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“motivation is [...] more important [...] than inate dly”

“Iit takes [...] a decade of heavy labor to master dieyd”

(Scientific American, August 2006)
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Acrénimos

1D/2D/3D — Uma/duas/trés dimensao(0es)

A&A — Astronomy & Astrophysics (revista)

AGN — Nucleo Galactico Activo

BLR — Broad Line Region (Regido de Emisséo de Riteagas)
BN — Buraco Negro

CCD - Charge Coupled Device

CMB - Ruido Cosmico de Fundo

CME - Coronal Mass Ejection

ESO — Observatério Europeu do Sul

HI — Hidrogénio neutro

HIlI — Hidrogénio ionizado

HR (H-R) — Hertzsprung-Russell (diagrama)

HST — Hubble Space Telescope

IAU — International Astronomical Union

IR/IV — Infra-red/Infra-vermelho

ISM — Meio interestelar

NLR — Narrow Line Region (Regido de Emissao de &idestreitas)
PNC (PSC) — Pélo Norte (Sul) Celeste

PNE (PSE) — Pdlo Norte (Sul) da Ecliptica

proplyd — Disco proto-planetario

Sy — Seyfert (AGN)

UV - Ultravioleta

VLT — Very Large Telescope

XMM-Newton — X-ray Multi-Mirror mission (-Newton)
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Unidades e constantes

Parsec pc= 3.26 anos-luz 3.09 x 16°m
Unidade Astronémica UA = 1.50 x 16" m
Jansky= Jy= 10%° W/m?/Hz

Angstrom= A = 10'%m

Nanémetro= nm= 10° m

Micron= pm= 10° m

Polegada 1” = 2.54 cm

Pé=1"=30.48 cm

1° =60 = 60" (sistema sexagesimal — grau, mimgarco, segundo de arco)

Velocidade da luz c= 300 x 16 km/s
Luminosidade solar L = 3.86 x 16°W

Massa solae M _ = 2.0 x 16°kg

Raio sola= R = 6.96 x 16 m

Raio da Terr& Rr = 6.37 x 16 m

Constante gravitacional G = 6.67 x 10" N n? kg

Carga elementar e~ 1.60 x 10°C

Electrdo-vole eV=1.60 x 10°J

Massa do eletrd® me= 9.11 x 16" kg

Massa do protrde mp= 1.67 x 1’ kg

Constante de Planekh= 6.63 x 10 J s

Constante de Boltzmarnk = 1.38 x 1G° J/K

Constante de Stefan-Boltzmaaw = 5.64 x 10 W m* K™
Constante de permeabilidade magnétiga = 1.26 x 10 Tm/ A

! A notagéo cientifica escreve, por exemplo, 1000000= 16, de forma a compactar grandes nimeros.
Estes abundam na Astronomia...
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“...all observation must be for or against some viewf it is to be of any service!”

Charles Darwin

IMAGES 3416,8457.9475,3480,3401,3496,9500  ~

Isto (j&) ndo é Astronomia (nem Ciéncia): uma araélg de observacoes
“ao calha”, olhar para estas e comentar... De factpje em dia as
propostas de observacaws melhores telescopios do mundo sdo muito
dificeis de aceitar pois tém de conter boas indiescpara a efetivacao de
ciéncia de topo mundial, que implica uma extensk@oracéo e discussao

de todos os resultados obtidos (imagens e nao so).
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O que é a Astronomia?

E a mais antiga das Ciéncias (derivou da antiquéssgistrologia).

E uma Ciéncia multidisciplinar por exceléncia, coma pequena percentagem de
“linguagem propria”. De facto, embora consista, @3, em Astrofisica, tem ainda
(disciplina com que se relaciona a direita):

Astronomia do Sistema Solar e Astrogeologia
Planetaria Astrobiologia

Astronomia Estelar e Galactica Astroquimica

Astronomia Instrumental Engenharia

Astronomia de Posi¢ao Referenciais/Geodesia

Astroarqueologia Histoéria
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Figura 1.1 — O movimento aparente das estrelas no Hemidhoite da Terra faz-se em torno do Pélo
Norte Celeste (PNC), do qual a Estrela Polar sergrecdoem préxima. A altura angular daquele em
relacédo ao horizonte da-nos a latitude do lugar.

1 — Introducao

1.1 Sistemas de coordenadas e tempo

Devido ao movimento de rotacdo da Terra, todos stsos do Universo tém
movimentosaparentescirculares em torno do prolongamento do eixo $tree(que
passa nos polos). Sabemos que é assim pelo Sehfajeste ter nascimento e ocaso) e
também pelas estrelas. Longas exposi¢cdes fotogsaficturnas tornam este movimento

bem evidente (Figura 1.1).

Definimos, entdo, &sfera celesteom raio arbitrario e onde se encontram todos 0s
astros. Na intersecao do eixo de rotacdo da Temaacesfera celeste temos o poélo sul
celeste (PSC) e o pdlo norte celeste (PNC); esitealkestd muito proximo da famosa
Estrela Polar. O equador celeste € o0 conjuntodizstos pontos a mesma distancia dos
PNC e PSC: diz-se umaircunferéncia maximagpor ser um diametro da esfera.
Finalmente, definimos omeridianos a infinidade de semi-circunferéncias maximas
perpendiculares ao equador, logo, comecando/acalrenBNC e PSC. Todos os astros
se deslocam sobre circulos menores, paralelosusalerceleste (Figura 1.2).
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60"

Meridiano

A1diano

PsC

Figura 1.2 — Naesfera celestale raio arbitrario, imaginam-se todos os astiasintersecéo do eixo de
rotacdo da Terra com esta temos 0 PSC e o PNC. @&l@qaoeleste é o conjunto de todos os pontos a
mesma distancia dos PNC e PSC: diz-se aintainferéncia maximaor ser um didmetro da esfera. Os
meridianossdo a infinidade de semi-circunferéncias maximapendiculares ao equador. Todos 0s
astros se deslocam sobre circulos menores, paabmoequador celeste. Todos estes elementos
constituem o sistema de coordenagigsatorial local

Este é o sistema de coordenadgsatorial local As suas duas coordenadas, ja que o
sistema é bidimensional (mas nao-euclideano: éiesféao cangulo horario(H) e a
declinacao(d). O primeiro é medido a partir aoeridiano do lugafque passa no ponto
cardeal sul) e vai de Oh a 24h. A segunda vai 0¢a9-90°, valendo 0° sobre o equador

celeste (Figura 1.3).

Usando o mesmo raciocinio, mas agora concentraosioxo observador, definimos o
sistema de coordenadasrizontal local Este contém dorizontecomo circunferéncia
méaxima principal (que define o sistema) eémite(ponto mais alto no céu) enadir
como “polos”. A infinidade de semi-circunferénciasiximas que S&0 ortogonais ao
horizonte chamam-seerticais sendo que wertical do lugaré o vertical que passa no
ponto cardeal sul. As duas coordenadas s@#mute(AZ) e aaltura (h). O primeiro
medido a partir do ponto cardeal sul e vai de BB@ (pelo oeste). A segunda vai de
-90° a +90°, sendo que alturas negativas ndo stas\pelo observador (estdo abaixo do
horizonte), a ndo ser que o mesmo suba a uma nhant#dn definicAo dos pontos
cardeais depende do sistema equatorial local,g@qonto cardeal sul vai estar sobre o

meridiano do lugar e o vertical do lugar (Figurd)l1.
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PNC Meridiano

Z Vertical do lugar

do lugar

Equador

Figura 1.3— A esquerda, o sistema horizontal local, defiidm horizonte (plano principal) com “p6lo”

0 zénite (Z). Apresentam-se, ainda, os quatro gocaodeais (norte, sul, oeste e este), sobre pamoe

e a definicdo das coordenadas azimute (AZ) e alypara um qualquer objeto astronémico. A direita,
sistema equatorial local, com o equador para pteimzipal, o PNC e a definicdo das duas coordenadas
angulo horario (H) e declinagédd){ o primeiro dependendo da localizacdo do pontdezd Sul (ver
texto).

Na PSC

Figura 1.4 — Os sistemas da Figura 1.3 relacionam-se pétadatdo lugar, ja que essa corresponde a
altura do PNC ou PSC (conforme a latitude € nodesol, respetivamente). Um qualquer astro
(assinalado) tem as coordenadas (AZ,h) @)(Htonforme o sistema escolhido (passa-se um aedic

um meridiano pelo astro para obter as primeiraasosegundas, respetivamente). E possivel converter d
umas a outras, gracas a trigonometria esférica.

Mas os dois sistemas foram, de facto, criados fuen@onarem juntos. Desde tempos
anteriores aos Descobrimentos portugueses quebse gae a Estrela Polar era um
excelente indicador da latitude do lugar. Isto perq sua altura é quase exactamente
idéntica aquela, pela sua proximidade ao PNC (kidut). Basta, entédo, a latitude do

lugar para definirmos o angulo entre os dois siatefRigura 1.4).
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Tabela 1.1- As diferengas entre o “plano 2D” e a “esfera 2D”

caracteristica plano 2D esfera 2D

dois pontos quaisquer definem uma e uma s6 reta circunferéncia maxima

comprimento do arco de

comprimento do segmento de | . . s
circunferéncia méaxima que

distancia mais curta entre dois pontos
reta que os une

0S une
quatro percursos consecutivos formando um . nao terminam no mesmo
A . terminam no mesmo ponto
angulo reto a direita entre cada par ponto

180° < angulo < 540°
soma dos angulos internos de um triangulo 180° (podemos ter trés angulos
internos retos)

Figura 1.5 — O triangulo esférico tem trés lados a, b, ¢ queespondem a arcos de circunferéncia
maxima (centrados no centro da Esfera Celeste, smda Astronomia) que definem os angulos A, B e
C. Usamos a mesma letra para o lado e angulo gpaastpaplicacdo da regra dos cossenos esfériens (v
texto).

Ora, podemos passar de um sistema ao outro redoregrigonometria esféricaPara
tal, € necessario aprender alguns conceitos basfcossfera tem, de facto, uma
superficie bidimensional onde definimos ambos osregpade coordenadas
(Horizontais/Equatoriais locais). Mas as nog¢oededésspaco 2D” sao bem diferentes
das do plano 2D (euclideano). Na Tabela 1.1 sraetos as diferencas.

Quanto a trigonometria esférica, embora existamasdbrmulas, por ser suficiente para
a resolucéo de todos os problemas em Astronomiawyarilizar apenas eegra dos

cossenos esféricgbigura 1.5):

cos (c) = cos (a) cos (b) + sen (a) sen (b) cos (C)

Esta da-nos trés equacdes independentes (umagmadacio do triangulo esférico) o
que quer dizer que, das seis incognitas de umgtrlénesférico (trés lados e trés

angulos), trés podem ser desconhecidas.
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No caso particular da Astronomia, o triangulo ddfinpelos dois pontos de intersecéo
de dois meridianos/verticais com o Equador/Horieanum polo/zénite (ou nadir), por
ter dois dos angulos internos retos (nos pontastdesecéo) e dois dos lados também
(pélo—Equador ou zénite/nadiHorizonte), leva ao seguinte resultado para o iterce

lado/angulo (&), por aplicacdo da regra dos cossenos esféricos:
cos (a) = cos 90° cos 90° + sen 90° sen 90°@ps O + cos @)
cos (a) = cos )

a=a

uma vez que temos de ter a > 0, por construgao.

E chegou a hora de falarmos num tempo, relaciomado uma das motivacdes da
utilizacdo do sistema equatorial local e do andwcario (que € dado em horas): o
tempoque uma estrela est4 acima do horizoétexactamente igual ao angulo horario
descrito pela mesma entre os meridianos do seum&#o (h=0° e do seu ocaso
(h=0°).

Chegou também a hora de mencionarmos um problensiéstiona equatorial local: é
gue apenas uma das coordenada® (sempre fixa. A outra (H) muda constantemente
em ciclos de 24 horas com o0 movimento aparenteedpetivo astro. A solucdo foi
definir uma outra origem para este sistema (o peatoaly) que ndo muda ao longo do
tempo. Assim, definimos uma nova coordenada (agcergta —-0) e 0 novo sistema,

chamadcequatorial celest@, finalmente “imutavel” e fixo em relagcdo ao Ustiso.

Mas de onde surgiu este misterioso ponto vernat@sfiosta é bastante simples. Mas
para tal temos de nos concentrar noutro movimepaoeate do Sol: aquele que faz ao
longo do ano, devido ao movimento de translacaolel@a. O movimento anual
aparente do Sol descrevedipticg que vai servir de circulo maximo principal pana u
novo sistema de coordenadas@ipticd. Claro que temos o PNE e PSE. Ainda, que a
ecliptica faz um angulo de 23.5° com o0 equadorst®lgd que € esta a inclinacdo do
eixo de rotacdo da Terra em relacdo a sua Orbifgor@ vernal € um dos dois pontos
de interseccédo da ecliptica com o equador celestaguele onde o Sol se encontra no

equinécio de Primavera (Figura 1.6).
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Figura 1.6 — O sistema de coordenadgipticotem por plano principal eclipticaque faz um angulo de

€ = 23.5° com o Equador Celeste. Os dois pontostdese¢do deste e da ecliptica g&ponto vernal) e

=. Aquele define a origem do sistema de coordenadaatoriais celestes,0). Apresentam-se estas
coordenadas para um astro qualquer, bem como adecmmlas no sistema equatorial localojHO
angulo horéario do ponto vernal &empo sideral loca{a+H). A direita, a azul, indica-se o percurso do
Sol em 24h nos equinécios (coincide no Equadorps solsticios de Verdo (o mais alto) e Inverno (o
mais baixo).

Uma famosa definicdo € a tlempo sideral locafo angulo horario do ponto vernal):

TS.L. =a+H

Ora, odia sideral € medido entre duas passagens sucessivas do yemal no
meridiano do lugar. Do mesmo modo,d@ solar € medido entre duas passagens

sucessivas do Sol nesse mesmo meridiano. Masfsdiendes! Porqué?

... devido a translacdo e rotacdo da Terra! De famto,relacdo as estrelas, a Terra
completa uma rotagdo num temipderior ao medido em relagdo ao Sol: esse € o dia
sideral. O angulo extra que a Terra tem de fazer gaalinhar com o Sol (Figura 1.7) é

dado por:
360°/ 365~1°

A diferenca, em tempo, entre os dois dias é dada po

24 x 60min ------ 360°

Assim, aproximadamente, a diferenca € de quatrotesn Mais exactamente, de facto,

o dia sideral tem de duracé&o 23h56m4.1s.
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Figura 1.7 — Depois da Terra completar uma rotagdo (sidegal}l para 2, um observador sobre aquela
néo veria o Sol no mesmo local. Para tal acontéoeide passar mais cerca de quatro minutos (23para
uma vez que a Terra se movimentou na sua Orbitatamnto.

1.2 As grandezas em Astronomia

A estranha escala dgsandezasomecou com a classificacao, por parte dos greigos,
todas as estrelas visiveis no céu (ou melhor, noisfério Norte) em seis categorias de
brilho aparente 12, 22, 32, 423 52 ¢ 62. Como sdo categoriasdéenp 0os nimeros mais
altos correspondem as estrelas menos brilhantesm &oobservacdo, a partir do
Renascimento (hoje estabelecido como padréo), mjue @s extremos da escala a razao
de brilho € de cerca de cem vezes, tivemos tudm tpanar esta escala mais cientifica.
Em vez de brilhos, passamos a utilimafgrandeza aparente). Note-se qua ée razao

de brilhos (idéntica) entre cada duas ordens 38.g.4?), entdo temos:

axaxaxaxa=a=100=1C

pois para ir da 12 & 62 temos de multipliagror cinco vezes. Para resolver a equacdo
resultante em ordema apenas temos de recorrer a raiz qdideambos os lados da
equacao:

a=10"

Finalmente, obtemos unescala relativa em grandezasriagnitudesaparentesn dada

pela generalizacéo:
m, —mp =— 2.5 log (l/by)

%2 Que é 0 mesmo que elevar a 1/5.
% Porque ndo temos um zero na escala. Esse vaifsedd@ela estrela Vega.



18 Pedro Augusto et al.

Figura 1.8 — O campo centrado na estrela Polar (6°x6°) candiaacdo das grandezas aparentes de
vérias estrelas. Note-se que, embora a mais btdlremcampo, a grandeza da estrela Polar é dedgpen
2.0 magnitudes.

onde o séo os brilhos correspondentes aos objetosn magnituden. Veja-se que,
como tinha de ser, bate certo quando colocampsh e m = 6 (hb/b, = 100), a
definicdo que obtivemos do tempo dos gregos. Naur&igl.8 apresentamos as
magnitudes das 11 estrelas mais brilhantes num carom 6° de lado centrado na

Estrela Polar. Além disso, temos:
m (Vega) = 0.000
m (Sirius) = - 1.5
m (Sol) = -27
m (Lua) > -13
m (Vénus) > -4
mim (0lho) = +6.5
Mim (HST) = +31

gue merecem alguma descricdo. Vega estabelec® dae&scala de magnitudes, mas a
estrela mais brilhante do céu noturno é Siriuscgrastelacdo de Orion). Por ser mais
brilhante que Vega tem um valor de magnitude nega€@laro que o Sol, também uma

estrela, € muitissimo mais brilhante que ambasisBortem um valor tdo baixo (o mais
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Light Curves of the Terrestrial Planets
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Figura 1.9 - A variagéo, ao longo do ano, da magnitude apaudws planetas do Sistema Solar. Os mais
préximos variam mais que os mais distantes, claro.

baixo de todos os objetos astronomicos, claro).uA Cheia pode chegar as -13 mag
mas como a Lua tem fases, a sua magnitude varigdémus e planetas em geral
acontece o0 mesmo (ver também Figura 1.9). Finabnempresentamos, para
comparacgao, a estrela mais fraca vista pelo olhwaho e a vista pelo HST: a diferenca

€ semelhante a que existe entre o Sol e Sirius!

Chegou a hora de focar uma questdo Obvia. Pafalg@mos em brilhos e magnitudes
aparentes Como conhecer as magnitudes e brilladsolutos (a estes chamamos

luminosidade que é uma poténcia)? De facto, sem sabermosténcies aos objetos,

nem sequer sabermos, por exemplo, se a estrelanidega 6.3 no topo da Figura 1.8 €,
de facto, menos brilhante que a Polar (como ap@rent, simplesmente, estad mais
longe que esta (até podendo ser mais brilhantd)stAncia &, realmente, um parametro
fundamental para que se faga Astrofisica e, infeizte, um dos mais dificeis de
determinar (ver Seccdo 6.4). Mas quando o conseguifazer, determinamos a

grandeza absoluta Mdos objetos. O “zero” da escala € estabelecido coma
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convencao: a distancia padrao de 10 pc (32.6 azdsgdmosn=M. Entao, a lista acima

fica agora:
M (Vega) =+ 0.6
M (Sirius) = +1.4
M (Sol) = +4.7
M (Lua) > +32
M (Vénus) > + 30

E vemos, assim, que Vega e Sirius estdo mais pgagd0O pc (uma vez qud>m). O
Sol também, como sabemos, nmasito mais perto (por isso a diferengam é ainda
maior). Quanto a Lua e Vénus... a 10pc a primeiras#&@, sequer, detetavel com o

HST enquanto o segundo o seria, mas muito dificitee

Ora, ha uma relacéo exatamente idéntica entre iadsidade I() e M a que existe entre

bem:

M;— M, =—2.5log (Li/L))

De facto, o brilhd é definido como a energia que nos chega de umelaepbr unidade
de tempo (poténcia) e unidade de &rea. Assim, asdarama propagacdo 3D-simétrica
de energia a partir de uma estrela, que tem umaafessférica aproximada, teremos de
dividir a poténcial pela area da superficie esférica com centro mal@st de raio a

distanciad entre esta e nds. Vem:

b=L/4xf

A diferencaM-m (a que se chammoddulo de distancjando nos da s6 uma ideia
qualitativa da distancia. De facto, conhecendoe m para o mesmo objeto,

determinamos a distancia por:
M—-m=5-5Ilog d(pc)

uma vez qué émp quando o objeto esta a 10 pc e podemos escrever
m,—m =-2.5log (Bb)

com (escolhemos a unidade que nos convém)
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b = L/ 4rd(pcy
b, = L / 477(10¥

poisL, claro, € a mesma. Substituindo:
m,—m =—2.5log (Bb) = — 2.5 log {[L / 47(10¥}/[ L / 4 rd(pc)]} =
= — 2.5 log [d(pc§/(10¥] = - 5 log [d(pc)] + 5 .

1.3 O Espetro Eletromagnético

A luz visivel é apenas uma pequena porcao do eseletiromagnético (Figura 1.10). O

estudo de qualquer objecto astronomico néo ficgptetm sem se conhecer informacao
sobre 0 mesmo em outras partes do espetro. (Emfetité, contudo, a atmosfera da

Terra blogueia a maioria da radiagdo. S6 o 6tiaw rddio chegam com facilidade,

havendo também algumas “janelas” no IV e micro-enfiégura 1.11). Dai s6 ha

relativamente poucos anos termos conquistado t@edpetro para a Astronomia (Figura
1.12).

Por definicdo, para um telescopio de diamBtm@ observar no comprimento de oida

Resolucaad/D /A Usep=1.22A/ D [rad]

onde o angulaxsep corresponde a minima separacdo que o telesecépaive sendo
dado enrad, radianos1i~ 3.1415 radianos correspondem a um angulo de 1806%a,

temos que:

Sensibilidade] D?

A atmosfera faz bem pior a Astronomia do que sismknte bloquear bandas: gera
efeitos perturbadores das observacfes. No castiaig tais efeitos produzem o disco
de “seeing”, efetivamente limitando a resolucdo dalsservacdes a 0.5-27,
independentemente do didametro do telescopio wtidiz@igura 1.13). Por exemplo,
para o caso do Keck | (D=10m), observando no Migive= 0.55um), vem para a

minima separagao detectaveld):

* Felizmente, sendo néo existiiamos, embora infleliponto de vista da Astronomia.
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Figura 1.10 — O espetro eletromagnético completo. A luz vis&v@penas uma pequena por¢cdo. Mais
energéticos (menor comprimento de onda) temos orbigs X e raioy. Do lado menos energético, o
IV, as microondas e o radio.
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Figura 1.11- O espetro eletromagnético e a transparénciaséénta da Terra ao mesmo. S0 o 6tico e o
radio atravessam toda esta com facilidade até érfécip. No IV e microondas ha algumas “janelas”,
especialmente visiveis em montanhas altas. Quantresiantes bandas... s6 do espaco! Em baixo
apresentam-se as energias em electrao-Volt. Vdréana Figura 1.10.
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Figura 1.12 — A sucessiva conquista do espetro eletromagnéége a ver com a transparéncia
atmosférica da Terra ao mesmo mas, também, com end#gimento tecnoldgico. Apds o (desde
sempre) visivel, o radio foi a primeira banda (angs 30 do séc.XX), seguindo-se, mais recentenmeste,

restantes, devido a utilizac@o de satélites.
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Figura 1.13- Os tipicos efeitos do “seeing” num telescopiquamo (em baixo) e num grande. Note-se
que ndo s6 a forma da estrela observada é constmtte alterada pelseeingcomo também a sua
posi¢do. Quando o telescdpio € grande a distorgéxém-se mas a alera¢édo da posi¢éo nao é tacanotori

1.22\/ D ~ 6.7 x1P rad ~ 0.013"

Para telescopios destes era particularmente prantaip que se perdia (em resolucao)
devido ao “seeing” (no exemplo, até 100 vezes pi®dr isso se inventou a técnica da
Otica adaptativa Esta compensa, em tempo real, os efeitos dorigeei o telescopio

recupera, quase totalmente, as suas espetacudpaasdades (Figuras 1.14 e 1.15).
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Figura 1.14— O sistema de implementacéo da 6tica adaptativielescopios: o “seeing” € medido em
tempo real e imediatamente compensado gracas apethe deformavel (reacdo de mili-segundos).

1.4 Telescopios e Detetores

1.4.1 — Telescopios

Longe vai o tempo em que o astronomo “classico’vaisa velhinho modelo de
telescopio refrator (no caso mais simples com apehes lentes). Hoje em dia o
telescopio refletor € o utilizado quase 100% damevegFiguras 1.16, 1.17 e 1.18).
Principais vantagens: o pouco peso relativo e dsténcia de aberracdes. Para serem
inaugurados em 2018 estédo verdadeiros monstrogegarpcao. O europeu Extremely
Large Telescope (E-ELT), com 42m de diametro, edendois americanos: ou o Giant

Magellan Telescope (24m), ou o Thirty-Meter Telgsc(B0m).

Entretanto, desde ha décadas que a Radio Astronamiiau em ag¢do, com 0S seus

Radio Telescopios, muitos bem diferentes de ursdéfgo otico (Figuras 1.19 a 1.22).
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Figura 1.15— Comparacado de imagens obtidas com o sistemtacdeadlaptativa ligado (figura da direita
em cima e do centro em baixo) e com o mesmo ddsligam cima temos uma estrela, em baixo a
esquerda e ao centro o asterdide Vesta. Em baikeitadpresenta-se uma imagem de um vulcdo em lo,
satélite de Japiter, impossivel de discernir dedigpe da Terra sem um sistema de 6tica adaptativa

Figura 1.16 — A esquerda, o telescopio de Yerkes, o maioat@frdo mundo (1m de didmetro). A
direita, um tipico telescopio refletor profissiof@krro Tololo 4m).
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Figura 1.17 — Dois concorrentes de peso: em cima, o europeu (MbTChile), considerado o melhor
(conjunto) telescépio do mundo: quatro telescopésietores de 8m de didmetro + varios de 2m. Em
baixo, o americano Keck (no Hawaii), com dois tedgsos refletores de 10m de diametro.

@

Southern Hemisphere

Figura 1.18 - O diametro dos espelhos dos maiores telescogiletores do mundo. Da antiga “classe
dos 4m” (fila de cima) j&4 estamos na “classe da®®". E, em breve, chegaremos a dos 30-40m...
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Figura 1.19— O maior radio telescépio do mundo (300m), encitae (Puerto Rico, EUA). A direita um
pormenor do disco parabdlico, de facto “furado”!sM#o ha problema, para os comprimentos de onda
em que se utiliza o mesmbd ¥ 3cm).

Figura 1.20— O maior radio telescopio amovivel do mundo (1Dnf) — Green Bank (Virginia, EUA)
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Figura 1.21— A esquerda, um classico da radio astronomia (d6udrell Bank, Inglaterra) e, a direita, o
radio telescopio de 32m de Cambridge (Inglaterra).

Figura 1.22 — Em cima: rede de dipolos BSA (Puschino, Russia); 70000rh de area efetiva. Em
baixo, uma rede de dipolos em forma parabdlica (M@Sistralia); 18000
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Figura 1.23— O funcionamento de um interferdmetro (neste G&s0).

Mas a principal revolugdo que a Radio Astrononoante, s6 em 2001 concretizada no
6tica® (VLT e Keck), foi a técnica da interferometria.ideia é colocar varios radio
telescopios a observar o mesmo objeto (a0 mesmgo)eencombinar o sinal (Figura
1.23). Na pratica, obtém-se o equivalente a umoré&elescopio com o didmetro da
distdncia maximaentre antenas (em termos de resolucdo, que nademnos de
sensibilidade — esta sera a soma das areas eféetigatelescopios intervenientes) —
Figuras 1.24 a 1.26.

Bem mais recente (com cerca de 40 anos) foi ooirgério da exploracdo do resto do
espetro eletromagnético: o Universo de raios Xyalesy, IV, UV, microondas. O

recurso aos satélites foi (e é) essencial (Figlzga 1.31).

®> Mesmo assim, s6 este ano se conseguiu combinaswoesso o sinal dos quatro grandes telescopios do
VLT.
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Figura 1.24 — O VLA, o interferémetro mais sensivel (e famoso) mundo. Tem flexibilidade o
suficiente para ter quatro comprimentos maximo8:4,,10 e 36 km.

Jodrell Bank Lovell

Darnhall Cambridge

Knockin Defford

Figura 1.25- O interferometro MERLIN (Inglaterra) tem um conmpeinto maximo de 230 km.
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i una Kea, HI

gin [dands

Figura 1.26 — O interferémetro VLBI é uma rede mundial que guotEVN (europeu, em baixo) e o
VLBA (americano, em cima) para obter uma resolugdiénfetro da Terra) e sensibilidade (muitas
antenas) maximas.

Figura 1.27 — Relevantes satélites para o estudo das micreofedpecialmente o ruido césmico de
fundo — ver Capitulo 7): da esquerda para a djrpita ordem cronolégica de lancamento, o COBE, o
WMAP e o Planck.
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{'\ = : : o A _' s HERSCHEL -
Figura 1.28— Relevantes satélites para o estudo do IV: daeedg para a direita, por ordem cronolégica
de langcamento, o IRAS, o Spitzer e o Herschel.

Figura 1.29 — Relevantes satélites para o estudo do UV: daeedqg para a direita, por ordem
cronolégica de lancamento, o IUE, o FUSE e o Galex.

1.4.2 — Detetores

No 6tico, j4 ha duas décadas qu€@D (Charge-coupled devifeveio substituir a

fotografia. De facto, uma CCD é 500 vezes maisigehgue a pelicula fotogréfica.
Consiste numa matriz de milhées de pixeis: cadaéuoma célula fotoelétrica que
transforma os fotdes de luz incidentes em eletriigs circuito elétrico. No chip, a

informacdo vai de pixel a pixel até ser lida porairouito especial (Figura 1.32).

Para as altas energias, de forma semelhante ao @iticla falamos em fotdes (e ndo em

radiacdo), pelo que o principio do sistema de detégo mesmo (Figura 1.33).

® A sua invencéo deu direito ao Prémio Nobel dac&isim 2009.
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Figura 1.30 — Relevantes satélites para o estudo dos rai@aXsquerda para a direita e de cima para
baixo, por ordem cronoldgica de lancamento, 0 ROSARASCA, o BeppoSax; o XMM-Newton e o
Chandra.

Figura 1.31 — Relevantes satélites para o estudo dos raiok esquerda para a direita, por ordem
cronoldgica de lancamento, 0 CGRO, o Swift e ograk

No radio, no entanto, j4 ndo se fala de fotdes simade radiacdo. Por isso, o tipo de
detetor € bem diferente. Agora temos “receiversg t§m como parte coletora (no foco
do radio telescépio) dois cones que transformanadsacdo incidente em corrente
elétrica, depois lida e convertida em imagem, condéoa zona do campo do radio
telescopio de onde vem mais ou menos intensidadedifecdo (Figura 1.34).
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Figura 1.32 — Uma CCD consiste num bloco hermético (acimacuersla) com uma entrada para o
telescopio. A luz incide num chip no interior (atmia esquerda), composto por milhdes de pixeis
(direita). Cada um destes deteta fotBes incidepéds desalojar de eletrdes que geram uma corrente
elétrica. O chip é lido em linhas de pixeis (coraadrglica no esquema) para produzir uma imagem.

Figura 1.33— Um calorimetro deteta fot6es incidentes devigeguenissimas diferencas de temperatura
gue sdo medidas. A direcao de cada fotdo é ajudeddo a um conjunto de detetores auxiliares (em
torno do calorimetro, que esta no centro) e dar@@enstrucdo do calorimetro em placas sobrepestas

em mosaico (no caso, de 3x3).
o !Tiil’" ;;;. .

Figura 1.34— Um “receiver” (neste caso para 1cm) deteta radiacdo a custa de cones que Agam
circuito elétrico (esquema a direita).
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Figura 1.35— Com um prisma todos os objetos observados agaream o seu espectro (de muito baixa
resolucdo; R ~100). E ndo é s6 no visivel, embeja esta banda a ilustrada aqui. A direita, um camp
estelar.

1.4.3 — Espetroscopia

Falamos em varias “bandas” do espetro eletromagnédig. Figura 1.10), radio, raios
X, etc., para as quais existem detetores espexifficoazéo de utilizar o nome “banda”
€ que podemos ainda, dentro de cada uma, dividgpetro em partes tdo pequenas
quanto a tecnologia (e o instrumento) o permitiacgs aespectrometrds Essa

capacidade é medida petsolucao espetrgladimensional) dada por:
R=A/4A.

Esta definicdo permite-nos, por exemplo, colocaa @imnteira entre &otometria(que
estudaremos em pormenor na Seccdo 1.5)espatroscopieem R = 100 (valores

menoresorrespondem a primeirangaioresa segunda).

O tipo de espetroscopio mais grosseiro (com pisologdo) é risma (Figura 1.35).

De facto, este espalha a luz (IV também) de umbygeafonte em todas as suas varias
“cores” (que, claro, sdo bem mais que as classiets do arco-iris, sendo teriamos
fotometria pois ai a gama do visivel (formalmente A00-700 nm — ver Figura 1.10)
teria R ~ 10-16 pofA ser cerca de 43 nm). Sem ser um prisma, o tipesgdetrometro
mais simples utiliza umeede de difracadque pode ser de reflexdo ou de transmisséo)
para separar a luz que entra no mesmo por uma {dadarma a saber-se ao certo qual
€ 0 objeto do campo do telescdpio que esta a pironlespetro obtido) — Figura 1.36. O
espetrometro € um instrumento indispensavel a Astnia profissional, pois é este que

nos da a Astrofisica dos objetos observados (véaiateristicas) — Figura 1.37.

" Hoje em dia é este 0 nome mais comum (uma veDs@spetros sdo produzidos eletronicamente; no
otico, com CCDs)Espetrografocorrespondia ao registo do espetro em chapa fiftogreespetroscépio

a visualicdo de espetros, sendo ainda utilizad@xgueriéncias no meio escolar. Nesta obra, no entant
0s termosspetroscopigespetrometriae espetrografiasdo equivalentes.
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rede de difracgdo |

fenda

— ;
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Figura 1.36— O tipo de espetrdmetro mais simples consistaapeuma rede de difracdo (neste caso de
reflexdo), que separa a luz depois desta chegammdefenda, via espelho. Esse mesmo espelho (em
muitos outros espetrometros € um espelho diferéene)a radiacdo espalhada para um detetor, onde o
espetro é materializado para processamento.

Espetrometro

Figura 1.37 — Exemplo de um telescopio profissional com uma GCDm espetrometro acoplados
simultaneamente no seu foco Cassegrain.

1.5 Cores e filtros

1.5.1 — Cores

Na prética, para conhecerem a Fisica dos objetesgwudam, os astronomos néo se
limitam a observar os objetos em “qualquer” (ouWd&9 regido do espectro (e.g. todo o
visivel: 400-700nm) mas tém de separar a sua lupates. A analise detalhada requer
espetroscopia. Uma andlise mais grosseirdatometria Por exemplo, esta separa o
visivel em trés bandas “Johnson” BVR, com os siatetestendidos” (até ao UV e IV)
UBVR, ou UBVRUKLMN (este ultimo entrando bem dentro do IV) — &abl.2 e
Figura 1.38.
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Tabela 1.2— A gama aproximada de cada filtro do sistema slmhtJBVRI (ver Figura 1.38). A regido
do visivel corresponde, aproximadamente, aosdiBYR.

Filtro | gama (nm)
u [315, 385]
B [395, 480]
Vv [510, 590] Visivel
R [580, 780]
| [760, 960]

Resposta (1/10)
o o
m om
[ o

.
=
=]

0.30

Comp. onda (nm}

Resposta (110}
)
[ay}
o

ooo M

FELFEFLL LSS LSS SIS PSS ST

b b

%,

Comp. onda {nm)

Figura 1.38 — A resposta de cada filtro Johnson em fun¢éo alopcmento de onda. Usualmente a
largura (gama) para cada filtro € dada peta-altura(nem sempre correspondente a uma resposta de
0.50). Em cima apresentam-se, em sucessao, os fiBYRIJ e, em baixo, os filtros KLMN (ver Tabela
1.2).
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Os filtros Johnson, por terem uma utilizagdo téegalizada, acabaram por definir o
mais antigo sistema de grandezas — as grandezesntgzatém de estar associadas a

umacor. Temos (por exemplo):

U=my B=mp V=m R=nm | =m,

E, agora, 6bvio que um objecto de cor vermelhamaid brilhante no vermelho — R do

que noutras cores, por exemplo azul — B. Seré agsimbvid? [respostas em rodapé]

B-V>0 € azul ou vermelho?

U-R>0 € azul ou vermelho?

A estas diferencas entre duas “cores” chamameliees de car

1.5.2 — Filtros
Ha outros sistemas de grandeza, definidos por stogude filtros:
a) Gunn @riz) que cobre o visivebf) e o IV (z) — Figura 1.39.
b) Sloan ('g’r'i'z’ ) que também cobre o visivael'¢’r' ) e o IV ('z’) — Figura
1.40.
c) Stromgren {vby), o mais antigo dos trés, que cobre o UV proximpg
parte do visivel\by) — Figura 1.41.

8 B-V>0 = B>V, mais brilhante no amarelo/verde, menoand; logo &ermelhéU - R >0 -
= U >R, mais brilhante no vermelho, menos naultleta/azul; logo &ermelhd
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Figura 1.39- O sistema de filtros Gungr{z), que cobre o visivef(), em cima, e o 1Vig), em baixo.
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Figura 1.41 — O antigo sistema de filtros Stromgrarvify), que cobre o UV préximouf e parte do
visivel (vby).
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2 — Sistemas planetarios
2.1 O Sistema Solar

O nosso Sistema Solar inclui a Terra e mais owgedsplanetasque se encontram em
Orbita do maior corpo celeste deste Sistema — O@@istema Solar também inclui
muitos pequenos objetos que giram em torno do §ahetas andesasteroides
cometase meteordidesAinda, uma fina nuvem de gas e poeira conhe@dzommeio
interplanetarioc H4 um ndmero inquantificivede satélites no Sistema Solar, em

Orbita dos planetas, de todos os tamanhos.

2.1.1 — Formagdo planetaria
Mas, afinal, como se formaram todos os planetasigphs andes e asterdides? A teoria
de formacé&o tem de explicar, no que respeita derSisSolar:
1) O Sol ter 1% do momento angular e 99.9% da massa
2) a formacdo dos planetas “terrestres” (nucleadsdinetalico + mantos
silicosos + crosta);
3) a formacéo dos planetas “gigantes gasosos”;

4) a formacéao dos satélites.

O periodo de formacdo do Sistema Solar pareceider muito curto, pelo menos
comparado com a idade do mesmo (que € similar Beda; o Sol ndo é muito mais
velho): 4.5x10 anos. A teoria mais aceite tem varias fases:

1) Ha uma explosdo em Supernova (que € o final dadadsstrelas com

mais de 8 M — Secc¢des 3.3 e 3.5) nas proximidades do futsterSa

Solar.

2) O Sol forma-se pelo colapso gravitacional de ungargiesca nuvem
de gas e poeiras, impulsionado pela explosdo deerSoya; a
velocidade de rotacdo da nUvem aumenta a medidest@eae contrai.

3) Chega a um ponto em que 0s intensos campos mamgétic
“esborrachados” e torcidos devido ao colapso e aamento de um
disco de agregacado de matéria, ejetam esta na fienatos, durante
um curto periodo. Estes levam consigo o grosso aimento angular

(massax velocidadex raio) conjunto...

® Uma vez que ainda néo existe uma definicio fodaalatélite, as particulas que constituem os deéis
Saturno em namero incomensuravel, por exemplo,pade chamadas de satélites...
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4)

5)

6)

7)

Pedro Augusto et al.

Figura 2.2 — Discos proto-planetarios (“proplyds”).

O calor gerado no interior dessa nuvem, devido@apso, chega a
um ponto em que se desencadeiam reacdes nuclasges fpzem
brilhar, iniciando-se a producao de energia nunopgml.

Ha um achatamento do resto do material até a falendisco. Com
uma massa densa e luminosa de gas na posicaol,cenprato-Sol

possui cerca de 99% da massa da nebulosa (Figora 2.

Os proto-planetas e satélites formam-se agregacdode matéria
entre aquela existente no disco proto-planetapoo@lyd” — Figura

2.2), por simples atracao gravitica; mais tardeyesu os planetas.

O vento solar expele os restos de gas e poeirasfpar do Sistema
Solar (Figura 2.3).
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Figura 2.3 — As varias fases na formacdo do Sistema Solaas®imediatamente no momento de
formacdo do disco de agregacao e até cerca de deamas de idade, surgem jatos centrais que levam
para fora do Sistema Solar o grosso do momentolandis fases (1) a (4) tém lugar num periodo de
cinco a dez milh6es de anos. Em pormenor: (1) O sme&onjunto de poeiras no inicio (proto-Sol ao
centro); (2) a pouco e pouco as poeiras juntamaemaiores (“planetesimais”) “limpam” a sua érpita
(3) muitos dos “detritos” adquirem 6rbitas cadtieasma boa parte € enviada para fora do Sistenaa; Sol
(4) e (5) — no final (durante 50 a 100 milhdes desy, apenas as 6rbitas de alguns asteroides $émman
com alguma inclinacdo: os protoplanetas estdo fdosialambém os maiores proto-planetas (e.g. proto-
Japiter) ejetam momento angular na forma de jqiois, para a sua formacao também tém em seu torno
pequenos discos de agregacao.

2.1.2 — O que é um planeta?

Um planetando € “um objeto que ndo emite luz propria” (e.g. Neptemite 2/3 do que
dele vemos). A nova definicdo de planeta, aproead£006, define-o como em orbita
em torno do Sol, redondo e tendo limpado aquelasuma zona (Figura 2.4).
Especialmente estas duas definicdes, até pela paléque levantaram (embora

definidas pelos peritos mundiais da area), mereunars atencgao.

Para ja, quer planetas, quer planetas anfes séodax] no sentido de estarem em
“equilibrio hidrostatict. Na pratica, dependendo da densidade, podemasnaaideia
dos tamanhos tipicos que servem de “fronteira’eecatr definicdes de planeta/planeta

anao (por um lado) e a de pequeno corpo do Siskartaa (por outro):

i) com composicdo rochosa-“terrestre” (~ 4-5 gcra fronteira fica nos
~800km (0.001 m— massa da Terra);
i) com composicdo “rocha com gelo” (~1-2 gfymfronteira nos

~400km.



44 Pedro Augusto et al.

RESOLUTION 5

Definition of a Planet in the Solar System

Contemporary observations are changing our understanding of planetary
systems, and it is important that our nomenclature for objects reflect our current
understanding. This applies, in particular, to the designation "planets”. The
word "planet” originally described "wanderers” that were known only as moving
lights in the sky. Becent discoveries lead us to create a new definition, which we
can make using currently available scientific information.

The IAL therefore resolves that planets and other bodies, except satellites, in our
Solar System be defined into three distinct categories in the following way:

{11 A planet' is a celestial body that
{a) is in orbit around the Sun,

(b} has sufficient mass for its self-gravity to overcome rigid body forces so
that it assumes a hydrostatic equilibrium (nearly round) shape, and

{c) has cleared the neighbourhood around its orbit.

(2) A "dwarf planet” is a celestial body that
(a) is in orbit around the Sun,
(b1 has sufficient mass for its self-gravity to overcome rigid body forces so
that it assumes a hydrostatic equilibrium (nearly round) shape?,
{c) has not cleared the neighbourhood around its orbit, and
(d)is not a satellite.

{3)All other objecs’, except satellites, orbiting the Sun shall be referred to
collectively as "Small Sclar System Bodies™.

I The eight planets are: Mercury, Venus, Earth, Mars, Jupiter, Saturn, Uranus, and
Meptune.

2. AnIAU process will be established to assign borderline objects into either dwart planet
and other categories.

3. These currently inchude most of the Solar System astercids, most Trans-Meptunian
Objects ( THNOs), comets, and other small bodies.

Figura 2.4 — A resolucéo formal da International Astronomithiion (IAU) onde se define planeta,
planeta ando e “pequeno objeto do Sistema Solar”.

Quando se conhecerem melhor todos os maiores shjetcCinturdo de Edgeworth-
Kuiper (Seccao 2.1.6) é provavel que se definanogoianetas andes muitos deles pelo

segundo tamanho.

Quanto a “limpeza da vizinhancga da 6rbita”, quarjter separar planetas de planetas
andes, deve ser quantificada de uma forma maisif@an(operacional, eventualmente
sujeita a alteragcdes no futuro). Usa-se, entdoazdor entre a massa total de um
planeta/planeta anaMj e a massa acumulada dos restantes objectos gueatdham

a mesma regido orbital (vizinhanca)n-Temos que um corpo é um planeta sempre que

4 =M/ m>100
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Tabela 2.1- Propriedades dos oito planetas e de trés dostpkandes do Sistema Solar (Ceres, Plutdo
e Eris): massa\(), massa na 6rbitar] e raz&o entre ambgs=M/m). Ver Figura 2.5.

Clorpo M (Mg m (Mg T
Mercarin 0065 G044 = 1077 01 = 104
Vénus 0815 G.037 = 10~7 135 = 108
Terra 1.000 B.AR w1077 1.7 = 100
Marte 0107 2098 < 10°% 51 = 107
Cleres 000015  4.545 =« 1074 0.33
Tipiter 3177 B08% =< 1074 625 « 108
Saturno Q.2 5.01 = 1074 1.% = 100
Urano 14.5 B 1074 205 = 104
Neptuno 17.1 7125 = 1074 2.4 = 109
Plutao 00022 0.0286 0077
Eris 0.005 .05 i1
— T * I = & = T ~ 1 °
3 o —
- Jupiter
2 Saturn »
L Neptune
1 Um:ms.. T
Earth
0 » Venus agf ]
= I Mars 3
-1 -, 5 7
= Mercury

-2
-3 : o
4 |- y
5 L ]
=T 6 -5 -4 3 2 1
log m

Figura 2.5— A clara separagéo entre planetas e planetas §8éees, Plutdo e Eris apresentam-se, neste
caso) e para o asterdide Pallas: temos a migjsde(cada um em funcéo da massa na OntiaXs retas

em declive representam valores fixos da razdo emtreas f~=M/m): a tracejado 100; os valores de
Marte (5100) e Ceres (0.33) estéo a cheio. Ver adhél

E € um planeta ando quando

u<l

Ou seja, nem sequer se aproximam as fronteirasdanmaitra (estdo a duas ordens de
grandeza uma da outra)! Para que ndo existam digidas a polémica ndo se evitou,
mesmo assim). De facto, vemos na Tabela 2.1 e&Rbrque os planetas e os planetas
andes residem em regides completamente separadagspiaco M-m e que
HplanetdMplaneta-anao™> 15 mil para os atuais objetos conhecidos dos thmos! Uma

excelente referéncia com este estudo é Soter (2006)
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Planetas rochosos

Mercurio Vénus Terra (1) Marte (2}

Planetas gasosos

Jipiter (=63) Saturno (>61) Urano (>27) Neptuno (>13)

Figura 2.6 — Os oito planetas do Sistema Solar. Separam-seoehosos e gasosos. O numero de
satélites esta indicado (quando tenham). A Uniegém que ndo é no visivel (foi feita por radar)dea
Vénus, uma vez que, no visivel, € um planeta cdanplente branco (coberto de nuvens).

2.1.3 — Planetas

Na Figura 2.6 apresentamos imagens dos oito pkudet&istema Solar, separados nas
duas classes principaisochosose gasosos Se o fizessemos por Orbita, Mercurio e
Vénus dir-se-iaminteriores (a 6rbita da Terra) e Marte, Jupiter, Saturno,nOra
Neptunoexteriores A Tabela 2.2 sumaria varias propriedades dosefdanNa Figura
2.6 indicamos o numero de satélites de cada plah&tee-se que para os planetas
gasosos o numero € um limite inferior, uma vez spiehegou ao ponto de catalogar
objetos com 1 km (e menos — sao estes 0s que @asiabilizados com esse limite) e,
sem uma definicdo de satélite (ainda ndo exist&), éclaro onde se deve parar. Os
mais importantes satélites do Sistema Solar apasese na Tabela 2.3. A propésito,
ha dois sites com informacdes actualizadas sobranefds (e ndo sO):

www.nineplanets.org SkyandTelescope.com/planetsats

2.1.4 — Planetas anfes
Para ja estdo identificados cinco planetas andesesC Plutdo, Eris, Makemaké e
Haumea. Em resumo:
a) Ceres é o “rei” do Cinturdo de Asterdides Pringigam de dimensdes
975x 909% 900 knf — Figura 2.7.



Nome  dist. média ao Sol  Translaccdo ¢ (°) e diametro massa Periodo & (°) ndmero dens. Tmédia (**)
(x 10° km) (UA) (tempo terrestre) (km) (kg) (m7)  sideral satélites (g/em’) g °C
Merciirio 0.579 0.386 88 dias 7 0.21 4878 33x10° 005 586 dias 7 0 54 440 167
Vénus 1.08 0.72 225 dias 34 001 12100 49%10° 08> 243dias  177* 0 52 730 457
Terra 15 1 365 dias 0 0.02 12756 6.0 % 10% 1 239h 235 1 55 287 14
Marte 2.28 1.52 687 dias 1.8 0.09 6794 64x10% 19 246h 25 2 39 218 55
Jupiter 7.78 5.19 11.9 anos 1.3 0.5 142800 1.9x10” 318 9.8h 3 263 1.3 120 -153
Saturno 14.3 9.53 29.5 anos 25  0.06 120000 5.7x 10 95 10.8 h 27 261 07 88 -185
Urano 28.7 19.1 84 anos 08 005 52400 87x10% 15 ~17h o8+ 227 13 59 -214
Neptuno 45.0 30.0 165 anos 1.8 001 48400 10x10% 17 ~16h 30 >13 1.6 48  -225

BMU0U) 4 ¥R pInelodwa) ap SaQIe|I0So

sopuelb w1 riajsowle was selaueminieladwsa) v ojuenb {(opebonal viaue|d vUQgI0 © Jenaipuadiad

*

¥,

[21 wa ordelol ap OXId Op OpdeulduUl © 9 BIIS] ep essew e 9 lupusweanadsal ‘asdis

e opde

‘e1IqI0 ep apepiousdxe e 9,.((;fe/d) — T) = a'eand)os

JROS ewslsiS op selaue|d sop sapepaldold —2'2 elegel

©ep JOUSW B Jorew SOXI9-IWaS SO ¢ ad

e oede

[81 Wa eNoIo ep oedeulpul e

OSY3AINN O

VA%



48 Pedro Augusto et al.

Tabela 2.3— Os mais relevantes satélites do Sistema Salapripdades).

Planeta  Satélite Ra}io _médio da Tran;lagao Diametro
orbita (km) (dias) (km)
Terra Lua 384 x 108 27.3 3476
Marte Fobos 9 x 108 0.3 28x22x18
Deimos 23 x 108 1.3 16x12x10
Jupiter lo 422 x 103 1.8 3652
Europa 671 x 108 3.6 3138
Ganimede 1070 x 103 7.2 5262
Calisto 1883 x 103 16.7 4860
Saturno Titd 1222 x 103 16.0 5150
Neptuno Tritéo 355 x 108 5.9 3500

* Nix

* Hydra

“haron

Figura 2.7 — A esquerda Ceres, o “rei” do Cinturdo Princigal Asterdides. A direita Plutdo, no seu
sistema quéadruplo.

b) Plutdo (2306km de diametro) reside num sistema rgp&al com os seus
companheiros Charon (1200km), Nix (88km) e Hydk(id) — Figura 2.7.

c) Eris ainda n&o tem o seu tamanho exatamente detemi Até pode ser
menor que Plutdo! As melhores medicdes dao, paea{@+ 100km para o
seu didmetro. Tem um satélite, Dysnomia (300kmi@eetro) — Figura 2.8.

d) Makemaké tem um diametro algures entre 1400 e 16G0OKigura 2.8.

e) Haumea tem uma forma de ovo (2000x1500%x1008):krem um diametro
médiode 1300km. Tem dois satélites, Namaka (370km)’iakdi (170km?)
— Figura 2.8.
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Namaka
L

¢ €

Hi’iaka

Makémakeé Haumea

Figura 2.8 — A esquerda Eris e o seu satélite Dysnomia. AdreéMakemaké (imagem artistica) e a
direita Haumea (imagem artistica), com a sua farblenga e os seus dois satélites.

2.1.5 — Asterdides (Cinturdo Principal)

J& com mais de 500 mil objetos catalogados, estena-numero de asterdides no
Cinturdo Principal em 1-2 milhdes (>1 km). As sdasensdes variam desde Pallas e
Vesta (com dimensdes semelhantes), com um diamméttio de cerca de 550 km, até a
dimenséo de pequenas pedras. Distribuem-se confdaughnut”, entre as orbitas de
Marte e Jupiter (Figura 2.9), agrupados em faméiatse Orbitas instaveis ressonantes
com a de Jupiter (Figura 2.10). Os asterdides sachas”, de forma nao-redonda
(sendo eram planetas andes) que circulam no SiSelanem Oérbitas estaveis em torno
do Sol (Figura 2.11).

2.1.6 — O Cinturao de Edgeworth-Kuiper

Mais de 1100 asterdides trans-neptunianos ja foidentificados no Cinturdo de
Edgeworth-Kuiper (Figura 2.12). O primeiro foi ef@92. Estima-se que existam cerca
de 100 mil asteréides com >100 km neste cintud@mando-o bem mais massivo do
que o Cinturdo de asteréides Principal. Além dezBluEris, Haumea e Makémaké
(confirmados), existem cinco outros candidatos angth ando neste Cinturdo,
dependendo a confirmacdo da informacé&o que seeobtiy futuro sobre os mesmos
(Figura 2.13). O estatuto de Charon ainda naodbelecido (satélite? planeta-duplo
com Plutédo, logo planeta-ando?). Quanto a Sedmautea Orbita tdo excéntrica que,
embora a distancia mais proxima do Sol seja apewiadro da de Plutdo, quando mais

distante vai até um pouco mais longe que 1000 Udu(g 2.14)!
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Main-belt

Figura 2.9 — O Cinturdo Principal de asterdides distribui-gease todo, entre as orbitas de Marte e
Jupiter. Mas o elevado numero de 6érbitas inclinatasrelacéo € ecliptica da-lhe uma forma geral de
“doughnut”. Também se mostram asteréides que asane a 6rbita da Terra (vermelho), bem como o
par de conjuntos de trojanos (azul), asterdides paréilham a 6rbita com Japiter em pontos de
estabilidade (Lagrange), cerca de 60° a frente® atéfls — ver Figura 2.10.
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Earth Mars 41732 3152 73 21 53 32 43 Jupiter 1:
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Mean distance from Sun [astronomical units)

Figura 2.10- O Cinturdo Principal de asteréides divide-seamilias, colocadas a distancias do Sol que

correspondem a ressonancias estaveis com a éeblapiter (e.g. Flora em 7:2) e evitando ressonanci
instaveis (e.g. 3:1). Indicam-se, também, as #éslias que atravessam a Orbita da Terra e os Ti®jan

na orbita de Japiter (ver Figura 2.9).



O UNIVERSO 51

Figura 2.11 — Exemplo de trés asterdides, com as suas clanamgo‘batatoides” (ndo-redondas). A
esquerda, em cima, Ida com o seu pequeno satditeyIDEm baixo a esquerda Matilde, com a sua
cratera gigante. Finalmente, do lado direito, ltekaum “monte de detritos”: uma aglomeracdo de
pequenas rochas com muitos espacos vazios (uma fammum em asterdides).

2.1.7 — Cometas

Os cometas ao corpos pequenos (<10 km), com unaforirregular e compostos por
uma mistura de grédos nao volateis e gases congel@dm orbitas muito elipticas que
0s podem trazer muito proximo do Sol e envia-las pauito longe, dentro do Sistema

Solar, usualmente para além das orbitas dos @teefds.

Com a aproximacdo ao Sol o material mais volatdpeva, dando origem a duas
proeminentes caudas: uninica (H,O separada em ides e outros gases ionizados),
azulada, e outra depoeiras esbranquicada (particulas microscopicas, molécala
atomos neutros). A cauda ionica pode ser maiorugnagdistancia da Terra ao Sol e
opde-se sempre a este, devido a pressdo exerdidaegmto solar. Os materiais volateis
evaporam do nucleo, formando uwabeleira Esta cresce em didmetro e em brilho a
medida que o cometa se aproxima do Sol. A cabeteoanlcleo juntos constituem a
cabecado cometa. Finalmente surge, usualmente, um gramlelope” de atomos de
hidrogénio, a custa dos nucleos de H (protdeskgusoltam das moléculas de agua e se
recombinam com eletrbes (Figuras 2.15 a 2.17). tdifpamente, o grosso dos cometas
terd4 vindo da longinqua “nuvem de Oort” (Figura82.INa Figura 2.19 faz-se um

resumo de todos os asteroides e cometas obsemmaddstalhe por sondas até hoje.
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Figura 2.12— O Cinturdo de Edgeworth-Kuiper: o grosso dogaistes (circulos vermelhos) encontra-se
para 14 da orbita de Neptuno. Objetos com orbitaseldvada excentricidade apresentam-se como
tridngulos azuis-claro; Centauros (entre as orkd@sSaturno e Neptuno, tipicamente) com triangulos
laranja; os com ressonancia 2:3 com Neptuno coralog brancos (Plutdo inclui-se, marcado com uma
cruz ao meio). Ainda, mostram-se cometas (quadrazigis-claro).

(2000 x 1500 x 1000 km?)

Varuna

(850 km) figoer

@ (14Q0=1500'km)
Weywot ™

Figura 2.13 — Os dez maiores objetos do Cinturdo de Edgevkuther. Quatro séo ja planetas andes
confirmados (Plutdo, Eris, Makemaké e Haumea).eEaf restantes seis (candidatos a planeta ano)
apenas Charon corre o risco de ser definido condditea(de Plutdo). De Orcus ja se sabe a dimeaséo
de Quaoar que tem um satélite.

1000 2000 3000 km
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Outer
Solar System

Orbit of ; Inner Edge
2003 VB> + \ of Oort Cloud

Kuiper Belt

~_Jupiter
3

Sunl

Saturn

Figura 2.14— A extremamente excéntrica orbita de Sedna aw@scalas, incluindo a da tedrica nuvem
de Oort (de onde virdo os cometas) — ver Figur@. 2.1

cauda idnica

(~10%km) : Envelope H

(~108km) - poeiras
cabeleira —__ [ a2 (107 K
Nucleo Vi
(~10 km)
Sol
orbita do o
cometa

Figura 2.15— A esquerda apresenta-se um esquema com as amtpgais de um cometa e dimensdes
respetivas. A direita, 0 cometa West mostra as daadas bem distintas. A cauda fina e azul é aacaud
ibnica, composta por gases ionizados (por issce-spdsempre ao Sol — ao vento solar); a caudadarga
branca contém particulas de poeira microscépicatéfmlas e atomos neutros).

2.1.8 — Meteoroides

Circula um imenso numero de pequenos obj€foe a cm) no Sistema Solar —
meteordidesApercebemo-nos, especialmente, daqueles queauzancrcom a Orbita da
Terra, usualmente deixados pela passagem de con@@@sndo um meteordide é
capturado pela gravidade da Terra e atravessasa absiosfera em alta velocidade, a
friccdo provoca a sua incineracdo — usualmente samorasto luminoso atras de um
corpo em chamas: meteoro Se um meteoro nao arde completamente, o que resta
atinge a superficie da Terra e é chamadmetorito(Figura 2.20). Os maiores abrem
crateras. Existem exemplos destas por todo o planet
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Figura 2.16 — A cauda i6nica de um cometa (azulada) opGeispreeao Sol. A de poeiras tem essa
tendéncia mas é influenciada pelo movimento do tameonge do Sol, um cometa aparenta ser um
asterdide.

Figura 2.17—- O nacleo do cometa Hartley 2 (<2km), observaslpeatto pela sonda EPOXI em 2010.
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Figura 2.18 — A hipotética nuvem de Oort, de onde virdo quades os cometas do Sistema Solar (ver
Figura 2.14).
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Figura 2.19 — Imagens detalhadas de todos os asterdides etawisitados por sondas até hoje.
Encontram-se todas na mesma escala, para imediafzacacdo de uns objetos com outros. Os cometas
sdo os quatro objetos no canto inferior direitdréens mais pequenos). O asteréide Lutécia dontma e
tamanho. Tem uma densidade de 3.4 §/cm
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Figura 2.20— Da-se um nome diferente a um mesmo objeto, omef@ sua situagdo fisica. Assim, no
espaco, um meteordide € um pequenissimo fragmentondcometa. Quando capturado pela gravidade
de outro objeto (e.g. Terra), se este tem atmosierarder, passa a chamar-se meteoro. Finalmente, s
conseguir chegar algum resto a superficie, o miatepode formar uma cratera, se grande o sufieient

Figura 2.21— Europa (esquerda) e Tita (direita), dois candglatalbergar vida.

2.2 Os exoplanetas

Sem duavida que o grande fascinio para a procurplaieetas tem a ver com a
possibilidade de existéncia de vida nos mesmosSNtema Solar ha dois grandes
satélites candidatos a terem vida: Europa e Tiu(& 2.21 e Tabela 2.3). Ambos tém
atmosfera (embora muitissimo mais densa em Titdpri@eiro podera conter um

oceano subterraneo; o segundo tem ciclos meteacokgom o metano.
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Figura 2.22 — Um emissor/absorsor perfeito € modelado como‘eorpo negro” de Planck (Secc¢éo
3.2.1). Se observarmos a sua radiacdo diretamtateéa de um espetrémetro (e.g. prisma) o espetro é
continuo como um arco-iris. No entanto, se essagao, antes, atravessar uma nuvem de gas “fr@” (n
sentido em que é mais fria que o0 corpo emissorgmes um espetro com riscasalsorcae devidas a
todos os elementos e compostos quimicos preseatesesma (em quantidades suficientes, claro): os
eletres excitam-se absorvendo fotdes em compriasesd onda especificos, cartdo de identidade de
cada elemento/composto. Se obtivermos um espetrugkem (sem fonte emissora por tras) obteremos
exatamente 0 mesmo, mas agora emissdo 0s mesmos eletres voltam ao estado fundameatal d
energia, emitindo fotdes idénticos aos antes rdosbVer Figura 2.23.

2.2.1 Espetros

Uma vez que € critico para a sua detecdo e comfiiton@a grande maioria dos casos),
vamos agora estudar o espetro de exoplanetases, antletecdo de objetos pelo seu
espetro, em geral. Os objetos astronémicos, de,fg&an como cartdo de identidade o
seu espetro (com riscas de emissdo ou de absorf€@ura 2.22): é 0 espetro que nos

d& a sua composicdo quimica exacta (Figura 2.23).

Ora, um objeto emissor de ondas, em movimento, doregas a sua frente e distende-
as atras (e.g. um pato num lago). Assim, um obg@omovimento que emita luz,
também a comprime a sua frentduéshift — desvio para o azul) e distende atras
(redshift — desvio para o vermelho). Doppler estudou est#oeem pormenor e

estabeleceu a relagcéo (caso especifico da radeeéoomagnética):

vic=411 A

onde AA é o desvio medido no espectro que sofre uma rigcamndissdo/absorcéo
conhecida, usualmente ekg, devido a velocidade da estrela (de aproximacdo ou

afastamento) — Figura 2.24. Assim, pelo espetrdepms determinar a velocidade
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A Série de Balmer (hidrogénio)
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Figura 2.23— A Série de Balmer do hidrogénio, infinita, € aremplo de um “cartdo de identidade” de
um elemento (neste caso). Corresponde a transi¢éesénicas de qualquer outro nivel mais energético
para o segundo (porque o espetro apresentadoadsiecdd, no d&tomo de hidrogénio (que tem um
protdo, no nucleo, e um eletrdo). Abaixo dessel rEdeo primeiro, o do estado fundamental (a que
correspondente outra Série, de Lyman, apenas visieelUUV). A Série de Balmer surge quase
integralmente no visivel (400-700nm), apenas comisass mais energéticas a tocar no UV préximo.
N&o tem limite, mas ndo vai muito mais longe do gugie se vé no grafico da esquerda:=H365nm
(correspodente & ionizagdo do atomo, quando dielse solta). Ver Figura 2.22. A direita apresesta-

exemplo de um filtro para observar a mais fortéodas, a risca {1

ff B k %
X -~ {' -
¥ I

Pwum/r\/r

This ol ~—"
l-l:-l;lhl.l.l-nl.l'lu'l

Figura 2.24 — Uma fonte emissora de luz em repouso é caraatiripelo seu espetro (no caso, de
absorcéo), identidade da sua composicdo (barraatemd lado direito). No entanto, quando em
movimento, as riscas do espetro deslocam-se, @ugoarul, quando a fonte se aproxima do observador
(barra de cima), ou para o vermelho, quando a fmtffasta (barra de baixo).

2.2.2 Exoplanetas
Se se formaram planetas em redor do Sol, podemsdarmar também em torno de

outras estrelas? O primeiro planeta extra-solaoplexeta) foi descoberto em 1992
(dois de uma vez, de facto), em torno de um pyksstrela de neutrbes que emite um
feixe energético periddico na nossa direccdo) responde ao estagio final da vida de

estrelas com mais de 8JMapds uma explosdo em supernova (Seccéo 3.3). Hoje
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Figura 2.25— O centro de massa € o0 ponto em torno do qualadopos se equilibram um ao outro. Na
figura, este € marcado com uma cruz. N&o esta mioocda estrela (embora dentro desta), ou seja, est
roda em torno desse ponto, bem como o planetardtiga é este movimento da estrela na nossa direca
(radial) que é medido pelo Efeito de Doppler (métedpetroscopico) e indica a existéncia de um fadane

sabemos que esse sistema tem trés planetas o gkimlo (de longe!) o mais pequeno
planeta extrasolar até hoje descoberto, com afk@asn. Utilizam-se varias técnicas
para descobrir (candidatos a) exoplanetas, sertis gulsares apenas uma delas. No

gue segue vamos descrever as trés mais populares:

A) Método espetroscopico (velocidade radial)

Este é, de longe, o mais bem sucedido entre toslasétodos. Recorre a medicéo do
movimento na linha-de-visdo causado na estrelagues@ pela gravidade de qualquer
(ou quaisquer) planeta(s) presente(s): o “puxaavitacional (Figura 2.25). Mede-se 0
consequente efeito de Doppler que surge no espetestrela.

Uma técnica que torna possivel determinar a massandobjeto a orbitar em redor de
uma estrela é o dwansito, combinado com o espetroscopico. O método doitens
aproveita a (rara) situacdo em que o objeto paBeat@ da estrela, como visto da Terra
(a que se chama transito). Como num eclipse sa@erigb ou em transitos solares
(Figura 2.26), se um planeta passar diretamente anta estrela e um observador, uma
porcdo minuscula da luz da estrela ndo chega atéreduzindo o seu brilho aparente
(Figura 2.27). Para se ver um transito, a érbitee dstar quase exactamente “de lado”.

SO instrumentos muito sensiveis conseguem descabrminlscula e periodica
diminuicdo de brilho em estrelas devida ao trardételanetas (Figuras 2.27 e 2.28). A
custa dos (também medidos) desvios de Doppler dasiggelo objeto na luz da estrela,

do periodo e da profundidade dos transitos obtenmassa, tamanho e distancia a
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Figura 2.26— Uma imagem do transito de Vénus sobre o Sotridcoem 8 de Junho de 2004.

Transit Method

1 2 Star

Planet

Brightness
A

_Light Curve

Time

Figura 2.27 — Quando um exoplaneta passa em frente de unedaesttuz total que recebemos diminui
de uma quantidade mindscula (a curva de diminuigdis realista € apresentada a direita, por baigo da
letras “Cur”), mas o suficiente para ser detetada.

estrela do candidato a exoplaneta. Planetas maigepes produzirdo um efeito menor e

vice-versa.

B) Método fotométrico
Ha dois fatores que, em simultaneo, dificultam tegho direta (em imagem) de
exoplanetas:
i) tém uma luz muito ténue, quando comparada com esttala do sistema (cf.
Figura 2.27);
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Figura 2.28— A missdo Kepler, langcada em 6 de Marco de 2@0@@ta, com muita precisao, transitos do
espaco. A missdo europeia COROT ja o faz desda¢isvele 2007.

Fomalhaut
HST ACS/HRC

% Dust ring

Scattered
Ty starlight
Location of e “noise”

. Fomalhaut

/ Coronagraph e —
. mask | Fomalhaut b planet

No data < Background Star

Figura 2.29—Fomalhaut bé um exoplaneta com imagens diretas feitas cor8D. A estrela Fomalhaut
€ das mais brilhantes do céu e encontra-se a ZblanoA sua luz foi tapada pelo corondgrafo do HST.
Temos um gigantesto disco de poeiras neste (possis&ima planetério.

i) estdo a uma enorme distancia, o que implica queiomovimento em torno da
estrela € proximo “demais” para se conseguir y@apeta (o “contraste” tem de

ser muito exagerado).

Mesmo assim, nos Uultimos anos, ultrapassamos dmtagiras para produzir as

primeiras imagens fidedignas de exoplanetas (odidatos) — Figuras 2.29 a 2.31.
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Figura 2.30— A estrela HR8799, com o Keck, revela hada maifarmenos que quatro planetas em sua
Orbita p, ¢, d e€). A imagem foi feita no infra-vermelho (com étiadaptativa) e a estrela foi removida
com processamento de imagem (sobrou a “confusdofida central, um artefacto do processamento).

debris disc p Pictoris

Iocation of the star

2003 2009
Planet p Pictoris b

Figura 2.31 — B Pictoris b é um exoplaneta com duas imagensagirftitas pelo ESO (VLT) no
intervalo de seis anos. A estrela hospedeira deris Solar estd a 50 anos-luz. Notem-se as imensas
regides de poeira no disco planetario em tornosttela central (apagada artificialmente nesta irmage
que vemos de lado.

C) Método astrométrico

Tal como a técnica da velocidade radial, o métaald\strometria depende do ligeiro

movimento da estrela causado pelo planeta orbitaN&ste caso, procuram-se

deslocamentos minusculos das estrelas no plancddrmas outras duas dimensdes
espaciais), medindo com extrema precisdo a posiedama estrela no céu relativa a
outras. Os planetas do nosso Sistema Solar (ebpenia Jupiter) tém este efeito no

Sol, produzindo um movimento que pode ser detgadom observador posicionado a
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Figura 2.32 — O deslocamento astrométrico do Sol, essenciémedavido a Jupiter, como seria
observado a 10 pc.

varios anos-luz quando esse, como nés (eventuainertilizar interferémetros 6ticos

em formagé&o no espaco (Figura 2.32).

2.2.3 Exoplanetas (caracteristicas)

Milhares de estrelas de tipo espectral F/G (com8ot e gigantes (K) ja foram

estudadas espetroscopicamente. Segue um resumoomto pe situacdo (463

exoplanetas foram ja descobertos por este mét83gper outros):

463 planetas descobertos em 392 sistemas plaset&® dos quais séo
multiplos (0 numero recorde é de seis planetas sistama); 106 dos planetas
transitam a estrela-mae

58% dos exoplanetas estagnaib < 1 UA da estrela-méae (muito proximos)
tipicamente, as suas Orbitas sdo muito excéntfece®k 1 para 57%)

a maioria dos exoplanetas com massa determinada) (#&m M > M; o
minimo € ~0.15M assim, no grosso, sao considerados “Jupiteres”,
possivelmente compostos por H e He, exclusivametentanto, ha um grave
problema com estas medicbes: como ndo se conhesemclaacbes das
6rbitas, as massas determinadas s&o lirmifesiores®, & excecdo dos 106 que

transitam a estrela-mae (Figura 2.33)

1% Cerca de 3% poderdo mesmo ter M>33ddlocando-se a justa questdo se ndo serdo astaslus. ..



64 Pedro Augusto et al.

As massas (exactas) dos 106 exoplanetas que transitam

80 1 Média: 1.2 + 0.3 M,
70 1 Mediana: 1.2 M,

Numero

0.1-0.5 0.5-1.0 1.0-1.5 1.5-2.0
Massa (em massas de Jupiter)

Figura 2.33 — Para os 106 exoplanetas que transitam a estéda€ possivel determinar a massa com
exatidao e, assim, construir este grafico. Claraep@ngrosso tem uma massa semelhante a de Japiter.

* as densidades (Figura 2.34) colocam-nos bem loongepthnetas “rochosos”
(estes tém >3 g/cl)) de facto, o tipico é terem 0.1 gftnkxiste apenas um
(WASP-19b) com 3.3 g/cin(semelhante a MarteHa setegigantes gasosos

(0.7-1.7 g/cm) — como Saturno ou mais densos.

Ha outro exoplaneta descoberto recentemente petiadéepler (ainda ndo se encontra
na analise feita nas Figuras 2.33 e 2.34) com unaidiade “rochosa” (Kepler 10b):

8.8 g/cni, uma densidade semelhante & do ferro.

Uns poucos exoplanetas ja se mostraram como balafosy uma atmosfera,
possivelmente, em rapida evaporacdo. Outros, dexigwoximidade a estrela-méae,
também se mostraram como “hot Jupiteres”, pland@asjuentes que, possivelmente,

evaporam totalmente.

Ha um excelente site onde se podem encontrar iafgyes atualizadas sobre

exoplanetashttp://exoplanet.eu
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Densidades dos 106 exoplanetas que transitam
40 -
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Figura 2.34— Para os 106 exoplanetas que transitam mostramissribuicdo de densidades.
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3 - Estrelas
3.1- 0 Sot

3.1.1 Caracteristicas
O Sol, como todas as estrelas, formou-se pelo soldp uma grande nuvem gasosa. As
elevadas temperatura, densidade e pressdo centesenvolvidas gradualmente,

desencadearam reacdes nucleares de fusao nasassidg,qroto-Sol

O Sol demora, aproximadamente, 25 dias a complataa rotacdo no equador,
engquanto uma rotacdo nos polos demora cerca deia36 Blor isso, tem rotacéo

diferencial (n&o é um corpo rigido, como € o casoxamado da Terra).

O Sol é constituido, principalmente, por hidrogéitit% da sua massa) e hélio (27%).

Apenas 2% em massa correspondem a outros elementos.

Por ser, de longe, a estrela mais proxima, o Somipe estudos detalhados e,
indiretamente, “conhecer” outras estrelas. Algudessuas caracteristicas fisicas:
Tsuperficie~ 5500°C (~5800 K)
Tinterior ~ 15 000 000°C
Pinterior ~ 150 g/cm

As elevadas temperaturas (mesmo na superficie)icampl que os principais
constituintes (hélio e hidrogénio) ndo se encontranestado neutro mas tém os seus
nacleos (nucledes) separados dos eletrbes: o gdusSwnl é constituido pgrlasma
uma “sopa” de protdes, nucledes e eletrdes. Deamonovimento continuo destas
particulas (carregadas) no Sol, o plasma gera ¢en&olado por) intensos campos
magnéticos que controlam quase todos os fenOmamsapntecem na nossa estrela
(Figura 3.1).

Sao as elevadas temperaturas interiores (milhbegrales) que permitem que 0sS
nucledes, eletrbes e outras particulas tenham esad@fusdo nuclear responsaveis

pela elevada quantidade de energia que o Sol égetgdo 3.4), e que evitam, ao

1 AVISO IMPORTANTE: Nunca olhar para o Sol através de um telescopibimdculo sem o filtro
apropriado, pois isso pode causar danos gravesverisiveis tais como a cegueira total ou parcial.
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Magnetic
field line

SIZESAND DISTANCES NOT TO/SCALE.

Figura 3.1 — O Sol, pensa-se que a imagem de todas as est@ia massa similar, € dominado por
campos magnéticos: quase todos os fendnomenoseeeontdevido a estes: manchas solares,
protuberéncias, explosdes, etc.

mesmo tempo, que este colapse sobre o proprio(desmo a presséo de radiacdo que

o contrabalanca).

O Sol divide-se no interiorn(icleq zona radiativae zona convectia superficie

(fotosferg e atmosfera ofomosferae corod — Figuras 3.2 a 3.4. A energia é
transportada poconveccdoem 2/3 do Sol e poradiacdo no resto (camadas mais
interiores) — Figura 3.5. Para estrelas com menassando que o Sol (mais frias) a
camada convectiva domina ainda mais. Estrelas mmdesivas (quentes) nao tém
camada convectiva, so radiativa. Um fotdo demara,neédia, um milh&o de anos a

chegar a fotosfera, desde que é gerado no nucl8oldo

3.1.2 O vento solar
O Sol emite um fluxo de baixa densidade de padfcwaarregadas (na sua maioria

eletrbes e protdes),w@nto solay que se propaga pelo Sistema Solar a 450 km/s&wer
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Internal structure:

inner core :
radiative zone Subsurface flows

convection zone

Photosphere

Chromosphere

Figura 3.2 — O Sol divide-se no interior (nicleo — azul clazona radiativa — vermelho/laranja; zona
convectiva — amarelo), superficie (fotosfera) ecatiera (cromosfera e coroa).

Figura 3.3 — A cromosfera € bem visivel no IV uma vez quaia temperatura € mais baixa que a da

fotosfera (fica-se pelos 4200° C ou ~4500 K junttotdsfera, aumentando para o exterior). E essa
temperatura baixa em relacdo a fotosfera que @meapel pelo espetro de riscas de absor¢do do Sol,
onde gquase toda a sua composicao é “lida”.

equatorial, lenta; hd uma versao polar, mais rapi@ km/s) e que tem origem direta
na coroa. Quando ca chegam, cerca de quatro diassd#o seu envio, algumas destas
particulas sdo conduzidas pelo campo magnéticoeda Bté aos polos originando as
auroras (boreais ou austrais), que sao particularmenengats préoximo do maximo

solar (Figura 3.6). O vento solar €, também, res@al pelas caudas dos cometas,
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Figura 3.4 — A esquerda, a coroa solar nos raios X, coma yisto Hinode. Esta chega aos trés milhées
de graus de temperatura, devido a aceleracao désufss de plasma pelo fortissimo campo magnético
do Sol. A direita mostra-se a coroa no visivelil @& observar durante eclipses totais do Sol, apanas
entdo, pois € umilhdode vezes menos brilhante que o Sol (no visivel).

Figura 3.5— As células de conveccado tém cerca de 5000 kdiadeetro e movimentam-se (alteram-se)
em minutos.

-

Figura 3.6 — Uma aurora boreal: emissdo de atomos da altasétna terrestre que foram excitados por
particulas do vento solar.

como ja vimos na Seccdo 2.Perto da Terra a sua densidade é de 10-100

particulas/cth



O UNIVERSO 71

N linhas de campo N
magnetico

rotagio
_diferencial

termpo
ﬁ s

Figura 3.7 — A rotacao diferencial do Sol é a responsaved pi&llo magnético solar, pois as linhas de
campo vao-se enrolando até a polaridade do Solsetér.

tempo

S S

Figura 3.8 — As manchas solares compreendem uma regido lcestnara, denominadsombrae, em
torno desta, uma regido mais brilhante, chanpestmbra A direita apresenta-se uma mancha solar em
grande detalhe, onde se véem especialmente betbuass de plasma, limitados por linhas de campo
magnético.

3.1.3 O ciclo de atividade solar de 11 anos

A rapida rotacdo no equador do Sol, comparada comia lenta junto aos pélos vai
torcer as linhas de campo magnético até ao pontquenos poélos trocam a polaridade
(minimo solar). Nos outros extremos, 0 Sol tem uéximo de actividade (maximos
solares) em ciclos de 11 anos (Figura 3.7)mssichas solaresdo o fendbmeno mais
visivel e famoso deste ciclo (Figuras 3.8 a 3.I8)m origem em zonas onde 0 campo
magnético é intenso e sai (ou entra) da (na) fetassurgem sempre aos pares, com
polaridades opostas. O numero de manchas chegalane2 maximos solares e pode
baixar a zero nos minimos. O ciclo magnético doéSi¢ 22 anos (de 11 em 11 trocam-

se 0s polos).
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Figura 3.9 — Cada mancha solar tem origem numa zona ondmpcceagnético do Sol € especialmente
intenso: material (plasma) é retirado de um lada paoutro. H4 um arrefecimento que resulta numa
mancha, em cada um dos lados (surgem sempre a&s3,[g@da uma com a sua polaridade.

Figura 3.10— O Sol, perto de um maximo, apresenta um elexaadwero de manchas, muitas facilmente
visiveis a olho nu (utilizando filtro adequado,rola A direita apresenta-se uma mancha em detailfme ¢

a parte da umbra (ou sombra) mais escura (e #@00° C) que a penumbra. Por sua vez, esta confina
com a fotosfera que, nos 5500°C, esta 1500°C adansombra. Por isso é tao facil ver as manchas
solares (elevado contraste).

Mas nao ha s6 manchas no Sol, como fendmeno megnEtitre outros contam-se as
protuberancias imensos jatos de gas, guiados por linhas de camggnético, que
podem atingir 300 000 km de altura (Figura 3.11).

3.1.4 Coronal Mass Ejection (CME)
A camada mais exterior da atmosfera solar, a coeoaum intenso campo magnético.
As linhas de campo, normalmente, sdo fechadas atasmananchas solares. Por vezes,

no entanto, devido a exagerada torcdo do campimhas podem “reconectar-se”,
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Figura 3.11— Uma protuberancia solar.

Figura 3.12— Uma CME a sair do Sol, em baixo a esquerda.

trocando-se umas com as outras. Nesse instanteeoaolibertacdo de bolhas ou
“linguas” de plasma, as chamadas Coronal Massi&jsc{CMES), que podem enviar
para o espaco quantidades brutais de matéria ds@iver (até 18 kg) — Figura 3.12.

As CMEs sdo uma constante no Sol, sendo mais aggresto dos maximos solares.
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Figura 3.13— A aproximacao do Sol por uma curva de Planck.

3.2 — Espetros, Luminosidades e Massas

3.2.1 Espetros

A cor dominante de uma estrela esta relacionadaacena temperatura derpo negro
Este € um objeto que emite radiacdo térmica panfeihte e, como tal, precisa de ter
uma absorgdo perfeita de luz. E um objeto ideahddinamico, que segue, a risca, a
Lei de Planck:

|(A,T) = 2h& | [A° (exp(hc/KT) — 1)]

No caso das estrelas, por ndo serem corpos négis (mas aproximados), utilizamos
a suatemperatura efectiv§lTe) como sendo aquela em que a correspondente carva d
Planck (com T=]) tem a mesma energia total que a curva de intetsiceal da estrela

(em fungéo de@) - Figuras 3.13 e 3.14.

Com o estudo dos seus espectros, conseguiram-spaagas estrelas em classes
espectrais, das estrelas mais quentes para adrimgaifOBAFGKM (a estas acrescem
as recentemente descobertas classes L e T) — Taldel€ada classe espectral esta,
ainda, dividida em 10 subclasses, indicadas comerusrde 0 a 9: as estrelas de tipo
O3 sédo as mais quentes (ainda ndo se conhecenaestee tipo 00, O1 ou 02),
seguidas por 04, O5, 06, etc.
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Figura 3.14 — A intensidade de emissad@)), de corpos negros, dada pela Lei de Planck, quamdo s
fixam trés temperaturas. Quanto maior for a tenipexamenor o comprimento de onda de pico (Lei de

4,000 7,000

o]
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_—

[ntensiry

Wisible
Light

20,000
Wavelength (A)

Wien: A (cm) = 0.29/T(K)) e mais alto é este.

Tabela 3.1- As estrelas classificam-se em sete classesraispptincipais: OBAFGKM (aqui ndo se
apresentam as recentes classes LT). Pela Lei dekPlamspetro da-nos a temperatura, para além da
quantidade de hidrogénio (pelas respetivas riscas) cor (pela regido do visivel onde se localipico

— ver Figura 3.14). Assim, podemos distinguir rapiénte umas das outras, combinando as

caracteristicas Cor/Hidrogénio ou sé pela Tempeaatur

30,000
R

Classe (aHti)(ijrnodg;nn;i(;) Cor Temperatura (K)
O Pouco Azul > 30 000
B Bastante Azul 10 000 — 30 000
A Muito Azul — Branco 7 500 — 10 000
F Bastante Branco 6 000 — 7 500
G Pouco Amarelo 5200 -6 000
K Quase nenhum |Vermelho — Laranja 3700 -5 200
M Quase nenhum Vermelho <3700
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3.2.2 Luminosidade
Assumindo que uma estrela se comporta como um ¢wgm (termodinamico), o seu

fluxo energético (na superficie) é dado por:
F=0oT! (W/n)

Assim, dado o rai® da estrela, a luminosidade (em W) é dada por:

L=ARF =4 0TS

3.2.3 Massas

As estrelas “normais” mais pequenas (classes MTl.&hamadas dands vermelhgs
tém uma massa de 0.08.(du 80 M). Objectos menos maci¢cos do que estas nao
fundem hidrogénio. No entanto, podem fundir deatété uma massa tao baixa quanto
13 M; Chamam-seands castanhag estas estrelas (classes L e T) — dai a duvida,
guando se encontram objetos de massas superiesta am torno de estrelas, de lhes
chamar exoplanetas ou anas castanhas (Seccao2.8a@p que o primeiro termo é

bem mais popular...

As estrelas mais massivas conhecidas tém 150Bftas sdo maiores, tém mais

gravidade e também mais temperatura e pressao cleontacelerando a fusdo do

hidrogénio. Produzem mais energia, mais depressa.

Ha uma relacdo massa-luminosidade para todasteslas da sequéncia principdb
Diagrama H-R (a estudar na Seccao 3.3), deduzigdérieamente (a custa de milhares

de estrelas observadas e medidas nesses dois pasgdme
L/Ls=(M/Mg)*°

3.3 — Origem, evolucéo e morte (diagrama HR)

3.3.1 Origem

As nuvens de gas e poeiras tém um equilibrio frgugd é facilmente perturbado pelo

contacto com outras nuvens ou por ondas de chguueexemplo, as resultantes da

explosdo em Supernova de estrelas proximas ou mdenidas a poderosos ventos

estelares (Figura 3.15). A nuvem torna-se, ent@is oensa e o colapso €, geralmente,

inevitavel (Figura 3.16).
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Figura 3.15— Ventos estelares que colidem com nuvens gasogasam, também, o colapso destas,
resultando, dai, a formacéo de estrelas.

Figura 3.16— A esquerda a nebulosa de Orion (d=420 pc) eauténtica maternidade. “Presentemente”
tem cerca de 700 estrelas em formag&o. A direitasepta-se uma outra regido de intensa formagéo
estelar: a Nebulosa Omega (M17).

Os peguenissimos momentos de forca existentesamaaynuvem inicial (com alguns
pc de dimensao) acabam, pela conservacdo do moeguitar, por implicar que, apos
o brutal colapso desta nuvem numa bem mais pedquentenas de UA), a sua rotacao
seja significativa. Isto leva, por sua vez, a ragatmacdo de um disco (a forma mais
estavel), devido & elevada forca centrifuga. Eadisso de agregacano seu centro e
em nodulos densos que se podem formar em outrags)ogue se formam as proto-
estrelas: usualmente em binarios, que sdo ainda cm@nuns que as proto-estrelas

isoladas — Figura 3.17.
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Figura 3.17 — Imagem artistica de um disco de agregacdo eaftfionde uma estrela dupla (como é
tipico).

A fase inicial da vida de uma estrela denominaeséase T Taurie a Unica fonte de
energia € a contracao dos gases. Ainda ndo é dap@asao nuclear no seu centro. Por

isso, ainda ndo se encontra no Diagrama HR.

3.3.2 Evolucao

Apos iniciada a fusdo dos nucleos de hidrogénia estntém-se durante 90% da vida
da estrela (enquanto esta se encontra na sequ#imzgpal no diagrama HR). Numa
fase final, esgotado o hidrogénio, as estrelasapassconsumir hélio. Como a pressao
de radiagéo originada pelas bem mais energétiegdes aumenta substancialmente, as
camadas exteriores da estrela expandem. Estaggsggante ou supergigante vermelha
(Figura 3.18).

A evolucdo de uma estrela depende apenas da cadatiie combustivel disponivel, ou
seja, da sua massa. E basta conhecermos a masah pdra sabermos o destino de
uma estrela. Em tracos gerais, a evolucéo é coguesem funcdo da respectiveassa
inicial:
e M < 0.5 Mo — ao fim de 1¥*! anos (acaba H) a estrela sai da sequéncia
principal e vai, lentamente, regredindo (consom@ &té acabar comana
branca(contituida por C/O). Quando esta tem uma compemteagregacao de

material extra leva a sua explosdo em nova ou mesnsoipernova de Tipo la
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Figura 3.18 — Imagem artistica da estrela Betelgeuse (de Questacada acima a direita), uma
supergigante. O modelo é baseado na imagem reait dem baixo), tirada com um dos telescépios do
VLT do ESO (com Optica adaptativa).

Figura 3.19 — Duas nebulosas planetarias: M57 ou Anel (& edguhe Olho de Gato ou NGC6543 (&
direita).

e 05 Mo <M< 144 Mo — ao fim de 1Y anos (acaba H) a estrela sai da
sequéncia principal e vai consumir He; desta vezemtanto, as suas camadas
exteriores vao expandir-se por pressdo de radiggdssando as fases de
subgigantee gigante vermelhao interior da estrela também acaba como ana
branca (C/O) mas o exterior “solta-se” para o espapsformando-se num anel
de material em expanséo (chamadoeleulosa planetaria Figura 3.19).

e« 144 Mo < M < 8 Mo — ao fim de 19 anos (acaba H) a estrela tem uma

evolucéao totalmente idéntica ao caso anterior n&s rapida.
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Figura 3.20— Dois Restos de Supernova: Caranguejo (ou Mdsgaerda, e Vela.

« M > 8 M, — estas estrelas nascem cosupergigantes azuiso fim de 16°
anos (acaba H) passam rapidamente pela fase dgigame vermelha antes de
explodirem ensupernova (tipos Ib, Ic e [Idevido ao colapso gravitacional do
massivo nucleo — Figura 3.20; caso este tenha NIi,3 estrela colapsa numa

estrela de neutrdegaso contrario (M > 3 y) acaba nunburaco negro

3.3.3 Diagrama HR (Hertzsprung-Russell)

Conhecendo a distancia a milhares de estrelas,ecentos a sua luminosidade.
Recorrendo a espetrometros obtemos a sua “compb®c@mperatura (por ajuste de
Curva de Corpo Negro). Obtém-se, assim, um dosrafizgs mais famosos da
Astronomia, o de Hertzsprung-Russell (H-R ou HR)jguras 3.21 e 3.22.

3.4 As reacdes nucleares
No centro das estrelas, as elevadas temperatursiddde e pressdo permitem reacdes
nucleares de fusdo em cadeia, geradoras de enArgadeia dominante emstrelas
mais frias do que o S@ denominadg@rotao-protdoou pp (utilizamosy = fotdo;v =
neutrino; é = positrdo; D= ?H"):

)p+p—D+e +v(=1.44 MeV) (lenta: 1§ anos; T~167 K)

i) D + p— °He +y (=5.49 MeV) (rapida: 6 seq)

iii) *He +°He — *He + p + p #y (=12.85 MeV)  (16anos)
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Figura 3.21— O diagrama H-R (construido a custa de cerc&duilestrelas do catadlogo do Hipparcus).
As estrelas espalham-se pelo diagrama nas seis mafieadas a lilas: Supergigantes (la e Ib), Gegn
Brilhantes, Gigantes, Subgigantes, Sequéncia Pah@& Ands Brancas. A classe espetral, com cor,
indica-se em cima (e as proprias estrelas refletssas cores), junto as temperaturas. O corresgenden
indice de cor (B-V) indica-se na escala de baixealfente, nas escalas verticais, temos as eqnotesle
luminosidade (em escala logaritmica) e grandezalalas Uma faixa de instabilidade existe, onde se
encontram todas as estrelas variaveis que estassarmpda fase de Sequéncia Principal a de Gigante,
desta a fase de And Branca (com consequente egmdsgases, que originam uma Nebulosa Planetaria).
A luminosidade tem uma relacdo (empirica) diretmn @ massa (estrelas de sequéncia principal), dai
marcarmos linhas horizontais brancas (em massduminosidade e a temperatura de uma estrela
relacionam-se com o seu raio (s&o, por isso, iddg&alores de raio em tragos obliquos cor de .r@sa)
Sol encontra-se na interse¢do dos tracos™ER1Mo".

Note-se que, embora para chegar a iii) seja prdeser i-ii) duas vezes, no final

7

“recuperam-se” dois dos protdes e, assim, o balglogal é “4H= 1He".
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Figura 3.22— O diagrama H-R noutra versao, mais esquematica.

A cadeia dominante esstrelas quentes ociclo do carbonoé “de catdlise”, pois &C

original recupera-se no fim (temos, outra vez, “4H1He”). Em estrelas como o Sol,

esta e a pp séo igualmente importantes:
) ’C + p— N +y(=1.95 MeV) (16 anos)
i) N — °C + € +v (=2.22 MeV) (r4pida: 7 min)
iii) 1°C + p— N +y (=7.54 MeV) (16 anos)
iv) N + p— 0 +y (=7.35 MeV) (18 anos)
v) 0 - PN+ € +v (=2.71 MeV) (rapida: 82 seg)
vi) N + p— °C +“He +y (=4.96 MeV) (18 anos)
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Tabela 3.2— Os varios tipos de estrela variavel.

Grupo Classes
Pulsantes Cafade
BR | yriae
Intrinsecas Eruptivas heva relaasica)
[cataclismicas) koA rEesimerte
Fiawa 393
Suparnayva
Visuais
Evtrinzsacas Astrométricas
P Espectroscopicas
"-h inarias) Eclipsantes

3.5 Estrelas binarias, variaveis, cataclismicasuwgras

A maioria das estrelas forma-se num binario: siatelaplo gravitacional, em que
ambas rodam em torno de um centro de massa coracatizado no espacgo entre elas
(cf. Figura 2.25). Como, na pratica, as estreladrias podem ser vistas como variaveis,
vamos definir estas em classes, dentro do grupestielas variaveisxtrinsecasDe
facto, Estrelas Variaveisao aquelas que variam de brilho conforme o teppdendo
ser periddicas ou ndo. Encontram-se numa regidglipedo diagrama HR, chamada
faixa de instabilidade, localizada perto da zoregigantes (Figura 3.21). A Tabela 3.2
sumaria os tipos principais e, no que segue, esisla&am pormenor cada um desses

tipos.

3.5.1 Pulsantes

O brilho deste tipo de estrela variavel varia denfo periddica: apds terem consumido
todo o hidrogénio do nucleo, passam por uma fasestigbilidade (a luminosidade e a
temperatura variam de forma regular). Usualmern# fase acontece, pois, entre a de

sequéncia principal e de gigante vermelha (Figuza)3

O periodo de pulsacdo das variavRR Lyraeesta entre 12 e 24 horas, enquanto o das
Cefeidesvai de 1 a 100 dias (Figura 3.23). Sdo ambas fuadtais no estabelecimento
da “escada das distancias” que veremos na Secdad®6uso das RR Lyrae como

indicador de distancia € mais restrito que o ddsi@es visto que estas tém magnitudes
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Figura 3.23— Curvas de luz para: (a) variavel RR Lyrae; (bee.
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Figura 3.24 — A relacao Periodo—Luminosidade para variaveifei@es e RR Lyrae a custa da qual
determinamos distancias (a partir da luminosidadefipza absoluta e da grandeza aparente que se
observa — ver Seccéo 1.2).

absolutas —6 < lk —1 sendo, portanto, mais luminosas que as RReL{via~ —0.6) e
podendo, assim, ser identificadas a maiores disi&r{Eigura 3.24). No entanto, por
todas as RR Lyrae terem, aproximadamente, a mesaradaya absoluta, a sua

luminosidade pode ser calculada facilmente:
My—Mo=-25log (L/l) = 0.6 —4.7=-251log (L/}) =

o (L/Le) = 1004129~ 10"%~ 44 ~100
I—RR~ 100 L@

3.5.2 Eruptivas (cataclismicas)

Este tipo de variavel exibe uma significante e dapinudanca na sua luminosidade
(devido a violentas explosdes causadas por proeésgoonucleares internos da estrela
ou nas camadas mais superficiais).

Numa estrela dupla, ou estrela binaria, quando desaestrelas evolui mais depressa e
chega, antes da outra, a fase de ana brancapegt@gptar gas da vizinha (quando esta,



O UNIVERSO 85

Figura 3.25— O enchimento do Lobo de Roche num binario delast(aquele corresponde a uma regiao
do espaco onde a gravidade das duas se equilrig)nalmente, a estrela 2 tinha 1.2, Enquanto a
estrela 1 tinha 3 M Quando esta cresce para gigante vermelha ensha tado do Lobo de Roche e
inicia-se a transferéncia de massa da estrelaalgpestrela 2. A transferéncia pode ser tanta gsérela

2 se torne a mais massiva das duas. Ambas evoladiorma artificial (a estrela 1 vé a sua evolugéo
atrasada e a 2 vé-a acelerada).

finalmente, chega a fase de gigante vermelha eeemtbbo de Roche Figura 3.25),
eventualmente originando uma estralava gracas a explosdes termo-nucleares no
disco de agregacao (a friccdo hidrodinamica erdgrg@aaticulas em rotacédo leva ao
aquecimento destas, podendo chegar-se a tempsratifak — comeca, entdo, a fuséo
do hidrogénio em hélio e surge ejecdo de plasnelazidades de ~1000-2000 km/s; a
consequéncia € o brutal aumento da luminosidadeisiema de uma s6 vez, de uma
forma explosiva — Figura 3.26). Se ultrapassar M44Tgisco > 10 K) explode em
supernova de tipo Igcom silicio e hélio no espectro); ou colapsadamente para

uma estrela de neutrbes.
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Figura 3.26 — Imagem artistica de uma and branca a agreg&rien@tia disco de agregacédo) de uma
gigante vermelha, sua companheira. Note-se 0 agaatd no disco (ponto branco).

Ha trés sub-classes de nova que podem surgir devido dezgimeno (para além do ja
mencionado tipo la de Supernova). Se 0 aumento winbdsidade é de,
aproximadamente, 10 vezes, chamamos ao sistemavdeand(quasi-periddica — é
sempre recorrente). Se 0 aumento € de cerca d@ ¥8@26s chamamos ao sistemaaa
classica Em algumas situacdes, a ejecdo de matéria reegmegois de algum tempo
(quando a explosédo nao € destrutiva para o sistéemads, entdo, un@va recorrente

E possivel que todas as novas classicas sejanmeetay.

As explosdes emupernova de tipo li§sem silicio),Ic (sem silicio e sem hélio) I&
(com hidrogénio) correspondem ao final da vida steelas com M > 8M (como visto

na Seccéo 3.3.2).

3.5.3 Visuais

Através do estudo do movimento de alguns binaregosdlrelas (variaveis, portanto, sé
neste sentido — do movimento) confirmamos rotagdda@no de um centro de massa
comum e, logo, uma partilha do mesmo “poco” de mmsd gravitico (cf. Figura 2.25)
— Figura 3.27.

3.5.4 Astrométricas
Apenas uma estrela é observada com o telescoOpis, no@-se 0 seu movimento
oscilatério no céu (deduz-se, assim, a presengendecompanheira invisivel) — Figura

3.28.
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Figura 3.27 — Os periodos e as separacfes das estrelas ipadam ser medidos diretamente (binario
visual). Na imagem, o binario Kruger 60, apreseathtase, também, o0 movimento relativo da componente
mais pequena em relagcao a maior.

1970

A
1990 B 1940

Figura 3.28— O movimento de Sirius A e Sirius B durante nsu@&nos. O caminho C é o observado, de
facto. A e B sdo caminhos modelados para cada asdubs componentes (fez-se 0 mesmo no esquema
a direita, com movimentos em torno do centro desmasmum).

3.5.5 Espetroscopicas
Estas binarias sdo facilmente detectaveis quandto rproximas entre si (separacdes
menores que 1UA), pois apresentam periodos orlptisienos (de horas a meses),

com um movimento de vai-vém facilmente detetavid p&eito de Doppler no seu
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Figura 3.29— A detecdo de uma estrela binaria eclipsantesquelacurva fotométrica de brilho: a medida
que o sistema roda na nossa linha de visdo, or@s/emma estrela ora outra. Como tém tamanhos e
brilhos diferentes, obtemos uma curva global conis dipogcos” cada um correspondente ao
desaparecimento de uma estrela. Ver Figura 2.27.

espectro (cf. Seccdo 2.2). A medida que cada usiasteelas se aproxima ou afasta do
observador (devido a girarem em torno do centrandssa comum), as suas riscas

espectrais séo vistas deslocadas para o azul awparmelho, respetivamente.

3.5.6 Eclipsantes

Estas binarias detetam-se sempre que ocorre ac&arido brilho aparente das
componentes causada pelo eclipse que uma estoetacprna outra, de forma alternada
(cf. Figura 2.27 e Seccédo 2.2.2). SO sao visivesentanto, quando o sistema roda
quase “de lado” em relacdo a nossa linha-de-visédeaira. O brilho varia de forma

periodica e alterna o desaparecimento da maisabtdmaior com o da menos

brilhante/menor. Na pratica, vé-se um par de “pogliferentes na curva de brilho,

separados pelo periodo da binaria — Figura 3.29.
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4 — Enxames de estrelas

Ainda antes de falarmos em enxames, convém separastrelas nos trés grandes
grupos populacionajsconforme a época do Universo em que se formabarfacto,
uma vez que a maioria das estrelas tem a massaldouSnais, as suas idades sao
inferiores a 10 mil milhdes de anos. Como o Uniweismais antigo que isto, € de
esperar que tenha havido tempo suficiente parangido que uma geracao de estrelas

ja tenha aparecido. Assim foi, de facto.

Separamos essas “geracdes” em populacdes, consoabtmdancia deetaisde cada
uma (Li em diante na tabela periddica): a ideia€ guanto mais metais tiverem na sua
composicao, mais jovem € a geracao, uma vez gaese, @piase exclusivamente, tém

origem em supernovas. Assim:

Populacéo Il 0% metaiésé H e He)- as primeiras
Populagéao Il 0.01-1% metais — velhas, primeiraagéo
Populacéo | 1 a 3% metais — novas, geracao actual

Pensa-se que os membros da “mitica” Pop.lll (pomfce se conhece ainda nenhum
exemplo) teriam 10R 200M, 10° K e 10L.. Ter-se-do formado durante a época de

reionizacdo do Universo, apenas 400 milhdes de deywais do Big Bang.

As estrelas de Pop.ll incorporaram, na sua formag@dalguns metais resultantes de
anteriores supernovas (e nebulosas planetariatdsrda morte de estrelas de Pop.lll.
Estes materiais existiam nas nuvens que colapsaaeanas formar. A percentagem de

metais, no entanto, ainda pode ser bem diminut#®)<1

As estrelas de Pop.l (como aconteceu com o Solse@ueclui nesta populagéo), na sua
maioria, ja ndo tinham mais nenhum tipo de nuvermdalora disponivel, a ndo ser
nuvens ‘“ricas” em metais. Por isso as elevadaseptrgens, em alguns casos. Os

metais no Sol sdo ~2% em massa (Tabela 4.1).

Como ja vimos, a maior parte das estrelas nascebiedrios. Também existem

ternarios, grupos de quatro estrelas, etc. No emtamomeznxameso se aplica a um
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Tabela 4.1- Composi¢do, em massa, do Sol, segundo os vélgazentos quimicos (por ordem de
abundancia).

Elemento Abundancia

(% massa)
H 71
He 27
(0] 1.0
C 04
Fe 0.1
N 0.1
Si 0.1
Mg 0.08
Ne 0.06
S 0.04

conjunto de 100 ou mais (veremos, ha Secc¢do 6.2sfaeconvencdo também é valida

para a definicdo de enxames de galaxias).

Num enxame, todas as estrelas tém (regra geralgsaen composicdo quimica e a
mesma idade. Ou seja, ter-se-do formado mais oosre@multaneamente duma mesma
nuvem de gas. No entanto, devido as diferentesamaggumas atingirdo a morte antes

de outras.

Os enxames sao ferramentas fantasticas para meal/olucéo estelar pois:
i) ttm muitas estrelas (estatistica);

hY

i) estas estao todas a “mesma” distancia.

Claro que nédo é bem verdade que estejam todas raardistancia, mas a 2 kpc, que
diferenca faz se a dimensdo média do enxame é@pc-como é tipico)? Assim, nem
precisamos da distancia (que nos daria a luminds)daara construir o diagrama HR.
Basta utilizar as grandezas aparentes, para ooestcvolucdo estelar em enxames

(contra o indice de cor) — e.g. Figura 4.2, quedsstmos no que segue.

4.1 Enxames abertos (galaticos)
Chama-se a este tipo de enxagaatico pois quase todos estdo no disco da Nossa
Galaxia. Um enxame de estrelas aberto tem, tipiotamecentenas a milhares de

estrelas, distribuidas de uma forma irregular (Figul). A grande maioria das estrelas
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Figura 4.1— Os enxames abertos do Presépio (a esquerda)Riéilades (a direita).
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Figura 4.2 — As Hiades sdao um bom exemplo de um enxame ajomgm: quase todas as estrelas se
encontram na Sequéncia Principal (é excecdo dem#necheia de gigantes) — ver Figura 3.21.

€ jovem, de Pop.l, encontrando-se, por isso, qiuases ainda na sequéncia principal do

diagrama H-R (Figuras 4.2 e 4.3).

Houve portugueses que colaboraram na elaboracawettor “Catadlogo de Enxames
Abertos” até hoje feito (Dias W. S., Alessi B. Bgitinho A. and Lépine J. R. D., 2002,
A&A 389, 871). Em resumo, tiramos:
e 1787 “enxames” no catalogo
e 127 (7%) fora do plano galactico (que esta em <% < 15°; “b” latitude
galética)
* 0 mais préximo a 25 pc (Collinder 285; o “enxame emvimento da Ursa

Maior” — Figura 4.4)
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M 67
NGC 188

Absolute magnitude —

<— Temperature

Figura 4.3 — M67 (acima a esquerda e no diagrama HR em baixo) enxame aberto especialmente
velho mas NGC188 (acima a direita e também no dmgj € um dos mais velhos enxames abertos
conhecidos. Note-se como ja sdo compostos por snagielas gigantes e que quanto mais velho um
enxame, mais “levantada” esta a ponta da sequpnoipal na dire¢do das gigantes (ver Figura 3.21)

Figura 4.4 — Collinder 285, o “enxame em movimento da UrsdoNaas estrelas assinaladas fazem
parte do mesmo.
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0 mais longe a 15 kpc

e <d>ngdia= 2% 2 kpc (distancia média)

* 0 maior mede (no plano do céu) 120 pc
* 0 mais pequeno mede 0.29 pc

e <2R>=6% 7 pc (didametro médio)

Dos 981 com idades medidas, obtemos:
« 10°-10%anos

8.2+ 0.9
0

e <t>=1 anos (bem jovens!)

S6 887 tém membros contabilizados:

numero maximo: 220

namero minimo: 1 (!) — claro que ndo € um enxaroarial’

* com mais de cem: 11 (apenas estes, 1% do totafssamlmente, enxames)

<N> = 18+ 20 (numero meédio de elementidsntificado3

4.2 Enxames globulares

Ao contrario dos enxames abertos, este tipo denemxaistribui-se de uma forma
esfericamente simétrica em relacdo ao centro dxigalOu seja, tanto podem estar no
plano galatico como ndo. Tipicamente, ndo estdtdoEsim, nohalo da galaxia
(Secgao 5.2.1).

Um enxame de estrelas globular tem, tipicamente1@0estrelas, distribuidas de uma
forma simétrica e com uma forte concentragdo ce(ftiguras 4.5 e 4.6). A grande

maioria das estrelas € velha, de Pop.ll, enconbrard por isso, muitas delas fora da
sequéncia principal no diagrama H-R (na fase dengggvermelha ou mais avancada, a
caminho de ana branca) — Figura 4.7. Mesmo asémmse encontrado excecdes. Ha
enxames globulares com estrelas jovens, possivenagvido a novos episédios de
formacao estelar, usualmente originados por gramafigencias externas a escala

galética (e.g. colisdo de galaxias) — Figura 4.8.
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Figura 4.6 — Um modelo da tipica distribuigdo de estrelas eaxame globular, em fungdo da distancia

Figura 4.5— O enxame globular M3.
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radial e conforme o tipo de estrela.
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Figura 4.7 — O enxame globular M5 (em cima) e o seu diagridRaNote-se como ha muitas estrelas no
ramo das gigantes e mais para a frente (ja a candahfase de ana branca), o que revela um enxame
especialmente antigo.

ATIONS OF GLOBULARS

oLD (M80) OLD AND MIDDLE-AGED (NGC 4365) YOUNG (NGC 4038/4039)
. . : 4 -

Figura 4.8— S80 excegbes, mas existem enxames globularésatta por estrelas jovens: normalmente
em zonas de coliséo de galaxias (foto da direffajnbém existem alguns de “meia idade” (centro)
embora o tipico é serem dominados por estrelaaséésquerda).
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Wﬁas

Figura 5.1 — Cerca de 99% da composicao do ISM sdo gases ldid8igénio e 25% Hélio) e o restante
1% é poeira interestelar.

Figura 5.2— A nebulosa do Cone (o “cone” sdo, principalmegpoeiras).

5 — A Nossa Galaxia

5.1 O Meio Interestelar

Na Nossa Galaxia as estrelas estdo separadas, éia, [pér cerca de trés parsec. O
espaco entre elas corresponde ao Meio Intereqi€@dt — InterStellar Medium, do
inglés). Cerca de 99% da composicéo do ISM sacsdddéo Hidrogénio e 25% Hélio)
e o restante 1% é poeira interestelar (Figurae %2). O estudo do ISM ajuda-nos a
compreender a formacgéo de galaxias e a sua evolugéo

Ja se identificaram mais de cem moléculas difesembemeio interestelar, inorganicas e

organicas (incluindo amino-acidos, alcodis, etd-jgura 5.3.

Embora ndo pareca ao longe, o gas interestelarité namefeito, tendo uma densidade

de um &tomo de hidrogénio por t(of. o ar na Terra tem uma densidade =&05
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Atomo de Hidrogénio

radiacéo
de A=21cm

Figura 5.4 — A transicao hiperfina do eletrdo no 4&tomo dedgénio d& origem a emisséo/absor¢éo radio
nos 21cm.

atomos/cr). Os estados mais comuns em que Se encontrangesessao:
* nuvens friasconstituidas por hidrogénio atomico (HI) ou malac (H;); onde
nascem estrelas

» hidrogénio ionizado (HII), perto de estrelas joverguentes (de classe O ou B).

De longe, a forma mais abundante do hidrogénio nivdgso € aatomica (HI). Por
sorte, este atomo emite no radic=21cm; frequéncia=1.4 GHz). E uma risca, no
espetro radio, que pode ser de emissdo ou de absalgvida a transicao hiperfina do
spin do eletrdo no atomo de hidrogénio: este pedeldis sentidos de rotacdo; ou no
mesmo sentido de rotacdo do protdo, ou no sentidvé&rio (este ultimo é o estado de
menor energia) — Figura 5.4. Quando &tomos de htlaro, as rotagdes dos electrbes
sao realinhadas: apds alguns milhdes de anospmatolta ao estado de menor energia
emitindo radiacdo radio de comprimento de ondalden2 (1.4 GHz). Estas emissdes
sdo extremamente fracas e sé foi possivel estsdalgartir de 1951 quando
instrumentos sensiveis o suficiente foram criabl@sse ano foi publicada, Nature a
primeira observacdo (com um radio telescépio), apesete anos depois da previsao

tedrica da existéncia da risca.

O HIlI é formado quando intensa radiacdo ultravalétlibertada por estrelas recém

formadas e quentes: esta radiacdo ioniza as ndeegds (HI) em seu redor.

As nebulosasem geral, sdo constituidas por gas e poeiragn&lorente distribuem-se
no disco galactico, onde o gas e poeiras abundam.
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Figura 5.5— Nebulosa de reflexdo com a estrela emissora.

Figura 5.6 — A nuvem escura Barnard 68.

Para além das nuvens frias, hébulosas de emissd@.g. nebulosa de Orion) e
nebulosas de reflexadstas funcionam (parcialmente) como um espekifteatem a

luz de alguma estrela proxima (Figura 5.5).

Mas também ha nebulosas escuras (Figuras 5.6 ,egb&)descobrimos a custa de se
verem projetadas contra um fundo brilhante gasetsée. Nestas incluem-se os
Glébulos de Bokjue sao regides de formacéo estelar (nuvensfgsadinal de colapso

ou, mesmo, ja com formacao estelar — proto-esjrel&gyura 5.8.
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Figura 5.7 — A famosa nebulosa escura “cabeca de cavalo” @aon@no 6tico, a esquerda). No IV
(centro) e sub-mm (direita) vé-se em emissao!

Figura 5.8 — 1C2944, com varios globulos de Bok.

5.2 Estrutura geral

5.2.1 Estrutura da Via Lactea

A Nossa Galaxia (Via Lactea) é um conjunto de ceadede milhares de milhdes de
estrelas, gas, poeira interestelar e matéria e¢Eignara 5.9). E apenas uma de cerca de
10" galéxias espalhadas pelo Universo. Segundo o esgde classificacdo de Hubble
(a ver na Seccao 6.1) a Nossa Galaxia € uma SpBingldsarrada) — Figura 5.10.
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Figura 5.9 — A Nossa Galaxia no 6tico (em cima) e no radio f&ixo). O seu aspeto muda conforme o
comprimento de onda em que é observada. HA umgdjiigk vale a pena visitar, que permite uma
espetacular visita em alta resolucéo a Nossa @alaxi (no otico):
http://media.skysurvey.org/openzoom.html

Sagittarius
arm

Figura 5.10 — Uma representacéo realista da Nossa Galaxiatia ¢ dados do Spitzer (em cima). A
barra tem um comprimento total de 9 kpc. Isto derecomparado com a distancia do Sol ao centro da
Galéxia (8 kpc). A regido central tem também unobbja quatro bracos em espiral aqui identificados,
embora recentemente se questione se ndo seramtdedpenas dois.
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Essencialmente, a Galaxia divide-se em trés ppartesipais:
* Bojo ("bulge”, em inglés): a regido central e mais @dewds galaxia
(amarelado). E constituido, principalmente, pdretss velhas (pop.Il)
e tem pouquissimo gas. No centro do bojo (e dad@sdaxia) ha um

buraco negro supermassivo com cerca de %ML(inactivo).

* Discao tem uma espessura de cerca de 300 pc e um diadeB0 kpc.
Contém quase todas as estrelas de pop.l da Gda@xazulado). A
rotacdo da Galaxia, por propagacdo de ondas d@ddagyravitica, deu
origem aos bracos em espiral, sobre o disco, orfderacao estelar
particularmente intensa.

» Halo: corresponde a todo o volume esférico que envolgksco e o
bolbo. E onde se localiza o grosso da matéria asdarGalaxia (ver
subseccédo seguinte) e, também, quase todos osrsarses globulares.
E possivel que a sua extens&o total (= dimens&zatixia), chegue aos
200 kpc.

5.2.2 Matéria escura (dark matter)

A emissdo em HI (21cm) foi crucial para mapear ssaaalaxia, ja que esta radiacao
nao € afetada pela poeira interestelar (ou €-oonpgtico). Foi logo em 1958 que se
publicou o primero mapa da Nossa Galaxia. Ficotcgrclaro que se tratava de uma
galaxia em espiral. Também se descobriu que a N&akeia (como todas as espirais)
se encontra em rotagdo diferencial (como acontecea Sol — Secc¢édo 3.1.1). Como o
efeito de Doppler se verifica também no radio @lafoi possivel construir a curvéR)
para a Nossa Galaxia, onde® a velocidade da camada que esta a distédm seu

centro. Chama-se, ao respetivo grafmaya de rotagde- Figura 5.11.

Da curva de rotacéo tiramos que cerca de 90% dsanmisnossa galaxia (que tem um
total de 3x18 M) é Matéria Escura A composicdo desta &€ um dos maiores mistérios
da Astronomia moderna. Mas nao € s6. Muitas ogiixias apresentam, exatamente,
0s mesmos resultados (até os enxames de galédkias)matéria escura que explica
porque € que as galaxias se mantém unidas e rdesfsezem, devido as suas elevadas
velocidades de rotacdo. Os mais fortes candidatomtéria escura sdo os WIMPs

(Weakly Interacting Massive Particles), particuigsotéticas.



104 Pedro Augusto et al.

v (km/s)

250 >°~

150

==

0 5 10 15 R (kpo)

Figura 5.11— A curva de rotacdo da Nossa Galaxia (a azupo@o amarelo representa a distancia do

Sol ao centro da galaxia. A linha vermelha repriesg(R) segundo as leis de Kepler (com uma massa
dominante central, como acontece no Sistema Solaomo acontece com o que a distribuicdo de luz da
Nossa Galéxia sugeriria) que, claramente, ndo sAbam modelo para os movimentos dos constituintes
da Via Lactea.
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Figura 6.1 — Uma parte do Hubble Deep Field-North (HDF-N).eE& todos os “Deep Field” que se
seguiram, dao uma estimativa do total de galaxadsmiverso.

6 — Astronomia Extragalatica

6.1 Galaxias: classificacédo e estrutura

Uma galaxia € um sistema de dezenas a milharesldéeshde estrelas, poeira, gas e
matéria escura unidos pela gravidade. Existem d@idx108' galaxias espalhadas por

todo o Universo (Figura 6.1). Em massa téri 1@? M. tomando as menos massivas a
designacéo danas O tamanho é na gama 1-50 kpc e as mais pequénas galaxias-

anas.

Os mais famosos catalogos de galaxias comecaramndpeMessier (datado de 1781,
com 110 objetos), ndo intencional (o objetivo areomtrar cometas — fazer uma lista de
tudo com que se poderiam confundir) e que temogimeado ao longo desta obra: os
objetos “M” (e.g. M57). Outro catalogo também fama@s o New General Catalogue
(NGC; 1888, com 7840 objetos) — Figura 6.2.
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MEMOIRS
OF THE

ROYAL ASTRONOMICAL SOCIETY

NEW GENERAL CATALOGUE

OF NEBULZE AND CLUSTERS OF STARS
(1888)

INDEX CATALOGUE

(1895)

SECOND INDEX CATALOGUE

(1908)

J. L. E. DREYER

ROYAL ASTRONOMICAL SOCIETY

1962

Figura 6.2 — Dois famosos catalogos de galaxias: o de Mefgigr ndo tem s6 galaxias), a esquerda, e
uma versdo mais recente do New General Catalogcieitido os Indexes).

6.1.1 Tipos de galaxias

De acordo com o esquema de classificacdo propaostblytbble (ainda hoje aceite), as
galéxias dividem-se eminco tipos principais:elipticas (E), esfer6ides(S0), espirais
(normais, S, e barradas, SB)egulares(lIrr) e peculiares(Pec). Temos (por ordem de
abundancia — em numero): espirais (60%), esfer¢R®%), elipticas (15%), irregulares
(4%) e peculiares (1%).

6.1.2 Diagrama em diapasao de Hubble (subtipos)
Ha subtipos, ainda conforme a classificacdo de tufiigura 6.3). Por exemplo, as
galaxias elipticas variam da forma esférica (Efdrmas ovais (de E1 a E7, sendo estas
dltimas as mais ovais). O indica B dado por (cora e b 0s semi-eixos maior e menor
da elipse que corresponde a projecdo da galaxgéuio

n=10 (1 - b/a)

As galaxias espirais normais tém uma forma de eatay sendo classificadas de acordo
com a predominancia do bolbo ou da barra cential espessura dos bragcos em espiral
(maiores nas de subclasse menores nas de subclasgeDescrevemos, no que segue,

cada tipo em mais pormenor.
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Figura 6.3— Verséo actual do diagrama de Hubble.

6.1.3 Eliptica
As maiores galaxias séo as elipticas (Figura 6&9. sistemas de estrelas relativamente
simples, quase esféricos e sem gases ou poeiestietas movimentam-se em torno do

centro como abelhas em volta da colmeia. A maiotepdas estrelas € muito velha

(pop.11).

6.1.4 Esferoide

Este tipo de galdxia ndo € muito diferente de ualaxg eliptica (Figura 6.5). Mas
contém ja algum gas e alguma poeira. Precisamentistp, ha uma quebra da simetria
e as SO ja apresentam um plano principal (disenpoea mantendo uma forma global
esférica. As esferéides podem mesmo apresentabamana regido central (usando-se

SBO para a sua designacao) — 30% dos casos.

6.1.5 Espiral (normal e barrada)
As galaxias espirais (das quais a Via Lactea € am bxemplo — Seccao 5.2), sao

estruturas achatadas e muito organizadas, nasegietas, gases e poeiras se
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EO E3 E6

Figura 6.4 — Imagens reais de trés galaxias elipticas comndricidades diferentes.

S0 SBO

Figura 6.5— Imagens reais de duas galéaxias esferéides, em#arra (esquerda) e outra com barra.

movimentam em Orbitas circulares ou quase circsllam torno do centro (em rotacao
diferencial) — Figura 6.6. Os bracos em espiral famentos de formacdo estelar
intensa (incluem muitas estrelas jovens e quedeeppp.l). Cerca de 30% das galaxias
espirais tém, na regido central, uma estruturaamgctar, abarra (Figura 6.7). Esta
resulta de instabilidades no disco. A Nossa Galteda uma, como ja vimos (Figura
5.10).

6.1.6 Irregular
E um pequeno sistema estelar isolado (a mais paqgetéxia “normal”), com

estruturas mal definidas. Tem abundantes gas eagggiigura 6.8).

6.1.7 Peculiar

Numa fase inicial (ndo muitos anos depois da dlaaséo inicial de Hubble),
incluiram-se neste grupo todas as que nao estawdaidas em nenhum dos anteriores
(Figura 6.9): galaxias com jatos, pontos brilhanfesis tarde classificadas como

“ativas”) e conjuntos de duas galaxias ou galasialadas mostrando claras
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Figura 6.6 — Imagens de quatro galaxias espirais normaisedderda para a direita e de cima para
baixo: M31 (Andromeda) e M104 (Sombrero) de tiptE8BaNGC891 de tipo Sb e NGC2997 de tipo Sc.

perturbacdes na estrutura (mais tarde classificamla® “galaxias em colisdo” — Figura
6.10).

6.1.8 Anéas

As galaxias mais pequenas tém formas semelharités das maioreliptica (dE) e
eliptica compactdcE), esfer6ide(dSO0) eirregular (dirr) — Figura 6.11. Por serem téo
pequenas, ndo conseguem desenvolver barras, mmiblosacos em espiral. A maioria
das dEs tem um nucleo brilhante (usualmente caynegmdo a um, ou VAarios,

enxame(s) de estrela(s) central(is)).
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Figura 6.7 — Imagens de quatro galaxias espirais barradassDaerda para a direita e de cima para
baixo: NGC4650 (SBa), NGC1530 (SBb), M109 (SBc)@02523 (SBb).

Figura 6.8 — Imagens de duas famosas galaxias irregulareGrasde (esquerda) e Pequena (direita)
Nuvens de Magalhédes.
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Figura 6.10 — A Antena € uma galaxia peculiar onde esta ardacam choque entre duas galaxias
(imagem do HST a esquerda). A direita apresentarseaguencial modelo numérico 3D que explica o
que vemos a 2D (projetado no céu) — foto acima;pawer com a imagem do HST a esquerda.
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K110

ES

Figura 6.11— A mesma imagem de M31 j& apresentada (Figujac6réém, de facto, duas galaxias ands
bem visiveis (pois ha muitas mais em torno da ¢mlkdex Andrémeda): M32 e M110.

6.2 Associacdes de galaxias
As Galaxias néo se distribuem de forma homogéneaspaco e as galaxias isoladas
sdo raras. Galaxias em pares estdo sempre encédef@olisdo”) — sdo classificadas

como galaxias peculiares.

Com trés a 100 membros temos grapo de galdxiagdimensdes 1-3 Mpc). O Grupo
Local, com um tamanho de 1 Mpc, é dominado pelas&locSalaxia e pela de
Andrémeda (totalizam ~80“ M o OU 75% da massa total). As respetivas satélites

preenchem-no quase totalmente. Sdo, pelo menaoseBros no total...

Com mais de 100 galaxias temos enxame de galaxias irregulgou pobre). Com
mais de 1000, unenxame regulafrico): os maiores ndo passam muito das dez mil
galaxias (e 10 Mpc, M ~ to M,

semelhante a dos enxames estelares globularesx@sies de galaxias mudam muito

no maximo). Estes tém uma simetria esférica

lentamente (leva um tempo quase tao longo comadeido Universo para que ocorram
mudancas significativas). Assim, conservam aindatasupropriedades de quando
foram formados. S&o, por isso, excelentes paratum@sia evolucdo da estrutura e

formacao das galéxias.
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Figura 6.12— Gas quente nos enxames Abell 222 e 223, dest&radalsa cor vermelha/amarela (raios
X observados com o0 XMM-Newton). O resto é a imagéioa (feita com o Subaru).

Os enxames tendem a segurar 0 gas nos seus siséentasitrario das galaxias, onde o
gas é forcado para fora através de explosées geon@o, em supernova): 0S enxames
sdo sistemas fechados. Ao estudar a composicaacquida enxames obtemos uma
descricdo da nucleossintese no Universo. A forggralidade que mantém os enxames
integros vem, principalmente, da matéria escuraef®@ames também sdo excelentes

para o estudo desta.

Os enxames regulares tém (pelo menos) uma supedaaientral (cD de “cluster
dominant”) que resulta da agregacédo (“canibalisna@’)muitas galaxias circundantes.

S&o as galaxias mais massivas do Universo, chegah@dM .

A maior parte da matéria luminosa em enxames déaxigal existe na forma de gas
quente (Figura 6.12). O gas, que tem uma temperaterr10-100 milhées de graus,
irradia raios-X. E mais quente em enxames ricagjlages (como o de Coma — Figura

6.13) do que em enxames pobres, irregulares (cot@o\rgem — Figura 6.14).
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Figura 6.13— O Enxame de Coma (regular). Virtualmente todopostos de luz” visiveis séo galaxias.
Note-se a super-galaxia central (cD), a canibabzémra galaxia.

Figura 6.14 — O Enxame da Virgem (irregular). A maioria dogetds que se vé sao estrelas da nossa
Galaxia. Notem-se as assinaladas galaxias, doremdontenxame e ndo muito longe do seu “centro”.
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Horodagivm—Reticolum

w-ascancao recta (horas)

d-declinacio [graus}

Figura 6.15 — Desde ha duas décadas que este tipo de gra&fitorrsou comum para representar
estruturas no Universo a grandes distancias deEhtiglimensional mas com duas dimensées de espaco
[projectadas no céu -a/0)] e uma de distancia-tempo (uma vez que, a essEmdas, é relevante o
facto do Universo ser de espaco-tempo). A dimeds&iointencionalmente, muito “fina”, para encontrar
estruturas ligadas fisicamente.

As estruturas maiores do Universo, no entanto, aGgdisuper-enxames de galaxias
(enxames de enxames de galaxias). Contém entree gainenxames de galaxias (até
10" galaxias!): tém 10-500 Mpc e TaL0® M. De facto, as galaxias estdo organizadas
em grandes redes. Uma das maiores estruturas idathécuma rede de galédxias com o
nome deGrande Muralha de Sloa@-500 Mpc). Subsistem, no entanto, duavidas se esta

€ mesmo uma estrutura gravitacionalmente unidai(&ig.15).

Para rematar esta Secc¢do, apresentamos um prohiedea mais chocante do que o
problema da matéria escura (e sem qualquer retagéiceste): @roblema da matéria
normal s6 10% da matéria barionica (normal) do Univezsth em galaxias (o que
demonstra que a formacdo destas é um processo puitm eficiente). O resto, no
grosso, sera hidrogénio neutro (atomico). A hipdtesis aceite € que este se encontra
no meio intergalatico que se chama “warm-hot” j&@ gparte aquecida deste é possivel
detetar (mesmo que dificil) mas o resto assumedseegiste, sem se ver. Assim, 0S
filamentos entre galédxias serdo o local onde osgrda matéria baridnica do Universo,

de facto, se encontra. Mas nem vé-la...
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Figura 6.16 — Uma Seyfert (como a NGC7742 aqui apresentadaqaeeda) tem por caracteristica
principal, além do espetro, um ponto brilhanteudedentral, que pode ser comparavel em brilho tatal
resto da galaxia. Aquele vé-se bem no perfil daluseyfert NGC1566, apresentado a direita.

6.3 Galaxias ativas
Por definicdo,galaxias ativassdo aquelas que emitem mais de mil vezes o tetal d
radiacdo proveniente de estrelas (gas e poeirasstiiem 10% de todas as galaxias
conhecidas. O “modelo standard” aicleos galaticos ativo§AGN) diz que os
seguintes objetos sdo, de facto, exatamente o miesrdmeno (serdo, individualmente,
estudados nas quatro subsecc¢des seguintes):

» Seyferts (Syl, Sy2), incluindo LINERs (Sy3)

» Blazares

* Quasares (radio) / QSOs (6tico) — Quasi-Stellaefibj

» Radio Galaxias

O melhor catalogo atual de AGN é “Quasars and &c®alactic Nuclei (13th Ed.)”,
Véron-Cétty & Véron (2010), A&A, 518, A10 (> 168 IAGN listados).

6.3.1 Seyferts
As Seyfertsforam o primeiro tipo de AGN descoberto (Figurd6§. Ha 23840
catalogadas, das quais 90% estdo em Ss (e 10% )eflaxistem no Universo proximo

(baixo a médio “redshift% 90% tém z < 0.6).

Ha 15725 Syl, 6024 Sy2 e 907 Sy3 (estas sdo LIN#Rfgcto). A diferenca entre Syl

e Sy2 é apenas no espectro otico: as Syl tém f&gas e estreitas e as Sy2 apenas

12 Este termo e utilizagdo como distancia vai seméidina Seccao 6.4.
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Figura 6.17— Embora qualitativamente as diferencas nos espetntre Syl (emissdo de riscas estreitas
e largas), em cima, e Sy2 (emissdo apenas de est&stas), em baixo, sejam Obvias, a classifcaca
quantitativa de cada Seyfert depende da razéorR astlarguras das riscag &l H, (486.1 nm e 656.3
nm; cf. Figura 2.23). Assim temos, neste casoad®fSyl.5 em cima e Sy1.8-1.9 em baixo.

estreitas. Mais formalmente, tudo anda a volta algura das riscas de,He
Hg. Definindo R como a razéo das larguras deeHH,, temos ainda os subtipos (Figura
6.17):

« Sy2 néo halargura nem em Remem H

e Syl.9 larguraséemH (R=0)

+ Syl.8 larguraem{de Hs (comR < 1/3)

« Syl5 larguraem{de H (com1l/3<R<2)

« Syl.2 larguraemfde s (com2<R<5)

« Syl.0 larguraemide Hs (comR >5)

Em termos estatisticos, obtemos o resultado apgeskema Figura 6.18, gracas aos
dados do catalogo Véron & Véron (2010).

6.3.2 Blazares

Ja se conhecem cerca de 1200 blazares (868 das Bjuiaacs), AGN com emissao
muito variavel (minutos a dias) — Figura 6.19. Quagdos residem no Universo
proximo (82% em z<0.6). A variabilidade € muito onante pois limita o tamanho da
regido de emissédo. De facto, nenhum objecto podarvaais depressa do que o tempo

que a luz o demora a atravessar. Assim, como:
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Figura 6.18 — De longe, as Sys mais abundantes sao de tifie de tipo 2 também sdo numerosas. Os
restantes subtipos aparecem em muito menor nimamda ha uma fragdo consideravel de Sys néo
classificadas.

Figura 6.19— Um blazar no radio (a falsa-cor). S6 se vé um (para a direita). O outro é fraco demais
para ser detetado. A inclinacdo do jato com a negsa-de-visdo € de quase zero graus...

Espaco = velocidade x tempo

vem.

S=ct

Obtemos, par&, minutos-luz, no maximo, ou ~30 milhdes de km, sr@érto que a
distancia de Mercurio ao Sol. Para um objeto comassa medida minima de um

milhdo de massas solares, é um pouco apertado...
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JUuL 1977 MAR 1278

JUN 1979 JUL 1980

SUPERLUMINAL
EXPANSION OF A QUASAR

Figura 6.20 — Capa da revista Nature, de 1981, onde se vé doenovimento aparente superior a
velocidade da luz.

Os blazares tém, frequentemente, movimentos (ajea)esuperluminais(maximo:
40c)">.

O movimento superluminal foi explicado pela primmeinez na publicacdo Rees (1966),
Nature, vol.211, 468. Em blazares, especificamentiamoso o artigo Pearson et al.
(1981), Nature, vol.290, 365 (fonte radio 3C273pwilade: 10c), que serviu de capa
para esse numero da famosa revista (Figura 6.20).

Ha dois tipos principais de blazares:

i) BL Lacs, que residem em Es; tém um espetrorisras”.

i) OVVs (Optically Violent Variables) que misturamuitas propriedades: no
Otico sdo como Sy1; no radio como BLLacs; no esp@itio como quasares.

13 Radio galaxias e quasares também os apresentaezes mas em média sdo mais lentos. Isto, apesar
de o recorde pertencer mesmo a um quasar com 50c...

14 No seu estado mais comum. Em raras ocasides, quamdLac perde brilho, conseguem-se detetar
algumas riscas por cima do (momentaneamente merilbsrite) continuo. SO assim conseguimos
conhecer as distancias e outras caracteristicBElckcs.



120 Pedro Augusto et al.

Figura 6.21 — O HST confirmou os quasares como residentes ataxigs. A surpresa veio de quase
sempre estas serem peculiares (estarem em intgragéo

6.3.3 Quasares
Osquasaressao o tipo mais famoso e também o mais abund@nseu nome revela o
que sdo: como estrelas mas com a luminosidade de gatéxia (Figura 6.21).

Espalham-se por todo o Universo. Ja totalizam ¥A9(Bigura 6.22).

6.3.4 Radio Galaxias

As radio galaxias emitem, fundamentalmente, emissdo continua shdcict
(temperaturas “de brilho” da ordem de'4B — perto do maximo da Fisica) — Figura
6.23. Conhecem-se milhares e residem em Es. A suf@logia consiste em dois jatos

de plasma opostos (Figura 6.24) a sair de um naelewal e a terminar em lobos.

Existem dois tipos principai§anaroff-Riley tipo | e tipo I{(FRI e FRII). Para além das
diferencas qualitativas de morfologia (Figuras 6&26.26), é possivel estabelecer uma
fronteira entre ambas de uma forma mais quani@tativede-se a distancia entre os
maximos de emisséao radio em cada um dos lados demue pode ser nos jatos ou
nos lobos (goy € divide-se pela dimenséo total da galaxia (DYA& Gicos/ D < 0.5

d4 uma FRI, caso contrario temos uma FRII.
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Distribuicédo para 129841 QSOs (13th Véron - 2010)
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Figura 6.22— A distribuicdo, pelo Universo, dos quasarese€odista esta a z = 6.4.

¢ 88
~

R

Figura 6.23 — A emissao sincrotrénica surge do movimento erarstrdo de electrdes relativistas num
campo magnético (se ndo fossem relativistas, chamas ao movimenteiclotrénico).

Figura 6.24 — Formalmente, um jato de plasma existe sempreoquemprimento é, pelo menos, cinco
vezes a largura. Na imagem, uma simulagao numerozarendo a complexa magnetohidrodinamica.
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Figura 6.25— Uma radio galaxia Fanaroff-Riley tipo | (FRIgste caso no centro de um enxame (huma
cD). Note-se que os jatos, lentos, se véem parieitte. A imagem esta a falsa-cor com vermelho mais
brilhante que azul.

Figura 6.26— Cygnus A, o protétipo de uma radio galaxia FRB.jatos opostos sdo supersonicos e, por
isso, ndo se véem (imagem da esquerda). Ha cheiplerstos nos lobos. Os jatos chegam a distaneas d
1 Mpc, bem maiores que o tamanho da galaxia hosped@@agem a direita: visivel a preto e branco;
radio a cores).

6.3.5 Unificacao
Uma das “pecas” fundamentais do “modelo standasdAGN (Figura 6.27), que 0s
unifica a todos, € urtoro molecularque permite que, apenas por geometria, possamos
“ver” este ou aquele tipo. Assim, a confirmacdo aniAST da sua existéncia (Figura
6.28), foi uma importante vitria para este modaluesentado em detalhe na Figura
6.29. Oburaco negradBN) € um enigmatico objeto que surge sempre quetéria tem
uma densidade superior a um valor critico. Pasgapgea ter gravidade suficiente para
nem a luz deixar escapar (Figura 6.30). O seu™r@io de Schwarzschild, quando
estatico) é dado por:

Rs = 2GM/¢
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Figura 6.27— O AGN mais proximo de nés é Centaurus A, umiargdlaxia (a ~3 Mpc). Aqui vé-se no
Gtico e nos raios X, também, para além do radio.

Figura 6.28— O toro molecular de poeiras da Sy3 NGC4261.

O BN é descrito por apenas trés propriedades: mimnsrgular, potencial gravitico e

carga eléctrica. Quando em rotacdo e carregad@ sumrgcampo magnético (buraco

negro de Kerr-Newmann).

A unificacdo de AGN ¢ feita por simples orientag&ométrica. Conforme o angulo de

visdo e o comprimento de onda da observacdo, veremmesmo modelo standard

como um objeto diferente (Figura 6.31).
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Figura 6.29 — O modelostandardde AGN. Um buraco negro supermassivo centrai-{00 M,) em
rotacdo, agrega massa do ambiente através de om diisagregacdo (a preto). Segue-se a regido de
emissdo de riscas largas (BLR; a vermelho) com umarttho de 0.1-1 pc, massa®10* M, e
temperatura T0K. O toro molecular é visto em seccéo (tracejadsialmente a ~100 K, enquanto se
segue a regido de emissdo de riscas estreitas (AlvBrde) com um tamanho de 0.01-1 kpc e massa
10° M _. Finalmente, dois energéticos jatos opostos, gemsliretamente do buraco negro, podem chegar
a distancias colossais.

6.4 Distancias e a constante de Hubble

A medicao de distancias em Astronomia resolveaealinente, de forma simples e
precisa mas (para além da nossa vizinhanca galaticageral, € um grave problema.
Localmente usamos o método geométrico da triangalporparalaxe ). A incognita

é d, distancia do objeto (por exemplo, um lapis) —uFag6.32. Este “desloca-se”,

aparentemente, d® em relacdo a um fundo (distancia irrelevantdenge o suficiente
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Figura 6.30 — Nem a luz escapa de um buraco negro (dai o @®e)n Este consiste numa regido do
espaco-tempo com elevadissidemsidadele massa.

para que nao se veja nada a mexer), conforme af® o ponto de visao (olho

esquerdo ou olho direito, a distana)aPor trigonometria, temos:

d=a/2/(serdR) =a/2 162 = (al2)/n

Quanto maior fora, maiores as distancias medidas com a precisduandoa é o
didametro da Terra, conseguimos medir a paralaxéudae de alguns planetas do
Sistema Solar. E como chegamos as estrelas? Usmrd@ o dobro da Unidade

Astronémica (ou seja, toda a 6rbita da Terra)! issibtemos (Figura 6.33):
7=1.5 x 10d (rad) =3.1 x 13%d (arcseg)
/marcseq)~1/d(pc)

De facto,
1 rad =206265 arcseg

1 pc=206265 U.A.
O satélite Hipparcos, gracas a fugir a atmosfar@gste, conseguiu uma precisao de
1= 0.0008"= d = 1250 pc. A missao espacial GAIA (2012), que iréagzem longe,

conseguird uma precisao de 0.00002"= d= 50 kpc (toda a Nossa Galaxia!).
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NLR |
6,1 (~30%) Otico

Sy A (~B0%)
BLR ,NLR

Radio

Figura 6.31— O toro molecular é o elemento fundamental paeoaa da unificacdo de AGN. Aliado a
uma abertura tipica do cone de emissao de radded®®, explica as abundéancias e propriedades dos
varios tipos de AGN. Aqui sumariam-se as Sys (amagidtico) e os trés restantes tipos (em baixo, no
radio).

O grande problema da Astronomia Extragalatica #ieutflade em medir distancias e,
logo, a de conhecer a escala do Universo. Usa-se“astada de distancias” em que
varios métodos sdo utilizados em sucessao, de farsairmos da nossa vizinhanca
solar até chegar aos confins do Universo. O prabléno elevado erro no resultado

final, acumulado de tantos métodos.
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Figura 6.32 — Um lapis “desloca-se”, aparentemente, em relagd&om fundo distante, conforme
alternamos o ponto de visdo (olho esquerdo ou diteito). Este angulo (paralaxe) permite conhecer a
distanciad ao objeto, dada a conhecida distancia entre @s.olh

Hubble, em 1929, foi o primeiro a publicar uma jpne@lar proposta para a expanséo do
Universo (quase totalmente com dados de Slipherogueha recolhido desde ha dez
anos antes): descobriu que quanto mais longe utdxigase encontra de ndés mais
depressa “foge”. Conhecendo a razdo desta expaséstante de HubbleHo)
relacionamos diretamente a velocidade (medida)xgparsdo com a distancla da
galéxia (vec = HoD). O problema é que a constante de Hubble aindaénéonhecida

com elevada precisao...

Por efeito de Doppler, a radiacdo de todas as igaldo Universo em expanséao sofre

um desvio para o vermelho (redslaft Este €, observacionalmente, dado por:

Z =AM o= VedC = HoD/c

A Ultima igualdade so é vélida para z<<1, ou sefmuanto a velocidade de recessao

nao é relativista. A partir dai a formula que édag:
ViedC = [(1+2)* — 1] / [(1+2)* + 1]
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Figura 6.33— A paralaxe astrondmica de uma estrela E é magtazas ao movimento de estrelas em
relacdo ao fundo das outras bem mais distantesn(is, dai, as distancias dessas estrelas “movAis”).
forma mais eficiente de o fazer é utilizando atarba Terra (T), esperando que 0 nosso planeta vos le
de um extremo ao outro da mesma, no seu movimentorao do Sol (S).

Na pratica, estimamasde uma galaxia (ou quasar, ou outro objeto qual@upartir do
seu espetro o6tico: é fundamental a identificacaeédias riscas e depois a determinacgéo
do seu desvio para o vermelho em relacdo ao rep@atsoratério,Ag) — e.g. Figura
6.34.

A nocdo de distancia, para o Universo longinqusspaa ser bem diferente da
convencional e, de facto, conforme o contexto emtrpbalhamos temages distancias
disponiveispropria (tedrica), dduminosidadee angular. Esta ultima € a mais utilizada
guando fazemos imagens de objetos longinquos. Demparametro de densidade de

massa do Univers®o:

Da=[2c(1 -2 — (1 + 22)>)(1 — (1 +202)")] / [H 0 27(1+2)]

O redshiftz é, por isso, uma importante forma ndo ambigua ddirndistancias no

Universo e é a maneira usual como se apresenté@ncies a galaxias, AGN, etc.
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Figura 6.34 — Espetro Otico de um quasar. A gama de comprireeitoonda observados é dada em
baixo. A identificacdo de cinco riscas € dada emacijunto com 0s seus (laboratério). Calcula-se
entdo, para cada uma, o valor deftMo. Faz-se a média e obtém-se 4.4.

Abordemos agora a questdo da constante de HubkleCbimo vimos, esta é
fundamental para passarmos de z a distancia (jcono Q,, de que falaremos no
Capitulo 7). O problema é que, desde a sua intéadpor Hubble em 1929, a sua exata
determinacao tem-se revelado incrivelmente difféduras 6.35 a 6.37).

Uma boa forma de tentar fixar um intervalo relatieate pequeno € tomar a mediana
(por ex.) das centenas de medicdes efetuadaseauamte. O intervalo mais consensual

e:

Ho =67-71 km/s/Mpc.

6.5 Evolucao

Apés o Big Bang (modelo apresentado no Capituloo 7gniverso “visivel” (nas
microondas, de facto, de forma mais proeminentejesapenas ~400 000 anos depois
(z=1100) no ruido césmico de fundo (CMB) — Figur386

E a partir das flutuacées iniciais do CMB que tegar a formacgéo, em cadeia, de todas
as estruturas do Universo. Pensa-se que a mas&t@aedominou essa formacédo. Em

sequéncia:
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Figura 6.35— Como indicador de distancia a todas as gald@dasua amostra (no Grupo Local), Hubble
utilizou estrelas variaveis Cefeides (acima). Marde descobriu-se que estas existem em doisdigas
Hubble os misturou. Os dados do HST (abaixo) sderag’ até ao Enxame da Virgem.
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Figura 6.36 — O valor da constante de Hubble no periodo 19®00D2Podemos separar a sua evolugéo
em trés periodos: )927-1958 quando desceu de cerca de 600 km/s/Mpc para ¢estd00 km/s/Mpc.

i) 1958-1985quando o seu valor estabilizou entre 50 e 10@Mntpc mas as medi¢cdes ndo eram muitas
e os erros eram ainda grandes. 1§85-hoje quando, incrivelmente, apesar do imenso nimero de
medi¢Bes, ainda temos um intervalo de incertez& {6dm/s/Mpc). Ver Figura 6.37.
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Figura 6.37— Medi¢bes de kde 1970 a 2001. Embora com uma tendéncia finaltparaais valores no
intervalo 60-80 km/s/Mpc, ainda existem resultad®entes que vao tdo baixo quanto 40 km/s/Mpc ou
tdo alto quanto 92 km/s/Mpc. Ver Figura 6.36.

Figura 6.38 — O CMB é muito homogéneo, numa parte erfi Hle sdo as flutuacdes térmicas
apresentadas.
e z~1100, ~ 400 000 anos — Estruturas primordiais (nuvergade
« z~100,§~ 15 x 16 anos — Estruturas menores (nuvens de gas)
e z~25, ¢~ 120 x 18 anos — Proto-galaxias (proto-E: formacao estaelensa a
partir detodo o gas) (proto-S: colapso do gas num disco, semdgéio estelar)
(e/ou teréo surgido as primeiras estrelas — P@p.llI
« z~15 ¢t~ 260 x 16 anos — Galaxias; formacéo estelar comeca em Ss (e
continua até hoje — z=0)
o z~115, ¢~ 400 x 16 anos — Reionizacdo do Universo pelas estrelasiig
6.39)
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Figura 6.39— Uma simulagdo que ilustra a reonizagao graduélrdverso (da esquerda para a direita, de
cima para baixo): a verde HI, a vermelho HIl. O pengue decorre da primeira a Gltima imagem é
relativamente curto: cerca de uma centena de milbamos.
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Figura 6.40— A evoluc&o do ritmo de formacao estelar no Uisiveem relagdo ao que se verifica hoje
(no redhift z=0, com o valor normalizado de 1).

z = 8.6 — 12 Galaxia conhecida (¢ o objeto maigilmquo do Universo, a

excecao do Ruido Cosmico de Fundo; uma explosa@iesy foi detetada a z

= 8.2 — GRB090423)

e z~1-5 ¢~ 1-5 x 18 anos — Tamanho das galaxias aumenta continuamente
(agregacéo); formam-se estrelas ainda mais intesrgani25 vezes mais, com o
pico a z~2.5) — Figura 6.40

e z~0-1, ¢ ~ 5-14 x 18 anos — Regido de validade da classificacéo de ldubb
para as galaxias

» z<0.01 - Formacdo estelar volta praticamentecéiniz > 8) — Figura 6.40.

Uma questédo pertinente é saber qual foi a evoldedgalaxias ativas. A interpretacao
de 10% de todas as galaxias conterem AGN é a ddogasforam AGN 10% do
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tempo. Por exemplo, no centro da nossa galaxianmdwraco negro supermassivo
(4x10 M,) adormecido. A luz do modelo standard de AGN, easgres s&o a sonda
utilizada para tragar a evolucao de AGNSs, por seyemnicos que se véem por todo o
Universo (por serem os mais brilhantes) — Figu2&;6cf. Figura 6.40. Em resumo:
e z ~ 10,  ~ 500 x 16 anos — Colisdes de galaxias: formacdo de BN
supermassivos (! M)
* 7z =6.43 — 1° Quasar conhecido
¢ z~5,t~1x 10 anos — AGNs “acendem-se” em muitas galaxias
e« z~15,¢~4x 10 anos — Pico de atividade (quase todas as gals&inativas
nesta altura)
e z~1,t~5 x 10 anos — AGNs “apagam-se” rapidamente em quase axlas
galaxias ativas
e z~0, ¢t~ 14 x 108 anos — Galaxias normais com BNs supermassivos

adormecidos no centro
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7 - Cosmologia

7.1 Parametros fundamentais

O primeiro resultado relevante, que se obtém diretde de bl € uma escala de tempo
(de Hubble) para o Universo (estimativa da suadyladasta calcular o inverso da

constante de Hubble:
ty=1/Ho ~1/(70 kmsMpc1)~3.1x1070x10° s~4.4x10"" s~ 14x10° anos

Ha trés constantes cosmoldgicas fundamentais, para aléify.déo fundo, todas estas

nos dao as densidades de massa e energia do dnivers

O parametro de densidadee massa) local do Univerdd,, é dado em fungédo de uma
densidade de massa critiga = 3H,¥/8nG). Na pratica, esta é a densidade limite (onde
Qo=1) para que o Universo recolapse no fuii@e>1) ou expanda para semgfen<1).
Usandop, como a densidade local (z=0) do Universo:

Q0= po/p. = 876G/ (3Hy’)
Temos:

0. =2 x 10 Hy? glen?

Durante muitos anos (de facto, décadas) acreddogee viviamos num Universo
critico (Qo=1) sem qualquer contribuicdo energética signifrea{Universo quase so
massa). O parametro de densidade de energia (&otmsosmoldgicag ou Q) valia
zero. Agora sabemos que cometemos dois erros. Aleterencionarmos a correcao
desses dois erros, vamos dar a definicdo de um pendmmetro: o ddesaceleracdo do
Universo(qp). E dado por:

Jo = .(20/2 —Ao

Assim, até ha uns 15 anos atras acreditava-seiieefso em desaceleracao):
Jo = 0.5, = 1,/‘0= 0

Entretanto, a massa bem somada de superenxamedageg (incluindo, em ~90%,
matéria escura) nunca dava para chegar sequerdzedensidade critica. As melhores

estimativas dao (ainda hoje; mapas de correlagi@s gpontos — Figura 7.1):
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Figura 7.1 — Mapas de correlagdo do Universo a trés pontosg@ém central) combinados com
simulagdes cosmoldgicas (duas imagens lateraisiet @ branco) sugerem como melhor modelo
cosmoldgico para o Universo o da direita.

Oy =0.27

O primeiro erro esta corrigido. Agora, manteiagaulo, a nova versao valia (Universo

menos desacelerado):
Jo = 0.14,(, = 027,/]0 =0

O problema é que a Teoria da Inflagdo exige um éisiy de geometria plana e este sé

acontece se:
.(20 + Ao =1

Apos uns anos de discussao e de “dor de barriga’maitos inflacionistas, a luz fez-se
h& uns anos quando amostras de supernovas distapté&§MAP revelaram que, de
facto, temos\o = 0.73 (logo, g~ — 0.59). O Universo, afinal, esta exceleracdo E o

segundo erro fica corrigido.

Um alivio para todos...

. ou talvez ndo! Agora temos um Universo que, ngotam 90% da sua matéria
desconhecida mas, pior, 2/3 de tudo o0 que o cor@iada mais misterioso (energia
escura? quintesséncia? multi-dimensfes?). Em resublioiverso contém:

* ~ 73% Energia Escura
s ~ 22% Matéria Escura

« ~ 5% Matéria “conhecida”
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Tabela 7.1- Um resumo do modelo do Big Bang para o Universn) todas as suas fases. A evolugéo
apresenta-se temportal, em termos de temperatinag@ com o que se formou de novo em cada fase.

Estado inicial t,~0s singularidade: Universo em <10-2m

Explosgo Universo todo em expansao desde entdo (baldo 4D)
t,~10%% T,~10¥K  QOrigem das leis da Fisica e quatro forcas

Inflag&o t,~10%-10%2s  T,~107K  expansfo exponencial (cresce 10%0 vezes) — inflatdo

t,~102-10%  T,>10'2K  bosdes B, W criam fotSes (10-''s); quarks abundam;

§ quarks criam p, n (105s)

1

5 t,~10"s T,~10""K  “comeca” a Relatividade Geral (temperaturas “fisicas”)

é t,~0.1-1s T,~10"°K  inicio da formacao de nucledes (p+n), de e*, v, etc.

% Nucleossintese t,~14 s T,~3x10°K  p+n (formagdo intensa de nucledes)

5 forma-se 2H, (=D)

T t,~3 min T,~10%K D+D — 3He,+n

(;()1 D +3He, — 4He, +p

Q forma-se *H,, Li, Be; Universo com ~75% H e 25% He
t,~35 min ~3% ormacao de atomos iniciada

.2 ,~35 mi T~3x10%K 50 de at d

(@3]

< t,~6 meses Ty~105K

=

é t,~10° anos matéria electricamente neutra, fotdes iniciam liberdade

< Recombinagdo t,~400 000 anos T,~3000K matéria dissocia-se da radiacdo; deixa de ser opaca

% (z~1100)

|_

<

=

7.2 Modelo standard do Universo

7.2.1 Big Bang com Inflag&o

Para comecar, exige-se a aplicagdgudocipio cosmoldgicqantrépico): o Universo é
igual para todos os observadores. O modelo starmal a formacgéao e evolugéo do
Universo como um todo € o g Bang Na Tabela 7.1 apresenta-se um resumo deste
modelo e das suas varias eras, desde o inicio E€éoenbinacédo. A era inflacionéaria

apresenta-se em pormenor na Figura 7.2.

E a partir do estadio final do modelo do Big Bange ¢p Universo passa a ser
transparente e que temos o0 primeiro acesso elgjr@tiao a0 mesmo via Ruido
Cdosmico de Fundo (CMB) — com neutrinos poderemasaté t,~1 min; com ondas

gravitacionais atg&1min.
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.. Inflationary era

T_ime since Big Bang (seconds)
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Scale of Universe {centimeters)

Figura 7.2 — Durante a era inflacionaria o Universo crescquorencialmente, mais do que desde essa
era até hoje.
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Figura 7.3— O CMB como medido por Penzias e Wilson e, meiemtemente, pelo COBE. Os erros de
medicdo deste sdo ~0.03%.

O CMB foi descoberto por acidente por Penzias esdMilem 1965. A sua temperatura
(2.725 K) é exatamente a prevista devido a expathsddniverso (T/z ~ 3000 K / 1100
~ 2.7 K) — Figura 7.3. O WMAP (langado em 2003 redaino espaco) veio trazer mais
resolugdo ainda aos mapas do CMB — Figura 7.4sReiplicagbes em parametros
cosmoldgicos, deu a idade mais precisa para o thuwdesde sempre:

13.7 x 10 anos (+1%)

O Planck, ja lancado em 2009, vai trazer uma nevalucdo, pois tem uma resolucao
15 vezes melhor que o WMAP, para além de consegriro CMB também em

polarizacéo. Espera-se que, ndo s, nos dé odeldy, Qo e @ com uma grande
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Figura 7.4— O CMB visto pelo WMAP

precisdo mas, também, que mostre mais detalhes soperiodo inflacionario, que
ainda nao é bem compreendido. Por exemplo, sabeu#oa inflacdo produziu “ondas
sonoras” com Pico&principal + harmonicos) que se medem (Figura 7.5); estesirs@o

das medicdes que o Planck ira fazer.

Ainda no modelo do Big Bang, h4 uma relevante péavi (nucleossintese —
abundancias) espetacularmente confirmada em olgSewvgFigura 7.6). Na Figura 7.7
apresenta-se um resumo do ponto de situacdo do noskecimento sobre a evolucéo
do Universo, desde o Big Bang (pormenores apresdesiza Seccao 6.5).

Ha modelos alternativos para o Universo, que eaplicpor exemplo, a constante
cosmologica como uma ilusdo. Sdo modeloMd#iversose deCordas Césmicague

se descrevem a seguir.

7.2.2 Cordas Césmicas

As cordas césmicasexistirdo enbranes(membranas) enroladas no nosso Universo 4D
(num hiper-espaco com pequenissimas dimens6&éni0 A Matéria Escura pode ser
explicada pela influéncia destbsanesno nosso Universo. As cordas cosmicas Sao
muito menoresjue um atomo; a sua variada vibracado define abeke protdes e todas
as particulas. Teremos um Universo com 6 (oMFtheory) dimensdes espaciais extra,
em adicdo as 4D. Todos os'd@nos havera uma colisdo de dois Universos, fazendo

esse choque surgir Big Bangs em cada um.
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o WMAP
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Figura 7.5 — As ondas sonoras previstas pela inflacdo enfiecile testaveis em experiéncias. O gréfico

da esquerda apresenta um conjunto de resultadesanagos (sem o WMAP) enquanto o da direita

inclui alguns recentes. A misséo Planck tem a ddpde de revolucionar completamente os resultados,
uma vez que podera eliminar (ou ndo) alguns dasgcevistos pela inflagao.
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Figura 7.6 — As abundéancias dos elementos produzidos duoaiig Bang (primeiros minutos) previstas
teoricamente (quatro curvas) e medidos experimaptae (quatro bandas horizontais coloridas). No
eixo horizontal temos a razao de protdes+neutraes fotbes do CMB, conforme a era do Univergp (
No vertical sdo as abundancias (em massa). A haraaela vertical € o valor dgmedido pelo WMAP.

As abundancias relativas batem quase todas cérto ai
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Figura 7.7 — A evolucdo do Universo desde o Big Bang até,lpgiesando por varias fases.

7.2.3 Multiverso nivel |

Existe um gémeo de nds numa galaxia a 16816 daqui (a probabilidade é
mindscula, mas ndo nula). Existe um Universo igumhosso a 10 m (o nosso
Universo tem 182 particulas) — Figura 7.8.

7.2.4 Multiverso nivel 1l
Permitem-se Universos com diferentes constantieagisdentro do ensemble (incluem-
se muitos onde é absolutamente impossivel a egiaté@te vida). Na Figura 7.9

sumariam-se as varias situagoes.

7.2.5 Multiverso nivel 111
Universos Quanticos existem todas as possibilidades permitidas pela Mecanica
Quantica: por ex., o tempo pode fluir por salto&rdicos de Universo em Universo.

7.2.6 Multiverso nivel IV

O Universo pode ter qualquer tipo de Lei Fisic&strutura Matematica (2-torus, etc.).
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Figura 7.8 — E altamente improvavel, mas n&o impossivel, sténtia de gémeos de cada um de nos e
de um Universo inteiramente igual ao nosso, algures

Em remate: podemos ter estes cenarios, mas podemos bem mais simples e que
explica parte dos problemas que encontramos noethuvatual: pode ser que o
principio cosmoldgico ndo se aplique e que esteggame@almente, num local especial do

Universo...
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Figura 7.9 — Combinando um variado nimero de dimensdes decesp tempo, nem sempre temos
possibilidade de existéncia de Universos estafis, em muitos casos ndo fazemos a minima ideia de
como serdo (a nossa Fisica ndo funciona).
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