificagdo de Harvard que admite como parametro a temperatura (baseado
na forga das linhas de Balmer do hidrogénio) foi desenvolvido no Observatério da Faculdade de
Harvard por volta de 1912 por A. J. Cannone E. C. Pickering. As categorias foram organizadas
a partir das estrela mais quentes, com massa, raio e luminosidade comparadas a do Sol, e podem
ser vistas na Tab. 5.6.2.

Tabela 5.6.2 Classificacao espectral de Harvard.

Classe Temperatura Massa Raio Luminosidade linhas de
(K) (Solar) (Solar) (Solar) Hidrogénio
O 60.000-30.000  64Mg 16R, 1,4x10°Lg Fraca
B 30.000-10.000  18Mg TRy 2,0x10%Lg Média
A 10.000- 7.500 3,1M, 2,1Rs; 4,0x10'Lg Forte
F 7.500- 6.000 1,7M. 14R. 0,6x10'Lg Média
G 6.000- 5.000 1,1Ms 1,1Rs 1,2x10°Lg Fraca
K 5.000- 3.500 0,8Ms 09R. 0,4x10°Lg Muito Fraca
M 3.500- 2.000 0,4Ms 05Rs 0,4x107'Lg Muito Fraca

A massa, o raio e a luminosidade, para cada classe espectral, e listadas na tabela 5.6.2, sao
apropriados somente para as estrelas da seqiiéncia principal e, portanto, nao se aplica para a
classificacao das gigantes vermelhas.

Uma frase menemonica para associar a seqliéncia da classificagao é:

“Oh Be A Fine Girl Kiss Me”

O diagrama de Hertzsprung-Russell (HR) relaciona a classificagao estelar com a magnitude
absoluta, luminosidade e temperatura superficial.

A razao para o arranjo singular dessa classificagdao em letras é historica. Quando se comegou
a obter espectros das estrelas, observou-se que as mesmas apresentavam a intensidade das linhas
de hidrogénio muito diferente para cada estrela, e que se decidiu adotar uma classificacao baseada
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na intensidade das linhas da série de Balmer, sendo adotado uma escala que ia de A (a mais forte)
a Q (a mais fraca). Outras linhas de espécies neutras e ionizadas foram também consideradas
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Figura 5.20: Classificacao espectral.

como as linhas H e K do calcio e a linha D do sédio (ver Capitulo 7 deste fasciculo). Somente
mais tarde se verificou que a intensidade da linha do hidrogénio estava diretamente relacionada
com a temperatura superficial da estrela. Em 1920, o fisico M. N. Saha deduziu a teoria da
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Figura 5.21: Comparagao dos espectros observados para estrelas que tém temperaturas superfi-
ciais diferentes.

ionizagao dos dtomos aproveitando as idéias da fisico-quimica para a dissociagao das moléculas.
Aplicada inicialmente para a cromosfera solar foi estendida aos espectros estelares outros, o que

)
confirmou que a seqiiéncia espectral “OBAFGKM”ser em temperatura.

Posteriormente as classes espectrais foram subdivididas em sub-classes de luminosidades de-
finidas por numerais de 0 até 9. Por exemplo, A0 caracteriza as estrelas mais quentes da classe A
e A9 as mais frias dessas categoria. A seqiiéncia da classificagao é funcao da temperatura, entre-
tanto os valores precisos dependem das estimativas das intensidades caracteristicas da absorcao
no espectro estelar. Em particular o Sol é considerado como uma estrela do tipo G2.
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5.7 Massa - Luminosidade

Toda informacao que possuimos sobre as massas estelares é baseada nas observagoes de asso-
ciacbes estelares denominadas de sistemas miltiplos®. Considere, por exemplo, o sistema binario,
situado a 2, 6pc, formado pelas estrelas Sirius A e sua companheira Sirius B. Observagoes de sua
orbita mostra que a soma de suas massas vale trés vezes a massa do Sol. Além disso, a estrela
Sirius A tem aproximadamente duas vezes a massa de sua companheira.

A obtengdo da relagdo massa-luminosidade das estrelas que estdo na seqiiéncia principal
passa primeiramente pela determinagdo das massas desses conjuntos. A grande maioria das
estrelas que se encontram em sistemas bindrios se mantém ligados pela atragao gravitacional.
A classificacao desses sistemas depende do aspecto que apresentam quando vistos da Terra. De
um modo geral podemos classifica-los em:

e a) Sistemas visuais: as estrelas estao bastante separadas sendo possivel observé-las indi-
vidualmente.

1790

1830 ///

(

See S

1910

1870

5

Sistema bindrio visual CASTOR

Figura 5.22: Visao do sistema pelo observado.

e b) Bindrias espectroscopicas: Trata-se de um sistema impossivel de se resolver com técnicas
visuais, mas os movimentos relativos das estrelas podem ser monitorados pelo efeito Dop-
pler (detalhes mais adiante) que afetam as posigoes de suas linhas espectrais.

1 i
* 3 *

1
B | mm | Wm i m
Figura 5.23: Bindria espectroscépica.

e c) Bindrias eclipsantes: menos comuns, esses sistemas tém seu plano orbital visto a partir
da Terra pelo equador, o que permite observar uma variacao periédica de luz devido a
passagem de uma componente pela frente da outra estrela. O estudo da variagao da curva
de luz permite obter-se nao somente informacoes do periodo e do raio das érbitas, mas
também a respeito de suas massas. A titulo de exemplo, um importante sistema eclip-
sante é o Algol, cuja curva caracteristica de luz apresenta duas depressoes de intensidades

SSistemas multiplos de estrelas consiste de duas ou mais estrelas em érbita em relagio ao centro de massa
comum, preso pela atragao gravitacional mitua.
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diferentes, o que caracteriza que sua Orbita apresenta pequeno angulo de inclinagdo em
relacdo ao equador.

Fclipse

rimdri

Eclipse
secunddrio

Figura 5.24: Bindria eclipsante.

O conhecimento do periodo e do raio da érbita é tudo que necessitamos para determi-
nar a massa das estrelas componentes do sistema usando a terceira lei de Kepler modificada.
Observacoes adicionais sao necessarias para determinar as massas individuais. Por exemplo,
em todo o sistema bindrio, cada estrela orbita o centro de massa do sistema. Medindo-se a
distancia que cada estrela se encontra desse centro podemos obter a razao das massas estelares.
Conhecendo-se a soma das massas e sua razao, podemos calcular as massas individuais de cada
estrela. Vamos discutir brevemente a mecanica de um sistema binario. Para o sistema solar

M2

centro™
—"%" de massa

Figura 5.25: Orbita de um sistema binério, com S centro de gravidade.

nos estamos acostumados ao fato de que o Sol tem massa muito maior que a dos planetas.
Para os sistemas multiplos estelares nem sempre as massas tém valores discrepantes, além do
que as érbitas sao na maior parte das vezes elipticas ao redor de seu centro de gravidade S, e
apresentarem-se inclinadas em relacao ao observador (Fig. 5.24 e 5.25).

Nesse caso podemos escrever:

My = Mars, 5.7.1
onde M; e Ms sao as massas e r; e ro as distancias das estrelas a esse centro de gravidade.
Podemos escrever que:

G MM,

2 = Mwi®r = Mawo?r, 5.7.2
(11 + )2 w1 T1 2W2" T2
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onde wy e wy sao as velocidades angulares, r1 e 19 0s raios orbitais das duas estrelas, e G a
constante gravitacional. Para as duas estrelas permanecerem em fase, o que significa o centro
de gravidade permanecer com velocidade constante temos: w; = wy = w.

Inclinacido

Figura 5.26: Orbita de um sistema binério. Inclinacao da orbita.

Partindo-se da expressao 5.7.2, podemos restabelecer a expressao 5.7.1, o que significa que
as duas estrelas orbitam o centro de gravidade.
Para érbitas circulares €2 pode ser substituido por:
27

_ 5.7.3
YTp

com P o periodo orbital. Portanto obtemos:

GM1M2 47‘1’2
——= = Mir— 5.74
(r1 4 72)? pa
que dividido por M;r;4m? obtemos:
G Mo 1 1
e - - 5.7.5
472 r1 (r1+1r9)2 P2
Da Eq. 5.7.1 temos M; = (Mary)/r1, ou:
) M,
(M1+M2):M2 7+1 ou M1+M2:?(T2+T1). 5.7.6
1 1
que resulta:
M. My + M.
My M+ My 577
1 ro + Ry
Das expressoes 5.7.5 e 5.7.7 obtemos a forma geral da terceira lei de Kepler:
34 2
M, 4 My — Lt re) AT 57.8

p? G’

Se as distancias sao dadas em unidades astronomicas (UA), os tempos em anos e as massas
em unidades de massa solar (M), o fator 472 /G se torna igual a 1.

Ainda que a expressao 5.7.8 valha somente para érbitas circulares (caso contrario ri, 73 e w
seriam fungdes do tempo) podemos mostrar que esta lei também se aplica para érbitas elipticas
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se 11 e 19 forem substituidos pelos semi-eixos maiores a1 e ag das érbitas das componentes do
sistema bindrio ao redor do centro de gravidade.

Sistemas bindrios para os quais nao haja possibilidade de medirmos os raios orbitais das
componentes, a razao entre suas massas pode ser obtida conhecendo-se suas velocidades orbitais.

271’7“1 271'7’2
e Uy =
P TP

v =

ou

V1 1 MQ

V2 T9 M 1

Estas velocidades podem ser determinadas pelo efeito Doppler caso possamos utilizar os
espectros estelares (ver adiante).

Desfocamento Doppler
{(Sistema bindrio)

Figura 5.27: Medida da componente da velocidade. Deslocamento Doppler.

O efeito Doppler é muito importante para muitas aplicacbes astronémicas porque permite
medir a componente radial da velocidade, ou seja a velocidade de um objeto ao longo da linha de
visada (veja fasciculo 1 da apostila). Para as estrelas, nés nao podemos medir suas velocidades
senao medindo a variacao de suas distancias em funcao do tempo. Entretanto lembremos que
é possivel ver variagoes na freqiiéncia da luz que chega da estrela quando a estrela se afasta
ou se aproxima de nés. Estas mudancas de freqiiéncia ou de comprimento de onda é chamado
de efeito Doppler. Espectros estelares apresentam faixas de comprimento de onda bastante
estreitas, denominada de absorcao, que nos possibilita obter medidas do centro dessas linhas
que mudam quando a estrela se aproxima ou se afasta. Se a fonte luminosa se move podemos
entao detectar pequenas variacoes medidas pela expressao:

AN vy

)\0 C ’

onde Ao é o comprimento de onda em repouso (i.é, o comprimento de onda que a linha tem, se
a fonte de luz e o observador tém a mesma velocidade). v, é a componente da velocidade na
diregao do observador, na linha de visada ou mais propriamente a velocidade radial (Fig. 5.25).

Se o movimento da fonte for no sentido de se afastar do observador, o comprimento de
onda relativo ao centro da linha fica maior, caso contrario menor. Sao estas mudancas desses
comprimentos de onda é que nos permite medir as velocidades radiais das estrelas.

Uma vez que as massas e as luminosidades sejam obtidas para estrelas em sistemas bindrios, o
grafico desses parametros mostra uma correlacao que usualmente é chamada de massa-luminosidade
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Figura 5.28: Relacao Massa-Luminosidade e Massa-Raio.

(M — L). Em 1924, Arthur S. Eddington previu que as massas e as luminosidades das estrelas
normais, pertencentes a seqiiéncia principal, devem estar relacionadas pela equagao:

L _(MA° 5.7.9

7. = (i) g
cujo valor para seus primeiros modelos tedricos indicaram « ~ 3. O grafico log — log (Fig.
5.28), da equagao 5.7.9 mostra que essa relagao é representada por uma reta com tal inclinacao
a. As estrelas da seqiiéncia principal parecem estar bem representadas, embora o expoente «
apresente um valor de &~ 3 para estrelas luminosas e massivas, @ =~ 4 para aquelas do tipo
solar, e até mesmo encontramos alpha =~ 2 para estrelas vermelhas menos luminosas e de baixa
massa. Hoje as teorias astrofisicas da estrutura estelar explicam estes resultados em termos das
diferencas estruturais internas das estrelas de diferentes massas e das opacidades® das atmosferas
estelares com diferentes temperaturas. Lembramos que a lei M — L nao se aplica as estrelas
altamente evoluidas, tais como as gigantes vermelhas (com extensas atmosferas) e nem para as
anas brancas (com matéria degenerada). Enquanto as estrelas possuem suas massas distribuidas
dentro de uma faixa estreita de valores que vai de 0,05Ms a 50M), suas luminosidades cobrem
uma vasta extensao de valores de 1074 < L/Lg < 109

5.8 O tempo de vida de uma estrela

A répida taxa da fus@o nuclear, reacdo que ocorre no nucleo da estrela, libera uma grande
quantidade de energia por unidade de tempo. Quanto tempo esse processo demora? Podemos
estimar o tempo de vida de uma estrela dividindo a quantidade de combustivel disponivel (a
massa da estrela M, ) pelo consumo (a sua luminosidade L), e assim escrevemos:

M.,
L,

Tyida = Bx 5.8.1
As estrelas tipos O e B tém massas 10 a 20 vezes maior que a do Sol e luminosidade milhares de
vezes maior quando comparada a do Sol. Consequentemente, estas estrelas massivas sobrevivem
pouco. Suas reagoes nucleares se processam tao rapidamente que seu combustivel esgota-se
rapidamente. Usando-se a relacdo massa-luminosidade (Eq. 5.8.1) , notamos que a vida de uma

5Medida da capacidade da materia de obstruir a radiacdo eletromagnética. Opacidade é o oposto da trans-
paréncia.
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Tabela 5.8.1 Algumas propriedades de estrelas da seqiiéncia principal

Tipo Massa Temperatura central Luminosidade Tempo de vida
Estrela Espectral Mg (105K) Lo (105anos)
Rigel B8Ia 10 30 44.000 20
Sirius A1V 2.3 20 23 1.000
«a Centauri G2V 1,1 17 14 7.000
Sol G2V 1.0 15 1,0 10.000
Préxima Cen M5V 0,1 0,6 0,00006 > 1.000.000

estrela O, tipicamente de 20 massas solares é aproximadamente 20/203 = 1/400 da vida do Sol
(10 bilhdes de anos), ou aproximadamente 25 milhdes de anos’. Nés podemos afirmar entio que
todas as estrelas dos tipos O e B que observamos atualmente sao jovens, com idades menores que
algumas dezenas de milhGes de anos. As estrelas massivas mais velhas do que estas ja esgotaram
seu combustivel tendo exaurido havia muito tempo toda sua energia, e morrido.
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Figura 5.29: Relagdo Massa-Luminosidade no diagrama HR.

Do lado oposto da seqiiéncia principal, as estrelas frias do tipo K e M tém menos massa
do que o Sol. Com densidades e temperaturas baixas no nucleo, suas reagoes préton-proton
prossegue muito mais lentamente do que aquelas no nicleo do Sol. A lenta liberacao de energia
por unidade de tempo implica em uma baixa luminosidade o que equivale dizer que elas tém
uma longa existéncia. Muitas das estrelas do tipo K e M, agora visiveis no céu ainda brilharao
por pelo menos outros trilhdes de anos.

A tabela 5.8.1 compara as principais propriedades de diferentes estrelas da seqiiéncia prin-
cipal, organizadas na ordem decrescente de massa. Observe que a temperatura central difere
muito pouco de uma estrela para outra, mas suas luminosidade e tempo de vida, ao contrario,
tém uma variagao muito grande.

A figura 5.29 mostra como a massa estelar varia no diagrama HR ao longo da seqiiéncia
principal. Observa-se uma evidente tendéncia entre as de baixa massa, as anas vermelhas, até

"Lembrar que para estrelas de tipo O e B o = 3
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as de altas massas das gigantes azuis. Com poucas excegoes, as estrelas da sequéncia principal
tém massas variando entre 0.1 até 20 vezes a massa do Sol aproximadamente. Visto que todas as
demais propriedades das estrelas sao determinadas por sua massa, podemos dizer que a massa
de uma estrela quando de sua formagao determina sua posicao na seqiiéncia principal.

5.9 A composicao quimica das estrelas

Para determinar as abundancias quimicas das estrelas, nds temos que identificar suas linhas
espectrais, i.e., temos que saber de quais elementos elas sao formadas e de qual transicao elas
correspondem. Inicialmente nds temos que medir (e identificar) os comprimentos de onda das
linhas consideradas. Isto é feito se medindo suas posicoes em laboratério com espectros que
sao denominados de comparacao. Estes espectros sao gerados quando das observagoes estelares,
garantindo que sejam comparaveis o que é garantido pelo fato de serem provenientes de um
mesmo instrumento.

Afinal de que sao feitas as estrelas? Conforme podemos observar na Fig 5.21, nos espectros
estelares estao presentes varias linhas de absorcao cujos comprimentos de onda concordam com
aqueles observados em laboratério para o hidrogénio, hélio e muitos outros elementos mais
pesados. E assim, portanto, que sabemos que todos estes elementos devem estar presentes nas
estrelas. O problema é saber quais sao as abundancias relativas. Para tal podemos imaginar
que as intensidades (Fig. 5.30) das linhas sdo uma indicagao da abundancia do correspondente
elemento.

Temperatura superficial {X)

50.000 25.000 10.000 2.000 6.000 5.000 4.000 2.000
T T T T T T T

Call

Hel

Hell

Intensidade relativa

Os BO Ao Fo Go Xo MO My
Tipo espectral

Figura 5.30: Intensidade das linhas de acordo com o tipo espectral.

Devemos lembrar, entretanto, que essas intensidades dependem também da temperatura, da
pressao e da turbuléncia nas atmosferas estelares, parametros que necessitam ser determinados
juntamente com as tais abundancias. Podemos ainda notar que o hidrogénio que vemos, como
sendo as linhas mais intensas para as estrelas A, B e F, é o elemento mais abundante. Cerca de
91% de todas as particulas presentes nas estrelas sdo atomos ou fons de hidrogénio, enquanto que
aproximadamente 9% sao de hélio, que embora abundantes as linhas desse elemento sao fracas
para as estrelas O e B. Isto é devido a estrutura especial do diagrama de niveis de energia do
hélio (ver adiante). O que resta entdo de percentagem para os elementos mais pesados que estao
presentes nas estrelas? Realmente, a abundancia de todos os elementos mais pesados juntos é
da ordem de 0,1%.

As razoes entre as abundancias sdo representadas de forma diferente numericamente se levar-
mos em conta a fracdo em massa dos elementos. O nicleo de hélio é quatro vezes mais massivo
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que o de hidrogénio e os mais pesados sdo mais volumosos. Carbono tem um peso atéomico 12,
nitrogénio 14, oxigénio 16, ferro 56 e assim por diante. Considerando-se as abundancias em
massa, ela vale aproximadamente 70% para o hidrogénio, 28% para o hélio. A fracdo em massa
de hidrogénio normalmente é designada por X e de hélio por Y. Nés temos para os ambientes
nas proximidades solar X = 0,70 e Y = 0,28. Os elementos mais pesados juntos contribuem
com Z = (0,02. Embora os elementos pesados sejam muito raros em estrelas, eles se mostram
importantes para a estratificacao das temperaturas dentro das estrelas.

Vocé pode ter notado que nds nao consideramos os efeitos da composi¢ao quimica estelar
quando de sua classificacao espectral, nem discutimos um tipo especial de estrelas as sub-anas.
A razao é que a maioria das estrelas nas vizinhangas solar tem a mesma composicao quimica.
Elas pertencem a chamada Populacao I (ver adiante), enquanto que as sub-anas (Populagao II,
baixa abundéancia de metal (Z ~ 0.001), estao situadas abaixo da seqiiéncia principal devido
sua deficiéncia em metal (Fig 5.31).
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Figura 5.31: Classificacao espectral no diagrama HR.

A auséncia de elementos pesados implica que as estrelas parecem ser mais quentes e mais
azuis (tipo espectrais de A até F) do que sao na verdade (provavelmente de G a K). Evidente
que em alguns casos o efeito da abundancia é notado nos espectros estelares, como nos casos das
Wolf-Rayet, das linhas em emissdo nas estrelas O, B e A, peculiares A e estrelas carbonadas.

5.10 Exercicios

1% Questao. Quanto tempo a luz solar refletida pela Lua leva para chegar até a Terra? (Con-
siderar vy, = 300.000km/s)

a) ~ 1,3horas

b) ~ 1, 3minutos

¢) ~ 1,3segundos
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d) ~ 1,3dias

2% Questao. Quanto tempo a luz demora para percorrer 1 unidade astronémica?

a) ~ 8,3dias

b) ~ 8,3horas

c) ~ 8, 3minutos

d) ~ 8, 3segundos

3% Questao. O artefato humano mais distante do sistema solar (a nave Voyager 1) estd viajando
a uma velocidade de 46800km /h. Como foi lancada em 05/09/1977, a que distancia aproximada
ele se encontrava do Sol em 05/04/20097

a) ~ 80,4U.A

b) ~ 84,4U.A

c) ~ 86,4U.A

d) ~ 78,4U.A

4% Questao. O centro de nossa galaxia estd a aproximadamente 26000 AL. Qual a distancia
em parsecs?

a) ~ 6000pc

b) ~ 7000pc

c) ~ 8000pc

d) ~ 9000pc

5% Questao. Nossa galaxia mede aproximadamente 100.000AL. Quanto tempo a nave Voyager
1, com a velocidade do exercicio 3, levaria para percorrer a distdncia entre os dois extremos de
nossa galdxia?

a) ~ 2,3 milhoes de milénios

b) ~ 2,3 mil anos

¢) ~ 2,3 milhoes de séculos

d) ~ 2,3 milhoes de anos

6% Questao. A distancia até a estrela mais préoxima, além do Sol, é:
a) ~ 1 unidade astronomica

b) ~ 10 unidades astronomicas

c) ~ 1 parsec

d) ~ 10 parsecs

7% Questao. As paralaxes das estrelas sao medidas em unidades de:
a) parsecs

b) graus

c) segundos de graus

d) anos-luz

8% Questao. O comprimento da linha-base usada para a determinacao das paralaxes das estrelas
é:

a) o diametro da Terra

b) a distancia Terra-Lua

c) o raio da 6rbita da Terra
d) o parsec

9% Questao. A estrela Sirius tem uma paralaxe heliocéntrica de 0,40 segundos de graus.
a) Qual sua distancia em parsecs? Em anos-luz?
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b) Qual seria a paralaxe de Sirius se ela fosse observada com um telescépio em Marte?
Para efeito de cédlculo das magnitudes de uma estrela sao sempre adimitido como padrao a
estrela Vega: Dados m, = 0,03, Ly = 51Lg e dy = 7, 8pc.
10* Questao. Calcular a magnitude aparente do Sol.
11* Questao. Calcular a magnitude absoluta da estrela Vega (« Lyrae).
124 Questao. Calcular a magnitude absoluta do Sol.

13* Questao. Uma estrela tem magnitude aparente -0,4 e paralaxe 0,3, qual é:
a) seu médulo de distancia?
b) sua magnitude absoluta?

14 Questao. Qual é a distancia (em parsecs) de uma estrela cuja magnitude absoluta vale
+6,0 e a aparente +16,07

15% Questao. Qual é a magnitude aparente do Sol visto de Saturno, que estd a ~ 10 UA de
distancia do Sol?
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O Sol

6.1 Consideracoes gerais

A primeira tentativa para determinar matematicamente a distancia entre a Terra e o Sol foi
concebida por Aristarco a partir do triangulo retangulo cujos vértices sao a Terra, a Lua e o Sol,
na fase quarto crescente ou minguante da Lua. O angulo entre a Lua e o Sol pode ser medido
por um observador na Terra, o que permite que se conheca o terceiro angulo. A relagdo entre
os lados Terra-Lua e Terra-Sol neste triangulo é definida por uma funcao trigonométrica (seno).

Sol - Mercirio

« Terra "
+ Vénus

fiMane . Saturne
. Jlpiter

1,4 mithdes de quilomeiros

Figura 6.1: O sistema solar em escala de tamanho.

Foi somente no século XVII que os astronomos descobriram que o Sol era uma estrela como
as outras. A tnica coisa que o distingue das demais é a sua proximidade em relacdo ao nosso
planeta. Assim, o Sol é a tunica estrela suficientemente préxima da Terra para poder ser vista
em detalhes, o que torna possivel o estudo do ambiente préximo (meio interplanetario) com
precisao.

Tabela 6.1. Abundancia solar

Elemento  Porcentagem (%) Massa (%)

Hidrogénio 91,2 71,0
Hélio 8,7 27,1
Carbono 0,04 0,40
Nitrogénio 0,009 0,10
Oxigénio 0,08 0,97

67
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Mais importante do que conhecer o Sol, propriamente dito, é o fato dele representar um
passo fundamental para a nossa compreensao geral das demais estrelas.

O Sol é um corpo relativamente simples: trata-se de uma gigantesca bola de gas com 1,4
milhoes de quilometros de diametro, ou seja, cerca de 110 vezes a dimensao da Terra. A massa
solar ¢ de 2x10%°kg (2 mil bilhdes de bilhdes de bilhdes de quilogramas), isto é, cerca de 330
mil vezes a massa da Terra. Aproximadamente 71% da massa do Sol é composta de hidrogénio,
cerca de 27%, de hélio, e o restante (0,1%), de elementos mais pesados (Tabela 6.1).

Algumas das principais propriedades do Sol estao resumidas na Tabela 6.2, a seguir:

Tabela 6.2. Algumas caracteristicas do Sol

Diametro (fotosfera) 1.391.980 km Temperatura superficial 5.800 K

Massa 1,99x10%kg Tipo espectral G2V

Densidade média 1,41g/cm? Magnitude visual aparente -26,7

Luminosidade 3,83x10%6W Magnitude visual absoluta +4.8

Periodo de rotagao 25 dias (equador) | Distancia média a Terra 149.597.892 km
30 dias (pdlos)

6.2 Estrutura interna

O interior do Sol é inacessivel as observagoes. E necessario recorrer a modelos tedricos para
descrever os fenomenos que 14 sao produzidos e determinar a estrutura solar interna. Estudos

fusdo nuclear
nicleo

zona radiativa

zona convectiva

Figura 6.2: A estrutura interna do Sol.

evidenciam que o interior do Sol é dividido em trés zonas: o nicleo e as zonas radiativa e
convectiva. O ntcleo do Sol é o local de producao de energia por meio de reagdes nucleares
(fusao nuclear). A temperatura desta regiao é extremamente elevada, de cerca de 15 milhoes de
kelvin. O nrtcleo representa aproximadamente 25% do diametro solar e, devido & alta densidade,
contém cerca de 60% da massa total do Sol.

Diferentemente do Sol, tudo o que vemos de uma estrela distante é um pequeno ponto
luminoso a partir do qual obtemos as informacoes necessarias para podermos compreender a
sua estrutura interna. Essas informacoes sao provenientes das camadas superficiais das estrelas,
cuja espessura ¢ da ordem de cem quilometros a mil quilometros, enquanto o raio é da ordem
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Tabela 6.3. Regioes internas do Sol

Regiao R/R, Temperatura Densidade  Transporte de
(K) (g/cm?) Energia
Ntcleo 0,0—-0,25 ~ 15.000.000 — 8.000.000 ~ 160 — 10 Radioativo
Radiativa ~0,25—-0,80  ~ 8.000.000 — 500.000 ~10—-0,01 Radioativo
Convectiva ~ 0,80 — 1,00 ~ 500.000 — 10.000 < 0,01 Conveccao

de 10°km a 107km. A luz emitida pela superficie estelar é absorvida e re-emitida nas camadas
estelares internas, muito antes de a luz conseguir chegar préximo o bastante da superficie para
escapar sem ser absorvida outra vez. Contrariamente ao tempo em que um féton levaria para
percorrer 700 mil quilémetros (2,3s), ele demora 107anos no interior solar. Os neutrinos (um
tipo de radiacao com parametro de impacto de absorgdo muito pequeno), por sua vez, passam
rapidamente sem serem absorvidos, o que impoe dificuldades semelhantes para serem detectados
na Terra. Os neutrinos sao particulas importantes para a compreensao dos processos de geragao
de energia que ocorrem no interior do Sol, pois sao fonte direta de informacao sobre a estrutura
estelar.

A grande maioria das estrelas ndo apresenta variagoes nem de brilho nem de cor - e assim as
estrelas permanecem por muito tempo. Tal informacao nos possibilita inferir que a temperatura
superficial (T¢sf) e a luminosidade (L) também nao variam e, como:

L =47 R* T}, (01)

podemos dizer que o raio R permanece constante enquanto a T.;s se comportar da mesma
maneira.

Uma vez que a estrela como um todo mantém seu volume estacionario durante a vida na
sequéncia principal', podemos, a partir da temperatura efetiva e do raio, obter um modelo para
descrever a estrutura do interior estelar. A grande quantidade de massa que compoe o interior
da estrela gera uma forca gravitacional intensa sobre as camadas superficiais que, por sua vez,
experimentam uma intensa acao voltada para o interior. Na prética, uma forga oposta age sobre
essas camadas, mantendo-as em equilibrio, nao permitindo que a estrela colapse.

Levando-se em conta que a estrela possua simetria esférica, temos:

dP/dr = —pg (02)

Como importante consequéncia, podemos estimar a temperatura central da estrela. Considerando-
se que a pressao no seu interior seja equilibrada pelo peso da coluna de material e que a equagao
para um gas ideal seja dada pela expressao:

Py =kTp/n,

onde k é a constante para os gases, p ¢ a densidade, 1 é o peso atomico médio e Py = PR,
obtemos o valor T' = 1,4x107 K. Esta temperatura central é alta o suficiente para tornar possivel
a reagao no nucleo da estrela.

!Nome para uma faixa bem definida de estrelas distribuidas ao longo de um diagrama que relaciona cor (indice
de cor) e luminosidade (magnitude absoluta).
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Como a temperatura na estrela é governada pela condicdo de equilibrio hidrostatico?, pode-
mos calcular a energia térmica da estrela se a massa M e o raio R estelares forem conhecidos.
A energia gravitacional liberada durante a formagao da estrela também pode ser calculada. E
instrutivo estudar a relacao entre essas energias em uma estrela em equilibrio hidrostético.

A energia térmica de um gas estd na forma de energia cinética, entao, podemos escrever:

Lo o

3
—mov* = =kT
2 2

Levando-se em conta que n = p/m representa o nimero de particulas por unidade de volume,
podemos escrever que a energia cinética por unidade de volume é dada por:

Eterm =n. ng

Para um disco de altura 7, temos: dV = 4mr2dr, logo a energia total para toda estrela sera:

R 3
Eterm:/o 47rr2dr.n.§k:T

Utilizamos a expressao P, = nkT para expressar a energia térmica:

R 3
Ererm = / CPyAmr?dr (03)
0
A pressao pode ser determinada pela integracao da equagao hidrostatica:
dpP, GM
ar —pg(r) = Pz
que resulta:
R R QM
—/ 3P Arridr = —/ p——4mridr (04)
0 0 r

A parte direita da equagao (04) corresponde a energia gravitacional. Para interpreté-la,
basta olharmos a energia gravitacional liberada durante a formacao da estrela. Comparando-se
o lado esquerdo dessa equagdo com a equagao (03), escrevemos:

R GM
2F crm = / p—47rr2dr,
0 r
ou

1
Eiorm = —§Eg (Teorema de Virial)

O que depreendemos dessa relagao é que, quando uma estrela comega a se contrair, ela li-
bera energia gravitacional que, transformada em energia térmica, faz sua temperatura subir. O
equilibrio hidrostético é alcancado quando a metade da energia gravitacional liberada é armaze-
nada como energia térmica. Se mais da metade da energia gravitacional for armazenada como
energia térmica, a pressao interna aumenta, o que faria a estrela voltar a se expandir. O jogo
E¢ e Ep fard com que a estrela continue em colapso, resultando no seu aquecimento.

2Conceito da mecanica dos fluidos que significa o balango entre o campo gravitacional e o gradiente de pressio.
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Quanto tempo uma estrela leva para se contrair e entrar na sequéncia principal, isto é, nascer?
Se o transporte de calor do interior para fora for principalmente radiativo, entao demorard o
tempo necessdrio para que a radiacdo encontre uma maneira de vencer a envoltoria e comece a
brilhar. Quanto tempo isso leva? Noés vimos que, a cada segundo, uma quantidade de energia
empregada para gerar a luminosidade L é gasta (Eq. 01). Derivando-se a massa pela expressao
M, = %m":gp teremos Fg = —%G]\R/IQ. Se fizermos uma aplicacao para o caso do Sol, onde

Mg = 2x10%° kg e Re = 7x10® m, encontraremos:

_2,4x10%°
© 7x108
Levando-se em conta que a metade desta energia é perdida enquanto o Sol se contrai, teremos:

Eq G = 2,3x10*J

_1,15x104
© 4x1026
Este tempo de contracdo para as estrelas é denominado Kelvin-Helmholtz.

= 2,9x10"s ou = 10" anos

6.3 A producao de energia no Sol

A fonte geradora de energia do Sol permaneceu um mistério até o inicio dos anos 1930, quando
a sua natureza foi enfim revelada: trata-se de uma reacao de fusdo processada no ntcleo estelar.
Em razao das altas temperaturas que dominam o nicleo, todas as particulas estao dotadas de
forte agitacao. Nestas condigGes, os dtomos nao subsistem em sua forma normal e a matéria se
encontra ionizada, o que favorece as colisoes. Quando da colisdo, dois niicleos podem se fundir
originado um novo.

No Sol, cujo nicleo é essencialmente constituido por hidrogénio, a maior parte dessa reagao se
da entre dois protons. O resultado global da interacao é a producgao, a partir de quatro prétons,
de um ntcleo de hélio constituido por dois néutrons e dois prétons. A propriedade notavel desta
reacao reside no fato de a massa do nicleo de hélio ser ligeiramente inferior & soma das massas
de quatro prétons. A reacao de fusao nuclear, por conseguinte, é acompanhada de uma perda
de massa.

Cadeia proton-proton ine
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Figura 6.3: A produgao de energia no Sol: ciclo PP e ciclo CNO.

No inicio do século passado, o fisico alemao Albert Einstein demonstrou a equivaléncia entre

massa e energia, traduzida pela relacdo: E = mc?. Na regido central do Sol, a perda de
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massa provocada pela reagao nuclear fornece os recursos necessarios para que o Sol possa gerar
energia. Este método de geracao de energia é muito mais eficiente do que aqueles propostos
inicialmente pelas reagoes quimicas ou mesmo da energia resultante da chamada contragao de
Kelvin-Helmholtz. A fusdo nuclear permite a uma estrela como a nossa brilhar durante dez
bilhoes de anos.

A transformacao do hidrogénio em hélio pode ser feita de duas maneiras. Na cadeia préton-
préton, tudo comecga quando dois prétons se fundem para formar o deutério, conforme a Fig
7.

A segunda maneira de converter o hidrogénio em hélio é por meio do ciclo do carbono (CNO).
O ciclo comecga com a colisdo de um préton com um nicleo de carbono-12, apenas se o carbono
ja estiver presente na estrela. O resultado é o mesmo do produzido pela cadeia préton-proton,
tendo o carbono a fungao de catalisador, isto é, ele facilita as diferentes reagdes (Fig. 6.4). A
eficiéncia de cada processo de geracao de energia depende do tipo da estrela.

6.4 A duracao de vida do Sol

A duracdo de vida do Sol depende da quantidade de hidrogénio disponivel para ainda ser con-
sumido na geragao de energia. O valor das proporgoes relativas de hidrogénio e de hélio permite
estimar o tempo restante de vida do Sol: ele existe hé cinco bilhoes de anos e sobrevivera, como
tal, por outros cinco bilhoes de anos.

A massa solar consumida por segundo ¢ insignificante se comparada & massa total do Sol,
equivalente a Mg = 2,0x10%7 toneladas. Desta massa, 71% é composta de hidrogénio (Tab.
1). Somente 15% do hidrogénio concentrado no nicleo sera consumido sem que a luminosidade
global do Sol seja alterada, o que representa uma quantidade disponivel de matéria igual a:
M, = 2x10%7x0, 7x0, 15 ~ 2x10%° toneladas.

isponivel

1 He

33—+

2x100867 +2x100728 =» 1x4002602 -+ AE

Figura 6.4: Resultado da fusao nuclear, a reagao no ntcleo do Sol.

A partir da Fig. 6.4, levando-se em conta a equagao de transformacao dos prétons em hélio,
podemos calcular a razao da perda de massa solar, a qual sera:
Am _ 0,0292 — 0,007
m 4,0318
Ou seja, um grama de hidrogénio se transmuta em hélio, com perda de 0,007g.
Como: E = Amc?,

E = 0,007x(3x10'%)? = E = 6, 3x10'8ergs (por gramas)

Sendo a luminosidade do Sol L = 3, 8x1033ergs/s, podemos escrever que o consumo de hidrogénio
por segundo sera dado por:
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L 3,8x10% 6
E - W = 600x10 tOH/S

Podemos entao estimar o tempo de vida do Sol pela fracao:

Mdisponfvel 2X1027X0, 7x0, 15

Tvida == — Tvida = 600x106

= 3,5x10'7
Consumo x i

T = 10"anos

6.5 Regioes de transferéncia radiativa e de conveccao

Em seguida ao ntcleo, temos a zona radiativa, que representa 55% do raio do Sol. E na zona
radiativa que a energia produzida no ntcleo solar é transportada para o exterior pelos fotons.
Este modo de transporte é bastante lento, porque os fétons sao constantemente absorvidos e re-
emitidos. Estima-se que o tempo para um féton sair do Sol é de aproximadamente 3x10°(~ 107)
anos, em oposicao ao tempo necessario caso nao houvesse obstaculos a enfrentar pelo caminho,
como no caso dos neutrinos, que afloram rapidamente & superficie do Sol (= 2, 3s), mas que ao
chegar a Terra sao dificilmente detectados.

Sao quatro os principais processos responsaveis pela criacao, pelo equilibrio termodinamico
e pelo impedimento de escoamento do fluxo da radiagdo no interior de uma estrela. Os pro-
cessos dominantes dependem das temperaturas do meio. Organizando os principais em ordem
decrescente de temperatura, temos:
1. O espalhamento Compton

Um féton pode trocar energia e momento com um elétron livre (que nao estd ligado a
um atomo), processo denominado espalhamento Compton. Este processo nao destréi nem cria
fétons, mas os mantém em equilibrio térmico com os elétrons da estrela, retardando o pro-
cesso de propagacao da radiagao originada no nucleo até a superficie da estrela. Espalhamento
Compton é o processo radiativo dominante para comprimentos de onda em raios-X e 7 (energia
correspondente a varios keV). Trata-se de um processo dominante para o equilibrio térmico e
para o transporte radiativo em altas temperaturas, acima de algumas dezenas de milhoes de
graus, onde a grande fracao de fétons do espectro de corpo negro é em raios-X.
2. Bremsstrahlung

E um processo de desaceleragao brusca de um elétron de alta energia provocado pela sua
passagem nas proximidades de um nticleo atémico. A perda de energia resultante neste processo
é acompanhada de uma emissao de onda radio. A absorcao da radiacao resultante é freqiiente-
mente denominada livre-livre, referéncia ao estado do elétron antes e depois da desaceleragao. A
taxa de radiacao por unidade de volume criada nesse processo é proporcional tanto a densidade
de elétrons como a de fons livres.
3. Fotoionizacao e recombinagao eletronica

A radiacao eletromagnética pode retirar um elétron de um atomo, a unica condicao é que
o féton tenha energia pelo menos igual a energia de ligagdo do elétron. A absorcao de um
féton pelo processo de fotoionizagao é denominado ligado-livre. A probabilidade desta interacao
ocorrer € maior para os fétons que carregam energia correspondente a da ligagdo do elétron. A
ionizagao e o processo inverso, denominado recombinagao, sao importantes para o hidrogénio e
o hélio em estreitas faixas de temperaturas.
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4. Linhas atomicas em emissao e absorgao

Em regimes de baixas temperaturas, a maior parte dos elétrons estd ligada aos dtomos e a
energia média dos fétons é demasiadamente baixa para ioniza-los. Nestas condicoes, a radiagao
interage com os dtomos forcando os elétrons ligados a mudar de 6rbita dentro dos dtomos. Estas
interagoes, denominadas ressonantes, ocorrem em niveis de energias especificos. A transigao é
realizada espontaneamente para o nivel fundamental, seja por intermédio de uma cascata de
diferentes niveis de energia, seja diretamente. As linhas, que sdo de ressonéncia, provocam a
emissao de uma radiacao por um atomo excitado que decai para o nivel fundamental. Na pratica,
estas interagoes ocorrem numa escala estreita de energias, em parte devido ao deslocamento
Doppler da linha em razao do movimento aleatério dos ions.

Cada uma dessas interagoes esta definida por uma probabilidade de ocorréncia. A interacao
pode ser, na verdade, imaginada como um par; isso permite que a interagao da radiagao com a
matéria obedeca as leis da termodinamica.

Finalmente, chega-se a camada externa do Sol através da zona de conveccao, que representa
30% do diametro solar e onde a temperatura cai abaixo de 1 milhao de kelvin. Nesta regiao,
o transporte de energia se faz por convecgao, isto é, pelo conjunto da matéria presente. O
gds quente das regioes profundas sobe para liberar a energia pela superficie. Dessa maneira,
resfria-se, para, logo em seguida, voltar para as regides mais profundas, promovendo um ciclo
de matéria.

6.6 A fotosfera

Continuando a nos afastar do ntucleo para o exterior, chegamos ao que se pode consider a
superficie do Sol, ainda que nao se trate de um limite realmente bem definido. Esta regiao é
chamada de fotosfera e tem cerca de centenas de quildometros de espessura. A temperatura na
fotosfera nao varia muito, chegando a valores entre 6 mil e 4 mil kelvin, contudo, a densidade
cai rapidamente. Por esta razao, todas as camadas de gases situadas além da fotosfera sao
muito ténues e, por conseguinte, transparentes. Assim, a fotosfera é a ultima camada opaca e
brilhante, a qual vemos quando olhamos (!) para o Sol. Além disso, como a queda da densidade
é muito rapida, os contornos da fotosfera sao bem definidos, o que explica o disco solar possuir
contorno bem nitido.
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Figura 6.5: O disco solar, com limites bem definidos; as células superficiais de conveccao; e o
aspecto granuloso da superficie solar.

A superficie do Sol ndo apresenta um aspecto uniforme. Observagdes de alta resolucio
mostram que ela tem um aspecto granuloso. A todo instante, milhGes de células sdo visiveis
sobre o disco solar, o que explica o aspecto varidvel. Tais granulagbes apresentam dimensoes
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médias de cerca de mil quilometros. Essas estruturas sao ligadas a zona de conveccao nas
camadas proximas da superficie do Sol. O gas aquecido que sobe das profundezas atinge a
superficie pelo centro das granulagoes, espalhando-se, o que provoca seu resfriamento, para, em
seguida, mergulhar para a regiao interna do Sol pelas bordas dessas colunas. Assim, a diferenca
de temperatura entre o gis que sobe pelo centro e o que desce por entre as colunas de matéria
aquecida é de aproximadamente 500 K, o que da o aspecto granuloso ao disco solar (Fig. 9).

Um pouco mais abaixo da superficie do Sol, outros movimentos do gas, produzidos em grande
escala, definem enormes células com duracao de vida de cerca de 24 horas e que podem atingir
30 mil quilometros de diametro. Estas superestruturas foram descobertas em 1950 por Hart, em
medidas Doppler das velocidades de fluxos horizontais de matéria na fotosfera (vp ~ 400 km/s).
As supergranulagoes tém sido interpretadas, ha muito tempo, como uma escala de convecgao
especifica, porém, sua origem nao é conhecida com precisao.

6.7 As manchas solares e seu ciclo de atividades.

E de um monge beneditino inglés de nome John de Worcester, o primeiro registro acerca das
manchas solares, observadas em 1128 d.C. (Fig. 6.6).
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Figura 6.6: Primeiro desenho de uma mancha solar, por John de Worcester, século XII d.C.

O texto que acompanha tal observacao pode assim ser traduzido:

“desde o amanhecer até o anoitecer, parecia algo como dois circulos pretos no disco solar:
a parte superior era maior que a outra, situada na parte inferior”.

As manchas solares podem ser visiveis a olho nu sob condicbes adequadas, como por exem-
plo, quando o Sol for obscurecido parcialmente por nuvens ou névoa, particularmente no nascer
ou no por (recomendo fortemente que em hipétese alguma se observe o Sol sem protegao ade-
quada - uma maéscara de soldador - para os olhos. Lembro que Galileu teve comprometida sua
visao quando das observagoes das manchas solares). Numerosos sao os relatos histéricos acerca
das manchas solares. Registros pré-telescépicos sao encontrados especialmente em documentos
oficiais das cortes imperiais chinesas, em 165 a.C., e na Grécia, com Teofrasto (372-287a.C.),
sucessor de Aristételes na direcdo do Liceu. Uma enorme mancha também foi registrada por
ocasiao da morte de Carlos Magno, em 813 a.C.. No Ocidente, devido & predominancia do
modelo aristotélico, segundo o qual o céu era imutavel, a existéncia de manchas solares foi con-
siderada algo “fisicamente impossivel”e, assim, ignorada ou atribuida ao transito de Mercurio
ou de Vénus pelo disco solar.

Na primeira década do século XVII, e quase que simultaneamente, quatro astronomos apon-
taram seus telescopios (instrumento entdo recentemente inventado) para o Sol e observaram a



76 N.V.Leister

existéncia de manchas solares. Foram eles: Johann Goldsmid, Thomas Harriot, Galileo Galilei
e Cristoph Sheiner.
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Figura 6.7: Publicacao feita por John Goldsmid em 1611.

Johann Goldsmid, também conhecido como Fabricio, nasceu em 1587 na cidade de Res-
terhave, a noroeste da Alemanha. Seu pai, David Fabricio, um pastor luterano, astrélogo e
astronomo, descobriu em 1596 a variabilidade da estrela Mira Ceti (Omicron Ceti). Entre 1604
e 1610, Fabricio, filho, iniciou os estudos de medicina em Helmstedt e depois de uma curta pas-
sagem por Wittenberg, chegou a Leiden, onde se sentiu atraido pela astronomia e, em particular,
pelas observagoes realizadas com telescépios. Constatou a presenga de uma mancha solar em
27 fevereiro de 1611 (9 de marco no calenddrio gregoriano, nao utilizado, até entao, na regiao
da Frisia). Fabricio se juntou & equipe do pai, que interpretou corretamente o movimento coti-
diano das manchas solares como uma indicacao da rotacao do Sol. Depois de obter, de forma
sistematica, algumas observagoes do Sol, ao terminar sua campanha observacional, Fabricio pu-
blicou os dados em junho de 1611, sob o titulo de: Maculis in Soles Observatis et Apparente
Earum cum Sole Conversione Narratio (Relato das Observagoes de Manchas no Sol e de sua
Aparente Rotagao) (Fig. 6.7).

A Thomas Harriot, por sua vez, sdo atribuidas as observagoes datadas de dezembro de 1610,
como evidenciado em suas anotagoes. Entretanto, as observacoes de Harriot foram esporadicas,
0 que caracteriza seu programa como nao sistematico.

Sunspot drawings by Christoph Scheiner from his book Aosa Ursina.

Figura 6.8: Manchas solares: a esquerda, um dos muitos desenhos atribuidos a Cristoph Scheiner;
a direita, uma reproducao dos desenhos de Galileu Galilei.

Ja Galileu Galilei e Christoph Scheiner tentaram relacionar as manchas a alguma propriedade
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fisica do Sol. Galileu acreditava que as manchas pertenciam a superficie do Sol, ao contrario da
interpretagdo de Sheiner, para quem tais pontos representavam planetas orbitando o Sol com
trajetorias mais proximas do que a de Mercurio.

Dos fenémenos que afetam a superficie do Sol de modo transitério, as manchas solares sao
o exemplo mais conhecido. As manchas sao pequenas regides escuras que aparecem sobre a
fotosfera, com diametros que variam entre milhares a uma centena de milhares de quilometros
e duracao entre alguns dias e varios meses. Ja as faculas solares sao pontos brilhantes que
se formam nas estruturas entre as granulagoes solares durante a efémera existéncia das células
convectivas. Estas ultimas tém centenas de quilometros e sao constantemente produzidas para
se dissipar em escala de tempo de minutos. As faculas sdo geradas devido as concentracoes das
linhas de campo magnético e sao encontradas geralmente nas vizinhancas das manchas solares.

A observagao continua do Sol mostrou que o nimero de manchas nao é constante, mas varia
fortemente de uma época para outra. O niimero de manchas solares varia entre zero e um valor
maximo, segundo um ciclo que dura aproximadamente onze anos. O ultimo maximo ocorreu no
ano 2000 e o préximo estd previsto para 2012.

Ciclo 23

Figura 6.9: A mancha solar comparada ao tamanho da Terra; o ciclo 23-24; o cardter magnético
das manchas; e o efeito Zeeman.

As manchas solares sao regioes da fotosfera onde a temperatura é ligeiramente mais baixa do
que a média, isto é, cerca de 4 mil kelvin (em vez de 6 mil kelvin). Assim, as manchas emitem
ligeiramente menos luz do que as regides vizinhas e parecem escuras, por contraste. A anélise
espectral revelou que as manchas solares sao de origem magnética. Esta é, muito provavelmente,
a causa da diferenca de temperaturas, mas o mecanismo exato ainda nao é conhecido. Varias
hipdteses foram sugeridas. Em particular, pode-se dizer que o campo magnético impede que
as correntes de gases quentes ascendentes atinjam a superficie do Sol. E igualmente possivel
considerar que intensas ondas magnéticas sejam emitidas no nivel das manchas, o que implicaria
uma perda de energia e, portanto, um resfriamento.

6.8 O ciclo solar

O ciclo de onze anos das manchas solares estd ligado a presenca de um campo magnético combi-
nado a dois outros fendmenos: a rotagao diferencial do Sol e os movimentos de convecgao perto
da superficie solar. Por rotagdo diferencial devemos entender o fato de que nossa estrela nao
gira sobre si mesma como um bloco rigido. Ao contrario, para cada latitude, o Sol gira com
uma velocidade diferente. Por exemplo, perto dos pélos, uma volta completa é efetuada em
aproximadamente 35 dias, enquanto no equador, uma volta completa nao leva mais do que 25
dias para ser efetuada.
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Figura 6.10: A esquerda, a rotacao diferencial do Sol; a direita, a variagdo do ciclo solar no
periodo de 400 anos.

Para explicar como o ciclo de onze anos é produzido, recorremos ao conceito de linhas de
campo: sao linhas imaginarias que indicam a dire¢ao do campo magnético em qualquer ponto e
sao muito uteis como meio de representacdao. Em periodos de calmaria, quando nao hd manchas
visiveis, as linhas de campo ligam os dois pdlos do Sol, seguindo, mais ou menos, o eixo de
rotagao.

Linhas do campo
magnético

Figura 6.11: Campo magnético em forma de anel orienta as manchas solares. Ilustragao criada
a partir de observagoes realizadas com o Instrumento de Imagens Doppler (MDI), do satélite
SOHO. As setas indicam uma corrente de matéria que desvia o fluxo normal do plasma do
interior, criando uma mancha auto-sustentdvel.

Entretanto, a rotacao diferencial afeta a geometria do campo magnético. O fato de o equador
girar mais rapidamente faz com que essas linhas se enrolem, aproximando-as umas das outras.
Apébs um grande nimero de rotagoes, as linhas de campo se assemelham finalmente a espirais,
fortemente enroladas sobre si mesmas e muito concentradas na regiao do equador.

Os movimentos convectivos préximos da superficie afetam as linhas de campo, deformando-
as e torcendo-as. E provavel que uma dessas linhas emerja formando um anel na parte externa
do Sol. Nos pés deste anel, onde o campo atravessa a fotosfera (Fig. 6.11), é que surgem duas
manchas solares. A formacao das manchas é entendida assim: sempre acopladas duas a duas.

No meio do ciclo, a multiplicagao dos anéis provoca forte interacao entre as diferentes regioes
magnéticas, o que leva a diminuicao geral da intensidade e a redistribuicao das linhas de campo
entre as diferentes manchas. Quando esta etapa termina, uma outra tem lugar, mas com a
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polaridade invertida: um novo ciclo tem inicio.

6.9 A cromosfera

Continuando nossa viagem rumo as camadas externas do Sol, deixamos a fotosfera e penetramos
numa camada muito ténue denominada cromosfera.

Esta camada tem espessura de milhares de quilometros e temperatura que varia entre 4 mil
e 10 mil kelvin. Devido & sua baixa densidade (igual & milionésima parte daquela da fotosfera),
a cromosfera é quase transparente e, por conseguinte, invisivel durante o dia. E, entretanto,
perceptivel por ocasiao dos eclipses do Sol, quando tem a aparéncia de um anel avermelhado
muito fino que cerca o disco lunar.

Um modo simples para estudar a cromosfera em ocasioes em que nao hé eclipses (Fig. 6.12)
é observar o Sol em um comprimento de onda especifico, correspondente ao do hidrogénio, deno-
minado H,. Neste comprimento de onda, os dtomos de hidrogénio da cromosfera se apresentam
ionizados pelo meio. Esse tipo de observagao tem mostrado que a cromosfera nao é uniforme,
mas tem a fronteira externa povoada por uma enorme quantidade de jatos de gas denominados
espiculos.

Figura 6.12: A esquerda, a cromosfera, com emissoes caracteristicas em H, (no vermelho); a
direita, os espiculos.

A Fig. 6.12 revela em detalhe o perfil do Sol e mostra milhares de pequenos jatos com origem
na superficie solar que, como tochas, sopram matéria. Trata-se de uma imagem feita pelo satélite
STEREO, que registra um tipo de atividade s6 possivel de ser observado no comprimento de onda
do ultravioleta. Estes finos jatos, os espiculos, sdo jatos de plasma® que brotam da atmosfera
solar com velocidade da ordem de 25 km/s. Descobertos em 1877 por Angelo Secchi, permanecem
ainda inexplicados devido a dificuldade de serem estudados, visto terem uma vida curta da ordem
de 5 minutos, além de possuirem pequenos tamanhos de 500 km). Os espiculos sd@o produzidos
pelas ondas de choque, quando estas escapam através superficie do Sol. A taxa de formacao dos
espiculos é da ordem de 100 mil por hora.

3G4s parcialmente ionizado.
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6.10 A coroa solar

Continuando a nos afastar do Sol, atingimos a fronteira externa da cromosfera, a milhares de
quiléometros da superficie solar. Aqui, a temperatura comeca a aumentar de repente e de maneira
vertiginosa, atingindo muito rapidamente cerca de centenas de milhares de kelvin: entramos na
coroa solar. Esta regiao se estende por milhoes de quiléometros. E ainda menos densa do que a
cromosfera e tem temperatura extrema de milhoes de kelvin.

© <— Tamanho da Terra

Figura 6.13: ManifestagGes na superficie do Sol e alguns exemplos de proeminéncias.

A Fig. 6.13 mostra proeminéncias solares constituidas de gas incandescente ejetados de uma
regiao ativa na superficie solar. As proeminéncias se movem através das partes internas da
coroa sob a influéncia do campo magnético do Sol. As instabilidades presentes nos intensos
campos magnéticos encontrados dentro das manchas solares e em grupos préximos a elas podem
ser uma das causas da formagao dessas proeminéncias, embora os detalhes ainda nao sejam
compreendidos por completo. Uma proeminéncia solar tipica mede cerca de 100 mil quilometros
de extensao, quase dez vezes o diametro da Terra. Algumas dessas estruturas podem perdurar
por dias ou mesmo semanas. As qualificadas como quiescentes tém a forma de um elmo e
podem subsistir por varios meses. Outras, qualificadas como eruptivas ou verticais, tém vida
efémera. As protuberancias sdo observaveis para além do disco solar, sob forma de longas
chamas brilhantes, ou sao vistas projetadas no disco, quando aparecem escuras por contraste
com o fundo brilhante e, neste caso, sdo chamadas de filamentos.

A regiao da coroa solar é as vezes agitada por fenomenos ainda mais violentos, denominados
erupgoes solares (flare). Em alguns minutos, pequenas regides na parte interna da coroa véem
sua temperatura subir rapidamente até cinco milhoes de kelvin, permanecendo assim durante
uma hora. Neste periodo, estas regioes podem liberar uma fracao significativa da energia que o
Sol emite como um todo. Além disso, as erupgoes sdo acompanhadas frequentemente de ejegoes
de massa coronal. Uma grande quantidade de matéria é langada para o meio interplanetéario a
velocidade de varias centenas de quilometros por segundo.

Outros detalhes sobre os processos fisicos na coroa foram obtidos por observacoes em raios-
X. Como o gas coronal se encontra a uma temperatura de varios milhoes de kelvin, é neste
dominio de comprimento de onda que a radiacao é emitida. Tais observacoes s6 podem ser
realizadas a partir do espaco. Varios instrumentos espaciais foram lancados com este proposito,
em particular, a estagdo norte-americana Skylab, nos anos 1970, o satélite SMM (Solar Mazimum
Mission), nos anos 1980, e a sonda européia SOHO, mais recentemente, em 1995.

As observagoes em raios-X mostraram que a distribuigdo dos gases na coroa nao é homogénea.
Foram identificados dois tipos especificos de regides. As regides ativas (zonas muito brilhantes,
sujeitas a um campo magnético intenso e provavelmente ligadas as manchas solares da fotosfera)



Capitulo 6. 81

Figura 6.14: A esquerda, o Skylab, nave norte-americana dos anos 1970; & direita, a descoberta
do buraco coronal.

e os buracos coronais (regides de gés de temperatura e de densidade baixas e de pouca lumi-
nosidade). E por estes buracos coronais que a maior parte das particulas energéticas transitam
antes de deixar o Sol.

6.11 O vento solar

Como a temperatura na coroa é extremamente elevada, a velocidade de agitagao das particulas
é tao grande que as faz escapar da atracao do Sol. Mesmo em periodos de calma relativa, uma
grande quantidade de elétrons, prétons e outras particulas energéticas (= 10° ton/s) escapa
do Sol e se perde no meio interplanetario. A coroa, & medida em que nos afastamos do Sol,
assemelha-se muito pouco a uma atmosfera e se transforma em um fluxo continuo de particulas
denominado vento solar. Como a densidade e a pressao do gas diminuem com o aumento da
distancia ao Sol, as particulas ganham, pouco a pouco, velocidade, até exceder a do som (340
km/s). Ao chegar préximo da Terra, a velocidade das particulas é da ordem de 500 km/s e a
densidade é de uma dezena de particulas por centimetro cibico.

Figura 6.15: Aurora boreal e aurora austral, vistas do satélite IMAGE.

Apesar de a taxa de perda de massa do Sol devido ao vento solar ser significativa, o Sol,
desde o seu nascimento, perdeu uma fracao muito pequena da massa total; sendo, vejamos: a
perda estimada pelo vento é da ordem de 10% ton/s. Como a idade estimada de nossa estrela é
de 5,0x10% anos, podemos calcular a perda relativa de sua massa por intermédio do calculo:
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Am _ 1.000.000x5, 0x10%x365, 25x24x3600
m 2,0x1027

Conquanto a densidade do vento solar seja baixa, podemos enumerar diversas manifestagoes
da influéncia deste no meio interplanetario. O vento solar pode ter uma grande influéncia
em nosso planeta, particularmente nas épocas em que o Sol estd ativo (perto do maximo das
manchas solares), quando o vento é forte, e por ocasiao dos flares e das eje¢oes de massa coronal.
O vento solar tem uma influéncia significativa em nossa ionosfera, no nosso campo magnético,
nas auroras e nos sistemas de telecomunicacao. Podemos citar que, além da antecipacao da
queda do laboratorio espacial Skylab, existem motivos para acreditar que a liberacao de grande
quantidade de particulas detectadas pelo satélite SOHO, em janeiro de 1997, tenha sido a causa
de danos permanentes ao satélite de comunicagao Telstar 401 (primeiro satélite de comunicagoes
civil desenvolvido pela Nasa e a firma de telecomunicagao AT&T).

%

x100% = 0,008%

e A interacao do vento solar com a atmosfera terrestre

O ambiente proximo da Terra é constituido por um complicado amontoado de particulas,
tais como prétons e elétrons, em diferentes niveis de energia e de baixa densidade, de tal forma
que as colisoes acontecem somente ocasionalmente. E possivel distinguir nesse meio trés regioes
com caracteristicas proprias. Uma destas regides, os cinturdes de Van Allen, sdo estruturas
proximas da Terra que foram descobertas no inicio da era espacial, por ocasido do Ano Geofisico
Internacional.

Envolvendo a regiao equatorial da Terra, e se estendendo até préximo dos Circulos Artico e
Antartico, os cinturées de Van Allen, na forma de dois anéis, confinam particulas altamente
energéticas. O cinturao interior tem os raios interno e externo situados entre mil e 5 mil
quilémetros, repectivamente, a partir da superficie da Terra. Confina prétons que se origi-
nam do decaimento dos néutrons produzidos pela interagao dos raios cdésmicos com atomos e
moléculas da atmosfera da Terra, enquanto o cinturao exterior, situado entre 15 mil e 25 mil
quilémetros da superficie terrestre, é formado por fons de hélio trazidos pelo vento solar. Essas
estruturas nao representam perigo potencial para os astronautas, tanto da estacdo internacional
(ISS) como das missoes regulares do 6nibus espacial, visto que as 6rbitas tipicas dessas missoes
nao alcancam as bordas internas dos cinturoes.

Interplanetary.
Magnetic Field

Solar Wind
Plasma

Earth's -
Magnetosphere

Van Allen

Figura 6.16: Os cinturdes de Van Allen e a forma da magnetosfera terrestre.

A segunda populacdo de particulas, denominada esfera de plasma, consiste de particulas
de baixa energia congeladas pelo campo magnético da Terra e que giram sincronizadas com a
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rotacao terrestre. Como os cinturoes de Van Allen, esta esfera de particulas é uma caracteristica
permanente do ambiente da Terra.

A terceira regiao de particulas do espaco préxima a Terra é uma corrente com a forma de uma
cauda que se sobrepoe ao cinturdo de Van Allen e a regiao de plasma. Aqui, as particulas possuem
uma carga de energia de alguns milhares de volts, mas nao estao distribuidas uniformemente ao
redor da Terra. A regido é mais proeminente do lado noturno e mais pronunciada quando de
eventos solares severos que influenciam a magnetosfera da Terra.

nhas do campo magnético
interplanetdrio v

‘Cauda de Plasma

. Cauda :
magnetosférica

Figura 6.17: A magnetosfera terrestre e a cauda de plasma orientada pelo campo do Sol.

Ja a atmosfera da Terra nao tem, na verdade, um limite bem definido. Mesmo na érbita
do 6nibus espacial, ainda podemos encontrar vestigios da atmosfera, sendo possivel aos satélites
artificiais detectd-la a 10 mil quilometros da superficie da Terra. A atmosfera externa ocupa,
na realidade, a mesma regiao do espaco onde se situa a regiao de plasma, o anel e os cinturoes
de Van Allen. A atmosfera da Terra é complexa. Como que formada em camadas, ela troca gas
com as profundas camadas da magnetosfera. Uma das mais interessantes camadas da atmosfera
¢é denominada de ionosfera: camada de particulas carregadas que cercam a Terra a uma altura
aproximada de 100 quilometros. Logo apés Marconi inventar o radio, em 1909, este novo apa-
relho foi utilizado para provar a existéncia dessa camada. Por volta de 1931, constatou-se que a
ionosfera podia ser alterada pelo bombardeio de particulas provenientes do Sol, causando per-
turbacoes para as emissoes radiofonicas geradas na Terra. Essas influéncias foram consideradas
um dos maiores problemas tecnoldgicos enfrentados pelas comunicacoes do século XX, até que
as comunicacoes via satélite ofereceram uma forma alternativa de retransmissao dos sinais radio
de um lugar para outro no globo terrestre.

Da mesma forma que um espelho reflete a luz, uma nuvem de particulas carregadas pode
refletir as ondas de emissao radio. Quanto mais densa a nuvem, mais elevada a frequéncia
radio que pode ser refletida por ela. A densidade tipica da ionosfera é de cinco particulas por
centimetro cibico, o que significa que as frequéncias AM sao refletidas com facilidade, mas as
chamadas frequéncias moduladas (FM) passam por essa regiao com dificuldade. Os sinais das
transmissoes televisivas sao afetados, obrigando que as antenas repetidoras desses sinais estejam
situadas nos lugares mais alto das cidades.

O vento solar pode interagir com a magnetosfera terrestre, visto ambos serem compostos por
fluidos eletricamente condutores, cujos movimentos devem poder gerar, em principio, correntes
elétricas pelo efeito dinamo, processo que extrai energia do vento solar. O processo é dificultado
porque o plasma é facilmente conduzido (congelado) pelas linhas do campo magnético, mas nao
tao facilmente pelo campo perpendicular a eles. Assim, é importante que uma conexao magnética
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proviséria seja estabelecida entre as linhas de campo do vento solar e aquelas da magnetosfera
da Terra, o que é possivel por um processo conhecido como reconexao magnética. Isto acontece
mais facilmente com a inclinacao para a direcao sul das linhas do campo interplanetario, visto
que, nestas condigoes, as linhas de campo estao préximas do pdlo magnético norte (de forma
andloga, a mesma condigao se verifica perto do pélo sul).

Reg"olpolar‘-' : Reg-iﬁ'o de entrada .
/ do vento solar K

"

Figura 6.18: Aurora: regiao de entrada do vento solar.

As correntes elétricas que se originam dessa forma fornecem a energia para os elétrons da
aurora. O plasma da magnetosfera possui uma grande quantidade de elétrons: alguns sdo
magneticamente aprisionados, enquanto outros residem na cauda da magnetosfera ou mesmo na
ionosfera, regido que pode se estender a dezenas de milhares de quilémetros em torno da Terra.

Algumas dessas particulas sdo desviadas, enquanto outras interagem com as linhas do campo
magnético, fazendo com que as correntes das particulas carregadas dentro dos campos magnéticos
se dirijjam para os pélos: dai a razdo da simultaneidade das auroras nos dois hemisférios (essas
correntes sao denominadas correntes de Birkeland, em homenagem a Kristian Birkeland, fisico
noruegués que as descobriu). Quando uma carga elétrica atravessa um campo magnético, ela
gera uma corrente elfrica. Conforme essas correntes descem até a atmosfera ao longo das linhas
do campo, elas ficam mais carregadas. Quando se chocam contra a ionosféra (regiao superior
da atmosfera da Terra), elas colidem e interagem com os fons do oxigénio e do nitrogénio,
transferindo a energia para esses ions.

6.12 Oscilacoes estelares

Estrelas cuja luminosidade varia periodicamente sdo conhecidas hé séculos. Contudo, apenas
nos ultimos cem anos tem sido claramente estabelecido que em muitos casos estas variagoes
sao devida a pulsagbes intrinsecas das préprias estrelas. Por motivos 6bvios (facilidade de
detecgao) estudos de estrelas pulsantes foram inicialmente concentradas naquelas que apresen-
tavam pulsagoes com grandes amplitudes, como as Cefeidas, e variabilidade de longo periodo.
As variagoes destas estrelas podem ser entendidas em termos das pulsacées de modo radial fun-
damental, onde a estrela expande e se contrai, preservando sua simetria esférica. Foi constatado
de pronto (Shapley, 1914) que o periodo de tais movimentos sdo dados pela escala de tempo
dinamico da estrela:



Capitulo 6. 85

onde R é o raio da estrela, M a massa, p a sua densidade média e G a constante gravitacional.
Assim, a observacao do periodo fornece imediatamente uma estimativa de uma propriedade
intrinseca da estrela, a saber: a sua densidade média.

Como exemplo, lembremos que para o Sol Ry ~ 7210%m e My ~ 22103°kg, e considerando
que p = % eV = %WR?’ temos para o Sol p = 1400kg/m3.

As Cefeidas se encontram em uma estreita e quase vertical faixa no diagrama HR denominada
faixa de instabilidade. Como resultado, hda uma relagdo direta entre a luminosidade destas
estrelas e os seus raios; assumindo também a relacao massa-luminosidade se obtém uma relagao
entre a luminosidade e os periodos, obtido da escala anterior como o tgy,. Este argumento
motiva a existéncia de uma relacao periodo-luminosidade para as Cefeidas: assim, os periodos,
que sao faceis de se determinar observacionalmente podem ser usados para inferir a luminosidade
intrinseca e, uma vez que a luminosidade aparente pode ser medida, pode-se determinar a
distancia as estrelas. Isso proporciona um dos mais importantes indicadores de distancia na
astrofisica. A relacdo empirica entre o periodo de uma Cefeida, P (em dias), e sua magnitude
absoluta Mv é dada por

M, =—-2,76logP — 1,4

Essa relagao é derivada de dados coletados de Cefeidas cujas disancias foram determinadas por
outros métodos.

Figura 6.19: Curva de luz da estrela 6 Cephei(E). Aglomerados estelares abertos sdo excelentes
laboratorios astronomicos, fornecendo material para o estudo da evolucao estelar

Por outro lado, do ponto de vista astrofisico, as estrelas sao relativamente bem conhecidas.
Modelos de evolucao estelar explicam ou pelo menos, representam razoavelmente bem, mui-
tas das propriedades observadas das estrelas. Modelos estelares sao calculados com base nas
condigoes fisicas assumidas para o interior estelar, incluindo as propriedades termodinamicas
da matéria estelar, a interacao entre matéria e radiagao, e as reacoes nucleares que produzem
a luminosidade estelar. Seguindo as modificacoes estruturais a medida que as estrelas evoluem
pela fusao dos elementos mais leves, a partir da transformacao do hidrogénio em hélio os mo-
delos, em funcao da idade, prevéem como deve se modificar as propriedades observacionais das
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estrelas. FEstas previsdoes podem entdao ser comparadas as observagoes. Exemplo importante é
a classificagdo das estrelas em termos das temperaturas superficiais e das luminosidades, par-
ticularmente para aglomerados estelares nos quais as estrelas, formadas provavelmente de uma
mesma nuvem interestelar, podem ser consideradas compartilhar a mesma idade e composicao
quimica de origem.

Essas distribuicoes apresentam, em geral, um bom acordo com os modelos tedricos, ademais,
a comparacao entre as observagoes e os modelos fornece estimativas das idades dos aglomera-
dos, de consideravel interesse para a compreensao da evolucao da Galaxia. Testes adicionais,
com resultados bastante satisfatérios, proporcionam a determinacao das massas das estrelas a
partir dos movimentos relativos em sistemas bindrios. Esses resultados dao alguma confianca
para utilizagdo dos modelos estelares em outras areas da astrofisica. Estes incluem estudos da
sintese de elementos em fases mais avancadas da evolucao estelar, a utilizacao das explosoes de
supernovas cuja forma das curvas de luminosidade permite a determinacao de suas magnitudes
absolutas e utilizé-la como “velas padrao”em cosmologia para estimar as distancias em escalas
extragalacticas e das estimativas da composicao do elemento primordial a partir de observagoes
estelares.

Um aspecto importante na astrofisica estelar é a utilizacao das estrelas como laboratérios de
fisica. Uma vez que sao admitidas bem conhecidas as propriedades béasicas das estrelas e sua mo-
delagem, pode-se esperar que o uso detalhado das observagoes possa fornecer informagoes sobre
a fisica do interior estelar na medida em que estas sejam reconhecidas nos dados observacionais.
Isto é de interesse Obvio: as condigOes reinantes no interior das estrelas sdo geralmente muito
mais extremas, em termos de temperatura e densidade, que seria vidvel se obter em condigoes
controladas em laboratérios na terra. Anadlises dos dados observacionais podem nos fornecer
informagoes suficientemente detalhadas da matéria sob severas condicoes.

Na realidade, nao ha motivo para extremo entusiasmo quando se refere ao status da astrofisica
estelar. Observagoes relevantes do interior estelar fornecem apenas limitadas informagoes sobre
as propriedades mais detalhadas das estrelas. Quando a informacao mais detalhada esta dis-
ponivel, como a abundancia superficial, os modelos muitas vezes nao conseguem explica-la. Além
disso, os modelos sao, de fato, extremamente simples em comparacao com a complexidade po-
tencial do interior estelar. Em particular, a conveccao, que domina o transporte de energia na
maior parte das estrelas, é tratada de forma rudimentar, enquanto que outras instabilidades
hidrodinamicas potenciais sao geralmente negligenciadas. Também a rotacao estelar raramente
é levada em conta, e poderia ter efeitos importantes sobre a evolugao. Estas limitacoes pode-
riam afetar, por exemplo, a modelagem dos estagios finais da evolugao estelar, que depende
sensivelmente do perfil da composi¢ao quimica estabelecida durante a vida da estrela.

6.13 As oscilacoes do Sol

O Sol oferece um exemplo de estrela que pode ser estudado em detalhes. E uma estrela relativa-
mente simples, em fase intermedidria de sua vida com cerca de metade da abundéancia original
de hidrogénio central que comparada com outras estrelas apresenta em seu interior condigoes
fisicas normais. Assim, em principio, o Sol é um caso ideal para testar a teoria da evolucao
estelar.

Na pratica, o sucesso desses testes foi considerado por longo tempo duvidoso. A modelagem
do Sol depende de dois parametros desconhecidos: a abundéancia inicial de hélio e um parametro
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Figura 6.20: Heliosismologia.

que caracteriza a eficdcia do transporte convectivo de energia perto da superficie solar. Estes
parametros podem ser ajustados para fornecer um modelo para a massa solar, combinando o
raio solar e a luminosidade com a idade do Sol. Contudo, dados estes parametros, a medida
das propriedades da superficie do Sol néo fornece um teste independente para o modelo. Além
disso, dois problemas potencialmente graves com os modelos solares tém sido amplamente con-
siderados. Um deles, o chamado problema da baixa luminosidade inicial do Sol, que resultou na
constatacao de que os modelos previram que a luminosidade inicial solar, nos primérdios da fusao
do hidrogénio era de aproximadamente 70% do presente valor. Todavia, evidéncias geoldgicas
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Figura 6.21: Luminosidade solar normalizada versus idade solar para o modelo solar padrao
(curva sélida).

levam a crer nao ter havido grandes alteragoes climéticas na Terra ao longo dos ultimos 3,5
Ganos (Sagan e Mullen, 1972). Estas mudancas da luminosidade é o efeito fundamental da
conversao do hidrogénio em hélio e das mudancas resultantes na estrutura solar, dessa forma
aqueles que tentam calcular modelos sem lancar mao de tais alteracoes recorrem de medidas
drasticas tais como sugerir a mudanca da constante gravitacional.

Como citado por Sagan e Mullen, uma explicagao mais provavel é considerar que as condigoes
na atmosfera da Terra sofrem uma acomodacao, para compensar a mudanca na luminosidade
solar. O fato mais preocupante estd na tentativa de se detectar os neutrinos criados no nicleo
do Sol pela reagao de fusao resultar em valores do fluxo abaixo do esperado. Isto, obviamente,
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levantou duvidas sobre os cédlculos dos modelos solar e, consequentemente, sobre a nossa com-
preensao geral sobre a evolucao estelar, resultando em uma série de propostas para modificar os
modelos de forma a fazé-lo de acordo com as medidas dos fluxos de neutrinos.

Figura 6.22: Observatério de Neutrinos de Sudbury, em Ontario, Canada. Trata-se de uma
esfera de 12 m, enterrado 2,1 quilémetros abaixo do solo em uma velha mina

Nas ultimas quatro décadas a comunidade cientifica tem notado um grande aumento da
quantidade de informagoes sobre o interior solar por intermédio de extensivas observacoes das
oscilagoes da superficie solar. As analises dessas oscilagoes, apropriadamente denominado heli-
osismologia, resultaram em precisas e detalhadas informacoes sobre as propriedades do interior
solar, rivalizando e em alguns aspectos excedendo a nosso conhecimento sobre o interior da
Terra.

6.14 Historia do inicio da heliosismologia

6.14.1 Histoéria do inicio da heliosismologia

O desenvolvimento da heliosismologia foi intensamente impulsionado pelas observagoes. Assim,
o rapido progresso estd diretamente ligado a evolucao e detecgao observacional das oscilagoes
solares. Além dos métodos classicos ligados as técnicas fotométricas e espectroscopicas, medidas
astrométricas tradicionais fazem parte do acervo observacional do Sol que serviram para estudar
o comportamento do sol a fim de investigar seu interior. Essas informacgoes serao discutidas
adiante.

E possivel que as primeiras indicagoes de oscilacoes solares tenham sido detectadas por
Plaskett (1916), que observou flutuacoes nas medidas Doppler de velocidade da superficie solar
nas medicoes da velocidade de rotacao do Sol. Nao ficou claro, no entanto, se a flutuacgao
era verdadeiramente solar ou se elas eram induzidas por efeitos produzidos na atmosfera da
Terra. A origem solar destas flutuagoes foi estabelecida por Hart (1954 e 1956). As primeiras
observacoes definitivas das oscilagoes registradas na superficie solar foram feitas por Leighton e
colaboradores (1962). Eles detectaram variagoes locais da velocidade Doppler com periodos de
cerca de 300s que desapareciam depois de alguns periodos. Surpreendentemente, eles notaram o
potencial da utilizagao desse periodo observado para sondar as propriedades da atmosfera solar.
A confirmagao foi feita por Evans e Michard (1962).

Observagoes realizadas por Leighton e colaboradores (1962) também levaram a deteccao
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Figura 6.23: O grafico mostra claramente uma variacao ciclica de 0,74 km, conforme Paskett,
ApJ 43, 1916

de movimentos convectivos em escalas correspondente as super granulacao solar. Estudos do
campo de velocidades na atmosfera solar foram realizados e a intensidade obtida utilizando-se
de técnicas de medidas do campo magnético. As observagoes revelaram que grandes células
de materia distribuidas uniformemente por toda superficie do sol se moviam horizontalmente.
O movimento dentro de cada célula sugere um fluxo (horizontal) que se eleva de uma fonte
interna da célula. Didmetros tipicos tém 1,6x10* km, espacamentos entre centros de 3x10%*km e
velocidade de 0, 5km s~!. A duracdo de vida dessas estruturas é de 10* — 10 seg. A aparéncia
e as propriedades dessas células sugerem que sejam uma manifestacao superficial de um padrao
tipico de uma supergranulagao de correntes convectivas provenientes das regioes profundas do
sol.
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Figura 6.24: (E) Imagem doppler obtida pelo satélite SOHO-MDI. (D) Campo de 45°x22,5° de
um conjunto de dados, extraidos do satélite SOHO-MDI em janeiro de 2002, mostrando nicleos
de superestruturas emergentes (azul) e as associadas células (linhas pretas) deduzidas a partir
de uma média de 4 horas, centrada em ¢t = 16k, com o campo do fluxo correspondente a média
(setas vermelhas) sobreposta. A escala de velocidades é de 300m/s conforme indicado (DeRosa
ApJ 2004).

A Fig. 6.24 ¢ uma imagem que representa a média de 30 minutos de uma série de diagramas
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Doppler. Trata-se do resultado de uma média de 30 mapas de velocidade de todo disco solar
de onde foram subtraindas a contribuicdo devido a rotagdao do sol. A escala de cores é tal
que a parte escura refere-se ao movimento na direcao do observador e a brilhante o movimento
das estruturas se afastando. A imagem resultante mostra um padrao que corresponde a de
supergranulacao. A area “lisa”do centro da imagem é onde as super estruturas nao contribuem
para o sinal, dado que as medidas detectam somente movimentos horizontais.

Historicamente as primeiras observacoes das oscilagoes de cinco minutos foram de curta
duracao e de extensao espacial limitada. Com apenas essas informagoes, as oscilagdes foram
interpretadas como um fenémeno local na atmosfera solar, ondas de coeréncia espacial e tempo-
ral limitadas, possivelmente induzida pela convecgao (ver, por exemplo, Bahng e Schwarzschild,
1963). No entanto, as tentativas de determinar sua estrutura foram feitas por varios auto-
res, inclusive por Frazier (1968) por intermédio de observagoes utilizando-se das transformadas
discretas de Fourier das oscilacbes em funcao da posicao e do tempo. Frazier poderia obter
os espectros de poténcia em funcao da identificagdo da onda e da freqiiéncia, mostrado pelo
espectro de poténcia. Essas observacoes indicaram que a natureza dessas oscilagoes nao era
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Figura 6.25: Diagrama mostrando a distribuicdo de poténcia teérica no plano (k,w) realizado
para os 256 minutos do plano de observagdo. No grafico os resultados tedricos (contornos)
s@o comparados com os resultados observacionais do Deubner 1975 (pontos grandes, com as
respectivas barras de erros) (Rhodes e colaboradores ApJ 1977).

simplesmente superficiais o que acabou inspirando os principais avangos tedricos que levaram
a compreensao da sua natureza: Ulrich (1970), Leibacher e Stein (1971) propuseram que as
observacoes resultavam da propagacao de ondas actsticas no interior solar. Tais calculos foram
desenvolvidos por Wolff (1972), Ando e Osaki (1975), que encontraram oscilagoes em uma gama
relevante de freqiiéncias e que poderiam ser linearmente instaveis. No entanto, a descoberta
definitiva veio com as observagdes de Deubner (1975), que pela primeira vez identificou sinais
caracteristicos das ondas no diagrama de freqiiéncia, refletindo a estrutura modal das oscilacoes.
Observagoes semelhantes foram relatados por Rhodes et colaboradores (1977), que compararam
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as freqiiéncias com modelos computadorizados para obter as limitagoes das propriedades da zona
de conveccao solar.

A existéncia de oscilagoes no intervalo de cinco minutos, tanto de baixo grau, detectadas por
Claverie et al. (1979), como de alto como encontrada por Deubner (1975), sugerem fortemente
uma causa comum (Christensen, Dalsgaard e Gough, 1982). O intervalo entre essas observagoes
foi preenchido por Duvall e Harvey (1983), que fez observagoes detalhadas de grau intermedidrio.
Isso também permitiu a identificacdo definitiva da ordem dos modos, mesmo para os baixos,
estabelecendo a conexdao com os modos de alto grau para as quais as ordens poderiam ser
determinadas diretamente. Ao fornecer uma gama completa dos modos, estas e as posteriores
observacoes abriram o caminho para obter detalhadas propriedades do interior solar, tais como
a rotagao interna (Duvall e colaboradores 1984) e da velocidade do som (Christensen-Dalsgaard
e colaboradores 1985).

O estudo do Sol e das estrelas do tipo solar representa um ramo muito interessante da
astrofisica. Em 1962 a descoberta das oscilagbes de periodo de cinco minutos marcou o inicio
da heliosismologia. Regioes da superficie solar que estdo se movendo para cima e para baixo
(oscilagbes) se manifestam como ondas acisticas que viajam através do Sol como um todo. A
partir das manifestacoes na superficie solar é que podemos obter informagoes de seu interior de
forma similar pela qual os geofisicos utilizam os terremotos para aprender sobre o interior da
Terra.

A ciéncia que se ocupa do estudo dessas manfestagoes periédicas é chamada de heliosismo-
logia. No Sol e nas estrelas ditas tipo solar estas ondas acusticas sao geradas nas camadas
turbulentas mais externas de seu interior. Nestas regioes bolhas de gis quente sobem para a su-
perficie onde resfriam e afundam novamente (como as bolhas em uma panela de dgua fervente).
Essas ondas sao refratadas a diferentes distancias do centro da estrela como resultado do au-
mento da temperatura (portanto da velocidade do som) com a profundidade. Ondas actsticas
(ressonantes) de particulares frequéncias interferem de forma construtiva dando origem a ondas
estaciondrias como em um instrumento musical. A partir dessas frequéncias podemos apren-
der sobre a natureza dos objetos pulsantes. As ondas estaciondrias sdo chamadas de modos
de oscilacao e as formas dos modos na superficie da estrela sao representadas por harmonicos
esféricos.
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Figura 6.26: Harmoénicos esféricos de uma onda no Sol. O corte no lado direito mostra o padrao
das ondas estacionarias dentro do Sol.
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Os modos podem ser medidos a partir deslocamentos Doppler das linhas espectrais e/ou
das flutuagoes das intensidades luminosas. Um modo de oscilagao particular do Sol é mostrado
na figura 6.26. O corte no lado direito da imagem dessa mesma figura revela o padrao dos
modos de oscilagao no interior do Sol. As frequéncias de oscilagao sao obtidas pelas andlises das
imagens Doppler ou das variagoes nas intensidades do sinal em cada instante por harmonicos
esféricos obtidos de um espectro de poténcias da trasformada discreta de Fourier das amplitudes
resultantes. O resultado é ilustrado na figura pelo diagrama sobreposto que mostra o espectro
de energia das oscilagoes para a estrela 5 Hydra; estrela mais brilhante da constelagao da Hydra
situada no hemisfério sul. O grafico representa o resultado das andlises dos espectros Doppler
sobreposto ao ajuste tedrico. A partir das medidas das oscilagoes somos capazes de estudar a
fisica do interior das estrelas com precisao.

e O diametro aparente do Sol - Observacao global

O ano de 1975 foi um excelente ano para a heliosismologia. Um evento importante foi o
anuncio por Hill da deteccao de oscilagoes no diametro aparente solar (Hill et al., 1976; Brown
et al. 1978). Esta foi a primeira vez que se considera a existéncia de oscilagoes verdadeiramente
global do Sol. Esta descoberta teve como consequéncia abrir a possibilidade de investigar o
interior solar (Scuflaire et al., 1975;-Christensen-Dalsgaard e Gough, 1976; Iben e Mahaffy,
1976; Rouse, 1977). Simultaneamente, Brookes et al. (1976) e Severny et al. (1976) anunciaram
detecgoes independentes de uma oscilagao solar com um periodo de 160 minutos, com semelhante
potencial interessante de diagndstico. Mesmo que estas deteccoes inicialmente tenham sido
consideradas nao terem origem solar, estas descobertas desempenharam papel importante como
fonte de inspiracao para o desenvolvimento da heliosismologia.

O proximo passo observacional significativo foi a identificacao dos modos de oscilagoes de
cinco minutos na velocidade Doppler em luz integrada por toda superficie do disco solar (Claverie
e colaboradores, 1979). Tais observagoes sé sao sensiveis para oscilagoes em harmonico esférico
de baixo grau e, portanto, estas foram as primeiras detecgoes determinadas de verdadeiros modos
globais. O padrao de freqiiéncia, com picos regularmente espagados, corresponde as previsoes
tedricas com base na teoria assintética dos modos acisticos radiais de alta ordem (Christensen-
Dalsgaard e Gough, 1980). Outras observagoes, de alta resolucao em freqiiéncia foram realizadas
a partir do p6lo sul durante o verao austral de 1979-1980 (Grec e colaboradores, 1980); resolveram
os multipletos individuais em espectros de baixa grau que permitiu uma comparacao entre os
dados de freqliéncia, incluindo as separacoes de freqiiéncias e os modelos solares. A estrutura do
espectro de freqiiéncia foi analisada assintoticamente por Tassoul (1980). Gough (1982) mostrou
que a pequena separacao entre as frequéncias estava relacionada a curvatura da velocidade do
som no ntcleo solar, assim comprovaria, por exemplo, a mistura de materiais no nicleo.
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Atomos e Moléculas - A estrutura
Atomica.

A maijor parte da matéria que nés vemos no Universo s@o atomos e suas combinacoes que nés
chamamos de moléculas. No6s veremos porém que embora a matéria seja assim composta, a
maior parte dela estd na forma de plasma.

Atomos sdo compostos de particulas, cujos parametros que as caracterizam sao mostrados
na tabela 7.1.

Tabela 7.1. Parametros das particulas atomicas

Nome Simbolo Carga Massa (Kg)

Elétrons e~ -1 9,1091x10~3!
Prétons p* +1 1,6725x10~%7
Néutron n 0 1,6748x10~%7

Assim, a maior parte da massa dos dtomos encontra-se na forma de néutrons e prétons que
ocupam sua regiao central ou seu nucleo.

O numero de prétons (ou o nimero de elétrons) é chamado de nimero atémico (Z) do dtomo,
enquanto que a soma dos prétons e néutrons é denominada de massa atomico (A). Atomos sdo
eletricamente neutros (prétons = elétrons). O nimero de néutrons é aproximadamente igual ao
numero de prétons para os elementos leves, e aproximadamente 1-2 vezes o ntimero de prétons
para os nucleos mais pesados.

Atomos que tém o mesmo numero de prétons (e portanto o mesmo nimero de elétrons) mas
diferentes niimeros de néutrons sao chamados de isétopos. Assim, os isétopos de um elemento
tém o mesmo nimero atomico mas diferente nimero de massa atémico. Por exemplo:

1 2 3
1Ho 1H1 1H»

Nessa notacao o elemento é representado por seu simbolo quimico, o niimero atéomico cor-
responde ao algarismo subscrito a esquerda, o nimero de néutrons é indicado pelo subscrito
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a direita e o nimero de massa atomica a esquerda na parte superior (consultar uma Tabela
Periddica).

7.1 O Modelo de Bohr.

As propriedades mais importantes da estrutura atomica e molecular podem ser exemplificadas
usando-se um modelo simplificado de dtomo chamado de Modelo de Bohr. Este modelo foi
proposto por Niels Bohr em 1915, e se propoe a representar o atomo de modo a satisfazer
muitas de nossas discussoes.

O Modelo de Bohr est4 ilustrado na figura 7.1. Nele os néutrons e os prétons (simbolizados
por bolas vermelhas e verdes) ocupam a regiao central densa chamada de niicleo, e a 6rbita é
ocupada pelos elétrons, estrutura muito parecida com a que representa o movimento dos planetas
ao redor do Sol (entretanto as 6rbitas nao estao limitadas em um plano como é aproximadamente
verdade no sistema solar). A figura ndo estd em escala, pois no caso real o raio do nicleo é
aproximadamente 100.000 vezes menor que o raio do dtomo.

y
\
v
D
F P
Elétron
Nucleo " massa.mg
Carga + Ze , Carga -e
/
/
/

Figura 7.1: O atomo de Bohr.

A semelhanca entre o modelo planetédrio e o do 4tomo de Bohr surge em 1ltima instancia
porque a forca gravitacional que age no sistema solar e a de Coulomb entre o nicleo positivamente
carregado e os elétrons negativamente de um atomo, tém a mesma forma matemdtica (Lembrar
entretanto que o valor intrinseco da interacao de Coulomb é muito maior que a gravitacional;
além do fato das cargas elétricas poderem ser positivas ou negativas, o que resulta a interacao de
Coulomb ser, portanto, tanto de atragdo como repulsiva, enquanto que a gravitacional sempre
é de atragdo em nosso Universo).

Na fisica atomica, o modelo de Bohr descreve o dtomo como um ntcleo pequeno, positiva-
mente carregado cercado de elétrons em érbita. A teoria de Bohr repousa sobre trés hipdteses:

e (a) O elétron ocupa uma “zona de probabilidade”’ao redor do nicleo. Podemos admitir
que ele descreve ao redor do nicleo érbitas circulares, sob a acdo de um campo de forgas
de Coulomb (Fig. 6.1D). Do equilibrio de forgas, podemos escrever:

Mmev? e?

=—Z—5=F 7.1.1

a a?
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A energia total na érbita de raio a é igual a soma das energias potencial e cinética:

2 1 2 1 2
E:_Z3+,Zi:_,zi 7.1.2

a 2 a 2 a

e (b) O momento cinético do elétron em relagdo ao nicleo deve ser um miiltiplo inteiro de

%, onde h é a constante de Planck.

h
Me.V.Q = nh 7.1.3
2

Elevando-se ao quadrado esta equacao:

(me.v.a)? = (nh) ;

2

232
n<h
Me.(Me.v%.a).a = yre)

Da equacao 7.1.1, temos:
me.UQ.a = 7.6

substituindo-se, temos:
n?h?
472

me.Z.e2.a =

O raio “a”das diferentes orbitas adquirem valores bem definidos:

h2n?
0=-—5——7 7.1.4
4mimeZe
e (c¢) Um elétron tende a ocupar uma 6rbita mais préxima do nicleo. Quando o elétron
passa de um nivel n a outro m, a diferenca de energia AFE entre os dois niveis produz uma
emissao sob forma de onda luminosa, e de comprimento de onda igual a:

he

A= AE

Da equagao 7.1.4 podemos escrever:

2 h’Q

Usando-se a equagao (7.1.5) para obter o valor da equagao (7.1.2), encontramos:

2m2met 72

E(n) = 372

7.1.6
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7.2 A Quantizacao da radiacgao.

Quando um elétron fizer uma transigdo de uma 6rbita (nivel) mais elevada (n,) para uma 6rbita
mais baixa (np), um féton serd emitido. A energia envolvida nesse processo pode ser representada
pela equacao:

E(ng) = E(ng) + hv (emissao) 7.2.1a

onde n, > ny. Para que o elétron faga uma transicdo da érbita mais baixa para uma superior,
o atomo deve absorver um féton exatamente de energia:

E(ny) + hv = E(ng) (absorcao) 7.2.1b
Em ambos os casos, a freqiiéncia do préton envolvido sera (equacao 4.1 e 7.1.6)
Vab = [E(na) — E(np)]/h

= (2n*me" /h%) Z*((1/nf) — (1/n3)] 7.2.2

Note que somente um quantum serd emitido ou absolvido, mesmo que n, > np + 1, o elétron
pode saltar diversas orbitas intermediarias. Por outro lado, um elétron pode em cascata chegar
a Orbita mais baixa, emitindo diversos fétons de diferentes energias enquanto salta uma série de
orbitas adjacentes. A orbita mais baixa, chamada de estado fundamental, corresponde a n = 1.

Vamos agora aplicar esses resultados para o caso do d&tomo mais simples de Bohr, o hidrogénio
(Z = 1), com seu unico elétron. As energias orbitais permitidas do elétron sao, da equacao 7.1.6,

E(n) = — <2”2T€4> (:2) _ R (nl?) 7.2.3

onde R’ = 2,182107 '] incorpora todas as constantes envolvidas.
E conveniente expressar a equagao 7.2.2 em termos do comprimento de onda:

1 vy R[(1 1
Aap € ch n? n2

_ R (12 - g) 724
ng  ng

A constante de Rydberg R vale 10,96776m ™! para o hidrogénio. A equacio 7.2.4 sugere a
existéncia de uma séries de comprimento de onda para cada valor de n;, quando consideramos
uma seqiiéncia de valores crescentes de n, que comeca com n, = np + 1 (Fig. 7.2). Transi¢oes
da série de Lyman (no ultravioleta) tém todos por estado fundamental (n, = 1) para sua érbita
mais baixa, com n, > 2. As linhas espectrais visiveis da série de Balmer tém ny = 2 e n, > 3.

As primeiras linhas do hidrogénio descobertas foram as da série de Balmer, e designadas por
H, para n, = 3, Hg para n, = 4, H, para n, = 5, e assim por adiante. Usando a equacao 7.2.4
para calcular os comprimentos de onda da linha H,, que corresponde a ny, = 2 e n, = 3:

1/Apg, = 10,96776(1/4 — 1/9)pm ™"

=1,52330um~! — Ay, = 656, 3nm
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Figura 7.2: O modelo de Bohr para o hidrogénio.

De modo semelhante, a linha Lyman « (ny = 1, n, = 2) tem comprimento de onda A, =
121, 6nm (no ultravioleta).

A caracteristica bésica da mecanica quantica que estd incorporada no modelo de Bohr,
e que é completamente diferente do analogo modelo planetario se prende ao fato de que a
energia das particulas no dtomo de Bohr esta restrita a certos valores discretos. Diz-se que a
energia é quantizada. Isto significa que apenas certas érbitas com determinados raios sao lugares
permitidos, e portanto as posigoes intermediarias nao sao ocupadas.

2,
28
s 2 13,60eV
3 3 ;
5 TFE 12 07eV
2 Série
< Paschen
=3 P S DPoverde 10,19V
3 g Série excitagao
2 § o Balmer
w 1
s| E =
HE .
[}
Estade Fundamental
n=1 - El: 0ecV
Série
Lyman

Figura 7.3: Niveis de energia para o hidrogénio.

A Fig. 7.3 mostra os niveis de energia quantizados para o a&tomo de hidrogénio. Estes niveis
sao identificados para um ndmero inteiro n que é chamado de nimero quantico. O mais baixo
estado de energia geralmente é denominado de estado fundamental. Os demais sao chamados



98 N.V.Leister

de excitados (primeiro, segundo ...), além de um valor para a energia chamado de potencial
de ionizacao, que implica que o tnico elétron do atomo de hidrogénio nao ficar mais ligado
ao atomo. No caso de hidrogénio este valor comega em 13,6 eV, medido a partir do estado
fundamental.

Representemos de forma abstrata o atomo por meio de um diagrama de seus niveis de
energia (Fig. 7.3). Um tal diagrama estd relacionado diretamente as transigbes atomicas, e
assim pode ser construido até mesmo para dtomos mais complicados. As energias permitidas
de um elétron ligado do dtomo de hidrogénio (Eq. 7.2.3) sdo negativas. Visto observarmos
os fétons correspondente as transigoes eletronicas, normalizaremos para uma escala de energias
positiva subtraindo a energia do estado fundamental E(1) de todas as energias E(n) para obter
da equagao 7.2.3:

E(n) = R'[1 - (1/n?)] 7.2.5

Note que E(1) agora é igual a zero, e as unidades de energia sao dadas em eletron-volt,
onde leV = 1,602x10712]. Um elétron-volt é a energia adquirida por um elétron (ou qualquer
particula de carga e) quando acelerada por um campo elétrico de 1V; esta unidade é conveniente
para as energias envolvidas na fisica atomico e de particula. Note que

E(c0) = R =2,18x107 18] = 13, 6eV

Os niveis de energia para varios valores de n no caso do hidrogénio, sdo mostrado na Fig. 7.3.
Quando o dtomo estd em qualquer nivel acima do estado fundamental, diz-se que estd em um
estado excitado, e a energia correspondente a um tal nivel é chamado de potencial de excitacao.
Para alcancar um nivel mais alto, o 4tomo deve ser ionizado - e quando voltar para o estado
fundamental, o 4tomo serd de-excitado.

7.2.1 Excitacao e de-excitacao atomica. A ionizagao

Um atomo pode ser excitado a um nivel de energia mais alto de duas maneiras: excitagao
radiativa ou colisional. Excitagao radiativa acontece quando um féton é absorvido pelo dtomo;
a energia do féton corresponde exatamente a diferenca de energia entre dois niveis de energias
permitida. Este processo produz linhas de absorc¢ao sobrepostas ao fundo do espectro continuo.

lie férons

Absorgao

>

COhbservador

- Transmissao ﬁ\/ B

Radiagss continua

Figura 7.4: A absorcao da radiagdo. Processo de absorgao dependente da energia: E(B) nao
pode absorver, enquanto E(A) = hv é a energia de excitagao do atomo.
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Um atomo geralmente permanece em um estado excitado durante um tempo extremamente
pequeno (aproximadamente 1078s) antes de ser re-emitido como um féton. Como entdo uma
linha de absorcéo pode ser produzida? Considerando que o elétron pode voltar a seu estado
fundamental por meio de uma cascata através de diferentes niveis intermediarios de energia,
entao varios fétons de baixa energia podem ser emitidos para cada fé6tons absorvidos. O compri-
mento de onda inicial é portanto convertido em comprimentos de onda mais longos separando
o espectro em vérios comprimentos de onda. Além disso (Fig. 7.4), os f6tons absorvidos vém
predominantemente de uma dada direcao, a da fonte, enquanto que os emitidos o sdo em qual-
quer direcdo. Assim, alguns fétons no comprimento de onda correspondente a absorcdo chegam
ao observador enquanto que outros em diferentes comprimento de onda permitido. A linha de
absorcao é caracteristicamente mais escura do que o coninuo, mas nao completamente preta por-
que alguns fétons de comprimento de onda critico (com energia suficiente para deslocar elétrons)
ainda conseguem atingir o observador.

i Excitagéio

A
% = Atdmica G

De- excitagdo
Atdmica

Figura 7.5: Excitacao e De-excitacao.

A excitagao colisional ocorre quando uma particula livre (um elétron ou um outro atomo)
colide com um atomo transferindo parte de sua energia cinética. Tal colisao nao envolve nenhum
féton. A particula se aproximando do atomo com velocidade v; e apds a interacao sai com
velocidade vy, transferindo a energia E = m(v? — v]%) /2 ao atomo; se E corresponde & energia
de uma transicao eletronica qualquer, o d&tomo ¢é colisionalmente excitado para um estado mais
elevado. Tal interacao faz com que o atomo retorne ao seu estado fundamental po intermédio
da emissao de um foéton, produzindo um espectro de linhas de emissao no processo.

Atomos podem fazer transicoes entre as dérbitas permitidas pela mecanica quéantica absor-
vendo ou emitindo exatamente a diferenca de energia entre as orbitas. A Fig. 7.5 mostra a
causa da excitacao atomica por absorcao de um féton e outra causada pela emissao.

Em cada caso o comprimento de onda emitido ou absorvido é precisamente aquele corres-
pondente a diferenca de energia que o féton possui em cada uma das érbitas correspondentes.
Esta energia pode ser calculada dividindo-se o produto da constante de Planck e da velocidade
da luz (hc) pelo comprimento de onda correspondente (\). Assim, um dtomo pode absorver ou
emitir sé para valores discretos do comprimentos de onda (ou da freqiiéncia).

Atomos e moléculas sio eletricamente neutros, pois neles, o nimero de elétrons é igual ao
nimero de prétons. Muito da matéria que nos cerca estd nessa forma. Porém, particularmente
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quando o meio dispoe de uma certa quantidade de energia, &tomos ou moléculas podem ganhar
ou perder elétrons adquirindo uma carga elétrica. Este processo é chamado ionizagao.

Tabela 7.2.1 Notagao para o grau de ionizacao.

Notacao Grau Exemplo Notacao
Quimica

I nao ionizado HI, Hel H, H,

II uma vez ionizado HII, HII HT H*

111 duas vezes ionizado H.III, OIII HI*T O**

Tonizacao é o processo pelo qual um atomo perde elétrons quando em um meio com energia
suficiente. A perda de elétrons sdo processos mais comuns em ambientes astrofisicos e converte
um atomo em um fon positivamente carregado, enquanto que o ganho transforma o atomo em
um fon mais carregado negativamente. Mais a frente, usaremos o termo ionizagao no sentido da
perde de elétrons para resultar em fons positivos.

A tabela 7.2.1 ilustra a anotagado utilizada em astrofisica para caracterizar os diferentes
niveis de ionizagao de um atomo. Esta representacao utiliza uma notagao com nimeros romanos
crescentes para indicar os niveis mais altos de ionizacao. Assim, por exemplo, entenderemos como
uma regiao HII aquela na qual a radiagao de estrelas quentes proximas ionizou completamente
o hidrogénio presente.

Se a maior parte dos dtomos ou moléculas de uma regiao estd ionizada, o estado resultante
da matéria corresponde a um gds neutro, mas composta microscopicamente de fons (+) e de
elétrons (—). Um tal estado da matéria é chamado de plasma, e a maior parte da matéria que
compoe uma estrela estd nesse estado.

7.2.2 Absorcgao atomica e os Espectros de Emissao

Como nés vimos na segao 7.2, atomos isolados podem absorver e emitir radiacao eletromagnética
com valores discretos de energia estabelecidos pela estrutura atomica detalhada dos atomos.
Quando a luz passa por um prisma ou especificamente por um espectrografo ela é espacialmente
separada (dispersa) de acordo com o comprimento de onda, como mostramos na Fig.2.1 do
capitulo 2.

O espectro de uma radiagdo pode exibir uma distribuicao continua da intensidade de ra-
diacao, ou apenas uma distribuicao discreta em determinadas posicoes do espectro representa-
das por linhas luminosas (espectro de emissao) ou ainda linhas escuras sobrepostas ao continuo
(espectro de absorcao), como esté representado na Fig. 7.6.

A origem destes trés tipos de espectros estd representada esquematicamente na Fig. 7.6.
Assim, espectros de emissdo sdo produzidos por gases a baixa pressdo e com altas temperaturas
e que nao sofram muitas colisdes (por causa da baixa densidade). As linhas de emissao corres-
pondem a fétons de energias discretas que sao emitidos quando os estados atomicos excitados
no gas fazem transi¢des para niveis mais baixos.

O continuo resulta quando um sélido, um liquido ou um gés a alta pressao e aquecidos,
geralmente emitem radiagao eletromagnética em todos os comprimentos de onda.

Um espectro de absorcao ocorre quando da passagem da radiacdo através de um gas a
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Figura 7.6: (E) O continuo, e os espectros de absor¢ao e de emissao. (D)Origem dos diferentes
tipos de espectros.

baixa temperatura. O gas absorve freqiiéncias caracteristicas desta radiacao que sao re-emitidas
resultando num conjunto de linhas escuras sobrepostas ao espectro continuo.

O espectro de hidrogénio é particularmente importante em astronomia porque uma grande
parte do Universo é constituido por esse elemento. O processo de emissdao ou absor¢cao no
hidrogénio da lugar a uma série de linhas que correspondem as suas transicoes atomicas. Por
exemplo, a série de Balmer envolve transi¢oes que comecam (absor¢ao) ou terminam (emissao)
com o primeiro estado excitado do hidrogénio, enquanto a série de Lyman envolve transigoes
que comecam ou terminam com o estado fundamental. As Fig. 7.2 e 7.3 ilustram as transicoes
atomicas que produzem estas duas séries em emissao. Devido a estrutura atomica do atomo de
hidrogénio, a série de Balmer esta na porcao visivel do espectro, enquanto que a de Lyman esta
localizada no UV (ultravioleta).

As linhas de Balmer sao designadas por H com uma subscri¢do em letra grega em ordem de
comprimento de onda decrescente (Hq, Hp...).

7.3 A analise espectral.

Estudando o espectro da luz que provém de um objeto celeste, os astronomos sao capazes de
obter uma enorme quantidade de informacdes. O espectro de um objeto pode ser considerado
como uma espécie de cédula de identidade, pois analisando-o com cuidado, pode-se determinar
numerosos parametros do objeto em questao, tais como a sua temperatura, a composicao quimica
e suas velocidades radiais e de rotagao (vsini).

7.3.1 Linhas espectrais

A situagao torna-se diferente quando o objeto em estudo se trata de um gas pouco denso. Essa
descoberta foi feita em 1814 por Joseph von Fraunhofer que estudando o espectro das camadas
superficiais do Sol, se deu conta de que este nao era continuo, mas apresentava uma grande
quantidade de pequenas linhas escuras chamadas de linhas espectrais (Fig. 7.7). Estas linhas
correspondiam a comprimentos de onda que nao foram corretamente identificadas. Este mistério
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foi esclarecido por Robert Bunsen e Gustav Kirchhoff, fisicos que construiram o espectrografo;

2E
5

- ]
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Figura 7.7: Espectro solar (linhas de Fraunhofer) e bandas de absorcao de dgua. Parte superior
fora da atmosfera e parte inferior dentro.

instrumento capaz de decompor a luz nos seus comprimentos de onda. Utilizaram seu novo
aparelho para estudar a radiagdo de diferentes tipos de objetos, e em especial os gases. Desco-
briram entao um fendmeno muito estranho. O espectro de um gas quente era composto por um
conjunto de linhas brilhantes, chamadas de linhas de emissao, sem nenhum fundo continuo. De
maneira igualmente misteriosa, quando observavam a luz de um corpo negro apds a passagem
por um gas frio, o espectro era continuo, mas com linhas escuras, ou linhas de absor¢ao, como
no caso do Sol.

Bunsen e Kirchhoff concluiram dessas experiéncias que as componentes de um gas podiam
emitir ou absorver a luz apenas em alguns comprimentos de onda bem definidos, contrariamente
a de um corpo negro. Quando observavam um gas quente, o espectro era constituido por linhas
de emissao nos comprimentos dependente da constituicao desse gas. Quando observavam um
gas frio colocado na frente de um corpo negro, os constituintes do gas absorviam a luz nestes
comprimentos de onda, e as linhas de absor¢ao sobrepunham-se ao espectro continuo do corpo
negro.

CEE A O T P e

1410 | Nebulosa de Orion {

t {
i e |

Intensidade (unidade arbitrédria)

Intensidade (unidades arbitrdrias)

0 b . e

6674 6676 668,2 668.6 6650

comprimento de onda(Angstrons) comprimento de onda (nm)

Figura 7.8: Perfil de uma linha espectral em emissao (E) e em absor¢ao (D). A maioria dos
espectros astronémicos sao de absorgao.

Bunsen e Kirchhoff fizeram uma descoberta ainda mais importante ao constatarem que um
dado géas correspondia a um conjunto bem definido de linhas. Por exemplo, o gis de sddio era
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caracterizado por duas linhas na parte amarela do espectro visivel. Esta descoberta provocou
um progresso importante porque, a partir do estudo do espectro de um gas e de suas linhas, era
possivel determinar a sua composicao. Assim por exemplo, se o espectro de um gés desconhecido
apresentasse as duas linhas como da Fig.7.8(D) acima, este gds devia conter sédio. Passava a
ser possivel e gragas a andlise espectral, determinar a composi¢ao quimica de um corpo, o que
abria uma possibilidade inesperada para o estudo dos corpos celestes.

7.3.2 Intensidade das linhas espectrais

A intensidade de uma linha de emissao é proporcional ao nimero de fétons emitidos em uma
dada transi¢do. Da mesma forma a intensidade de uma linha de absorgao relativo ao continuo
depende do numero de fétons absorvidos (Fig. 7.8).

Continuo

" / 27
|

A —= —EW-
Comprimento de Onda

Figura 7.9: Largura equivalente. A area do retangulo representativo da largura equivalente é
igual a area aquela do perfil da linha.

Uma linha de absor¢ao exibe um perfil com intensidade que é varidvel conforme o compri-
mento de onda. Ela é representada por um distribui¢ao de energia em funcao do comprimento
de onda por um gréfico a duas dimensées. Podemos entao medir a area da curva no plano I, A,
cuja intensidade é proporcional a essa area, denominada de largura equivalente (Fig. 7.9). A
largura equivalente é representada por um retangulo, de mesma &drea cuja altura é a do continuo
e a outra dimensao o que denominamos de largura equivalente “EW?”.

A intensidade de uma linha depende do ntimero de 4tomos envolvidos em uma dada transicao,
cuja excitagao ou de-excitacao, como ja abordamos anteriormente, pode ocorrer colisionalmente
ou radiativamente. Ambos os processos dependem da temperatura uma vez que a energia cinética
das particulas do gas é dada pela equacgao:

3
= kT 3.1
2 7.3

onde m é a massa da particula, v a velocidade e T' a temperatura do gés (k a constante de
Boltzmann). Como o numero de fétons para dada energia cresce rdpido com o aumento da
temperatura, entao a linha de absorcao originarias dos niveis de excitacao tendem a ser mais
intensas em gases quente que naqueles mais frios.

Considerando no caso em que o equilibrio térmico prevalece, e que o niimero de dtomos em
dado nivel de energia permanece constante com o tempo, a excitagao estd em média contrabalan-
ceada pela de-excitagdo, e neste caso, a densidade de dtomos (nimero por unidade de volume)
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em dado estado B esta relacionada com aquela no estado A pela equagao de Boltzmann que
possui a forma dada pela equacao:

Nb _ 9B (Bo~Ep/kT) 7.3.2
Na  ga

onde EF4 — Eg representa a diferenca de energia entre os estados final e inicial, e g4 € gg sao os
pesos estatisticos dos respectivos niveis. Para o hidrogénio, temos g, = 2n?.

Como exemplo, vamos calcular a fracao de atomos de hidrogénio no nivel n = 2 em relacao
ao nivel n = 1 para as temperaturas de T' = 10.000K e T' = 15.000K. Lembrar que a diferenga
de energia entre esses dois niveis é 10,19eV.

Como

N2 _ 92 ~Bia/kT
N ¢

sendo k = 1,38x10723J /K, com 1leV = 1,602x10~ 1], entdo:
para o hidrogénio, com ¢ = 2n?, temos: paran=1— ¢ =2en =2 — go = 8
sendo Fq2 = 10,19eV

e a) para T = 10.000K

Ny 8 ___ —1019 Ny
— 2 — Ze86x10-5x10.000 — — 2 — (). 000029
N1 26 NB ’

e b) para T = 15.000K
Ny 8 __ —1019 Ny
22— Ze8,6x10-0x15.000 = 2 — (). 00148
N1 26 NB ’

7.3.3 Outras medidas possiveis

Acrescenta-se que a andlise espectral traz ainda muitas outras informacoes. Assim, a profundi-
dade relativa das linhas de um gas nos indica o grau de ionizacao dos seus elementos, a forma
das linhas d4 indicacoes sobre a pressao, o campo elétrico e a turbuléncia do gas. Um desdo-
bramento especifico das linhas, chamado efeito Zeeman, pode nos fornecer indicagoes sobre a
presenca de campo magnético.

2p Niveis de

fes
%

Transic

Is

I R e

Figura 7.10: (E)Presenca das manchas solares no Sol (D)Esquema do efeito Zeeman. “Split”de
linhas é indicativo de presenca de campo magnético.
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Quando um dtomo estiver sujeito a um campo magnético, cada nivel de energia atéomica pode
ser separados em trés ou mais sub niveis. Eeste fendomeno é conhecido como efeito de Zeeman.
Ao invés de uma linha nds podemos notar o desdobramento em trés ou mais, cujos espacamentos
dependem da intensidade do campo magnético. Nos casos em que o campo ele for intenso, e
sendo possivel resolver a separacao entre as linhas, é possivel deduzir além da intensidade do
campo magnético a orientacao da fonte.

A presenca de manchas solares é devido ao fato de que essas regides escuras que vemos no Sol,
por ocasiao de seu periodo de atividade, sdo regides magnéticas ativas e intensas (2.000—3, 000G)
como foi evidenciado pela separacao das linhas espectrais pelo efeito Zeeman. Essas linhas na
presenca de um campo magnético sao separadas porque as energias de transicao dos atomos sao
afetadas. A separacao de uma linha espectral em diferentes comprimentos de onda é indicativo
da intensidade do campo magnético. A figura 7.10 mostra um desenho esquemético desse efeito.
O lado esquerdo da figura mostra uma mancha solar, e a linha preta fina no centro da imagem §é
a fenda do espectrégrafo 1.O lado direito mostra duas linhas espectrais intensas uma das quais
estd separada em trés componentes.

Os espectros de certos objetos tém formas muito especificas, faceis de serem identifados, que
nos fornece informagoes a respeito da natureza dos processos fisicos que estao em jogo. E, por
exemplo, o caso da radiacao sincrotonica. Essa radiacdo é também gerada por estruturas de
objetos astronomicos em regides tipicas onde os elétrons relativisticos espiralam (e consequen-
temente muda sua velocidade) através de campos magnéticos, e que da lugar a um espectro
continuo, mas diferente do de um corpo negro.

Como podemos constatar, a andlise espectral é um ferramenta extremamente eficaz. A
partir da andlise de um simples feixe luminoso, pode-se obter um niumero impressionante de
informacoes sobre as condigoes que reinam em um objeto celeste e indicios sobre a natureza
fisicados desses fendmenos. E gracas a este recurso fantastico que a astronomia pode estudar a
natureza fisica dos corpos celestes e e desvendar os processos que o afetam.

7.3.4 A janela atmosférica
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Figura 7.11: Radiacao visivel e radio chegam a superficie da Terra através da janela atmosférica.

nstrumento 6ptico usado para medir as propriedades da luz em determinadas regides do espectro visivel
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Uma consequéncia pratica resulta da interacao da radiacao eletromagnética com a matéria é
que a composicao de nossa atmosfera deixa apenas alguns comprimentos de onda atravessa-la.
Estas regioes, chamadas de janelas atmosféricas, sdo impermedaveis a radiagao eletromagnéticas
e que deixam que a mesma cheque, seletivamente em comprimentos de onda (ou v) chegar ao
nivel do mar.

A Fig. 7.11 mostra o comportamento da atmosfera quanto a capacidade de absorver deter-
minados comprimentos de onda. No grafico notamos que as janelas dominantes na atmosfera
referem-se a regiao visivel e a de freqliéncia radio, enquanto que as regioes de comprimentos de
onda referentes aos raios-X e ultra-violeta sao fortemente absorvidos e um pouco menos os raios
v (mas ainda assim totalmente absorvido antes de chegar ao solo) e o infravermelho.
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Instrumentos Astronomicos.

O desenvolvimento da astronomia a partir do século XVII, bem com as descobertas feitas no
século XX sao frutos dos aperfeicoamentos constantes dos meios de observacao do céu. Passados
pouco mais de 300 anos da utilizagdo da luneta por Galileu, instrumento que tinha apenas
alguns centimetros de diametro, os astronomos tém & sua disposicao nos dias de hoje enormes
telescépios de diametros de até 10 metros (na regido visivel). Ao mesmo tempo, as observagoes
astronomicas que se limitavam aos comprimentos de onda do visivel, aos poucos se expandiram
a outros dominios, finalizando o homem por conquistar o espaco com uma grande quantidade
de sondas espaciais que continuam a explorar o sistema solar, as estrelas, as galaxias... enfim o

Universo.
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Figura 8.1: Esquema de uma luneta (refrator). Na parte de baixo o esquema para um telescépio
(refletor).

O primeiro instrumento, diferente do olho humano empregado para observar os astros foi a
luneta astronomica que é, na sua concepcao mais simples, formada por um conjunto de duas

107
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lentes. Uma que concentra os raios luminosos provenientes de um objeto longinquo, e outra
menor que como uma lupa permite observar a miniscula imagem do objeto formado no plano
focal.

8.1 Telescopios Refratores e Refletores.

Telescopios 6pticos podem ser classificados em dois tipos: os refratores (Lunetas) e os refletores
(Telescopios). A figura 8.1 a, mostra como os feixes de luz sdo concentrados em uma pequena
regiao dos telescépios denominada foco. Para o caso das lunetas intervém um prisma objetivo
que concentra a luz no foco, e uma ocular que permite que o observador estabeleca uma relagao
entre as distancias focais (prisma objetivo e ocular) para aumentar o tamanho da imagem. Os
telescopios s@o de maneira geral, construidos com dois espelhos (primério e secundario), onde a
funcao do primaério é concentrar o feixe de luz que chega paralelo.

Os principios béasicos da éptica utilizados sao a refracao que é o efeito provocado pela pas-
sagem da luz de um meio transparente a outro, e a reflexdo que se trata da mudanca de dire¢ao
do feixe provocada pela superficie refletora.

8.2 A Optica geométrica
Na figura 8.1 esta exemplificado como sao obtidas as imagens em uma luneta e em um telescépio.

Este tdltimo é freqiientemente utilizado para produzir imagens de objetos extensos, formadas no
foco que representa informagoes provenientes de direcoes ligeiramente diferentes (Fig. 8.2).

Figura 8.2: Esquema da formagao de imagem (Telescépio).

O objetivo dos dois tipos de instrumentos descritos é capturar a maior quantidade possivel
de luz proveniente dos objetos e formar suas imagens e, portanto, o tamanho dos telescopios
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Figura 8.3: (E)Luneta com objetiva de 1m do Observatério de Yerkes em Wisconsin
(D)Telescépio de 200 polegadas de Monte Palomar - 1949.

aumentou (tamanho do espelho), comparativamente as lunetas nos anos seguintes, por vérios
fatores:

e O fato de a luz ter que atravessar uma lente representa uma desvantagem para as lunetas.
Da mesma forma que um prisma separa a luz branca em suas componentes, a lente de uma,
luneta desvia de forma diferente a luz azul e a vermelha (aberragao cromatica). Espelhos
nao sao afetados por este efeito.

e Com a passagem da luz pela lente, alguns comprimentos de onda sao absorvidos pelo
vidro. Esta absorcao é um problema secundario para a radiacao visivel, mas pode ser
severa para observagoes no infravermelho e ultravioleta porque o vidro bloqueia a maior
parte da radiacao que vem dessas regioes do espectro eletromagnético.

e Uma lente grande pode ser bastante pesada. Como ela s6 pode ser apoiada por suas
extremidades (para nao bloquear a radiac@o), a lente tende a se deformar devido a seu
proprio peso. Um espelho nao tem esta desvantagem porque pode ser apoiado, sobre si
mesmo, pela superficie oposta a refletora.

e As superficies de uma lente devem ter uma forma precisa e o polimento pode representar
uma tarefa dificil. E verdade também que o polimento de uma superficie espelhada é
trabalhosa, mas este trabalho ¢é feito apenas de um dos lados.

Por estas razoes, todos os instrumentos modernos, e de grande porte, sao refletores (te-
lescépios). A maior luneta, ainda em uso estd instalada no Observatério de Yerkes em Wiscon-
sin, e tem um diametro da lente de 1 m (Fig. 8.3). Em contrapartida os maiores telescopios
modernos tém seus espelhos com diametros de 10 metros (Fig. 8.4), mas diferentes projetos
estao em estudo e que preveém instrumentos de maiores portes.

Vale lembrar que o primeiro telescépio foi desenvolvido no século XVII, por Isaac Newton. O
progresso das técnicas de construcao se acelerou de tal maneira que ja em 1789 William Herschel
havia construido seu telescépio de 1,20m, e em 1949, em Monte Palomar, havia um telescépio
de 5,1 metros.
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Figura 8.4: Telescépio Keck-Hawaii (10m) e o NTT-ESO (3,6m).

Evidente que espelhos destes tamanhos, como as grandes lentes dos instrumentos refratores,
tinham a tendéncia de se deformar sob seus pesos. A partir de 1980, uma nova tecnologia
de construgao de espelhos se desenvolveu. Esta técnica consistia em se utilizar um conjunto
de pequenos espelhos separados, ao invés de um unico bloco. Este método foi utilizado na
construcao dos dois telescopios, denominados Keck (Fig. 8.4), que estao situados em Mauna
Kea no Hawai. O espelho de cada telescépio constitui-se de um mosaico de 36 pequenos espelhos
de 1,80 metros que em conjunto equivalem a um de diametro de 10 metros (Fig. 8.4).

Figura 8.5: (E)Edwin Hubble no telescépio de 1,22 do Palomar. (D)No foco Newtoniano do
2,50 metros do Monte Wilson.

Uma segunda possibilidade consistiu na construgao de espelhos enormes porém pouco es-
pessos. E o caso do NTT (New Thecnology Telescope) do observatério austral europeu (ESO)
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situado em La Silla, nos Andes, cujo instrumento possui um espelho de 3,60 metros (Fig. 8.4).
Devido a sua espessura, é susceptivel de deformagoes, de maneira que para conservar sua forma
ele é equipado com um conjunto de pistoes situados atras do espelho que podem agir sobre ele,
conferindo-lhe em permanecia sua forma ideal. Essa técnica é denominada de 6ptica ativa.

Principie do telescopio NTT (ES0)

Figura 8.6: Sistema analisador da frente de onda no N'T'T.

Essa nova geracao de telescépios construidos a partir de 1980 usa espelhos muito finos, mas
com o prop¢sito de manté-los indeformaveis, dispositivos foram concebidos e que atuam atras
do espelho a fim de preservar sua forma ideal. Uma outra maneira de melhorar a performance
dos instrumentos foi segmentar o espelho principal do telescopio em muitos espelhos pequenos,
impedindo que o efeito gravitacional possa causar distorgoes que estao sujeitos os grandes e
espessos espelhos.

Figura 8.7: Imagens da estrela HD6658 obtidas no ESO com o telescépio de 3,60m (D) e equipado
com um sistema de Optica adaptativa. Trata-se de um sistema bindrio com uma separacao de
0,38”.

A combinacao de atuadores, e de um detector que registre em tempo real a qualidade da
imagem pode alimentar um programa que opere sobre os atuadores de modo a obter a melhor



112 N.V.Leister

imagem possivel. Um tal sistema é denominado de “sistema de 6ptica ativa”.

8.3 Tipos de configuracoes dos telescopio

A figura 8.8 mostra algumas configuragoes bésicas utilizadas para a coleta de dados na astro-
nomia. A radiag@o proveniente de um objeto entra no instrumento e vai direto para o espelho
primério onde é refletido na direcao do foco principal no espelho secundéario. Ali, as vezes e no
lugar desse espelho, sdo colocados alguns detectores direto no foco principal (ver Fig. 8.5). De
um modo mais geral, a luz é reenviada na dire¢do do espelho primaério e redirecionada de forma
mais conveniente para os instrumentos de detecgao.

Fode Espelho
primario  secunddrio

Montagem Foco Foco
Newtoniana Cassegrain  Coudé

Figura 8.8: Configuracao das montagens dos telescécpios.

Em um telescépio do tipo Newtoniano (nome dado em homenagem ao inventor) a luz é
interceptada por um espelho secundério, antes do foco principal, e enviada para uma ocular
por meio de um espelho a 90°. Este tipo de montagem é usualmente utilizada por astrénomos
amadores. Alternativamente os astronomos preferem trabalhar com os detectores ligados em
plataformas na parte de tras do instrumento, o que assegura uma maior estabilidade; esta
montagem é conhecida como Cassegrain (montagem proposta por Guillaume Cassegrain, 6ptico
francés). Neste caso a luz é interceptada por um espelho no foco principal e reenviada por
uma pequena abertura no centro do espelho principal atras do instrumento onde sao fixados os
detectores.

Uma variante da montagem Cassegrain é enviar a luz para um laboratorio por intermédio de
um terceiro espelho. Neste, as condigoes ambientais sao controladas. Esta montagem permite
que se associe ao telescopio instrumentos mais pesados e sensiveis em ambientes com as condigoes
climéticas controladas. Esta montagem é conhecida como Coudé. A figura 8.8 exemplifica essas
montagens, e mesmo a utilizagao do telescépio diretamente no foco primério. Neste caso trata-se
do pesquisador Edwin Hubble no telescépio de 2,5 metros do Monte Wilson (Fig. 8.5).
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8.4 A resolugao de um instrumento

O aumento do tamanho dos telescépios no curso do século passado se traduziu por um enorme
ganho da capacidade de colher luz, e, portanto de observar objetos cada vez mais fracos. En-
tretanto, nao foi verdadeiramente acompanhado de um enorme progresso da resolugao angular
dos telescépios, devido a influéncia da atmosfera terrestre, que é funcao dos deslocamentos das
massas de ar e que geram a chamada turbuléncia, que desviam aleatoriamente o feixe luminosos.
Para a astronomia, a turbuléncia se traduz pela perda da visibilidade dos detalhes das imagens
e pela diminuicao do contraste. Por exemplo, a imagem de uma estrela, ao invés de ser pontual,
¢é visualizada como uma grande mancha que impede que mesmo os grandes telescépios alcancem
sua resolucao angular tedrica. O telescopio de Monte Palomar, apesar de seus 5 metros e uma
enorme capacidade de coletar luz, possui uma resolucao equivalente a de um telescépio de 10
cm de diametro.

Figura 8.9: Duas fontes de brilhos comparaveis ficam progressivamente mais distintas quando
observadas com resolugao angular maior. (a) Baixa resolu¢ao angular os objetos aparecem como
uma tnica imagem. A medida que a resolucao melhora as fontes aparecem discerniveis (b) e (c).

A fim de minimizar esse efeito, os astronomos procuraram construir os observatérios em
lugares de grandes altitudes, em regides montanhosas ou mesmo nos cumes de vulcoes. Citamos
como exemplo os telescopios em Muana Kea a cerca de 4200 metros de altitude no Hawai, os
do ESO a 2400 metros no Chile. Dentre outros podemos acrescentar os de Cerro Tololo e Las
Campanas no Chile além daqueles nas ilhas Canérias em La Palma a 2400 metros.

A o6ptica de um instrumento é corrigida corretamente das aberragoes crométicas e da esférica
se a figura de difragdo, dada por uma fonte situada no infinito, for vista como uma forma
simétrica, sem deformacao, coma, halos, e sem se apresentar colorida. Para uma fonte de
luminosidade média, sua imagem se reduzird a um disco central, tanto menor quanto maior for
a abertura do instrumento.
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O aumento de um instrumento ¢é igual a:

onde F é a distancia focal da objetiva, que chega a 19 metros para as lunetas, e valores maiores
ainda para os telescépios, quando nas montagens Cassegrain e Coudé; f é a distancia focal da
ocular, que sempre sao valores pequenos e da ordem de 3 a 100mm. Para modificar o aumento,
basta trocar a ocular.

O aumento de um instrumento permite distinguir a figura de difracdo de uma estrela bri-
lhante. Entretanto, esse valor é limitado, e exepcionalmente podemos chegar a um valor médio
que depende do diametro da objetiva expresso em milimetros; na pratica, o aumento maximo
Ay =~ 2,5D(mm), sendo portanto portanto inttil utilizar um aumento exagerado, pois as ima-
gens serao fortemente agitadas pela turbuléncia da atmosfera (quando for utilizar um bindculos
para observar objetos celestes, dé preferéncia aqueles com pequeno aumento).

a
A
s

Figura 8.10: (E) Telescépio de 2,5m. Montagem equatorial. (D) Cupula de um telescépio e as
salas dos detectores e aluminizagao do espelho.

O campo de um instrumento é inversamente proporcional ao seu aumento. Se A é grande,
o campo é pequeno. O campo de um instrumento de 5m, é da ordem de 10’, o que permite que
vejamos apenas uma estrela no campo, tornando dificil de se encontrar o objeto procurado. Por
essa razao é que os telescépios sao munidos de uma pequena luneta, denominada buscadora,
com pequeno aumento, que permite que com o campo de alguns graus facilite o reconhecimneto
das estrelas.

Finalmente falemos da estabilidade das montagens dos instrumentais. O fato de que as vezes
seja necessario fazer uma longa exposicao, a imagem de uma estrela sai rapidamente do campo
de um instrumento fixo. De um modo geral as lunetas sao moéveis em torno de um eixo paralelo
ao da rotacao da Terra; o instrumento gira em torno desse eixo, de modo a fazer uma rotacao
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completa em um dia sideral. Esse movimento é assegurado por um motor que compensa a
rotagao da Terra.

8.5 A difracao da luz

Um fator importante que limita a resolucdo de um telescépio é a difracao !. Por causa da
difracao, quando um feixe de luz entra em um telescépio, espalha-se tornando impossivel focalizar
a imagem, mesmo para aquela produzida por um espelho perfeitamente construido. A difracao
produz uma imagem borrada o que implica em uma perda de resolucao do sistema. O grau

desse efeito, que limita a separacao minima entre dois objetos, determina a resolugcao angular

do telescopio.

Imagem final

Figura 8.11: (E)Fenonemo da difracao e Interferéncia. (D)Difragao de Fresnel - fenda retangular.

A difragao é diretamente proporcional ao comprimento de onda da radiagdo e inversamente
ao diametro do espelho do telescépio. A difracdo para um caso particular de uma abertura
retangular (2¢,2n) é caracterizada em um ponto P pela expressao:

+&o +no .
s = [ / CIROM+€0) g ge (8.5.1)
—So —To

que integrando para os limites da fenda, temos:

sin Kun, sin Kv,
Kun, ‘ Kv&,

fu,v) = 4,8,
A intensidade, sendo igual a: B
I=ff (8.5.2)

onde f é denominado de conjugado de f, entdo:

sinKun0)2 (sinKU§O>2

I=16n28
67/’050 < KU’I’]O K’Ugo

Notamos portanto que I:

% um tipo particular de interferéncia de onda causado pela obstrugdo parcial ou uma restrigao lateral de uma
onda.
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e ¢ proporcional ao quadrado da abertura da fenda,

e e depende unicamente de u e v.

No anteparo aparecerao duas séries de franjas negras que formam uma espécie de qua-
drilatero.

e As franjas negras paralelas a S’z sao dadas por:

Kun, =pr —u=p —
’ 277”70 21

e As franjas negras paralelas a S’y sao dadas por:

K = — =
Vo =PT U= o

Tomando-se a direcao S’z, a reparticao das intensidades é feita segundo o fator:

T — <sinKm70)
S'z — KUT/O

e podem ser vistos na figura a seguir.

Ir

-T2 383 383 Tz 1047

Figura 8.12: Funcao da distribuigao de intensidade.

Em particular para uma abertura circular, podemos escrever a equagao (8.5.1) acima, fazendo-
se uma mudancga de variavel do tipo: n = acosf e £ = asinf, ainda

u:%:%cosel
v:%:%sinﬂ’

un + v€ = aacos @ cosf + aasin @' sin§ = aacos(f' — 0), entao

fla) = / N / T o cos0-0) g dq g
0 0
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ou ainda fazendo-se cos(’ — 0) = cos O (transformagio em azimute)

ag 2T
fla) = / / e7kacos© g dadh
o Jo

Observagao:

2T
/ efkaacos® gy — o Jo(Kaw)
0

funcéao de Bessel de ordem zero.

Ainda: 2y )
ao Kaya
= | Jo(Kaa)ada = ma? ===

f(a) /0 o(Kaa)ada = ma; Ko

Utilizando-se da expressao (8.5.2), podemos escrever:

2J1(Kao,x)
o it
T o Kay,o

ou utilizando-se uma transformacao de coordenadas:
;o {2J1(Z)} 2
S

para Z = 0 temos a intensidade méxima. Os aneis escuros correspondem as raizes de J1(Z) = 0,
ou seja:

— 2 =3,83;7,02;10,17; 13, 32...

Figura 8.13: Aneis de difracao.
Tomando-se como unidade a intensidade maxima, os outros maximos terdao intensidades:
1 =0,0175;0,0042;0,0016...

O raio linear do 1° anel escuro pode ser calculado, considerando:
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2 2 / /
Z = Kaoa = ;QO% = %ao, onde o, = %,
0 que resulta:

Z)\ 3,83\ 1,22

2ral,  3,14x2a),  2a.

o o

p =
e o raio angular do 1° anel escuro é obtido por:

p 1,22\ 1,22)\
=== == 8.5.3
“TR 20,R 2a, ( )

Um problema interessante é estudar o limite de separagao entre duas imagens formadas em
uma luneta astronémica. A questao é definir a partir de que distancia (chamada de limite de
separagao), por exemplo o olho humano nao consegue distinguir duas imagens.

Para a solucao desse problema é preciso conhecer algo mais que o fenémeno da difracao. E
preciso conhecer a estrutura do receptor, isto €, no caso a retina.

Tomemos para exemplo o caso de se estar observando um sistema estelar constituido por
duas estrelas de intensidades luminosas iguais. Se as imagens sao muito proximas, suas manchas
de difracdo também serdo préximas. A questado entao é saber a partir de qual distancia (limite
de separagao) o olho humano nao pode mais distinguir essas duas imagens.

Figura 8.14: Aneis de difracao.

Para solucionar esse problema, tomemos como principio que o olho humano é um “instru-
mento perfeito”, e que o limite de separacao é dado pela difracao. O contraste entre as duas
imagens, tomadas neste caso, com intensidades I; e Iy, é dada pela equacao:

I — I
T =
L+ 1

Se considerarmos que o olho distingue duas imagens separadas quando r > 0,02, entao
tomaremos 7 = 0,02 como o limite de separacao. Isto ocorre desde que o maximo central de
uma das manchas coincida com o primeiro minimo da outra mancha.

Logo:
1,22
o =

D
onde D é o diametro da objetiva, ou do tamanho do espelho do instrumento.
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Figura 8.15: (E) O telescopio espacial Hubble. (D) Nova perspectiva de missao de atualizagao
para o telescopio espacial prevista para 2009.

Mesmo nos observatérios a grandes altitudes, os efeitos de turbuléncia sao significativos,
sendo fora da atmosfera a melhor opgao para otimizar a performance instrumental. Isto foi con-
seguido em 1990, pelos americanos, que enviaram o telescépio espacial Hubble a 600 quilometros
de altitude e munido com um espelho de 2,4 metros de diametro.

Sem a presenga da atmosfera se consegue atingir a resolucao angular tedrica de forma a
produzir imagens que faz aparecer detalhes sem concorrentes dentre aqueles de solo, além de
alcancar objetos mais fracos. A capacidade do telescépio espacial permite também operar em
dominios que vao desde o sistema solar até obter informacoes que permitem fazer avancar nossos
conhecimentos sobre a origem do Universo.

Figura 8.16: A descoberta de auroras em Saturno. A sucess@o de imagens(E) de Saturno foram
tomadas pelo telescépio Hubble em um intervalo de tempo de dois dias (24 a 28 Janeiro 2004.

Os telescépios de solo conheceram iniimeras melhorias técnicas. Uma das mais importantes a
optica adaptativa, permitiu eliminar parte dos problemas gerados pela turbuléncia atmosférica.
Um tal sistema permite analisar a luz proveniente dos objetos celestes e determinar de que
modo ela é afetada quando da passagem pela atmosfera. Esta informacao é utilizada para
modificar a forma do espelho por intermédio de mecanismos, deformando-o continuadamente a
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fim de compensar tais efeitos de forma a obter uma imagem de difragdo que se aproximam das
resolucoes tedricas instrumental (Fig. 8.6).

8.6 A radioastronomia

A luz visivel é um dominio privilegiado para o homem, mas nao representa senao uma pequena
fracao do espectro eletromagnético. Os outros dominios do comprimento de onda podem também
fornecer uma inacreditavel quantidade de informacao sobre o Universo. Para poder analisar estas
informagdes, é necessario que os instrumentos sejam capazes de detectar essas radiagoes, o que
explica porque a astronomia nao visivel tenha apenas se desenvolvido no meio do século passado.
O primeiro comprimento de onda nao visivel que foi explorado foi as ondas radio. As ob-
servagoes pioneiras foram realizadas em 1930, entretanto foi apds a segunda guerra mundial que
a radioastronomia se desenvolveu verdadeiramente. Em particular permitiu que se descobrisse
certos objetos, os mais interessantes do Universo, tais como os pulsares, as radio galaxias ou
quasares. Esta técnica é igualmente capaz de estudar diferentes tipos de nuvens de hidrogénio
que permeiam o meio interestelar e as regides de nascimento estelar (bercarios de estrelas).
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Figura 8.17: (E) VLA+VLBA de uma radio-galdxia. (D) Dimensao comparativa dos radio
Telescopios.

As lunetas e telescépios permitem que se observe através da janela éptica (3500A a lmm)
entretanto nao recebem ondas radio. A mancha de difracao, imagem de uma estrela, tem um
raio proporcional ao comprimento de onda A. Este raio, que representa a resolugao instrumental
(Eq. 8.5.3), sera de 1,22m(!) para uma onda de 20cm (microondas - Tab 2.2.), observado com
um telescépio de 1m de didmetro e 5m de distancia focal. Nestes casos é necessario se aumentar
as dimensoes do espelho para algumas dezenas ou mesmo centenas de metros.

Em relacao a outros comprimentos, as ondas radio se distinguem por seu grande comprimento
de onda. Por esta razao, é necessario se recorrer a grandes antenas chamadas de radiotelescopios
a fim de se obter uma resolucao aceitdvel. Dentre os varios exemplos desse instrumento pode-
mos citar a antena de 100 metros de diametro na Alemanha, ou mesmo o radiotelescépio, de
montagem fixa, de Arecibo, em Porto Rico, que foi construido cobrindo-se uma cavidade natural
de 300 metros de didmetro com placas de aluminio (Fig. 8.18).

Um dos maiores problemas dos radiotelescopios, conforme citado acima, é a sua resolucao
angular baixa, mesmo para radio-telescépios de centenas de metros de diametro. O aumento



Capitulo 8 121

Figura 8.18: (E) Rédio telescépio de Arecibo em Porto Rico. (D) Rédio telescépio de Nangay
na Franca.

desmesurado do diametro do instrumento é tarefa quase intransponivel de se realizar pela li-
mitagao de peso de seus suportes que dificultam até mesmo a orientagdo. A solucdo foi construir
interferometros, isto é, conjuntos de varios radiotelescopios separados de forma adequada, mas
que combinando os sinais das diferentes antenas que observam simultaneamente o mesmo objeto,
produz informagoes que permitem reconstruir as imagens dessas fontes que possuem intensas
emissoes. A resolucdo angular destas imagens é determinada pelo diametro equivalente e nao
somente de um unico radio telescopio, o que possibilita obter informacgoes mais detalhadas dos
objetos celestes.

Figura 8.19: Conjunto de antenas (VLA).

Um dos conjuntos desses interferometros é denominado de VLA (Very Large Array), que
é constituido por 27 antenas méveis que estao distribuidas em forma de Y e por uma regiao
de cerca de 20km no Novo México. J4 o VLBA (Very Large Base Array) é constituido de um
conjunto de 10 antenas de 25 metros cada, distribuidos por todo o territério americano. Com
este instrumento, a distancia maxima entre duas antenas é de 8000 quilometros. Finalmente,
os melhores resultados sao obtidos quando os radiotelescopios trabalham em conjunto. Este
método, denominado interferométrico foi testado pela primeira vez em 1967 e permite chegar a
uma resolugao 10000 vezes melhor do que aquela dos telescopios de solo (Fig. 8.19).

8.7 Os detectores

Durante muito tempo o olho humano foi o 1inico detector. Adaptado a janela 6ptica, sua sen-
sibilidade vai desde o violeta (0,4nm) ao vermelho (0,8nm), com méxima eficiéncia no amarelo
(0,56nm). A percepgao das cores e dos contrastes é boa. Com uma abertura que varia de 1,5mm
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durante o dia, a 8mm durante a noite, sua eficiéncia (resolu¢ao) permite distinguir objetos bas-
tante préximos separados da ordem de 1’. Entretanto, a maior qualidade dos olhos é poder
julgar a proximidade da luminosidade de duas regioes, a condicao de que suas imagens sejam
formadas sobre a mesma zona da retina. Variagoes de luminosidade de estrelas foi estudada du-
rante algum tempo utilizando-se observages realizadas a olho nu, sem dizer sobre as descobertas
de manchas solares e variagoes de brilho dos cometas (Fig. 8.20).
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Figura 8.20: Curva de Luz do Cometa Lee - 1999.

A placa fotogréfica teve suas primeiras aplicagbes astrondémicas por volta de 1840. Trata-se
de uma invengao francesa, descoberta em 1839 por Niepce e Daguerre. A sensibilidade maxima
é conseguida a 0,43nm, para as placas comuns, e é um comprimento de onda diferente daquela
relativa ao olho humano. Gragas as placas fotograficas podemos dizer que o ceu foi congelado
para determinadas épocas, de modo a ser possivel obter as posigoes dos objetos celestes separados
por grandes intervalos de tempo o que permitiu apreciar o movimento intrinseco das estrelas.
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Figura 8.21: Espectros obtidos a partir de placas fotograficas de estrelas de diferentes tipos
espectrais.

A partir de 1880, Hertz estabeleceu que certos metais emitem cargas elétricas quando ilumi-
nados: o efeito foto-elétrico. Se os fotons que escapam de uma superficie metalica, transfere sua
energia (AE = hv) aos elétrons periféricos que sao liberados, e dispondo-se de um tal metal no
interior de uma ampola de vidro com vécuo no seu interior, a corrente de elétrons pode ser detec-
tada estabelecendo-se uma diferenga de potencial entre duas placas (anodo e catodo). O ntimero
de eletrons emitidos é proporcional ao de fétons incidentes, o que permite se obter a medida do
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brilho da estrela. Como a corrente gerada é bastante fraca, constréi-se uma fotomultiplicadora
para melhorar a eficiéncia do detector.

Os receptores atuais utilizam as propriedades dos semi-condutores que revelam uma per-
formance bastante grande; sdao as denominadas cameras CCD (Charge-Coupled Device), ou
dispositivo de transferéncia de carga. Foi idealizado em 1969 por Boyle e Smith, e permite o
controle do movimento dos elétrons pela aplicagao de um campo magnético.

8.8 Instrumentos que medem a diregcao da radiacao

A utilizacao inicial desses instrumento é definir a direcdo da radiacdo proveniente de um astro.
Munido de um reticulo situado no plano focal da objetiva, apontamos a luneta de modo a
posicionar a imagem da estrela no cruzamento de dois fios de referéncia escolhidos no reticulo.
Esse ponto define, juntamente com o centro 6ptico da objetiva a linha de visada. Uma referéncia
solidéria a luneta, se desloca sobre um circulo graduado no qual se 1€ o angulo que define a direcao
do astro.

J, os astronomos fixavam seus reticulos no final de um braco que se movia na frente de um
mural graduado. Ainda que essa montagem nao fosse adequada, os resultados desse procedi-
mento produziram valores angulares de alta precisao que se aproximavam de poucos segundos
de grau.

Figura 8.22: (E) Quadrante mural de Flamsteed (Fundador do Observatério de Greenwich. (D)
Instrumento de passagem precursor da luneta meridiana - Instalada em Copenhagen por Romer.

Um dos primeiros astronomos a utilizar uma luneta de passagem, foi Romer em 1689. Trata-
se de uma luneta que sé podia se movimentar no plano meridiano? para o qual se registrava
o instante de passagem dos astros. No instante da passagem se registrava a altura do astro.
O instante de passagem e a altura estavam diretamente relacionadas com suas coordenadas
equatoriais. Deformagoes térmicas e flexGes instrumentais limitavam as precisoes finais das ob-
servacoes, contudo essas medidas permitiram que se construisse os catdlogos de posicoes estelares
cujos valores sao utilizados até a data de hoje.

Um instrumento alternativo foi aperfeicoado por André Danjon, astrénomo francés, que
propos substituir os circulos graduados das lunetas meridianas, definindo a vertical com o auxilio
de um banho de merctrio, além de fixar a distacia zenital por intermédio inicialmente de um
prisma equilateral, que depois foi substituido por prisma a reflexao que se mostraram mais
adequados para as observagoes do Sol. As imagens refletida no banho de mercirio e direta

2Plano que contém a vertical do local e é orientado na direcio norte-sul



124 N.V . Leister

Figura 8.23: (E) Luneta Meridiana (D) Astroldbio de Danjon.

observadas com uma luneta, se sobrepoem no momento que a estrela estivesse a altura fixada
pelo prisma utilizado. Entretanto, os maiores intrumentos a reflexdo se propunham a observar
sistemas multiplos. A caracteristica desses instrumentos (grandes distancias focais) permitia
resolver (separar) esses sistemas multiplos cujos resultados ajudaram na obtengao das massas
de um bom nimero de estrelas.

8.9 Os maiores Refratores do mundo

Os refletores foram concebidos para observar sistemas binarios. Com grande distancia focal esses
instrumentos foram importantes para resolver (separar) sistemas multiplos astrométricos. Os
resultados ajudaram para melhorar nosso conhecimento das massas de um conjunto importante
de estrelas.

e Observatorio de Yerkes

O maior refrator do mundo encontra-se na Universidade de Chicago na baia de Willians em
Wisconsin (USA), a cerca de 120 km de Chicago. Integrado ao refrator de 102cm (40 polega-
das) o Observatério foi o primeiro a reunir laboratérios de fisica e quimica integrados com os
instrumentos, tratando-se na sua época do mais moderno e completo. Sua construcao comegou
em 1895 e as primeiras observagoes datam de 1897.

A lente de 40 polegadas de vidro foi construida na Franca (Paris) e foi concebida por Alvan
G. Clark.

O Observatério de Yerkes foi uma idéia dos astronomos George Ellery Hale e William Harper,
presidente da Universidade de Chicago. George um recente fisico formado mo M.I T., quis
construir um Observatdrio que reunia todas as facilidades a fim de que pudesse continuar seus
estudos sobre o Sol. Nao queria um observatorio que servisse apenas como um local para
observar, mas que reunisse pessoas das mais diferentes formacao que pudesse contribuir para
um estudo mais integrado, e que representava para a época uma grande inovagao. A aplicagao
da fisica para o estudo da astronomia significava abrir um nova perspectiva de entendimento dos
fenémenos celestes, ou a criacado da Astrofisica.

e Observatorio de Lick

James Lick um dos cidadaos mais ricos da Califérnia, dispendeu uma grande quantidade de
dinheiro pouco antes de morrer, para a construcao de um instrumento o mais potente da época.
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Figura 8.24: (D) Universidade de Chicago - Observatério de Yerkes. (E) O refrator Yerkes
maior do mundo. Sua lente pesa 450Kg e seu enorme tubo de 19m, pesa aproximadamente 5,5
toneladas.

Figura 8.25: (D) O Observatério de Lick estd situado no cume do Monte Hamilton a 1230m
de altitude no municipio de Santa Clara na Califérnia. (E) O refrator de 36 polegadas do
Observatério de Lick situado a leste de San Jose.

Observatério de Lick foi o primeiro situado no topo de uma montanha em San Jose, Califérnia
(USA). Antes que fosse construido, entre os anos de 1876 e 1887, uma estrada teve que ser aberta,
a fim de que todo material necessério fosse levado a cavalo e em vagoes puxados por mulas. Para
tal a inclinagao da estrada teve que ser mantida abaixo de 6,5%, o que a tornou bastante sinuosa.

O refrator de 36 polegadas (91,44cm) do Monte Hamilton permaneceu como o maior refrator
de sua época desde o momento da coleta das primeiras luzes, em 3 de janeiro de 1888, até a
construcao de Yerkes (ver acima) em 1897. Em abril de 1888, o Observatério foi transferido
para a Universidade da Califérnia. Edward Singleton Holden foi seu primeiro diretor.

Com o crescimento da cidade de San Jose, e das industrias situados no vale do silicio, a
poluigao se tornou problemética para o observatério. Nos anos setenta, um local alternativo
foi cogitado a fim de que alguns telescopios fossem remanejados. Porém em 1980 um programa
para reduzir o efeito da iluminacao foi estimulado, cujos resultados mantiveram a localiza cao
vidvel para o funcionamento do observatério.

e Observatorio de Paris-Meudon

O Observatério de Meudon foi fundado em 1876 por Jules Janssen. Astronomo que realizou
as primeiras experiéncias que demonstraram a possibilidade de se observar as protuberancias
solares, fora das ocasioes dos eclipses, por intermédio de medidas espectroscopicas. Em 1874 foi
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Figura 8.26: Ruinas do Palacio de Meudon onde viria a ser instalado o grande refrator. Recons-
trugao do Palais de Meudon.

proposta a criagao do Observatério pelo governo francés a Academia de Ciéncias que tendo dado
seu aval, resultou na libreacao pelo Ministério Piblico de um crédito de 50.000 francos franceses
para as primeiras providéncias. Provisoriamente o Observatério foi instalado em Paris por
Janssen, onde ele preparava suas missoes observacionais dos eclipses. Posteriormente a cidade
de Meudon foi escolhida, e de pronto Janssen preparou um projeto ao governo que propunha a
restauragao do Paldcio que viria a servir para alojar a luneta de 83 cm de didmetro.

Figura 8.27: (E) Observatério de Meudon (C) A grande Cipula (D) Refrator de dupla objetiva.

A histéria do do Paldcio de Meudon, local onde foi instalado o Observatério de Meudon,
retrocede até o século XIV. Utilizado com residéncia secundéaria, nao se sabe ao certo a data do
inicio de sua construgdo. Em 1552 Charles de Lorraine promove uma reforma interna construindo
um local em estilo italiano. Com sua morte Meudon foi castigado pela guerra. Mais de um século
passado, quando em 1695, Louis XIV compra o Paldcio da Marquesa de Louvois para seu filho o
Grande Dauphin. Periodo de grande esplendor o Grande Dauphin realiza uma série de reformas
sob a conducao de Jules Hardouin-Mansart, arquiteto de Louis XIV.

Dentre os trabalho realizou a construcao do Chateau Neuf, em 1706, atual predio da grande
cipula. Com a morte do Grand Dauphin, Meudon declina, e a partir da Revolugao, em 1792, é
utilizado para a fabricagdo de armamento e utilizado como laboratério de teste de bombas, que
o que provocou um grande incéndio em suas instalacoes em 1795.

Napoledao Bonaparte, em 1807, transforma o Chateau Neuf em um Paldcio imperial. Mais
tarde, 1870, Meudon é reconhecido como um ponto estratégico da defesa de Paris. Apds a
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assinatura do Armisticio, em 1871, o governo resolve criar o Observatério de Meudon, propondo
para diretor Jules Janssen que ja era conhecido por seus estudos sobre o Sol.

8.10 Os maiores Telesc6épios do mundo

Na tabela abaixo estdo as indicacdes dos enderecos® das localizacoes dos maiores telescépios
em funcionamento atualmente. A descricdo detalhada destes instrumentos pode ser vista nas
respectivas paginas dos Observatérios, onde encontramos uma relagdo dos instrumentos que
estao disponiveis.

Tabela 8.10 Os grandes telescopios

Didmetro do Nome Localizagao Lat(¢) e Long(\) Comentérios
espelho(m) Altitude(m)
10,4 Gran Telescépio Las Palmas 28 46N; 17 53W | Observatério del Roque
Canarias Espanha 2400 de los Muchachos
10,0 Keck Mauna Kea 19 50N; 155 28W | espelhos compostos
Keck IT Hawaii 4123 por 36 segmentos
~ 10.0 SALT Africa do Sul 32 23S; 20 49E baseado no
Astronomical Observatory 1759 Hobby-Eberly
9,2 Hobby-Eberly Mt. Fowlkes 30 40N; 104 01W espelho esférico
Texas 2072 posigao fixa

Figura 8.28: No sentido horério: El Gran TElescopio CANARIAS - Miguel Briganti (SMM-IAC),
Keck - Mauna Kea, Large Binocular Telescope - Arizona e Salt - Africa do Sul.

3http://astro.nineplanets.org/bigeyes.html#het
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Evolucao Estelar

Estrelas sao, como o Sol, esferas gasosas incandescentes que brilham devido a energia gerada no
seu interior, e que irradia pelo meio interestelar. O combustivel capaz de gerar essa energia é o
material de que sao constituidas - hidrogénio, hélio, carbono, etc... que queimam convertendo-se
respectivamente em elementos mais pesados. ”Queimar”neste contexto nao significa o tipo de
queima que nos é familiar, tal como a queima da madeira ou do carvao, que sao queimas quimicas.
Refere-se a queima nuclear, em que os nucleos dos dtomos fundem em ntcleos mais pesados.
Como as estrelas tém tamanhos finitos (M, ), eventualmente usarao todo seu combustivel nuclear
lancando-o para fora em forma de energia (Ly). O uso desse combustivel nuclear promove
mudancas no ntcleo criando condicoes para que as estrelas possam evoluir.
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Figura 9.1: Esquerda: Hidrogénio; Centro: Hélio; Direita: Fusao nuclear.

No comeco de suas vidas as estrelas sao essencialmente constituidas de hidrogénio, algum
hélio, e pequena quantidade de elementos pesados, tais como carbono, nitrogénio, e oxigénio.
FElas geram energia convertendo os ntcleos de hidrogénio em nitcleos de hélio em sua regiao
central extremamente quente. Esta conversao é chamada de fusdo do hidrogénio. A energia
liberada por uma estrela com essa queima no seu ntucleo é causada pelo aquecimento de seu
interior que dependendo de sua massa chega a alguns milhdes de graus Kelvin (Fig. 9.2).

A alta temperatura no seu interior tem trés importantes efeitos:

a) Manter a pressao no seu interior em um valor suficientemente elevado para se contrapor
a forca de gravidade, que tenta contrai-la,

129
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Tamanho oproximodo da Torrao
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Figura 9.2: A energia que o Sol irradia para o espago é gerada no seu interior pelas reagoes
nucleares. Em contraposicao corpos como os planetas e a Lua irradiam a luz solar refletida.

e b) Assegurar a reacao nuclear e,

e ¢) Permitir que o calor (isto é, a energia) flua do seu interior para sua superficie mais fria,
de onde irradia para o espacgo fazendo a estrela brilhar.

As estrelas comecam suas vidas transformando o hidrogénio em hélio nos seus nicleos pela
reacao da fusdo nuclear. O produto desta reacao é a producao do elemento hélio. Uma estrela
que esteja processando o hidrogénio em seu nucleo € classificada como uma estrela da seqiiéncia
principal. O Sol é um exemplo de uma estrela pertencente 4 seqiiéncia principal.

9.1 A seqiiéncia principal

Depois de chegar a seqiiéncia principal, uma estrela recém-nascida nao mudara sua aparéncia ex-
terna por mais de 90% de sua vida. Porém, ao término deste periodo, com a falta de combustivel,
a estrela comeca a morrer, e ao deixar a seqiiéncia principal suas propriedades comecam gra-
dativamente a mudar. Seu destino final depende principalmente de sua massa. Uma estrela de
baixa-massa tem uma morte relativamente calma, com suas camadas exteriores escapando para
o espago. Entretanto, existe potencialmente a possibilidade dessa estrela ter uma morte mais
violenta, no caso das binarias, se sua companheira puder prover combustivel adicional. J& uma
estrela de alta-massa morrerd explosivamente, lancando grande quantidade de energia, criando
muitos elementos, espalhando restos estelares por todo o espaco interestelar. Comparando-
se célculos tedricos minuciosos com observagoes detalhadas de diferentes tipos de estrelas, os
astronomos puderam elaborar uma teoria para explicar a evolucao estelar usando-a como uma
ferramenta precisa e poderosa para entender o universo.

9.2 A vida de uma estrela na sequéncia principal.

A maioria das estrelas passa grande parte de suas vidas na sequéncia principal. Uma estrela
do tipo do Sol, por exemplo, depois de despender algumas dezenas de milhoes de anos para a
sua formacao, permanecera nas cercanias ou mesmo na seqiiéncia principal cerca de 10 bilhoes
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de anos antes de evoluir. A principais transformacgoes serao alvo de nosso interesse daqui para
frente.

E possivel que todas as estrelas de baixa-massa que se formaram ainda existam como estrelas.
Uma estrela fria do tipo M - ana vermelha - consome seu combustivel vagarosamente de forma
que possivelmente nenhuma delas, depois de sua formacao, ainda nao deixou a seqiiéncia prin-
cipal. Alguns consumirdo seu combustivel durante trilhées de anos ou mais. Reciprocamente,
uma estrela mais volumosa do tipo O ou B evoluem e deixard a seqiiéncia principal apos algumas
dezenas de milhoes de anos. Muitas dessas estrelas de alta-massa ja morreram ha muito tempo.
Entre estes dois extremos, sao observadas aquelas em fases avangadas de evolugao, com proprie-
dades bastante diferentes de quando se formaram. Combinando estas observagoes com modelos
tedricos, astronomos construiram um cendrio compreensivo de como as estrelas evoluem.

Na seqiiéncia principal, uma estrela transforma (funde) lentamente o hidrogénio em hélio
em seu nucleo. Este processo é chamado de fusao nuclear do hidrogénio e ocorre essencialmente
no nucleo das estrelas. Este processo de transformacao do hidrogénio em hélio proporciona que
a forga de pressao exercida para fora na estrela equilibre a gravidade gerada pela queda da
matéria para o centro da estrela. Eventualmente, porém, como o hidrogénio no ntucleo vai sendo
consumido, o equilibrio comeca a ser alterado e tanto e a estrutura interna da estrela bem como
0 seu aspecto externo comecam a mudar: a estrela deixa entdao a seqiiéncia principal. Muito
desse comportamento complexo da estrela pode ser entendido com esse tipo de consideracao, ou
seja, considerando-se o equilibrio entre a pressao, para fora, e a gravidade, conforme ¢é visto na
Figura 9.3.

L = i G
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Figura 9.3: Equilibrio entre a pressao e gravidade.

Uma vez a estrela fora da seqiiéncia principal, sua evolucao fard com que seus dias estejam
contados. Os estdgios que se seguem levarao ao final de sua vida que depende fundamental-
mente de sua massa. Como regra geral, podemos dizer que uma estrela de baixa massa morre
suavimente, enquanto que estrela de alta-massa morre catastroficamente. A linha diviséria entre
estas duas condicoes determina um valor para a massa da ordem de oito vezes a massa do Sol, de
forma que mais a frente nos proximos capitulos nds consideraremos estrelas com mais de 8 mas-
sas solares como estrelas de alta-massa. Porém, note que pode haver entre estas duas categorias
diferencas significativas. Nos concentraremos, porém em explicar duas seqiiéncias evolutivas -
uma para uma estrela de uma massa solar e outra para estrela mais volumosa genericamente de
muitas massas solar.
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9.3 A evolugao de uma estrela do tipo Solar.

Com a queima do nucleo, a composicao do interior estelar muda. A Figura 4 ilustra o aumento da
abundancia do hélio e a correspondente diminuicao da abundancia do hidrogénio que acontece
no nucleo estelar em funcao da idade da estrela. O conteido de hélio no centro da estrela
aumenta rapidamente, onde as temperaturas sao mais altas e o processo de queima mais rapido.
O conteddo de hélio tamb’em aumenta, mais lentamente, ao redor do nicleo porque a taxa
de fusdo é mais lenta ali. A regido interna é rica em hélio e fica maior e mais deficiente em
hidrogénio com o continuo brilho da estrela. Eventualmente, o hidrogénio é completamente
consumido no nicleo cessando a fusao no centro da estrela, ocorrendo a fusao em camadas mais
longe do nicleo estelar. Um ntcleo interno nao ativo comega a crescer no centro da estrela.
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Figura 9.4: Relagao entre as abundancias de hidrogénio e hélio.

Com um nticleo inativo, a pressao interna nao ¢é suficiente para manter o equilibrio resultante
da queda de matéria em direcao ao centro da estrela provocada pelo gas. Uma vez que a pressao
nao consegue se contrapor a gravidade, a mudanca da estrutura da estrela torna-se inevitavel.
Assim que hidrogénio se esgota no nucleo, o que ocorre aproximadamente 10 bilhoes de anos
depois da estrela chegar a seqiiéncia principal, o nicleo de hélio comeca a se contrair.

Se mais calor pudesse ser gerado, entao o nucleo possivelmente restabeleceria o equilibrio. Por
exemplo, se o hélio no ntucleo pudesse comecar a fundir em algum elemento mais pesado, entao
tudo se restabeleceria novamente. Seria criada uma quantidade de energia, como subproduto da
queima do hélio, que a pressao externa seria compensada restabelecendo-se o equilibrio. Mas o
hélio no centro nao queima pelo menos por enquanto. Apesar da temperatura ser alta no nicleo
ela é muito baixa e, portanto longe de conseguir fundir o hélio em um elemento mais pesado.

Lembrar que 107K é a temperatura necessaria para fundir o hidrogénio em hélio, s6 acima
desta temperatura os nicleos de hidrogénio (prétons) colidem com velocidade suficiente para
vencer a forca eletromagnética repulsiva entre eles. Os nicleos de hélio (com dois prétons)
carregam cargas positivas maiores, o que resulta em uma maior repulsao e, portanto sendo
necessaria uma temperatura da ordem que é da ordem de 102K para que haja a fusdo. O nticleo
agora composto por hélio a 107K nao pode gerar energia suficiente para a fusio.

O encolhimento do nticleo de hélio se da gracas a energia gravitacional que provoca o au-
mento da temperatura central da estrela, aquecendo suas camadas externas. A temperatura
agora mais alta que 107K (mas ainda menor que 108K) causa a fusdo dos niicleos de hidrogénio
mais rapidamente que antes. A Figure 9.5 mostra esquematicamente esta situacdo na qual o
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hidrogénio estd queimando a uma taxa altissima em uma envoltéria do nicleo ainda inerte de
“cinzas” de hélio. Esta fase é conhecida como a fase da fusao da envoltoria de hidrogénio. Essa
energia é gerada mais rapidamente do que a estrela produziria quando na seqiiéncia principal
queimava o hidrogénio em seu nucleo, e essa producao nessas camadas exteriores continua au-
mentando enquanto que o ntcleo de hélio segue encolhendo. Por estranho que possa parecer a
resposta da estrela para o desaparecimento do “fogo”no seu centro é se fazer mais luminosal!
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Figura 9.5: Esquerda (a): Estrela na seqiiéncia principal; Direita (b): Inicio da fase gigante
vermelha.

9.4 Gigantes vermelhas.

O envelhecimento, devido as mudangas nas condigoes fisicas da estrutura da estrela, alterou seu
equilibrio interno que caracterizou sua vida como um objeto da seqiiéncia principal. O nicleo de
hélio estd em desequilibrio e encolhendo. As demais camadas préximas do nicleo também estao
em desequilibrio fundindo hidrogénio em hélio a uma taxa crescente. A pressdo exercida pelo
gas, por isto, aumentou a fusdo do hidrogénio nas camadas mais externas forcando o aumento
do raio exterior da estrela. Nem mesmo a gravidade pode deter esse processo. Enquanto o
carogo central estd encolhendo e aquecendo, as camadas externas da estrela estao se expandindo
e esfriando. A estrela, envelhecendo e em desequilibrio estd préxima de se tornar uma gigante
vermelha. O processo de transformagao de uma estrela normal da seqiiéncia principal em uma
gigante vermelha leva aproximadamente 100 milhoes de anos.

Noés podemos caracterizar estas mudancas no diagrama H-R. A Figure 6 mostra o caminho
percorrido pela estrela fora da sequiéncia principal. Primeiro a estrela evolui para a direita
no diagrama H-R. Enquanto sua temperatura superficial diminui sua luminosidade aumenta
ligeiramente. A estrela descreve uma trajetéria horizontal desde de sua posicao na seqiiéncia
principal até aquela regiao denominada de ramo das subgigantes. Nesta fase o raio da estrela
estd aumentado de aproximadamente trés vezes o raio do Sol.

A temperatura superficial nesta fase cai a tal ponto que o interior torna-se opaco & ra-
diagao. Além disso, a convecgao tras do interior uma grande quantidade de energia que escapa
pela superficie. Uma consequéncia é que a temperatura superficial da estrela permanece quase
constante, seguindo uma trajetoria vertical no diagrama H-R atingindo o ramo das gigantes
vermelhas. Nesta fase sua luminosidade é centenas de vezes a do Sol e seu raio estd ao redor de
100 raios solares.
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Figura 9.6: Com seu nicleo de hélio inerte encolhendo e seu envelope externo se expandindo, a
estrela deixa a seqiiéncia principal (fase 7). Na fase 8, a estrela estd no ramo das sub-gigantes.
Sua luminosidade continua aumentando a medida que se aproxima do ramo das gigantes ver-

melhas (fase 9). As linhas em diagonal permitem acompanhar as mudangas do tamanho da
estrela.

A Figure 9.7 compara os tamanhos relativos de uma estrela do tipo solar G com aquele
de sua fase de gigante vermelha. Também indica as fases pelas quais a estrela evoluird. A
gigante vermelha é enorme: seu raio é da ordem do tamanho da érbita do planeta Mercirio.
FEm contraste, seu nicleo de hélio é surpreendentemente pequeno e aproximadamente igual a
milésima parte do tamanho da estrela comparédvel a poucas vezes o da Terra.

Ciclo de vida do Sol

Aquecimento Gigante MNebuloza

gradual vermelha planetaria
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Figura 9.7: Fases da evolugao de uma estrela de 1M, desde sua formacao até seus estigios mais
avancados.

A densidade no centro de um gigante vermelha é enorme. A diminui¢do continuada de seu
niicleo compactou o gas hélio de modo que sua densidade tornou-se aproximadamente 108kg/m3,
diferente dos 103kg/m? de suas camadas externas, dos 5000kg/m?> representativa da densidade
média da Terra, e dos 150.000kg/m? do niicleo do Sol. Cerca de 25% da massa total da estrela
esta em seu nucleo que agora é do tamanho de um planeta.

A gigante vermelha mais famoso que pode ser vista o olho nu é a estrela Betelgeuse da
constelagdo de Orion (Figura 5.5). Apesar de se localizar a aproximadamente 150pe, sua lu-
minosidade da ordem de 10* vezes a do Sol é grande o suficiente o que a faz uma das mais
brilhantes estrelas do céu.
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9.5 Fusao de hélio

Se o estado de desequilibrio de uma gigante vermelha continuasse, seu ntcleo colapsaria e o
resto da estrela vaguearia lentamente pelo espago. Porém, este encolhe (o nicleo) e expande (as
camadas externas) simultaneos nao pode continuar indefinidamente. Cerca de cem milhoes de
anos depois de uma estrela de uma massa solar deixar a seqiiéncia principal o hélio comeca a
queimar no nticleo. Neste tempo a densidade central subiu aproximadamente para 10%kg/m? |
a temperatura alcancou o valor de 103K, condicdes necessarias para fundir o hélio em carbono.

Para estrelas comparveis em massa com o Sol, hd uma complicacao adicional maior quando a
fus@o do hélio se inicia. Devido as altas densidades encontradas no nicleo, o gas encontra-se em
um estado cujas propriedades sao governadas pelas leis da mecanica quantica ao invés daquelas
que governam a fisica classica. Até agora, nds nos preocupamos principalmente com os nicleos
que compodem potencialmente toda a massa da estrela e que participam das reagoes que geram
sua energia (os prétons). Porém, a estrela é formada por outras particulas, como os elétrons, que
foram arrancados de seus correspondentes nicleos pelas altas temperaturas reinantes, e que em
grandes quantidades reinam no interior estelar. Nesta fase, estes elétrons tém um papel critico
determinando a evolugao da estrela.

Devido as condigGes reinantes no nicleo da estrela, as regras da mecénica quantica proibem
que os elétrons estejam agrupados (bastante juntos). Nés podemos imaginar elétrons como
esferas minusculas e rigidas que podem ser aglomerados facilmente até o ponto de contato,
mas que se torna virtualmente incompressivel depois disso. Nesse estagio, a press” ao gerada
no nucleo que resiste a forca de gravidade é formada quase que completamente por elétrons
firmemente ligados. Assim que esta pressao for revertida em uma pressao térmica “normal”,
este fato tem como consequéncia o inicio da queima do hélio.
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Figura 9.8: O aumento de luminosidade da estrela termina com o “flash”do hélio. A estrela
estabiliza em outro estdgio, no ramo horizontal.

Em uma estrela suportada pela pressao térmica, o aumento da temperatura produzida pelo
inicio da fusao do hélio conduz a um aumento da pressao. O gds entao se expande e esfria,
reduzindo a taxa de fusao restabelecendo o equilibrio. No nticleo de uma gigante vermelha
de uma massa solar a alta pressao suportada pelos elétrons é independente da temperatura.
Quando a fusdo comeca e a temperatura aumenta, ndo hd nenhuma expansao correspondente da
pressao do gas, nenhuma diminuicao da temperatura, nem o nucleo se estabiliza. Ao invés disso,
o nucleo esta impossibilitado de responder rapidamente as modificagao das condicOes internas.
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A pressao permanece mais ou menos inalterada com o aumento da taxas de reagdo nuclear e a
temperatura sobe rapidamente a caminho de uma explosao chamada de “flash”do hélio.

Por algumas horas, o hélio queima rapidamente, como uma bomba descontrolada. Eventu-
almente, a grande quantidade de energia gerada neste periodo pela rapida fusao, eventualmente
aquece o nucleo de modo a restabelecer o dominio da pressao térmica normal. Finalmente capaz
reagir a energia gerada no ntcleo pela queima do hélio, este se expande, sua densidade cai, e
o equilibrio é restabelecido entre a gravidade e a press” ao e o gas retorna ao equilibrio inicial.
O nucleo, agora estavel, comega transformar o hélio em carbono a uma temperatura superior a
108K.

Com o “flash”do hélio termina a ascensao da estrela no ramo das gigantes vermelhas no
diagrama H-R conforme visto na Figura 9.6. Contudo apesar da explosao do hélio no nicleo,
este evento nao provoca o aumento da luminosidade da estrela. Pelo contrario, o “flash”do hélio
produz um rearranjo no nucleo que em ultima instancia resulta em uma redugao na producao
de energia. No diagrama H-R, a estrela salta para uma fase mais estavel, na qual o hélio queima
continuamente no nrcleo.

Nessa fase, nossa estrela estabiliza a queima do hélio no seu ntucleo e a do hidrogénio nas
camadas mais proximas dessa regiao central. Nossa estrela agora se localiza em uma regiao
do diagrama de H-R conhecida como o ramo horizontal, a queima do hélio persiste por algum
tempo antes de retomar sua jornada evolutiva. Como indica a Figura 9.8, nesta fase a tempe-
ratura superficial da estrela é mais alta daquela que ela tinha no ramo das gigantes vermelhas,
considerando que sua luminosidade é consideravelmente menor quando da fase do “flash”de
hélio. Todos estes ajustes, referentes as propriedades da estrela, acontecem em aproximada-
mente 100.000 anos.

9.6 Nucleo de Carbono

As reacoes nucleares se processam a taxas que aumentam muito rapidamente com a temperatura.
Para temperaturas extremamente altas que reinam no nicleo de uma estrela do ramo horizontal,
o hélio nao dura muito tempo - ndo mais do que algumas dezenas de milhoes de anos apds o
“flash”inicial.
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Figura 9.9: Alguns milhdes de anos depois do inicio da queima do hélio (fase 9), carbono
inerte acumula-se no ntcleo interno da estrela. Em camadas superiores estao ainda quieimando
hidrogénio e hélio. A estrela com ntcleo de carbono reentra na regiao de gigante vermelha pela
segunda vez (fase 11).
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Com a fusao do hélio em carbono, um novo ntcleo de cinzas de carbono se forma e um
fenomeno semelhante ao anterior correspondente a formacao da cinza de hélio acontece. Com o
consumo do hélio na regiao central do nicleo, eventualmente sua fusdo cessa. Em compensacao,
o nucleo de carbono inerte diminuiu e as temperaturas comecam a aumentar e ser transferida
para as camadas superiores causando um aumento nas taxas de fusao do hélio e do hidrogénio.
A estrela que contém em seu nicleo cinzas de carbono estd cercada por uma camada de hélio,
que por sua vez estd revestido por uma de hidrogénio em fusao (Figura 9.9). O envelope externo
dessas camadas inerte que cercam o ntcleo se expande como na primeira fase de gigante vermelha,
até que alcance a fase de super gigante.

As taxas de fusdo no centro da estrela sado muito mais importantes do que aquelas havidas
durante sua segunda passagem pela regiao das gigantes vermelhas, e seu raio e sua luminosidade
aumentam para valores até maiores do que aqueles alcancados na primeira vez. Nossa estrela é
agora uma supergigante vermelha. Seu niicleo de carbono continua encolhendo condicionando a
queima do hidrogénio e do hélio nas camadas externas com temperaturas e luminosidades cada
vez mais altas.

A tabela 9.6 resume as fases mais importantes pelas quais nossa estrela de uma massa solar
evolui. Nessa tabela foram juntadas as fases iniciais correspondentes a formacao da estrela para
que se tenha uma visao geral da evolucao desde a sua formacao. Os numeros especificados na
coluna denominada Fase correspondem as fases evolutivas representadas por todo o texto.

Tabela 9.6. Fases evolutivas de uma estrela (1 Mg)

Duragdo  Temperatura Temperatura Densidade

na Etapa Central Superficial Central Diametro
Etapa (anos) (K) (K) part/m3 (km) Objeto

1 2x10° 10! 10° 109 10 ntvens interestelar

2 3x10? 102 10 102 102 fragmentacio

3 10° 104 102 1018 109 nivens

4 106 106 3x103 10% 108 protoestrela

5 107 5x106 4x103 1028 107 protoestrela

6 3x107 107 45x10? 1031 2x10°  estrela

7 1010 15x106 6x103 1032 1.5x10% sequéncia

kg/m3 Rg

8  10% 5x107 4x10° 107 3 sub-gigante

9 10° 108 4x103 108 100 “flash” hélio
10 5x107 2x108 5x103 107 10 Ramo horizontal
11 10* 2,5x10% 4x103 108 500  Supergigante vermelha
12 3x103 10-17 103 nebulosa planetdria
13 108 5x10% 1010 0,01  and branca
14 ~0 ~0 1010 0,01  ana negra

Todos os diagramas H-R e os caminhos evolutivos aqui apresentados sao tedricos e construidos
baseados em modelos computacionais. Antes de continuar nossos estudos sobre a evolugao este-
lar, vamos tragar um paralelo entre a teoria e a observacao. A Figure 9.10 mostra um diagrama
H-R tracado com dados observacionais obtidos do aglomerado globular M3. A semelhanca entre
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teoria e observacao é bastante boa - em cada fase evolutiva vé-se que os modelos tedricos sao
consistentes com a observacgao.

12 M3 (NGC 5272) .
7400 estrelas i

Figura 9.10: Diferentes fases evolutivas de uma estrela sao vistos no diagrama H-R acima que
caracteriza o aglomerado globular M3.

9.7 Nebulosa planetaria

Ao se mover da regido do ramo horizontal para o das supergigantes o envelope de nossa estrela
aumentou enquanto que seu nicleo, agora relativamente frio para as proximas etapas de fusao,
continua se contraindo. Se a temperatura central pudesse permanecer alta o suficiente para a
fusdo do carbono, elementos mais pesados seriam sintetizados, e a energia assim gerada pode-
ria suportar a estrela restabelecendo, durante um tempo, o equilibrio entre gravidade e calor
(pressao). Para estrelas de uma massa solar, porém, isso nao acontece. A temperatura nao
alcancard os aproximados 600 milhdes de Kelvin necessaria para que novas reagdes ocorram.
Nossa supergigante vermelha estd agora muito perto do fim de sua vida de fusao nuclear.

Antes que o nucleo de carbono possa atingir as altas temperaturas necessarias para a ignicao
do carbono, sua densidade alcancard um valor muito além daquele que o nicleo possa susten-
tar. A aproximados 10'°kg/m3, os elétrons no nicleo submetidos a altas pressoes nio mais se
contraem estabilizando a temperatura.

A densidade do nicleo nesta fase é extremamente alta. Um centimetro ctibico de matéria
pesaria 1000kg na Terra - uma tonelada de matéria caberia em um volume correspondente ao
tamanho de um grao de bico. Apesar da extrema compressdo que estd sujeito o ntcleo, a
temperatura central é de aproximadamente 300 milhdes de Kelvin. ColisGes entre as particulas
no nucleo nao sao nem freqlientes nem tao pouco violentas o suficiente para provocar a fusao
do carbono. Cessa a producao de energia no centro da estrela uma vez que o carbono tenha se
formado.

O nucleo de carbono, para todos os efeitos praticos, estd inerte. As camadas externas conti-
nuam queimando hélio e hidrogénio, e, como cada vez mais o nicleo aproxima-se do final, a fusao
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aumenta de intensidade. Enquanto isso, o envelope continua se expandindo e esfriando. Even-
tualmente, devido ao aumentando da radiacao interna essa energia provoca uma recombinac¢ao
dos elétrons e prétons gerando uma instabilidade no envelope que é lancado para o espago a
uma velocidade de algumas dezenas de quilometros por segundo.

O resultado desse processo é um objeto bastante incomum. Essa estrela possui duas partes
distintas e que caracteriza a préxima fase de sua evolucao. O centro é formado por um ntcleo
pequeno de cinzas de carbono. Quente e denso, as camadas externas desse carogo ainda fundem
hélio. Bem além dessa regiao central hd uma espécie de envoltério de matéria fria e pouco
densa - o envelope ejetado - do tamanho aproximado do nosso sistema solar. Um tal objeto é
denominado de nebulosa planetdria (Figura 9.11).

ik
niclea envelope em

expansio

Figura 9.11: A nebulosa planetaria é um objeto com um pequeno e denso ntcleo envolvido por
um envelope extenso de matéria. Na parte direita da figura temos as panetarias Eskimo e a
NGC2440, enquanto na parte superior a direita “Ring”. O esquema na parte de baixo explica o
porque vemos esses objetos como se fossem um anel.

O termo planetaria é empregado sem que tenha alguma associagao com planetas. Na ver-
dade o nome originou-se no século dezoito quando as observagoes realizadas com telescopios de
baixa resolucao mostravam estes objetos como um disco circular & semelhanca de um sistema
planetario.

O anel de uma nebulosa planetiria é na realidade uma envoltéria tridimensional de géas
morno, que cerca um objeto compacto central. Sua forma de um halo é iluséria. Essa concha
envolve todo o objeto central que o expeliu, entretanto nés sé podemos ver os limbos de matéria
que ali acumulada emite na nossa direcao.

A nebulosa planetaria continua se expandindo tornando-se mais difusa e fria. Espalhando-
se pelo meio interestelar enriquecendo-o com elementos mais pesados, como o hélio e carbono,
dragados das partes mais profundas da estrela resultado de sua evolucao.
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9.8 Anas brancas

O nicleo de carbono (estrela central), resto estelar encontrado no centro da nebulosa planetéria,
continua evoluindo. Escondido pela atmosfera da gigante vermelha, essa estrela fica visivel
quando o envelope se afasta. Ela tem o tamanho aproximado da Terra, com uma massa da
ordem da metade da do Sol. Brilha devido ao calor armazenado ja que seu niicleo nao apresenta
nenhuma atividade. Sua superficie apresenta uma baixa temperatura e devido a seu tamanho
¢é dificil de observa-la. Seu tamanho e sua temperatura caracterizam, por analogia, seu nome
- ana branca. O caminho aproximado seguido pela estrela no diagrama de H-R é mostrado na
Figura 9.12.
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Figura 9.12: A passagem de uma estrela do ramo horizontal (fase 10) para a fase ana branca
(fase 13) cria um caminho evolutivo através do diagrama H-R.

Nem todas anas brancas sao vistas com o nicleo de uma nebulosa planetaria. Centenas
desses objetos foram descobertos e se mostram sem a envoltéria caracteristica que as tornou
por muito tempo invisiveis. A Figure 9.13 mostra uma ana branca, Sirius B, que pode ser

Figura 9.13: Sirius B e A. A primeira aparece muito mais brilhante nesta figura por ser uma
tomada em Raio-X. Na verdade a estrela a direita é a estrela mais brilhante do céu.

vista por estar particularmente perto de Terra; é a companheira mais fraca do sistema bindrio
cuja companheira a Sirius A é mais brilhante. Com mais de uma massa solar e um volume
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correspondente ao tamanho da Terra, a Sirius B tem a densidade um milhao de vezes maior do
que qualquer objeto do sistema solar, e sua massa, maior do que para os padroes usuais de uma
ana branca, leva-nos a acreditar tratar-se do produto evolutivo de uma estrela de 4 massas solar.
Uma vez que a estrela se torna uma ana branca, sua trajetéria evolutiva estd terminada.
Continua esfriando e perdendo luminosidade com o tempo seguindo uma trajetéria em fungao
da temperatura como uma ana primeiro denominada branca, depois amarela, vermelha para
finalmente chegar ao estdgio de uma ana preta, fria e densa (A morte de uma estrela).

9.9 Novas

Em alguns casos, a fase de ana branca nao representa o fim para uma estrela do tipo solar.
Em determinadas circunstancias, é possivel que uma ana branca se torna uma explosiva, ativa
e altamente luminosa: uma Nova. A palavra Nova com o mesmo significado em latim, denota
o fato dessas estrelas aparecerem de repente no céu como uma recém nascida. Os astronomos
reconhecem agora que uma nova ¢ o que nés vemos quando uma ana branca sofre uma explosao
violenta em sua superficie o que resulta um aumento tempordrio de sua luminosidade. As
figuras 9.14(a) e (b) ilustram o aparecimento de uma nova tipica que dura trés dias. A figura
9.14(c) mostra como varia sua luminosidade ao longo do tempo enfraquecendo lentamente para
restabelecer sua normalidade depois de alguns meses. Na média, sao observadas dois ou trés
novas por ano.
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Figura 9.14: Nova Herculis 1934 em (A) margo de 1935 e (B) em maio do mesmo ano, apés sua
luminosidade ter aumentado de um fator 60.000. (C) Curva de luz de uma Nova tipica.

O que poderia causar uma tal explosdo em uma estrela morta e, portanto pouco luminosa?
A energia envolvida neste processo estd longe de ser considerado por uma atividade intrinseca
de sua superficie, pois como nés ha pouco vimos, nao existe mais nenhuma atividade nuclear
na estrela. A resposta para esta deve ser procurada nos arredores da estrela. Se a ana branca
estd isolada, entao ela se esfriard tornado-se uma ana preta. Porém, se ela fizer parte de um
sistema bindrio no qual a outra estrela é da seqiiéncia principal ou uma gigante, abre-se uma
nova possibilidade.

Se a distancia entre a ana e a companheira é pequena o suficiente para que o campo gravi-
tacional da ana possa dragar material - hidrogénio e hélio - da superficie da companheira, como
mostra a figura 9.15, entao a evolugao do sistema bindrio terd um outro fim. Com a transferéncia
esse gas tornar-se-4 quente e denso e se eventualmente sua temperatura chegar ao valor de 107K,



142 N.V . Leister

o hidrogénio funde em hélio rapidamente. Este processo gera uma quantidade de energia (“fla-
res”) que aumenta durante um tempo sua luminosidade e que depois de algum tempo diminui
quando o combustivel se exaurir. Se o evento for suficientemente energético poderemos vé-lo da
Terra como o aparecimento de uma nova estrela.
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Figura 9.15: Ana branca em sistema bindrio. Seu campo gravitacional pode captar matéria da
superficie da companheira. O material nao cai diretamente na superficie da ana, mas forma um
disco chamado de acrescao de gas de forma espiral que lentamente é depositado na estrela ana.

Devido a rotacao da binéria, o material, que deixa a companheira, nao cai diretamente sobre
o ana branca. Essa matéria é capturada pela ana branca de um disco circular plano chamado
de disco de acrescao. A matéria que constitui a parte interna do disco de acrescao é aos poucos
atraida pela ana que devido a temperatura da estrela aquece emitindo radiagao no visivel, no
ultravioleta e até mesmo raios-X. Freqlientemente, o disco excede em brilho ao da ana branca
sendo a principal fonte da luz emitida pelas explosoes das novas.

Uma vez todo o processo terminado a bindria retoma sua normalidade, mas o processo de
transferéncia de massa pode recomecar. Astronomos conhecem muitas novas reincidentes que
foram observadas vérias vezes no periodo de algumas décadas.
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