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A origem do conhecimento é
sensorial.

Mas toda experiéncia
sensivel que visa ao
conhecimento,

pressupde uma teoria.

CEU. ESFERA CELESTE

O céu é o palco natural dos fendmenos astronémicos. Neste capitulo
descreveremos o céu contemplado a olho nu de um ponto qualquer da
superficie da Terra.

O observador no solo esta debaixo da atmosfera da Terra, cujas influéncias
na observacdo astrondmica também serdo discutidas aqui. Em seguida,
procederemos a uma geometrizacao do céu, quando surge o conceito de
esfera celeste com os varios sistemas de referéncia para a localizagao

precisa dos astros.

I.1 Observacao
do céu a olho nu

Aproveitando o contex-
to, discutiremos agora
as limitacoes de uma ob-
servagao astronémica a
olho nu. De um lado ha
a necessidade de uma
quantidade minima de
luz chegando aos nossos
olhos para que a retina
se sensibilize e perceba
a presenca do astro. No
céu noturno esse limite
é quantificado por uma
estrela de 6 magnitude
(caixa ao lado).

Para as dimensdes da
pupila de nossos olhos,
é impossivel formar
em nossas retinas a

Brilho ou magnitude. Luminosidade

O brilho de um astro numa observacao a olho
nu refere-se a intensidade da sensacdo luminosa.
Essa intensidade estd diretamente relacionada
com o fluxo de luz que chega aos nossos olhos.
Para um mesmo astro, o brilho depende da
distancia do observador. No vacuo, o brilho de-
cresce no inverso do quadrado da distancia.

E importante distinguir brilho, de luminosidade.
O primeiro, como dissemos, depende da distan-
cia do observador a fonte luminosa, portanto,
envolve subjetividade. O ultimo é uma proprie-
dade intrinseca ou objetiva da fonte luminosa.
A luminosidade de uma estrela é analoga a
poténcia luminosa de uma lampada, p. ex., 60
Watts, 120 Watts etc.

A magnitude quantifica o brilho de um astro. Por
uma convencao tradicional, ela é menor quando
o brilho é maior. Uma estrela de magnitude 1
brilha mais que uma de magnitude 2. A variacdo
de 1 magnitude corresponde uma variagdo de
brilho pelo fator = 2,5.
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imagem de qualquer estrela visivel a noite. Portanto o que vemos € apenas
uma concentracao de luz que, por mais que ampliemos, jamais formara uma
imagem da estrela. Se um astro for suficientemente brilhante, podemos in-
dagar qual é o limite para que os nossos olhos possam formar uma imagem
dele. Numa observacdo noturna, com a pupila dilatada por causa do escuro,
nosso olho é capaz de discriminar somente objetos que subtendem mais que
cercade0,5'. Assim, dentre os planetas é possivel formarmos, em principio,
uma imagem de Jupiter e, ocasionalmente, de Marte e de Vénus.

1.2 O céu

Vivemos na superficie da Terra. Por isso, é de algum ponto dessa superficie que
fazemos nossas observacdes ordindrias dos astros. E dessas observacdes que
trataremos aqui, ndo daquelas que um astronauta pode realizar fora da Terra.

Fora de recintos fe-
chados podemos ver a
paisagem circundante
(Figura 1.7). Essa pai-
sagem compreende a Horizonte
terra e o céu. Terra aqui
ndo é a totalidade do
Planeta, pois, estando
na superficie da Terra,
um observador sé pode
ver uma pequena porc¢ao dessa superficie ao seu redor. Terra aqui é o que
vulgarmente chamamos chao com tudo o que ele abriga. E af que tem lugar
a maior parte das atividades humanas. Na terra as pessoas nascem, vivem
e morrem, trabalham e descansam, constroem e destroem.

Contrapondo-se a terra estd o céu, fato este que um simples fio-de-prumo
pode atestar empiricamente (Figura 1.7). Esta distincdo empirica sugeriu ao
influente filésofo grego Aristoteles (384-322 aC) a ainda arraigada dicoto-
mia céu-terra como se fossem dois reinos incomunicaveis e de naturezas
irredutiveis, com a impermanéncia das coisas terrestres contrastando com
a aparente permanéncia das coisas do céu.

Na paisagem, o céu é separado da terra pela linha do horizonte, denominada
simplesmente horizonte sensivel do observador (Figura 1.1). E nessa linha
que se diz poeticamente que a terra parece encontrar o céu.

1.3 Fenomenos celestes visiveis a olho nu

O céu nao é vazio, mas é o cenario de uma grande variedade de fenéme-
nos. Pelo fato de que, intermediando o solo e o espaco cdsmico, existe a
atmosfera da Terra, devemos distinguir no céu dois tipos de fenémenos:
atmosféricos (meteorolégicos) e césmicos (astrondmicos).

Figura I.l. Representacao da
paisagem com o céu e a terra
(chao). O horizonte separa

o céu, da terra. Um fio-de-
prumo indica a terra para
baixo, e o céu para cima
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Figura 1.2. A aurora se
parece com cortinas

se agitando ao vento e
brilhando intermitentemente
(Chaisson and and McMillan,
Prentice Hall, 1998, 156)

A atmosfera da Terra é uma camada gasosa cuja densidade decresce
exponencialmente com a altura. Sua parte mais densa, que faz parte da
nossa biosfera, tem apenas alguns quilémetros de espessura. Ela constitui,
portanto, uma delgada pele do nosso Planeta. Apesar disso, ela influencia
a nossa observacao astronémica de diversas maneiras. Mas sobre isso fala-
remos mais adiante.

Dentre os fendbmenos atmosféricos naturais podemos citar as aves que voam,
as nuvens, a cerracao, as chuvas, os raios, os trovoes, os tornados, os arco-
iris, os halos solares e lunares, as auroras polares e os meteoros.

Os arco-iris e os halos sdo fendmenos dpticos resultantes da interagao da luz solar
(ou lunar) com gotas de agua e cristais de gelo em suspensdo na atmosfera.

As auroras polares, cuja ocorréncia é nula em nossas latitudes, consistem
em fendbmenos luminosos resultantes da penetragdo nas regides mais altas da
atmosfera da Terra, de particulas elétricas ejetadas pelo Sol (Figura 1.2). Luz é
emitida pelos &tomos e moléculas da nossa atmosfera depois de terem sido
excitados (energizados) pela colisdo com particulas solares. As auroras ocorrem
preferencialmente nos pdlos magnéticos da Terra, pois 14 as linhas do campo
magnético que atuam como dutos, estao orientadas mais verticalmente em rela-
cao a superficie da Terra. Os pdlos magnéticos ndo coincidem exatamente com os
polos geograficos, mas
estao relativamente pro-
ximos. As auroras bore-
ais sdo as que ocorrem
no hemisfério norte, e
as austrais, no hemisfé-
rio sul. A ocorréncia de
auroras € modulada pela
atividade solar que tem
um ciclo de pouco mais
de 11 anos.

Meteoro é sinbnimo de estrela cadente (Figura 1.3). Falaremos mais sobre
ele na aula sobre “Fenémenos Observaveis a Olho Nu”. Trata-se de um
fendmeno que ocorre na atmosfera da Terra, mas cujo agente causador é
um fragmento sélido de origem césmica.

No céu ainda podemos observar fendmenos artificiais na atmosfera da Terra,
tais como, avides, baldes, asas delta, planadores etc.

Os fendbmenos que ocorrem além da atmosfera da Terra, portanto no
espaco cosmico, sao na grande maioria astrondmicos. Nao podemos
omitir aqui os satélites artificiais, muitos deles visiveis da Terra a olho
nu em horarios apropriados. A predicao da passagem desses satélites
por localidades especificas da Terra pode ser obtida, por exemplo, em
http://www.heavens-above.com/.
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Os objetos astronémi-
cos visiveis a olho nu no
céu sdo: o Sol, a Lua,
os planetas Mercurio,
Vénus, Marte, Jupiter e
Saturno, cerca de 2 mil
estrelas visiveis a noite
acima do horizonte (de
um total de 6 mil em
toda a esfera celeste),
a Via Lactea, as Nuvens
de Magalhaes, a Ne-
bulosa de Andromeda, a Luz Zodiacal e a Nebulosa de Orion junto as Trés
Marias. Ocasionalmente podemos também ver a olho nu algum cometa e,
mais raramente, alguma supernova.

Tehn F. Gleason

A Via Lactea é uma faixa de brilho fraco e esbranquicado que da uma
volta na esfera celeste (Figura 71.4). Consiste na nossa prépria Galaxia vista
por nés, de seu interior (Figura 1.5). A projecdo de uma faixa se deve a
que a Galaxia nao é esférica, mas tem a forma de um disco que abriga os
bracos espirais. A faixa
de brilho é a projecao
na esfera celeste do
disco contendo gas,
poeira e uma miriade
de estrelas que nao
discriminamos indivi-
dualmente a olho nu.

Na sequléncia dos as-
tros visiveis a olho nu,
sao duas as Nuvens de
Magalhaes: a Grande e
a Pequena. Ambas sdo galaxias, assim como Andrémeda. A Nebulosa de
Orion é uma nuvem interestelar de gés e poeira no interior da nossa Ga-
laxia, em que ocorre atualmente intensa formacao de novas estrelas. Sobre
cometas e supernovas falaremos em detalhe na aula sobre “Fenémenos
Observaveis a Olho Nu”.

Figura |.3. Desenho de
um meteoro riscando
momentaneamente o céu

Figura |.4. Foto-composiciao
da Via Lactea do Hemisfério
Sul. John P. Gleason
(http://antwrp.gsfc.nasa.
gov/apod/ap990224.html)

Figura |.5. Representacao
artistica da Via Lactea com a
posicdo do Sol.
(NASA/JPL/Caltech/R. Hurt)
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Figura 1.6 (fora de escala). A
incidéncia dos raios solares
ocorre sé no hemisfério
voltado para o Sol, ou
diurno. O hemisfério oposto,
ou noturno, se encontra ho
cone de sombra. Esse cone
se forma porque a Terra é
opaca e os raios solares se
propagam em linha reta. Do
interior desse cone nao se
pode observar o Sol

|.4. Efeitos atmosféricos

A atmosfera da Terra é constituida de uma mistura de moléculas de nitro-
génio, oxigénio, gas carbbnico e 4gua, e de atomos de argonio. Além disso
ela tem minusculos graos de poeira em suspensao levantadas do solo por
ventos, ou ejetadas por vulcoes, ou produzidas pelo homem em queimadas,
indUstrias e motores de veiculos a combustao.

O Sol irradia luz para todas as direcdes. Mas a Terra é um corpo aproximada-
mente esférico e opaco. No hemisfério da Terra que se acha voltado para o Sol,
aluz solar incide diretamente. Esse é o hemisfério diurno ou iluminado. O outro
hemisfério, ndo-iluminado pelo Sol, é chamado hemisfério noturno (Figura 1.6).
A alternancia entre noite e dia numa localidade se deve a que a Terra gira.

A
&- : ] one de sombra
Terra
v

1.4.1 Céu diurno

O mais espetacular efeito astronémico da atmosfera é a difusdo da luz solar
pelos gases e poeira da atmosfera. Essa difusdo pode ser ilustrada por meio
de um feixe intenso de luz (por exemplo, de um projetor de diapositivos)
numa sala escura. O feixe s6 se torna visivel pela luz que os mindsculos graos
de poeira em suspensao espalham na direcdo dos nossos olhos.

Por causa da difusdo da luz solar, o céu diurno se torna claro. Sem a at-
mosfera ndo haveria a difusdo e, entdo, o céu permaneceria escuro como,
p. ex., na superficie da Lua ou no espaco cdsmico. As estrelas que na Terra
sao visiveis apenas de noite, continuariam sendo visiveis de dia juntamente
com o Sol. Portanto o desaparecimento das estrelas de dia resulta do ofus-
camento delas pelo brilho do céu diurno.

Esse ofuscamento deixa de existir excepcionalmente durante os breves
instantes da totalidade do eclipse solar. Entdo, em pleno dia, podemos ver
estrelas no céu. Nesse caso o obscurecimento do céu se deve a que a Lua
impede a incidéncia dos raios solares, ndo sobre toda a Terra, mas sobre
uma regiao de algumas centenas de quilémetros.

Um ofuscamento semelhante, porém bem mais fraco, é produzido também
pela Lua Cheia a noite. Entao as estrelas de brilho mais fraco desaparecem.

Os astrébnomos se queixam da poluicdo luminosa que limita e, as vezes, in-
viabiliza a observacdo noturna do céu. O céu se torna claro, como acontece
de dia, tendo como fonte luminosa ndo o Sol, mas as luzes das cidades.
Estrelas de 62 magnitude sdo as de brilho mais fraco que podemos perceber
a olho nu, mas esse limite vale apenas para locais cujo céu noturno é escuro.
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Numa cidade s6 podemos perceber estrelas mais brilhantes. Os astrbnomos
nao reivindicam obviamente que as luzes sejam apagadas. Em geral, o facho
de luz das luminarias publicas nao é dirigido s6 para os objetos de interesse,
mas espalhado inutilmente para todas as direcoes, inclusive para o céu. A
reivindicagdo € a de que essas luminarias tenham um desenho mais racio-
nal, até porque isso representaria também uma significativa economia de
energia elétrica a longo prazo.

A luz do Sol tem componentes de varias cores. O céu diurno é azulado
porque as moléculas e os menores graos de poeira da atmosfera espalham
mais eficientemente a componente azul, do que a componente vermelha.

1.4.2 ]Janelas espectrais

Outro efeito astrondmico importante da atmosfera da Terra sao as suas jane-
las espectrais através das quais a radiacdo dos astros pode chegar até o nivel
do solo. A radiacdo natural dos astros consiste em ondas eletromagnéticas
que podem ter os mais variados comprimentos. Comecando pelos raios v,
cujos comprimentos de onda sao 0s mais curtos, vém a seguir os raios X,
0s raios ultravioletas, a luz visivel (violeta, azul, verde, amarelo, alaranjado
e vermelho), a radiacdo infravermelha, as microondas e as ondas de radio
(Figura 1.7). A radiacdo se propaga livremente no vacuo mas, na atmosfera,
pode interagir com os seus componentes sofrendo absorcdo ou difuséo.
Quando isso acontece, a composicao espectral da radiacdo observada no
solo ja ndo é a original, pois foi alterada.

L 1 1 | .

Raios y ! Raios X ! Radiagao oz ! Radiagdo ' Microondas ' Ondas de Radio

ultravioleta  visivel  infravermelha

As duas janelas atmosféricas que permitem a passagem da radiagao césmica
se situam na faixa espectral da luz visivel e das ondas de radio (Figura 1.7).
Esta Ultima janela se fecha para comprimentos de onda = 10 m (frequéncias
s 30 MHz) que sao refletidas pela ionosfera, uma camada a cerca de 100
km de altitude constituida de cargas elétricas (elétrons e fons). A reflexdo
tanto impede a penetracao das ondas que vém do espaco, como também
possibilita os longos trajetos das ondas curtas usadas nas comunicacoes
terrestres, através de reflexdes sucessivas entre a ionosfera e o solo.

Parte das microondas e da radiacdo infravermelha é absorvida pelos com-
postos moleculares da baixa atmosfera. Outras radiacoes sao absorvidas ja
na alta atmosfera. Fora das janelas a observacdo s6 é possivel em grandes
elevagdes, ou a bordo de baldes ou satélites.

Mesmo a janela da luz visivel se fecha ocasionalmente quando chove ou o céu
fica nublado. Também a presenca de poeira e névoa seca, que se agrava com
as queimadas em periodos de estiagem, causa a extin¢cdo (enfraquecimento)

Figura 1.7 (fora de escala).
Representacio esquematica
das ondas eletromagnéticas
de diferentes comprimentos.
O comprimento de onda
cresce para a direita
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Figura 1.8. No lado esquerdo
esta representada a

agitagdo da imagem de uma
estrela devida a cintilagao
atmosférica. No lado direita,
a imagem dessa mesma
estrela fotografada com
longo tempo de exposicdo

da luz estelar. Essa extincao é mais intensa perto do horizonte. Dissemos
antes que ha cerca de 6 mil estrelas visiveis em toda a esfera celeste mas
que, com o céu escuro, podemos observar estimativamente apenas 2 mil
estrelas. Ha primeiro uma reducao pela metade porque sé temos acesso a um
hemisfério celeste. A perda de umas mil estrelas é por conta da dificuldade
de observacdo perto do horizonte. L& o trajeto do raio luminoso dentro da
atmosfera da Terra é mais longo do que na vertical. Por isso a extincdo da
luz é mais severa. Por isso é preferivel observar um mesmo astro perto da
passagem meridiana do que perto do nascer ou ocaso. O Sol avermelhado
perto do horizonte em dias de névoa seca se deve a graos de poeira muito
pequenos, do tamanho do comprimento de onda da luz visivel ou menores.
Esses graos desviam para outras direcdes a luz de comprimentos de onda
mais curtos (azul), de modo que o avermelhamento se deve a componente
espectral remanescente da luz solar original.

1.4.3 Cintilacao

Outro efeito importante da atmosfera é a cintilagcdo. Consiste na variagdo
intermitente do brilho e na agitacdo da imagem de uma estrela (Figura 1.8).
Isso pode ser notado até mesmo a olho nu. Por causa desse efeito (Figura
1.8 a esquerda) é que se estabeleceu a representacdo de estrelas como ob-
jetos pontudos, mas isso nada tem a ver com a forma real das estrelas que,
de um modo geral, séo esféricas. Numa fotografia astrondmica tirada com
tempo de exposicao mais longo, a imagem sai borrada como se estivesse
fora de foco (Figura 7.8 a direita). Esse é um efeito nocivo, pois tira a nitidez
das imagens e prejudica a precisao da posicao dos astros. Essa é a razao
que justifica projetos onerosos como o Telescdpio Espacial Hubble. Mesmo
as observacdes na luz visivel se justificam no espaco por causa da melhoria
da qualidade de imagem.

A causa da cintilacdo é a turbuléncia atmosférica. Mesmo a noite, células de
ar de diferentes temperaturas, portanto com diferentes indices de refracéo,
aquecidas durante o dia pelo Sol, se agitam e produzem esse efeito. A cin-
tilacdo pode ser notada em luzes terrestres distantes, especialmente numa
noite quente. Também na imagem através do ar aquecido nas proximidades
do chao quente ou de uma chama. E uma pena que a luz estelar, depois
de caminhar centenas de anos-luz, sofra esses efeitos bem no finalzinho

de tdo longa viagem.
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|.4.4 Refracao atmosférica

O ultimo efeito da atmosfera terrestre de que trataremos aqui é a refracdo atmos-
férica. A refracao é o desvio de um raio luminoso ao atravessar meios com indices
de refracao diferentes. Pelo fato de que o ar é mais denso nas camadas mais baixas,
e mais rarefeito nas superiores, a refracdo causada nas diferentes camadas produz
um encurvamento dos raios de luz provenientes dos astros. Isso faz com que a
direcao observada de um astro seja falseada. O observador tem a falsa impressao
de que 0 astro esta mais alto em relacdo ao horizonte (Figura 71.9). A discrepancia
é maxima no horizonte,

decresce com a elevacao
tornando-se nula na ver-
tical. Uma consequéncia
desse efeito é a possibili-
dade de um observador
enxergar um astro que
ainda esteja abaixo do

horizonte.

1.5 Esfera celeste

Para podermos descrever quantitativamente a posicao dos astros no céu, a paisa-
gem acima descrita serd geometrizada. Em primeiro lugar, o observador deve
se imaginar ocupando o centro de uma enorme esfera, a esfera celeste.
N&o é necessario definir o tamanho exato do raio dessa esfera, mas ele deve
ser muito maior do que o préprio observador, o raio da Terra, a distancia
da Terra ao Sol etc.

A esfera celeste nao

tem nenhuma reali- %
dade fisica. E apenas . ,
uma construcdo men-
tal. Quando observa-
mos o céu estrelado,
de fato, umas estrelas
estdo mais perto de
nés, outras mais longe
(Figura 1.10). Ha, por-
tanto, uma distribuicao de astros no espaco tridimensional ao nosso redor.
Nesse espaco a posicao de um astro requer a definicdo de 3 coordenadas,
uma das quais € a distancia ao observador. Mas, quando apelamos para o
uso da esfera celeste, ignoramos intencionalmente as diferentes distancias
dos astros. Fingimos que todos estao projetados numa espécie de clpula,
como a de um gigantesco planetario. Portanto, todas estariam suposta-
mente a mesma distancia do observador (Figura 1.70). Na pratica, estamos
reduzindo o espaco cosmico tridimensional ao espaco bidimensional da
superficie da esfera celeste. No espaco bidimensional a posicdo do astro

Esfera

S
celeste

Observador
no centro
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Figura 1.9. As camadas

mais densas da atmosfera,
nas quais o0 encurvamento
dos raios de luz é mais
pronunciado, ficam

mais perto do solo. A
estrela branca esta na
posicao verdadeira. Mas o
observador tem a impressao
de que ela se encontra

mais elevada, na posicdo

da estrela preta. Para o
observador a estrela parece
estar na diregdo da tangente
(linha tracejada) a trajetéria
da luz no local de observacao

Figura I.10 (muito fora de
escala pois, ou o observador
deveria ser bem menor,

ou a esfera celeste bem
maior). O fato de que os
pés do observador estao

no centro da esfera celeste,
e nao os seus olhos, é
irrelevante, pois o altura de
um ser humano é totalmente
desprezivel neste contexto.
E mostrada a projecao
sobre a esfera celeste, de
duas estrelas que estio a
diferentes distancias
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Figura |.11 (fora de escala).
O horizonte astronémico é a
intersecao da esfera celeste
com a superficie horizontal
do observador. O zénite e
os hemisférios celestes que
ficam acima e abaixo do
plano horizontal também sao
mostrados

requer a definicao de apenas 2 coordenadas. Sao elas que, como veremos,
definem a direcdo do astro no céu.

1.5.1 Plano horizontal do observador

O chao do observador também precisa ser geometrizado. De um modo geral
o chdo na superficie da Terra é irregular, com inclinacdes, morros e vales.
O chdo geometrizado é a superficie horizontal do observador  (Figura
1.17). Na pratica ele pode ser determinado com um nivel de pedreiro. Essa
superficie é perpendicular a vertical do observador que pode ser determinada
com um fio-de-prumo.

Zénite

Vertical

Superficie

horizontal Esfera Celeste

Hemisféfio celeste

Hemisfério celeste
invisivel

Horizonte

1.5.2 Horizonte astronémico

O horizonte astronémico ou geométrico é a intersecao da superficie ho-
rizontal do observador com a esfera celeste (Figura 1.77). No continente,
quase sempre o horizonte astrondmico difere do horizonte sensivel. Este
tem irregularidades devido a montanhas e vales. No mar a superficie é mais
regular devido a fluidez que acomoda a superficie da d4gua no plano hori-
zontal. O horizonte sensivel visto da superficie da dgua (nivel zero) coincide
com o horizonte astrondmico. Ja o horizonte sensivel que vemos quanto
mais acima do nivel da dgua, estara tanto mais rebaixado em relacao ao
horizonte astronémico, por causa da esfericidade da Terra.

O horizonte astrondmico divide a esfera celeste em dois hemisférios: o vi-
sivel (para o observador) que fica acima do horizonte, e o invisivel que fica
abaixo do horizonte (Figura 1.11).

Concluimos esta parte definindo o zénite que corresponde a diregao vertical
do observador na esfera celeste (Figura 1.717).

1.6 Sistema horizontal de coordenadas celestes

Com base na geometrizacdo que acabamos de expor, podemos definir o
sistema horizontal de coordenadas celestes. Este € um dos sistemas que
possibilita quantificar precisamente a posicdo dos astros na esfera celeste.
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Se um astro se move no céu, seu movimento pode ser também descrito
quantitativamente pelo tabelamento da posicao em sucessivos instantes de
tempo. Mas, neste sistema de coordenadas celestes, a descricdo da posicao
e movimento dos astros é referida ao observador, ou melhor, a posicdo do
observador na superficie da Terra.

Cada sistema de coordenadas celestes baseia-se num plano fundamental.
Neste caso o plano fundamental é a superficie horizontal do observador.

No plano horizontal o observador devera definir os pontos cardeais (Figura
1.712): N (norte), S (sul), L (leste) e O (oeste). Planos verticais podem ser cons-
truidos, todos eles se interceptando na vertical do observador. A interseccao
dos planos verticais com a esfera celeste define os circulos verticais. Um deles
é especial: aquele que passa pelos pontos cardeais N e S. Esse é o circulo
meridiano ou simplesmente meridiano do observador (Figura 1.12).

Vertical
Esfera celeste Ve
\
Plano horizontal N Horizonte
0] L

Vimos que a posicdo de um astro na esfera celeste fica perfeitamente
definida se especificarmos apenas a sua direcdo. A sua distancia pode ser
ignorada. Portanto precisamos determinar apenas duas coordenadas. No
sistema horizontal elas sdo a altura e o azimute (Figura 1.13). A altura é o
angulo medido, a partir do horizonte até o astro, ao longo de um circulo
vertical que passa pelo astro. A altura de qualquer objeto no horizonte é
0° e no zénite, 90°.

O azimute é o angulo medido ao longo do horizonte a partir do S no sentido
S-O-N-L. Os azimutes dos pontos cardeais S, O, N e L sao, respectivamente,
0°,90°, 180° e 270°. Alguns autores adotam o N para origem dos azimutes
mantendo o mesmo sentido de rotagdo para a contagem.
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Figura I.12. Sao mostrados
os pontos cardeais no
horizonte do observador.
Uma infinidade de planos
pode passar pela vertical
(seta para cima). A
intersecao desses planos
com a esfera celeste define
uma infinidade de circulos
verticais, mas a Figura s6
mostra o circulo vertical que
passa pelos pontos cardeais
N e S. Esse circulo vertical
(em trago mais grosso) é o
meridiano do observador
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Almucantar

Altura

Figura |.13. Altura e
azimute de uma estrela, e o
almucintar na altura dessa

Azimute
mesma estrela

Almucantares sao circulos da esfera celeste paralelos ao plano horizontal.
Num almucéantar a altura é constante. A Figura 7.13 mostra o almucantar
referente a altura da estrela exemplificada.

1.6.1 Medicao de angulos

No contexto da presente discussao, o astrdnomo ndo precisa fazer mais que
medir angulos na esfera celeste. Um método grosseiro, mas que dispensa
instrumentos, consiste em estender o braco e considerar que o dedo minimo
subtende 1°, o polegar 2° e a largura do punho cerrado, 10° (Figura 1.14).

Figura |.14. Método simples
para medicao de angulos no
céu

Um instrumento simples é a balestilha que consiste em duas hastes trans-
versais: uma longa na direcdo da linha-de-visada e graduada; outra mais
curta, chamada travessa, que desliza ao longo da primeira (Figura 1.15).
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Com o olho numa ex-
tremidade da haste
longa e deslizando-se
a travessa, o tamanho
aparente do objeto é
ajustado de modo a
subtender a travessa.
A medida angular do
objeto, a, em graus,
serd dada por

onde x é a distancia

360°
ol]=

2573 2]]
21 x X

[mm] medida sobre a haste longa, desde a travessa até onde incide a sua
sombra, ey é a largura [mm] da travessa.

A alidade consiste em duas hastes pivotadas numa das extremidades. Uma
delas, com nivel de bolha, fica sempre no plano horizontal. A outra é apon-
tada para o astro através de uma mira (par de orificios ou pinulas). Assim
se media a altura dos astros em relacdo ao horizonte.

Instrumentos mais sofisticados sao os sextantes e quadrantes. Um instrumen-
to contemporaneo baseado no sistema horizontal de coordenadas e com o
qual podemos medir a altura e o azimute dos astros é o teodolito.
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Figura 1.15. O observador
esta usando a balestilha

para determinar a altura
angular do Sol. A direita esta
representada a superficie

do mar. A travessa esta na
vertical
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Sugestoes de atividades praticas:
* |dentificar o céu, a terra e o horizonte sensivel numa paisagem
* Observar a olho nu os fenébmenos celestes mencionados no texto
e Examinar o funcionamento 6ptico de uma luneta ou telescépio simples

* Fazer uma observacdo comparativa de planetas e de estrelas ao teles-
cépio e aolho nu

* Observar a cintilacdo atmosférica

e Observar a extincao da luz estelar perto do horizonte

* Observar a luz solar espalhada pelo céu diurno

* Observar os diferentes brilhos e as diferentes cores estelares

e Com ajuda de uma lampada incandescente comum distinguir os
conceitos de luminosidade e brilho

e Provocar a turbuléncia convectiva do ar com um ferro elétrico e ob-
serva-la com ajuda de um retroprojetor

* Visualizar o cone de sombra da Terra através da observacao de satélite
artificial

e Determinar com ajuda de um nivel de pedreiro e de um fio-de-prumo
o plano horizontal e o zénite e visualizar o horizonte astronémico, o
meridiano e almucantares

e Determinar a altura e o azimute de astros com um teodolito

* Medir distancias angulares
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Na Astronomia, extrapolar
as escalas domésticas,
realizar “a passagem ao
limite quando x — «”

TERRA: ROTAGAO E FORMA

Nesta aula trataremos da influéncia da rotagdo e da forma da Terra nas ob-
servagoes astrondmicas. Discutiremos o movimento diurno e a orientacdo na
Terra definida pelo eixo de rotacdo da Terra. Aproveitaremos a oportunidade
para introduzir a nogao de estrelas fixas. Em seguida apresentaremos um novo
sistema de referéncia que decorre naturalmente da rotacdo da Terra: o sistema
equatorial de coordenadas celestes. Por fim, descreveremos a influéncia da
forma da Terra delimitando o hemisfério celeste visivel e alterando a inclinacdo
dos circulos do movimento diurno em diferentes latitudes do globo; e a influéncia
do tamanho da Terra possibilitando a medicdo da paralaxe diurna.

2.1 Rotacao da Terra

Os dados brutos ou diretos da observacao astronémica nos revelam o
movimento aparente dos astros. E assim que os astrdnomos designam o
movimento dos astros tal como ele aparece aos nossos sentidos. Nao ha
no adjetivo aparente nenhuma conotacao pejorativa como se tratasse de
algo falso. A observacdo do movimento aparente é cientificamente valida
e objetiva. Mas, nem sempre o movimento aparente é o movimento do
astro em relacao a nds, na suposicao ingénua e intuitiva de que somos ob-
servadores em repouso, sendo o reflexo do nosso préprio movimento. £ o
caso da rotacdo diurna da esfera celeste, reflexo da rotacdo da Terra; ou do
movimento anual do Sol na ecliptica, reflexo da translacdo da Terra ao redor
do Sol. Para o movimento ser descrito nos devidos termos, 0 movimento
aparente precisa ser interpretado a luz da relatividade do movimento.

2.1.1 Relatividade do movimento

Até a publicacdo de De Revolutionibus Orbium Coelestium de Nicolau
Copérnico (1473-1543), pensava-se que a Terra estivesse imovel no espacgo
e que, portanto, os fendmenos celestes eram observados por nés de um
sistema de referéncia em repouso absoluto. Pensava-se que a nossa posicao
no Universo era privilegiada e que todos os astros moviam-se ao nosso re-
dor. Na verdade, a Terra ndo s6 nao esta parada, mas tem um movimento
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complexo. Sendo inelutavelmente arrastados pelo seu movimento, ao ob-
servarmos os astros, acabamos enxergando neles um movimento que, em
boa parte, é 0 nosso préprio movimento!

Qualguer movimento que observemos é sempre relativo ao nosso proprio
movimento. Esse é o enunciado da relatividade do movimento. Este fato
pode ser atestado empiricamente quando andamos de carro numa estra-
da. Se andamos a 100 km/h atrads de outro veiculo que corre nessa mesma
velocidade, estamos parados em relacdo a ele. Se um outro veiculo vem no
sentido contrario nessa mesma velocidade, estaremos a 200 km/h em relacao
a ele. Porém, esta simples regra da soma vetorial das velocidades, s¢ vale
quando as velocidades envolvidas sao muito menores do que a velocidade
da luz (ver a caixa ao lado). Apesar das velocidades vertiginosas dos astros,
eles ainda se movem
muito mais devagar
do que a luz. Assim, o
movimento dos astros
gue observamos no céu
é um caso da mecani-
ca classica, pois, nao
envolve velocidades
relativisticas. A seguir

Teoria Especial da Relatividade

Embora seja contra-intuitivo, é um fato estabe-
lecido experimentalmente que a velocidade luz
independe do movimento relativo entre a fonte
de luz e o observador. Esse fato é a base da Te-
oria Especial da Relatividade proposta em 1905
por Albert Einstein (1879-1955). Essa Teoria
trata da influéncia do movimento do sistema
de referéncia do observador na medigcdo do

destacaremos uma im-
portante componente
do movimento da Ter-

espaco e do tempo, trazendo novos resultados
no caso de objetos que se movem a velocidades
relativisticas, isto é, proximas a da luz.

ra: a rotacao.

2.1.2 Movimento diurno da esfera celeste

Em nossas latitudes ve-
mos astros que nascem
no horizonte leste (ver
caixa ao lado), descrevem
um circulo sobre as nos-
sas cabecas, e se poem
no horizonte oeste. 1550
acontece com o Sol, a
Lua, os planetas e as estrelas. Temos a impressao de que somos estacionarios e
gue os astros descrevem o movimento diurno em torno de nos.

A expressao horizonte leste ou oeste ndo é equi-
valente a ponto cardeal leste ou oeste. Enquanto
0 ponto cardeal se refere a uma direcao precisa,
horizonte denota um setor de certa amplitude,
no qual os astros nascem nas proximidades do
leste, ou se pdem nas proximidades do oeste.

Na verdade, o movimento diurno € um movimento aparente que resulta da
rotacdo da Terra. Por causa da relatividade do movimento, a mera obser-
vacdo do movimento diurno do céu ndo nos fornece nenhuma informacao
para sabermos se é a Terra que gira de oeste para leste, ou se é a esfera
celeste que gira no sentido oposto. Sao observacoes independentes que
atestam que a Terra gira de oeste para leste. Um experimento classico é o
do péndulo de Foucault (1819-68). Para entendé-lo precisamos conceber a
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Figura 2.1. A orientagdo

do plano de oscilacdo

do Péndulo de Foucault,
representada em cinza,
deve ser invariante. Essa
invariancia é assegurada
pela homogeneidade e
simetria do péndulo, do fio
de suspensao etc. Assim,

a oscilacdo nao é afetada
por forgas externas. Como
a base circular debaixo do
péndulo é o chao que gira
com a Terra, a orientagdo do
plano de oscilacdo girara em
relagdo ao chao

-

]

direcdo do plano de oscilacdo do péndulo como invariante, ou seja, ela nao
é influenciada pela rotacdo da Terra apesar de o péndulo estar apoiado na
superficie da Terra (Figura 2.1). Mais modernamente pudemos atestar que
a Terra gira através de observacoes diretas feitas no espaco.

A rotacdo nao é um privilégio do nosso Planeta. E uma propriedade pratica-
mente universal de todos os astros. No Sistema Solar o sentido de rotacdo da
Terra, de oeste para leste, é também o sentido de rotacao do Sol e do mo-
vimento orbital dos planetas. Excetuando alguns casos, é também o sentido
usual da rotagao dos planetas e do movimento orbital dos seus satélites.

O movimento aparente no céu de oeste para leste € direto e o movimento
no sentido contrario e retrégrado.

2.1.3 Eixo da Terra

Pelo fato de que a Terra gira, segue-se que ela possui um eixo de rotacdo
com orientacao definida no espaco. Essa orientacdo tem importancia fun-
damental para a nossa orientacao na Terra e para a Astronomia. Portanto
0s pontos cardeais sdo uma decorréncia da rotacdo da Terra e ndo é correto
ensinar os pontos cardeais sem falar antes da rotacdo da Terra.

Os pdlos da Terra sdo os pontos em que o eixo de rotacao fura a superficie
da Terra. O equador é o plano perpendicular ao eixo de rotacdo que passa
pelo centro da Terra. Com base no equador e nos pdlos sdo definidos os
paralelos e meridianos terrestres na superficie da Terra, os primeiros orien-
tados na direcao leste-oeste e os Ultimos na direcao norte-sul.

O prolongamento do eixo da Terra fura a esfera celeste nos pdélos celestes
norte e sul (Figura 2.2). A intersecdo do plano equatorial da Terra com a
esfera celeste define o equador celeste (Figura 2.2). O equador celeste divide
a esfera celeste nos hemisférios celestes norte e sul, correspondentes aos
hemisférios da Terra com 0s mesmos nomes.
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Pélo celeste N

Terra com o equador
e os polos
geograficos

Esfera celeste

Equador celeste

Polo celeste S

Numa ilustragdo astrondmica como esta é de suma importancia a indicacao
de que ela esta fora de escala. Ndo teria sentido essa adverténcia se fosse
possivel fazer uma ilustracdo em escala. Mas isso é simplesmente impossivel.
Ou a Terra teria que ser reduzida a um objeto invisivel, ou a esfera teria que
ser ampliada a dimensdes muito maiores do que a pagina do texto.

2.1.4 Periodo de rotacao da Terra

O periodo de rotagdo da Terra ndo é 24h como encontramos muitas vezes,
mas 23h 56m 04,09053s. A duragao de 24h é do dia solar médio, um
valor médio dos dias solares verdadeiros ao longo do ano (trépico). Os
dias solares verdadeiros sao desiguais. Para cronometra-los teriamos que
acelerar nossos relégios quando o dia fosse mais curto, e vice-versa. Para
evitar essa inconveniéncia pratica, criou-se o dia solar médio que é ficticio
e tem duracdo constante de 24h. O verdadeiro periodo de rotacdo da Terra
nao pode ser medido em relacdo ao Sol que, por sua proximidade, ndao
permanece fixo na esfera celeste. Deve ser medido em relacdo as estrelas
distantes. O tempo para que uma mesma estrela distante cruze duas vezes
sucessivas o0 meridiano do observador (aula anterior), é o dia sideral. Este,
sim, corresponde ao periodo de rotacao da Terra no espago. Chama-se
passagem meridiana o fenbmeno em que um astro em seu movimento
diurno cruza o meridiano do observador.

2.1.5 Pontos cardeais

A determinacéo local dos pontos cardeais é uma atividade pratica funda-
mental na Astronomia. J& vimos a importancia desses pontos no sistema
horizontal de coordenadas celestes. O termo pontos nao é apropriado,
pois, trata-se de direcdes. Todavia ele é mantido pela forca da tradicdo. Ha
métodos precisos para a determinacao dos pontos cardeais fazendo uso
do teodolito. Com ele o meridiano pode ser determinado na culminagcao
de algum astro. Na culminacdo o astro em seu movimento diurno atinge a
altura maxima em relacao ao horizonte.

Mas hd métodos aproximados de execucao rapida e que dispensam equipa-
mentos sofisticados. Um deles é diurno e faz uso do gnémon (ou haste vertical)
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Figura 2.2 (fora de escala).
Os pélos e o equador
celestes sdo as projecoes na
esfera celeste dos pélos e do
equador da Terra
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Figura 2.3. Método pratico
para a determinagao dos
pontos cardeais

'O ponto cardeal norte é também
designado norte verdadeiro ou
norte geogréfico.

que deve ter cerca de 1T m de altura. Tendo o gndémon sido espetado vertical-
mente no chdo horizontal em A (Figura 2.3), a sombra da sua extremidade
projetada pelo Sol é marcada no chao antes do meio-dia em B (Figura 2.3).
Com um cordao pode-se tracar um circulo centrado em A, cujo raio seja igual
a AB (circulo pontilhado na Figura 2.3). Deve-se esperar o momento apds o
meio-dia em que a sombra da ponta do gnémon volte a incidir sobre o circulo
(C na Figura 2.2). O mesmo circulo desenhado antes deve ser redesenhado
duas vezes, uma vez com centro em B e outra com centro em C. Os circulos
se interceptardo em A (ja conhecido) e D. O segmento de reta AD estard na
direcao norte-sul. A perpendicular a AD estara na direcao leste-oeste. Na data
do equindcio o Sol se encontra no equador celeste, e a sombra da ponta do
gnémon ja descreve uma reta na direcao leste-oeste.

S

Nos demais dias a trajetéria da sombra tem um encurvamento, mas sempre
a sombra tem o0 menor comprimento na direcao norte-sul.

Outro procedimento rapido consiste em utilizar uma bussola, porém deve-
se conhecer a declinagdo magnética, ou seja, o angulo de desvio entre o
ponto cardeal norte' e o norte magnético. A declinagdo magnética varia
de lugar para lugar e com o tempo. No Brasil, o ponto cardeal norte esta
entre 10° e 20° para leste do norte magnético (Figura 2.4). O valor preciso
da declinacdo magnética pode ser obtido junto ao Departamento de Ge-
ofisica do Observatério Nacional do Rio de Janeiro. Em Sao Paulo o norte
verdadeiro esta cerca de 20° a leste do norte magnético.
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Norte magnético R

2.2 Estrelas fixas

Este € um momento oportuno para introduzirmos a nogao de estrelas
fixas, pois para bem entendé-la devemos abstrair o movimento diurno
gue acabamos de discutir. Como vimos, o movimento diurno consiste
na aparente rotacdo global da esfera celeste. Esse movimento global ou
coletivo ndo afeta em nada a posicao relativa entre os astros. Consequen-
temente, também nao deforma as constela¢des. Portanto, quando falamos
de estrelas fixas, estamos nos referindo a permanéncia do desenho das
constelacdes e a fixidez da posicdo relativa das estrelas na esfera celeste.
Mesmo que essa esfera gire em seu movimento diurno, as estrelas fixas
sao denominadas fixas porque aparentam estar permanentemente coladas
a esfera celeste. Tudo se passa como se a esfera celeste tivesse colado a
ela um cendrio permanente de estrelas fixas.

As estrelas fixas tinham impressionado tanto os antigos que as colocavam
na Ultima e mais externa das esferas cristalinas chamada Firmamento. Dife-
rentemente da esfera celeste que é um artificio mental, as esferas cristalinas
eram tidas como reais.

Mas nem todos os astros sao estrelas fixas. Fixos aparentam ser os astros
gue se encontram muito longe de nos, tais como as estrelas visiveis a noite.
Em relagcdo ao pano-de-fundo das estrelas fixas movem-se os astros que se
encontram mais perto? de nods. Esses astros sdo os membros do Sistema
Solar: Sol, Lua, os planetas e os cometas. Por ndo serem fixos na esfera
celeste, esses astros ndo se prestam para a determinacao do dia sideral. O
deslocamento em relacdo as estrelas fixas pode ser devido ao movimento
proprio e a paralaxe sobre os quais falarei mais adiante.

Constelacées sao ajuntamentos de estrelas na esfera celeste a que foram
arbitrariamente atribuidas formas de objetos, monstros ou herdis mitolo-
gicos. Raramente podemos achar que essas formas sejam apropriadas. O
Cruzeiro do Sul, o Escorpiao e o Triangulo Austral sdo algumas das poucas
exce¢des. Em geral a configuracdo resulta de mero efeito de perspectiva. Se
estivéssemos em outro local do Universo, as figuras seriam diferentes. Mas
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Figura 2.4. No Brasil o norte
geografico esta desviado
entre 10° e 20° para leste do
norte magnético indicado
pela bussola.

“Perto no contexto astrondmico.
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Figura 2.5. Mostra-se um
cone que abrange uma
pequena porgao da esfera
celeste (em cinza). Um astro
se move no espago de A
para B. A projegao desse
movimento na esfera celeste
é o movimento préprio AB’.
A componente radial desse
movimento é B'B

Figura 2.6. As duas setas
duplas representam o
mesmo deslocamento

linear a distancias diferentes
do observador. O angulo
subtendido é inversamente
proporcional a distancia e,
por isso, < a. Quando

a distancia se torna muito
grande (— ), o angulo

se torna muito pequeno,
desprezivel (= 0)

ha ajuntamentos de estrelas que consistem em aglomerados reais de estrelas
com parentesco fisico. E o caso dos aglomerados estelares das Pléiades e
Hiades, ambos pertencentes a constelacao do Touro. Em cada aglomerado
estelar as estrelas nasceram junto de uma mesma nuvem interestelar, e se
encontram a mesma distancia de nos.

Em 1930 a Unido Astrondmica Internacional oficializou a divisdo da esfera
celeste em 88 constelacdes.

2.2.1 Movimento préprio

O movimento de um astro no espaco se decompde em (Figura 2.5): (i) mo-
vimento proprio que se projeta na esfera celeste como um deslocamento
angular; e (i) movimento radial, isto é, ao longo da linha-de-visada, que
ndo produz projecdo na esfera celeste. O movimento radial pode ser medido
através do efeito Doppler (ver secao 5.1.4 adiante) em linhas espectrais
ou, no caso de objetos do Sistema Solar, por meio de sinais de radar ou da
variacdo do tamanho angular.

As estrelas distantes realizam no espaco movimentos ndo muito diferentes
daqueles realizados pelo Sol. Mas, para um mesmo deslocamento linear,
perpendicular a linha de visada, correspondente um deslocamento angular

inversamente proporcional a distancia (Figura 2.6).
<4 A 4

A distancia das estrelas vistas a noite € sempre muito, muito maior que a dis-
tancia do Sol e de outros objetos do Sistema Solar. Por isso o deslocamento
angular delas, ou movimento préprio, tende a se tornar imperceptivel.

Uma forma dramatica de visualizar o movimento préprio de astros do Sis-
tema Solar é notar que, sendo eles o objeto de interesse, aparecem fixos na
parte central das fotografias astrondmicas. No entanto as estrelas de fundo
aparecem em rastros luminosos, tanto mais longos quanto mais longo for
o tempo de exposicao (Figura 2.7).

2.2.2 Paralaxe

Além do deslocamento na esfera celeste causado pelo movimento do astro
no espaco, devemos considerar o seu deslocamento aparente devido ao
movimento do observador (ou da Terra). Este é o efeito da paralaxe. Po-
demos visualizar a paralaxe colocando um lapis em pé a nossa frente com
um braco estendido. Ao olharmos o lapis alternada-mente com o olho
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direito, depois com
o esquerdo, veremos
o lapis se projetando
em direcbes diferen-
tes sobre o cenario
de fundo. A mudanca
de direcdo do objeto
devido a mudanca da
posicao do observador
(olho direito e olho es-
qguerdo), é a paralaxe.
A paralaxe de estrelas (Figura 2.8) pode ser medida entre dois pontos de
uma linha-de-base separados de 2 UA (UA é a distancia média da Terra ao
Sol que vale aproximadamente 150 milhdes km). Uma observacao é feita
numa data e a outra, seis meses depois, quando a Terra se encontra na
posicao diametralmente oposta a primeira. Somente para estrelas muito
préximas a paralaxe pode ser medida desta forma. Em 1838 a primeira
paralaxe estelar de cerca de 0,3” foi medida pelo aleméao Friedrich Wi-
Ilhelm Bessel com a estrela 61 do Cisne.

Paralaxe

Estrelas fixas sdo portanto aquelas que se encontram tdo longe que ndo
apresentam nem movimento préprio, nem paralaxe. As estrelas mais pro-
ximas podem apresentar paralaxe e movimento préprio.

2.3 Sistema equatorial de coordenadas celestes

Assim como as localidades na superficie da Terra sdo definidas pelas coorde-
nadas geogréficas: latitude e longitude, assim também na esfera celeste a
posicdo dos astros pode ser definida pelas coordenadas celestes equato-
riais. Conforme o nome indica, este sistema tem como plano fundamental
0 equador da Terra. Os meridianos da Terra tém como contrapartida celeste
os meridianos celestes e os paralelos da Terra, os paralelos celestes. As
coordenadas de um astro neste sistema sao: declinacao e dngulo horario.
A declinacdo é medida ao longo do meridiano celeste que passa pelo astro,
sempre a partir do equador celeste. As declinacdes do hemisfério celeste
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Figura 2.7. Atras do cometa
Giacobini-Zinner fotografado
em 1959, tracos deixados
pelas estrelas de fundo
(Chaisson and McMillan,
Astronomy, Prentice Hall,
1998, 112)

Figura 2.8 (fora de escala).

A Terra orbita ao redor do
Sol. A observagio da mesma
estrela é feita quando a Terra
esta em A e, depois, em

B. A mudanca de direcao
sob a qual a estrela é vista

¢é a paralaxe. A paralaxe é o
angulo indicado na Figura,
cuja linha-de-base tem | UA.
Quando esse angulo vale

1”, a distincia da estrela é |
parsec ~ 3,26 AL.
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Figura 2.9. Sistema equatorial
de coordenadas celestes.

O plano fundamental é o
equador. Com base nele
define-se os podlos celestes.
A posicdo de uma estrela é
especificada pela declinacio
8 eascensdoreta a. A
trajetéria do Sol na esfera
celeste ¢ a ecliptica aqui
representada apenas para
definir a localizagao do ponto
vernal y

norte sdo positivas e as do hemisfério sul, negativas. O angulo horario é
medido de Oh a 24h ao longo do equador celeste, a partir do meridiano do
observador até o meridiano celeste do astro caminhando para oeste.

O angulo horéario é uma medida referida ao local do observador. Mas ela
pode assumir carater universal e as coordenadas celestes equatoriais passarao
a ser declinacao e ascenséo reta (Figura 2.9). A contagem da ascensao reta
é feita para o leste, a partir do ponto vernal ou y, aquele ponto do equador
celeste que o Sol cruza vindo do hemisfério celeste sul quando ocorre o
equindécio de outono no nosso hemisfério. Sobre esse ponto teremos opor-
tunidade de falar mais adiante.

Esfera celeste Polo celeste N Meridiano celeste
| que passa pela
estrela

Equador celeste

Ecliptica

Paralelo que

Pdlo celeste S
passa pela estrela

De acordo com as explicagdes acima, é facil concluir que a distancia zenital
de um astro na passagem meridiana é

Z,=0-¢

sendo ¢ a latitude geografica local. Distancia zenital positiva significa que
0 astro estd ao norte do zénite, e vice-versa.

Conhecendo o angulo horario, H, de um astro e a sua ascensao reta, a,
saberemos a hora sideral local S:

S=H+a

Vemos assim que a hora sideral local é 0 angulo horério do ponto vernal (a.=0h)
ou a ascensao reta do astro que estd cruzando o meridiano local (H=0h).

2.4 Forma da Terra

ATerra ndo é perfeitamente esférica, mas é sensivelmente esférica. A principal
deformacao consiste no achatamento dos pdélos e no aparecimento de um
bojo equatorial. Essa deformacao é causada pela rotacdo. Além disso, ha
uma distribuicdo ndo simétrica de massa que faz com que a Terra tenha a
forma que lembra uma pera.
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2.4.1 Plano horizontal tangente a superficie da Terra

Em relacdo a Terra considerada como um Planeta sensivelmente esférico, a
superficie horizontal do observador é um plano tangente a Terra no local do ob-
servador. Se a Terra fosse perfeitamente esférica, o prolongamento das verticais
de observadores postados em diferentes pontos da Terra sempre convergiriam
no centro da Terra (Figura 2.10). Mas isso ndo ocorre porque, como ja dis-
semos, a Terra ndo é perfeitamente esférica. O prolongamento das verticais
de alguns pontos da Terra (principalmente de latitudes intermediarias) nao
cruza o centro da Terra (Figura 2.70). Na pratica, porém, cada observador
deve determinar o seu plano horizontal com o nivel de bolha e a sua verti-
cal com o fio-de-prumo. A latitude assim determinada astronomicamente
fornece a latitude geografica que é usada nos mapas e atlas.

E facil perceber que a orientacio do plano horizontal depende de lugar para
lugar. Uma vez que esse plano delimita o hemisfério celeste visivel, conclui-se que
esse hemisfério é diferente de um lugar para outro (Figura 2.11). Por exemplo,
o hemisfério visivel por um observador no pélo norte é complementar ao he-
misfério visivel por um observador no pdlo oposto. Um observador no equador
tem o privilégio de poder ver os dois p6los *
celestes ao mesmo tempo. O hemisfério -
celeste visto no equador na longitude A
serd complementar ao visto no mesmo
instante também no equador, na longitude
A + 180°. Esta é uma das conseqliéncias da
forma da Terra. Os navegadores do século
XV ja sabiam que as diferentes constelacoes
do hemisfério sul eram uma consequéncia
da esfericidade da Terra.

2.4.2 Paralaxe diurna

O fato de a Terra girar e ter um raio equatorial de cerca de 6380 km, também
possibilita a medicao da paralaxe. Com efeito, num intervalo de tempo de 12
horas, um observador que permanece na mesma localidade é transportado,
pela rotacao da Terra, de uma extremidade a outra de uma linha de base cujo
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Figura 2.10. A esquerda, uma
Terra idealmente esférica.
Nela os prolongamentos

das verticais se interceptam
no centro. A direita

a Terra achatada. Os
prolongamentos das verticais
de latitudes intermediarias ja
nao passam pelo centro

Figura 2.11 (fora de

escala). Sdo mostrados os
planos horizontais de 4
observadores, 2 nos pélos e
2 no equador em longitudes
diametralmente opostas
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Figura 2.12. Um observador
se encontra numa latitude sul,
como a de Sao Paulo, SP O
pdlo celeste que fica acima do
horizonte é o sul. Sua altura

€ igual ao valor absoluto da
latitude ja que, como a Figura
acima nos mostra, esses

dois angulos tém os lados
perpendiculares entre si. O
polo celeste esta representado
por uma paralela ao eixo da
Terra. De fato, duas paralelas
apontam para a mesma
direcio na esfera celeste e

a distancia que as separa é
desprezivel em relacio ao raio
da esfera celeste

Figura 2.13. E mostrada a
direcdo do pdlo celeste sul

comprimento é comparavel ao raio da Terra. Essa paralaxe é chamada paralaxe
diurna. Ela foi Util somente para os objetos mais préximos do Sistema Solar.
Para astros mais distantes ela pode ser ignorada. Para uma linha-de-base
igual ao raio da Terra a paralaxe da Lua é 57" e a do Sol, 8,79".

2.4.3 Localizacao do polo celeste

Em qualquer lugar que seja feita uma observagao astrondmica, é importante
localizar o pdlo celeste. Afinal é em torno dele que a esfera celeste realiza o
movimento diurno. Somente estando no equador da Terra é que podemos
ter acesso simultaneo aos dois pdlos celestes. Fora dele, o pdlo visivel acima
do horizonte é o correspondente ao hemisfério geogréfico do observador.

Por consideragdes geomeétricas elementares podemos concluir que o polo
celeste tem as seguintes coordenadas horizontais: o azimute é o ponto
cardeal norte ou sul, dependendo do hemisfério do observador. A altura é
igual ao valor absoluto da latitude geografica (Figura 2.12).

Poélo celeste N

Plano horizontal do
observador

Terra ‘\
Equador V/ T

Latitude

» Observador

Altura do pdlo

Polo celeste S

A Figura 2.13 ilustra a situacdo acima descrita no local do observador. O
eixo que aponta para o polo celeste é chamado eixo polar.

Polo Celestg Eixo
polar
Valor absoluto da latitude 0 [ E—
S N
L

A haste mais longa da constelacdo do Cruzeiro do Sul esta orientada aproxi-
madamente na direcao norte-sul. Uma vez que essa constelacao descreve um
circulo ao redor desse pélo, a extremidade sul dessa haste aponta sempre para
0 polo celeste sul. Se numa noite tracarmos o prolongamento dessa haste em
varias observacoes, esses prolongamentos se interceptardo num ponto no céu
que estara proximo do poélo celeste sul. Esse ponto pode ser encontrado também
prolongando-se a haste mais longa do Cruzeiro para o sul cerca de 5 vezes.
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2.4.4 Movimento diurno em diferentes latitudes

No movimento diurno os astros descrevem circulos na esfera celeste em
torno do eixo da Terra. Portanto os planos desses circulos sao paralelos ao
equador, ou perpendiculares ao eixo dos pélos. O movimento diurno difere
de um local para outro em funcao das diferentes inclinacoes do eixo polar
(Figura 2.14). Por exemplo, no equador da Terra os circulos sao verticais,
isto é, ndo tombam nem para o norte, nem para o sul. Ja nas latitudes
intermediarias do nosso hemisfério, esses circulos ficam tombados para o
norte. Nos pdlos, eles sdo horizontais.

Polo
celeste S ///A
X O
‘, 7

Equador celeste
Polo celeste S

/] (6]
S N S —7 77
< — 77—\
L L Eq. celeste |polo s
Equador Latitude intermediaria sul

Com ajuda da Figura 2.14 podemos perceber também que, no equador,
podemos observar estrelas com quaisquer valores de declinagdo, desde o
polo celeste norte (90°) até o pdlo celeste sul (-90°). L& todas as estrelas
nascem e se pdem no horizonte, a excecao de algum astro que esteja exa-
tamente num polo celeste.

No polo sul, sé podemos observar estrelas do respectivo hemisfério celeste, ou seja,
com declinagdo entre 0° (equador celeste) e —90° (pdlo celeste sul). La nenhum
astro nasce ou se poe no horizonte. Todos sao circumpolares, ou seja, dao volta
ao redor do pdlo celeste sem nunca se esconderem abaixo do horizonte.

Numa latitude intermediaria do hemisfério sul ndo podemos observar estrelas
que estejam na esfera celeste ao norte da declinacdo igual ao complemento
do valor absoluto da latitude (Figura 2.15). P. ex., se a latitude é -23°, nao
podemos enxergar estrelas com declinacdo 8 > (90-23)° = 67°. Essa priva-
¢do tem uma compensacao. Pois, se olharmos para a Figura 2.15, podemos
perceber que ha uma calota da esfera celeste (em preto) ao redor do pdlo
celeste, cujas estrelas sao circumpolares. Para a mesma latitude de -23°, a
declinagdo das estrelas dessa calota é -90° < <-(90-23)° = -67°.

Calota circumpolar Equador celeste

Polo celeste S

Polo celeste N
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Figura 2.14. O movimento
diurno da esfera celeste em
diferentes latitudes. Esse
movimento consiste em
circulos concéntricos ao eixo
de rotagdo da Terra (linha
grossa). As setas indicam

o sentido do movimento.
Nos pélos nao se definem
os pontos cardeais. Ao
redor do pélo celeste sul os
astros descrevem circulos
no sentido horario. Ao
redor do pélo celeste norte
eles descrevem circulos no
sentido anti-horario.

Figura 2.15. Calota
circumpolar ao redor

do pélo celeste para um
observador numa latitude
intermediaria sul



TerrA: ROTACAO E FORMA

Referéncias:

Bozko, Roberto e Leister, Nelson Vani: “Astronomia Classica”, Cap. 3, Astronomia,
Uma Visdo Geral do Universo, 35, Edusp, 2000

Matsuura, Oscar T.: Atlas do Universo, Editora Scipione, Sao Paulo, Edicao
com Errata, 1996

Matsuura, Oscar T.: “Céu: cenério de fundo”, FICHA DE ASTRONOMIA No.14,
1999 www.observatorio.diadema.com.br e www.revistaastronomy.com.br.

Matsuura, Oscar T.: “Movimento diurno dos astros”, FICHA DE ASTRONOMIA
No.15, 1000 www.observatorio.diadema.com.br e www.revistaastronomy.
com.br.

Sugestoes de atividades praticas:

e Realizar um experimento simples que evidencie a relatividade do
movimento

¢ QObservar e comparar o movimento diurno do Sol, da Lua e de estrelas
fixas

* Medir mentalmente (Gedanken) o angulo subtendido pelo movimento
proprio e paralaxe de um objeto distante

e Visitar um Péndulo de Foucault

* Medir o dia sideral

* Determinar os pontos cardeais com um gndmon e com uma bussola
* Medir a paralaxe na paisagem terrestre

* Manusear um telescopio com montagem equatorial

* Comparar as coordenadas celestes equatoriais com as coordenadas
geograficas com a ajuda de um globo terrestre e de um globo celeste

e \er uma Esfera Armilar
e Localizar o pélo celeste

* Fotografar estrelas circumpolares
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Aparente é subjetivo, i.é,
dependente do observador,
mas nao falso

S0L: MOVIMENTO APARENTE

O Sol ocupa lugar de destaque dentre todos os astros observaveis. Para inicio
de conversa, ele é o mais brilhante de todos, e a ele devemos a claridade
diurna, o aguecimento e a dinamizacao da vida na Terra.

Apesar de ser visivel de dia, e somente de dia, o Sol é uma estrela. Ele é
a estrela do Sistema Solar. Isto significa que o Sol irradia luz prépria, pois
tem dentro uma usina geradora de energia. Essa usina realiza reagdes de
fusdo nuclear: quatro nucleos de hidrogénio formam um de hélio. Como
o produto da fusdo tem massa menor que os ingredientes, conquanto essa
diferenca seja infima, hd um desaparecimento de massa ou matéria. Essa
massa desaparecida é convertida em energia segundo a famosa equacdo
de Einstein £ = mc?onde c é a velocidade da luz.

O Sol concentra 99,866% de toda a massa do Sistema Solar. Por isso ele
mantém orbitando ao seu redor os planetas, seus satélites, asterdides e
cometas, através da atracdo gravitacional.

Considerando que a luz se propaga no vacuo a uma velocidade constante cx
300 mil km/s, podemos quantificar distancias astronémicas pelo tempo gasto
pela luz para percorré-las. Assim se define o ano-luz (AL), distancia percorrida
pela luz durante 1 ano trdpico (ver adiante). 1 AL = 63.280 UA ~ 9,5 trilhdes
km (UA: Unidade Astronémica, é a distdncia média da Terra ao Sol, cerca de
150 milhées km). A luz do Sol demora 8 minutos para chegar a Terra e 05h
27m para chegar ao planeta mais afastado, Plutdo. Por outro lado, a estrela
mais préxima (Proxima do Centauro, uma companheira de a. do Centauro)
estd a 4,3 AL. Adotando a distancia de Plutdo ao Sol para caracterizar o tama-
nho do Sistema Solar, a grande discrepancia temporal entre 05h 27m e 4,3
anos nos mostra quao paroquial é o Sistema Solar na Galéxia, e quéo isolado
estamos do resto do Universo. Por isso podemos dizer com propriedade que
o Sistema Solar é 0 nosso lar, e 0 Sol é a nossa estrela.

Nesta aula falaremos dos movimentos diurno e anual do Sol, cujos ciclos
nos levam naturalmente as varias definicdes de dia e ano, ao tema dos ca-
lendarios e a um novo movimento da Terra além da rotacao e translacao: a
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precessdo. Sendo o Sol uma estrela, falaremos de suas propriedades globais,
origem e evolugdo numa outra aula, mas falaremos aqui da atividade solar
que rege as relagées solares-terrestres.

Por ser muito importante sobretudo para educadores e divulgadores, fa-
zemos aqui uma breve, porém, necessaria adverténcia sobre os perigos
potenciais da observacdo inadequada do Sol. Por causa de seu brilho muito
intenso, o Sol nunca deve ser encarado diretamente, ainda que por uma
fracdo de segundo. Os riscos sdo de lesao irreversivel nos olhos e até mes-
mo cegueira. Os movimentos do Sol podem ser observados indiretamente
através da sombra do gndédmon, ou de sua imagem projetada num recinto
escuro por meio de um orificio ou de um pequeno espelho plano. Para a
observagdo do disco solar ha filtros recomendaveis, como o de “mylar” dupla-
mente aluminizado (importado) ou de 6culos de soldador No.14. Negativos
fotograficos, principalmente os coloridos, radiografias, vidros esftumacados,
insulfilm, 6culos escuros etc ndo sdo recomendados. O disco solar pode ser
observado de forma segura para os olhos se for projetado num anteparo.
Mas o brilho solar é tao intenso que cuidado redobrado é necessario para
nao danificar também os instrumentos 6pticos.

3.1 Movimento aparente do Sol

O Sol é uma estrela, mas ndo uma estrela fixa, pois estd muito perto da
Terra. Portanto ele se desloca em relagdo as estrelas fixas de fundo. Para
compreendermos esse movimento podemos considerar o Sol estacionario
e a Terra orbitando ao seu redor. O movimento aparente do Sol resulta do
movimento orbital da Terra (Figura 3.7).

Orbita da Terra Ecliptica na

esfera celeste

A trajetéria do Sol na esfera celeste também é chamada ecliptica. O termo
ecliptica, de origem grega, tem a mesma raiz de eclipse. Na proxima aula
veremos que os eclipses do Sol e da Lua s6 ocorrem quando, além da Terra
e do Sol, a Lua também se encontra na ecliptica ou perto dela.

Podemos converter a representacao heliocéntrica da Figura 3.7 numa repre-
sentacdo centrada no observador (Figura 3.2).
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Figura 3.1 (fora de escala).
A érbita da Terra ao redor
do Sol é a curva tracejada.
O plano dessa érbita (plano
do papel) é chamado

plano da ecliptica. Quando
a Terra se encontra no
ponto |, o observador vé

o Sol projetado na esfera
celeste em |’. Quando a
Terra se encontra no ponto
2, o observador vé o Sol
projetado em 2’, e assim
por diante. Quando a Terra
completa um giro em

sua érbita, o movimento
aparente do Sol também
completara um giro na esfera
celeste.
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Figura 3.2. O observador no
centro da esfera celeste vé o
movimento aparente do Sol
projetado na esfera celeste

Figura 3.3. O plano da
orbita da Terra nao coincide
com o plano do equador,
mas eles formam entre

si um angulo de 23,43°
chamado obliqiiidade da
ecliptica. Portanto, o eixo
da Terra nao coincide com
a perpendicular a ecliptica,
mas desvia-se dela 23,43°.
Medidas aproximadas da
obliqiiidade da ecliptica
podem ser obtidas com

um gnémon. Os globos
terrestres didaticos tém o
eixo obliquo, devendo ser
subentendido que o plano
da mesa representa o plano
da ecliptica. As setas na
Figura indicam o sentido do
movimento aparente do Sol

Observador na Terra Ecliptica na

esfera celeste

3.1.1 Trajetodria do Sol na esfera celeste: Ecliptica

Vejamos como se orienta a ecliptica na esfera celeste, no sistema equatorial de co-
ordenadas (Figura 3.3). O observador continua no centro da esfera celeste. Ali
desenhamos o globo terrestre apenas para ajudar a visualizacdo do equador.

Polo celeste norte

Esfera celeste

Equador celeste

Ecliptica

Polo celeste sul

A obliquidade da ecliptica pode variar até =1,3° numa escala de tempo
que vai de centenas a milhares de anos. Ha indicacbes de que a Lua exerce
uma estabilizacdo na orientacdo do eixo da Terra. Nao fosse ela, a variacao
poderia chegar a +£25°, 0 que ja comprometeria a sobrevivéncia da vida na
Terra dos organismos mais complexos.

O movimento aparente anual do Sol ao longo da ecliptica esta diretamente
relacionado com a sucessao das estacdes do ano. Vemos na Figura 3.3
gue metade da ecliptica fica no hemisfério celeste norte (lado direito)
e metade no hemisfério sul (lado esquerdo). H& dois pontos em que a
ecliptica intercepta o equador celeste. Eles sdo diametralmente opostos. A
passagem do Sol por esses pontos é o equindcio. No ponto voltado para
o leitor, o Sol passa do hemisfério celeste sul para o norte, e é o ponto
vernal y do qual falamos na aula anterior. Esse ponto foi adotado para o
infcio da contagem da ascenséo reta. A passagem do Sol pelo ponto y é
0 equindcio de outono no nosso hemisfério (equinécio da primavera no
hemisfério norte). A passagem do Sol pelo ponto diametralmente oposto
é o0 equindcio da primavera no nosso hemisfério (equinécio de outono
no hemisfério norte). Notar, portanto, a inversao das estacoes do ano em
relacdo aos hemisférios norte e sul da Terra.
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Na ecliptica representada na Figura 3.3 podemos notar outros dois pontos
diametralmente opostos nos quais o Sol atinge a méaxima declinacdo para
o norte (lado direito) e para o sul (lado esquerdo). A passagem do Sol por
esses pontos é o solsticio. A linha que une esses dois pontos é perpendicular
a reta que une os dois pontos dos equindécios. O termo solsticio vem do
latim e significa Sol estacionario, ou seja, o Sol para de continuar caminhan-
do para o norte, ou para o sul, a fim de inverter o sentido do movimento.
A passagem do Sol pela sua maxima declinacdo norte (8 = +23,43°) é o
solsticio de inverno no nosso hemisfério (de verdo no hemisfério norte). A
passagem pela maxima declinagdo sul (8§ = -23,43°) é o solsticio de verdo
no nosso hemisfério (de inverno no hemisfério norte).

A passagem do Sol pelos pontos de solsticio e de equinécio define as es-
tacées do ano. As estacdes do ano na seqléncia cronoldgica sao: prima-
vera, verao, outono e inverno. Had uma inversdo das estacoes em relagao
aos hemisférios norte e sul. Para a seqiiéncia acima no nosso hemisfério
corresponde a seqliéncia outono, inverno, primavera e verdao no hemisfério
norte. Daqui em diante, a menos que avisemos o contrario, estaremos nos
referindo as estacoes do nosso hemisfério.

A primavera comeca no equinoécio da primavera e termina no solsticio de verao.
O verao comega no solsticio de verao e termina no equinécio de outono. O
outono comeca no equindcio de outono e termina no solsticio de inverno. O
inverno comeca no solsticio de inverno e termina no equinocio da primavera.

3.1.2 Movimento diurno do Sol. Dia solar

J& vimos que o dia sideral, o verdadeiro periodo de rotagao da Terra, é me-
dido em relagdo as estrelas fixas. O dia solar é medido em relacdo ao Sol.

E facil concluir que o dia solar ndo tem a mesma duracdo do dia sideral,
pois 0 Sol ndo permanece fixo na esfera celeste, mas se desloca ao longo
da ecliptica. A Figura 3.4 ilustra isso.
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Figura 3.4 (fora de escala).
O plano do papel representa
o plano orbital da Terra ou
a ecliptica. A reta que une

o Sol a Terra na posicao |
indica a passagem meridiana
do Sol para um observador
na Terra indicado com uma
bolinha preta. Passado |

dia sideral, a Terra estara
em 2 quando ocorrera a
passagem meridiana daquele
ponto da esfera celeste em
que o Sol se encontrava no
dia anterior. Mas o Sol ndao
estara mais 3. Para ocorrer
a passagem meridiana do
Sol, a Terra precisara girar

e caminhar um pouco mais.
Ao se deslocar de 2 para

3, a Terra girara de um
angulo adicional® (indicado
na Figura) para que ocorra a
passagem meridiana do Sol.
Por isso o dia solar é mais
longo que o dia sideral, mas
as coisas se inverteriam se,
por exemplo, a Terra girasse
no sentido oposto

3Considerando o nimero de dias
do ano, vemos que esse angulo
adicional, igual ao arco da érbita
descrito pela Terra em um dia,
mede aproximadamente |°.
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Figura 3.5. Equacao do
tempo ao longo do ano

Figura 3.6. Relégio de

Sol simples. O eixo polar
(traco grosso) é paralelo
ao eixo de rotacgdo da
Terra. Conseqiientemente
aponta para o pdlo celeste.
A vantagem do cilindro
concéntrico ao eixo polar
é que, em qualquer data
do ano, a sombra do eixo
descrevera nele um arco
de 15° para cada hora
solar verdadeira, indicado
na Figura pela projecao
das pontas do eixo (linhas
tracejadas). Assim a divisdo
das horas inteiras no
mostrador consiste em linhas
paralelas equidistantes

4O que ndo quer dizer que outras
horas solares sejam falsas

I8 O dia que rege as nossas
atividades cotidianas é o
dia solar, nado o sideral.
Mas o dia solar verda-
deiro nao tem a mesma
duracao todos os dias
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Componente da Componente da / \
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eliptica; a variacao é
senoidal e anual (curva
em vermelho Figura
3.5); (i) a projecdo do
movimento do Sol no
equador é afetada pela
obliglidade da ecliptica; esta variacdo é senoidal com periodo semestral
(curva em azul Figura 3.5). A adogao pura e simples do dia solar verdadeiro
para reger as nossas atividades teria assim graves inconvenientes. Para sermos
pontuais, cada dia terlamos que acertar o ritmo dos nossos relégios. Para evitar
esse inconveniente, se definiu o dia solar médio cuja duragdo é constante e
vale exatamente 24 horas. A duracdo do dia solar médio é igual a média da
duracao dos dias solares verdadeiros ao longo do ano trépico.

(
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EQUACAO DO TEMPO

< Sol atrasado
'
~

A diferenca entre o dia solar verdadeiro e o dia solar médio em diferentes
datas do ano é chamada equacédo do tempo (Figura 3.5).

3.1.3 Reldégio de Sol. Analema

O relégio de Sol for-
nece a hora solar ver-
dadeira*. A duracao
do dia, medida com
ele, revela portanto as
diferencas entre o dia
solar verdadeiro e o dia
solar médio. O relégio
de Sol mais simples é
aquele em que a sombra do eixo polar produzida pelo Sol se projeta num
cilindro concéntrico a esse eixo (Figura 3.6).

Ha muitas outras versdes de reldgio de Sol. Mas esta é a que melhor se presta
para mostrar conceitualmente o seu funcionamento. Todas as outras versoes
podem ser facilmente entendidas a partir deste modelo simples.

Raramente a hora solar verdadeira do relégio de Sol coincide com a hora
legal dos relégios comuns de pulso. A discrepancia pode chegar a 45 minu-
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.7

tos! Ha dois fatores que contribuem para essa diferenca. A primeira é a ja
mencionada equacao do tempo. S6 por causa dela a diferenca pode chegar
a =15 minutos. Além disso, segundo uma convencao de interesse pratico, a
hora legal é a mesma (comum) dentro de cada fuso horario. Numa reunido
em Washington em 1884, que reuniu 25 paises inclusive o Brasil, decidiu-se
que o meridiano de longitude zero seria o de Greenwich, perto de Londres,
e que o globo terrestre fosse dividido em 24 fusos, cada um com largura
de 15° em longitude. Greenwich ficaria na longitude média do 1°. fuso.
Na pratica, os contornos dos fusos nem sempre seguem rigorosamente os
meridianos. Bons atlas trazem mapas com os fusos horérios.

No Brasil sdo 4 fusos
horarios desde os pene-
dos de Sao Pedro e Sao
Paulo até o Acre (Figu-
ra 3.7). A hora legal
do fuso é a hora solar
média na longitude
média do fuso. O fuso
brasileiro que inclui Sao
Paulo, Rio de Janeiro e Brasilia, é o terceiro a oeste do de Greenwich. A hora
legal é a hora solar média de Greenwich menos 3 horas (ndo estando em
vigor o horario de verdo), ou a hora solar média na longitude 45° a oeste de
Greenwich. O meridiano com essa longitude passa perto do ponto médio
entre Sao Paulo e o Rio de Janeiro.

ILHAS OCEANICAS

FERMAMDO DE
®  HoROMHA

®- 2HORAS

® TRINDADE

1:,nn

Julho
/ \.\]unho
Agosto\

Na extremidade leste do
fuso, a hora legal estara
atrasada meia-hora em
relacdo a hora solar
média. Na extremidade
oeste, estarad adiantada.
No meridiano central de
um fuso a coincidéncia
entre a hora solar ver-
dadeira e a hora legal

Maio

\\Setembro
< Sol lento \ Sol veloz >
15 42/( 6 3 0 3 6 9\{ 15 18
poder ocorrer 4 vezes 560 QHGIbES
no ano. Mas além de %,,argo \

4° desse meridiano, /

em longitude, a_coin-
kevereiro

cidéncia nunca ocorre.
Somando todas as par-

20,00
celas, concluimos que a Janeiro _/0/
. n . , . , Dezembro
discrepancia maxima é -25,00
de = 45 minutos. ANALEMA
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Figura 3.7. Os quatro fusos
horérios do Brasil.

Fonte: http://www.calendario.cnt.
br/AFINS/Calendar600.htm

Figura 3.8. O analema no
meridiano central de um
fuso. Equagdo do tempo
(minutos) na horizontal e a
declinacdo do sol (graus) na
vertical.

Fonte: http://www.analemma.
com/Pages/framesPage.html
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A Figura 3.8 mostra a curva conhecida como analema. Ela tem forma
parecida com a do algarismo “8" e fornece a posicdo da sombra da
extremidade de um gnémon ao meio-dia civil no meridiano central de
um fuso. A cada grau de longitude a leste ou oeste da longitude do
meridiano central, deve-se acrescentar ou subtrair 04 minutos de tempo
a equacao do tempo.

O meridiano a 180° de Greenwich é chamado Linha Internacional da Data.
Sua localizagdo é tdo convencional e arbitraria quando a escolha de Gre-
enwich para a longitude zero. Mas essa Linha define a mudanca da data.
O novo dia na Terra tem inicio nessa Linha e dali se propaga para o oeste a
medida que a Terra gira. No fuso com essa Linha, a hora legal é a mesma a
oeste e a leste da Linha, mas a data a oeste estd adiantada 1 dia em relagéo
a data a leste. Os viajantes que atravessam a linha de leste para oeste devem
adiantar 1 dia no relégio sem mexer na hora legal, e vice-versa quando
atravessam no sentido contrario.

3.1.4 Estacoes do ano

3.1.4.1 Ano trdpico

Percorrendo a ecliptica, a declinagdo do Sol esta variando continuamente. Mas
essa variagao é periddica e completa um cicloem 1 ano trépico. O ano trépico
é chamado também ano das estacées. O ano trépico é o intervalo de tempo
entre dois sucessivos equinécios de outono e corresponde a 365,242191
dias. Podemos dizer também que o ano trépico é o tempo transcorrido entre
duas passagens sucessivas do Sol pelo ponto vernal y. A duragdo de cada
estacdo é cerca de /4 do ano trépico, mas ndo exatamente. Este fato ja era
conhecido dos antigos como desigualdade das estacoes.

Eis algumas conseqUéncias da variacao da declinacdo do Sol. O Sol
nasce no ponto cardeal leste e se pde no ponto cardeal oeste somente
nos equindcios de outono e de primavera, pois nessas datas o Sol esta
cruzando o equador celeste.

Em todas as outras datas (excluindo-se os lugares onde o Sol se torna
circumpolar) no hemisfério sul (norte) o Sol nasce no sudeste e se poe no
sudoeste durante a primavera e o verao ( 0 outono e o inverno), e nasce
no nordeste e se poe no noroeste durante o outono e o inverno (primavera
e o0 verdo). Portanto é um erro afirmar que todos os dias o Sol nasce no
leste e se pde no oeste.

A altura do Sol na passagem meridiana também varia ao longo do ano. Nos
equindcios, no nosso hemisfério, o Sol se encontra no azimute norte a uma
altura igual ao complemento do valor absoluto da latitude (Figura 3.9). Em
outros dias do ano o Sol podera estar até 23,4° mais ao norte ou ao sul do
equador celeste (Figura 3.9).
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Solsticio de verao

.
’

Vertical o
Equinocio
. Solsticio de inverno
Plano horizontal :
S
Equador N

Avariagao sazonal da altura meridiana do Sol pode ser facilmente constatada
por meio da sombra de um gnémon na passagem meridiana do Sol.

Nos dias do equinécio o periodo iluminado e o periodo escuro do dia tém igual
duracdo em todos os pontos do globo. Em qualquer hemisfério, norte ou
sul, no solsticio de inverno o periodo claro é o mais curto e, no solsticio
de verdo, o mais longo. Aqui estamos falando da simetria ou assimetria na
divisdo do dia entre os periodos claro e escuro. Na linguagem vulgar a pa-
lavra dia significa, as vezes, o periodo claro, e entdo se diz que no solsticio
temos o dia mais curto, ou mais longo. Isso ndo deve ser confundido com
a duracdo do dia significando o intervalo de tempo entre duas sucessivas
passagens meridianas de um mesmo astro.

No nosso hemisfério, o circulo diurno na esfera celeste fica tombado para
o norte. Pelo fato de que o Sol esté ao sul do equador celeste na primavera
e verdo, mais da metade desse circulo fica acima do horizonte. Por isso,
nessas estacoes o periodo iluminado é mais longo do que o periodo escuro.
Quanto mais nos aproximamos do polo, mais o periodo diurno é maior que
o noturno, até o Sol se tornar circumpolar. Entao o periodo noturno se torna
nulo. No outono e inverno ocorre o contrario.

Mas os efeitos mais draméticos da variagdo da declinacdo do Sol séo as
influéncias climaticas que caracterizam as quatro estacdes do ano. A causa
das estagdes é a variacdo do angulo de incidéncia dos raios solares numa
localidade da Terra em diferentes épocas do ano. Quando a incidéncia é
perpendicular a superficie da Terra, a captagao de energia solar é maxma,
mas ela diminui quanto mais obliqua. Isso pode ser entendido por meio da
analogia simples da captacdo da dgua da chuva com um balde. Se a chuva
cai verticalmente, a captacao serd maxima se o balde estiver com a boca
voltada para cima e nula se estiver deitado. A captacdo é proporcional a
area da boca do balde vista pela chuva, ou projetada no plano horizontal.
Essa area varia com cosf sendo 6 o angulo entre a direcdo da chuva e a
perpendicular ao plano da boca do balde.
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Figura 3.9. O observador se
encontra numa localidade do
hemisfério sul. O plano do
papel contém o meridiano
desse observador. Ao longo
do ano, o Sol na passagem
meridiana é visto por esse
observador em diferentes
alturas. No equinécio o

Sol é visto no equador
celeste (linha tracejada). No
solsticio de inverno a altura
meridiana do Sol é minima
e, no solsticio de verao,
maxima. As direcoes em
que o Sol é visto podem ser
transportadas para o local
do observador por meio de
paralelas
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Figura 3.10. A incidéncia dos
raios solares no equinécio
nao favorece nenhum

dos hemisférios. Mas no
solsticio de verao favorece o
hemisfério em que ocorre,
assim como no solsticio

de inverno desfavorece o
hemisfério em que ocorre.
No hemisfério favorecido a
incidéncia tende a ser mais
vertical. Esta Figura ajuda a
entender porque as estacdes
sdo invertidas entre os
hemisférios norte e sul

A Figura 3.10 mostra que a variacao da declinacdo do Sol altera a incidéncia
dos raios solares entre os hemisférios norte e sul do globo. A incidéncia nos
solsticios define na Terra os tropicos de Capricérnio e de Cancer, e os circulos
polares Antartico e Artico. Na faixa tropical o Sol pode passar pelo zénite na
passagem meridiana. Nos circulos polares o Sol pode se tornar circumpolar.

// V'%
Equindcio Solsticio
de verao '\

de inverno

i SEN

Solsticio / ( \/ A%
/
v

As vezes se tem dito que as estacdes sdo devidas & variacio da distancia
da Terra ao Sol. Esta explicacdo é equivocada, pois se a proximidade fosse
a causa do verao, como estaria ocorrendo o inverno ao mesmo tempo no
outro hemisfério? As estacdes ocorrem porque a Terra orbita ao redor do
Sol mantendo o eixo de rotacdo obliquo em relacao a ecliptica.

3.1.4.2 Calendario

O calendario controla o fluxo dos dias do ano civil. Este tem um numero
inteiro de dias: 365 ou 366 se 0 ano for bissexto. Por outro lado, é neces-
sario que o calendario mantenha sincronismo com o ano trépico, ja que
esse ciclo natural rege o plantio, a colheita, as férias escolares etc. Mas, ja
vimos que 0 ano trépico nao tem um ndmero inteiro de dias. O ano trépico
tem 365,242199 dias solares médios. Toda a dificuldade de se elaborar um
bom calendario reside na fragcdo 0,242199 do dia. Se o calendario ignorar
essa fracdo, ao cabo de n anos ficard defasado n x 0,242199 dias. Depois
de varios anos essa diferenca pode alcancar seis meses e, entdo, as estagdes

do ano estarao invertidas!

A insercdo de 1 dia a cada 4 anos foi introduzida na reforma juliana pro-
movida pelo ditador romano Caio Julio César (100-44 aC) em 46 aC. Esse
procedimento tem a vantagem de manter o ano civil com um ndmero inteiro
de dias, mas equivale a considerar que o ano tropico tenha 365 + 4 dias,
ou seja, 365,25 dias. Esse valor comparado com o valor correto dado acima,
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mostra que a correcao é exagerada. As conseqUéncias desse exagero foram
se acumulando com o tempo e, j& na idade média, passaram a atrapalhar a
fixacdo da data para a comemoracao da Pascoa. Por isso uma nova reforma
foi promovida pelo papa Gregoério Xlll (1502-85) em 1582. Para manter o
inicio da primavera no hemisfério norte, e o inicio do ano no dia 21 de marco,
onze dias foram eliminados por decreto e novas regras foram estabelecidas,
gue eliminavam alguns anos bissextos previstos na reforma juliana. Com
essas regras, em vigor até hoje, o ano trépico teria

365 + 4-1/100 +1/400 = 365,2425 dias.

Permanece ainda um exagero na correcdo, mas o calendario ficard adian-
tado de 1 dia somente depois de 3.236 anos. Fica esse problema para ser
herdado pelas futuras geracoes.

Desde que foi instituido, o calendéario gregoriano procura coincidir o equi-
noécio de outono com 21 de marco ou perto dessa data. Assim o solsticio de
inverno, o equinécio da primavera e o solsticio de verao ocorrem, respecti-
vamente, por volta de 21 de junho, 23 de setembro e 22 de dezembro.

3.1.4.3 Ano sideral

Zodiaco é uma faixa da esfera celeste ao longo da ecliptica com cerca de
16° de largura. Nessa faixa estdo as constelagdes zodiacais que, tendo no
passado nomes de animais, deram origem ao nome zodiaco que tem a mes-
ma raiz da palavra zooldgico e significa circulo dos animais. A importancia
do zodiaco é que por ele transitam o Sol, a Lua e os planetas. E que esses
objetos se encontram no plano da ecliptica ou ndo muito longe dele.

Hoje o Sol passa pelas constelacdes zodiacais nos meses indicados na
Figura 3.11.

Ledo

Virgem
Balanga

Caranguejo

Escorpiao
Sargitario Gémeos
Capricornio Touro
Aquario Carneiro

Peixes

A constelacdo zodiacal pela qual o Sol transita hoje numa determinada data do
ano, nao é a mesma pela qual ele transitava na mesma data do ano por volta de
2 mil aC quando os babilonios estipularam os signos zodiacais utilizados ainda
hoje para fins astrolégicos.
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Figura 3.11. O plano do
papel é a ecliptica. Na

6rbita da Terra (tracejada)

os meses indicam a posicao
da Terra de onde o Sol é
atualmente visto projetado
nas constelagées zodiacais. A
representacdo é esquematica
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Figura 3.12. A direita, a Terra
e o seu eixo de rotagdo

hoje. Mantendo a mesma
obligliidade com a ecliptica, a
Terra precessiona como um
pido, a esquerda. O eixo da
Terra descreve um movimento
conico, cuja projecao na
esfera celeste é mostrada.
Conseqiientemente os pdlos
celestes descrevem um
movimento conico na esfera
celeste. Notar que o sentido
da precessao ¢ invertido em
relagdo ao movimento do Sol
na ecliptica. O equador, por
ser solidario ao eixo da Terra,
também precessiona. Ora, o
ponto vernal y é a intersegao
da ecliptica com o equador
celeste. Portanto esse
ponto também precessiona
no sentido inverso ao
movimento do Sol. Por isso o
Sol retorna ao ponto y antes
de dar uma volta completa

Os egipcios antigos controlavam o inicio do ano monitorando o nascer heliaco
de Sétis, que hoje conhecemos como a estrela Sirius, a mais brilhante depois
do Sol. Quando essa estrela era vista no horizonte leste pouco antes do nascer
do Sol, depois de varios meses sem ser vista, era sinal de que logo comecaria a
cheia do rio Nilo. Portanto, nessa época do ano, o Sol se aproximava dessa estrela
do Cao Maior enquanto transitava na constelacao de Gémeos. Se esse método
continuasse sendo usado, o nascer heliaco de Sirius também teria perdido o
sincronismo com a cheia do Nilo controlada pelas estacoes do ano.

A explicacao desse descompasso é que o Sol, apds completar 1 ano trépico,
retorna ao ponto vernal y, mas ainda ndo completou uma volta na esfera
celeste. Ele somente completara essa volta uns 20 minutos depois. Isto
significa que o ponto vernal y ndo é fixo na esfera celeste, mas se desloca
lentamente no sentido oposto ao do movimento do Sol na ecliptica. Trata-
se de uma diferenca pequena, mas ela se torna grande e perceptivel depois
de se acumular por muitos anos.

O tempo para o Sol completar uma volta de 360° na esfera celeste é o ano
sideral cuja duracdo é de 365,256363 dias. Compare a duracdo do ano
sideral com a do ano trépico.

3.1.5 Precessao do eixo da Terra

A causa do deslocamento do ponto y é um lento movimento do eixo de
rotacao da Terra chamado precessao. Embora a obliqlidade se mantenha
praticamente inalterada, o eixo da Terra realiza um movimento como o do
eixo de um pido que bamboleia (Figura 3.12).

Polo celeste N hoje

Ecliptica

Equador celeste hoje

Ponto y hoje

O periodo da precessao é de aproximadamente 26 mil anos. Cada um dos
12 signos zodiacais abrange um arco de 30° na ecliptica. Portanto, o des-
locamento de um signo ocorre em 2200 anos aproximadamente.

A causa da precessao € a atragao gravitacional da Lua e do Sol no bojo equa-
torial da Terra que, por sua vez, é causado pela rotacao da Terra. Por causa da
precessao, um mapa celeste em coordenadas equatoriais muda com o tempo
e deve mencionar a época que convencionalmente varia a cada 50 anos. Por
exemplo: época 1950,0, época 2000,0 e assim por diante.
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3.2 Atividade solar

O Sol como estrela sera discutido em outra aula quando falaremos de sua estrutura
interna, composicao quimica, origem, idade e evolucdo. Aqui nos limitaremos a
falar da atividade solar que se repete ciclicamente a cada 11,2 anos e produz
alguns efeitos na Terra e fenémenos observaveis a olho nu.

A atividade solar tem origem nas manchas solares, estruturas escuras que
surgem ocasionalmente na superficie do Sol. No mundo ocidental elas fo-
ram descobertas somente em 1611, logo depois que a luneta passou a ser
utilizada para fins astronémicos por Galileu Galilei (1564-1642). As man-
chas séo regides fortemente magnetizadas, cerca de 2 mil K mais frias do
gue o meio circundante (6 mil K). Os antigos eventualmente viram grandes
manchas a olho nu, observando o Sol através de nuvem ou névoa relativa-
mente homogénea. Uma forma de medir a rotacdo do Sol é acompanhar,
dia apés dia, o deslocamento das manchas no disco solar. Vista da Terra,
uma mancha da uma volta no Sol em cerca de 27 dias. Esse é o periodo
sinddico. Descontando-se o movimento orbital da Terra, o verdadeiro peri-
odo de rotacdo, ou periodo sideral, é de 25 dias. Mas esse é o periodo de
rotacdo no equador do Sol. A rotagdo do Sol é mais lenta em direcdo aos
poélos. Em suma, o Sol ndo gira como um corpo rigido.

Uma mancha individual nasce e sobrevive tipicamente poucas rotacoes so-
lares. Mas a quantidade total de manchas na superficie do Sol, e a area de
todas as manchas visiveis no disco, varia ciclicamente. As vezes o Sol ndo
tem nenhuma mancha. Mas, passando-se 0s anos comecam a surgir as
primeiras manchas até o Sol ficar cheio de manchas. Depois elas comecam
a diminuir. A periodicidade é de 11,2 anos aproximadamente.

Uma consequéncia da atividade que pode ter sido registrada pelos antigos é
a mudanca da forma da coroa solar. A coroa solar é a parte mais externa e
extensa da atmosfera do Sol (Figura 3.73). Sua temperatura é elevadissima,
cerca de 2 milhdes K. Por isso, o hidrogénio que é o elemento majoritario,
encontra-se ionizado. Um &tomo de hidrogénio consiste num préton e
num elétron. O primeiro tem carga elétrica positiva, e o sequndo, negativa.
No entanto a carga do atomo é nula, pois 0s sinais opostos se neutralizam.
Porém, quando a temperatura é muito elevada, a colisdo entre os dtomos
é tao violenta que pode romper a ligacao entre o préton e o elétron. Por
outras palavras, o elétron se torna livre e deixa de fazer parte do atomo. O
gas aquecido pode ser considerado uma mistura gasosa de protons e elétrons
ou plasma. Assim é a coroa. Ora, a coroa solar também é magnetizada e as
cargas elétricas tendem a seguir as linhas-de-forca do campo magnético, e
a se acumular onde o campo é mais fraco (garrafa magnética). Os elétrons
livres, por sua vez, espalham a luz solar. Assim, quando ocorre um eclipse
total do Sol, a coroa que nos dias ordinarios é ofuscada pelo brilho do céu
diurno, torna-se visivel. O brilho da coroa é cerca de um milionésimo do brilho
do disco solar. A Figura 3.13 revela as estruturas magnéticas da coroa solar,
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Figura 3.13. Coroa solar na
luz branca fotografada no
eclipse total de 1991. Fonte:
http://science.nasa.gov/ssl/
pad/solar/corona.htm

mas essas estruturas variam com a atividade solar. Quando o Sol esta em
minima atividade, a coroa tende a se alongar na direcao equatorial do Sol.
Quando estd em maxima atividade, a coroa tende a ser mais arredondada,
porém, sua estrutura fina é mais complexa.

Um efeito observavel
na Terra, embora in-
direto, sdo as auroras
polares. Podem ser
boreais ou austrais.
Esse fendmeno esta
associado ao campo
magnético da Terra.
Sua ocorréncia, como
dissemos, depende da
ejecao de cargas elé-
tricas pelo Sol durante
erupgodes solares. O local dessas erupcdes esta associado as manchas e a
ocorréncia delas é maior em época de maior atividade solar. Ja se relacionou
um periodo de auséncia de registros de auroras no hemisfério norte a uma
auséncia anémala de atividade solar entre 1645 e 1715, um periodo de 70
anos conhecido como minimo de Maunder.

A atividade solar s6 comegou a ser monitorada depois da descoberta das
manchas. Mas ha métodos indiretos de se diagnosticar a atividade solar
no passado mais remoto. Um deles consiste na medicdo da abundancia
do isdétopo “C em anéis de secdes de troncos de arvores. Esse is6topo é
produzido por raios césmicos na atmosfera da Terra, mas a penetracdo dos
raios cosmicos é modulada pela atividade solar. Quanto mais ativo o Sol,
menor é a penetragdo. Parece que sedimentos lacustres australianos do pré-
cambriano também registram o ciclo solar ja ha 680 milhdes de anos.

Os efeitos da atividade solar também podem ser notados através da alteracao
das condicdes de propagacao de ondas de radio que se refletem na ionosfera
da Terra, ou pelas variagdes do campo magnético da Terra. Alguns efeitos
climaticos, tais como variagdes na temperatura média, também tém sido
alegados, mas ainda nao foram completamente comprovados.
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Sugestoes de atividades praticas:
e Construir e manipular um relégio de Sol simples
e Comparar a hora solar verdadeira do rel6gio de Sol com a hora legal

e Por meio de observacbes noturnas feitas no mesmo horario, mas
separadas alguns meses, constatar o movimento do Sol em relagao
as estrelas fixas

* Medir com um gnémon a altura meridiana do Sol em diferentes datas
do ano e relaciona-la com as estacdes do ano

e Comparar o seu signo com a constelacdo zodiacal do Sol no seu
aniversario

* Observar o Sol na luz branca usando um método seguro para os olhos,
p. ex., uma camara escura com orificio
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Figura 3.14. Representacio
esquematica do movimento
aparente do Sol no solsticio

de verao, solsticio de inverno

e equindcio de outono e de

primavera.

°R. Boczko, Conceitos de
Astronomia, Editora Edgard
Blicher Ltda, 1984, p.122.

0 MOVIMENTO APARENTE DO SOL

Jodo Batista Garcia Canalle
Jodo Vianey Augusto
Instituto de Fisica - UERJ

Introducao

Ja aprendemos que o Sol é o centro do sistema do solar e que os planetas giram ao
seu redor, numa 6rbita eliptica. Mas aparentemente ndo é o que observamos.

Observando da Terra vemos o Sol executar um movimento diario ao redor
da Terra, mas na realidade, esse movimento é explicado pela rotacao da
Terra em torno do seu eixo geografico, também chamado de eixo norte-sul.
Além disso, observamos que o Sol passa pelo meridiano local, mais préximo
do zénite no verdo (ou mais alto) e mais afastado deste (mais ao Norte, ou
mais baixo) no inverno.

Pelo fato da declinagao
do Sol variar ao longo
do ano, seu movimento
diurno aparente tem
trajetoérias diferentes
ao longo do ano. Na
figura abaixo estao re-
presentados os movi-
mentos diurnos nos
solsticios de verdo e
inverno, bem como nos
equinocios de outono e
primavera. Se admitir-
mos como sendo um
gnémon a parte mais
espessa da vertical representada, é facil ver que o tamanho de sua sombra
variara nas passagens meridianas ao longo do ano (Boczko,1984)3.

O experimento para visualizar o movimento do Sol

Vamos representar o horizonte do observador por um quadrado de madeira
com lado de aproximadamente 25 cm. Tracemos sobre este disco as direcoes
dos 4 pontos cardeais (Leste, Oeste, Norte, Sul).

Corte 3 pedacos de arame com comprimentos de 50 cm, 46 cm e 42 cm.
Curvemos o arame de 46 cm de comprimento para formar um semicirculo.
Este arame representard a trajetéria aparente do Sol nos equinécios do ou-
tono e da primavera. Para representar o Sol, fixamos uma esfera de isopor
de cerca de 2,5 cm de diametro, sobre o centro, por exemplo, do arame.
Fixemos as pontas deste arame no pontos Leste e Oeste. Mas como ndo
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estamos sobre o equador terrestre e sim a cerca de 23° graus ao Sul do
equador, inclinemos o plano do arame deste mesmo angulo (em relagéo
ao zénite) na direcdo Norte.

Faca o mesmo com o arame de 42 cm mas fixe-o mais ao Norte do arame
de 46cm como mostra a figura anterior, e idem com o arame de 50 cm mas
fixe-o mais ao Sul do arame de 46 cm, de forma que seus planos fiquem
paralelos entre si. Observe que o Sol nunca vai passar sobre o Zénite.

Manuseando o experimento

Pode-se explorar o experimento para localidades de outras latitudes, como por
exemplo: sequrando o arame de 46 cm (retire os outros) pelas suas extremidade
(fazendo com que elas coincidam com os pontos leste e oeste), de tal forma
que ele fique perpendicular ao plano do horizonte, teremos o movimento
aparente do Sol visto por um observador situado na regido equatorial (regido
préxima ao equador da Terra), durante os equindcios.

Para outras regides (outras latitudes) do hemisfério sul, por exemplo, basta
inclinarmos o arame e, portanto, o plano que o contém de um angulo igual
ao da latitude do local. Para quem estd no hemisfério sul esta inclinagdo
deve ser contada da vertical do quadrado em direcdo ao Norte.

Por exemplo, a latitude da cidade de Pato Branco (PR) é de -26,2°, logo,
o plano da trajetéria aparente do Sol deve ser inclinado 26,2° a partir da
vertical do quadrado na direcdo do Norte.

Devemos levar em consideracao ainda, que o plano da trajetéria do Sol se
desloca mais para o Norte durante nosso inverno e mais para o Sul, durante
nosso verao, entao, além de inclinarmos o arame, conforme a latitude do
lugar, devemos, também deslocar o arame mais para o Norte (no nosso
inverno) e mais para o Sul (no nosso verao).

Conclusao

Com a unido dos dois
movimentos (inclinacdo
e deslocamento) do pla-
no da trajetéria aparente
(arame) do Sol, podemos
explicar: a) o movimento
aparente do Sol, b) a
diferenca da duracdo do
dia e da noite ao longo
doano, ¢) as estacbes do
ano e d) o porqué das
regides polares terem
somente um dia e uma noite de 6 meses cada.
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Figura 3.16. Determinacao
dos pontos cardeais

GNOMON E 0S PONTOS CARDEAIS

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Introducao

Define-se o lado leste como sendo aquele em que o Sol nasce e de lado
Oeste aquele no qual o Sol se pde. A direcdo norte é aquela que ficaria a sua
frente se vocé estendesse seu braco direito para o Leste e o esquerdo para
0 Oeste. A direcao Sul é oposta a Norte e portanto, estaria a suas costas.
A estas quatro direcoes chamamos de Pontos Cardeais. Mas se vocé nao
quiser esperar o dia todo para saber onde o Sol nasce e se poe, apresenta-
mos abaixo um método alternativo e um pouco mais preciso que o anterior
para determinar os Pontos Cardeais.

Os Pontos Cardeais

Pegue um Gndémon, isto é, finque uma vara na vertical sobre um plano
horizontal (¢ melhor colocar uma folha de cartolina debaixo dessa vareta
e riscar no chdo a posicao da cartolina, pelos motivos que mostraremos a
seguir). Numa hora qualquer antes do meio dia, risque sobre a cartolina a
sombra da vareta e mega seu comprimento. Depois do meio dia espere a
sombra ficar do mesmo comprimento da sombra da manha e quando isto
acontecer risque-a no chao também. Estas duas sombras definirdo um certo
angulo; ache a bissetriz desse angulo (reta que divide ao meio o angulo).
Veja a Figura 3.16 abaixo.

CARTOLINA y‘ REYA

SOMBRA DA BISSETRIZ [Linka meridisns)

MANHA

PERPENDICULAR A BISSETRIZ

SOMBRA DO MESMO
COMPRIMENTO A
TARDE

A direcdo da bissetriz chamamos de linha meridiana e ela define as direcées
Norte e Sul, e a reta perpendicular a ela define as dire¢des Leste e Oeste. Se
vocé se colocar no mesmo local da vareta e abrir seus bracos, com o direito
apontando para o Leste, o esquerdo apontara para o Oeste, a sua frente
estara o Norte e as suas costas o Sul.
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O Chapéu

Uma atividade que pode ser feita para esta ocasido é a seguinte: peca para
que cada aluno faca um chapéu, tipo Napoledo, para ser usado durante as
atividades extra classe (demarcacoes das sombras). Depois de determinados
0s pontos cardeais peca para que escrevam a letra L na mao direita e a letra O
na mao esquerda (lembrando que a méo direita aponta para a direcdo Leste
e a mao esquerda aponta para a direcao Oeste). Para gravarem melhor que o
Norte esta a frente deles, ao invés de escrever um N em suas testas, escreve-se
sobre o chapéu, e para que ndo se corra o risco de colocarem o chapéu de
trés para frente, pede-se para desenharem dois olhos no lado do chapéu no
qual se colocou a letra N. Nas costas do chapéu escreve-se a letra S.
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RELOGIO DE SOL

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Introducao

Talvez um dos mais antigos instrumentos astronémicos conhecidos, o
relégio de sol, ainda hoje desperta a curiosidade das pessoas, pois com
apenas a sombra de seu indicador temos a marcacao das horas.

Claro que hoje temos instrumentos mais precisos, que nos fornecem as
mesmas informacdes que o Reldgio de sol, mas para um primeiro conta-
to e também para desvendar alguns pequenos segredos que envolvem o
Relégio de sol, idealizamos um relégio de facil construcao, e que pode ser
feito inclusive com as folhas de caderno, de cartolina ou até mesmo (para
0s mais habilidosos) de madeira.

Como sabemos, um reldgio é composto por um indicador das horas, um
ponteiro e um conjunto de engrenagens que vao fazé-lo funcionar. O Relé-
gio de sol também é composto de um indicador das horas e um ponteiro,
mas o conjunto de engrenagens sera substituido pelo nosso Sol.

Passamos a descrever abaixo, como podemos montar um Relégio de sol
com mostrador horizontal de horas.

O Mostrador

Para a confeccdo do mostrador, utilizaremos uma folha de sulfite onde
tracaremos as linhas horarias (ou as linhas que indicam as horas).

Para isso, alguns conhecimentos de trigonometria e da latitude do local
(latitude onde esta localizada a sua cidade) serdo necessarios, pois temos
que calcular os angulos que definirdo as linhas horarias, os quais séo ob-
tidos com as informacdes acima e com a seguinte expressao:

x=arctg{tg[15(12 - hora)]sen(¢)}

Onde :

X = angulo, em graus, que a linha das horas faz com a linha
das doze horas, ou linha meridiana do relégio;

® = latitude do local;

6 < hora <12

Como o Sol descreve aparentemente um circulo (360°) em 24 horas, temos que
cada hora corresponde a 15 graus. Para hora = 6 ou 12 horas, temos tangente
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de 90° e 0° a qual ndo é definida, mas para as 6 horas da manha a linha das
horas coincide com a direcdo leste-oeste e para as 12 horas a linha das horas
coincide com o meridiano local (linha central da base do relégio de sol.)

Para tracarmos a linha das doze horas, dobramos o papel sulfite exatamente
ao meio e entdo tracamos a reta que passa exatamente pelo meio do papel,
de um lado ao outro.

Feito isto, desenharemos um retangulo na folha com lado menor de 20 cm
elado maior de 29,5 cm, como mostra a Figura 3.17. Neste ponto, devemos
marcar na origem da linha das 12 horas o ponto cardeal norte e no extremo
oposto o ponto cardeal sul.

Sulfito

| _— Dobra do

& % <« | o | papel, aqui

e 7~ g tragamos a

Q vs} linha das
doze horas

[ Retangulo

" 29,5 cm
I

As Linhas Horarias

Para a determinagdo das linhas horarias (ou linha das horas) vamos tomar como
exemplo a latitude de -22°54', que corresponde a cidade do Rio de Janeiro.

Utilizando a expressao descrita anteriormente, chegamos a valores do angulo
X 0s quais podem ser vistos na tabela seguinte:

LINHAS DAS HORAS Ancuo (%) (EM RELAGCAO As |2 HORAS)
(EM GRAUS)

12 0,0
[1el3 59
[0e 14 12,6
09e 5 21,2
08e l6 33,9
07el7 554
06e |8 90,0

Observacdo: Devemos lembrar também que os angulos sao validos tanto
para o lado esquerdo da linha das 12 horas quanto para o lado direito.

Uma das maneiras para prosseguir o trabalho a partir deste ponto é esco-
lhermos uma origem na linha horaria das 12 horas, e a partir deste ponto,
marcarmos os angulos encontrados para as linhas horarias. Feito isto, traca-
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mos, finalmente, as linhas horarias e marcamos em seus extremos as horas
correspondentes. Ver Figura 3.18.

1 d

® ~ o o

Figura 3.18. Esquema da
base do reldgio de Sol

O Ponteiro

Para confeccionar o ponteiro, basta que numa folha de papel tracemos uma reta,
a qual chamaremos de reta 1 com 20,0 cm de comprimento, e com um trans-
TR feridor marcar o valor do
/ angulo que a latitude do
local faz com essa reta,

a partir de uma origem,

Reta 1 acima e abaixo da reta
como mostra a Figura

19,5 cm
— L 4 3.79.Tracamos as retas
@ \ . (as quais indicaremos
nt
Origem da onto como retas 2 e 3) entre
Figura 3.19. Determinagio 1 correspondente do d
do angulo correspondente a reta ao angulo da 0 ponto marcado do
latitude local latitude do local anguloeareta 1.

ApOs esta etapa, tracamos uma reta paralela as retas 2 e 3 distantesa 1 cm
das retas 2 e 3. Liga-se, entdo, os pontos como mostra a figura 3.20.

reta 2
reta |
Figura 3.20. Esquema das
retas 2 e 3 referente ao
angulo da latitude local reta 3
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Estando prontas as marcacoes do ponteiro, recortamos e dobramos como

mostra a Figura 3.21.
reta 1

Figura 3.21. Indicacdo de
como dobrar o ponteiro

Estando dobrado o ponteiro, colamos a parte de dentro do ponteiro, e apds
isto colamos o mesmo com sua parte mais baixa (ponta) coincidindo com
a marcacao do norte do rel6gio exatamente por cima e ao longo das doze
horas, como ilustra a Figura 3.22.

Cole o
ponteiro
como o
indicado

Figura 3.22. Indicagdo de
como colar o ponteiro sobre
a base do relégio de sol

O Posicionamento do Relégio

As marcagdes dos pontos norte e sul, como poder-se-ia pensar a principio
gue seria apenas para indicar os pontos cardeais, tem uma simples, mas
importante funcdo. Qual seria ela?

Claro! Direcionar o relégio do sol na linha norte-sul, para que possamos ter
a sombra projetada do Sol no mostrador, pois como sabemos o Sol faz um
movimento do leste para o oeste e, portanto se o ponteiro esta perpendicular
a este movimento, teremos as sombras projetadas.

Para isso, podemos utilizar trés recursos praticos: 1) utilizar uma bussola e en-
contrar a posicao norte magnética (a qual é préxima da geografica, tendo uma
diferenca de mais ou menos 18 graus, e desta maneira direcionar o relégio de
sol), ou 2) utilizarmos de nosso préprio relégio, para posicionarmos o relégio
de sol (talvez este seja 0 mais facil) e 3) fazermos uso de um gnémon.
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Observando o relégio de sol

Se fixarmos um relégio de sol num local, e observarmos ao longo dos meses,
num mesmo horario, verificaremos que o relégio adianta-se, atrasa-se ou
se iguala em relacdo ao seu reldgio mecanico ou digital.

Os modernos reldgios que usamos, nos informam o Tempo Legal que é uma
variedade do que chamamos Tempo Médio. Este Tempo Médio é o tempo
ditado pela marcha do chamado “Sol médio”, um Sol ficticio ou imaginario,
que faria seu caminho exatamente igual no céu dia ap6s dia.

Como vocé ja viu anteriormente neste curso, o Sol tem um movimento apa-
rente gue modifica sua posicdo com o passar dos meses fazendo, portanto,
com que o nosso bom relégio de sol se atrase, se adiante ou se iguale com
nossos reldgios de pulso.

Conclusao

Ao dar a oportunidade aos alunos de confeccionar o relégio de sol, pode-
mos além de ensinar alguns conceitos basicos de astronomia, tais como
movimento aparente do Sol, Tempo Médio, etc; podemos também utilizar
conceitos matematicos de trigopnometria e geometria, além de desenvolver
suas habilidades manuais.
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ESTAGOES DO AND

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Introducao

Este fendbmeno que atinge a todos é de facil explicagdo para quem ja o
entendeu e de dificil compreensdo para quem esta tentando entendé-lo,
principalmente quando se esta usando os livros e suas figuras para enten-
dé-lo. Como ja tivemos oportunidade de constatar junto a professores da
Rede Publica de Ensino, da pré-escola ao segundo grau, as dificuldades
dos professores em entenderem este fenOmeno a partir de textos e figuras,
desenvolvemos o experimento abaixo descrito, que é de facil construcao e
de baixo custo, para facilitar a compreensao deste fendémeno.

A Montagem do Experimento

Providencie cerca de 3 m de fio branco paralelo, conecte um plug numa
das extremidades e um soquete na outra. Fixe este soquete num pedaco
de madeira (use soquete que ja tenha um furo em seu interior préprio para
passar um parafuso e assim fixar na madeira). Isole com fita isolante os ter-
minais do fio no soquete. coloque uma lampada de 60 W neste soquete e
sobre a lampada fixe, com fita adesiva (durex), um disco de papel aluminio
com cerca de 5 cm de diametro, para que ela ndo ofusque sua vista e a dos
alunos que estarao ao seu redor.

Se vocé dispuser de um globo terrestre, use-o, caso contrario, providencie
uma bola de isopor de 15 a 30 cm de diametro. Essas bolas sdo separaveis
em dois hemisférios que se encaixam. Separe os dois hemisférios e fure-os
em seus centros (de dentro para fora) com uma vareta de pipa ou similar.
Feche a bola e atravesse-a com a vareta. A vareta representard o eixo de
rotacdo da Terra. Providencie algum suporte para a lampada (livros, cader-
nos, caixa de sapatos, etc) tal que seu filamento fique aproximadamente
na mesma altura do centro da bola de isopor. Ligue o plug numa tomada e
terd 0 “Sol” aceso e iluminando a Terra (bola de isopor). Claro que para isso
vocé precisa de um ambiente escurecido. Também é bom que se chame a
atencdo para o fato de que a bola de isopor e a lampada que representam
a Terra e o Sol estao fora de escala.

A Explicacao do Fenomeno

Geralmente se realiza esta demonstracdo sobre uma mesa. Note, entdo, que
se a vareta (eixo da Terra) estiver perpendicular a mesa, os dois hemisférios
da Terra sdo igualmente iluminados e se assim fosse, ndo haveria estagdes
do ano, pois a luz solar atingiria 0s mesmos pontos da Terra sempre com a
mesma intensidade. Incline, entdo, o eixo da Terra (vareta de pipa que vocé
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Figura 3.23. Esquema das
posicoes A, B, Ce D do
globo

esta segurando) cerca de 23,5 graus (ou seja, aproximadamente /4 de 90
graus). Veja a Figura 3.23 abaixo.
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Agora sim é visivel que um hemisfério estd mais iluminado do que o outro.
Naqguele mais iluminado é verdo e no outro é inverno.

Vamos supor que vocé comecou inclinando sua Terra (bola de isopor) como
mostramos no ponto A, entao é verdo no hemisfério Sul e inverno no Norte,
se vocé deslocar a bola para a posicao C (posicdo da Terra 6 meses depois
de A) vocé vera que o hemisfério Sul estd menos iluminado do que o Nor-
te, logo, sera inverno no hemisfério Sul e verdo no Norte. Nas posi¢des B
e D ambos hemisférios sao igualmente iluminados, como vocé pode ver se
fizer a experiéncia (ou conseguir imagina-la). Em B, no hemisfério Sul, sera
outono e no Norte sera primavera. Em D, no hemisfério Sul serd primavera
e no Norte sera outono. Se vocé estiver usando um globo terrestre o eixo
ja vem inclinado de 23,5 graus, pois esta é a inclinacdo do eixo da Terra
em relacdo ao plano da sua orbita (trajetéria) ao redor do Sol. O globo tem
o pdlo sul na sua parte inferior, mas isso é s6 costume do fabricante em
colocé-lo assim, nada impede que vocé inverta seu globo. Se vocé quiser
aumentar mais o contraste entre a parte mais iluminada e a menos ilumi-
nada, incline um pouco mais o eixo da Terra, digamos uns 45 graus, mas
avise seus alunos que vocé esta exagerando.

Outro ponto fundamental desta demonstracdo é que o eixo da Terra esta
sempre paralelo a ele mesmo, ou seja, se vocé comecou a demonstragao
com o eixo da Terra apontando em direcdo a uma parede da sua sala, por
exemplo, entdo ele devera continuar apontando da mesma forma para a
mesma parede quando a bola passar pelos pontos A, B, Ce D.

Como vocé estd vendo a explicacdo ndo tem nada a ver com a distancia da
Terra ao Sol.
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ATO DE FE OU CONQUISTA DO CONHECIMENTO??

Um episodio na vida de Jodozinho da Maré
Professor Rodolpho Caniato

O Jodozinho de nossa histéria é um moleque muito pobre que mora numa
favela sobre palafitas espetadas em um vasto mangue. Nosso Jodozinho s6
vai a escola quando sabe que vai ser distribuida merenda, uma das poucas
razdes que ele sente para ir a escola. Do fundo da miséria em que vive, Jodo-
zinho pode ver bem préximo algumas das conquistas de nossa civilizagao
em vias de desenvolvimento (para alguns). Dali de sua favela ele pode ver
bem de perto uma das grandes Universidades onde se cultiva a inteligén-
cia e se conquista o conhecimento. Naturalmente esse conhecimento e a
ciéncia ali cultivadas nada tem a ver com o Jodozinho e outros milhares de
Jodozinhos pelo Brasil afora.

Além de perambular por toda a cidade, Jodozinho, de sua favela, pode ver o
aeroporto internacional do Rio de Janeiro. Isso certamente é o que mais fascina
os olhos de Jodozinho. Aqueles grandes passaros de metal sobem imponentes
com um ruido de rachar os céus. Jodozinho, com seu olhar curioso, acompanha
aqueles passaros de metal até que, diminuindo, eles desaparecam no céu.

Talvez, por freqUentar pouco a escola, por gostar de observar os avides e
o mundo que o rodeia, Jodozinho seja um sobrevivente de nosso sistema
educacional. Jodozinho ndo perdeu aquela curiosidade de todas as crian-
cas; aquela vontade de saber os “como” e os “porque”, especialmente em
relacdo as coisas da natureza; a curiosidade e o gosto de saber que se vao
extinguindo em geral, com a freqUéncia a escola. Ndo ha curiosidade que
aglUente aquela “decoreba” sobre o corpo humano, por exemplo.

Sabendo por seus colegas que nesse dia haveria merenda, Jodozinho resolve
ir a escola. Nesse dia, sua professora se dispunha a dar uma aula de Ciéncias,
coisa que Jodozinho gostava. A professora havia dito que nesse dia iria falar
sobre coisas como o Sol, a Terra e seus movimentos, verao, inverno, etc.

A professora comeca por explicar que o verdo é o tempo do calor, o inverno
é o tempo do frio, a primavera é o tempo das flores e o outono é o tempo
em que as folhas ficam amarelas e caem.

Em sua favela, no Rio de Janeiro, Jodozinho conhece calor e tempo de mais
calor ainda, um verdadeiro sufoco, as vezes.

As flores da primavera e as folhas amarelas que caem ficam por conta de
acreditar. Num clima tropical e quente como do Rio de Janeiro, Jodozinho
nao viu nenhum tempo de flores. As flores por aqui existem ou ndo, quase
independentemente da época do ano, em enterros e casamentos, que pas-
sam pela Avenida Brasil, proxima a sua favela.

Jodozinho, observador e curioso, resolve perguntar porque acontecem ou
devem acontecer tais coisas. A professora se dispde a dar a explicacdo.
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- Eu j& disse a vocés numa aula anterior que a Terra é uma grande bola e
que essa bola estd rodando sobre si mesma. E sua rotaco que provoca os
dias e as noites. Acontece que, enquanto a Terra esta girando, ela também
esta fazendo uma grande volta ao redor do Sol. Essa volta se faz em um
ano. O caminho é uma érbita alongada chamada elipse. Além dessa curva
ser assim alongada e achatada, o Sol nao esta no centro. Isso quer dizer
que, em seu movimento, a Terra as vezes passa perto, as vezes passa longe
do Sol. Quando passa perto do Sol é mais quente: é VERAO. Quando passa
mais longe do Sol recebe menos calor: é INVERNO.

Os olhos de Jodozinho brilhavam de curiosidades diante de um assunto
novo e tao interessante.

- Professora, a senhora ndo disse antes que a Terra é uma bola e que esta
girando enquanto faz a volta ao redor do Sol?

- Sim, eu disse. - respondeu a professora com seguranca.

- Mas, se a Terra é uma bola e estd girando todo dia perto do Sol, ndo deve
ser verao em toda a Terra?

- E, Jodozinho, é isso mesmo.

- Entdo é mesmo verao em todo lugar e inverno em todo lugar, ao mesmo
tempo, professora?

- Acho que é, Jodozinho, vamos mudar de assunto.

A essa altura, a professora ja ndo se sentia tdo segura do que havia dito.
A insisténcia, natural para o Jodozinho, j& comecava a provocar uma certa
inseguranca na professora.

- Mas, professora, - insiste 0 garoto - enquanto a gente esta ensaiando a escola
de samba, na época do Natal, a gente sente o maior calor, ndo é mesmo?

- E mesmo, Jodozinho.
- Entdo nesse tempo é verao aqui?
- E, Jodozinho.

- E o Papai Noel no meio da neve com roupas de frio e botas? A gente vé
nas vitrinas até as arvores de Natal com algodao. Nao é para imitar a neve?
(A 400 no Rio).

- E, Jodozinho, na terra do Papai Noel faz frio.
- Entdo, na terra do Papai Noel, no Natal, faz frio?
- Faz, Jodozinho.

- Mas entdo tem frio e calor ao mesmo tempo? Quer dizer que existe verao
e inverno ao mesmo tempo?

- E, Jodozinho, mas vamos mudar de assunto. Vocé ja esta atrapalhando a
aula e eu tenho um programa a cumprir.
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Mas Jodozinho ainda ndo havia sido domado pela escola. Ele ainda ndo havia
perdido o habito e a iniciativa de fazer perguntas e querer entender as coisas.
Por isso, apesar do jeito visivelmente contrariado da professora, ele insiste.

- Professora, como é que pode ser verdo e inverno ao mesmo tempo, em
lugares diferentes, se a Terra, que é uma bola, deve estar perto ou longe do
Sol? Uma das duas coisas ndo esta errada?

- Como vocé se atreve, Jodozinho, a dizer que a sua professora esta errada?
Quem andou pondo essas suas idéias em sua cabeca?

- Ninguém, néo, professora. Eu sé tava pensando. Se tem verdo e inverno
ao mesmo tempo, entdo isso ndo pode acontecer porque a Terra ta perto
ou ta longe do Sol. Nao é mesmo, professora?

A professora, ja irritada com a insisténcia atrevida do menino assume uma
postura de autoridade cientifica e pontifica:

- Esta nos livros que a Terra descreve uma curva que se chama elipse ao
redor do Sol, que este ocupa um dos focos e, portanto, ela se aproxima e
se afasta do Sol. Logo, deve ser por isso que existe verdo e inverno.

Sem dar conta da irritacdo da professora, nosso Jodozinho lembra-se de sua
experiéncia diaria e acrescenta:

- Professora, a melhor coisa que a gente tem aqui na favela é poder ver
avido o dia inteiro.

- E dai, Jodozinho? O que tem a ver isso com o verao e o inverno?
- Sabe, professora, eu acho que tem.

A gente sabe que um avido ta chegando perto quando ele vai ficando maior.
Quando ele vai ficando pequeno é porque ele ta ficando mais longe.

- E o que tem isso a ver com a ¢rbita da Terra, Jodozinho?

- E que eu achei que se a Terra chegasse mais perto do Sol, a gente devia ver
ele maior. Quando a Terra estivesse mais longe do Sol, ele deveria aparecer
menor. Nao é, professora?

- E dai, menino?

- A gente vé o Sol sempre do mesmo tamanho. Isso ndo quer dizer que ele
td sempre da mesma distancia? Entdo verao e inverno nao acontecem por
causa da distancia.

- Como vocé se atreve a contradizer sua professora? Quem anda pondo

“minhocas” na sua cabeca? Faz quinze anos que eu sou professora. E a
primeira vez que alguém quer mostrar que a professora esta errada.

A essa altura, ja a classe se havia tumultuado. Um grupo de outros garotos
ja havia percebido a logica arrasadora do que Jodozinho dissera. Alguns
continuaram indiferentes. A maioria achou mais prudente ficar do lado da
“autoridade”. Outros aproveitaram a confusdo para aumenta-la. A professora

58



SoL: MoVIMENTO APARENTE

havia perdido o controle da classe e j& ndo conseguia reprimir a bagunca
nem com ameacas de castigo e de dar “zero” para os mais rebeldes.

Em meio aquela confusao tocou o sinal para o fim da aula, salvando a pro-
fessora de um caso maior. Ndo houve aparentemente nenhuma definicao
de vencedores e vencidos nesse confronto.

Indo para casa, a professora, ainda agitada e contrariada, se lembrava do
Jodozinho que lhe estragara a aula e também o dia. Além de por em duvida
o que ela ensinara, Jodozinho dera um mau “exemplo”. Jodozinho, com seus
argumentos ingénuos, mas légicos, despertara muitos para o seu lado.

- Imagine se a moda pega... - pensa a professora. - O pior € que ndo me ocorreu
qualquer argumento que pudesse enfrentar o questionamento do garoto.

- Mas foi assim que me ensinaram. E assim que eu também ensino- pensa a
professora. - Faz tantos anos que eu dou essa aula, sobre esse assunto...

A noite, j& mais calma, a professora pensa com os seus botoes:

- Os argumentos do Jodozinho foram tdo claros e ingénuos... Se o inverno
e o verdo fossem provocados pelo maior ou menor afastamento da Terra
em relagdo ao Sol, deveria ser inverno ou verao em toda a Terra. Em sempre
soube que enquanto é inverno em um hemisfério, é verdo no outro. Entao
tem mesmo razdo o Jodozinho. Nao pode ser essa a causa do calor ou frio
na Terra. Também é absolutamente claro e [6gico que se a Terra se aproxima
e se afasta do Sol, este deveria mudar de tamanho aparente. Deveria ser
maior quando mais préximo e menor quando mais distante.

- Como eu nao havia pensado nisso antes? Como posso ter “aprendido”
coisas tao evidentemente erradas? Como nunca me ocorreu, sequer, alguma
duvida sobre isso? Como posso eu estar durante tantos anos “ensinando”
uma coisa que eu julgava Ciéncia, e que, de repente, pode ser totalmente
demolida pelo raciocinio ingénuo de um garoto, sem nenhum outro co-
nhecimento cientifico?

Remoendo essas idéias, a professora se pde a pensar em tantas outras coi-
sas que poderiam ser tdo falsas e inconsistentes como as “ causas” para o
verao e o inverno.

- Haverd sempre um Joaozinho para levantar ddvidas? Por que tantas ou-
tras criangas aceitaram sem resisténcia o que eu disse? Por que apenas o
Joadozinho resistiu e ndao “engoliu”? No caso do verao e do inverno a incon-
sisténcia foi facilmente verificada. Se “engolimos” coisas tdo evidentemente
erradas, devemos estar “engolindo” coisas mais erradas, mais sérias e menos
evidentes. Podemos estar tdo habituados a repetir as mesmas coisas que ja
nem nos damos conta de que muitas delas podem ter sido simplesmente
acreditadas; muitas podem ser simples “atos de fé” ou crendice que nds
passamos adiante como verdades cientificas ou histéricas.

*xk*

59



ASTRONOMIA

Atos de fé em nome da ciéncia

E evidente que ndo pretendemos nem podemos provar tudo aquilo que
dizemos ou tudo o que nos dizem. No entanto, o episddio do Jodozinho
levantara um problema sério para a professora.

Talvez a maioria dos alunos ja esteja “domada” pela escola. Sem perceberem,
professores podem estar fazendo exatamente o contrario do que pensam
ou desejam fazer. Talvez o papel da escola tenha muito a ver com a nossa
passividade e com os problemas do nosso dia-a-dia.

Todas as criancas tém uma nata curiosidade para saber os “como” e os
“porque” das coisas, especialmente da natureza. A medida que a escola
vai ensinando, o gosto e a curiosidade vao-se extinguindo, chegando fre-
glUentemente a aversao.

Quantas vezes nossas escolas, ndo sé a de Joaozinho, pensam estar tratando
de Ciéncia por falar em coisas como 4tomos, érbitas, nucleos, elétrons, etc...
N&o sdo palavras dificeis que conferem a nossa fala o cardter ou “status”
de coisa cientifica. Podemos falar das coisas mais rebuscadas e, sem querer
estamos impingindo a nossos alunos “atos de fé”, que nada dizem ou nao
sd0 mais que uma crendice, como tantas outras. Ndo é a toa o que se diz
da escola: um lugar onde as cabecinhas entram redondinhas e saem quase
todas “quadradinhas”.

60



A Gravitacao Universal
explica os movimentos
aparentes, mas preenche
com artefatos mentais nossa
ignorancia sobre as causas

"Mediu-se a desigualdade lunar,
uma anomalia mensal na longitude
do Sol devida ao movimento da
Terra numa pequena elipse ao
redor do centro de massa do
sistema Terra-Lua.

LUA E PLANETAS: MOVIMENTO APARENTE

Nesta aula falaremos da Lua, dos planetas visiveis, de seus movimentos
aparentes e da ocorréncia de eclipses solares e lunares.

4.1 A Lua

Hoje a distancia da Lua pode ser determinada com alta precisdo medindo-
se o tempo de ida e volta de sinais de radar. Esses sinais de ondas de radio
viajam no espaco com a velocidade da luz. Mas no passado essa distancia
foi obtida por paralaxe. Para uma linha de base equivalente ao raio da Terra,
a paralaxe lunar é 57', quase 1°. Usando esse dado podemos concluir que
a Lua dista da Terra 384 mil km.

A Lua tem praticamente o mesmo tamanho angular do Sol, cerca de 0,5°.
Combinando esta informagdo com a distancia obtida antes, podemos saber
gue o seu raio mede 1.738 km. Apenas para dar uma idéia aproximada, isso
corresponde a distancia, por rodovia, entre Sdo Paulo e Rio Grande, RS, ou
entre Sao Paulo e Monte Pascoal, BA.

Diz-se que a Lua orbita ao redor da Terra, mas, rigorosamente a Lua e a Terra
orbitam o centro comum de gravidade. Esse centro se encontra mais proximo
do objeto com massa maior, no caso, a Terra. Nao é tao facil determinar a mas-
sa da Lua. Essa tarefa foi realizada com grande precisao através da analise do
movimento de satélites artificiais que orbitaram ao redor dela. No passado ela
foi calculada localizando-se o centro comum de gravidade’. A massa da Lua é
1,23% da massa da Terra. Portanto o centro de gravidade encontra-se na reta
gue une os centros da Terra e da Lua, a 1,23% de seu comprimento ou 4.723
km do centro da Terra. O centro de gravidade encontra-se portanto dentro
da Terra. Comparativamente a outros satélites, a Lua tem massa grande em
relacdo a da Terra, o que justifica se falar num Sistema Terra-Lua.

A ¢6rbita da Lua ao redor do Sol apresenta ondulagao com periodo igual ao
periodo orbital da Lua ao redor da Terra (més sideral), todavia ela mantém
sempre forma cdncava como mostra a Figura 4.1.
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o . Figura 4.1. Orbita do Sistema
W@ k“‘*&)\o\b\’ Terra-Lua ao redor do
it R i Sol. Fonte: Mehlin, T. G.

Dividi p . . “Astronomy”, Johyn Wiley &

ividindo-se a massa da Lua pelo seu volume obtém-se a densidade:

] ) ) Sons, Inc., New York, 302-

3,3 g/cm?. Essa densidade € menor do que a da Terra: 5,5 g/cm? e é com- 303 (1966)
paravel com a densidade do manto da Terra, ndo do ndcleo. O manto tem

um teor menor de ferro e niquel.

A Lua nao tem atmosfera, portanto, la ndo ha propagacdo do som, nem fend-
menos meteoroldgicos. La o céu diurno nao fica claro como aqui na Terra.

Mesmo a olho nu pode-
mos notar que a super-
ficie da Lua tem partes
escuraseclaras (Figura
4.2). As partes escuras,
por causa da aparéncia,
foram denominadas
mares, nome mantido
até hoje a despeito de
termos a certeza de
que l& ndo ha massas
de agua. Essas regides

s&o planas, baixas e de A

£ P - . Figura 4.2. Os principais
Ormagao mais recente. mares e cratera da lua.
Elas foram preenchidas - Nomes das crateras em

preto.

por lavas derretidas Fonte: http://reference.aol.com

(basaltos). As partes

claras sdo chamadas continentes. Elas sdo mais claras, mais elevadas e
mais antigas. Sdo constituidas de rochas de menor densidade que, quando
o interior da Lua ainda estava quente e fundido, flutuaram até a superficie
espontaneamente, ou apds colisbes com objetos cosmicos. Tanto os mares
como os continentes estao marcados por crateras resultantes de impactos
com fragmentos cdsmicos. Pela auséncia de atmosfera e hidrosfera, essas
crateras nao foram obliteradas pela erosao, como na Terra. A contagem das
crateras de certas regides lunares, combinada com a datacdo de rochas des-
ses mesmos locais, trazidas pelos astronautas, nos permite estimar a idade
das formacgdes lunares e inferir que, entre 4,1 e 3,9 bilhdes de anos atras, a
Lua foi intensamente bombardeada por fragmentos cdsmicos.

O calor interno da Lua devido a energia gravitacional dos fragmentos que a
compuseram, e devido ao decaimento nuclear de elementos pesados como o
uranio, pluténio e tério (radioatividade), praticamente ja foi irradiado para o
espaco e perdido. Isso acontece mais rapidamente em corpos menores, pois 0
tempo de resfriamento é diretamente proporcional ao volume do corpo que
contém o calor, e inversamente proporcional a superficie que irradia. Portanto
o tempo de resfriamento é proporcional ao raio. Quanto menor o corpo, mais
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rapidamente ele se resfria e se torna inativo. Enquanto na Terra ainda ocorrem
atividades geoldgicas (vulcanismo, movimento de placas tectonicas etc), elas
praticamente ja cessaram na Lua ha cerca de 3,2 bilhdes de anos.

Varias teorias foram propostas para a origem da Lua. Uma propunha que
ela se formou no mesmo processo que formou a Terra. Mas essa teoria é
inaceitdvel, pois as composicdes quimicas sdo diferentes. Outra propos
que ela teria se formado longe da Terra, mas teria sido capturada ao passar
perto. Mas calculos demonstram que tal captura pela atracao gravitacional
da Terra é impossivel. Outra teoria prop6s que a Lua teria escapado da Terra
porque esta girava muito rapidamente. Mas os calculos mostraram que essa
hipdtese também néo era plausivel.

Hoje a teoria mais aceita é que a Lua se formou logo nos primérdios do
Sistema Solar quando a Terra sofreu um esbarrdo com um corpo do ta-
manho de Marte. As colisbes eram entdo muito mais freqlentes. Houve a
fragmentacdo desse corpo e de uma parte do manto da Terra. As partes
densas desse corpo se sedimentaram na Terra, mas os fragmentos menos
densos arremessados para o espaco, se juntaram e formaram a Lua que
logo passou a orbitar ao redor da Terra.

O Sistema Solar, como veremos na ultima aula, se formou ha 4,6 bilhdes
de anos. Os planetas, satélites e asterdides se formaram pela acumulagéo
de planetesimais (secao 6.2.2), fragmentos sélidos com dimensodes quilo-
meétricas. Apesar de ser um produto de colisdo, a Lua também teria nascido
praticamente no primeiro momento do Sistema Solar. Ha 4,4 bilhdes de
anos a crosta da Lua ja estava solidificada e formou os continentes. Entre
4,1 e 3,9 bilhdes de anos ocorreu aquele intenso bombardeamento que
atingiu também os demais corpos do Sistema Solar, inclusive a Terra, por
planetesimais que tinham sobrado no espaco interplanetario, sem terem
sido aproveitados para formar planetas, satélites e asteréides. O posterior
derramamento de basalto que formou os mares ocorreu enquanto o interior
da Lua ainda néo tinha se resfriado.

4.2 Movimento aparente da Lua

4.2.1 Més sideral

A Lua completa uma volta na esfera celeste a cada 27,321662 dias. Esse
periodo, medido em relacdo as estrelas fixas, é chamado més sideral e
corresponde ao periodo orbital da Lua ao redor da Terra. Se a Lua caminha
360° em 1 més sideral, por uma simples regra-de-trés concluiremos que
ela caminha 0,55%hora em relacdo as estrelas fixas. Esse deslocamento é
relativamente rapido, pois corresponde aproximadamente a um diametro
da Lua por hora. Assim, numa mesma noite, em poucas horas podemos
notar o deslocamento da Lua em relacdo as estrelas fixas.
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A maior parte desse deslocamento é para o leste (portanto direto), ou seja, no
sentido contrario ao do movimento diurno do Sol. Por isso, cada dia a lua se
atrasa em relacdo ao Sol. Com a taxa de deslocamento acima, a Lua se atrasa
13,2°dia em relacdo as estrelas fixas, o que corresponde a 53 minutos/dia.
Esse é 0 atraso médio da Lua em relacdo ao Sol. O atraso real das passagens
meridianas da Lua ndo é de 53 minutos todos os dias, mas varia entre 39 e
77 minutos. As causas dessa variacao sao: (i) a velocidade orbital da Lua nao
é constante; (i) a 6rbita da Lua nao coincide com o equador. Nem tampouco
coincide com a ecliptica, mas forma com ela um angulo de 05,13°. Por isso
a projecao do movimento no equador varia de dia para dia.

O atraso do nascer e do ocaso varia ainda mais, pois depende também da
inclinacao da ¢rbita da Lua em relacdo ao horizonte leste e oeste na loca-
lidade do observador.

4.2.2 Fases da Lua. Més sinodico

A Lua muda periodicamente de aspecto, ou de aparéncia. Essa mudanca
consiste nas fases da Lua. As fases sucessivas sao: nova, quarto crescente,
cheia, quarto minguante e nova outra vez. A Figura 4.3 mostra que as fases
da Lua resultam da observacdo dos hemisférios iluminado e ndo-iluminado
pelo Sol, de diferentes posicoes relativas da Terra.

Quarto minguante

~
N

\
\
/
\ Terra /

D

Quarto crescente

P

Lua
cheia

Lua \
nova

—
—

Raios
solares

Com ajuda da Figura acima é facil entender que, para um observador na Terra,
a lua nova nasce e se pde praticamente com o Sol, pois ambos se encontram
no céu quase na mesma direcdo. Ja a lua cheia, por estar diametralmente
oposta ao Sol, nasce praticamente quando o Sol esta se pondo e vice-versa.
Considerando que a Lua se atrasa praticamente 1 hora por dia em relacdo
ao Sol, e que cada fase da Lua dura aproximadamente 1 semana, podemos
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Figura 4.3 (fora de escala).
Fases da Lua. O plano do
papel é o plano da érbita da
Lua ao redor da Terra. O
sentido de rotagio da Terra
e do movimento orbital da
Lua é o visto de um ponto
do hemisfério celeste norte.
Devido a grande distancia do
Sol, seus raios (a esquerda)
chegam praticamente
paralelos ao sistema Terra-
Lua mas, em geral, eles ndo_
jazem no plano do papel.
Quando jazem, ocorrem
eclipses (ver se¢io 4.2.4.2
adiante). Nos quadros sdo
mostradas as fases vistas
por um observador do
hemisfério sul da Terra
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Figura 4.4. Este grafico
relaciona as fases da Lua com
a sua posicdo no céu e a hora

local. As areas hachuriadas
indicam os horarios em que
a Lua n3o é visivel acima do
horizonte. A linha vermelha
indica a passagem meridiana
da Lua

Figura 4.5 (fora de escala).
O plano do papel é o plano
da ecliptica. E mostrado um
trecho da érbita da Terra.
Na posi¢ao | é lua cheia.

Na posicio 2 a Lua é vista
da Terra, na mesma direcao
em relagio as estrelas fixas,
portanto, passou-se um més
sideral e a Lua completou
uma volta ao redor da Terra.
Mas somente quando a Terra
chega ao ponto 3 é que
ocorre uma nova lua cheia.
Portanto o més sinédico é
mais longo do que o més
sideral

Figura 4.6 (fora de

escala). A Figura do lado
esquerdo mostra a atragio
gravitacional exercida pela
Lua em diversos pontos

da Terra: no centro (seta
branca) e em quatro pontos
do fluido oceanico (setas

construir o seguinte grafico de valores aproximados do nascer, passagem
meridiana e ocaso para cada fase da Lua (Figura 4.4).
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As fases da Lua se repetem, ndo com a periodicidade do més sideral, mas
do més sinddico cuja duracdo é 29,530589 dias. O més sinddico é também
chamado lunagdo. A razdo pela qual o més sinddico é mais longo do que
0 més sideral é semelhante a razdo pela qual o dia solar é mais longo do
que o dia sideral (Figura 4.5).

4.2.3 Marés. Diminuicao da rotacao da Terra

Num local a beira-mar podemos notar a ocorréncia de duas marés altas e
duas baixas por dia. A rigor o periodo de recorréncia das marés ndo é o
dia solar, mas um periodo de tempo, em média, 53 minutos mais longo. A
maré é uma deformacao da massa fluida dos oceanos causada pela atracdo
gravitacional da Lua (Figura 4.6). Ocorre também uma deformacdo menos
perceptivel na parte sélida da Terra, assim como na atmosfera. A deformacéo
num corpo por forca gravitacional ocorre quando ela atua diferencialmente
em partes desse corpo.

B

Lua
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A Lua nao estd sempre no plano equatorial da Terra como na Figura acima.
Pode se afastar desse plano até 28,56° (23,43° + 5,13%. Nesse caso, um
observador num ponto da Terra vera pares assimétricos de marés.

O Sol se encontra muito mais distante da Terra do que a Lua, mas sua massa
é incomparavelmente maior. Por isso ele torna as marés mais pronunciadas
qguando ele se alinha juntamente com a Terra e a Lua. Isso ocorre nas luas
cheias e novas. O efeito é oposto no quarto minguante e crescente.

A Lua mostra sempre a mesma face para a Terra. A outra face é oculta. Isso
nao quer dizer que a Lua nao gire. Ela tem uma rotacao cujo periodo coincide

com o periodo orbital ao redor da Terra. Esse periodo é o més sideral. Isso
nao é mera coincidéncia, mas uma conseqUéncia da dissipacao de energia
nas marés que a Terra também exerce na Lua. E que a deformacio nao é
produzida, nem destruida instantaneamente. H4 uma inércia e o retarda-
mento faz com que a maré ndo fique perfeitamente alinhada, pois a Lua ja
girou um certo angulo e caminhou em sua érbita. Ha uma tendéncia natural
para suprimir esse retardamento através do ajustamento do periodo orbital
ao periodo de rotacdo. Quando isso acontece a dissipacdo de energia das
marés é minimizada. Movimentos orbitais em que o periodo de rotacao é
igual ao periodo orbital séo chamados sincronos e ocorrem com relativa
freqliéncia no Universo. A Lua se acomodou de tal forma que, na face vol-
tada para a Terra a crosta é mais fina do que na chamada “face oculta” e a
ocorréncia de mares é maior.

Acredita-se que ha bilhdes de anos, Terra e Lua estavam mais proximos e
a rotacdo da Terra era mais rapida. Essa rotacdo teria diminuido, ndo s
pela dissipagao de energia rotacional pelas marés, mas também pela trans-
feréncia de momento angular (propriedade fisica que se conserva) para o
movimento orbital da Lua. O j& mencionado retardamento na formacao e
desaparecimento das deformacdes de marés, rompe a simetria na distribui-
¢ao da massa lunar. A atracao da Terra atuando nessa assimetria possibilita,
ainda hoje, a transferéncia de momento angular. Ao mesmo tempo em que
a rotagao da Terra diminui, a Lua se afasta da Terra. O periodo de rotagao
da Terra aumenta cerca de 0,0017 s por século. Isso é pouco, mas o efeito
cumulativo em 2 mil anos corresponde a 3 horas. Isso precisa ser levado
em conta nos registros antigos de eclipses e outros eventos astronémicos.
Teoricamente daqui a varios milhdes de anos, o dia serd igual ao més sideral,
mas ambos corresponderao a 47 vezes o dia atual. Entdo a Lua nao terd mais
movimento diurno. Ficara fixa no céu para os observadores que estiverem
morando num hemisfério da Terra.

A dissipacao de energia por marés explica a atual atividade vulcanica do sa-
télite lo, de Jupiter. Sendo um satélite pequeno, seu calor interno de origem
gravitacional ou radioativa ja foi irradiado. As deformacdes devidas a maré
se intensificam quando um objeto se aproxima de um outro cuja massa é
grande. Elas podem chegar a causar a ruptura e a destruicao do objeto. Isso
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pretas). Nos trés pontos
sobre a linha que une a Terra
a Lua, a atracéo é orientada
segundo essa mesma linha
para o centro da Lua, porém,
decresce segundo o inverso
do quadrado da distancia.
Nos dois pontos que estio
fora dessa linha, a atracao

é orientada para o centro
da Lua. Particularmente a
atracdo que a Lua exerce

no centro da Terra, atua na
Terra como um todo. Se
cada uma das forcas que
atua em diferentes pontos
do fluido oceanico fosse
igual a que atua no centro
em intensidade (tamanho
da seta) e direcéo, a Lua
atrairia a Terra como um
todo, sem que esta sofresse
deformagdo. Mas niao é esse
o caso. Na Figura da direita
as setas representam as
forcas subtraidas da forca
que atua no centro da Terra.
Sao as forgas diferenciais.
Elas sdo as chamadas forgas
de maré que deformam a
massa oceanica, pois tendem
a arranca-la no lado voltado
para a Lua e no lado oposto,
e a comprimi-la na direcao
perpendicular. Considerando
o eixo de rotagao da Terra
perpendicular ao plano

do papel, entendemos a
ocorréncia, num mesmo
ponto da Terra, de

duas marés altas e duas
baixas a cada 25 horas
aproximadamente
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Figura 4.7 (fora de escala).
Associado ao hemisfério
escuro, a Lua tem um cone
de sombra. Um observador
que esteja no interior desse
cone nao pode enxergar o
Sol. Um cone de penumbra
circunda o cone de sombra.
Da regido de penumbra um
observador s6 enxerga parte
do Sol

tem acontecido com cometas que se aproximam muito do Sol ou de Jupiter.
O limite de Roche definido por Edouard Roche (1820-83), é a distancia r ~
(2M/p)"3 entre um corpo com densidade média p e outro com massa M que,
se ultrapassada, causa a ruptura do primeiro. Supde-se que o0 objeto que se
rompe tinha suas partes ligadas pela atracdo gravitacional. Acredita-se que
a ruptura de um satélite que tenha se aproximado excessivamente explique
a formacao de alguns anéis em redor de planetas, como Saturno.

Apesar da rotagao sincrona da Lua, daqui da Terra podemos observar até
61% de sua superficie. O acesso a mais do que 50% ¢é devido a vérios fato-
res: variacao da velocidade orbital da Lua, inclinacdo do eixo de rotacdo da
Lua de 06° 40" em relacao ao seu plano orbital, paralaxe diurna e libracao
fisica em torno do eixo Terra-Lua.

4.2.4 Eclipses

Em seu movimento no céu a Lua pode ocultar astros mais distantes. Ocultacées
de estrelas ocorrem mais freqiientemente do que as de planetas. A cronometra-
gem precisa do inicio e fim da ocultacdo feita por observadores em diferentes
pontos da Terra é valiosa para aprimorar a determinacdo do complicado movi-
mento da Lua, e o mapeamento dos acidentes do bordo lunar.

4.2.4.1 Eclipse solar

A ocultacao do Sol pela Lua é o eclipse solar. Uma concidéncia no minimo
curiosa é que, assim como o diametro do Sol é umas 400 vezes maior que
o da Lua, a distancia da Terra ao Sol também é umas 400 vezes maior que a
distancia a Lua. Por essa razao, o Sol e a Lua tém dimensdes angulares muito
parecidas, cerca de 0,5°. Se ndo houvesse essa coincidéncia, o fendmeno
dos eclipses totais do Sol seria impossivel.

A geometria do eclipse solar € mostrada esquematicamente na Figura 4.7
abaixo.

Penumbra

Levando em conta que o diametro do Sol é 400 vezes maior que o da Lua,
o comprimento do cone de sombra é 1/400 da distancia entre eles, ou seja,
(1 UA)/A00 = 375 mil km. Essa distancia é pouco menor que a distancia
média da Terra a Lua.

Para que ocorra um eclipse total do Sol é necessario que o cone de
sombra atinja um ponto da superficie da Terra. A area atingida tem
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uma extensao tipica de algumas centenas de km. Nela o eclipse é total.
Circundando essa drea ha uma regido mais extensa, de milhares de km,
na qual o eclipse é parcial.

O cone de sombra ndo permanece estacionario num mesmo local da Terra.
A Lua orbita ao redor da Terra para o leste, de modo que o cone de sombra
varre a superficie da Terra também para leste a cerca de 3 mil km/h, embora
a Terra gire para leste. A trajetéria da sombra pode se estender sobre varios
milhares de km. Em cada localidade ao longo dessa trajetéria sera visto o
eclipse total, porém, em instantes diferentes.

Para um observador estacionado num ponto da trajetéria da sombra,
todo o eclipse durara cerca de 2h 40m. Ao mesmo tempo em que o Sol
se desloca de leste para oeste, a Lua cujo movimento diurno é mais lento,
sera visto caminhar no sentido oposto em relacdo ao Sol (Figura 4.8). O
primeiro contato ocorrera portanto no lado oeste do disco solar. Depois
o disco lunar ira cobrindo cada vez mais o disco solar até cobri-lo inteira-
mente. Serd entdo o sequndo contato. Por alguns minutos (7,5 min no
maximo), o disco lunar (maior que o solar) caminhara sobre o disco solar.
Sao os instantes da totalidade do eclipse. Quando o bordo oeste comecar
a ficar descoberto sera o terceiro contato. Em seguida, porcoes cada vez
maiores do Sol ficardo expostas até que, no quarto contato, todo o disco
solar voltara a ficar inteiramente descoberto.

0@

Durante a totalidade o céu fica escuro em pleno dia. Estrelas podem ser
observadas, particularmente as da constelacao pela qual o Sol esta passan-
do naquela época do ano, assim como a coroa do Sol e protuberancias
avermelhadas bem perto da borda do disco solar (Figura 4.9).
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Figura 4.8. Os quatro
contatos num eclipse

total do Sol. O disco lunar
(escuro) é levemente maior
que o disco solar (claro).

Ele cruza o disco solar
aproximadamente na diregao
oeste (esquerda) leste
(direita)

Figura 4.9. Imagem da coroa
solar obtida pela expedicio
do MAST/MCT ao eclipse
de 26/02/98 em Aruba, e
processada digitalmente na
UNESP, Guaratingueta, SP
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Figura 4.10 (fora de escala).
Quando a Terra se encontra
além do vértice do cone de

sombra, o eclipse é anular

Figura 4.11 (fora de
escala). A Lua orbita ao
redor da Terra. A lua cheia
ocasionalmente ingressa no
cone de sombra da Terra.
Quando isso acontece,
temos um eclipse lunar

Eclipse parcial do Sol é aquele em que s6 o cone de penumbra atinge a
superficie da Terra.

Nao so6 a distancia do Sol a Lua pode variar, mas também a distancia da Lua
a Terra. Quando a Lua se encontra mais perto do Sol e mais longe da Terra,
as condi¢des sdo favoraveis para que a Terra ndo seja atingida pelo cone de
sombra, mas pelo seu prolongamento além do vértice (Figura 4.10). Tem-se
entao um eclipse anular do Sol. O observador vera o disco solar maior que
o disco lunar, portanto, no auge do eclipse vera um anel brilhante circun-
dando um disco lunar escuro.

Cone de sombra

4.2.4.2 Eclipse lunar

Os eclipses lunares nao consistem propriamente num fenémeno de ocul-
tacdo. Sua geometria esta representada esquematicamente na Figura
4.117. Onde a Lua cruza o cone de sombra da Terra, o didmetro do cone é
aproximadamente o triplo do diametro da Lua. Se a Lua passar pelo centro
da sombra, o eclipse lunar dura tipicamente 3h 40m.

/ \

da terra

\
T Cone de sombra
/

\ Terra /

Em alguns eclipses lunares a Lua ingressa apenas no cone de penumbra da
Terra. Entdo o eclipse lunar é penumbral, cuja percepcao visual é dificil.

Uma diferenca fundamental entre o eclipse solar e lunar é que neste, a
entrada da Lua no cone de sombra, e a saida, sao vistas ao mesmo tem-
po por todos os observadores no hemisfério noturno (Figura 4.77). Na
verdade um eclipse lunar pode ser visto de mais da metade da superficie
da Terra, cerca de 2/3. Ha& simultaneidade na observacdo dos instantes
relevantes do eclipse para observadores postados em diferentes longitu-
des. No passado, quando ndo havia o radio para a transmissao quase-
instantanea da hora, nem cronémetros confidveis para o transporte da
hora certa em longas viagens, os eclipses lunares serviam para a dificil
tarefa da determinacdo da longitude. Em duas localidades distintas a
posicdo de uma ou mais estrelas fixas era medida simultaneamente a
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algum instante relevante do eclipse lunar. A diferenca da posicdo das
estrelas fixas fornecia a diferenca horaria do movimento diurno, o que
era equivalente a determinar a diferenca de longitude.

E facil entender porque num eclipse solar a fase da Lua é necessariamente

nova e, num eclipse lunar, cheia. Mas ha muitas luas novas sem eclipse solar,
e muitas luas cheias sem eclipse lunar. Podemos entdo dizer que a fase nova
é condicdo necessaria para um eclipse solar, mas néo suficiente. O mesmo
podemos afirmar sobre a fase cheia em relagado ao eclipse lunar. O motivo é
que o plano da 6rbita da Terra nao coincide com o plano da ecliptica, mas
forma um angulo de 5,13° (Figura 4.12). Assim, o movimento da Lua no
céu é parecido com o do Sol na ecliptica, mas enquanto o Sol oscila entre
23,43° para o norte e para o sul do equador celeste, a Lua oscila entre an-
gulos compreendidos entre (23,43 + 5,13)° = 28,56° e (23,43 -5,13)° =
18,30° com periodicidade de 18 anos e 7 meses.

Lua Nova

Plano da ecliptica

Plano da orbita
da Lua Lua Cheia

Um eclipse pode ocorrer até 19 dias antes ou depois da passagem da
Terra pela linha dos nodos. Se a linha dos nodos tivesse orientacdo fixa,
eclipses deveriam ocorrer a cada 6 meses. Mas ela gira. Da uma volta a
cada 18 anos e 7 meses no sentido contrario ao do Sol na ecliptica. Por
isso as chamadas estacoes dos eclipses nas quais eclipses lunares e solares
ocorrem em sucessivas luas novas e cheias, se repetem 9,3 dias antes de
se completar 6 meses.

Na Terra toda devem ocorrer cada ano pelo menos 2 eclipses solares e, no
maximo, 5. O nimero maximo de eclipses solares e lunares é 7 por ano. Entéo,
as combinacOes possiveis sao: 5 eclipses solares e 2 lunares, ou 4 solares e 3
lunares. O nimero de eclipses lunares num ano pode variar de 0 até 3.

Uma série de 70 eclipses com as mesmas caracteristicas, 41 do Sol e 29 da
Lua, repete-se a cada ciclo de 223 lunacoes. Esse periodo chama-se saros.
Esse periodo envolve a fracdo 0,32 do dia, de modo que os eclipses da série
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Figura 4.12 (fora de escala).
Mostra-se o plano da é6rbita
da Lua formando um angulo
de 5,13° com a ecliptica. A
intersecdo entre esses dois
planos é a linha dos nodos.
Para que ocorra um eclipse
é preciso que a Lua esteja
também nessa linha ou perto
dela. Por outras palavras,
para que ocorra um eclipse
é preciso que a Lua esteja no
plano da ecliptica, ou perto
dela



LuA E PLANETAS: MOVIMENTO APARENTE

Figura 4.13. O plano do
papel representa o plano da
ecliptica visto do hemisfério

celeste norte. As setas
indicam os movimentos
orbitais e a rotagio da Terra
no sentido direto. A Terra
esta num ponto de sua érbita
de onde um planeta interior
€ visto em pontos especiais
de sua érbita que definem
as configuragdes planetarias.
Nos pontos | e 3 o planeta
interior esta na elongacao
maxima do Sol, ou seja, ele
nunca se afasta angularmente
do Sol além desse angulo. O
segmento que une a Terra

e o planeta nesses pontos é
perpendicular ao segmento
que une o planeta ao Sol.
Em | o planeta interior

esta na elongagcdo maxima
leste, e em 3, na elongacdo
maxima oeste. E que para

o observador na Terra, no
meridiano que passa pelo
Sol, o lado direito da Figura
estd a oeste do Sol, e o lado
esquerdo, a leste. No ponto
2 o planeta interno esta em
conjungao inferior com o Sol
e no ponto 4, em conjungao
superior. O planeta interior
fica mais perto da Terra na
conjungio inferior, e mais
longe na conjuncao superior

seguinte se atrasam cerca de 8 h, ou seja, ocorrem numa longitude cerca
de 120° para o oeste.

4.3 Movimento aparente dos planetas

Os planetas também se movimentam no céu na faixa do zodiaco. Mas
enquanto o Sol e a Lua tém movimento direto (para leste), os planetas
ocasionalmente tém movimento retrégrado (para oeste).

Nas discussdes que faremos em seguida suporemos que todos os planetas,
inclusive a Terra, orbitam ao redor do Sol. Para simplificar, suporemos que
todas as orbitas sao coplanares e circulares, com o Sol ao centro. Devemos
distinguir dois tipos de planetas: os interiores e os exteriores conforme as
oOrbitas estejam dentro ou fora da 6érbita da Terra. Os planetas interiores sao
Mercurio e Vénus. Os exteriores: Marte, JUpiter, Saturno, Urano, Netuno e
Plutdo, mas os trés Ultimos ndo sdo visiveis a olho nu. O movimento aparente
de um planeta é a projecao na esfera celeste, vista da Terra também em mo-
vimento ao redor do Sol, do movimento que o planeta realiza no espaco.

4.3.1 Movimento aparente de planetas interiores

O movimento orbital de um planeta interior é representado na figura 4. 13.

A

Terra

elongacdo maxima de Mercurio chega a 28° e a de Vénus, 48°. Portanto, os
planetas interiores, além de estarem sempre no zodiaco, nunca se afastam
do Sol no céu por um angulo maior que sua elongacdo maxima. Por essa
razao esses planetas sao normalmente vistos pouco antes do nascer-do-Sol,
ou pouco depois do por-do-Sol.

Num mesmo intervalo de tempo, o arco descrito por um planeta interior
corresponde a um angulo maior do que o do arco descrito pela Terra.
Assim, usando a Figura 4.13 podemos concluir que o movimento do
planeta interior é direto (para leste) desde a elongacdo maxima oeste até
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a elongacao maxima leste, e retrogrado (para oeste) desde a elongacéo
maxima leste até a elongacdo maxima oeste. Basta acompanhar o sentido
do movimento descrito na esfera celeste pelo prolongamento do segmento
de reta que une a Terra ao planeta interior, enquanto este se desloca em
sua orbita. O movimento de um planeta interior na esfera celeste parece a
oscilacao de um péndulo ao redor do Sol. No meio do movimento direto
ocorre uma conjuncao superior e, no_meio do _movimento retrégrado,
uma conjuncao inferior.

Desde uma conjuncédo superior até a seguinte conjuncao inferior o planeta
interior é vespertino, tornando-se matutino desde essa conjuncéo inferior
até a seguinte conjuncao superior (Figuras 4.13 e 4.14). Durante o ciclo
em que o planeta é vespertino ocorre a elongagdo maxima leste, quando
0 movimento direto se torna retrogrado. Durante o ciclo em que o planeta
é matutino ocorre a elongacdo maxima oeste, quando o movimento retré-
grado se torna direto.

Elongagao maxima oeste Elongagao maxima leste
s - \\ r N Mov.
Mov. »~ Moyv. MOV-" . Retrogrado
retréer % , direto Direto, \
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N~ NS
Sol nascendo Sol se pondo

Dependendo da época, Vénus pode se tornar o astro mais brilhante depois do
Sol e da Lua e, entdo, pode ser visto até mesmo a luz do dia. O brilho é maior
cerca de 1 més antes da elongagdo maxima oeste, quando Vénus é matutino,
ou 1 més depois da elongagdo maxima leste, quando € vespertino.

Os planetas interiores apresentam fases, como a Lua, que sdo dificil-
mente perceptiveis a olho nu. Na conjuncéo inferior, embora o planeta
assuma o maximo tamanho angular, seu brilho € minimo, pois s6 vemos
o hemisfério escuro do planeta. Também nao é na conjuncao superior
qgue o brilho é maximo, pois embora observemos todo o hemisfério
iluminado, o planeta se encontra no ponto mais afastado da Terra e
seu tamanho angular é minimo.

O periodo sinddico de um planeta interior é o tempo para a repeticao de
uma mesma configuracdo planetaria. Uma vez que esse periodo é medido
em relagdo ao Sol e ndo a uma estrela fixa, ele ndo é o periodo orbital ou
sideral do planeta interior. Mas, o periodo sideral pode ser determinado
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Figura 4.15. O plano do
papel representa o plano da
ecliptica visto do hemisfério

celeste norte. As setas
indicam o sentido direto

do movimento orbital

dos planetas e da rotacao
da Terra. A bola preta
representa um planeta
exterior. O lado direito da
Figura esta a oeste do Sol e
o lado esquerdo a leste para
um observador na Terra no
meridiano que passa pelo Sol

através desta simples equacao:
1/(Periodo sideral) = 1/(Periodo sinddico) + 1/(Ano sideral)
sendo o ano sideral = 365,256363 dias. O periodo sinddico de

Mercurio é 116 dias e o de Vénus, 586 dias.

4.3.2 Movimento aparente de planetas exteriores

As configuragées planetarias dos planetas exteriores estdo representadas
na Figura 4.15.

Conjungao

Oposicao

Tendo uma 6rbita maior do que a da Terra, os planetas exteriores nao sao
vistos no zodiaco sé nas proximidades do Sol, como os planetas interiores.
Portanto os planetas exteriores ndo sao necessariamente matutinos ou ves-
pertinos, mas podem ser vistos no céu a qualquer hora da noite.

Tanto na conjungdo quanto na oposicao, o planeta exterior fica na situacdo
equivalente a da lua cheia. Mas a distancia a Terra € maxima na conjuncao e
minima na oposicdo. Inversamente o tamanho angular é méximo na oposicdo
e minimo na conjuncao. O resultado é que o brilho é maximo na oposigao
e minimo na conjuncdo. Além disso, na conjuncdo o brilho do planeta é
ofuscado pelo Sol. Um leve efeito de fase que consiste numa espécie de
minguante ou crescente ocorre perto das quadraturas, mas ele s6 pode ser
bem percebido em Marte, assim mesmo com a ajuda de um telescépio.

Para um certo intervalo de tempo, o angulo correspondente ao trecho da
orbita descrito pela Terra é maior do que o do trecho da 6érbita descrito pelo
planeta exterior. Numa representacao simplificada podemos considerar que o
planeta exterior fica parado enquanto a Terra descreve um pequeno arco. Com
ajuda da Figura acima e considerando que, num dado intervalo de tempo, o
arco descrito por um planeta exterior € menor que o arco descrito pela Terra,
podemos concluir que, se o planeta exterior estiver num ponto da érbita entre
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a quadratura oeste e a quadratura leste (acima da linha das quadraturas),
0 movimento projetado na esfera celeste sera direto. Se o planeta estiver
no restante da orbita, o movimento projetado sera retrégrado. No meio do
trecho com movimento retrégrado ocorre a oposicao. O Sol estara no lado
oposto da esfera celeste. Portanto quando o planeta estd em oposicédo, sua
passagem meridiana ocorre por volta da meia-noite local. No meio do trecho
do movimento direto ocorre a conjuncdo, quando o planeta é visto perto
do Sol, portanto é ofuscado por ele. Pouco antes da conjuncéo o planeta é
um astro matutino, depois da conjuncao, vespertino.

4.4 Predicao do movimento dos astros no espaco

Até aqui falamos do movimento aparente dos astros do Sistema Solar na esfera
celeste. Esse movimento é a projecdo na esfera celeste de um movimento que
se realiza no espaco tridimensional e é visto da Terra, um planeta que orbita
o Sol. O movimento dos astros no espaco é governado pela lei da gravitagao
universal proposta por Isaac Newton (1642-1727) em 1687 em Principia
Mathematica Philosophiae Naturalis. Aplicando essa teoria a registros
do instante e da posicao aparente de um astro na esfera celeste, podemos
determinar a sua drbita e a sua posicao na 6rbita no espago. Inversamente,
com base nas informacdes sobre a érbita, podemos predizer a posicdo dos
astros. Esta Ultima tarefa é denominada cédlculo das efemérides. Hoje em
dia é possivel ter facil acesso a esses calculos gracas a popularizacdo dos
microcomputadores. Um programa muito versatil é o SkyMap cuja versao
demonstrativa pode ser obtida gratuitamente de http://www.skymap.com.
Sobre esse programa falaremos mais na préxima aula.
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Sugestoes de atividades praticas:
* Medir o diametro angular da Lua

e Observar a superficie da Lua e os acidentes lunares com bindculo,
luneta ou telescépio

e Observar numa noite o0 movimento aparente da Lua
¢ QObservar a sucessao das fases da Lua

* Com ajuda do grafico da Figura 4.4, relacionar a hora local com a fase
e a posi¢ao da Lua no céu

e Se estiver a beira-mar, anotar os instantes de maré alta e baixa e con-
frontar essas informacdes com a posicdo da Lua no céu

e Ver um video ou imagens de eclipses lunares e solares
¢ Observar planetas interiores e exteriores numa sucessao de dias

e Utilizar o programa SkyMap num microcomputador para obter efe-
mérides planetarias, lunares e eclipses

75



ASTRONOMIA

ECLIPSES E FASES DA LUA

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Resumo

Fendbmenos comuns ao cotidiano dos alunos, os eclipses e as fases da Lua,
sao geralmente, explicados nos livros didaticos usando figuras, as quais,
normalmente ndo atingem seus objetivos. Procurando simplificar e aperfei-
coar o ensino destes fenémenos, desenvolvemos um experimento didatico,
simples de ser construido, que usa materiais de baixo custo, disponiveis
no comércio, para mostrar as fases da Lua e sua relacdo com as marés. O
experimento também permite entender porque o eclipse da Lua s6 ocorre
na fase de Lua Cheia e o do Sol na fase de Lua Nova, além de permitir ver
a diferenca entre sombra e penumbra.

Introducao

Aidealizacao deste experimento tenta preencher uma lacuna existente nos
livros didaticos, pois os mesmos quando abordam os tépicos em questao,
o fazem utilizando figuras, e por mais que o (a) professor(a) se esforce para
explica-los, os mesmos podem nao ficar claros ou ndo serem entendidos
por alguns alunos.

Este experimento, sendo tridimensional, torna mais simples a explicacdo
por parte do (a) professor (a) e de facil compreensao e visualizacdo por
parte dos alunos.

A Montagem do Experimento

Usaremos a mesma bola de isopor com um eixo, especificada no experimen-
to referente as estacoes do ano e a lampada conectada no soquete preso
numa base de madeira. Retire o disco de ‘papel aluminio que estava sobre
a lampada. Para representarmos os raios de luz provenientes do Sol, que
chegam praticamente paralelos entre si, facamos um tubo cilindrico de papel
aluminio, com um diametro igual ao da lampada e com comprimento de
30 cm. Coloque o tubo de papel aluminio ao redor da lampada e quando
acessa teremos um facho de luz que pode ser direcionado, tal qual o de
uma lanterna, alids, esta também pode ser usada, ou entdo, o facho de um
retroprojetor ou projetor de slides.

Como o Experimento Funciona

a) As fases da Lua

O manuseio deste experimento pode ser feito com duas ou trés pessoas.
Uma deve segurar o facho de luz (que representa a luz proveniente do Sol)
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sempre apontando para a Lua, mas de forma que o facho de luz seja sempre
emitido na mesma direcdo ou seja, a pessoa que segura a fonte do facho
de luz deve andar para a esquerda ou para a direita para que o facho seja
emitido sempre na mesma direcdo. Uma pessoa representa a Terra e fica
girando sobre si mesma lentamente. Outra pessoa segura a Lua e faz esta
girar sobre si e ao redor da Terra de modo que esta sempre veja a mesma
face da Lua. O facho de luz deve ser direcionado sobre a Lua. Como o plano
da orbita da Lua ndo coincide com o plano da érbita da Terra, o plano da
orbita da Lua deve ser inclinado em relacdo ao da Terra, uma vez que este
estd sendo suposto paralelo ao chéao.

Lua Nova

Sugerimos comecar 0 movimento com a Lua entre a Terra e Sol mas nao na
mesma linha, pois se assim estivessem haveria um eclipse solar. Coloque,
entdo, a Lua abaixo da linha imaginaria que liga a Terra ao Sol. Neste instante
em particular, a Lua ndo é visivel da Terra pois o Sol nao vai estar iluminando
a face da Lua voltada para a Terra. Esta é a fase chamada de Lua Nova, a
qual ndo dura uma semana e sim apenas um dia. No dia seguinte comeca
a fase da Lua Crescente.

Lua Crescente

Fazendo a Lua girar lentamente ao redor do aluno-Terra, no sentido horario,
o aluno-Terra que representa um observador qualquer do hemisfério Sul vera
apenas uma fracdo da Lua iluminada. Quem estiver de fora da brincadeira
verd que o Sol continua iluminando completamente uma face da Lua. A
fracdo iluminada visivel pelo aluno-Terra tera a forma de um “C” (ou de uma
banana) e sera visivel logo apds o por do Sol, portando ela tera sua fracdo
iluminada visivel da Terra, voltada para o Oeste. Enquanto a Terra gira sobre
si, a Lua se desloca somente cerca de 15 graus, de modo que no dia seguinte
ela estara “mais alta” no céu ap6s o por do Sol. A Lua continuara “crescendo”
(aumentando a fracao iluminada visivel da Terra) sucessivamente, até atingir
a Lua Cheia, sendo que nesse “crescimento” ela passara por uma noite em
gue exatamente /4 (um quarto) da superficie da Lua sera visivel da Terra. Essa
noite chamamos de noite do Quarto Crescente.

Quarto Crescente

Durante o periodo de aumento da fracdo iluminada da Lua visivel da Terra ela
passard por uma noite em que exatamente 2 (um quarto) de sua superficie
serd visivel da Terra. Essa noite chamamos de noite do Quarto Crescente.
Ele dura sé uma noite e ndo uma semana como pensam muitas pessoas.
Quando o Sol se puser ela estara sobre o meridiano local.

Lua Cheia

Com o passar das noites, observamos um aumento da fracdo iluminada
da Lua visivel da Terra. O periodo de aumento da fracdo iluminada da Lua
visivel da Terra terminard na noite em que toda a face iluminada da Lua é
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visivel da Terra. Essa noite chamamos de noite de Lua Cheia. Ele dura s6
uma noite e Ndo uma semana como pensam muitas pessoas. Nessa noite
ela estard nascendo no horizonte leste no momento em que o Sol estiver
se pondo no oeste. Nessa noite a Terra é que esta entre a Lua e o Sol. Mas
a Lua nao estd na mesma linha que liga a Terra ao Sol. Como na Lua Nova
nés supusemos que ela estava abaixo deslta linha Terra-Sol, agora ela deve
estar acima da linha Terra-Sol.

Lua Minguante

A noite seguinte ao da Lua Cheia observamos que uma pequena porcao do
disco (que era todo iluminado na noite anterior -Lua Cheia) iluminado ja nao
é mais visivel. E noite apds noite, observamos que vai diminuindo a fragéo
iluminada da Lua que é visivel da Terra. A Lua continuara “minguando”
(diminuindo a fragao iluminada visivel da Terra) sucessivamente, até atingir
a Lua Nova novamente. Sendo que nesse periodo “minguante” ela passara
por uma noite em que exatamente '/ (um quarto) da sua superficie sera
visivel da Terra. Essa noite chamamos de noite do Quarto Minguante. Apds
a Lua Cheia, o lado iluminado da Lua, visivel da Terra, fica voltado para o
Leste e ela nasce cada vez mais tarde depois do p6r do Sol.

b) Os eclipses

b.1) Eclipse Solar total, parcial e anular

O Eclipse solar pode ser visto facilmente do experimento acima, bastando
para isso saber que a linha definida pela interseccdo dos planos das 6rbitas
da Lua e da Terra (linha dos nodos) gira e com isso vai haver ocasides em
que a Lua Nova estard exatamente na linha que liga Terra-Sol e a Lua estara
préxima do seu perigeu (ponto de maior proximidade com a Terra), de modo
gue partes da Terra ficardo sob a ponta do cone de sombra da Lua, ocorrendo
nestas regides os eclipse solar total. Regides préximas a estas estarao sob a
penumbra e observardo o eclipse parcial. Regides da Terra mais afastadas
do cone de sombra ndo observardo eclipse nenhum.

Em outras ocasides, a Lua Nova poderd estar passando na mesma linha que
liga ao Terra ao Sol, mas a Lua estara proxima do apogeu (ponto de maior afas-
tamento da Lua a Terra). Quando isso ocorre observa-se o eclipse anular.

b.2) Eclipse Lunar total, parcial e penumbral

O Eclipse lunar pode ser visto facilmente do experimento acima, bastando
para isso saber que a linha definida pela interseccdo dos planos das érbitas
da Lua e da Terra (linha dos nodos) gira e com isso vai haver ocasides em
que a Lua Cheia estara exatamente na linha que liga Terra-Sol e assim sendo,
ela passara dentro do cone de sombra da Terra, ocorrendo o eclipse lunar
total, ou se apenas parte dela passar sob o cone de sombra da Terra, sera
o eclipse lunar parcial e quando a lua passar pela penumbra da Terra sera
o eclipse lunar penumbral.
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c) O “Sao Jorge” lunar
Por que vemos sempre o mesmo lado da Lua? Isto se da porque a Lua gira

uma vez sobre si mesma exatamente no mesmo tempo em que da uma volta
ao redor da Terra. E isso o experimento também permite visualizar.

d) As marés

Sao uma prova da existéncia de forcas de atragcdo entre os corpos materiais.
Chama-se de preamar ou maré cheia ao maior nivel atingido pelo oceano e
ocorre na Lua Nova, enquanto que o minimo nivel chama-se baixa-mar ou
maré vazia e ocorre na Lua Cheia. A maré cheia e a vazia recebem o nome de
marés de Sizigia (do grego: ficar numa mesma linha). Durante as fases de Lua
Quarto Crescente ou Minguante, as marés apresentam os menores desniveis
e recebem o nome de marés de Quadratura. Estes desniveis ocorrem porque,
enquanto a Lua faz subir as dguas do oceano, o Sol as faz descer, ocorrendo
entdo, os desniveis. As marés decorrem do efeito conjugado do Sol e da Lua, se
bem que o efeito lunar é cerca de 2,2 vezes maior que o solar. Isto é explicado
devido a maior proximidade da Lua, apesar de sua menor massa.

Conclusao

Este experimento proporciona uma explicacdo mais simples para os eclipses
do Sol e da Lua, as fases da Lua, o efeito das marés e o porqué de vermos
sempre a mesma face da Lua. Estes fendmenos, embora comuns ao nosso
cotidiano, nao sdo facilmente entendidos pelos alunos, por mais que os
professores tentam explica-los, pois os mesmos recorrem as figuras, as quais
dao margem para interpretacoes, por vezes, erréneas por parte dos alunos.
Sendo este modelo tridimensional, o mesmo torna a explicacdo para estes
fendmenos mais simples de ser dada e torna, também, mais facil e visuali-
zacdo e compreensao dos mesmos por parte dos alunos.

Estes modelo ndo tem a pretensao de ser absoluto ou perfeito, modificagdes
e simplificacbes poderdo ser feitas sequndo a criatividade e ou necessidade
dos professores ou de outras pessoas que porventura venham a utiliza-lo.
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0 SISTEMA SOLAR EM ESCALA

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Resumo

Mostrar as dimensdes do Sistema Solar, representando os Planetas e o Sol
por esferas em escala reduzida e na mesma escala as distancias médias dos
Planetas em relacao ao Sol.

Introducao

O Sistema Solar aparece em varios livros didaticos, através de figuras esque-
maticas, onde é mostrado fora de uma escala definida, dificultando assim,
sua compreensao.

Esta forma de apresentacdo do Sistema Solar pode causar uma série de
confusdes com relacdo ao tamanho dos Planetas. O mesmo ocorre com
relacao as distancias ao Sol.

Este trabalho tem por finalidade mostrar as dimensoes do Sistema Solar de forma
simples, com os diametros e as distancias dos Planetas, numa mesma escala.

Procedimento

Adotamos uma escala onde o Sol serd representado por uma esfera de 80,0 cm
de diametro que correspondera a um comprimento da ordem de 1.392.000 km
(que é o diametro do Sol) e por simples “regra de trés” os diametros dos planetas,
da Lua e as distancias médias dos planetas ao Sol poderao ser calculadas.

Atabela 1, mostra a massa e o diametro médio dos Planetas e suas distancias
médias ao Sol; o didametro do Sol (80,0 cm) e dos Planetas (em milimetros)
na escala mencionada, bem como suas distancias médias (em metros), na
mesma escala. Para a Lua a distancia dada é em relacdo a Terra.

TaBeLA |
) | ) | (m) | (M) | (M)
Sol 1,99 x 10®° 1.392.000 800,0 -- -
Merclrio 0,33 x 10* 4.860 2,8 57.900.000 33,3
Vénus 4,87 x 10* 12.100 7,0 108.000.000 62,1
Terra 5,97 x 10* 12.760 7,3 149.600.000 86,0
Marte 0,64 x 10% 6.800 39 228.000.000 131,0
Gpiter 1899 x 10* 143.000 82,2 778.000.000 447,1
Jup
Saturno 568 x 10%* 120.000 69,0 1.430.000.000 821,8
Urano 87,2 x 10* 50.800 257 2.870.000.000 1.649,4
Netuno 102 x 10* 49.400 28,4 4.500.000.000 2.586.2
Plutao 0,02 x 10** 2.740 1,6 5.900.000.000 3.390,8
Lua 7545 5 102 3.840 2,0
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Figura 4.16. Esquema de
como fica o experimento
sugerido

Para representarmos o Sol usaremos uma bexiga de aniversario cheia de
ar com diametro de 80,0 cm, para enché-la é sé colocar na saida de ar de
um aspirador de p6. Para determinarmos o diametro da bexiga usaremos
um barbante com comprimento de 2,51 m com suas pontas amarradas, o
qual colocaremos ao redor da bexiga, conforme ela for enchendo através
da saida de ar do aspirador de pé.

Para colocarmos os planetas nas respectivas distancias ao Sol, usaremos 90,0
m de linha grossa (quase um carretel) ou barbante, e bolinhas de durepoxi que
representardo Mercurio, Vénus, Terra e Lua. Enquanto o durepoxi das bolinhas
estiver mole, fixamos um pedaco de linha nas bolinhas, as quais serdo, entao,
amarradas nas seguintes distancias Mercurio 33,3 m, Vénus 62,1 m e a Terra
a 86,0 m, sobre o barbante ou a linha usada.

A Lua serd representada por uma bolinha de durepoxi com didmetro de 2,0 mm
que estara presa a 20,0 cm da Terra, conforme é apresentado na Tabela 1.

Demonstracao

Um aluno vai segurar a bexiga (o Sol) e uma ponta da linha, outro em Mer-
clrio, outro em Vénus e outro na Terra esticando a linha. Os demais alunos
poderao, entao ter uma idéia das distancias dos Planetas ao Sol, assim como
dos seus tamanhos em relagao ao Sol.

Veja no na Figura 4.16, o nosso Sistema Solar representado sem escala,
(Sol até a Terra).

62,1lm

86 m Lua

Comentarios

Com esta demonstracdo pratica dos tamanhos e distancias dos trés primeiros
planetas (Mercurio, Vénus e Terra com sua Lua), é possivel ver a imensidao do
Sistema Solar. Nao representamos os demais planetas porque precisariamos
de muito mais linha e espaco.

Nesta escala, Marte estaria a uma distancia de 131,0 m e para Plutdo o mais
afastado estaria, a uma distancia de 3.390,8 m ou seja a 3,39 km! Esta
distancia é cerca de 40 vezes a distancia entre a Terra e o Sol.
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0 SISTEMA SOLAR NUMA REPRESENTAGAO TEATRAL®

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Resumo

Durante os cursos de aperfeicoamento que ministrei, para professores de
primeiro grau da Rede Publica do Municipio de Sao Paulo e do Nucleo Regio-
nal de Pato Branco, Sudoeste do Parand, foram desenvolvidas as atividades
abaixo descritas, que tém a finalidade de propor uma forma alternativa
para ensinar os movimentos dos planetas, luas e cometas do sistema solar.
Inicialmente é apresentado um modo “grafico” de se visualizar as distancias
dos planetas ao Sol, fazendo-se uso de uma escala apropriada. Utilizando
esta escala, pede-se ajuda aos alunos para desenharem circulos sobre uma
qguadra de esportes. Sobre estes circulos, que representam as érbitas dos
planetas, os alunos caminham, correm, giram, etc., mostrando, assim, o
sistema solar em movimento. O movimento dos satélites (luas) também é
representado. Usando a mesma escala dos circulos, um barbante e duas
pequenas estacas, mostramos como desenhar a elipse referente a érbita do
cometa Halley. O seu movimento também é representado por um aluno que
anda (e corre) sobre esta elipse. Esta ativa participacdo dos alunos na con-
feccdo dos circulos, elipse e movimentacdo como planetas, luas e cometas
é que chamamos de representacao teatral. O tema “Sistema Solar” geral-
mente é abordado na quinta ou sexta série do primeiro grau, depende da
seqliéncia do curriculo elaborado pelas Secretarias de Educacao dos Estados.
Nos cursos de formacdo de professores de primeiro grau é ensinado pelos
professores de Fisica. Nestas atividades o professor tem a oportunidade de
fazer o aluno participar ativamente de sua aula, tornando-a pratica e, como
verdo, também divertida. Além de astronomia, os alunos também estardo
trabalhando, praticamente, com a geometria, ao tracarem no chao, circulos
e elipses. Os professores que exercitam o salutar habito de questionar seus
alunos antes de explicar, descobrirdo alunos com “explicagdes intuitivas”
das mais absurdas; algumas citarei no texto. Professores de pré-escola que
tiveram contato com estas atividades disseram que elas sdo parcialmente
aplicaveis também na pré-escolal

Introducao

Quando os livros abordam o tema “Sistema Solar”, geralmente trazem uma
figura esquematica do mesmo. Esta figura, normalmente é constituida pelo
Sol e planetas, sendo que nao estdo em escala os diametros do Sol e dos
planetas e nem tdo pouco as distancias dos planetas ao Sol e ndo ha nenhu-
ma referéncia nos textos para esse fato. Apesar de ndo estarem em escalas,
os planetas maiores sdo representados por circulos grandes e os planetas
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menores por circulos pequenos, mas tao fora de escala que a Terra parece ser
a metade de JUpiter e este, 3 ou 4 vezes menor que o Sol. Um procedimento
experimental para resolver este problema sera apresentado num outro artigo.
Outro problema dos livros didaticos € sobre as distancias dos planetas ao
Sol. Estas figuras nunca obedecem a uma escala para as distancias. A figura
passa a nocao errada de que os planetas estao equidistantes uns dos outros.
Quando o livro tenta ser mais claro ele coloca uma tabela com as distancias
ao Sol. Sdo numeros enormes, sendo que ninguém consegue imaginar tais
distancias, e eles ndo conseguem dar nenhuma nocao, aproximada que
seja, da distribuicdo dos planetas ao redor do Sol. E objetivo deste trabalho
oferecer uma solucdo simples para este problema.

Outro problema que esta implicito nestas figuras esquematicas do sistema
solar é que elas costumam representar os planetas enfileirados, um ao lado
do outro. Além da figura ndo dar nenhuma idéia dos movimentos dos pla-
netas, ela permite que as pessoas pensem que os planetas giram ao redor
do Sol desta forma, ou seja, um ao lado do outro, sempre em fila. Este autor
j& teve a oportunidade de encontrar professores que acreditavam nisso e
explicaram que pensavam assim, porque viram a figura nos livros.

Damos, a seguir, uma sugestao de como resolver estes problemas, com a
participacdo dos alunos, numa forma “teatral”.

As distancias dos planetas ao Sol

Para darmos uma idéia correta das distancias médias dos planetas ao Sol,
sugerimos que sejam reduzidas as distancias médias, dos planetas ao Sol,
através de uma escala(1) . Por exemplo, se adotamos a escala de 10 milhdes
de quilémetros para cada 1 cm de papel, teremos Mercurio a 5,8 cm do
Sol, pois sua distancia média ao Sol é de 58 milhdes de quildmetros; Vénus
estaria a 10,8 cm do Sol, pois sua distancia média é de 108 milhdes de
quilémetros, e assim para os demais planetas.

Desenvolvemos esta atividade com os alunos da seguinte maneira: provi-
denciamos tiras de papel, com largura de, aproximadamente, 7 cm e com-
primento de 6m. Desenhamos uma bolinha (com 1 ou 2 mm de diametro)
numa das extremidades da tira para representar o Sol, a partir dessa bolinha
desenhamos outra a 5,8 cm para representar Mercurio, Vénus estariaa 10,8
c¢m do Sol, a Terra fica a 15,0 cm do Sol, Marte fica a 22,8 cm, Jupiter a
77,8 cm, Saturno a 143,0 cm, Urano a 287,0 cm, Netuno a 450,0 cm e,
finalmente, Plutdo a 590,0 cm do Sol (todas as distancias sdo em relacdo ao
Sol (primeira bolinha)). Colocamos o nome do Sol e de cada planeta sobre
cada bolinha. Esticamos a tira e teremos uma visao exata da distribuicdo das
distancias médias dos planetas ao Sol. Numa escala ainda menor, mostramos
na Figura 4.17 um pedaco da tira.
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Esta é uma atividade que o aluno pode fazer em casa ou em sala aula e, é cla-
ro, a tira fica com ele, para que possa mostra-la aos familiares e amigos.

S6 mesmo fazendo a tira toda para percebermos como os planetas mais
distantes estdo incrivelmente mais distantes do Sol, do que os planetas
Mercurio, Vénus, Terra e Marte.

O movimento dos planetas ao redor do Sol

Para mostrar que os planetas giram ao redor do Sol (todos no mesmo
sentido) fazemos o seguinte: sobre a tira de papel do item anterior, colo-
camos um barbante esticado, e sobre o Sol e cada planeta damos um né.
Enrolamos o barbante num cabo de vassoura (de aproximadamente 10 cm
de comprimento) para ndo embaralhar o barbante. Em seguida vamos a
uma quadra de esportes e no centro dela seguramos fixo o n6 que repre-
senta o Sol, mantendo esticado o barbante e sequrando um giz no n6é que
representa Mercurio, tracamos um circulo sobre a quadra. Repetimos este
procedimento tracando um circulo para cada planeta.

Tracados os 9 circulos no piso da quadra, colocamos um aluno, represen-
tando o Sol, sobre o centro dos circulos (onde estd o Sol). Colocamos outro
aluno para andar sobre o circulo de Marte, outro sobre o circulo de JUpiter,
outro para andar sobre o circulo de Saturno e idem para Urano, Netuno e
Plutdo. Sobre os circulos de Mercurio, Vénus e Terra, ndo é possivel colocar
ninguém, pois eles estao proximos demais do aluno que representa o Sol.
Feito este posicionamento inicial, sugiro, abaixo, uma série de procedimentos
para ilustrar o movimento dos planetas, seus satélites e cometas.

1° - Explicar que a velocidade dos planetas diminui com a distancia dele ao
Sol; assim sendo, o aluno que representar Marte deve correr sobre a 6rbita
(circulo) de Marte, aquele que representar o movimento de JUpiter devera
correr mais devagar, quem representar Saturno apenas andard, e assim
sucessivamente, tal que o aluno-Plutdo caminhara pé-ante-pé.

2° - Explicar que o tempo gasto pelo planeta, (aluno) para dar uma volta
ao redor do Sol é chamado de periodo de translacdo e representa a
duracdo do ano do planeta. A Terra gasta 365,25 dias para fazer este
movimento. Os planetas mais préximos do Sol gastam menos tempo
que a Terra e aqueles que estao mais distantes gastam mais tempo que
a Terra. Pode-se observar do movimento dos alunos, que aqueles que
estao mais proximos do Sol, gastam muito menos tempo para dar uma
volta ao redor do Sol do que aqueles que estdo mais distantes.
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3° - Coloque os alunos a se moverem, representando o sistema solar, e dé
as explicacdes 1 e 2 acima. Depois de algumas voltas dos alunos, pare-os
e explique que, além dos planetas girarem ao redor do Sol, eles giram
ao redor de si mesmos, vamos pedir, entdo, para que os alunos-planetas
também facam isso, ou seja, caminhar sobre os circulos enquanto giram
sobre si mesmos. Para que possam combinar os dois movimentos é
preciso que transladem mais devagar, para se evitar quedas.

4° - Explicar, também, que o tempo gasto pelo planeta para girar sobre
ele mesmo é chamado de periodo de rotacao. A Terra executa esse
movimento em 24 horas (aproximadamente). E esse movimento
que da origem ao dia e a noite. Na translagao todos planetas giram
no mesmo sentido, horério, digamos, mas na rotacdo 8 planetas
giram sobre si no mesmo sentido, horario, por exemplo, sendo que
Vénus gira no sentido contrario. Também é preciso lembrar que o
eixo de rotacao dos planetas nao é perpendicular ao plano de sua
orbita, ao contrario do que vemos na quadra, onde o eixo de ro-
tacdo dos alunos-planetas é perpendicular ao plano da quadra.

5° - Explicar o dia e a noite da seguinte maneira: supondo que a
cabeca dos alunos que estdo orbitando (circulando) o Sol, seja a
Terra, quando o aluno esta de frente para o Sol é dia no seu rosto
e noite na sua nuca, e quando ele estd de costas para o Sol é dia
na sua nuca e noite no seu rosto, pois ele nao esta vendo o Sol.

6° - Além desses movimentos (translacdo e rotacdo) os planetas exe-
cutam outros movimentos, mas que nao sao factiveis de serem
representados com o corpo humano.

7° - Também é preciso chamar a atencao para o fato de que o plano
das drbitas dos planetas ndo sdo coincidentes, como ocorre na
quadra, mas que na verdade, estao ligeiramente inclinados uns
em relagdo aos outros.

8° - Falta ainda esclarecer que as orbitas dos planetas ndo sdo exata-
mente circulos, como desenhados no chédo, na verdade sao orbitas
ligeiramente achatadas, que chamamos de elipses e serao estudadas
mais adiante.

O movimento das luas ao redor dos planetas

Depois dos movimentos de translacao e rotagao dos alunos-planetas
e da explicagbes acima, podemos incluir as luas (satélites naturais) nos
movimentos do sistema solar. Com excecao de Mercurio e Vénus, todos
os demais planetas possuem luas que giram ao redor deles. Vejamos
como representar o movimento das luas ao redor dos planetas.

9° - Inicialmente vamos ilustrar o movimento da Lua ao redor da Terra.
Vamos fazer um aluno representar a Terra, e como a 6rbita (circulo)
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da Terra estad muito proxima ao pé de aluno que esta representado o Sol,
vamos usar o circulo que representa a érbita de Urano. Os demais plane-
tas (alunos) ndo participam desta atividade, apenas observam. Enquanto
0 aluno-Terra gira sobre si e ao redor do Sol (muito lentamente), outro
aluno, que representa a Lua, deve girar ao redor da Terra, mas sempre
olhando para a Terra, pois a Lua sempre mostra a mesma face para a
Terra. O aluno-Terra nao fica olhando para a “Lua”. J& encontrei pessoas
gue acreditavam gue o ocidente via uma face da Lua e que o oriente
via s6 a outra face da Lua. Outras pessoas ndo imaginam que a Lua gira
sobre si mesma. Esta atividade ajuda a esclarecer tais duvidas.

10° - Marte tem duas luas, chamadas Fobos e Deimos. Vamos representa-las
de modo analogo ao que fizemos para o sistema Terra-Lua. Substitui-
se os alunos Terra e Lua, por outro que sera Marte e outros dois que
representardo as luas Fobos e Deimos. Marte gira ao redor do Sol e
sobre si mesmo, enquanto que suas luas giram ao seu redor. Também
é preciso usar o circulo que representa a érbita de Urano, pelo motivo
exposto no item 9. Ainda nao é sabido se as luas dos demais planetas
apresentam sempre a mesma face para eles, como faz a lua da Terra.

11° - O mesmo procedimento fazemos para Jupiter e suas luas. Como
este é o maior dos planetas, usamos sempre o maior dos alunos para
representa-lo. Como ele tem 16 luas, também devemos usar o circulo
que representa a 6rbita de Urano, pelo motivo explicado no item 9.

12° - Analogamente se faz para Saturno e suas 17 luas. Como Saturno tem
anéis, pedimos ao aluno que representa Saturno para girar com os bracos
abertos para representar os anéis. Também pode-se usar um bambolé.

13° - Analogamente para Urano e suas 15 luas.
14° - |dem para Netuno e suas 8 luas.

15° - I[dem para Plutdo com sua Unica lua.

O movimento dos cometas ao redor do Sol

Mas, além do Sol, planetas e luas, o sistema solar também tem os come-
tas. Vejamos como podemos representa-los na quadra. Vamos usar, como
exemplo, o cometa Halley. Este cometa é periédico e tem 6rbita bastante
excéntrica, isto é, sua orbita é uma elipse bastante achatada.

16° - Para desenhar a 6rbita do Halley na mesma escala usada para os
planetas, corta-se um barbante com 10,4 m de comprimento e da-se
umnd a 5,1 m de uma das pontas. Veja esquema na Figura 4.18.

Figura 4.18. Esquema da
rmrrrrr s > '\ posigdo do né sobre o
\ barbante usado para a
% construgao da elipse do
5,lm 10,4 m > N6 cometa Halley.
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Figura 4.19. Esquema do
procedimento usado para
desenhar a elipse

Figura 4.20. Esquema da
cauda do cometa

A seguir amarra-se as pontas. Pressiona-se, entdo verticalmente, a tampa
de uma caneta (ou de um pedaco de cabo de vassoura) contra o centro
dos circulos (Sol) e de outra a 5,1 m do Sol (a distédncia entre os 2 nés do
bastante). Coloca-se o barbante ao redor dessas tampas de canetas, estica-
se 0 barbante e risca-se 0 chao com um giz, conforme ilustra a Figura 4.19.
A posicdo onde estdo as canetas chamamos de focos da elipse e o Sol esta
num desses focos, como diz a 12 lei de Kepler.

Barbante

(‘/— Glz
Caneta no
foco

17° - Para representarmos, esquematicamente, a cauda do cometa ris-
camos o chdo, conforme ilustra a Figura 4.20 Observe que a cauda
é sempre radial ao Sol.

Cauda — /
s
N «
\ -
Cometa ha
O Sl
/ f’/
/ ——-r—{f
// \

18° - Para representarmos o movimento do cometa pede-se para um
aluno representar o Sol (que fica no centro dos circulos, giran-
do lentamente sobre si mesmo) e outro representar o cometa. O
aluno-cometa deve andar lentamente quando estd longe do Sol,
aumentar gradativamente sua velocidade enquanto se aproxima do
Sol, correr quando passa préximo do Sol e diminuir gradativamente
sua velocidade enquanto se afasta do Sol, pois é assim que faz o
cometa. A movimentacdo do aluno-cometa deve ocorrer sobre a
elipse desenhada no item 17°.
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19° - Para finalizar, coloca-se todos os alunos-planetas, o aluno-Sol e o
aluno-cometa para se moverem simultaneamente ao redor do Sol.
Mas como o Sol ndo é uma estrela fixa, faca o aluno-Sol caminhar
em direcdo a um dos cantos da quadra, carregando consigo todo o
sistema solar.

Conclusao

Com as atividades acima descritas, o professor melhor ilustra sua explicagdo
sobre o movimento dos planetas, luas e cometas ao redor do Sol. O aluno,
por outro lado, tende a entender melhor estas explicacoes, pois além de
estar ouvindo e vendo, ele esta participando delas.

Referéncias

(1) Laboratério Basico Polivalente de Ciéncias - para 1° grau, FUNBEC,
p. 157-163, 22 edicdo, 1986.

TABELA COM As DISTANCIAS MEDIAS DOS PLANETAS A0 SOL

DISTANCIA AO

DISTANCIA MEDIA A0 | DISTANCIA A0 SoL NA

L SoL (kM) ESCALA ADOTADA (CM) P"ANET(ACQ';TERIOR
Merclrio 57.910.000 58 58
Vénus 108.200.000 10,8 50
Terra 149.600.000 15,0 4,2
Marte 227.940.000 22,8 7,8
JUpiter 778.330.000 77,8 56
Saturno [.429.400.000 142,9 65,1
Urano 2.870.990.000 287,1 1442
Netuno 4.504.300.000 450,4 163,3
Plutdo 5.913.520.000 591,4 141,0
Estrela Alfa Centauro 4,1 % 107 km (i'a%gsfr?]) 4.067.208,6
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Figura 4.21

Figura 4.22
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COMPARAGAD ENTRE 0S TAMANHOS DOS PLANETAS E DO SOL®

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Resumo

Como é possivel dar uma visdo concreta do tamanho dos planetas e do Sol
aos alunos da pré-escola, do ensino fundamental e médio sem recorrer aos
numeros? Escolhendo uma escala apropriada, representamos o Sol por uma
esfera de 80,0 cm de diametro e, conseqlientemente, os planetas sdo repre-
sentados por esferas com os sequintes diametros: Mercurio (2,9 mm), Vénus
(7,0 mm), Terra (7,3 mm), Marte (3,9 mm), Jupiter (82,1 mm), Saturno
(69,0 mm), Urano (29,2 mm), Netuno (27,9 mm) e Plutdo (1,3 mm).
As bolinhas que representam os planetas, construimos com argila ou
durepoxi (ou até mesmo usando sementes e frutas). O Sol (80,0 cm), por
outro lado, s6 poder ser representado por uma bexiga de aniversario, de
tamanho gigante, enchida na saida do ar de um aspirador de p¢, para
alegria da criangada e espanto de todos.

Introducao

Quando os livros didaticos abordam o tema “SISTEMA SOLAR”, geralmente
apresentam uma figura esquematica do mesmo. Nesta figura o Sol e os pla-
netas sao desenhados sem escala e isto nao é escrito no texto, o que permite
ao aluno imaginar que o Sol e os planetas sao proporcionais aquelas bolinhas
(discos) 1a desenhados. Apesar de ndo estarem em escala, os planetas maiores
sao representados por bolinhas grandes e os menores por bolinhas pequenas,
mas sem nenhuma preocupagao com escalas. Em alguns livros o diametro do
Sol é comparavel ao de Jupiter, o que é um absurdo, claro!

Alguns livros apresentam, além das figuras esquematicas, uma tabela com
os diametros do Sol e dos planetas. Esta tabela também nao ajuda muito,
porque nao se consegue imaginar as diferencas de tamanho dos planetas
e do Sol apenas vendo os nimeros dos seus diametros.

Sugerimos abaixo um procedimento experimental, que os alunos podem
executar como tarefa extraclasse, reproduzindo (ou nao) o material do pro-
fessor e que permite visualizar corretamente a proporcdo dos tamanhos dos
planetas e do Sol, sem recorrer aos valores reais dos seus diametros.

Comparacao entre os tamanhos dos planetas e do Sol
através de esferas

Para darmos uma visao concreta do tamanho dos planetas e do Sol, represen-
tamos o Sol por uma esfera de 80,0 cm de didametro e, conseqlientemente,
os planetas serao representados, na mesma proporcao, por esferas com os
seguintes diametros: Mercurio (2,9 mm), Vénus (7,0 mm), Terra (7,3 mm),
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Marte (3,9 mm), Jupiter (82,1 mm), Saturno (69,0 mm), Urano (29,2 mm),
Netuno (27,9 mm) e Plutdo (1,3 mm). A Figura 4.23 representa, no plano,
os discos dos planetas.

Usamos argila para fazer as esferas correspondentes aos planetas Jupiter e
Saturno, que sao os dois maiores. Escolhemos argila porque é um material
de baixo custo, facilmente encontrada em papelarias e apenas 1 kg de ar-
gila é suficiente para fazer as referidas esferas. Ha entretanto um detalhe:
argila, quando seca, encolhe um pouco, portanto recomendamos fazer as
duas esferas um pouco maiores, isto é, Jupiter com 90,0 mm e Saturno com
75,0 mm de didmetro, pois quando secos, atingirdo (ou ficardo proximos)
dos didmetros corretos.

Recomendamos fazer as esferas dos demais planetas usando durepoxi (uma
caixa pequena é suficiente). Este material praticamente ndo encolhe quando
Seco e sua secagem € mais rapida que a da argila.

Nada impede que se faca as esferas de JUpiter e Saturno com durepoxi (exceto
0 custo), mas é possivel fazer as bolinhas com papel amassado (colocando fita
ao redor para fixar o papel) de diametro pouco menor que o recomendado e
colocar, entdo uma camada final de durepoxi ao redor das bolinhas de papel,
até atingirem o diametro desejado. A vantagem das bolinhas com argila ou
durepoxi é que elas podem ser pintadas, mas se vocé ndo estiver interessado
neste detalhe, uma outra opcdo de, custo zero, é fazer as bolinhas sé com
papel bem amassado, envoltas em fita adesiva. Certamente quem se dispuser
a procurar materiais alternativos para esta atividade, vai encontrar varios. Os
autores agradeceriam se fossem informados.

Se for usado um material que ndo encolhe (ou encolhe muito pouco) quando
seco, basta fazer as bolinhas e coloca-las sobre os circulos, da Figura 4.23,
para verificar se estdo do tamanho correto.

Os planetas podem ser pintados depois de prontos e secos. Se for colocado
um clips dentro da bolinha enquanto ela estiver mole, teremos um gancho
para pendurarmos os planetas na forma de mobile.

Para representarmos o Sol, usamos uma bexiga (amarela, de preferéncia) de
aniversario, tamanho grande (aquela que geralmente é colocada no centro
do saldo de festas, com pequenos brindes dentro dela e é estourada ao fim
da festa), a qual é encontrada em casas de artigos para festas (ou atacadistas
de materiais plasticos). Existem diversos tamanhos de bexigas grandes, de
diversos fabricantes e, portanto, de diversos precos.

Enchemos a bexiga no tamanho certo, usando um pedaco de barbante de com-
primento (C)iguala 2,51 m, com as pontas amarradas, pois C = 3,14 D, sendo
D = 80 cm (o didmetro que a bexiga deve ter). A medida que a bexiga vai
sendo enchida (na saida do ar do aspirador de pd), colocamos o barbante
no seu equador até que o barbante circunde perfeitamente a bexiga. E
fundamental que o barbante seja posicionado no equador (meio) da bexi-
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ga durante o enchimento, pois se ele ficar acima ou abaixo do equador da
bexiga, ela podera estourar, para a alegria da criancada.

Conclusao

Esta atividade permite ver a gigantesca diferenca de volume existente entre
o Sol e os planetas. S6 mesmo enchendo a bexiga e fazendo as bolinhas
que representam os planetas, tomaremos consciéncia da enorme diferenca
gue existe entre os volumes do Sol e dos planetas.

Os alunos participam animadamente desta atividade. Esta é uma atividade
gue, uma vez feita, dificilmente se esquece, pois ela é muito marcante.

Fica ainda como sugestdo que na impossibilidade de se fazer esta atividade
tal como descrita acima, ela seja feita s6 com discos. Emenda-se duas carto-
linas amarelas e recorta-se um disco com 80 ¢cm de diametro. Recorta-se e
pinta-se também discos de papel com os diametros dos planetas e pronto:
temos o SISTEMA SOLAR nas maos para comparagdes, o que é melhor que
tabelas com nimeros e figuras desproporcionais.

Referéncia

Anudrio Astrondmico, Instituto Astrondmico e Geofisico - USP, Sdo Paulo,
1994.

TABELA COM OS DIAMETROS EQUATORIAIS DO SOL E DOS PLANETAS

Raio equaToriaL _Rastro Diamerro'®Na  DiAMETRO
(kM) ESCALA (MM)  EQUATORIAL (kM)

Sol 695.000 109,0 400,0 800 1.390.000
Mercurio 2.439,7 0,4 1,4 2,8 4.879,4
Vénus 6.051,8 0,9 85 7,0 12.103,6
Terra 6.378,14 1,0 BN 78] 12.756,28
Marte S 0,5 2,0 Bi9 6.794,4
Japiter 71.492 11,2 41,1 82,3 142.984
Saturno 60.268 9,4 34,7 69,4 120.536
Urano 258559 4,0 457 294 51.118
Netuno 24.746 8Y9 14,2 28,9 49.492
Plutao 1.160 0,2 0,7 1,3 2.320
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O  MERCURIO
O VENUS
O TERRA

(O  MARTE

° PLUTAO

Figura 4.23. Discos dos
planetas na escala adotada
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Figura 4.24. Saturno e seus
anéis na mesma escala usada
para desenhar os planetas.

NoMe pA REGiIA0  DisTAnciall (kM)  LARGURA (kM)  Espessura (km) Massa (k) "'A distancia mencionada é medida
D 67.000 7.500 ? ? Fio centro do planeta a borda
c T 17.500 , L 1x10® interna do anel.
B 92.000 25.700 0,I -1 2,8x10"
Divisao de Cassini 117.500 4.700 ? 5,7x10"7
A 122.200 14600 0,1 -1 6,2x10'®
F 140.210 30-500 ? ?
G 165.800 8.000 100 - 1000 6-23x10°
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Figura 4.25. Discos dos
planetas na escala adotada

95



ASTRONOMIA

Figura 4.26

Figura 4.27
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Figura 4.28

Figura 4.29
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COMPARAGAD ENTRE A ORBITA LUNAR E 0 DIAMETRO SOLAR

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Resumo

Nesta atividade comparamos o tamanho do didametro do Sol com o didmetro
da érbita lunar. Serd que o Sol passaria entre a Terra e Lua, se ele pudesse fazer
iss0?

Introducao

Sabemos que o Sol tem um diametro de 1.392.000 km e que a distancia
média Terra-Lua é de 384.000 km, logo, a pergunta acima formulada fica
imediatamente respondida, mas se essa mesma pergunta for feita para
alunos das primeiras séries escolares, que nem sequer sabem ler esses nu-
meros astrondmicos, a resposta nao sera tao ébvia. Contudo, ndo se precisa
recorrer a esses numeros para igualmente mostrar que o diametro solar é
muito maior que o diametro da érbita lunar. Vamos supor que a Terra seja
colocada no centro do Sol. Assim sendo, onda estaria a Lua?

Atividade

Para ilustrar a situacao proposta sugerimos reduzir o disco solar para um disco
de 80 cm de didmetro, consequentemente o didmetro da 6rbita lunar fica
reduzido proporcionalmente para 44,1 cm'. Recorta-se um disco de carto-
lina com 80 cm de diametro e inscreve (com centro coincidente) um circulo
pontilhado de 44,1 cm de diametro, que representaria o trajetéria da Lua ao
redor da Terra se esta estivesse no centro do Sol. Teremos, entao, nas maos
uma comparacao entre o diametro solar e o diametro da érbita lunar.

Conclusao

Com esta atividade o aluno pode ter uma melhor idéia do que seja o tama-
nho do Sol comparado ao sistema Terra-Lua.
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Figura 4.30. Esquema de como
fica a atividade proposta com a
insercdo da érbita lunar dentro

do disco solar

Disco solar

Orbita lunar
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COMPARAGAD ENTRE 0S TAMANHOS DA TERRA E DA LUA

Resumo

Aparentemente a Lua e o Sol ttm o mesmo tamanho, pelo menos é o que
parece quando olhamos os dois 1a no céu. O tamanho angular dos dois é
guase 0 mesmo, mas isso porque a Lua estd muito mais proxima da Terra
do que o Sol. J4 se teve a oportunidade de comparar a Terra e os demais
planetas com o Sol noutra atividade. Nesta os tamanhos da Terra e da Lua
serdo comparados.

Introducao

Vamos fazer a comparacao entre os tamanhos da Terra e da Lua comparando
seus discos. Sabendo que o diametro da Terra'® é 12.756 km e que o da Lua
é de 3.476 km, vamos reduzir ambos pela mesma proporcdo de tal forma
que a Terra fique com, por exemplo, 15 cm de didmetro, consequentemente
a Lua ficara com um disco de apenas 4,1 cm.

Atividade

Recorta-se um disco de cartolina, azul por exemplo, para representar a Terra,
com 15 cm de didmetro e recortemos um disco de cartolina amarela com 4,1
cm para representar a Lua. Passa-se a ter nas maos uma forma de comparar
os discos da Terra e da Lua, que é mais eficiente para fazer o aluno perceber
a grande diferenca que existe entre os tamanhos da Terra e da Lua do que
comparando os nimeros de seus didmetros ou volumes. Se for usada uma
cartolina branca para ambos os discos, pode-se por exemplo, pinta-los com
as cores tipicas da Terra e da Lua, ou seja, azul e dourada. Porém, se quiser-se
fazer uma comparagao ainda mais concreta, transforme os discos em esferas,
usando para isso massa de modelar, argila, durepox, bolas de isopor, massa
de pao, ou simplesmente amassando papéis.

Os dois discos abaixo sdo proporcionais aos discos da Terra e da Lua.

| TERRA |/

'*Estaremos sempre nos
referindo ao didmetro equatorial,
exceto quando mencionado
explicitamente o contrario.

Figura 4.31. Comparacio
entre os discos da Terra e
da Lua
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Massa (Terra = 1)
Diametro equatorial
(km)

Volume (Terra = )
Densidade média
(g/em’; 4gua = lg/cm?)
Gravidade superficial
equatorial (Terra = 1)

Velocidade equatorial de
escape (km/s)

Inclinacdo axial (graus)
Periodo rotacional
(duracao do dia)
Temperatura superficial
média (°C)

Ndmero de anéis
conhecidos

Numero de luas

Magnitude maxima
aparente

Afélio (milhoes de km)
Periélio (milhoes de km)
Distancia média do Sol
(milhdes de km)
Velocidade orbital média
(km/s)

Inclinacdo orbital (graus)
Periodo orbital

(duracao do ano) /

(a = ano terrestre;

d = dia terrestre)

DADOS GERAIS DO SISTEMA SOLAR

MERCURIO

0,055
4.878
0,056

5,42

0,38

A
2
58,65d

-170 2430

-1,4

69,7
4559

5789

47,89

87,97d
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0,81
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2
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|
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23,4
23,93 h
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0
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0,15 1323
3,94 1,33
0,38 L5
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-2,8 -2,8
249, | 815,7
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PATSONMNT 8%
24,13 13,06
1,85 1’3
1,88a 11,86a

95,18
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PRIMEIRA LEI DE KEPLER - LEI DAS ORBITAS

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica ~-UERJ

Resumo

Nesta atividade vamos desenhar as érbitas dos planetas e de alguns cometas,
usando as excentricidades conhecidas das respectivas érbitas. Observaremos
que as Orbitas dos cometas periddicos sdo, em geral, muito excéntricas
enquanto a dos planetas sao pouco excéntricas. Objetivamos também, mos-
trar que, aqueles que conhecem esta lei, fazem uma idéia completamente
errada da excentricidade das érbitas dos planetas, pois as consideram muito
mais excéntricas do que realmente o sdo, isto devido, principalmente, aos
desenhos destas 6rbitas que se vé nos livros didaticos.

Introducao

O enunciado da primeira lei de Kepler, ou lei das érbitas, diz que:

“Todo planeta descreve uma orbita eliptica ao redor do Sol, estando
este num dos focos da elipse.”
Define-se uma elipse como o conjunto dos pontos cuja soma das distancias

(d1 e d2) destes pontos a dois pontos fixos (F1 e F2), chamados focos, é
uma constante (k), isto é:

d1+d2=k

A
k

Figura 4.32

Definimos a excentricidade (“achatamento”) da elipse como sendo a razdo
entre a distancia entre os focos (F = F1 F2) ( ou distédncia interfocal) e o
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Figura 4.33

comprimento do eixo maior (A). Representamos a excentricidade da elipse
pela letra “e", assim sendo:

Um circulo é um caso particular de uma elipse, isto é, o circulo é uma elipse
sem “achatamento” algum, ou como chamamos, de excentricidade nula, pois
os focos séo coincidentes com o centro do circulo e assim sendo, F = 0, e,
portanto, e = 0

EXCENTRICIDADE DAS ORBITAS DOS PLANETAS

PLANETA EXCENTRICIDADE

Mercurio 0,2
Vénus 0,007
Terra 0,02
Marte 0,09
Japiter 0,05
Saturno 0,06
Urano 0,05
Netuno 0,009
Plutido 0,25
Procedimento

Para desenharmos as érbitas precisamos executar dois passos:

1. Descobrir qual é a distancia entre os focos. Mas conhecida a excen-
tricidade “e” e escolhido o comprimento do eixo maior “A”, arbi-
trariamente, como sendo, por exemplo 20 cm, obtemos a distancia
interfocal F, pelo produto:

F=e.A

Por exemplo, para a excentricidade de Mercurio (e = 0,2) e A = 20 cm,
temos que F =0,2x20=4,0cm

2. Descobrir qual é o comprimento “L” do barbante a ser usado para
desenhar a elipse. Vamos usar o método do jardineiro. Esse compri-
mento é dado pela soma de F mais A, ou seja:

L=F+A

Em nosso exemplo, A = 20cm e F = 4,0 cm, logo L = 24 cm, assim sen-
do, é s6 cortar um pedaco de barbante com pouco mais de 24 c¢cm, por
exemplo, 28 cm, para que possamos amarrar as pontos (CD) do barbante,
que definem o comprimento L = 24 ¢cm, como mostra a figura abaixo:

28 cm

<
<

»
»

——— barbante

A
v

24 cm
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Em seguida é sé abrir um compasso com a separacao F (ou fincar dois
pregos separados pela distancia F), envolver as pontas do compasso com o
barbante do item 2 acima e, com um lapis sempre na vertical, e o barbante
sempre esticado, tracar a elipse, como ilustra a figura abaixo.

harbante

Figura 4.34. Esquema do
método do jardineiro para
desenhar uma elipse

Exemplo de elipses com 10 diferentes excentricidades

Figura 4.35a. Esquema do
método do jardineiro para
desenhar uma elipse
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Figura 4.35b. Orbita de
Plutdo. Excentricidade: 0,25

Conclusao

Conhecendo-se a definicdo de excentricidade, conhecendo-se as excentricidades
das orbitas dos planetas e desenhando-se as mesma vemos que estas érbitas
sdo muito aproximadamente circulares, ao contrdrio do que comumente se
pensa. A érbita dos cometas, por outro lado, sdo muito mais excéntricas que
as dos planetas e se assemelham mais a figura referente a e = 0,9. A érbita
de Plutdo, o planeta cuja drbita tem a maior excentricidade entre todos os
planetas dos sistema solar esta desenhada, em escala, na pagina seguinte.
A posicdo do Sol na figura 4.35b. estd no local correto também.

Sol

Plutao
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Figura 4.36

Figura 4.37

Figura 4.38
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SEGUNDA LEI DE KEPLER - A LEI DAS AREAS

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Resumo

Nesta atividade faremos medicdes de dreas varridas pela linha que liga Plutdo ao
Sol, em idénticos intervalos de tempo (~ 50 anos), mas em diferentes posicoes
do planeta ao redor do Sol, para comprovarmos que estas areas sdo iguais. Re-
petiremos a atividade para um cometa para vermos que a lei continua valida.

Introducao

O enunciado da segunda lei de Kepler ou lei das areas é o seguinte:

“Linha que une o planeta ao Sol varre dreas iguais em iguais intervalos

de tempo”

Aprendemos que a drbita dos planetas sdo elipticas e que o Sol estd num
dos focos dessa elipse (primeira lei de Kepler ou lei das 6rbitas), assim sen-
do, ora o planeta estd mais proximo do Sol, ora esta mais longe, e como
a forca gravitacional que une estes dois astros diminui com o inverso do
quadrado da distancia, ela é maior quando o planeta esta proximo e menor
guando esta distante, e com isso varia também a velocidade do planeta ao
redor do Sol. Kepler descobriu que apesar da velocidade do planeta variar,
a linha imaginaria que liga o Sol ao planeta varre areas iguais em iguais
intervalos de tempo. Por exemplo, o periodo de translacao de Plutao ¢é de
248 anos, divididos por, por exemplo, 5, obtemos 5 intervalos iguais de
aproximadamente 50 anos cada.

Usemos a orbita de Plutdo e de um cometa, ja divididas em iguais intervalos
de tempo para verificarmos se as areas sao de fato iguais.

Procedimento

Pegar duas “areas” da orbita de Plutdo e copia-las sobre uma folha de papel
milimetrado, em seguida calcular a area. Para medir a area de cada pedaco
facamos o seguinte:

1. Contar todos o “centimetros quadrados” do papel milimetrado que estive-
rem inteiramente dentro do “pedaco” da “area”. Multiplique esse nUmero
por 4 pois nossa unidade de &rea serd, na verdade o quadradinho com 5

mm de lado, ou seja, um quarto de centimetro quadrado.

2. Na fronteira contamos todos os quadradinhos (de 5 milimetro de lado)
em que a linha da fronteira passa por eles. Somemos esses quadra-
dinhos e dividamos por 2.
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3. Somando os resultados obtidos nos dois itens anteriores obtemos a
area da secdo medida.

4. Repete-se 0 procedimento para outra “area” e observaremos que as areas
sao iguais ou entdo muito aproximadamente semelhantes, uma vez que
usamos um método relativamente grosseiro para calcular a area.

Conclusao

Esta atividade mostrou que tendo-se a drbita do planeta (ou cometa) ja
desenhada, em escala e dividida em iguais intervalos de tempo, podemos
calcular a area varrida pela linha imaginaria que liga o Sol ao planeta (ou
cometa) e confirmarmos que estas areas sao iguais.
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TERGEIRA LEI DE KEPLER - LEI DOS PERIODOS

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Resumo

Nesta atividade vamos calcular o valor da constante mencionada nesta Lei. Vamos
usa-la para descobrir os periodos de outros planetas e ilustrar graficamente a
relacdo matematica que representa a terceira lei de Kepler, ou Lei dos Periodos.

Introducao

Kepler conhecia os periodos de translacoes dos planetas, conhecidos naquela
época (de Mercurio a Saturno), em termos do periodo de translacdo da Terra
e conhecia também para estes mesmos planetas, suas distancias médias ao
Sol, em termos, também, da distancia média da Terra ao Sol. Chamamos a
distancia média Terra-Sol de Unidade Astronémica e a representamos por
UA (1 UA = 149.600.000 km). Enfim, Kepler tinha a seguinte tabela de
valores em suas maos:

PLANETA Periobo DisTANcCIA
(T - EM ANOS TERRESTRES) (D -em UA)

Mercurio 0,24 0,39
Vénus 0,62 0,72
Terra 1,00 1,00
Marte 1,88 15572
Japiter 11,86 5,20

Saturno 29,46 9,54

Com esses valores ele descobriu a relacdo matematica que existe entre T e
D, a qual recebeu o nome de Lei dos Periodos, que diz:

A razdo entre o quadrado do periodo pelo cubo da distincia é uma

constante.”

Lembrando que o periodo mencionado é o de translagdo do planeta e a
distancia mencionada é a distancia média do planeta ao Sol.

Atividades

1. Descobrir qual é o valor da constante mencionada na Lei dos Periodos.
Para tanto basta calcular o quadrado de cada periodo e dividi-lo pelo
cubo da respectiva distancia. Ache o valor dessa constante para cada
planeta e calcule seu valor médio, isto é, some seus valores e divida
pelo nimero deles.
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2. Posteriormente foram descobertos os planetas Urano, Netuno e Plutao,
com as seguintes distancias médias ao Sol, em Unidades Astronémicas
(UA): 19,19, 30,08 e 39,46 respectivamente. Use a Lei dos Periodos e
encontre os periodos de translacoes destes planetas'®.

3. Complete a tabela acima com os valores encontrados no item 2 e faga
um grafico do quadrado dos periodos (no eixo das ordenadas) em
fungdo do cubo das distancias médias dos planetas ao Sol (no eixo
das abcissas) e trace a reta média através destes pontos. Verifique que
o coeficiente angular desta reta é igual ao valor médio da constante
da Lei dos Periodos.

Conclusao

Com as trés Leis de Kepler ficam estabelecidas as leis que regem os movimentos
de todos os planetas e cometas. Elas modificam o conhecimento que se tinha
até entao, sobre o movimento dos planetas, dados por Ptolomeu'.
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"“Resposta: 84, 164 e 247 anos
terrestres, respectivamente.

5 Claudio Ptolomeu, astrénomo,
gedgrafo e matematico
alexandrino, que viveu entre 90

e 160 d.C. Sua principal obra é o
Grande Sistema Astrondmico, em
grego, que ficou conhecido como
Almagesto na versdo arabe. Sua
principal contribuigdo a astronomia
foi ter elaborado a teoria
geocéntrica para © movimento
dos planetas
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'*Efemérides Astronémicas para
1987, Boletim Técnico n° 6,
elaborado pela Equipe Técnica do
Planetédrio e Escola Municipal de
Astrofisica de Sdo Paulo, p.74.
"7A defini¢do usada aqui esta
relacionada com a definicdo

de Achatamento Geométrico
(Dicionéario Enciclopédico de
Astronomia e Astrondutica,
Mourao, R.R.F, Editora Nova
(I;ronteira, 1987), que é:

o d—_d),poisA:I— o

0 AGHATAMENTO DOS PLANETAS

Jodo Batista Garcia Canalle
Instituto de Fisica - UERJ

Resumo

Devido a rotacao, os planetas sofrem forcas que tendem a fazer o diametro
polar ser menor que o diametro equatorial. Nesta atividade sugerimos a
construgao de um pequeno experimento que quando colocado em rotagao
se achata, ilustrando assim, o fenémeno que ocorre nos planetas.

Introducao

Os planetas ndo sdo corpos inteiramente rigidos. A Terra, por exemplo,
tem um nucleo rigido, mas entre a crosta e esse nucleo rigido existe uma
regido chamada manto que nédo é rigida. Embora a rotagcdo da Terra seja
lenta, existe uma diferenca de 40 km entre os diametros equatorial e polar.
Obviamente essa diferenca é relativamente pequena comparado com os
12.756 km de diametro equatorial.

Vamos definir o achatamento (A) do planeta pela razdo entre seus diametros
polar (Dp) e equatorial (De).

A=_7P
D

e

Na tabela' abaixo fornecemos o achatamento'” dos planetas para os quais
esse parametro é conhecido.

PLANETA ACHATAMENTO

Mercurio -
Vénus -
Terra 0,996
Marte 0,995
Japiter 0,938

Saturno 0,904
Urano 0,938

Netuno 0,980
Plutao -

A tabela ao lado mostra que os planetas chamados “gasosos” (Jupiter, Sa-
turno, Urano e Netuno) tém o maior achatamento, além do que eles tém
periodo de rotacdo menor do que a Terra.

Atividade

Um modo simples de ilustrar que tudo que gira e ndo é rigido tende a se achatar,
isto é, ter seu diametro ao longo do eixo de rotacdo menor que seu diametro
medido perpendicular a este, é construindo-se um anel com um material flexivel
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(como por exemplo uma chapa plastica), colocando-se um eixo de rotacdo e
dando-se um impulso angular para coloca-lo em rotacdo. Uma vez em rotacao
observa-se 0 mesmo fenémeno que ocorre com os planetas.

Como o mencionado impulso angular faz com que o experimento gire muito
mais rapido que os planetas e por ser muito menos rigido que os planetas, o
anel se achata muito, o que ndo acontece com os planetas pois suas velocida-
des de rotacdes sao pequenas comparada ao do experimento mencionado.

Segurando-se o gira-gira na horizontal, com as duas méos, com o indicador,
por exemplo, da mao direita pode-se dar um impulso angular e coloca-lo
em rotacdo, observando o conseqliente achatamento.

Conclusao

Esta é uma atividade que serve para ilustrar o que ocorre com os planetas,
mas é muito importante que fique claro ao aluno que os planetas ndo giram
tdo rapido quanto o experimento, ndo sao tao flexiveis quanto o experimento
e, portanto, ndo se achatam tanto como observamos no gira gira.
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Mensagem trazida pela
luz decodificada pela
espectroscopia

FENOMENOS OBSERVAVEIS A OLHO NU

Até aqui falamos do movimento aparente do Sol, da Lua e dos planetas
visiveis a olho nu na esfera celeste. Vimos que, através das medicoes da
paralaxe, podemos retornar ao Universo tridimensional determinando a
distancia dos astros, pelo menos dos mais proximos. Mas, a partir de agora,
discutiremos a natureza dos astros visiveis a olho nu. Falar da natureza dos
astros requer explicagdes astrofisicas. Por isso, logo no inicio, faremos uma
exposicao bem resumida dos conceitos e métodos basicos da astrofisica.
Primeiro trataremos da natureza dos astros do Sistema Solar e, depois, da
natureza dos astros externos ao Sistema Solar.

5.1 Astrofisica

5.1.1 Espectroscopia

Desde meados do século XIX, os astrbnomos passaram a contar com a espec-
troscopia, a importante técnica observacional que possibilitou o estudo da
composicao quimica e do estado fisico dos astros. Sobre essa nova base
observacional surgiu um novo e fecundo ramo da astronomia chamado
astrofisica.

A luz natural de um astro é uma mistura de radiacdo eletromagnética de
diferentes comprimentos de onda. Assim é a luz do Sol, também chamada
luz branca. O que ocorre no fenémeno do arco-iris é a decomposicao da luz
do Sol em componentes de diferentes cores ou comprimentos de onda.

O espectroscopio é o instrumento utilizado pelo astrbnomo para analisar
a composicao espectral da luz proveniente dos astros. O mais simples con-
siste num prisma (Figura 5.7). Numa de suas faces se faz incidir um feixe de
luz. No interior do prisma a luz de diferentes comprimentos de onda sofre
diferentes desvios angulares. Da outra face do prisma a luz emerge com
as diferentes cores separadas formando o espectro. No espectro podemos
medir a quantidade de luz nos diversos comprimentos de onda e, assim,
determinar a composicao espectral da luz incidente.
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Espectro
Vermelho

Feixe colimado Laranja

de luz branca

- Amarelo
Verde
Azul

Violeta

5.1.2 Corpo negro

Objetos opacos (suficientemente densos), quando aquecidos, emitem radiacao
em todos os comprimentos de onda. Mas a quantidade de radiacado emitida ndo
é igual em todos os comprimentos de onda. Os fisicos idealizaram os corpos
opacos através do conceito tedrico de corpo negro. A Figura 5.2 mostra a
distribuicdo de energia irradiada por corpos negros de diferentes tempe-
raturas (lei de Planck). Os corpos opacos quando irradiam se comportam
aproximadamente como 0s corpos negros teoricos.
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a
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Comprimento de onda (micron)

Uma caracteristica do espectro de um corpo negro é a distribuicao conti-
nua de energia em todos os comprimentos de onda. Basicamente esse é
o0 espectro de uma estrela. O Sol tendo a temperatura de 6 mil K em sua
superficie, irradia grosso modo como o corpo negro da Figura acima com
essa temperatura. Outra caracteristica importante é que, com o aumento
da temperatura, maior parte da radiacdo tende a ser irradiada em compri-
mentos de onda mais curtos. Notar que o pico das curvas da Figura 5.2 se
desloca para a esquerda conforme a temperatura aumenta. Assim um objeto
a 1 mil K nos parecera avermelhado. O Sol com 6 mil K é amarelado. Uma
estrela com 20 mil K é azulada.

Mesmo a olho nu podemos perceber a coloracdo das estrelas. Essa coloracdo
denuncia a temperatura na superficie.
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Figura 5.1. Espectroscépio
com prisma

Figura 5.2. Composicao
espectral da radiagao emitida
por corpos negros de
diferentes temperaturas. O
eixo vertical tem uma escala
relativa. No eixo horizontal a
unidade adotada é o micron
(I milionésimo do metro). A
luz visivel esta compreendida
entre 0,4 e 0,8 micron
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Figura 5.3. Representacao
esquematica de um espectro
com linhas de absorc¢ao

Figura 5.4. Representacao
esquematica de algumas
orbitas eletrénicas do atomo
de hidrogénio. No centro
um proéton. O elétron é
representado por uma
bolinha preta. Segundo o
modelo de atomo idealizado
pelo fisico dinamarqués Niels
Bohr (1885-1962), o elétron
nao pode ter 4rbitas de raios
quaisquer. Somente érbitas
de certos tamanhos definidos
sdo permitidas.Isso define

a estrutura do 4tomo. A
energia do féton emitido ou
absorvido é igual a diferenca
de energia entre dois niveis
de energia envolvidos numa
absorcao ou emissao

5.1.3 Linhas de absorcao

Mas o éptico alemao Joseph von Fraunhofer (1787-1826) descobriu em
1814 que o espectro solar nao era continuo. Ele era entrecortado por cen-
tenas de linhas de absorcao. Logo depois se descobriu que essa nao é
uma peculiaridade do Sol, mas uma caracteristica geral de todas as estrelas,
com muito raras excecoes. As linhas de absorcao consistem em auséncias de
luz em certos comprimentos de onda. O espectro, em vez de ser continuo,
apresenta falhas ou descontinuidades (Figura 5.3).

O surgimento das linhas de absorcao se deve a que a estrela esta envolva
por uma atmosfera mais fria do que a superficie da estrela. Se fosse mais
quente, as linhas apareceriam em emissao, o que ocorre em alguns casos
muito raros. No espectro de absorcado, a luz de certos comprimentos de onda
¢é absorvida pelos dtomos (e moléculas) da atmosfera, dai as falhas.

O importante é que o &tomo de um determinado elemento sé absorve (ou
emite) luz de certos comprimentos de onda que Ihe sdo caracteristicos. Por
outras palavras, observando-se o conjunto de linhas espectrais absorvidas
(ou emitidas), é possivel identificar o dtomo causador. Assim, através da
espectroscopia o astrofisico consegue diagnosticar a composicao quimica
dos astros. A andlise detalhada do perfil das linhas de absorcao permite diag-
nosticar a pressdo, a temperatura, a densidade e ainda, como veremos,
os movimentos do gas. Podemos agora compreender o enorme alcance
conseguido pelos astrbnomos através da espectroscopia.

Atomos e fons de diferentes elementos quimicos tém, cada um, seu conjunto
caracteristico de linhas espectrais porque a energia de um féton absorvido
(ou emitido) é precisamente igual a diferenca de energia entre duas de suas
Orbitas eletrbnicas. Por sua vez, as 6rbitas sdo caracteristicas da estrutura
de cada atomo ou fon (Figura 5.4).
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O Sol é constituido majoritariamente de H (71%) e He (27 %). As porcenta-
gens sao em massa. Os elementos mais pesados sao, na ordem, O, C, N, Si,
Mg, Ne, Fe e S. Essa mistura quimica compde o Sol. Devido as elevadas tem-
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peraturas no seu interior, esses elementos se encontram ionizados. Apesar
de a densidade no centro atingir 100 g/cc, podemos dizer que todo o Sol
é uma grande massa gasosa em equilibrio hidrostatico. A gravidade tende
a comprimir a matéria solar. Se somente ela agisse, o Sol seria colapsado a
um ponto. Mas a matéria solar tem uma pressao cujo decréscimo de uma
camada concéntrica para outra imediatamente externa, atua no sentido de
expandi-la. O Sol se encontra em equilibrio hidrostatico porque duas forcas
que atuam em sentidos opostos se equilibram, isto é, se cancelam em todos
os pontos dentro do Sol.

5.1.4 Efeito Doppler

As linhas espectrais oferecem ainda uma possibilidade observacional
adicional de valor inestimavel. Elas sofrem o efeito Doppler. Esse efeito
acontece também com as ondas sonoras. Quando uma ambuléncia se
aproxima de noés, o som da sirene nos parece mais agudo, tornando-se mais
grave depois que ele cruza por nés. O movimento relativo de aproximacao
ou afastamento da fonte de ondas sonoras faz com que a repeticdo do
fendmeno ondulatério se processe mais rapidamente, ou mais lentamente
do que se estivesse em repouso.

A onda circular que se propaga na superficie de um lago tranquilo ilustra
isso (Figura 5.5).

Quando um astro se aproxima ou se afasta de nds, também ocorre o efeito
Doppler no espectro de radiacdo que pode ser medido com precisao pelo
deslocamento das linhas espectrais. Quando o astro se aproxima, o deslo-
camento espectral € para comprimentos de ondas mais curtos. Diz-se que o
deslocamento é para o azul. Quando ele se afasta, o deslocamento é para
comprimentos de ondas mais longos e diz-se que o deslocamento é para
o vermelho. A posicao da linha quando a fonte estd em repouso pode ser
determinada com grande precisao em laboratorio.

Assim, através do efeito Doppler, o astrbnomo passa a contar com um
método para medir a componente radial da velocidade dos astros no
espaco. Como vimos na secao 2.2.1, o movimento radial nao produz ne-
nhum efeito no movimento préprio. Mas, combinando as observacdes do
movimento préprio e do efeito Dopper, podemos diagnosticar a velocidade
do astro no espaco.
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Figura 5.5. llustracio do efeito
Doppler. O plano do papel
representa a superficie de um
lago. No lado esquerdo, no
centro, uma pessoa perturba
periodicamente a superficie
do lago. As sucessivas ondas
se propagam em circulos
concéntricos. O raio desses
circulos é proporcional ao
tempo decorrido desde a
perturbacdo. O comprimento
de onda é constante. No lado
direito a pessoa que perturba
se desloca para a direita,
passando sucessivamente
pelos pontos 1, 2,...5. No
ponto 5 a onda nem teve
tempo para se propagar.
Esses pontos sao os centros
instantaneos das ondas, mas
estas agora nao sao mais
concéntricas. A causa é o
movimento da fonte. Notar
que agora 0 comprimento

de onda na dire¢ao do
movimento (lado direito)

€ mais curto, e no sentido
oposto é mais longo. Devido
a relatividade do movimento,
o efeito Doppler seria o
mesmo se, em vez da fonte, o
observador se movimentasse
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O efeito Doppler permite diagnosticar, além do movimento dos astros
no espago, movimentos que ocorrem no proprio astro, tais como, ro-
tacdo, turbuléncia, ejecdo de jatos etc. Permite também diagnosticar a
temperatura, pois, esta € uma medida da velocidade média da agitacao
térmica dos dtomos e moléculas. Um gés aquecido em repouso pode
nao ter movimento coletivo, mas as particulas que o compdem tém
movimento microscopico ou térmico. Nesse caso a linha espectral ndo
se desloca, mas se alarga.

5.2 Fenomenos do Sistema Solar
5.2.1 Cometas

Um cometa brilhante, com uma cauda que se estende na esfera celeste
por dezenas de graus, é um fendmeno ao mesmo tempo impressionante
e ndo muito freqUente. O brilho e o tamanho angular variam muito de
cometa para cometa. E facil identificarmos as sequintes partes morfolé-
gicas em um cometa visivel a olho nu: o ndcleo, a coma ou cabeleira e
as caudas (Figura 5.6).

O ndcleo designa um ponto ou pequena regiao de brilho mais in-
tenso. Esse é o nucleo fotométrico. Mais adiante falaremos de um
nucleo sdlido, a famosa bola de gelo sujo. De um modo geral, o nU-
cleo fotométrico deve coincidir em posicdo com o nucleo sélido. Mas
é importante termos em mente que, tendo este Ultimo apenas 5 a 10
km, ndo pode ser observado diretamente nem mesmo com os maiores
telescépios em solo. E outras palavras, o nucleo fotométrico ndo é
imagem do nucleo sélido, pois subtende um angulo inferior ao poder
de resolucao dos telescopios.

A coma que circunda o nucleo fotométrico é uma nebulosidade difusa, com
forma aproximadamente esférica. Seu diametro tem tipicamente algumas
centenas de milhares de quildmetros. A coma é tao rarefeita que, através
dela, podemos enxergar as estrelas de fundo mais brilhantes.

Como se a matéria da coma escoasse para uma direcdo, formam-se
as caudas. Uma cauda bem desenvolvida pode chegar a ter 1 UA.
Ha& dois tipos de cauda: a de gds, mais estreita, mais retilinea e
mais estruturada; e a de poeira, bem larga, mais encurvada e com
distribuicao mais homogénea de brilho. Ambas as caudas apontam
sistematicamente para a direcdo oposta a do Sol (direcdo anti-solar).
Se, por exemplo, vemos um cometa de madrugada no horizonte leste
antes do Sol nascer, ou no comeco da noite no horizonte oeste, a
cauda sempre estard no prolongamento da reta que une o Sol (abaixo
do horizonte) ao cometa (Figura 5.6).
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Figura 5.6. Representacao
esquematica das partes
morfolégicas de um cometa
e da diregao anti-solar das
caudas

Nao é sempre que um cometa exibe cabeleira e caudas. Diferentemente dos
planetas cujas dérbitas sao sensivelmente circulares, as orbitas dos cometas
sao, em geral, bastante excéntricas (Figura 5.7). Consistem em elipses bas-
tante achatadas, tendo o Sol num dos focos. Por isso, a maioria dos cometas
passa a maior parte do tempo bem longe do Sol. S6 quando se aproximam
dele desenvolvem coma e caudas.

Somente na década de 1950 é que se chegou ao conhecimento de que os
cometas consistem em bolas de gelo sujo, isto é, bolas de dgua congelada
(gelo comum), diéxido de carbono congelado (gelo seco) e hidratos con-
gelados (de dioxido de carbono, metano e aménia). Fragmentos césmicos
de todos os tamanhos, inclusive finos grdos de poeira, misturam-se com
o gelo tornando-o sujo. Os fragmentos consistem em matéria refrataria
(nao volatil) no estado sélido. Assim, quando um cometa se aproxima do
Sol a uma distancia menor que a de Jupiter, a superficie do nucleo sélido
é aquecida pela radiacao solar a ponto de iniciar a vaporizacao da matéria
congelada. A atragdo gravitacional do nucleo do cometa é tdo fraca, que
todos os gases evaporados sdo perdidos de forma definitiva. Os fragmentos
cdsmicos de menor tamanho sdo também arrastados pelo fluxo dos gases.
Da expansao desse fluxo de gas e poeira resulta a coma.

As caudas sao extensdes da coma. A cauda de poeira é empurrada na direcao
anti-solar pela luz solar. Embora ndo sintamos, a luz exerce pressao ao incidir
na matéria. O efeito se torna perceptivel em graos de poeira micrométricos
ou submicrométricos. E que a forca devida & pressdo da radiacao é pro-
porcional a secao reta (area vista pelo fluxo de radiacao) do grao, ou seja,
ao quadrado do raio do grdo. Ja a forca de atracdo gravitacional do Sol é
proporcional ao volume do gréo, ou seja, ao cubo de seu raio. Portanto a
razao entre essas duas forcas é inversamente proporcional ao raio do grao.
Conforme o tamanho do grdo diminui, essa razdo cresce havendo um ta-
manho critico abaixo do qual os graos sofrem mais a repulsao da radiacéo,
do que a atragdo do Sol. O encurvamento maior ou menor da cauda se deve
a predominancia menor ou maior da pressao de radiagao.
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Figura 5.7 (fora de escala).
A Terra descreve uma 6rbita
quase circular ao redor do
Sol. O cometa, uma elipse
com alta excentricidade.
Teoricamente a atividade do
cometa é maxima quando ele
se encontra no periélio (P).
Al ele sera observado com
brilho e tamanho angular
maior se a Terra estiver em
A, e menor se estiver em B

"®Gerard Peter Kuiper (1905-
73), astrébnomo holandés que
fez carreira nos Estados Unidos
estudando o Sistema Solar.

O astrénomo holandés Jan
Hendrik Oort (1900-1992)
propds a hipdtese dessa concha
em 1950.

Na cauda gasosa muitos atomos e moléculas nao sao eletricamente neutros,
mas estao ionizados. A ionizacdo (perda de um ou mais elétrons) é devida
principalmente a radiacdo ultravioleta do Sol. Um gas de cargas elétricas
interage com o campo magnético. O vento solar ejetado continuamente
pelo Sol consiste em matéria magnetizada. O gas ionizado do cometa é in-
corporado ao vento solar por intermediacao do campo magnético, e depois
é arrastado com ele na direcao anti-solar.

O brilho e o tamanho da coma e cauda dos cometas dependem do tamanho do
nlcleo sélido e do teor de matéria volatil em relacdo a refrataria. Num cometa
que se aproxima pela primeira vez do Sol, esse teor é alto, mas nas aproximagoes
posteriores ele serd cada vez menor, o que reduz a capacidade de vaporizar.

Por outro lado, o auge da atividade de um cometa ocorre quando ele se
encontra mais perto do Sol, no ponto da érbita chamado periélio. Mas,
nesse momento a Terra pode estar orbitando o Sol num ponto préximo ou
distante do cometa (Figura 5.7). Por isso, um mesmo cometa no periélio
pode apresentar grande brilho e tamanho angular, mas nao reeditar isso
na seguinte aproximacao.
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Considera-se identificado um cometa somente quando se conhece a sua
orbita. A 6rbita é conhecida quando se tem um conjunto de seis parame-
tros. Cinco deles sdo os elementos orbitais que definem o tamanho, a
forma e a orientagdo da 6rbita no espaco. O sexto parametro é o instante
da passagem pelo periélio que define a posicdo do cometa na 6rbita. O
catdlogo de cometas identificados cresce com o tempo. Hoje contém cerca
de milhares de cometas. Uns 17% tém periodo orbital < 200 anos e sao
chamados cometas de curto periodo. Suas érbitas geralmente estao perto
da ecliptica. Acredita-se que esses cometas véem do Cinturao de Kuiper'®,
um anel na ecliptica que comeca depois da 6érbita de Netuno e se estende
até 100 UA. Esse Cinturao contém estimativamente dezenas de trilhdes de
cometas que se formaram |& mesmo, mas ndo se agregaram num planeta
devido a perturbacdes gravitacionais de Netuno.

Os restantes 83% tém orbitas muito maiores e que nao se restringem as
proximidades da ecliptica. Portanto o movimento aparente desses cometas
ndo se confina ao zodiaco. Presume-se que esses cometas estao hibernados
numa espécie de concha ao redor do Sistema Solar entre 50 mil e 100 mil
UA. Essa ja é uma fracdo apreciavel da distancia do Sol as estrelas vizinhas.
A concha é chamada Nuvem de Oort' e apenas poucos membros dela séo
ocasionalmente projetados para as proximidades do Sol tornando-se visiveis
da Terra. Em nenhuma época houve matéria suficiente na prépria Nuvem
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de Oort para formar cometas. Portanto os cometas dessa Nuvem foram
ejetados para |4 depois de terem se formado nas proximidades de planetas
gigantes, tais como, Saturno e Urano.

Todos os cometas constituem apenas 0,0003% de toda a matéria do Sistema
Solar. Apesar dessa insignificancia em termos de massa, os cometas sdo pre-
ciosas reliquias do Sistema Solar primitivo. Precisamente por serem pequenos,
eles praticamente ndo sofreram alteracdes fisico-quimicas desde que se
formaram. Ja planetas e seus satélites, sofreram forte compressao gravita-
cional, aguecimento e fracionamento no seu interior. Hibernando a maior
parte do tempo bem longe do Sol, os cometas de hoje se prestam de forma
Unica ao reconhecimento das condicoes da Nebulosa Solar Primitiva que
deu origem ao Sistema Solar. Como veremos mais adiante, os meteoritos
condriticos carbonaceos (ver secdo 5.2.5) também séo reliquias preciosas
da Nebulosa Solar Primitiva.

5.2.2 Asterodides

Nenhum asterdide pode ser visto ordinariamente da Terra a olho nu. Por
isso, a primeira vista, esta secao pode parecer inapropriada. No entan-
to, mais adiante, teremos que falar de seus fragmentos que produzem
efeitos observaveis a olho nu, tais como a poeira zodiacal, as crateras
que resultam de seus violentos impactos e os meteoritos que podem
ser coletados e analisados em laboratério. Por essa razdo aqui falaremos
brevemente sobre eles.

Asterdides sdo fragmentos rochosos que orbitam ao redor do Sol, na eclipti-
ca, num largo anel entre Marte e Jupiter chamado Cinturdo dos Asterdides.
Um asteréide grande tem tipicamente algumas centenas de km. Ha ainda
varias dezenas de asterdides chamados Troianos que descrevem a mesma
Orbita de Jupiter, porém formam dois grupos, um 60° na frente, outro 60°
atras desse planeta. H4 também asterodides transviados com érbitas excén-
tricas que cruzam a érbita de Marte, da Terra e de Vénus. Esses, em geral,
tém dezenas de km. Os que cruzam a 6rbita da Terra suscitam preocupagao,
pois podem colidir com o nosso Planeta.

O Cinturao dos Asterdides nao € inteiramente preenchido, mas apresenta la-
cunas chamadas falhas de Kirkwood. Elas correspondem a érbitas instaveis
porque o periodo orbital do asterdide dividido pelo periodo orbital de Jupiter
é uma razao entre dois numeros inteiros. Nesse caso a acdo gravitacional
de Jupiter se torna ressonante, ou seja, se repete nas mesmas condicdes
possibilitando a amplificacdo dos efeitos. Um fragmento produzido numa
colisdo, que eventualmente ocupe esse tipo de 6rbita, rapidamente sera
expelido dela. Essa pode ser a origem dos asteréides que cruzam a érbita da
Terra. Os asteréides da parte interna do Cinturdo tendem a ser ferrosos; os
da periferia tendem a ser ricos em carbono, apresentando uma composicao
quimica compativel com os meteoritos condriticos carbonaceos (secao
5.2.5); e os das regides intermediarias tendem a ser rochosos.
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Figura 5.8. Sao
representados varios
meteoros (tracos grossos)
de uma chuva. O ponto
de convergéncia de seus
prolongamentos é o
radiante. O radiante tem
movimento diurno

Por um tempo se acreditou na idéia do astronomo amador alemao Heinrich
Wilhelm Olbers (1758-1840) que, no lugar dos asterdides um planeta teria
explodido. Mas hoje sabemos que essa idéia é fisicamente impossivel. Aste-
roides devem ser planetesimais (secdo 6.2.2), isto é, agregacdes da Nebulosa
Solar Primitiva que ndo conseguiram participar da formagao de um planeta,
talvez pela proximidade de um grande planeta como Jupiter.

5.2.3 Meteoros. Chuvas de meteoros

Adesignacdo popular de meteoro é estrela cadente (Figura 1.3). Apesar do nome,
a estrela cadente ndo envolve nenhuma estrela. Esse nome tradicional se justifica
apenas porque se pensava que uma estrela estava mudando de lugar.

O meteoro consiste naquele tragco luminoso efémero que ocasionalmente pode-
mos ver a olho nu no céu, longe da iluminagao artificial das cidades. Resulta da
penetracao de um fragmento césmico em alta velocidade (entre 40 mil e 200 mil
km/h) na atmosfera da Terra. O tamanho tipico do fragmento é o de um gréo
de areia. Sendo a velocidade muito alta, a atmosfera da Terra exerce um intenso
atrito no fragmento que se aquece, se inflama e produz o fenémeno luminoso.
Cada dia caem na Terra cerca de 100 toneladas de fragmentos cosmicos.

Sublinhamos que meteoro designa o traco luminoso, ndo o fragmento que o
produz. Por isso expressdes como: “Queda do meteoro”, “Catar o meteoro”
etc, ndo tém sentido.

Nem todos os fragmentos cosmicos sao pequenos e, portanto, inofensivos. Al-
guns podem ser bem grandes, mas, felizmente, eles constituem uma minoria.
Quando caem produzem fendmenos luminosos mais espetaculares denomina-
dos bolas de fogo. As vezes o fendmeno é acompanhado de explosao no ar
ou no solo e, entdo, é chamado bdlido. Outra vez pode ser acompanhado
de violento impacto no chdo sequido de formacéo de cratera.

Ocasionalmente os riscos luminosos ocorrem com maior freqiéncia e, se
tragarmos o seu prolongamento no céu, todos parecerao convergir para um
Unico ponto no céu (Figura 5.8). Esse ponto é chamado radiante.
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O radiante costuma receber um nome associado a constelagdo em que
ocorre. Por exemplo, Perseidas (Perseu), Oriénidas (Orion), Tauridas (Touro),
Lebdnidas (Ledo) etc.
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Os meteoros que tém um radiante comum constituem uma chuva de me-
teoros. A chuva ocorre quando a Terra, orbitando ao redor do Sol, cruza
a orbita de algum cometa de curto periodo (Figura 5.9). Essa 6rbita, pela
qual o cometa passou inUmeras vezes, contém fragmentos deixados pelo
cometa. Os meteoros sdo produzidos pela penetracao desses fragmentos
na atmosfera da Terra, e o radiante resulta de um efeito de perspectiva. A
chuva tende a se repetir anualmente na mesma época.

Abaixo incluimos uma lista das chuvas de meteoros mais importantes visiveis
de nossas latitudes.

Chuva de meteoros Periodo Atividade maxima
Liridas* 16 2 25 de abril 2| de abril
1 Aquaridas* (Halley) 19 de abril a 28 de maio 05 de maio
4 Aquaridas Austral 12 de julho a 19 de agosto 27 de julho

Ori6nidas (Halley) 02 de outubro a 07 de novembro 21| de outubro
Leonidas* (Temple-Tuttle)

Papidas-Vélidas

14 22| de novembro |7 de novembro

0l a I5 de dezembro 07 de dezembro

07 a |7 de dezembro

Geminidas |13 de dezembro

Tabela das principais chuvas de meteoros visiveis do nosso hemisfério. As datas
podem variar lentamente com os anos. O asterisco indica chuvas visivels s6 depois
da meia-noite. O cometa associado é indicado entre-parénteses. Uma lista das
chuvas pode ser encontrada em http://www.imo.net/calendar/calO1.html

Os meteoros que ocorrem isoladamente, sem associagdo com uma chuva,
sdo chamados esporadicos e pertenceram a chuvas que ja se dispersaram.
Podemos entdo concluir que a maioria dos meteoros é produzida por frag-
mentos de cometas. Mas meteoros podem também ser produzidos por
fragmentos de asterdides.

A probabilidade de ocorréncia de meteoros esporadicos é maior na direcao
para a qual a Terra se move (Figura 5.70). Em seu movimento orbital a Terra
se desloca a quase 30 km/s numa direcdo da esfera celeste na ecliptica que
fica 90° a oeste do Sol. Nessa direcdo a probabilidade de colisao com objetos
cdsmicos é maior e a velocidade relativa também é maior. Pela Figura 5.10
podemos constatar que, para um observador na Terra, essa direcao alcanca
as maiores alturas no céu quando a hora local é 06:00 h.
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Figura 5.9 (fora de escala). A
Terra e um cometa orbitam
ao redor do Sol. Do cometa
desprendem-se fragmentos
quando ele se aproxima do
Sol. Enxames de fragmentos
podem ficar vagando nas
proximidades da érbita
percorrida pelo cometa. A
Figura mostra o instante em
que a Terra cruza um desses
enxames
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Figura 5.10 (fora de escala).
O plano do papel representa
o plano da ecliptica visto do
hemisfério celeste norte.
Mostra-se a Terra em dois
pontos de sua érbita. As setas
apontam para o apex do
movimento anual da Terra.
No local onde esté indicada a
seta a hora local é 06:00 h

Figura 5.11 (fora de escala).
A ecliptica, plano da érbita
da Terra ao redor do Sol, fica
mais elevada no céu para um
observador do hemisfério sul
as 06:00 h, no equinécio de
outono

Considerando ainda que o plano da ecliptica concentra maior quantidade
de fragmentos, a probabilidade de ocorréncia de meteoros esporadicos as
06:00 h no hemisfério sul sera ainda maior perto do equindcio de outono,
quando a ecliptica fica mais elevada no céu (Figura 5.117).

Equindcio de outono

Solsticio : {':? I Solsticio
de inverno ‘g - .- de verdo
Equindcio da primavera

5.2.4 Poeira zodiacal

Muitos fragmentos césmicos do tamanho de um grao de areia ou maiores,
permanecem orbitando perto da ecliptica formando uma nuvem chamada
poeira zodiacal. Sendo maiores do que os graos de poeira vistos na cauda
cometaria, nao sao expulsos como estes pela pressao de radiacao. Ao orbita-
rem ao redor do Sol, esses fragmentos espiralam e se aproximam do Sol.

O espiralamento é devido ao efeito Poynting-Robertson. Tudo se passa como
se 0 meio interplanetério fosse viscoso para os graos de poeira zodiacal. Ri-
gorosamente ndo é isso que acontece, pois 0 meio interplanetario é bastante
rarefeito. Mas o grdo que orbita “enxerga” o Sol, ndo na direcdo em que ele
realmente se encontra, mas numa direcdo levemente diferente. Trata-se da
aberracao da luz que pode ser explicada por meio de uma analogia simples.
Suponhamos que estamos parados e que uma chuva cai verticalmente. Se,
no entanto, nos deslocarmos com um certa velocidade, teremos a impressao
de que a chuva passou a cair contra nés, como se ela viesse de uma diregao
a nossa frente. Mesmo que mudemos a direcdo do movimento, a impressao
sempre serd de que a chuva cai contra nos (Figura 5.12).
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Para o fragmento que orbita, a radiacdo solar aparenta incidir no sentido oposto
ao de seu movimento. A pressdo de radiacao atua, portanto, sobre ele como
uma forca resistiva ou viscosa. Conseqlientemente o fragmento perde energia
e é forcado a caminhar numa 6rbita menor. Dois destinos finais sao possiveis, a
depender do material constituinte: ou o fragmento espirala até cair no Sol, ou antes
disso, devido ao aquecimento, sofre vaporizagdo e é destruido. A escala de tempo
para o espiralamento até o Sol é da ordem de dezenas de milhares de anos, um
tempo bem menor do que a idade do Sistema Solar. Por isso, para que a poeira
zodiacal subsista é preciso que novos fragmentos substituam os que desaparecem.
A poeira zodiacal deve ser continuamente realimentada por novos fragmentos
produzidos tanto por cometas quanto por colisdes entre asterdides.

Cada grao de poeira zodiacal espalha luz, e o efeito coletivo pode ser obser-
vado na forma da luz zodiacal. Consiste esta luz num brilho difuso que pode
ser observado em locais de céu muito limpo, em datas apropriadas, perto
do Sol, quando este se encontra pouco abaixo do horizonte. As condi¢des
favoraveis para a observacdo ocorrem quando a ecliptica (ou o zodiaco) se
apruma mais verticalmente no horizonte leste antes do amanhecer, ou no
horizonte oeste logo apds o por-do-Sol. As ocasides preferenciais no nosso
hemisfério sdo logo depois do anoitecer perto do equinécio da primavera
ou antes do amanhecer perto do equindcio de outono.

5.2.5 Meteoritos

Quando um fragmento césmico que atinge a Terra é suficientemente grande,
ele pode sobreviver a travessia pela atmosfera e chegar ao solo. O tamanho
original deve superar cerca de 10 cm. Meteorito designa o objeto césmico
que chega ao solo, qualquer que seja o seu tamanho. Alguns meteoritos
sdo enormes, tém varios metros e podem pesar varias toneladas.

Na Antiglidade a origem celeste foi corretamente atribuida a estranhas
massas de ferro encontradas no solo. A estranheza consistia na auséncia do
mesmo material nas adjacéncias, ou na pureza do ferro, ou na enormidade
de pecas monoliticas. A Pedra Negra no santuario de Caaba na mesquita de
Meca, seria um meteorito que assumiu um carater sagrado.

Mas o naturalista suico Konrad von Gesner (1516-65), sem saber que se
tratava de fésseis animais ou instrumentos pré-histéricos, defendeu que
certos objetos recolhidos por ele haviam caido do céu. No inicio do século
XVIII, quando a origem terrestre desses objetos foi estabelecida, a idéia de
pedras caidas do céu caiu em descrédito geral.
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Figura 5.12. No lado
esquerdo o observador
parado vé a chuva cair
verticalmente. No lado
direito ele corre paraa
direita. Devido a relatividade
do movimento, a velocidade
da queda da chuva vista por
ele adquire uma componente
horizontal no sentido oposto
ao de seu movimento. Em
suma, a chuva parece cair
contra ele
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Em 1794 o fisico alemao Ernst Friedrich Chladni (1756-1827) voltou a de-
fender a origem césmica dos meteoritos. Mas s com as pesquisas feitas
pelo fisico francés Jean-Baptiste Biot (1774-1862) sobre um meteorito que
caiu em Aigle, na Normandia, em 26 de abril de 1803, a origem césmica
dos meteoritos voltou a ser aceita pelos cientistas.

Ha cerca de 3 mil meteoritos catalogados, mas o seu nimero cresce rapida-
mente. Nos Ultimos anos buscas produtivas tém sido feitas em depressoes
da Antartida para onde os meteoritos sdo arrastados e onde podem ser
facilmente reconhecidos. Antes que as missdes espaciais trouxessem rochas
lunares em 1969, a excecao dos raios cdsmicos (nucleos atdbmicos de alta
energia) coletados em grandes elevagdes, os meteoritos eram a Unica matéria
extraterrestre que podia ser coletada no solo e analisada em laboratério.

Meteoritos coletados depois que a sua queda foi vista, sdo chamados me-
teoritos de queda. Aqueles que sdo encontrados sem que a queda tenha
sido vista, sdo chamados meteoritos achados. Na colecao atual 1/3 é do
primeiro tipo e 2/3, do segundo.

Quanto a composi¢ao quimica os meteoritos podem ser ferrosos (Fe e Ni),
rochosos ou rochoso-ferrosos (mistos). Os rochosos (especialmente os
condriticos ordinarios) constituem maioria absoluta entre os meteoritos de
queda, e os ferrosos entre os meteoritos achados. Isso tem uma explicagao.
O material rochoso produz espetaculo pirotécnico mais espetacular e maior
abrasao durante a queda, e sofre mais a acdo da intempérie, ao contréario
do material ferroso. O Bendegd, o mais famoso meteorito brasileiro, foi
achado em 1784 no interior da Bahia. E ferroso, tem 5,4 toneladas, e esta
exposto no Museu Nacional do Rio de Janeiro.

Apresentamos abaixo uma divisdo esquematica dos diferentes tipos de
meteoritos:

Acondriticos
Rochosos o
Ordinérios

Meteoritos Rochoso-ferrosos Condriticos
Carbonaceos

Ferrosos

O que distingue um meteorito rochoso condritico, de outro acondritico, é a incrus-
tracdo de cédndrulos no primeiro. Condrulos sao esferas milimétricas de rocha
fundida a alta temperatura. Por sua vez os meteoritos acondriticos sao formados
de matéria ignea e se parecem com rochas lunares ou basaltos terrestres. Podem
ter aspecto de brechas, i. é, fragmentos irregulares e pontudos cimentados por
compressao durante violento impacto ocorrido na superficie do corpo progeni-
tor. Fonte de acondriticos sdo a Lua, Marte e o asteréide Vesta.

Nos meteoritos condriticos carbonaceos, cdndrulos mais claros estdo incrus-
trados numa matriz bem escura formada de graos finos de silicatos hidratados
condensados a baixas temperaturas (200 K). A cor escura se deve a substan-
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cias organicas com alto teor de carbono. Portanto a matriz e os condrulos se
formaram separadamente a temperaturas diferentes e depois se juntaram.
Depois que se formou, a matriz nunca mais foi aquecida a mais que 200 K. Se
0 gas que formou o Sol se condensasse a essa temperatura, teria a composicao
guimica dessa matriz. Por isso 0s meteoritos condriticos carbonaceos sao pre-
ciosas reliquias da Nebulosa Solar Primitiva e podem se originar dos asteréides
carbonéaceos que se encontram na periferia do Cinturdo de Asteréides.

Os meteoritos condriticos ordinarios ndo tém os minerais hidratados, nem a
matéria organica volatil. Sua matriz corresponde a minerais de alta tempera-
tura, é mais dura e mais clara. Sofrem fusao parcial. Eles parecem descender
dos asterdides que cruzam a o6rbita da Terra.

Todos os tipos de meteorito, exceto os condriticos, descendem de corpos que
sofreram diferenciacdo, ou seja, aquecimento, fusdo e segregacao gravita-
cional que separa o nucleo, o manto e a crosta com diferentes composicoes
quimicas. Isso requer que 0s corpos progenitores sejam suficientemente
grandes, ficando entdo definitivamente excluidos os cometas. Esses mete-
oritos devem ser fragmentos de grandes asterdides. Podemos correlacionar
ndcleo, manto e crosta com meteoritos ferrosos, rochoso-ferrosos e acon-
driticos respectivamente. Os asterdides da parte interna do Cinturdo, mais
proximos do Sol, sdo em geral ferrosos, e os da parte intermediaria séo em
geral silicatosos. Dos primeiros devem se originar os meteoritos ferrosos e
dos ultimos os rochoso-ferrosos e acondriticos. Assim, ndo hd uma contra-
partida para condriticos ordinarios no Cinturao dos Asterdides.

N&o é tarefa trivial distinguir um meteorito, de uma amostra terrestre comum.
Em geral o meteorito tem uma crosta preta fundida. A superficie apresenta
marcas como se tivessem sido impressas por dedos. Contém minerais metalicos
gue o tornam magnético. A agulha de um ima deve responder a presenca de
um verdadeiro meteorito. Com ajuda de um esmeril pode-se verificar num canto
se a superficie apresenta brilho metalico ou contém pintas metalicas. Meteoritos
rochosos tém o interior com granulagdo muito variada e a cor assume 0s varios
tons de cinza. Mas ha seixos rolados, fragmentos de artefatos espaciais que
caem, escorias de fundicdo, concrecdes de éxido de ferro etc com aparéncia
de meteorito. Em meteoritos verdadeiros o ferro ndo se apresenta como gotas
fundidas, nem é poroso. O melhor em caso de duvida é consultar um especia-
lista. De qualquer forma nunca se deve fazer testes mecanicos ou térmicos que
possam inutilizar a amostra para a pesquisa cientifica.

5.2.6 Crateras de colisoes

O impacto de objetos cosmicos no solo é sempre impressionante. A ener-
gia envolvida é proporcional a massa do objeto que cai e o quadrado da
velocidade de impacto. Essa velocidade é tao grande que uma gigantesca
guantidade de energia, muito mais concentrada do que numa massa equi-
valente de explosivo quimico, é forcada a se dissipar subitamente. Tudo se
passa como se um projétil fosse langado num liquido.
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Figura 5.13. A Cratera do
Meteoro no Arizona com
1,2 km de diametro e 200
m de profundidade resultou
de um impacto césmico

ha 25 mil anos (Chaisson
and McMillan, Astronomy,
Prentice Hall, 1998, 119)

Figura 5.14. Probabilidade
de impacto césmico em
funcdo do tamanho do
objeto. Fonte: Jakosky,

B.: The Search for Lite on
Other Planets, Cambridge
University Press, 25 (1998)

Marcas de colisdo com objetos cdsmicos estdo presentes na superficie sélida
da Lua, da Terra (Figura 5.13) e demais planetas, satélites e asteroides.
Dissemos que a contagem das crateras na Lua revelou uma fase de intenso
bombardeamento que sé terminou ha 3,9 bilhdes de anos. Depois disso as
colisdes continuaram ocorrendo até hoje, mas com freqtiéncia bem menor.
E que o espaco interplanetario abrigava muitos corpos de diversos tama-
nhos descrevendo as mais variadas orbitas. Esses corpos eram fragmentos
residuais do recém-formado Sistema Solar. Uns colidiram com planetas
e satélites, formaram
crateras e foram des-
truidos. Outros tiveram
suas orbitas desviadas
e acabaram expulsos
do Sistema Solar.

A analise das crateras revela que, felizmente, o nUmero atual de fragmentos cés-
micos decresce conforme o tamanho deles aumenta. Por isso a probabilidade de
colisao da Terra com um objeto maior é pequena, todavia nao é nula. A colisao
anunciada dos fragmentos do cometa Shoemaker-Levy9 com Jupiter, ocorrida
em julho de 1994, atesta que a probabilidade de colisdo de um planeta com
um cometa ndo é nula. Cerca de duas dezenas de fragmentos desse cometa
resultaram do efeito de maré, quando ele se aproximou bastante de JUpiter em
1992. A medida que as observacoes se intensificam, cada vez mais tém sido
descobertos asteréides com cerca de 1 km que passam a apenas a centenas
de milhares de km da Terra. Mas, se ndo podemos estar totalmente seguros
de que tal colisdo jamais venha a ocorrer, a probabilidade de sua ocorréncia é
suficientemente pequena para que continuemos nos preocupando mais com
0s perigos mais iminentes do dia-a-dia (Figura 5.14).

' ' ' ' ' ' Um asterdéide ou um
cometa com cerca de
10 km certamente co-
lidiu com a Terra ha
65 milhdes de anos,
em cujo episodio se
costuma inserir a extin-
cdo dos dinossauros. A
cratera produzida teria
uma centena de km.
L0 . . . . Uma colisao dessas
10m 100m lkm 10km  proporcbes deve ocor-
Diametro do asterdide . .

rer estimativamente a
cada 100 milhdes de anos (Figura 5. 14)). Além dos efeitos catastréficos locais
(formacao de cratera, destruicdo da vegetagao circundante por incéndio e
onda de choque, fuséo e solidificacdo do material do solo, chuva acida etc),
teriam ocorrido efeitos globais, tais como, propagacao de tsunamis destrui-

10°

10°*

10°

Intervalo de tempo entre impactos (anos)
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dores pelos oceanos, prolongada obstrucao a chegada dos raios solares ao
solo por uma nuvem densa de poeira envolvendo todo o globo etc.

A queda de um objeto quilométrico tem probabilidade de uma ocorréncia a
cada 300 mil anos (Figura 5.74). No interior do Maranhao, a cratera da Serra
da Cangalha produzida por um impacto césmico, tem 12 km de diametro.
A probabilidade de queda de um meteorito com centenas de metros é de
uma ocorréncia a cada 10 mil anos. Na zona sul do Municipio de S&o Paulo,
em Vargem Grande, sub-distrito de Parelheiros, ha uma cratera de possivel
origem césmica com 3,6 km de diametro.

5.3 Fenomenos externos ao Sistema Solar
5.3.1 Estrelas

Os astros que vemos em maior quantidade a olho nu numa noite sdo as
estrelas. Segundo Aristoteles, a Terra e tudo o que se encontra abaixo da
orbita da Lua, se compunha dos quatro elementos: terra, dgua, ar e fogo.
Al os objetos eram imperfeitos e pereciveis, e 0 movimento natural era reti-
lineo, orientado para o centro da Terra. Acima da érbita da Lua, o Universo
era perfeito e, por isso mesmo, imutavel. Os objetos ndo eram constituidos
dos quatro elementos, mas de uma quintesséncia incorruptivel ou éter. Os
movimentos eram circulares.

Essa visao dicotomica do Universo prevaleceu durante muitos séculos. As pri-
meiras refutacdes foram apresentadas por Galileu Galilei (1564-1642) depois de
observar, através de uma luneta, imperfeicoes celestes tais como os acidentes na
superficie da Lua e as manchas solares. Outras evidéncias observacionais foram
surgindo que derrubaram de vez essa dicotomia. Hoje sabemos que em todo o
Universo observado os corpos sdo constituidos dos mesmos elementos quimicos
encontrados aqui na Terra, e obedecem as mesmas leis fisicas que regem
os fendmenos investigados em nossos laboratérios. Faz parte do método
cientifico a adocao do Principio da Uniformidade da Natureza segundo
o qual as leis fisicas estabelecidas aqui na Terra tém validade em todos os
lugares do Universo. O primeiro grande triunfo da ciéncia moderna ocorreu
quando Newton demonstrou que as leis da mecanica eram as mesmas tanto
no céu quanto na terra.

Aplicando as leis fisicas no estudo das estrelas, os astrénomos desenvolve-
ram a disciplina chamada Estrutura e Evolucao Estelar. Assim chegamos ao
conhecimento de que as estrelas ndo sdo eternas, mas um dia se formaram,
atravessam diversas fases evolutivas e um dia deixardo de brilhar. Esse co-
nhecimento se deveu, antes de tudo, a observacdo de estrelas num niimero
muito maior do que o acessivel a olho nu. Enquanto a olho nu s6 enxer-
gamos estrelas mais proximas ou mais brilhantes da nossa prépria Galaxia,
os telescopios nos permitem observar até estrelas de outras galaxias. Além
disso, foi preciso também analisar a composicao da luz dos astros. Isso foi
feito através da espectroscopia, a base experimental da Astrofisica.
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5.3.1.1 Diagrama H-R

J& dissemos que a cor das estrelas indica a temperatura na superficie. Mas
a analise do espectro de absorc¢ao possibilitou determinar essa temperatura
com muito maior precisao.

Mesmo através de uma comparacao visual, os espectros de absorcdo das
estrelas podem ser classificados em um numero relativamente pequeno de
tipos espectrais. Por outro lado, a analise tedrica permitiu associar uma tem-
peratura de superficie a cada tipo espectral. Assim, uma vez que uma estrela
é classificada pelo seu tipo espectral, sua temperatura de superficie ja esta
determinada. Os principais tipos espectrais sdo denominados O, B, A, F, G, K,
M. Eles correspondem a temperaturas que decrescem de 30 mil Ka 3 mil K.

Além da temperatura da superficie, é muito importante conhecer a lumino-
sidade da estrela. A luminosidade, como dissemos, é a poténcia irradiada. A
luminosidade do Sol é equivalente a 4 setilhdes de lampadas de 100 Watts.
Mas a observacao nos fornece apenas o brilho. Para determinarmos a lumino-
sidade a partir do brilho, precisamos conhecer também a distdncia da estrela,
pois sabemos que o brilho decresce no inverso do quadrado da distancia.

O método basico para determinarmos a distancia de uma estrela é a paralaxe
anual (secdo 2.2.2). Mas esse método sé é praticavel a umas poucas estrelas
que estdo mais perto. Para distancias maiores os astrbnomos precisam recorrer
a outros métodos, mas sempre o novo método depende das distancias deter-
minadas pelo método anterior. Isto significa que a determinacdo das maiores
distancias astrondmicas depende da precisdo com que determinamos antes o
raio da Terra, a UA, a distancia das estrelas por paralaxe anual etc.

Um dos métodos mais importantes explora a seguinte propriedade empirica des-
coberta por Henrietta Swan Leawitt (1868-1921), do Observatorio de Harvard,
nas estrelas chamadas cefeidas. Esse nome é devido a estrela protétipo, & da
constelacdo de Cefeu. Cefeidas podem ser do Tipo | ou Il, mas ndo entraremos
nesses detalhes. Elas sao estrelas supergigantes (Figura 5.15) amarelas que
variam de brilho com periodicidade que varia de 1 a 45 dias. A causa da
variacdo de brilho é a pulsacao da estrela que, ao pulsar, varia de tamanho
e de temperatura. Foi constatado que o periodo de pulsacdo mantém uma
relacdo com a luminosidade dessas estrelas. Assim, conhecendo o brilho e o
periodo de pulsacdo de uma cefeida, podemos determinar a sua distancia.
Sendo estrelas intrinsecamente luminosas, 0 método pode ser aplicado até
para galaxias vizinhas cujas distancias podem, entao, ser conhecidas.

Uma vez determinada a distancia da estrela por um ou mais métodos, o brilho
observado podera ser convertido em luminosidade, de modo que teremos, ao
final, duas informacdes da estrela: temperatura de superficie e luminosidade.

Nos catdlogos a luminosidade é simbolizada por algarismos romanos. |
denota as supergigantes, |l as gigantes brilhantes, |l as gigantes nor-
mais, IV as subgigantes e V as estrelas da Sequliéncia Principal e as anas
(Figura 5.15). Uma combinacédo da letra indicativa do tipo espectral, com
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o algarismo romano indicativo da luminosidade, denota a posicao de uma
estrela no Diagrama H-R sobre o qual falaremos em seguida.

Tendo uma amostra de estrelas cuja temperatura de superficie e luminosidade
sejam conhecidas, podemos construir o seu Diagrama H-R (Figura 5.15).
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A temperatura de superficie das estrelas se confina entre 3 mil e 40 mil K,
e a luminosidade entre 100 milionésimos e 100 mil vezes a luminosidade
do Sol. Notar na Figura 5.75 que o Sol ocupa uma posicao mediana. A es-
trela a do Centauro que faz parte de um sistema triplo, é uma das que se
encontram mais perto da Terra. Trata-se de uma estrela muito semelhante
ao nosso Sol, portanto ocupa a mesma posi¢cao no Diagrama H-R.

E importante notar que as estrelas nao se distribuem aleatoriamente sobre
todas as partes do Diagrama, mas somente em certas regides. A grande
maioria faz parte da SeqUéncia Principal. Outros agrupamentos menores
sao formados pelas estrelas gigantes, supergigantes e anas brancas.

Se considerarmos apenas as 20 estrelas mais brilhantes, excluindo o Sol, 10
pertencem a Sequéncia Principal, 7 sdo gigantes e 3 supergigantes. Nenhuma
é ana branca. Metade tem temperatura de superficie > 10 mil K. Dessas
20 estrelas, a mais distante se encontra a 1.400 AL. Como veremos, essa
distancia é praticamente a espessura do disco da nossa Galaxia.

O fato de, numa amostra tomada ao acaso, encontrarmos uma maioria
de estrelas da Sequéncia Principal, indica que essas estrelas estdo na etapa
mais longa de suas vidas.

O estudo da estrutura e evolugao estelar basicamente consiste em explicar
o Diagrama H-R com base em leis fisicas. Calculos sdo feitos levando em
conta, ao mesmo tempo, o equilibrio hidrostatico, a geracdo de energia
nuclear, o transporte de energia do interior a superficie. Uma composicdo
quimica inicial deve ser estipulada. A equacao de estado (que relaciona a
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Figura 5.15. Diagrama

H-R. A sigla H-R denota os
sobrenomes do dinamarqués
Ejnar Hertzsprung (1873-
1967) e do americano Henry
Norris Russell (1877-1957)
que, independentemente,
construiram esse Diagrama
nas primeiras décadas do
século XX. Fugindo do
usual, a temperatura no eixo
horizontal cresce da direita
para a esquerda
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pressao com a densidade e a temperatura), a opacidade e a taxa de geracao
de energia nuclear devem ser especificadas de acordo com a composicao,
a temperatura e a densidade. Ao reproduzirem a temperatura de superficie
e a luminosidade observadas, os calculos nos informam o raio, a massa, a
idade e a estrutura interna da estrela.

5.3.1.2 Formacao estelar

O espaco entre as estrelas ndo é vazio, mas contém nuvens de gas e poei-
ra. Na nossa Galaxia a matéria interestelar compde 2% da matéria visivel,
ou seja, 4 bilhdes de séis. Em alguns locais essas nuvens sao mais densas.
Sao as nuvens moleculares nas quais a formacdo de moléculas detecta-
das pela radioastronomia é propiciada pela maior densidade dos gases e
pela presenca da poeira. Seus graos promovem a formacado de moléculas
em suas superficies e protegem o interior das nuvens, da acao ionizante e
dissociativa da radiagao ultravioleta de estrelas proximas.

As nuvens moleculares se conectam umas as outras formando complexos com
cerca de 150 AL contendo gas e poeira equivalente a milhdes de séis. Conhece-
mos cerca de mil nuvens moleculares na nossa Galaxia. Uma delas, ao sul das Trés
Marias, no meio da espada de Orion, tem ao centro a Nebulosa de Orion que
pode ser vista a olho nu. Essa nebulosa é visivel porque abriga estrelas quentes
recém-formadas, em torno das quais se acendem as nebulosas de emissao
(Regioes Hll). Ao redor da Nebulosa de Orion ha nuvens moleculares que
podem ser detectadas em ondas de radio ou no infravermelho.

Numa nuvem molecular atuam duas forcas contrérias. A gravidade que
tende a comprimi-la, e a forga originaria da pressdo do gas que tende a
expandi-la. Se as duas forcas se contrabalancam em cada ponto, a nuvem
estard em equilibrio. Mas esse é um equilibrio precario. Em algum ponto da
nuvem esse equilibrio pode ser rompido, dando lugar a uma condensacao
fortuita. Isso pode ser deflagrado pela compressdo causada pela brusca
ignicdo de uma estrela quente nas proximidades, por uma onda de choque
gerada pela explosdo de uma supernova etc. Uma contracdo abrangendo
cerca de 10 AL, envolvendo gas e poeira equivalente a milhares de massas
solares, pode evoluir na forma de um colapso gravitacional irrefredvel. £
que a condensacao intensifica localmente a gravidade. Mas quanto mais a
gravidade se intensifica, mais matéria é atraida num processo galopante.

Todavia, da contracdo de uma nuvem molecular ndo resulta uma Unica es-
trela com milhares de massas solares. Num estagio da contracdo, a nuvem
se subdivide em milhares de fragmentos, cada um com massa ndo muito
diferente da massa solar. Cada fragmento vai depois continuar se contraindo
até formar uma estrela ou, se a rotacdo for muito rapida, um sistema binario
ou multiplo. A proporcdo é 1/3 de estrelas solitarias para 2/3 de sistemas
bindrios ou multiplos. O resultado é a formacao de milhares de estrelas que
inicialmente fazem parte de um aglomerado de estrelas. Apo6s bilhdes de
anos essa aglomeracao pode se desfazer. Assim, estrelas de aglomerados tém
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a_mesma composicdo quimica, a mesma idade e a mesma distancia a Terra.
Esta Ultima propriedade é importante, pois, o brilho se torna diretamente
proporcional a luminosidade.

Um fragmento individual se contrai rapidamente no inicio. A energia da queda
gravitacional se converte em calor e a parte central se agquece. Mas sendo a
densidade ainda baixa, o calor é rapidamente irradiado para o exterior, de
modo que o fragmento se contrai sem que a pressdo interna possa crescer
e se opor a contracdo. A radiagdo emitida nesse estagio é principalmente a
infravermelha pois, para os padroes estelares a temperatura ainda é baixa. A
temperatura do proto-Sol era de 3 mil K, a luminosidade mil vezes maior que
a atual e o raio, 100 vezes. O fragmento que assim irradia é chamado proto-
estrela. Ainda nao é estrela porque a energia irradiada tem origem gravitacio-
nal, ndo provém de reacdes nucleares. Com o passar do tempo, a densidade
aumenta e, com ela, a opacidade. A radiagao ja ndo pode escapar livremente
como antes. A temperatura e a pressao no interior da protoestrela comecam
a aumentar. A contracdo diminui o ritmo gradativamente até cessar.

Quando a temperatura central atinge cerca de 10 milhdes K, as reacoes de
fusdo do H em He comecam. Termina entdo a fase protoestelar, pois uma
nova estrela acaba de nascer. Mas, para que isso possa acontecer, a massa
deve ser maior que 8 centésimos da massa do Sol, ou maior que 80 vezes
a massa de Jupiter. Abaixo desse limite é impossivel a temperatura central
chegar a 10 milhdes K e deflagrar as reacdes nucleares. Varios objetos fo-
ram descobertos recentemente com massa maior do que a de um planeta
gigante como Jupiter, porém menor que esse limite. Esses objetos irradiam
principalmente radiacdo infravermelha de origem gravitacional, e estdo
fadados a se resfriarem cada vez mais. Eles sdo chamados ands marrons.
Nao sdo planetas, nem chegam a ser estrelas.

Na nossa Galédxia se formam atualmente cerca de 10 novas estrelas por
ano. Isso consome matéria interestelar. Mas ao mesmo tempo, estrelas em
fases mais avancadas de sua evolucdo (gigantes, supergigantes, nebulosas
planetarias e supernovas) devolvem matéria ao meio interestelar. Por causa
desta reciclagem o meio interestelar acaba ficando com teor cada vez mais
elevado de elementos mais pesados do que o hidrogénio e o hélio, pois a
evolucao das estrelas ao longo do tempo implica na producao desses ele-
mentos através da fusdo nuclear. A matéria prima das primeiras estrelas era
praticamente s6 hidrogénio e hélio; a das novas geracoes é cada vez mais
enriquecida de elementos pesados.

5.3.1.3 Sequéncia Principal

Assim que uma estrela nasce, ela ja ingressa na Sequiéncia Principal. O raio
do Sol media, entdo, 1 milhdo km, sua luminosidade era 1/3 da atual e sua
temperatura, 4500 K. Durante a permanéncia na Sequéncia Principal, ocorrem
na regido central das estrelas as reacdes nucleares de fusdo de 4 nicleos de H
em um nucleo de He. Uma protoestrela precisava se contrair para irradiar. Isso
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nao é mais necessario na Sequéncia Principal. A estrela irradia sem que seu
tamanho mude apreciavelmente, todavia a sua composicdo quimica muda.

A massa das estrelas varia de 1/10 a cerca de 100 massas solares. O limite
inferior ja foi explicado ha pouco. O limite superior é imposto pela luminosi-
dade cuja pressao de radiagao simplesmente desintegraria a estrela.

Na Sequéncia Principal as estrelas de maior massa tém luminosidade e tempe-
ratura mais elevadas (ramo superior da Figura 5.15). As de menor massa tém
menor luminosidade e temperatura (ramo inferior da Figura 5.15). Embora as de
maior massa tenham mais combustivel para queimar, a taxa de queima é mais
elevada para dar conta das maiores luminosidades. Isso abrevia a permanéncia
dessas estrelas na Seqléncia Principal que pode ser de apneas 10 milhdes de
anos. Ja uma estrela de pequena massa pode permanecer 10 bilhdes de anos,
um periodo de tempo que ja se compara a idade do Universo.

O tempo de permanéncia do Sol na Sequéncia Principal é 10 bilhdes de
anos, dos quais ele j& cumpriu cerca da metade.

5.3.1.4 O Sol apos a Sequéncia Principal

Quando o hidrogénio acaba na regido central, as reacdes nucleares cessam
al. Essa regido fica inerte, se resfria e comeca a se contrair. Mas a contra-
¢do é acompanhada de um reaquecimento, gragas ao qual, numa concha
concéntrica imediatamente externa, comeca a fusdo do H em He numa
taxa crescente. Em pouco tempo a producao de energia af se torna maior
que na SeqUéncia Principal. Para dar vazao a essa energia, a estrela reage
se estufando. Torna-se uma gigante vermelha. No Sol o raio triplicara e a
temperatura de superficie caird para 4 mil K. Mantendo depois essa tem-
peratura de superficie, a luminosidade aumentard até umas 10 mil vezes
e o raio ficard 100 vezes maior que o atual. O Sol engolird Mercuirio em
sua Orbita. Um exemplo de gigante é a estrela Aldebara da constelacdo do
Touro. Ela fica quase no meio da reta que une Betelgeuse, a mais brilhante
do quadrilatero de Orion, com as Pléiades.

Nesse interim, a regido central que continua se contraindo, acaba atingindo
temperatura suficiente para fundir trés ntcleos de He em um de C. Quando
as reacoes voltam a ocorrer na parte central, a estrela esboca no Diagrama
H-R um retorno a SeqUéncia Principal: a temperatura da superficie volta
a aumentar para 5 mil K e o Sol encolhera para 10 vezes o seu tamanho
atual. Ocorrerd a queima simultanea do He na regido central e do H numa
concha contigua. Mas logo depois tera acabado o He na parte central. No
Sol a contragao ja nao elevara a temperatura na regido central o suficiente
para deflagrar a queima do novo combustivel nuclear, o C. Mas ocorrerd a
queima de He naquela concha que queimou o H, enquanto que uma outra
concha mais externa passara a queimar o H. Neste ponto a luminosidade
serd enorme. O Sol sera uma supergigante vermelha que engolird a Terra e
alcangara o Cinturao dos Asteroides. Exemplos de supergigantes sao Antares,
a cabeca do Escorpio, e Betelgeuse em Orion.
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Por causa da grande luminosidade e da fraca gravidade na superficie de uma
supergigante tdo estufada, a camada externa sera arrancada e lancada para
o meio interestelar a milhares de km/s formando uma nebulosa planetaria.
Essa camada se expande por cerca de 100 mil anos tendo no interior um
objeto rico de C, com metade da massa do Sol e apenas o tamanho da
Terra. A densidade é da ordem de 1 ton/cc e a temperatura, 300 milhdes K.
Esse pequeno objeto sera depois uma ana branca. Sem fontes internas de
energia, ela irradiara o calor interno que, com o tempo, se esgotara. Entao
a ana branca se apagara e serd uma ana preta invisivel.

Esse é o destino final previsto para o nosso Sol. A estrela Sirius B, uma com-
panheira de Sirius, € uma ana branca. Por ndo contarem com nenhuma fonte
interna de energia, as anas brancas representam um estagio terminal da evo-
lucdo estelar. A matéria nelas estd tdo comprimida que j& ndo se comporta
como aquela com a qual lidamos habitualmente. Ela é chamada gas dege-
nerado de elétrons. Por causa da exprema compressao, os elétrons ficam tdo
proximos uns dos outros que ja nao pertencem a atomos individuais, mas ao
objeto todo. Um exemplo do comportamento estranho é que, com o aumento
da massa, o raio da ana branca diminui! Quando a massa atinge 1,4 massas
solares, o raio se anula. Portanto uma ana branca nunca pode ter mais do que
1,4 massas solares. Esse é o limite de Chandrasekhar previsto teoricamente
pelo astrofisico paquistanés Subrahmanyan Chandrasekhar (1910-1995).

Desde a saida da SeqUuiéncia Principal até se tornar uma ana branca o Sol tera gasto
apenas alguns centésimos do tempo que permaneceu na Seqléncia Principal.

Quando estrela tem 8 massas solares, ou mais, a evolucao apos a Sequéncia
Principal toma outros rumos que descreveremos na préxima secdo quando
falarmos das supernovas do Tipo II.

5.3.1.5 Novas e supernovas

As novas e supernovas, conhecidas desde a Antiglidade, sdo fenémenos
estelares, isto é, associados a estrelas. A distincdo entre nova e supernova é
relativamente recente. No passado se designava genericamente nova toda estrela
cujo brilho variava consideravelmente e de forma abrupta. A olho nu parecia
gue uma nova estrela tinha surgido onde antes nada havia, dai o nome. Na
verdade, uma estrela j& pré-existia, apenas ndo era percebida a olho nu.

Ha referéncias a nova do Escorpido de 134 aC que, segundo alguns autores,
teria motivado Hiparco (Il aC), o maior astrdnomo observacional da Anti-
guidade, a elaborar o seu catdlogo de estrelas. Mas as novas que causaram
maior impacto foram as de 1054, 1572 e 1604. A primeira, na constelacdo
do Touro, foi registrada nas crénicas chinesas e japonesas. A segunda, ob-
servada por Tycho Brahe em Cassiopéia, serviu como argumento para refutar
a imutabilidade do céu. A Ultima foi observada por Kepler no Serpentério.
Todas essas trés novas sao classificadas hoje como supernovas.

Numa nova o brilho aumenta subitamente dezenas de milhares de vezes
dentro de algumas horas até alguns dias. Depois o brilho decresce, porém,
mais lentamente em meses ou anos. Sao conhecidas algumas centenas de
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novas da nossa Galaxia e outro tanto de galédxias vizinhas. Num mesmo
ano se observa em média varias dezenas de novas na nossa Galaxia.

Numa supernova o brilho também aumenta subitamente, mas por um
fator até um milhdo de vezes maior que nas novas. No auge o brilho
rivaliza com o brilho de toda a galaxia em que ela ocorre. A escala de
tempo do decaimento do brilho é semelhante ao das novas. Numa
mesma galaxia ocorre em média uma supernova a intervalos de alguns
séculos. Portanto é um fendmeno raro. Mas, com telescopios, elas podem
ser observadas também em outras galaxias. Um exemplo é a supernova
SN1987A observada em 1987 na Grande Nuvem de Magalhaes.

As novas ocorrem em sistemas bindrios em que uma estrela é ana branca
e a outra, uma estrela da Sequéncia Principal ou gigante. Estando mui-
to préximas, o forte campo gravitacional da ana branca pode arrancar
matéria da estrela companheira. Por causa do movimento orbital, a ma-
téria nao cai diretamente sobre a ana, mas espirala antes num disco de
acrescao onde a matéria em queda se aquece e irradia radiagao visivel
e ultravioleta. O subito aumento de brilho é devido a reacdes de fusdo
do H na superficie da ana. O surto de brilho pode se repetir varias vezes
para a mesma nova, 0 que nNdo acontece com as supernovas cujo surto
de brilho é acompanhado da destruicdo definitiva da estrela.

Supernovas podem ser de dois tipos: Tipo I e Tipo Il. A semelhanca das
novas, as supernovas do Tipo | ocorrem também em sistemas binarios
em que uma das estrelas é uma ana branca. Se ao receber matéria da
companheira, a massa da ana ultrapassar o limite de Chandrasekhar, ela
nao suportarad o proprio peso e colapsara catastroficamente. Haverd um
agquecimento violento da ana e tera inicio a queima nuclear do carbono,
mas de forma explosiva. A estrela toda explode.

A supernova do Tipo Il é a explosdo final de uma estrela solitaria de
grande massa. Tendo mais que 8 massas solares, depois de abandonar
a Sequéncia Principal uma estrela pode promover na regido central e
nas conchas concéntricas, a sucessiva fusdo de elementos cada vez mais
pesados. Quando um combustivel nuclear se esgota na regiao central,
esta se contrai e se aquece a ponto de deflagrar a queima nuclear do
produto da reacao anterior. Ao mesmo tempo, na concha contigua es-
tara queimando o combustivel da reagdo anterior. A estrela terd varias
conchas concéntricas, cada qual queimando o produto da reacao da
concha externa vizinha, formando uma estrutura como a de uma cebola
gueimando diferentes elementos.

Quando o produto da queima é o Fe, j ndo é mais possivel continuar pro-
duzindo energia por fusao, j& que a fusdo do Fe consome energia em vez de
produzi-la. S6 entdo a regido central contendo Fe ficara inerte, envolvida por
conchas sucessivas contendo, de dentro para fora, Si, Mg, Ne, O, C, Hee H
(Figura 5.16). Aregido central entdo se contrairad e a temperatura central
podera chegar a 10 bilhdes K. Tao elevada temperatura estad associada
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a um intenso campo de radiacao tao energética, capaz de desintegrar o
nucleo do Fe em prétons e néutrons. Num meio tdo denso, os elétrons
combinardo com os prétons formando néutrons e emitindo neutrinos.
Neutrino € uma particula elementar sem carga elétrica, com massa infima,
que viaja a velocidade proxima a da luz. Ela atravessa a matéria ordinaria
com extrema facilidade, por exemplo, atravessa a Terra de um lado a outro.
Por isso a sua deteccdo é dificil, mas mesmo assim tem sido realizada. Com
a emissao dos neutrinos a regiao central da estrela, agora composta s6 de
néutrons, se resfria rapidamente e a pressao diminui. Em consequiéncia,
em apenas alguns segundos, o nucleo colapsa sob a prépria gravidade. A
pressao dos néutrons fard oposicao a contracao gravitacional, de modo que
a regido central encontrara uma nova configuracdo de equilibrio. Teremos
entdo uma estrela de néutrons, uma outra modalidade de estagio terminal
de uma estrela, com densidade de 100 milhdes de toneladas/cc (densidade
do nucleo atémico) e raio de apenas dezenas de quilémetros!

H inerte

A matéria externa a regiao central perde sustentacdo repentinamente e cai
com alta velocidade sobre o nucleo que reage como um sélido incompres-
sivel. Na colisdo é gerada uma intensa onda de choque que, ao se propagar
para fora, ejetara violentamente para o meio interstelar tudo o que encon-
trar pela frente. Neste breve lapso de tempo ocorrem reagdes nucleares de
captura de néutrons que produzem elementos mais pesados do que o ferro,
tais como cobre, chumbo, ouro e uranio. Nesse episédio o meio interestelar
é enriquecido de elementos pesados.

Portanto as supernovas do tipo Il resultam do colapso do nucleo de uma
estrela solitaria cuja massa inicial estava compreendida entre 8 e 20 massas
solares. A supernova SN1987A era desse tipo, assim como a supernova de
1054, cuja detonagao formou a Nebulosa do Caranguejo (nome dado p-or
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Figura 5.17. Corte
perpendicular ao disco da
Galéaxia. O disco tem 100

mil AL de diametro e mil
AL de espessura.O bojo é
uma concentragio esférica
de estrelas com 20 mil
AL de diametro. O halo é
uma componente esférica
que envolve praticamente
toda a Galaxia e contém
aglomerados globulares
de estrelas. Sobre eles
falaremos mais adiante

causa da forma) que até hoje se expande a milhares de km/s. No centro dessa
nebulosa se detectou um pulsar, uma fonte que irradia pulsos de ondas de
radio com periodicidade da ordem de 1 segundo. Um pulsar pode emitir
também pulsos de raios X e de luz visivel. O pulsar é a prépria estrela de néu-
trons com um intenso campo magnético girando muito depressa. A rotacao
veloz e o intenso campo magnético sdo resultantes do colapso. A bailarina
rodopia mais depressa quando encolhe os seus bragos. Isso é conhecido
como conservacdo de momento angular e ocorre também no colapso de
uma estrela. Quanto ao campo magnético, o seu fluxo se conserva num
fluido condutor de eletricidade tal como a matéria do interior estelar. Assim
o fluxo magnético se concentra quando a matéria se comprime. Nos pélos
magnéticos do pulsar os elétrons acelerados irradiam. Quando o pulsar gira,
um desses polos pode ficar momentanea e periodicamente voltado para a
Terra. Portanto o pulso é como o facho periédico de um farol que gira.

5.3.2 Galaxias

5.3.2.1 A Via Lactea

O Sol é uma estrela que faz parte de um gigantesco sistema estelar, a Gala-
xia ou Via Lactea. Numa das primeiras utilizacdes astrondmicas da luneta,
Galileu constatou que a Via Lactea continha uma mirfade de estrelas. Em
1785 William Herschel (1738-1822), depois de fazer a contagem de estrelas
em diferentes direcdes do céu, concluiu que a Via Lactea era um sistema
de estrelas ndo esférico, mas com forma de disco. De fato, a Via Lactea
tem um disco que concentra a maior parte do gas, da poeira interestelar e
das estrelas. O Sol se encontra nesse disco (Figura 1.5). Mas o disco ndo é
totalmente preenchido. Nele se estendem os bracos espirais que emanam
do centro. Estando dentro da Via Lactea, vemos esse disco projetado na
esfera celeste na forma de uma faixa.

Além do disco, a Via Lactea tem outras componentes morfoldgicas que
mostramos na Figura 5.17.

Aglomerado
globular

Halo

Sol

Disco
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5.3.2.1.1 Halo

Aglomerados de estrelas

Nossa Galéxia abriga varios aglomerados de estrelas. Neles as estrelas ndo ape-
nas estdo espacialmente préximas, mas compartilham da mesma composicao
guimica da nuvem que as formou, da mesma idade e da mesma distancia a
Terra. Ha dois tipos de aglomerados: (i) abertos ou galaticos; (ii) globulares.

(i) Aglomerados abertos

Estes aglomerados tém as seguintes caracteristicas: ocorrem no disco galatico;
tém poucas estrelas (10 a 100) fracamente ligadas entre si pela gravidade, muito
luminosas e quentes (pertencem ao ramo superior da Sequiéncia Principal). Por
terem se formado mais recentemente, sua composicdo quimica envolve teor
mais elevado de elementos pesados. Por estarem no disco onde se concentra
0 gas e a poeira interestelar, esses aglomerados estdo numa regiao da Galaxia
em que a formacao estelar continua ocorrendo. As estrelas que compdem esses
aglomerados sdo chamados de Populacéo I. Exemplos: Pléiades e Hiades.

(iij) Aglomerados globulares

Os aglomerados globulares, como o nome diz, tém forma esférica. Eles se
localizam no halo galatico (Figura 5.17). Cada um contém milhdes de estrelas
fortemente ligadas gravitacionalmente. Um exemplo é o do Centauro, visivel a
olho nu como uma pequena nebulosidade. Fica no vértice norte de um tridangulo
equildtero tendo a e f do Centauro num vértice e o Cruzeiro do Sul no outro. Os
aglomerados sao velhos, tém quase a idade da Galaxia. Suas estrelas tém teor mais
baixo de elementos pesados. As estrelas do ramo superior da Sequiéncia Principal
ja evoluiram, de modo que esse ramo ja desapareceu no Diagrama H-R. Restam
as estrelas do ramo inferior da SeqUéncia Principal, gigantes e supergigantes.
As estrelas desses aglomerados sao chamadas de Populagédo /1.

No halo estdo os aglomerados globulares. O halo ndo tem gas nem poeira,
por isso |& a formacao estelar ja cessou ha muito tempo. Usando cefeidas, o
americano Harlow Shapley (1885-1972) determinou as distancias dos aglo-
merados globulares. Considerando que eles faziam parte da nossa Galaxia,
mas notando que elas nao se distribuiam igualmente em todas as direcoes,
concluiu que o Sol ndo ocupava o centro da Via Lactea (Figura 5.72). Em 1918
publicou um trabalho estimando o tamanho da Via Lactea. Sua estimativa
estava correta, mas causou surpresa porque entao se fazia a idéia errénea
de que o Universo era bem menor.

5.3.2.1.2 Disco

As estrelas do disco participam do movimento coletivo de rotacao em torno
do centro galatico. J& os aglomerados globulares do halo orbitam independen-
temente nas mais diversas direcoes, a maioria cruzando o disco galatico.

Varios aspectos morfoldgicos e dindmicos da Via Lactea podem ser visuali-
zados através da observacao de uma galaxia considerada gémea da nossa,
Andrémeda (Figura 5.18). Ela se encontra a 2,3 milhdes AL. Mas ha meios de
estudar as propriedades da Via Lactea mesmo estando dentro dela. Na luz vi-

138



FENOMENOS OBserVAVEIS A OLHO Nu

Figura 5.18. Galéxia vizinha
de Andrémeda.
Crédito: Robert Gender

2Se um corpo orbita
circularmente um outro corpo de
massa M, entio M = vr’/G onde v
¢é a velocidade orbital e na
distancia radial.

sivel podemos observar
0 movimento proéprio
das estrelas vizinhas, a
extincao da luz estelar
pela poeira interestelar,
a distribuicao de regi-
oes HIl e de aglomera-
dos abertos. Com on-
das de radio podemos
observar a distribuicao
de pulsares e de restos
de supernovas. Com a radiacdo de 21 cm do hidrogénio atémico podemos
diagnosticar a estrutura e a rotacdo do disco galatico.

O Sol orbita o centro galatico a 220 km/s, mas o disco ndo gira como um
corpo rigido exceto bem perto do centro. Considerando a velocidade orbital
do Sol na Galaxia, podemos concluir que a massa da Via Lactea contida no
interior da drbita do Sol*® é equivalente a 100 bilhdes de sois ou cerca de
100 bilhoes de estrelas. O numero total de estrelas na Galaxia é estimati-
vamente 200 bilhdes. Mas, para grande surpresa, a velocidade nos bordos
da Galaxia ndo decresce como era de se esperar se toda a matéria consis-
tisse na matéria visivel na forma de estrelas e nuvens. Isso é tomado como
evidéncia da existéncia de matéria escura, invisivel, que corresponderia ao
dobro da matéria visivel.

Aqui é oportuno falarmos de um outro movimento do Sol, o movimento
para o dapex. Os textos se referem a ele como o deslocamento do Sol a cerca
de 20 km/s na direcao de um ponto da constelacao de Hércules. Esse pon-
to é o apex. Esse movimento pode ser estudado através da observacao do
movimento préprio das estrelas vizinhas. A rotacao galatica do Sol e dessas
estrelas é praticamente comum. Mas, se o Sol se desloca individualmente
para um apex, esse movimento que também é nosso transparecera no
movimento aparente das estrelas vizinhas. As estrelas do hemisfério cen-
trado no apex parecerao se aproximar de nds, enquanto que as estrelas do
hemisfério oposto parecerao estar se afastando a uma velocidade comum.
Certamente as outras estrelas tém também seus movimentos peculiares,
mas o movimento do Sol para o dpex é obtido como uma média estatistica
avaliada sobre um grande nimero de estrelas.

Os bracos espirais nao sao estruturas permanentes do disco, mas sdo
causados por ondas de compressdo que estdo se propagando. Onde elas
passam, comprimem temporariamente a matéria. Portanto a matéria do
braco ndo é sempre a mesma. A estrutura espiral gira como um todo, po-
rém mais lentamente do que a matéria do disco. A compressao promove a
formacdo de novas estrelas e explica, em parte, os objetos de Populacéo |
encontrados nos bracos espirais.
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5.3.2.1.3 Centro

As observacoes na luz visivel na direcdo do plano galatico sao prejudicadas
por causa da extincdo da luz pela poeira interestelar. As ondas de radio
e a radiacdo infravermelha sdo menos suscetiveis a essa extincdo. O estudo
do centro da galaxia é feito através dessas radiacdes. O centro galatico se
projeta na esfera celeste na direcdo da constelacdo do Sagitério. A declinacdo
é -30°, portanto a observacdo é favorecida no nosso hemisfério.

Recentemente os astrénomos chegaram a conclusdo de que o centro da
Galaxia abriga um buraco negro supermassivo. Uma massa equivalente a
2,6 milhdes de sbis se concentra numa regido do tamanho apenas do Sis-
tema Solar. Isso ndo é privilégio da Galaxia, mas tende a se confirmar como
uma propriedade geral de todas as galaxias.

O conceito rigoroso de buraco negro é fornecido pela Teoria Geral da Rela-
tividade proposta por Albert Einstein (1879-1955) em 1919. Mas uma idéia
qualitativa pode ser formada com base no conceito newtoniano da gravidade.
Todos sabemos que na superficie de um corpo esférico com massa M e raio
R, a velocidade de escape ¢ a raiz quadrada de 2GM/R. No caso da Terra a
velocidade de escape é 11 km/s. Imaginemos agora uma maquina colossal
que seja capaz de comprimir toda a Terra a um volume menor. Tendo em vista
que M ndo muda, mas s6 R, a velocidade de escape aumentara. Ela atingira
a velocidade da luz quando R for reduzido a cerca de 1 cm. Ora, nada pode
viajar com velocidade superior a da luz. Assim nem mesmo fétons poderdo
escapar. A Terra assim comprimida serd um buraco negro porque nenhum
observador externo podera receber luz dela ou qualquer outro sinal.

Buracos negros se formam no estagio terminal da evolugdo de estrelas muito
massivas. Se apos a explosdo de uma supernova do Tipo Il a massa da regido
central exceder cerca de 3 massas solares, nem mesmo os néutrons serdo capazes
de assegurar o equilibrio. Nada mais existe que possa se opor a gravidade. O
nucleo da estrela colapsara indefinidamente até se reduzir a um ponto.

Buracos negros podem se formar também a partir de uma estrela de néu-
trons que faca parte de um sistema binario. Com a acrescdo de matéria da
estrela companheira, a estrela de néutrons pode ultrapassar 3 massas solares
e colapsar num buraco negro. A confirmacdo dos buracos negros, objetos
que antes nao passavam de mera especulacao tedrica, foi feita em sistemas
binarios que irradiam raios X. Nesses sistemas eles continuam invisiveis, mas
sua presenca pode ser inferida pela atracdo gravitacional que exercem na
estrela companheira, esta sim, observavel.

A Galéxia deve ter se formado ha mais de 10 bilhdes de anos pela fusdo de
varios sistemas menores. Gas e poeira formaram primeiro um sistema esfé-
rico no qual surgiu uma primeira geracao de estrelas que hoje se encontra
nos aglomerados globulares. A rotacdo entdo era lenta. Depois a nuvem de
gas e poeira se contraiu. A rotacao aumentou e deu origem ao disco onde
a formacao de estrelas continua até hoje.
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5.3.2.2 Outras galaxias

Foi longa a caminhada até chegarmos ao conhecimento da estrutura da
Galaxia e do Universo. Quando os telescépios eram menos potentes, todos
os objetos de aparéncia nebular eram genericamente denominados nebu-
losas, mas entre eles se misturavam tanto objetos da nossa propria Galaxia,
guanto objetos externos.

Nebulosas pertencentes a Galaxia eram varios tipos de nuvens interestelares,
por exemplo, nebulosas de emissao (regides Hll e nebulosas planetarias),
nuvens escuras de poeira (Saco de Carvao no Cruzeiro do Sul), nebulosas
de reflexao (nuvens de poeira que refletem a luz estelar, como nas Pléiades)
e restos de supernova (Nebulosa do Caranguejo na constelacdo do Touro).
Com telescédpios pequenos, aglomerados estelares pertencentes a nossa
Galaxia também pareciam nebulosas.

Muitos outros objetos classificados também como nebulosas eram, no
entanto, outras galaxias. A de Andrébmeda, com aparéncia nebular a olho
nu, por muito tempo foi chamada Nebulosa de Andrémeda. Ela pode ser
vista no comeco da noite no fim do ano, bem ao norte, a nordeste do qua-
drildtero de Pégaso. As Nuvens de Magalhaes sao duas galaxias-satélite da
nossa que até hoje continuam sendo chamadas Nuvens.

Uma importante caracteristica espectral das galaxias é que a sua luz é pra-
ticamente a soma da luz de suas estrelas, portanto seu espectro também
apresenta linhas de absorcao. Por isso, o espectro de galéxias nao difere
muito do de um aglomerado globular. Ja as nebulosas de emissao, como o
nome diz, apresentam espectro de emissao.

Depois de estudar a distribuicdo dos aglomerados globulares na nossa Ga-
l&xia, o americano Harlow Shapley (1885-1972) defendeu equivocadamente
com alguns astrénomos que as nebulosas espirais, hoje sabidas como ga-
laxias externas a nossa, seriam como os aglomerados globulares: sistemas
estelares menores do que a Via Lactea e satélites dela.

Em 1917, usando estrelas novas, o americano Heber Doust Curtis (1872-
1942) tinha determinado, com base no brilho de supernovas, a distancia
de varias nebulosas espirais e anunciou que elas estavam muito longe para
fazerem parte da Via Lactea. Mas a conclusao de Curtis nao teve aceitagao
geral. Curtis e Shapley foram entdo convidados a participar de um debate
em 1920 na Academia Nacional de Ciéncias em Washington quando nin-
guém convenceu ninguém.

Com o novo telescopio de 2,5 m do Observatoério de Monte Wilson, na Ca-
liférnia, em 1924 Edwin Powell Hubble (1889-1953) conseguiu discriminar
estrelas em algumas nebulosas espirais, dentre as quais Andromeda. Usando
o método das cefeidas demonstrou definitivamente que elas estavam fora
da Galaxia e que se tratava de outras galaxias semelhantes a nossa, mas
independentes da nossa.

141



ASTRONOMIA

5.3.2.3 Aglomeracao hierarquica

Nossa Galaxia faz parte de um sistema com cerca de 20 membros chamado
Grupo Local. Desse Grupo fazem parte Andrémeda e as Nuvens de Ma-
galhdes. Estas ultimas se encontram a apenas 200 mil AL. O Grupo Local
tem um raio da ordem de 3 milhdes AL e consiste num aglomerado de
galaxias. Ou seja, as galaxias tendem a se aglomerar. O outro aglomerado
mais préoximo € o da Virgem a uns 50 milhoes AL.

Os aglomerados, por sua vez, tendem a se juntar formando os superaglo-
merados de galdxias com centenas de milhdes AL. O Superaglomerado
Local tem o Grupo Local, o Aglomerado da Virgem e o Aglomerado da Ursa
Maior. Seu centro esta mais préximo do Aglomerado da Virgem. Em escala
ainda maior, todavia inferior a 1 bilhao AL, a distribuicao das galaxias forma
filamentos, paredes e vazios, como que numa esponja.

5.3.2.4 Classificacao

As galaxias normais sao classificadas morfologicamente (Figura 5.19) em
espirais (exemplos: Via Lactea, Andrémeda), irregulares (exemplos: Nuvens
de Magalhaes) e elipticas (exemplo: Virgo A ou M87). Cada uma dessas
classes admite subdivisoes.

Smau'Magellamc Cloud . -~

g

Large: -V
Magellanic
Cloud.

Ha a classe de galaxias consideradas anormais porque sao muito mais lu-
minosas, nao na luz visivel, mas em infravermelho e ondas de radio. Séo
as galaxias ativas. Em geral elas se encontram mais longe, a radiagao
dominante ndo vem das estrelas, mas de um nucleo ativo com dimensdes
tao reduzidas quanto as do Sistema Solar. As que emitem ondas de radio
(radiogalaxias) tém um par de l6bulos com milhdes AL perpendiculares ao
plano equatorial de uma galaxia eliptica. Filamentos que consistem em jatos
relativisticos conectam o nucleo ativo com os l6bulos.

Quasares sao poderosas fontes de ondas de radio associadas a objetos
de aparéncia estelar (pontual) na luz visivel. Sdo considerados da mes-
ma natureza dos nucleos ativos de galaxias, mas num estagio evolutivo
anterior. Encontram-se a varios bilhdes AL. Quasares e nucleos ativos
abrigam um buraco negro supermassivo cuja massa corresponde a alguns
bilhdes de sbis. A acrescao de matéria num buraco negro explica as suas
incriveis luminosidades.
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Figura 5.19. A galaxia a
esquerda, M8| é espiral.

A seguinte, M84 ¢é eliptica.
As duas da direita saos

as Nuvens de Magalhaes,
galaxias irregulares (Chaisson
and McMillan, Astronomy,
Prentice Hall, 1998,
421,423,425)
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Figura 5.20. A acrecio
gravitacional de matéria num
buraco negro ¢ a fonte de
energia de galaxias ativas

e de quasares. (Chaisson
and McMillan, Astronomy,
Prentice Hall, 1998, 459)
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Sugestoes de atividades praticas:

* Manusear o SkyMap num microcomputador para obter o mapa celeste
e efemérides de cometas, satélites artificiais etc

e Consultar um “site” sobre chuvas de meteoros
e Observar um satélite artificial

¢ QObservar um cometa se possivel

¢ Observar meteoros a olho nu

¢ Tentar observar a luz zodiacal

e Ver o funcionamento de um espectroscépio
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Observar estrelas de magnitude, tipo espectral e classe de luminosidade
conhecidos

Observar a Nebulosa de Orion e o Saco de Carvao a olho nu

Observar ao telescopio aglomerados globulares (p. ex., w do Centauro)
e abertos (p. ex., Pléiades)

Observar a Nebulosa do Caranguejo ao telescopio

Observar as Nuvens de Magalhaes a olho nu

Tentar observar a Nebulosa de Andromeda ao telescépio

Observar a Via Lactea a olho nu e identificar a regido observada
Ver videos e diapositivos de fenémenos astrondmicos visiveis a olho nu

Visitar museus que tenham colecdo de meteoritos
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SIMPLIFICANDD A LUNETA COM LENTE DE OCULOS

Jodo Batista Garcia Canalle (canalle@uerj.br)
Adelino Carlos Ferreira de Souza (carlinho@uerj.br)
Instituto de Fisica - UERJ

A principal ferramenta de trabalho do astrobnomo é o telescédpio. O ma-
nuseio do mesmo é sempre motivo de enorme curiosidade por parte de
alunos do ensino fundamental ou médio e até mesmo dos respectivos
professores. Visando propiciar o acesso destes a uma luneta de facil
construcdo, com materiais alternativos, de facil localizacdo no comércio,
de baixo custo, resistente ao manuseio de alunos, simplificamos a mon-
tagem de uma luneta construida com lente de 6culos, de 1 ou 2 graus
positivos, e monodculo de fotografia, publicado por Canalle (1994). Esta
luneta, a qual permite ver as crateras lunares, apresentava como maior
dificuldade de construcdo o tripé e a determinacdo do local de formacéo
da imagem. Neste trabalho estas duas dificuldades foram solucionadas,
pois substituimos o tripé de madeira por uma simples garrafa PET e o
mondculo de fotografia (ocular) foi encaixado dentro de uma bucha de
reducdo curta a qual pode deslizar dentro de um tubo de PVC até que
a imagem se forme na extremidade deste tubo. Deste maneira, a mon-
tagem inicial que ja era simples ficou ainda mais simples, mais barata e
mais confortavel para o uso.

l. Introducao.

A construcao da luneta descrita por Canalle (1994) esta sendo muito Util
para muitos professores, alunos e demais interessados em astronomia em
geral, pois ela é de simples construcdo, usa materiais acessiveis no comércio
de quase qualquer cidade do pais, é resistente ao manuseio e permite ver,
em condi¢des adequadas, as crateras lunares.

Neste trabalho vamos apresentar uma simplificacdo no encaixe da ocular e
uma grande simplificagdo na construcao do tripé. Este é fundamental para o
uso da luneta, por isso é imprescindivel que ele também seja construido.

2. As lentes da luneta e seus encaixes

Os materiais criticos para a construcdo de uma luneta sao as lentes, as quais
sao dificeis de se encontrar e de precos elevados, por isso vamos continuar
usando lente de 6culos no lugar da lente objetiva e um mondculo de foto-
grafia no lugar da ocular.

A distancia focal (f ) da lente é dada, em metros, pela seguinte equagao
f = 1/(grau da lente). Assim, se vocé quiser lente de 1T m de distancia focal,
compre a lente de 1 grau, se quiser lente de 0,5 m de distancia focal, compre
uma lente de 2 graus, ou seja, a distancia focal (em metros) é o inverso do
“grau”, o qual tem que ser positivo e a lente incolor.
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No artigo de Canalle (1994) foi descrita a montagem de uma luneta na qual
se usou uma lente de 1 grau, portanto, a distancia focal era de 1 metro.
Neste artigo vamos estar descrevendo a montagem da mesma luneta mas
usando uma lente de dois graus, ou seja, lente com 0,5 m de distancia focal.
O diametro original da lente é de 65 mm, mas é s6 pedir para o vendedor
reduzir o diametro para 50 mm. Como é lente para luneta, ela deve ser
incolor e de grau positivo.

Quando for comprar a lente, leve junto uma luva simples branca de tubo de
esgoto (conexao de PVC) de 50 mm. Veja o item A da figura 5.20. Solicite
ao vendedor para ele reduzir o diametro da lente para 50 mm, para que ela
se encaixe livremente dentro da luva.

A segunda lente da luneta é chamada de ocular, atras da qual se forma a
imagem. Vamos usar a lente contida nos monoculos de fotografias. Peca
de letra J na Figura 5.20.

Compre uma bucha de redugao curta marrom de 40 x 32 mm (conexdo de
PVC). Depois de revestidas as paredes internas do monéculo com cartolina
preta e retirada a sua “alca”, é sé encaixar o monoculo dentro da bucha de
reducdo. Peca de letra | I’ da figura 5.20. A abertura retangular do moné-
culo deve ser introduzida na bucha marrom, no mesmo sentido que seria
colocado um cano d’'agua, de 1", dentro da bucha. A frente retangular do
mondculo se encaixa perfeitamente dentro da bucha (veja a Figura 5.20,
apesar de fora de escala). Para preencher os espacos laterais entre o moné-
culo e a bucha, use durepoxi ou massa de modelar ou simplesmente papel
amassado, para que o mondculo fique preso e ndo passe luz pelas laterais
do monodculo. A foto 7 do anexo mostra a esquerda a bucha de reducgao,
no meio o0 mondculo e a direita 0 mondculo encaixado na bucha.

Com a lente de 6culos no lugar da lente objetiva e a lente do monéculo no
lugar da lente ocular, estdo improvisadas as partes mais dificeis de serem
conseguidas da luneta, agora é sé questao de encaixa-las nas extremidades
de dois tubos que corram um dentro do outro.

3. A montagem da luneta.
Lista de materiais necessarios para a construcao da luneta:

UAN- b
LeTrA Q DEescricAo be MATERIAL
TIDADE

A | luva simples branca de esgoto de 2” ( = 50 mm)
B | lente incolor de 6culos de 2 graus positivos
@ | disco de cartolina preta (ou papel camurca preto) de 50 mm de diametro,
com furo interno de 20 mm de diametro
DE | tubo branco de esgoto com diametro de 2” ( = 50 mm) e com 30 cm de
comprimento
FG | tubo branco de esgoto com diametro de | 1/2” ( = 40 mm) e com 30 cm

de comprimento

H | tubo branco de esgoto de com diametro | 1/2” ( = 40 mm) e com 10 cm
de comprimento
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UAN- 5
LeTrA DescricAo b MATERIAL
TIDADE

r | bucha de reducao curta marrom de 40 x 32 mm
J 7 mondculos de fotografia (ou visor de fotografia)
L | plug branco de esgoto de 2” ( = 50 mm)
| lata de tinta spray preto fosco ou cartolina preta
|

rolo de esparadrapo de aproximadamente |12 mm de largura por 4,5 de
comprimento

| caixa pequena de durepoxi ou similar

Pinte as paredes internas dos tubos DE, FG e H com tinta spray preto fos-
co ou forre-os internamente com cartolina preta. Antes de pinta-las (ou
revesti-las) coloque um anel de esparadrapo na extremidade E da parede
interna do tubo DE e outro anel de esparadrapo na extremidade externa
F do tubo GF (veja a figura 5.20).

Depois de completada esta pintura retire os dois anéis de esparadrapo acima
mencionados, pois eles estarao sujos de tinta. No lugar do anel que estava
na extremidade interna E, coloque tantos anéis sobrepostos de esparadrapo
quantos forem necessarios para que o tubo GF possa passar pela extremidade
E do tubo DE e deslizar dentro deste sem muito esforco.

No lugar do anel de esparadrapo que estava na extremidade externa F,
coloque tantos anéis de esparadrapos quantos forem necessarios para que
o tubo GF possa deslizar dentro do tubo ED sem precisar esforco, mas
sem escorregar sozinho se os tubos ficarem na vertical. Obviamente sera
preciso fazer a extremidade G, do tubo GF, entrar pela extremidade D,
do tubo ED e sair pela extremidade E, e, entdo, verificar se eles deslizam
suavemente sem muito esforco.

SeqUéncia de montagem: coloque o tubo FG dentro do tubo ED, confor-
me descrito no paragrafo anterior. Coloque estes tubos na vertical, com
a extremidade D para cima. Sobre esta extremidade (D) coloque o disco
de cartolina preta (C ). A finalidade deste disco é diminuir a aberracao
cromatica; este é o nome dado a dispersdo da luz branca (separacdo de
todas as cores) apds ela passar pela lente. Sem este disco (C) nem a Lua é
visivel. Continuando a sequéncia de montagem: sobre o disco C coloque
a lente (limpe-a bem) com o lado convexo (veja letra B na Figura 5.20)
para cima e, entdo, encaixe a luva A, conforme indicado na figura 5.20.
E importante que o corte da extremidade D do tubo tenha sido feito
perpendicularmente ao eixo do tubo DE.

O monéculo J ja estd encaixado na bucha marrom | I', e em Canalle
(1994) era s6 encaixar a bucha na luva H e esta, por sua vez, encaixar na
extremidade G do tubo GF. A simplificacdo que estamos introduzindo é
justamente neste ponto. Ou seja, ao invés de usarmos a luva H usaremos
um pedaco de 10 cm de comprimento do préprio tubo branco de 40 mm
de diametro. Vamos inclusive chama-lo de H também e a localizacao dele
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é exatamente a mesma da luva H. Mas como este pedaco de tubo tem o
mesmo didmetro do tubo GF e 0 mesmo didmetro da bucha marrom II,
temos que serrar a parede deste pedaco de tubo ao longo do seu com-
primento. Fazendo isso devemos inserir a bucha marrom dentro do cano
H e também devemos sobrepor cerca de 2 cm deste mesmo cano H na
extremidade G do cano GF (veja Figura 5.21).

Como a imagem se forma a uns 4 ou 5 cm atras da lente ocular, a qual
ficava exatamente como mostra a Figura 5.20 no trabalho de Canalle
(1994), isto trazia um certo desconforto ao observador, pois a tendéncia
natural das pessoas é encostar o olho na ocular. Na montagem descrita
no presente trabalho ha um espaco de aproximadamente 4 cm entre a
lente da ocular e a extremidade esquerda do tubo H (Figura 5.217), de
modo que o observador poderd encostar o olho (ou sobrancelha) na
extremidade esquerda do tubo H, pois |a estara se formando a imagem.
Veja a foto 2 do anexo.

Aimagem é invertida, afinal esta é uma luneta astronémica e em astronomia,
cabeca para baixo ou para cima é s6é uma questao de referencial.

A aproximacao (ou aumento) que esta luneta proporciona é igual a
razdo entre a distancia focal da objetiva pela distancia focal da ocu-
lar, portanto: 50 cm / 4 cm = 12,5. Para duplicar este aumento e sé
encaixar mais um mondculo dentro daquele que estd preso na bucha
marrom. Nao se esqueca de revestir as paredes internas deste moné-
culo com a cartolina preta. Este revestimento e a pintura dos tubos DE
e FG é para evitar a reflexdo da luz dentro da luneta. Agora a imagem
estara se formando a uns 2 cm da lente da ocular, por isso, neste caso,
aumente a sobreposicdo (em cerca de mais 2 cm) do cano H sobre a
extremidade G do cano GF, para que a imagem continue se formando
rente a extremidade esquerda do cano H.

Como a bucha marrom e a extremidade F do cano GF possuem o mesmo
diametro, o cano H fica aberto ao longo do seu comprimento. Recomen-
damos fechar esta abertura forrando-o com cartolina preta.

A peca L da figura 5.20 é um plug branco de esgoto de 5 cm e sua fun-
cao é proteger a lente quando a luneta estiver fora de uso. Obviamente
esta peca é opcional.

Como vocé rapidamente percebe ao usar a luneta, seu braco fica cansado
ao segurar a luneta e a imagem treme muito. Se apoiar o braco em algo
facilita a observacdo, mas o ideal é ter um tripé. Canalle (1994) apre-
sentou uma sugestao de tripé muito trabalhosa, por isso desenvolvemos
um tripé extremamente simples e que usa basicamente uma garrafa PET
de 2,5 litros e dois suportes de fixacao de trilhos de cortinas, conforme
descrevemos na secao seguinte.

149



ASTRONOMIA

a\
B
=

- N J
Y h'd
Mondculo de Bucha Sol?ri:—
fotografia Marrom posigao
O tripé

O corpo da luneta sera apoiado num tubo com as mesmas caracteristicas
do tubo externo dela, mas com 10 cm de comprimento, com um corte ao
longo de sua lateral e um furo na regido central dele e oposto ao local do
corte longitudinal, conforme mostra a parte superior da Figura 5.22.

Este tubo que serve de suporte da luneta deve ficar perpendicular ao suporte
de trilho de cortina (Figura 5.22). Um parafuso de 3/16" x 1/2" com porca
borboleta prende o suporte da luneta ao suporte de trilho de cortina (linha
tracejada A) (Figura 5.22).

O suporte de trilho de cortina sob o tubo de PVC é conectado a outro
igual a ele, por outro parafuso igual ao acima descrito (este pode ter 1" de
comprimento) e pode-se fixar duas porcas borboletas em sentidos opostos
sendo uma de cada lado do suporte do trilho de cortina (linha tracejada B)
para facilitar o apertar e afrouxar deste parafuso, pois 0 movimento vertical
da luneta serd obtido através da inclinagdo do suporte do trilho de cortina
que esta debaixo do tubo de PVC.
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Fig.ura 5.21. Esquema
explodido da luneta. L é um
plug, Aéa luva, B éalente
de éculos, C é um disco de
cartolina, DE e FG sao tubos
brancos de esgoto de 50
mm e 40 mm de diametro,
respectivamente, H é um
tubo de 40 mm de diametro
e 10 cm de comprimento, |
I” é uma bucha de reducio e
J € o mondculo de fotografia
(ou visor de fotografia).

Figura 5.22. Peca H com
a bucha de reducéo (II') e
o mondculo de fotografia
dentro desta.
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Figura 5.23. Esquema, fora
de escala, da montagem

do tripé sem o desenho da
respectiva garrafa PET.O
corpo da luneta representa o
local onde ela se encaixa.

O suporte do trilho de cortina inferior, por sua vez, sera fixado numa simples
tampinha de de garrafa PET (Figura 5.22) por outro parafuso, igual ao acima
descrito, com porca borboleta ao longo da linha tracejada C. A tampinha,
por sua vez, deve ficar numa garrafa de refrigerante, de preferéncia de 2,5
litros, e completamente cheia de dgua (ou de areia), que ndo estd desenha-
da na Figura 5.22. O movimento horizontal da luneta é obtido girando-se
lentamente a tampinha sobre a propria garrafa de refrigerante. A foto 3 do
anexo mostra esta peca ja montada e a foto 4 mostra a luneta montada e
apoiada sobre seu tripé.

Corpo da luneta
Corte longitudinal

Tubo de
PVC
-
: Suporte de
S S & trilhode
A cortina
/(g-@@ tottor-—B
Parafuso de 3/16”
com porca borboleta =]
Tampa da
A garrafa PET

Conclusao

Esta luneta permite ver as crateras lunares e seu relevo, principalmente
guando observada durante as noites de lua crescente ou minguante. Como
a distancia focal desta luneta é de 50 cm (= 2 graus) e aquela descrita por
Canalle (1994) tinha distancia focal de 100 cm (= 1 grau), o aumento desta
é de apenas 12,5 vezes enquanto que a outra era de 25 vezes. Este mesmo
aumento pode ser obtido desde que se substitua o mondéculo de fotografia
por uma lente ocular de 20 mm de distancia focal, mas como estas lentes
ndo sdo de simples localizacdo no comércio, preferimos descrever a mon-
tagem ainda usando o mondculo de fotografia.

A presente montagem também pode ser usada para se construir uma luneta
com 100 cm de distancia focal. Neste caso o tripé ainda funcionara bem,
mas precisara de um pouco mais de paciéncia do observador, pois a vibracdo
do conjunto como um todo sera maior.
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Com esta luneta o professor podera desmistificar a complexidade da cons-
trucdo da luneta astrondmica e terd um experimento didatico que desper-
tard a curiosidade dos alunos para o tema de astronomia que estiver sendo
estudado. Além disso, devido ao baixissimo custo da sua construcao, nada
impede que os alunos interessados possam fazer a propria luneta.

Recomendagao importantissima: ndo observe o Sol através da luneta, pois
ficard cego.
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ANEXO
Fotos ilustrativas da montagem da luneta com lente de aculos

Foto I. A esquerda a bucha
de redugio, no meio o
mondculo e a direita o

mondculo encaixado na
bucha.

Foto 2. Mostra o monéculo
inserido na bucha de reducédo
e esta dentro do tubo H.

Do lado esquerdo da figura
pode-se ver a distancia entre
a ocular do monéculo e a
extremidade esquerda do
tubo H.
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Foto 3. Detalhe do tripé
com a tampinha de garrafa
PET, dois suportes de cortina
pequenos e sobre eles o
“berco” da luneta, pois esta
sera encaixada neste tubo

de pvc o qual tem um corte
longitudinal na sua parte
superior, nao visivel na foto.

Foto 4. Montagem completa
da luneta apoiada em seu
“berco” e este preso no
suporte do trilhe de cortina
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Foto 5

Foto 6
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Foto 7

Foto 8
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Foto 9

Foto 10
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Esbogando respostas para
perguntas arquétipas que
nao se calam

ORIGENS

Reservamos esta Ultima aula para abordamos o problema das origens, pois este
é 0 tema central e recorrente dos mitos de origem. Apresentaremos a versao
oferecida hoje pela ciéncia sobre a origem da evolucao do Universo (Cosmologia),
tema este que abrange a origem da matéria, da energia, do tempo e do espaco.
Depois, sobre a origem do Sistema Solar (Cosmogonia) e, finalmente, sobre a
origem da vida na Terra e a possibilidade dela fora da Terra (Exobiologia).

6.1 Origem e evolucao do Universo

6.1.1 O Universo em grande escala

O objeto de estudo da Cosmologia € o Universo como um todo. Cosmologia
ndo é a somatdria dos conhecimentos sobre os constituintes do Universo
(estrelas, sistemas planetarios, galéxias, aglomerados de galéxias, supera-
glomerados, etc) mas o estudo do Universo em grande escala.

Essa grande escala sé pode ser bem entendida, se levarmos em conta que a
matéria no Universo se aglomera hierarquicamente, desde a escala micros-
copica dos dtomos ate a escala macroscdpica do Universo (ver secdo 5.3.2.3,
pagina 142 do Capitulo anterior). Sistemas planetarios como o nosso Sistema
Solar sdo associados a estrelas. Por sua vez as estrelas se aglomeram e formam
estruturas maiores que sdo as galaxias. Por meio dos telescopios mais pode-
rosos podemos observar até cerca de centenas de bilhdes de outras galaxias.
Elas também se aglomeram hierarquicamente em estruturas cada vez maiores
conforme vimos na aula anterior. As maiores estruturas cosmicas observadas
tém cerca de 500 milhdes de anos-luz. Grande escala é uma distancia cosmica,
digamos, superior a 1 bilhdo de anos-luz, uma vez que sobre tais extensoes,
as propriedades fisicas observaveis, tais como, movimentos, numero de
galaxias, distribuicdo da radiacdo, ja ndo variam significativamente de uma
direcdo para outra. Nessas escalas o Universo comeca a parecer homogéneo,
portanto, as suas propriedades ndo se referem mais a entidades locais, mas
ao Universo como um todo.
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Concluindo, a Cosmologia estuda as propriedades do Universo nessas
grandes escalas. O Universo observavel é uma entidade singular. Por isso é
impossivel uma cosmologia comparativa experimental. Porém, teoricamente,
podemos conjectuar sobre um conjunto de muitos universos possiveis (mul-
tiversos), dos quais o nosso seja apenas um exemplar. Essa abordagem ¢é
invocada por alguns cosmologos preocupados em explicar a sintonia fina de
parametros fisicos macroscopicos e microscépicos que viabilizam o aumento
de complexidade da matéria até a emergéncia da vida e da inteligéncia.

6.1.2 Principio Cosmologico

Um modelo cosmoldgico é uma representacao mental para descrever e expli-
car as propriedades do Universo como um todo. Para isso, ele se baseia em
leis fisicas (leis da natureza). E importante frisar que a Cosmologia pressupde
a uniformidade da Natureza discutida na aula anterior. Mas nao sabemos
se a validade das nossas leis fisicas pode ser estendida ao préprio Universo
como um todo. Em todo o caso, a Cosmologia enquanto empreendimento
cientifico se distingue dos mitos e das explicacdes religiosas na medida em
gue estes envolvem agentes supranaturais.

A teoria fisica envolvida na Cosmologia é a Teoria Geral da Relatividade de
Einstein. O estudo do Universo envolve naturalmente o conceito de espaco-
tempo, pois as observacoes sao limitadas pela velocidade da luz. Observar An-
droémedra que esta a 2,3 milhdes AL é testemunhar um evento ocorrido 14 ha
2,3 milhdes de anos. Ha uma relagao inextricavel entre espaco e tempo que
impoe a definicdo de um tecido do Universo chamado espaco-tempo.

Além disso, um Universo que expande sem ter nada fora dele, nem mesmo o
espaco, nao pode ser descrito pela teoria de Newton. A expansao é governada
pela matéria e energia presente no Universo. Segundo a teoria Geral da Relati-
vidade, a matéria ndo exerce propriamente uma atracao, como prop6s Newton,
nem preenche o espaco circunvizinho com um campo gravitacional. A matéria
induz curvatura no espago-tempo circunvizinho e essa curvatura (propriedade
geométrica) determina o movimento dos corpos e também da luz.

Uma outra teoria fisica que entrou em cena mais recente é a fisica das
particulas elementares. Ela é importante nos instantes verdadeiramente
iniciais do Universo quando as energias envolvidas eram extremas e irre-
produtiveis em laboratério.

Por algum tempo houve disputa entre dois modelos cosmoldgicos rivais. Um
era 0 modelo do estado estacionario segundo o qual o Universo em grande
escala é imutavel, portanto ndo evolui no tempo nem teve origem, pois sempre
existiu. Mas a confirmacao experimental de fatos previstos pelo outro modelo,
o do Big Bang, conquistou para essa teoria 0 consenso de praticamente todos
0s astrénomos contemporaneos. E esse modelo que serd exposto a sequir.

Para que o Big Bang possa ser devidamente entendido é preciso admitir o
chamado Principio Cosmoldégico. Trata-se de um postulado ou pré-requisito
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Figura 6.1. Grafico original
da Lei de Hubble. O eixo
vertical indica a velocidade
da expansao e o eixo
horizontal, a distincia.

conceitual que ndo tem prova ou demonstracao, embora também nao possa
contradizer fatos observados. Assim se enuncia o Principio Cosmoldégico:

Em qualquer local do Universo um observador (que participe da expansao
do Universo) verd as mesmas propriedades em grande escala, inclusive a
mesma histdria evolutiva. Esse principio relaciona o Universo observavel com
o Universo como um todo.

No fundo, o Principio Cosmoldgico é uma ampliacdo da hipétese de Copérnico
e equivalente ao chamado Principio de Mediocridade, segundo o qual o obser-
vador presumivelmente ndo se encontra numa posicao privilegiada do Universo.
Uma consequéncia do Principio Cosmolégico é que o Universo observavel ndo
tem fronteira nem centro, pois seriam locais privilegiados de observacéo.

6.1.3 Expansao do Universo. Lei de Hubble

Por volta de 1912 j& se sabia que as galaxias distantes apresentavam um
espectro deslocado para o vermelho. Depois se notou que esse deslocamen-
to era tanto maior, quanto maior a distancia da galaxia. Na década de 20
Hubble chegou a importante constatacdo empirica de que o Universo esta
em expansdo. O deslocamento do espectro para o vermelho denuncia o afas-
tamento das galaxias pela expansao do Universo. Nao se trata propriamente
de efeito Doppler pois, neste caso, as galaxias ndo se afastam num espaco
pré-existente do Universo, mas se afastam a medida que o espago-tempo
se expande. Neste caso o deslocamento espectral é chamado deslocamento
Cosmoldgico e o aumento do comprimento de onda da radiagao esta asso-
ciado a expansao do Universo. Devemos entender as galaxias como pontos
materiais (tracadores) da expansdo do Universo. Para uma amostra de varias
galaxias, Hubble relacionou dois parametros de cada galaxia individual:
sua distancia e sua velocidade de afastamento (deduzida do deslocamento
espectral). O Universo estd em expansédo e segundo a lei de Hubble, a velo-
cidade de afastamento é diretamente proporcional a distancia. A constante
de proporcionalidade Ho se chama constante de Hubble, cujo valor é ainda
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bastante impreciso. O fato de estarmos vendo as galaxias se afastando de
nés pode nos induzir a pensar equivocadamente que estamos num local
privilegiado do Universo, o centro de sua expansdo. Mas, de fato, outro
observador postado em qualquer outro ponto do Universo veria a expansao
da mesma forma. Suponhamos bolinhas pintadas num baldo. Quando o
baldo é inflado, um observador hipotético postado numa bolinha qualquer
vera as demais se afastarem dele como se estivesse no centro da expansao.
Esta é uma analogia do que acontece na expansao do Universo.

A lei de Hubble d& uma solugao ao intrigante paradoxo de Olbers. O as-
trénomo amador alemao Henrich W. M. Olbers (1758-1840) popularizou
esse paradoxo. Se o Universo fosse infinito e estacionario, haveria dentro
dele um numero infinito de galéxias. A noite, qualquer que fosse a direcao
observada, fatalmente nossa linha-de-visada cruzaria uma estrela brilhante
por mais longe que ela estivesse. Estendendo este raciocinio para todas as
direcoes no céu, o céu noturno deveria ser todo ele brilhante como a super-
ficie do Sol. Mas, claramente nado é isso que observamos. Dai o paradoxo.
Independentemente de o Universo ser finito ou infinito, o fato de que o
Universo teve inicio hd uns 13 bilhdes de anos implica em que sé temos
acesso a uma porcao finita do Universo. Nao podemos receber luz de uma
regido de onde a luz nao teve tempo de chegar até nés, mesmo que tenha
sido emitida no inicio do Universo. Esse Universo observavel se encontra
dentro do nosso horizonte de eventos (ver box ao lado) que, a cada ano,
cresce cerca de 1 ano-luz por conta da velocidade da luz e mais porque o
Universo esta se expandindo. Hoje o Universo observavel é cerca de 3 vezes
maior do que o tempo de viagem da luz desde o inicio do Universo. Alem
disso, se o Universo esta em expansao, os fétons provenientes das regides
mais distantes sofrem maior deslocamento para o vermelho, ou seja, tém
cada vez menos energia.

6.1.4 Instante do Big Bang

Uma consequéncia imediata de grande importancia é que, passando de tras
para diante o filme da expansdo do Universo, chegaremos a um instante
inicial em que toda a matéria esteve concentrada num Unico ponto. O nome
Big Bang alude a explosdo desse ponto na origem do Universo.

O inverso da constante de Hubble dd uma estimativa da idade do Universo,
ou seja, 1/H, = 13 bilhGes de anos. Essa estimativa vale para um Universo
idealmente vazio em que a expansao nao fosse desacelerada.

Os instantes verdadeiramente iniciais do Universo sao cada vez mais obscu-
ros. Entdo o Universo tinha menos que 103% s. Todo o Universo se resumia
a uma particula microscdpica e o seu comportamento era governado pelas
leis da mecanica quantica. Os estudos sdo feitos com base na fisica de par-
ticulas elementares e respectivas teorias de campo. Mas o inicio do Universo
sO podera ser explicado, talvez por uma teoria quantica da gravitacao que
ainda inexiste. Para alguns autores, o espago-tempo nesses instantes iniciais
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Figura 6.2. Radio-telescépio
com o qual Arnold Penzias
e Robert W. Wilson
detectaram pela primeira
vez, em 1964, a radiacdo
césmica de fundo.

nao seria continuo, mas caracterizado por flutuagdes quanticas. Entao a
nogao usual de tempo talvez nem faca sentido.

Um dificil problema da Cosmologia é o das condicdes iniciais na medida
em que a justificacao e a explicacao delas nao deve estar fora do Universo,
mas dentro dele.

6.1.5 Local do Big Bang?

A primeira vista podemos ter a impressao de que o Big Bang viola o Principio
Cosmologico, pois parece sugerir um local privilegiado ou centro da explosao.
Na verdade, no momento da explosao, todo o Universo, por conseguinte,
todo o espago-tempo se resumia a um ponto. Esse ponto nao era um lugar
privilegiado no Universo, mas o préprio Universo. Seria diferente se a explo-
Sa0 0Corresse num espaco pré-existente, mas nao é esse o caso.

6.1.6 O futuro

Atualmente o Universo esta em expansao. Ird essa expansao continuar até
quando? Esta é uma questao fundamental que pode ser investigada a luz da
teoria geral da relatividade. Quando um projétil é lancado da superficie da
Terra para o alto, a mecanica cldssica prevé que esse projétil pode retornar e
cair, ou escapar para sempre. Se a velocidade inicial de lancamento superar
a velocidade de escape, o projétil se afastara da Terra indefinidamente.

A Teoria Geral da Rela-
tividade também prevé
duas possibilidades: ou
a expansao prosseguira
indefinidamente ou pa-
rara algum dia para ce-
der lugar para a contra-
¢ao. No primeiro caso o
Universo seria ilimitado,
no segundo, limitado.
O futuro da expansdo
depende de a densidade média de matéria no Universo ser maior ou menor
que a densidade critica, aquela que separa os dois regimes. A densidade critica
hoje corresponde a 6 atomos de hidrogénio por m*. Mas qual é a densidade
média do Universo hoje? A resposta ndo é simples. Contabilizando a matéria
luminosa (nao sé visivel, mas em todo o espectro eletromagnético) os as-
trbnomos chegam a apenas 1% da densidade critica. Fosse sé essa matéria
existente no Universo, a expansao jamais pararia. Mas sabidamente existe
também matéria escura (ver Disco em 5.3.2.1.2. A Via Lactea, Capitulo 5,
oagina 138). Embora a matéria escura nao seja perceptivel através da ra-
diacao, ela pode ser inferida através dos efeitos gravitacionais que produz.
O movimento orbital de estrelas da Via Lactea e de outras galaxias, assim
como galaxias em aglomerados de galaxias é muito veloz para que possa ser
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explicado so pela matéria luminosa. Surpreendentemente a matéria escura é
majoritaria. Nas galaxias e nos aglomerados de galéxias ela é 20 a 30 vezes
a matéria luminosa e, por isso, detém o controle dinamico dessas estruturas.
Contabilizando essa matéria escura dindmica, a densidade do Universo passa
a ser 30% da densidade critica. Mas os astrbnomos conhecem apenas a
mateira escura dinamica em aglomerados de galdxias mais proximos. Pode
ser que a contribuicao dessa matéria seja crescente em escalas maiores. Pode
ser que aqueles vazios na estrutura vesicular de grande escala ndo sejam
vazios, mas contenham substancial quantidade de matéria escura.

Calculos independentes relacionados com a producao de deutério e do hélio
através da nucleossintese primordial, prevéem uma densidade de matéria
ordindria (constituida de prétons, neutrons e elétrons) correspondente a,
no maximo, 10% da densidade critica. Claramente boa parte da matéria
ordindria estd incorporada na matéria escura. Mas, se a matéria escura ja é
estimada em 30% da densidade critica, somos forcados a concluir que pelo
menos 2/3 da matéria escura ndo é ordinaria, mas exdtica. Esse é o nome
dado a uma matéria de natureza ainda desconhecida, que efetivamente
pode ter desempenhado papel decisivo na formagao das galaxias, mas que
dissimula a sua presenca porque praticamente nao interage nem com a luz,
nem com a matéria ordindria. Atualmente se acredita que 3% do Universo
sdo matéria ordinaria (luminosa ou escura) e 27% matéria escura exodtica. Os
restantes 70% seriam energia escura, necessaria para explicar a aceleracdo da
expansao do Universo inferida da observacdo de que supernovas distantes
(mais antigas) se encontram mais afastadas do que se presumia.

Nao se sabe ao certo a densidade média do Universo. Mas, apesar das incerteza,
o seu valor flutua sempre muito proximamente do valor critico. Isso pode ser
significativo, pois teoricamente se a densidade media divergisse do valor critico,
a tendéncia durante a evolucao do Universo seria um crescimento exponencial
dessa divergéncia que, todavia, ndo é observada. Assim sendo, parece justificado
considerar que a densidade do Universo seja exatamente igual a densidade critica.
Nesse caso a expansao continuara indefinidamente no tempo.

Com base em diferentes métodos (constante de Hubble e radiacdo césmica
de fundo), a idade do Universo p&de ser calculada recentemente com maior
precisdo e atualmente é estimada é 13,7 bilhdes de anos.

6.1.7 Nucleossintese primordial

O fisico nuclear norte-americano de origem russa, Georg Gamow (1904-68),
predisse na década de 40 que a matéria no Big Bang seria extremamente quen-
te e teria formado o hélio nos primeiros minutos do Universo. Na verdade, nos
instantes iniciais tudo era energia, isto é, radiagdo. Com o resfriamento foram
sendo criadas, primeiro, as particulas elementares, depois os elétrons, prétons
e neutrons, depois os nucleos atdmicos. Apds a nucleossintese primordial o
Universo ficou basicamente com 75% de hidrogénio e 25% de hélio. Assim
também se formou o deutério e o litio, porém em diminutas quantidades.
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O hélio existente hoje no Universo ja supera um pouco 25% em massa.
Mas toda essa quantidade ndo pode ter sido produzida pelas estrelas. Ha
uma quantidade basica que é explicada pela nucleossintese primordial, nos
primeiros minutos do Universo e antes da formacdo das estrelas.

6.1.8 Radiacao cosmica de fundo

Gamow predisse também a existéncia de uma radiagao fossil dessa época que,
tendo se resfriado com a expansao do Universo, hoje teria cerca de 3K. Em 1964
os engenheiros de telecomunicacdes Arno Allan Penzias (1933-) e Robert Woo-
drow Wilson (1936-), da Bell Telephone Laboratories em New Jersey, captaram
acidentalmente essa radiagdo em ondas de radio de 7,35 cm. Estavam eles
estudando interferéncias indesejaveis nas comunicagdes por satélites, quando
perceberam a presenca de um ruido de fundo que vinha de todas as dire¢des do
céu a qualquer hora do dia. A descoberta foi considerada tdo importante que
os dois engenheiros receberam o Prémio Nobel de Fisica de 1978. Dados mais
recentes obtidos em 1989 com o satélite COBE (Cosmic Background Explorer)
confirmaram essa radiacao como sendo a de um corpo negro a 2,7 K. A radia-
cdo é a mesma em todas as direcoes e as inomogeneidades seriam inferiores a
uma parte em 100 mil. Ela teria sido irradiada quando o Universo tinha cerca
de 3 mil K, 380 mil anos e era 1500 vezes menor. Entdo a temperatura ja
havia baixado o suficiente para que os dtomos pudessem se recombinar
tornando o Universo transparente para a radiacao poder escapar. SO entao
as galaxias comecaram a se formar. A deteccdo da radiacdo cdsmica de
fundo corroborou fortemente a teoria do Big Bang.

6.1.9 Inflacao cosmica

Na década de 70 os cosmologistas se defrontavam com dois grandes
problemas:

(i) Problema do Horizonte
Ja falamos que a radiacdo de fundo é igual em todas as dire¢des. O mesmo
vale para a expansao do Universo.

O Universo deixou de ser opaco para a radiacdo césmica de fundo quando
tinha cerca de 380 mil anos. Criou-se entao uma fotosfera (esfera de fotons)
gue cresce por causa da expansao do Universo e da velocidade de propa-
gacao da luz. Na superficie dessa fotosfera estaos particulas que irradiaram
a radiacdo de fundo quando o Universo tinha 380 mil anos. Além dessa
superficie o Universo é opaco. Aquém ele é transparente.

Ora, o horizonte de eventos de cada particula que emitiu a radiacao de fundo
tinha, no maximo, 380 mil anos-luz. Portanto regides separadas por mais
de 380 mil anos-luz estavam casualmente desconectadas. Alguém poderia
argumentar que no Universo primordial a comunicacao eletromagnética era
mais facil do que hoje porque as distancias eram menores. Mas nao é bem
assim. Com o tempo a gravidade diminui a taxa de expansao do Universo.
No passado a expansao era mais rapida. Se a escala da distancia era menor,
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a do tempo era menor ainda, de modo que o sinal dispunha de menos
tempo de voo entre dois pontos.

Consideremos agora duas direcdes opostas nas quais a radiacdo de fundo é
a mesma. Concluimos que, quando o Universo se tornou transparente, essas
duas regides ja eram semelhantes. Mas como poderiam ser, se elas nao tinham
tido tempo para interagirem, nem sequer para se comunicarem? Nao ha ne-
nhuma outra razao a nao ser o0 acaso, mas esta é uma explicacao inaceitavel
porque muito pouco plausivel. Nisso consiste o problema do horizonte.

(ii) Problema da Planura

Tudo indica que a densidade do Universo é a critica ou muito proximo dela. Nesse
caso a curvatura do espaco-tempo do Universo seria plana. Também nao ha nenhu-
ma justificacdo aparente para que a curvatura do Universo seja essa. Todavia, por
menor que fosse, um desvio inicial da planura tenderia a crescer exponencialmente
e hoje seria flagrantemente maior. Ora, ndo é isso que acontece.

Estes dois problemas nos remetem a uma época do Universo anterior a nu-
cleosintese primordial. Nas décadas de 70 e 80 os fisicos tedricos estavam
unificando as forcas ndo-gravitacionais da natureza: forca eletromagnética,
forca nuclear forte e fraca, postulando uma superforca no contexto da grande
unificacdo (GUT: Grand Unified Theories). A temperaturas muito elevadas as
trés forcas se tornam indistinguiveis. Quando a temperatura abaixa a um valor
critico, as forgas se diferenciam com suas caracteristicas préprias. Ocorre entdo
algo semelhante a transicao de fase da dgua que, embora tenha condicoes
de se congelar, permanece super-resfriada no estado liquido.

Quando o Universo atingiu a temperatura critica, durante um breve lapso de
tempo as forcas permaneceram unificadas. O Universo entrou num estado
exotico chamado falso vdcuo que encerrava uma enorme quantidade de
energia latente. O falso vacuo é exdtico porque, diferentemente de um gas
normal aguecido cuja expansao representa perda de energia térmica média,
sua expansao representa aumento de energia que causa a expansao cosmica.
Assim, num brevissimo periodo de inflacdo a expansdo do Universo teria
sido acelerada de forma espantosa. O Universo teria crescido cerca de 10°°
vezes! Depois a expansdo retomou o ritmo inicial, as forcas se diferenciaram
e a energia latente teria sido liberada na forma de calor.

Inflacao
Sopa de quarks
de fundo
Primeiras galaxias

Radiacao césmica

2
t
o
(7]
2
)
°
d
g
=
c
)
)
-]
=
<
[

10%% egundo ! anos ilhao - ilhdes de anos
| Segund 300.000 1 bilha 12-15 bilhoes d
de anos

166

Figura 6.3. Aiinflagio e a
evolucao do Universo.



ORIGENS

Ainflacdo da uma solucao natural para os dois problemas acima apontados.
Ela teria atuado sobre uma regido inicialmente menor do que o horizonte de
eventos, na qual teria havido tempo suficiente para possibilitar a uniformizacao.
Também gqualquer curvatura que existisse no Universo teria sido aplainada.

Mas a teoria da inflagdo ainda é preliminar e especulativa. O russo Andrei
Linde defende uma variante, a inflacdo cadtica segundo o qual o nosso
Universo é apenas um de um multiverso eterno e infinito que gera con-
tinuamente novos universos independentes que sofrem inflacdo . Neste
caso a teoria da inflacdo passa a explicar o Big Bang e elimina o carater de
privilegio do instante de sua ocorréncia.

E importante lembrar que a sintonia fina da densidade do Universo é
também que define a formacao de entidades complexas e da vida. Fosse
a densidade maior, ndo haveria tempo para isso. Fosse menor, essas enti-
dades ndo se formariam.

6.1.10 Inomogeneidades

Se o Universo fosse perfeitamente homogéneo, nao haveria galaxias, aglo-
merados de galaxias, superaglomerados, paredes, vazios e filamentos. As
grandes estruturas do Universo surgiram do crescimento de minusculos
desvios da homogeneidade que ja devem ter existido no Universo primordial.
Esses desvios tém origem em fendmenos quanticos microscopicos. Eles foram
detectados na radiagdo cosmica de fundo com um valor de uma parte para
100 mil. A razao desse valor ainda nao é obvia.

Uma conseqliéncia da teoria da inflacdo é que o congelamento nunca é
uniforme. Sempre tem defeitos de cristalizacdo que podem servir de nucleos
iniciais para a condensagao de inomogeneidades. Os defeitos seguiriam pre-
ferencialmente os desvios microscopicos de homogeneidade pré-existentes.

Condensacoes de matéria se contrairam depois, sob a acao da gravidade,
formando estrelas e galdxias. Mas as inomogeneidades ndo envolvem s6 a
matéria luminosa. A matéria escura exdtica (que interage fracamente com
a radiacdo e a matéria ordinaria) pode ser responsavel pela formacdo das
estruturas de grande escala.

6.2 Origem do Sistema Solar

6.2.1 Propriedades do Sistema Solar

O Sistema Solar apresenta varias regularidades que datam de sua for-
macao: (a) a distancia dos planetas ao Sol obedece a lei de Bode: (3x2™
'+4)x10 UA com n = 1, 2, 3... a partir de Vénus. Para Mercurio n=
-o0. Na posicdo dos asterdides (n=4) se achava que um grande planeta
tinha se fragmentado, hipotese rejeitada por impossibilidade fisica; (b)
as orbitas planetarias sdo coplanares (Mercurio e Plutdo sao excecoes);
(c) as orbitas sao quase circulares, com excecao de Mercurio e Plutéo;
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(d) o sentido de rota-
cao é direto (Vénus e
Urano sao excecoes);
(e) os satélites e anéis
sdo para os planetas
gigantes o que 0s
planetas e asterodides
sao para o Sol; (f) ha
uma diferenca siste-
matica na composicao
guimica. Os planetas
internos, Mercurio,
Vénus, Terra e Marte, sao tellricos, isto é, tém composicdo semelhante
a da Terra contendo materiais refratéarios tais como, silicatos, ferro e
niquel. Os planetas externos, Jupiter, Saturno e Urano, sdao compostos
de H, He e de compostos volateis, assemelhando-se mais ao Sol.

Outro fato importante é que, embora o Sol tenha 99,87% da matéria do
Sistema Solar, tem apenas 0,5% do momento angular (movimento de ro-
tacdo) 99,0% do momento angular estd nos planetas.

Todas essas propriedades do Sistema Solar devem ser explicadas através
de uma teoria que envolva o menor nimero de suposicoes. Entre as varias
teorias cosmogonicas que disputavam até meados do século XX, uma vem
atraindo o consenso geral e sendo corroborada. Para isso foram necessarios
subsidios de diferentes areas: a exploragdo espacial, a meteoritica, a simu-
lagdo numérica de processos dinamicos, o estudo da formagao de estrelas
em nuvens moleculares do meio interestelar e a descoberta de sistemas
planetarios extra-solares.

6.2.2 Teoria da Nebulosa Solar Primitiva (NSP)

A Cosmogonia aceita atualmente nasceu de uma proposta do filésofo
Immanuel Kant (1724-1804) feita em 1755, desenvolvida depois por Pier-
re-Simon Laplace (1749-1827) em 1796. Ela é conhecida também como
a teoria da NSP. Segundo a mesma, a formacao de um sistema planetario
esta fisicamente associada a formacdo da estrela central. A formacdo do
Sol ha 4,6 bilhdes de anos se deu concomitantemente a formacao do Sis-
tema Solar. Foram portanto descartadas as propostas de que os planetas
teriam se formado de uma supernova que teria explodido perto do Sol, ou
da matéria do Sol arrancada, por efeito de maré, na aproximacao de uma
outra estrela fina. Enfim, a matéria-prima dos planetas, satélites ¢ a mesma
matéria interestelar que formou o Sol, ndo a matéria estelar oriunda do Sol
ja formado, ou de uma outra estrela.

Que a matéria planetaria tenha origem interestelar atestam as abundancias
relativas de elementos como o deutério, hidrogénio, litio, silicio e ferro.
Elas sdo praticamente iguais nos planetas e no meio interestelar. No Sol as
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Figura 6.5. Planetesimais
na regido dos planetas
terrestres da NSP
Concepgao artistica.

abundancias do deutério e litio sdo menores, mas é que esses elementos
sdo destruidos as elevadas temperaturas de seu interior.

Que aidade do Sol e dos planetas seja a mesma atestam a teoria da evolugao
estelar, a radioatividade féssil de meteoritos condriticos e a determinagao
das eras geoldgicas com a ajuda da datacdo radioativa.

ANSP é um daqueles fragmentos em que uma nuvem que colapsa gravitacio-
nalmente se subdivide (aula anterior). Isso aconteceu hé 4,6 bilhdoes de anos.
Como é de se esperar, a NSP tinha uma rotacao inicial. A medida que ela se
contraiu para formar o proto-Sol, a velocidade de rotacdo foi aumentado.
Se a rotacdo fosse muito alta, poderia ocorrer a ruptura da estrela central
dando origem a uma estrela dupla ou multipla. Nao foi o caso do Sol. A
rotacdo deu origem a um disco no plano equatorial do proto-Sol (Figura
6.1). Asituacdo é analoga a do achatamento da Terra pela rotacdo. Sem a
rotacao, a gravidade atrairia a matéria igualmente de todas as direcdes para
o centro da NSP que é o centro do proto-Sol. Mas, com a rotacao tudo se
passa como se a gravidade atraisse menos no plano equatorial. Al a matéria
permanece sem ser tra-
gada pelo proto-Sol
dando lugar a proces-
sos que formam plane-
tas, satélites, asterdides
e cometas.

Durante a sedimenta-
¢do do gas e da poeira
da NSP no disco, prin-
cipalmente mais perto
do proto-Sol onde a
densidade é mais ele-
vada, o atrito promoveu
forte aquecimento. A uma distancia menor que a de Mercurio, 0s graos
foram totalmente vaporizados. Bem perto do proto-Sol a matéria se ionizou.
Por intermediacdo do campo magnético do proto-Sol, ela foi forcada a girar
com o proto-Sol como se fosse um corpo rigido. Orbitando com velocidade
maior do que a prevista pela lei de Kepler, essa matéria se afastou do Sol e,
ao mesmo tempo, removeu o grosso do momento angular do Sol. Além da
Orbita de Jupiter os graos puderam sobreviver.

Mais tarde a temperatura no disco baixou e teve inicio a recondensacéo.
Gases como o H e o He jamais puderam se condensar. Mas os compostos de
C, N, O eH, tais como agua, didxido de carbono, metano e amdnia puderam
se condensar além da distancia de Jupiter. Graos de matéria refrataria, tais
como silicatos e oxidos, puderam se condensar a distancias menores do
Sol. Assim o disco protoplanetario sofreu uma segregacdo na constituicdo
dos grdos em funcdo da distancia. Essa foi a matéria-prima dos planetas,
satélites, cometas e asterdides.
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Com a sedimentacao dos graos, a densidade numérica deles no plano do
disco aumentou. A turbuléncia propiciou colisdes entre eles e a coalescéncia.
Em cerca de 100 mil anos formaram-se objetos com dimensdes quilométricas
chamados planetesimais. Até entdo a coalescéncia tinha sido assistida por
forcas eletrostaticas na superficie dos graos, colagem ou fusdo. Os planete-
simais que se formaram além da 6rbita de Jupiter tinham maior proporgao
de matéria volatil congelada. Os que se formaram mais perto do Sol tinha
composicao semelhante a dos meteoritos condriticos ordinarios.

Planetesimais sao capazes de exercer atracao gravitacional entre si e, assim,
se juntar para formar objetos maiores. Assim foi o inicio da formacéao de
todos os planetas. Nao podendo girar como corpo rigido, pois segundo as
leis de Kepler a velocidade orbital decresce segundo o inverso da raiz qua-
drada da distancia heliocéntrica, os disco na regiao ds planetas teldricos se
fragmentou em anéis. Dentro de cada anel a velocidade orbital seria quase
a mesma favorecendo a coalescéncia dos planetesimais. A coalescéncia foi
favorecida pela presenca de gas, pois este freia 0 movimento das particulas
solidas de modo a diminuir a velocidade de colisdo. Velocidades elevadas
promovem antes da fragmentacdo do que a agregacdo. Entre os proprios
planetesimais ha concorréncia: os maiores crescem mais depressa agregando
com mais eficiéncia os menores. Ao cabo de 1 milhdo de anos restaram
centenas de embrides planetarios do tamanho da Lua ou de Marte, cujo
movimento orbital aproximadamente circular era uma espécie de média do
movimento das particulas agregadas.

Mas esses embrides também se perturbavam gravitacionalmente de
modo que suas oOrbitas inicialmente circulares se tornaram excéntricas.
Numa escala de tempo de 10 a 100 milhdes de anos, a colisdo entre os
embrides formou os planetas telUricos. Na fase final da formacédo da Terra,
um embrido do tamanho de Marte colidiu de esbarrdo com a Terra. Dos
fragmentos desse impacto se formou a Lua. Essas Ultimas colisdes foram
decisivas para determinar a inclinacdo do eixo de rotagao, o periodo de
rotacao dos planetas etc.

Embrides que cresceram entre as érbitas de Marte e Jupiter foram perturba-
dos pelo Ultimo planeta e ndo puderam se agregar para formar um planeta.
Muitos foram ejetados para fora do Sistema Solar, outros foram lancados
para o interior do Sistema Solar e ajudaram a formar os planetas teluricos.
Alguns com a composicao dos meteoritos condriticos carbonaceos e cujos
remanescentes se encontram ainda hoje na parte externa do Cinturdo dos
Asterdides, colidiram com os planetas tellricos e trouxeram para a Terra
compostos organicos e de nitrogénio, e minerais hidratados.

A formacao dos planetas jovianos também teria comecado com a acumulacdo
de embrides. Devido ao maior teor de compostos volateis congelados, essa acu-
mulacéo foi acelerada por causa da maior aderéncia natural dos gelos. Quando
finalmente a massa acumulada atingiu cerca de 15 massas da Terra, teve inicio a
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Figura 6.6 (fora de escala).
Por causa da rotacio,

parte da matéria da NSP
tende a permanecer no
disco equatorial e ndo
contribui para a formacio da
protoestrela. Por outro lado,
o jato bipolar perpendicular
ao plano equatorial atua
contrariamente a acrecio de
matéria na protoestrela.

acrescao gravitacional que tragou rapidamente todo o gas circunvizinho da NSP.
Nesse ponto a formacdo dos planetas jovianos seguiu uma histéria diferente e
pode ter se completado antes da formacao dos planetas teluricos.

Jupiter e Saturno tém praticamente a mesma composicao quimica do Sol.
Urano e Netuno tém um déficit de H e He. Talvez nestes Ultimos a agregacdo
dos embrides foi mais lenta e a acrescdo gravitacional s teve lugar quan-
do a H e o He ja tinham sido removidos. No estagio T Tauri que ocorre a
dezenas de milhdes de anos da formacao da protoestrela, o gas e a poeira
remanescente sdo removidos por um intenso vento estelar.

As estrelas do tipo T Tauri, assim denominadas pela estrela paradigma, estao
no fim do estagio proto-estelar e estdo em vias de ingressar na Sequéncia
Principal. Além de ejetarem intenso vento estelar, sua poeira circundante
irradia radiacdo infravermelha e as Ultimas porcoes do gas que caem intermi-
tentemente em sua superficie produzem radiacdo ultravioleta. Muitas T Tauri
apresentam um par de jatos brilhantes perpendiculares ao plano equatorial
(Figura 6.7). A acrecdo da matéria em sistemas com rotacao é invariavelmente
associada a perda concomitante de matéria através de jatos. Esses jatos sao
conhecidos como objetos Herbig-Haro. Numa escala incomparavelmente
maior, aqueles jatos relativisticos que emanam de galéxias ativas tém origem
similar tendo no lugar de um proto-Sol, um buraco negro. Considerando os
jatos e o intenso vento estelar, concluimos que a formacdo de uma estrela
com uma massa solar requer um fragmento com o dobro da massa ou até
mais, pois a eficiéncia da acrecdo nao é 100%.

Protoestrela

J ato

%@D

Disco protoplanetario

Muitos embrides de matéria volatil congelada formados além da 6rbita de
Saturno foram perturbados por esse e outros planetas gigantes e lancados
para a Nuvem de Oort. Alguns devem ter colidido com os planetas teluricos,
inclusive com a Terra trazendo dgua e compostos organicos.

Uma evidéncia indireta de que os discos protoplanetarios existem foi obtida
através do satélite IRAS (InfraRed Astronomical Satellite) na década de 80.
Muitas estrelas apresentavam, além do seu préprio espectro, um espectro
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adicional em infraver-
melho denunciando
a existéncia de maté-
ria sélida na forma de
fragmentos e poeira
a centenas de graus
K orbitando a estrela
central. Mais recente-
mente, imagens obti-
das em solo ocultando
artificialmente o brilho
da estrela central B da
constelacdo do Pintor,
revelaram diretamente
a existéncia de um dis-
co protoplanetario. Isso
foi confirmado com imagens da silhueta dos disco contra o fundo brilhante
de nuvens de gas, obtidas com o Telescdpio Espacial Hubble.

Recentemente foram descobertos varios sistemas planetérios extra-solares.
A observacgao ainda ndo é direta, mas através dos efeitos gravitacionais pro-
duzidos por supostos planetas nas estrelas centrais. Este assunto foi tratado
no artigo Matsuura (1998). Os interessados poderdo encontrar informacoes
em http://www.obspm.fr/planets.

6.3 Origem da vida. Vida extraterrestre

Desde o Big Bang ha 13,7 bilhdes de anos, o estado inicial de alta energia
do Universo foi decaindo para estados de energia cada vez menor. Assim o
Universo foi perdendo simetria. Um resultado é a diferenciacdo das forcas
da natureza hoje em quatro tipos: gravitacional, eletromagnética, nuclear
forte e nuclear fraca. Ao mesmo tempo, estruturas cada vez mais complexas
foram surgindo no Universo até culminar no aparecimento da vida e do
homem na Terra. Mas a Unica vida de que temos conhecimento até agora
é a vida na Terra. Ha vida na Terra. Ha vida fora da Terra? E sobre isso que
especularemos a sequir.

6.3.1

Na Terra os seres vivos sao classificados em espécies. Espécie é um conjunto
de individuos morfologicamente semelhantes que se reproduzem entre si.
Ha 1,4 milhdes de espécies catalogadas, mas alguns bidlogos estimam que
99% sofreram extincdo. Com a ajuda da paleontologia foi possivel ordenar
as espécies ao longo das eras geoldgicas. Primeiro surgiram as espécies mais
rudimentares, talvez por isso mesmo mais resistentes, cujos microfosseis
datam 3,85 bilhdes de anos. As espécies mais complexas s6 comecaram a
surgir ha 600 milhdes de anos.

Evolucao das espécies
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al., Obs. Grenoble/ESO
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Figura 6.8. RNA e DNA

A teoria que melhor explica a multiplicidade das espécies e a sua distribuicao
ao longo do tempo é a teoria da evolucdo proposta em 1859 por Charles
Darwin (1809-82). Segundo a mesma, todas as espécies descendem de um
ancestral comum. As espécies sao sujeitas a mutacoes genéticas. A selecao
natural favorece a sobrevivéncia e procriacao das espécies que melhor se
adaptam ao meio ambiente e as suas alteracoes.

6.3.2 Evolucao molecular

Em 1953 a transmissao de caracteristicas genéticas pela hereditariedade foi
explicada em termos moleculares. As moléculas envolvidas sdo os acidos
nucleicos, nome esse alusivo ao nucleo das células onde sdo encontrados. Os
acidos nucleicos RNA e DNA contém o plano de montagem de sua proépria
cédpia. Consistem em longas cadeias de nucleotideos. Durante a duplicagao
do DNA, fatores externos como raios X ou cd6smicos, ou alguma substancia
quimica, podem induzir erros. Eles causam mutagdes genéticas de modo
gue é no DNA que a evolucao darwiniana atua.

Cistosina Cistosina
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Se os acidos nucleicos guardam o plano de montagem da cépia, a producao
da cdpia é realizada pelas proteinas. Cada proteina é uma cadeia molecu-
lar com cerca de 100 aminoacidos. Ha uns 70 tipos de aminoacidos, mas
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somente 20 participam dos processos vitais. Portanto, sob o ponto de vista
molecular, os processos vitais consistem na interacdo entre os aminoacidos
e as proteinas. E o RNA que controla a sintese das proteinas nas células. As
semelhancas e diferencas entre as espécies estdo radicadas nas semelhancas
e diferencas entre as
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- , UUU} ucu UAU} UGU} U
acidos nucleicos. y uuC Bl | sy UAC v e B
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VIVOS, sem excecao.

A energia liberada na respiracdo ou fermentacdo nunca é utilizada di-
retamente na atividade celular, mas temporariamente armazenada na
molécula ATP (trifosfato de adenosina). Quando essa molécula sofre a
hidrolise, ela se transforma no ADP (difosfato de adenosina). Um fosfato
se desliga e energia é liberada. Essa intermediacdo do ATP também é
universal nos seres vivos.

Aminoacidos e acUcares sdo moléculas que tém quiralidade. A palavra qui-
ralidade, assim como quiromante, tem a raiz grega que significa mao. Nossa
mao direita é morfologicamente diferente da esquerda. A imagem especular
de uma méao nao coincide com essa mdo. As moléculas cuja estrutura nao
coincide com a sua imagem especular sdo chamadas quirais. Sintetizados
em laboratério, os aminoacidos e os agUcares tém as duas formas quirais
em quantidades estatisticamente iguais. Louis Pasteur (1822-95) descobriu
em 1848 que nos seres vivos eles existem em apenas uma dentre as duas
formas possiveis. Isso foi considerado por ele um critério demarcador entre
a sintese bioldgica e a sintese em laboratério.

A universalidade desses fendmenos biomoleculares revela um Unico esquema
molecular para toda a vida na Terra. Uma evolucao molecular envolvendo
apenas cerca de 30 compostos quimicos basicos deve ter precedido a evolu-
¢ao bioldgica. Nao ha geracao espontanea de seres vivos a partir da matéria
inorganica. Mas tudo indica que a vida primordial surgiu da ndo-vida numa
etapa crucial da evolucdo molecular.

Continua um abismo ainda intransponivel entre uma molécula complexa
e a mais simples célula, sede das primeiras manifestacdes da vida. Mas é
possivel que o primeiro ser vivo nem tivesse que ser tdo complexo quanto
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Figura 6.10. Sopa primitiva
de Miller

uma célula. Desde a década de 60 ja se acreditava que o RNA precedeu o
DNA e que a capacidade do primeiro de se autoduplicar teria sido usurpada
de superficies de argilas as quais esteve aderido.

6.3.3 Sopa primitiva de Miller

Em 1953 o entdo estudante da Universidade de Chigaco, Stanley L. Miller
(1930-) realizou o famoso experimento da sopa primitiva. Esta era uma mistura
de 4gua, didxido de carbono, metano e aménia, cujos vapores eram submeti-
dos a descargas elétricas. Apos alguns dias foram encontrados diversos amino-
acidos presentes nas proteinas dos seres vivos. Outros experimentos utilizando
outras fontes de energia produziram partes de nucleotideos. Mas nunca se
conseguiu formar sequer um segmento do DNA. Ficou todavia demonstrado
gue moléculas complexas requeridas pela vida podem ser sintetizadas a partir
da matéria ambiental, sem envolvimento de um ser vivo.

Os ingredientes da sopa primitiva pressupdem uma atmosfera primitiva na
Terra bastante redutora. Mas para muitos geoquimicos a atmosfera nao
era assim. Seria antes composta de agua, didxido e mondxido de carbono
e hidrogénio molecular. Metano e amoénia seriam rapidamente destruidos
pela radiacao solas, cuja componente ultravioleta ainda nao era bloqueada
pelo ozdnio que, assim como o oxigénio, praticamente inexistiam.

Balao de vidro

para fervura — M/ .

Descarga
Atmosfera
primitiva
Oceanos /- *° ) Condensador
da Terra primitiva
Nuvem de agua, Fonte de
metano, diéxido . -
de carbono e aménia Armadilha alimentagao
de coleta

6.3.4 Origem extraterrestre das moléculas prebioticas

Ha varios conceitos astrondmicos mais recentes que apontam para a pos-
sibilidade de que aqueles 30 compostos basicos para a evolucao molecular
ja podem ter sido sintetizados fora da Terra e trazidos para ca.

De fato, desde a descoberta da amonia em 1968 pela radioastronomia em
nuvens moleculares, mais de uma centena de moléculas complexas foram
descobertas, inclusive aclicares e aminoacidos. Experimentos em laboratério
também confirmaram que irradiando-se d4gua, mondxido e didxido de carbono,
metano e amoénia congelados em superficies de graos, formam-se moléculas
organicas complexas como as encontradas nas nuvens moleculares.
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Durante a formacao do Sistema Solar agregaram-se planetesimais que,
além da érbita de Jupiter, seriam compostos principalmente de matéria
volatil congelada. Teriam a composicao dos cometas que se encontram
hoje no Cinturao de Kuiper ou na Nuvem de Oort. Vimos antes que em-
brides ou planetesimais com composicao similar a dos cometas colidiram
com a Terra nos estagios finais de sua formacdo. Embrides formados
entre Marte e JUpiter com a composicdo dos meteoritos condriticos
carbonaceos também podem ter colidido com a Terra. Assim a Terra
pode ter recebido dgua, compostos organicos e do nitrogénio para a
formacdo da atmosfera e dos oceanos. Uma duvida que nos resta se
refere as alteracdes da matéria interestelar resultantes do aquecimento,
vaporizacao e recondensacao na NSP.

A atmosfera primordial da Terra liberada pelo interior quente pelo pro-
cesso conhecido como degasamento, era pobre de dgua e substancias
volateis tanto quanto os planetesimais que formaram a Terra. O deutério
que é o isétopo pesado do hidrogénio, foi criado no Big Bang e todos
0s processos cosmicos tendem a destrui-lo. Portanto a sua abundancia
sé pode decrescer. No entanto, nas nuvens moleculares a abundancia
do deutério relativamente ao hidrogénio medida nas moléculas de
agua, é maior do que no meio interestelar onde as medidas sdo feitas
no hidrogénio ionizado e molecular. Por outro lado, na dgua dos nossos
oceanos, a abundancia do deutério é a das nuvens moleculares. No Sol e
em JUpiter, compostos majoritariamente pelo hidrogénio, a abundancia
de deutério é a do meio interestelar.

A atual escassez do gas raro nednio, de peso molecular préximo ao do
nitrogénio e oxigénio, indica que a atmosfera primordial foi praticamente
perdida, e que a atmosfera atual é secundaria. Pois a perda e ganho de-
veria ser praticamente a mesma para esses gases. O excesso de nitrogénio
e oxigénio se explica pelo bombardeamento de cometas. Estes ndo teriam
trazido nednio, pois esse gas nao se condensa em gelos.

6.3.5 Exobiologia

Embora a hipdtese da origem extraterrestre das moléculas prebidticas ainda
nao tenha sido confirmada, com base em sua plausibilidade se especula se
a vida nado teria também surgido e evoluido fora da Terra. Afinal, a Astrono-
mia ensina que a Terra ndo é um local privilegiado. Os mesmos elementos
quimicos que existem aqui, também existem em todas as partes do Universo.
As leis fisicas que governam os fendmenos aqui sao as mesmas no Universo
todo. Portanto o surgimento e a evolugao da vida nao seriam o resultado
de processos casuais, mas de processos causais que podem ter ocorrido em
outros pontos do Universo. Esta é a base racional da nova disciplina chamada
Exobiologia ou Bioastronomia. Ela estuda a origem, evolucao e distribuicao da
vida do Universo, e a influéncia dos fendmenos e ambientes fisico-quimicos
de potenciais nichos de vida, nos processos vitais.
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Figura 6.1 1. Extremdfilos
termofilicos sobrevivem na
agua a elevadas temperaturas
perto de saidas vulcanicas no
fundo de oceanos.

Mas devemos distinguir
dois tipos de vida: uma
evoluida, inteligente,
capaz de desenvolver
uma tecnologia de ra-
dio-comunicacao in-
terestelar; outra rudi-
mentar, por exemplo,
de organismos unice-
lulares procarioticos.
Néo resta duvida de
que a probabilidade de
vida extraterrestre des-
te Ultimo tipo é muito
maior, pois a vida inte-
ligente resultou de uma
evolucdo mais longa
que implicou transicdes cruciais, cujo carater fortuito ou acidental temos
dificuldade de avaliar. Por isso mesmo, se as pesquisas objetivando a cap-
tacdo de sinais inteligentes extraterrestres é mais simples na sua execucao,
ela também padece de probabilidades menores de sucesso. A descoberta
de micrébios a varios quilémetros de profundidade em rochas igneas ou
sedimentares, de organismos que suportam até 169 C em dorsais oceani-
cas, aumenta o otimismo em relacao a possibilidade de vida rudimentar, a
despeito da hostilidade do meio.

As pessoas interessadas neste assunto poderao encontrar mais informacoes
na rede eletronica em:

http://www.angelfire.com/mi/SETI;
http://www.setileague.org/homepg.htm;
http://www.seti-inst.edu/Welcome.html;

http://www.seti.planetary.org;
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A

AFELIO

O ponto mais distante que um corpo atinge em sua 6rbita em torno do Sol.
(Ver também Periélio.)

ANA BRANCA

Estrela colapsada, pequena e muito densa, que estd gradualmente se resfrian-
do.

ANA VERMELHA

Estrela pequena com temperatura superficial baixa e a mais fraca luminosi-
dade de todas as estrelas da sequéncia principal. (Ver Estrela da seqiéncia
principal.)

ANoO

O intervalo de tempo que leva um planeta para completar uma 6rbita ao redor do
Sol. O ano sideral é o intervalo de tempo gasto em descrever uma érbita medida
usando as estrelas fixas como ponto de referéncia posicional. Um ano trépico é
uma orbita que se mede usando, como ponto de referéncia, uma posicao espe-
cifica do Sol sobre a esfera celeste. (Ver também Esfera celeste, Orbita.)

ANoO-LUZ

Unidade de distancia igual a percorrida pela luz (ou outra radiacdo eletro-
magnética) no vacuo em um ano. Um ano-luz equivale a 9,6 trilhdes de
km, ou 63,240 unidades astrondmicas, ou 0,3066 parsecs. Um segundo-luz
equivale a 299.792 km. (Ver também Unidade astrondmica, Parsec.)

APOGEU

O ponto mais afastado da Terra na érbita da Lua ou de um satélite artificial
ao redor da Terra.
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ASTEROIDE (PEQUENO PLANETA)

Um pequeno corpo rochoso orbitando o Sol, usualmente na faixa de aste-
roides entre Marte e Jupiter.

ATMOSFERA

A camada gasosa mais externa ao redor de um planeta, satélite ou estrela.
Nao possui fronteira exterior definida, tornando-se cada vez mais ténue até
atingir o espaco.

B

BURACO NEGRO

Uma regiao do espaco ao redor de uma estrela colapsada onde a gravida-
de é tdo intensa que nada, nem mesmo a luz, pode escapar. (Ver também
Horizonte de eventos.)

C

CoMETA

Pequeno corpo de gelo orbitando o Sol em uma longa e excéntrica érbita.

CONSTELACAO

Desenho formado por um grupo de estrelas no céu. As estrelas ndo sdo
necessariamente associadas fisicamente, uma vez que podem estar a dife-
rentes distancias da Terra.

D

Dia

Intervalo de tempo para um planeta completar uma rotacdo ao redor do
seu eixo. Um dia sideral é o tempo decorrido para uma estrela retornar a
mesma posicdo no céu. Um dia solar é o intervalo entre o nascer do sol e o
seguinte.

DiAGRAMA HERTZSPRUNG-RUSSELL

Grafico que mostra as luminosidades e os tipos espectrais (cor) das estrelas. Outros
fatores, tais como as temperaturas estelares, também podem ser incluidos.

Disco DE ACRESCAO

Um disco de matéria espiralando ao redor de um objeto, como um buraco
negro, devido a gravidade.
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E

EcLipsE

Obscurecimento total ou parcial de um corpo celeste por outro. No eclipse
solar, a Lua passa entre o Sol e a Terra escondendo parcial ou totalmente o
Sol para uma pequena area da Terra. No eclipse lunar, a terra esta entre a
Lua e o Sol, e a Lua passa através da sombra da Terra.

EcLipTiCA

Plano no qual a terra orbita ao redor do Sol.

Eixo DE ROTACAO

Linha imaginaria ao redor da qual o corpo gira. Ainclinacdo axial € o angulo entre
0 eixo de rotacao e a perpendicular ao plano orbital. (Ver também Orbita.)

ESFERA CELESTE

Uma esfera imaginaria sobre a qual os objetos celestes parecem colados,
quando vistos da Terra. O equador celeste é marcado pela projecao do
equador terrestre sobre a esfera celeste. Os polos celestes sdo os pontos
sobre a esfera celeste acima dos polos norte e sul da Terra.

ESPECTRO

Uma faixa ou série de linhas de radiacdo eletromagnética produzida por
dispersao de radiagdo em seus comprimentos de onda, por exemplo, as
cores do arco-iris sdo causadas pela dispersao da luz branca que atravessa
as goticulas de dgua existentes na atmosfera.

ESTRELA

Bola luminosa de gas que brilha devido a energia gerada no seu interior
por reacdes nucleares.

ESTRELA ANA

Uma estrela da seqUéncia principal. (Ver Estrela da seqténcia principal.)

ESTRELA BINARIA

Um par de estrelas em que uma orbita a outra. Cerca de metade de todas
as estrelas conhecidas pertencem a um grupo de duas ou mais.

ESTRELA DA SEQUENCIA PRINCIPAL

Estrela que cai dentro de uma faixa diagonal bem definida no diagrama
Hertzsprung-Russell. Estrelas da seqUéncia principal produzem energia
pela fusdo de hidrogénio para formar hélio em seu nucleo. (Ver também
Diagrama Hertzsprung-Russell.)
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ESTRELA DE NEUTRONS

Caroco estelar que se colapsou até se tornar quase inteiramente de néutrons.
Tem uma massa entre 1,5 e 3 massas solares, mas um diametro muito pe-
gueno (geralmente cerca de 10 km). As estrelas de néutrons sao detectadas
como pulsares. (Ver Pulsar.)

ESTRELAS GIGANTES E SUPERGIGANTES

Estrelas grandes com uma alta luminosidade. As gigantes sdo 10 a 1.000
vezes mais brilhantes que o Sol, com um diametro de 10 a 100 vezes maior.
As supergigantes sao as maiores e mais luminosas estrelas, milhares de vezes
mais brilhantes e com diametros superiores a 1.000 vezes o Sol.

ESTRELA VARIAVEL

Estrela cujo brilho varia.

F

Fases

Mudanca aparente na forma da lua e de alguns planetas, que depende da
pOSIcao.

G

GALAXIA

Um conjunto de estrelas, gas e poeira ligados pela gravidade. As galaxias sdo
classificadas como espirais, elipticas e irregulares, de acordo com sua forma.
Elas usualmente ocorrem em grupos conhecidos como aglomerados.

GRAVITACAO

Forca de atragao entre os corpos, que depende de sua massa e da distancia
entre elas. ela mantém os corpos de pequena massa em orbita ao redor dos
de maior massa, assim como os planetas ao redor do Sol.

GRUPO LOCAL DE GALAXIAS

Aglomerado de pelo menos 28 galaxias ao qual nossa galaxia (a Via Lactea)
pertence.
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H

HORIZONTE DE EVENTOS

A fronteira de um buraco negro. A luz emitida do interior do horizonte
de eventos ndo pode escapar; assim, é impossivel observar os eventos que
ocorrem em seu interior. (Ver também Buraco Negro.)

L

Lua

Satélite natural de um planeta.

LUMINOSIDADE

O brilho de um corpo luminoso (por exemplo, estrela), definido pela energia
total que irradia em um determinado momento.

M

MAGNITUDE

Medida do brilho de uma estrela ou de outro corpo celeste. magnitude
aparente é o brilho de um objeto como é visto da Terra. Magnitude absoluta
é a magnitude que um objeto teria se observado de uma distancia padrao
de 10 parsecs. Ver também Luminosidade.)

METEOROIDE

Particula de poeira ou rocha percorrendo o espaco a alta velocidade (um
meteoro (também chamado estrela cadente) é o rastro de luz visto quan-
do um meteordide se queima na atmosfera da Terra. Um meteorito é um
meteordide maior que entra na atmosfera e alcanca a superficie da Terra.
uma chuva de meteoros ocorre quando a Terra passa por uma nuvem de
fragmentos no espaco.

MOVIMENTO RETROGRADO

Movimento contrario ao deslocamento dos ponteiros de um relégio (visto
de cima) de um corpo ao redor do Sol, ou de um satélite ao redor de seu
planeta, ou de um planeta ao redor de seu eixo de rotacao.
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N

NEBuLOSA

Nuvem de gas e poeira interestelares. As nebulosas sao detectaveis como
nebulosas de emissao, que brilham; as nebulosas de deteccdo, que disper-
sam a luz estelar, e as nebulosas escuras que obscurecem a luz das estrelas
e nebulosas mais distantes.

NEUTRINO

Particula elementar, sem carga elétrica e quase nenhuma massa, que se
desloca com a velocidade da luz. os neutrinos muito raramente interagem
com outra matéria.

O

ORBITA

Trajetdria curva de um corpo no espago, influenciado pela atracdo gravi-
tacional de um corpo de maior massa. O plano orbital é o plano no qual
a orbita é descrita. A inclinacao orbital é o angulo entre um plano orbital
e um angulo de referéncia, por exemplo, a ecliptica. O periodo orbital é o
intervalo de tempo que um corpo leva para completar uma érbita.

P

PARSEC

Unidade de distancia igual a 3,26 anos-luz ou 206265 unidades astron6-
micas. (Ver também Unidade astrondmica, Ano-luz.)

PERIELIO

Ponto mais préximo ao Sol na érbita de um planeta ou outro corpo ao redor
do Sol. (Ver também Afélio.)

PERIGEU

Ponto mais proximo a terra na érbita da Lua ou de um satélite artificial ao
redor da Terra. (Ver também Apogeu.)

PLANETA

Corpo relativamente grande em ¢rbita ao redor do Sol ou de outra estrela.
Os planetas brilham somente pela luz refletida do Sol.

PROTO-ESTRELA

Estagio mais inicial na vida de uma estrela, quando ela comega a condensar-se em
uma nebulosa, porém antes de tornar-se uma estrela de seqténcia principal.
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PuLsAR

Fonte regularmente pulsante de ondas de radio (algumas vezes de luz e outras ra-
diacoes). Acredita-se que os pulsares sejam estrelas de néutrons em rotagao.

Q

QuAsAR

Um objeto compacto, extremamente luminoso, que aparece como uma
estrela quando visto da Terra. Conhece-se pouco acerca dos quasares, mas
eles sdo provavelmente nucleos de galaxias ativas, com um buraco negro
de massa gigantesca como fonte de energia.

R

RabiacAo

Ondas ou particulas emitidas por uma fonte. A radiacdo eletromagnética
é energia deslocando-se em forma de onda, incluindo raios gama, raios x,
radiacdo ultravioleta, luz visivel, radiacdo infravermelha, microondas e ondas
de radio. A radiacdo de particulas inclui particulas elementares, tais como
os prétons e elétrons, no vento solar.

S

SATELITE

Corpo em 6rbita ao redor de um corpo principal maior. Os satélites naturais
dos planetas sdo chamados luas. Os satélites artificiais tém sido colocados
em orbita ao redor da Terra, da Lua, e de alguns outros planetas. (Ver tam-
bém Lua.)

SINGULARIDADE

Ponto ou regido do espago-tempo onde as leis da fisica ndo valem. A teoria
prevé uma singularidade com densidade e pressao infinitas no centro de
um buraco negro.

SISTEMA DE ANEL

Disco fino de poeira, rocha ou particulas de gelo orbitando no plano equa-
torial de alguns grandes planetas.

SISTEMA SoOLAR

O Sol e todos os corpos que orbitam ao seu redor devido a gravidade.
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SoL

Estrela central do Sistema Solar. E uma estrela de sequéncia principal de
tamanho e luminosidades médios.

SUPERNOVA

Explosdo catastréfica de uma estrela de grande massa no fim de sua vida,
durante a qual ele pode se tornar tdo brilhante como toda uma galéaxia. O
resto de uma supernova é a nuvem em expansao deixada por ela.

T

TEORIA DO BIGUE-BANGUE

Teoria segundo a qual o universo comecou quando o espago, o tempo e a
matéria vieram a existéncia em uma gigantesca explosao (a Grande Explosao)
entre 10 e 20 bilhoes de anos atras.

U

UnNipADE AsTRONOMICA (UA)

Unidade de distancia igual a distancia média entre a Terra e o Sol:
149.597.870 km.

\Y

ViA LACTEA

A faixa ténue de luz que atravessa o céu noturno proveniente de uma mul-
tiplicidade de estrelas em nossa galaxia.
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