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RESUMO

No presente trabalho analisa-se meios de fazer o resgate da Astronomia,
para que a mesma seja inserida no conhecimento basico adquirido pelos
alunos de Ensino Médio. Esse resgate ocorre através de um aporte tedrico
direcionado aos professores de Fisica e Ciéncias, os quais podem utilizar-
se dos materiais produzidos. O primeiro, um livro-texto sobre Astronomia
basica e Astrofisica, o segundo, um curso de Astronomia sob a forma de
apresentacdo de slides e o terceiro, um roteiro para a construgdo de um
telescopio newtoniano para realizar observagdes praticas. O presente
projeto teve sua aplicacéo realizada para alunos de ensino médio e para
alunos ja egressos, no qual, antes e apds a aplicacdo, foram coletados
dados que permitiram uma anélise da evolugdo dos conhecimentos por
parte dos alunos participantes.

Palavras-chave: Astronomia. Curso. Telescdpio.






ABSTRACT

This project analyzes methods of rescuing knowledge astronomy in high
school students. This is carried out through a theoretical contribution
addressed to teachers of Physics and Sciences, who can use the materials
produced. The materials produced are a textbook on basic astronomy and
astrophysics, the second, an astronomy course in the form of slides, and
the third, a roadmap for the construction of a Newtonian telescope for
practical observations. The present project was applied to high school
students and others already graduated, in which, after application, data
were collected that allowed an analysis of the evolution of knowledge by
the participating students.

keywords: Astronomy. Telescope, course.
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1. INTRODUCAO

Ao buscar o porqué de estudar Astronomia foi feita uma anélise
abrangente de toda ciéncia envolvida no dia a dia, e assim a escolha desse
tema ocorreu ndo somente pelo fato de ser um dos ramos mais antigos da
ciéncia, mas também porque precisamos entender o0 mundo do qual
fazemos parte e perceber que o planeta em qual passamos toda nossa vida
representa uma grandeza infima perto do esplendor cosmolégico. Aliado
a isso, percebemos o problema da “desinformagdo cientifica”, ou seja,
percebe-se, na populagdo, que h4 uma falha grave na formacéo cientifica
minima dos egressos do Ensino Médio, em praticamente todas as regides
observadas em uma analise prévia.

Divulgar a ciéncia pode ser uma maneira de tentar reduzir a
porcentagem da populacdo que atribui significados alheios ou
sobrenaturais a eventos desconhecidos para si, ou seja, eventos que para
eles sdo “sem explicagdo”, atribuem sendo obras de algum tipo de ser
divino ou extraterrestre. A divulgacéo cientifica também pode ajudar a
reduzir ondas sociais que surgem devido a esse analfabetismo cientifico,
como por exemplo conceitos absurdos como o planeta Terra ser plano ou
ainda varias teorias conspiratérias despudoradas.

No mundo moderno, onde a tecnologia impera de forma absoluta,
nota-se uma necessidade de o ser humano resgatar a observagdo da
natureza, pois percebe-se que muitas pessoas gostam do tema
Astronomia, porém nao sdo muitos os professores de ciéncias ou de Fisica
do Ensino Médio que se sentem capacitados em ministrar um curso dessa
area. Assim, com o presente projeto, idealizo uma fonte bibliografica para
o0 professor, que propicie um embasamento basico, fornecendo fulcro a
um projeto de Astronomia em sua escola, com roteiros necessarios para
construgdo de um telescopio newtoniano que pode ser utilizado para
observacOes de corpos celestes.

Buscando a inser¢do da Astronomia basica e no¢des de Astrofisica,
pelos professores de Ensino Médio, sob a forma de projetos
extracurriculares ou ainda como um tema transversal a alunos do Ensino
Médio e comunidade em geral, que tenham curiosidade e interesse na
area, podemos integrar o conhecimento cientifico, ndo o deixando esvair,
COMO ocorre com muitos egressos que nao estdo direcionados a area das
exatas, bem como também, de certa forma, podemos influenciar alguns a
seguir na carreira cientifica. Uma outra possibilidade é introduzir o
presente material de forma pontual, integrada aos temas da base comum.
Porém esse tipo de insercdo ndo serd analisado aqui, ficando a cargo do
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professor que queira fazer tais adaptac@es, por exemplo, ao ensinar dptica,
pode-se demonstrar como funciona um telescopio; ao ensinar
termodinamica, pode-se usar como exemplo as estrelas, ao ensinar optica
Fisica e/ou Fisica Moderna, pode-se fazer o uso do espectroscopio; ao
ensinar Gravitagdo Universal, pode-se contextualizar os aglomerados
estelares e até galaxias e assim sucessivamente.

Com base nisso, percebe-se a necessidade de produzir um material
abrangente, para um curso de Astronomia, onde o professor da disciplina
de Fisica ou Ciéncias, de posse da dissertagdo como referencial, de links
com videos e documentarios recomendados, dos slides que se encontram
no apéndice D, pode fornecer meios para tornar a aprendizagem do tema
uma forma prazerosa de aprender, esclarecendo davidas entre fenémenos
astrondmicos basicos, devido uma boa fundamentacéo teorica.

A construgdo de um telescdpio newtoniano com excelente
qualidade 6ptica, mediante um roteiro descritivo no apéndice B auxilia no
proposto, pois permite integrar o conhecimento te6rico com a pratica. Ja
os resultados do projeto aplicado séo discutidos no capitulo 5, bem como
a metodologia utilizada mesclada ao relato de aplicacdo é discutida no
capitulo 4.

Dessa forma o material direcionado ao professor, tem caréater
autoexplicativo buscando corroborar a este a obtencdo de subsidios
necessarios para poder mediar o conhecimento para com seus alunos, de
forma que estes adquiram propriedade intelectual suficiente para discernir
fendmenos em diferentes situagdes cotidianas.



2. REFERENCIAL TEORICO

Na&o existe apenas uma maneira de ensinar, assim como nao existe
apenas uma maneira de aprender. Partindo dessa premissa, buscam-se
diferentes métodos de interacdo entre o conhecimento cientifico ja
estabelecido e o prdprio o aluno. Bazin (1997) apud BATISTA, M. C
defende que deve haver uma interacdo entre os diferentes métodos, pois
isso possibilita mais aportes necessarios para que o aluno assimile os
novos conceitos, bem como existem autores que defendem a
experimentacdo como fundamental para a aprendizagem, como por
exemplo ROSITO (2008).

Partindo dos pressupostos contidos nos PCN+, de que a Fisica deve
apresentar-se, como um conjunto de competéncias especificas que
permitam perceber e lidar com os fendmenos naturais e tecnoldgicos,
presentes tanto no cotidiano mais imediato quanto na compreensdo do
universo distante, a partir de principios, leis e modelos por ela construidos
(PCN+, Ciéncias da Natureza, Matematica e suas Tecnologias p. 59),
vemos que a Astronomia € um tema relevante a ser tratado, pois faz o ser
humano em formacéo compreender o universo no qual ele esta inserido.

Observando o fato que todo aluno ja carrega consigo uma bagagem
anterior, muitas vezes com informagBes incorretas sobre a
fenomenologia, cabe ao proprio professor fazer a analise da melhor
maneira de modificar concepcBes pré-existentes que ndo condizem com
0 conhecimento cientifico aceito atualmente. Nem sempre é trivial fazer
essa avaliacdo e mudanga de paradigmas, porém o ponto positivo é que
esse aluno ja esta por livre e espontanea vontade inserido em um contexto
no qual ele sabe que aprendera novas ideias e concepgdes, € nesse caso,
estando ele com a mente mais aberta, h4& uma maior possibilidade de
sucesso.

Dentre diversos pensadores da area da Educacdo Cientifica, é
importante citar a Teoria da Aprendizagem Significativa de Ausubel
(1963), onde ideias interagem com conhecimentos ja existentes na
estrutura cognitiva do sujeito, conhecimentos esses que levam o nome de
subsungores ou ideia-ancora. Ou seja, devem surgir links entre 0s novos
conhecimentos e 0s ja presentes, de forma a buscar a integragdo do
conhecimento te6rico com o0 pratico. Para que isso ocorra, 0
conhecimento a ser absorvido deve ser revelador e interessante ao aluno,
e ndo algo macgante e tedioso.

Ainda nos PCN+ hé a sugestdo de evidenciar a relacdo do cotidiano
do aluno com os eixos tematicos a serem trabalhados, e nesse caso, como
conseguir evidenciar algo que aparentemente esta fora de alcance da
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maioria dos alunos, como por exemplo, a Astronomia? A priori pode
parecer que realmente nao ha possibilidade de fazer essa relagdo, porém
utilizando-se de experimentos praticos, como o realizado com o do angulo
de paralaxe em pequenas distancias, pode-se fazer o aluno perceber que a
ideia e os conceitos continuam validos para grandes distancias, ou seja,
consegue-se contextualizar algo que, a principio, ndo seria
contextualizavel (vide apéndice H).

A mesma ideia pode ser seguida por exemplo, em como fazer para
determinar os elementos quimicos presentes em uma estrela, ou seja,
como fazé-los entender a relacdo entre a luz emitida por uma estrela e os
elementos quimicos presentes nela. Nesse caso, ha a possibilidade de
fazer a construcdo de um espectroscopio e analisar a luz emitida pelo
aquecimento de diferentes elementos quimicos, chamando a atengéo para
as diferencas entre o espectro de emisséo e o de absor¢do. Dessa forma,
por exemplo, esse espectroscépio pode ser utilizado para ver o espectro
solar, cabendo ao professor induzir o estudante a concluir que é possivel
utilizar essa mesma técnica para fazer a anélise da composi¢do quimica
de uma estrela longinqua.

A utilizacdo de um telescopio proporciona uma visao diferente do
céu, algo que ndo se percebe, como detalhes dos planetas tornam-se
evidentes, detalhes como crateras lunares ficam visiveis, e isso forga o
aluno a questionar suas convicg¢fes e conceitos de onde vivemos. A
atividade prética, aliada ao uso de midias visuais, como video —
documentérios e/ou apresentacdes de slides, geridas pelo professor séo
uma excelente ferramenta didatica para que melhores resultados sejam
atingidos. Porém para isso, ha a necessidade de uma boa preparacéo por
parte do professor, que deve estar convicto de seu conhecimento sobre o
tema a ser tratado.

N&o vamos entrar em mérito da falta de profissionais formados ou
da proposta de notério saber, que certamente acarretard em intmeras
falhas metodolégicas de formacdo, tanto do profissional quanto do
egresso que passou por ele, pois é sabido que boas aulas séo realizadas
por bons profissionais.

A anélise dos resultados fornece a possibilidade de avaliar a
execucdo e a aplicabilidade do projeto, permitindo detectar falhas e
pontos que devem ser melhor explanados pelo professor ministrante.
Podendo dessa forma, o professor instigar com mais énfase determinado
tema.

Segundo 0 PCN+:

E indispensdvel que a experimentacdo esteja
sempre presente ao longo de todo o processo de
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desenvolvimento das competéncias em Fisica,
privilegiando-se o fazer, manusear, operar, agir, em
diferentes formas e niveis (...) As abordagens mais
tradicionais precisariam, portanto, ser revistas,
evitando-se “experiéncias” que se reduzem a
execucdo de uma lista de procedimentos
previamente fixados, cujo sentido nem sempre fica
claro para o aluno. (PCN+ - Ensino Médio -
Ciéncias da Natureza, Mateméatica e suas
Tecnologias, p. 84).

Conforme podemos ver a construgdo do telescopio segue a linha
de raciocinio proposta nas Orientacfes Educacionais Complementares
aos Parametros Curriculares Nacionais, pois ele ndo é um roteiro pronto
e acabado, por necessitar de diversos ajustes por parte de quem o esta
construindo. A citar, por exemplo, o didmetro do espelho primario, sendo
diferente do didmetro do roteiro, faz mudar o tamanho do tubo a ser
utilizado, j& uma distancia focal diferente nesse espelho, faz mudar as
posic¢des relativas entre os espelhos primério e secundario, promovendo a
pesquisa e a busca por parte do préprio aluno, que realmente o esta
construindo e ndo simplesmente o esta montando.

Nas orientagdes dos PCNs, ha a clareza de explicitar que: “E to
possivel trabalhar com materiais de baixo custo, tais como pedacos de fio,
pequenas lampadas e pilhas, quanto com kits mais sofisticados, que
incluem multimetros ou osciloscdpios” (PCN+ p.84). Podemos perceber
gue a questdo central sdo as competéncias a serem promovidas e
desenvolvidas e ndo os recursos que foram utilizados. Assim a pratica que
envolve a comparacdo de distdncias do Sistema Solar (Apéndice G),
promove a competéncia de “Reconhecer ordens de grandeza de medidas
astronbmicas para situar a vida (inclui-se a humana), temporal e
espacialmente no Universo e discutir as hipéteses de vida fora da Terra
(PCN+ p.79), pois leva o aluno a pensar que a estrela mais préxima, além
do Sol, (a proxima Centauri), que nessa escala reduzida que sugerimos
estaria localizada a mais de 80 km de distancia proprio Sol, seria uma
pequenissima esfera em meio a imensidao espacial e que entre meio a eles
ndo existe nenhuma outra estrela.

Isso provoca um certo desconforto nas concepcdes prévias que o
aluno tem de distancias e dimens6es, desconforto esse que aumenta ainda
mais se for efetuar o célculo para as dimensdes dos planetas e estrelas
nessa mesma escala de distancia. Nesse caso, 0 Sol com seus 696 342 km
de raio, corresponderia a uma esfera menor que 3 mm de didmetro e no
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qual a Terra teria cerca de 25 de micrometros (isso equivale a metade da
espessura de um fio de cabelo muito fino).

Dessa forma, a aplicagdo do projeto pode resultar em um
diferencial, uma maneira interessante de ensinar Astronomia, de modo
que todos os participantes adquiram um conhecimento minimo sobre o
tema.



3. DESCRICAO DO PRODUTO EDUCACIONAL
DESENVOLVIDO.

O produto educacional desenvolvido é caracterizado como uma
sequéncia didatica de Ensino de Astronomia e Astrofisica Béasica, para
que professores possam utilizar como base inicial para ministrar um curso
de Astronomia a alunos de Ensino Médio. A sequéncia didatica foi divida
em trés produtos e apesar do nome ser “sequéncia” eles podem e devem
ser trabalhados de forma concomitante. O primeiro produto desenvolvido
consiste em um livro-texto de Astronomia béasica, voltado ao professor da
disciplina de Fisica ou ciéncias de Ensino Fundamental ou Médio, que
pretende ministrar o0 curso de Astronomia ou criar um “clube de
Astronomia” em sua escola, e é ele quem fornecera o aporte teérico basico
necessario.

O livro-texto é baseado principalmente no livro Astronomia e
Astrofisica dos autores Kepler de Souza Oliveira Filho e Maria de Fatima
Oliveira Saraiva, publicado em 2014 pela LF Editorial e distribuido a
todas as escolas participantes da Olimpiada Brasileira de Astronomia -
OBA, no ano de 2014. Além do livro base, foi realizada uma ampla
pesquisa em varios outros livros, sitios na internet e video-documentarios
sobre 0 tema.

Embora o livro-texto seja direcionado aos professores, pois sao
estes quem subsidiardo o conteldo para os estudantes, em uma andlise
mais ampla, podemos afirmar que o principal publico alvo séo os préprios
estudantes, sendo assim, foi priorizado uma linguagem clara e acessivel,
com um nivel minimo de calculos matematicos envolvidos. O aporte
tedrico de Astronomia e Astrofisica basica estd no apéndice A, que foi
subdividido em seis subcapitulos.

O primeiro capitulo do apéndice A faz um resumo da evolucdo dos
conhecimentos da Astronomia, passando dos primeiros astrénomos para
0s modelos geocéntricos e posteriormente o heliocéntrico, seguindo para
as biografias dos principais astronomos da historia até o século XIX. O
segundo capitulo do referido apéndice trata de como sdo obtidos os dados
referentes as estrelas e planetas, ou seja, como medir as distancias
astrondmicas. Nele é feito um apanhado sobre as unidades de medida e
posteriormente para 0s métodos de medicdo de distancias astrondmicas,
através da paralaxe, do efeito Doppler, das cefeidas e da paralaxe
espectroscopica. J& o capitulo 3 discute as leis de Kepler, bem como a
teoria da gravitacdo de Newton, seguindo a recomendacdo dos Parametros
Curriculares Nacionais (PCN) que sugerem trabalhar o tema, pois
segundo os PCNs: “(...) Nessa abordagem, ganha destaque a interagdo
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gravitacional, uma vez que sdo analisados sistemas que envolvem massas
muito maiores que aquelas que observamos” (PCN+ p.78).

O capitulo 4 do apéndice A faz o detalhamento de como surgiu o
Sistema Solar e segue para dados e informagfes de todos os corpos
pertencentes a ele. Portanto, aborda planetas, cinturdo de asteroides,
planetas andes, nuvem de Oort e cometas. Nessa parte também séo citadas
as chuvas de meteoros e crateras de impacto, que surgem devido a queda
de meteoritos.

O quinto capitulo desse apéndice explana sobre o Big Bang e a
origem do universo, seguindo posteriormente para a formacéo de estrelas
a partir de nuvens de gas e poeira, de uma maneira mais abrangente do
que a propria evolucdo do Sol, nessa etapa é descrito todas as etapas da
vida de uma estrela, dependendo de sua massa inicial. Dessa forma, ha
informacOes sobre as ands marrons, sobre gigantes e supergigantes
vermelhas, novas e supernovas e os buracos negros. Em seguida, faz-se a
andlise da formacgdo de enxames abertos e globulares, seguindo até as
galdxias, bem como sua classificagdo morfoldgica. Enfim o dltimo
capitulo, traz a luz e os instrumentos astrondmicos. Nessa parte, é tratada
a espectroscopia, os telescdpios refletores e refratores, radiotelescépios e
um tdpico sobre observacdo astronémica.

O segundo produto sdo os proprios slides que trazem esse conteldo
de forma resumida em 10 aulas de 2 horas cada, que sdo detalhadas no
capitulo 4, cujo titulo ¢ “Metodologia”, onde estdo elencadas sugestes
dos detalhes que séo interessantes mencionar em cada aula. Nem todos os
slides precisam ser utilizados, cabe ao professor adaptar e utilizar da
maneira que acreditar ser a melhor.

O terceiro produto é um roteiro de construcdo de um telescopio
newtoniano, sobre uma base dobsoniana. O roteiro explica passo a passo
todo o processo de construcdo, calibracdo e observacdo. Para isso, ha a
necessidade de aquisicao de materiais pelo professor que deseja construir
seu proprio telescopio, como por exemplo, os espelhos primarios e
secundarios, os tubos e as oculares.

Apos o curso aplicado, foi realizada uma andlise dos resultados
obtidos pela aplicacdo da sequéncia didatica desenvolvida.



4. METODOLOGIA

Para insercdo do presente projeto, vamos utilizar uma abordagem
guantitativa e qualitativa, e assim mesclar os saberes preexistentes dos
nossos alunos com as novas teorias inseridas, de forma que sejam
cooperativas na mediagdo do conhecimento.

Em um primeiro momento, houve uma andlise do interesse nesse
tema por parte dos alunos, seguido por um periodo de inscricdo para o
curso. Devido a alta procura, houve a necessidade de criacdo de duas
turmas, com aproximadamente 30 alunos cada.

Posteriormente, ja na primeira aula, houve a aplicacdo de um
guestionario para testar os conhecimentos iniciais, com justificativa de
embasar quantitativamente a analise dos dados em virtude da aplicacdo
do presente curso. Esse questionario, abrangendo uma ampla gama de
conceitos basicos de Astronomia, de certa forma, direcionou, em partes,
a sequéncia didatica. Ja em relacdo a analise dos dados obtidos dessa
aplicacdo, as duas turmas foram tratadas como uma Unica, ou seja, hao
houve distingdo dos dados entre elas.

No decorrer da sequéncia didatica, houve a realizacdo de varias
atividades praticas, tais como: montagem de experimentos comparativos
de tamanhos de alguns corpos presentes no sistema solar; experimentos
relacionados as distancias de separacdo entre os acima citados. Atividade
experimental envolvendo medidas de distancia de objetos préximos
utilizando para isso 0 método da paralaxe, observacdo do espectro da luz
solar e luz de lampadas por um espectroscopio e a construgdo e montagem
de um telescépio, com observacdo pratica de planetas, estrelas e
aglomerados. Nessa aplicagdo, tanto midias digitais, como projecdo de
slides e imagens retiradas de telescdpios, foram utilizadas de forma
interativa, participativa e expositiva, visando uma melhor compreensédo
do tema tratado em cada aula. Para tanto, em alguns slides ha a sugestao
de videos para assistir com os alunos ou deixar de tarefa para casa.

O curso foi aplicado com a divisdo em 3 etapas interligadas, a
primeira etapa consiste nas aulas teoricas, divididas em 10 topicos, com
duracdo de 1,5 horas a 2 horas cada. A segunda etapa, ocorreu ao final da
primeira e em duas tardes, com duracdo total de aproximadamente 8
horas, onde houve a construcdo do telescépio.

Foram duas noites de observacfes ao telescépio, uma utilizando
um Newtoniano de espelho primério de 150 mm de didmetro, e distancia
focal de 1400 mm, da marca Greika, logo no inicio do curso e a outra ao
final do curso, utilizando o telescépio construido com o auxilio dos
alunos, um newtoniano de espelho primario cujo diametro é de 200 mm e
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distancia focal de 1160 mm. Assim, o curso completo teve carga horaria
total de aproximadamente 30 horas.

A seguir, relata-se a evolugédo do curso, ou seja, como ele ocorre
em relacdo aos slides do apéndice D. Uma observacao interessante, é que
alguns dos slides foram posteriormente adicionados, ou seja, no decorrer
do curso, alguns pontos foram percebidos que poderiam ser melhor
explorados, e assim, posteriormente foram adicionados mais slides sobre
0 tema, dessa forma, quando um outro professor reaplicar o curso, podem
ocorrer divergéncias no tempo de execugao.

Inicia-se a primeira aula com a explicagéo do que consiste 0 curso
e que ele esté sendo utilizado para uma coleta de dados para a dissertacéo
do autor no curso de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica, pela
UFSC, deixando claro que em nenhum momento serdo coletados dados
pessoais, bem como fotos que permitem identificacdo e/ou nomes. Em
seguida, ocorre a aplicacdo do questionario contido no apéndice C, cuja
analise das respostas esta no capitulo 5. Apds o questionario é exibida em
tela projetada a programacéo, onde explanou-se o que ocorreria em cada
aula do curso.

Inicia-se entdo no primeiro slide, uma breve distin¢do entre alguns
termos comuns de se ouvir como: cosmologia, Astronomia e Astrofisica,
cujo objetivo é fornecer elucidacdes contextuais sobre eles. Nesse slide é
comum ouvir o questionamento do que é astrologia e para isso foi
colocada uma pequena definicdo sobre esse termo como uma nota de
rodapé.

O slide numero 06 inicia com a histdria da Astronomia, passando
pelos primeiros astronomos de diferentes culturas, chegando a Grécia
onde foram cunhados alguns termos ainda hoje em uso. Chegando ao
primeiro calculo que possibilitava prever que a Terra era “redonda” e ndo
plana, por Eratostenes de Cirene, em 300 a.C.

Segue-se, ao Slide 16 que trata sobre 0 modelo geocéntrico, onde
buscou-se mostrar que ele previa com relativa precisdo observacdes do
movimento dos planetas no céu. Nessa etapa, pode-se fazer a ligacdo com
o slide 12-13, que fala sobre a esfera celeste e também se enfatiza que
esse sistema perdurou por mais de um milénio.

O sistema heliocéntrico entdo é retomado, por Nicolau Copérnico
no inicio do século XV, explanado no slide 19. Nessa etapa mostra-se a
sequéncia de cientistas, onde quando o primeiro chegava aos finais de sua
vida, logo nascia o préximo, que dava continuidade em seu trabalho, com
excec¢do a Galileu e Kepler, que viveram na mesma época.

O Slide 21 mostra que o sistema heliocéntrico previa uma
explicacdo coerente, porém de forma mais simples dos mesmos
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fendmenos observados e explicados pelo geocentrismo, embora ele ndo
possuia precisdo muito melhor que o antigo método (explanado isso no
slide 19). Segue-se falando de Tycho Brahe, um dos melhores cientistas
observacionais que se tem registro, pois possuia incrivel precisdo nos
dados de suas observagdes com instrumentos rudimentares para nés,
porém excelentes para a época, € que gracas aos seus dados, Kepler,
sucessor na cadeira de Matematico Imperial, consegue desenvolver suas
leis do movimento planetério. No slide 28 é apenas colocada uma pequena
biografia de Kepler, suas leis tem um lugar especial no slide 50. E
sugerido ao professor aplicador do curso, ler as biografias desses
cientistas, no apéndice A.1.4 em diante, de forma a complementar alguns
dos dados.

Ao falar sobre Galileu Galilei foi explicado como foi construida
sua primeira luneta e que ele a aperfeicoou com o passar do tempo. Seus
registros de Vénus possibilitaram comprovar que a teoria heliocéntrica
estava correta, dentro das limitacdes do proprio Sistema Solar. O slide 26
nos mostra como deveriam ser vistas as fases de Vé&nus nas duas teorias,
e obviamente qualquer um que o observe hoje em dia pode facilmente
perceber que a teoria do heliocentrismo encaixa com a observacdo pratica.

Ao descobrir que Japiter era como um mini Sistema Solar, e que a
lua era imperfeita, cheia de crateras e principalmente por publicar isso de
forma acessivel a populacdo, ele conseguiu arranjar problemas com a
Igreja, resultando em sua condenagéo a prisdo domiciliar. Nesses slides,
enfatiza-se o fato de que ndo foi Galileu quem inventou o telescopio, mas
foi ele quem o0 nomeou e quem o apontou para o céu pela primeira vez.
Alguns de seus registros da Lua estdo no Slide 27.

Isaac Newton tem sua pequena biografia no slide 29. Nela nédo
constam detalhes, mas é interessante que o professor complemente suas
descobertas e seus periodos de vida, desde sua saida da cidade devido a
peste, transmitida por uma infestacéo de ratos, e que de volta a sua cidade
natal ele fez importantes descobertas em ¢ptica. Citando uma breve
introducdo sobre o que é o calculo diferencial e integral, relembrar suas
leis dos movimentos e preparar o aluno para a introdugéo da gravitagdo
universal, que é trabalhada no slide 53. E é nessa parte se encerra a
primeira aula, porém isso ndo precisa ser seguido arisca, pois dependendo
da turma, os assuntos podem fluir com mais facilidade, acelerando o
ritmo, ou por vezes demorando mais, quando h& necessidade de
explicacdes mais detalhadas.

No slide 30, inicia-se a aula 2, com os conceitos de distancias
astrondmicas, onde deve-se evidenciar que unidades de medida
comumente utilizadas, como o metro, ndo sdo praticas para medir esse
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tipo de distancias. Entdo deve-se dar a definicdo da primeira unidade de
medida estelar, a Unidade Astrondmica, que corresponde a distancia
média entre o Sol e a Terra, equivalendo a aproximadamente 150 milhdes
de quilémetros. Ainda nesse slide, temos o alcance dos “métodos de
medicdo de distancias astronémicas”, utilizando como unidade de medida
a Unidade Astronémica (UA) ou 0 PARSEC (pc) - paralaxe segundo, que
equivale a 206265 UA ou 3,26 anos-luz. A explicacdo do que € o parsec
esta no Slide 36.

A seguir, ha um histérico de como as primeiras medidas de
distancia foram realizadas e os métodos utilizados para isso. Hipparchus
no século 1l A.E.C (anterior & Era Comum) obteve a distancia Terra-Lua
com base no raio terrestre, estimada entre 59 e 67 raios terrestres, um
valor excelente para o atualmente conhecido, (variando de 57 a 64 vezes
dependendo da posicdo relativa entre eles). Utilizando a ideia da tangente
do angulo, sabemos que se observarmos um objeto ao angulo de 1 grau,
esse objeto estd 57 vezes mais afastado que sua altura (slide 32), e isso
possibilitou o célculo do didmetro lunar. Aristarco de Samos foi quem
tentou calcular pela primeira vez a distancia entre a Terra e 0 Sol, também
utilizando para tal a trigonometria (slide 33).

Com o advento do telescopio, muitas coisas foram descobertas, e
com isso surge a necessidade de calcular distancias cada vez maiores. No
slide 34 é explicado o conceito de paralaxe, que é o deslocamento
aparente de um objeto em relacéo a um fundo, devido mudanca de posicéo
do observador. Sugere-se que o professor explique que esse método tem
um limite de alcance, pois objetos que se encontram muito distantes ndo
possuem um angulo de paralaxe facilmente mensuravel, impossibilitando
seu uso. Assim seu alcance esta limitado na ordem de 500 pc, ou pouco
mais de 1500 anos-luz de distancia.

A ideia das estrelas variaveis ou pulsantes, chamadas de cefeidas é
introduzida no slide 38 traz um breve histdrico da descoberta dessas
“velas-padrdo” do universo, estrelas que pulsam em periodos que
dependem de sua massa e que com isso, dependendo de seu brilho
aparente pode-se determinar a que distancia se encontram. O slide 40
explica o porqué de uma cefeida pulsar onde no slide 41 est a equacéo
para calcular a distancia de uma cefeida até nos, tendo por base seu
periodo de pulsagdo e sua luminosidade.

Nesse momento, sugere-se fazer a atividade prética de como
realizar medidas de distancia utilizando a paralaxe. O desafio ¢ o “aluno
observador” encontrar a distancia entre si ¢ dois “alunos estrelas”. Essa
atividade estd descrita no apéndice H. Sugere-se a formacao de grupos
com 4 integrantes, no minimo. Um sera o observador, que fara o papel da
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Terra, outro aluno seré o ponto de referéncia lateral, para confirmar que o
observador ndo muda o angulo de observacdo, e 0s dois ltimos sdo as
estrelas. No qual um corresponde a estrela mais proxima e o outro as
estrelas de fundo. Nessa atividade, o “aluno de referéncia lateral” deve
utilizar uma trena para medir as distincias “reais” e com isso ter um valor
para comparar posteriormente.

E interessante trabalhar as semelhancas e diferencas entre esse
método aplicado em sala para com o método real, com estrelas. Falar que
os angulos em paralaxes heliocéntricas, das estrelas observadas sao
muitissimas vezes menores que 0 encontrado por eles, 0 que exige muita
precisdo dos instrumentos. Essa atividade demora cerca de uma hora,
entre construir o compasso celeste e fazer o experimento, além do
professor ficar em constante movimento entre os grupos orientando as
medidas e sanando dividas. E conveniente entregar o roteiro antes e com
isso fazer uma explicacdo da atividade na lousa para que se minimize as
dificuldades futuras. Pode ser Gtil o professor realizar o experimento
previamente, de forma a se familiarizar com esse procedimento
experimental.

O Slide 43, iniciando a terceira aula, contempla sobre o efeito
Doppler, para introduzir a paralaxe espectroscopica e a teoria da expansao
do universo. Para tanto, é Util falar do efeito Doppler de algo mais
palpavel para o aluno, ou seja, aquele que ocorre com o som. No slide 44
h& duas animagdes que sé podem ser reproduzidas solicitando o arquivo
original ou acessando-o no link especificado na fonte da imagem. No
Slide 45 inicia-se o conceito do efeito Doppler da luz, em decorréncia da
expansdo do universo. Deve-se evidenciar o que significa o deslocamento
para 0 azul e o deslocamento para o vermelho a partir da analise
espectroscopica de um elemento quimico que compde uma estrela. Ja no
Slide 47 héa referéncia em relacdo a magnitude absoluta e a magnitude
aparente, portanto deve-se fazer a diferenciacdo entre elas. Deve-se
explicar que a magnitude de uma estrela esta relacionada a seu brilho e
gue quanto mais brilhante, menor é o valor numérico correspondente.
Assim, estrelas com valores negativos de magnitude brilham mais que
valores positivos. J& a magnitude absoluta é o brilho que esse corpo teria
qguando observado de uma distdncia padrdo de 10 parsec, ou
aproximadamente 33 anos luz. E interessante falar nesse slide também
que estrelas com magnitudes aparentes maiores que 5 sdo muito dificeis
de serem vistas, exigindo condicBes excepcionais de céu noturno e de
visdo do observador. Mais informag6es podem ser obtidas no topico 2.7
do apéndice A.
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No slide 48 ha a explicacdo da lei de Hubble. Nessa etapa €
importante que seja frisada a ideia que quanto mais distante de nds estiver
a galaxia, maior serd sua velocidade de afastamento, portanto maior é o
efeito Doppler para ela. Um fato interessante dessa teoria € que ela é
equivalente ndo importando a posic¢do do observador. Ou seja, ndo temos
como definir em que posicao do universo estamos, pois de qualquer ponto
gue estivéssemos, a observacao seria idéntica, como se todos e ninguém,
ao mesmo tempo, estivessem no centro do universo.

Agora, no slide 50, inicia-se as leis de Kepler, com uma breve
revisdo histdrica, recapitulando o que ja foi falado anteriormente, e
descrita a primeira lei, que define orbitas elipticas com o Sol ocupando
um dos focos da elipse formada, seguida posteriormente pela lei das areas,
onde ¢ interessante frisar que o ponto da érbita, mais proximo do Sol é
chamado de periélio e que o ponto mais afastado é o afélio. E que devido
as areas serem iguais, isso significa que as velocidades orbitais dos
planetas (em médulo) e em posic¢des distintas sdo diferentes.

A terceira lei relaciona o periodo de translacdo com a distancia que
ele se encontra orbitando. E importante deixar claro que o valor da
constante “k”, aproximadamente igual a 1 é valido somente para o sistema
solar, ou seja, na relacéo Sol-planetas. Qualquer outro sistema planetério,
ou até para o sistema Jupiter-luas galileanas, essa equagdo continua
valida, porém com um valor de k constante e diferente do valor para o
Sistema Solar. E conveniente ressaltar que embora as Orbitas sejam
elipses, sua excentricidade (achatamento) é muito pequena, de modo que
se fossemos representar em escala, a Orbita de um planeta no papel ou na
lousa, ndo conseguiriamos diferenciar uma circunferéncia perfeita da
elipse formada pela trajetdria do planeta ao redor do Sol.

A Gravitacdo Universal de Newton é tratada no Slide 53, com um
breve resumo e com uma frase dita por ele proprio sobre a descoberta
dessa lei. Pode-se fazer uma interessante comparagdo da equacgdo da
gravitacdo universal com a equacéo da forca elétrica entre duas cargas (lei
de Coulomb), porém deve-se frisar que sdo forcas de naturezas diferentes,
enguanto uma é gravitacional a outra é eletromagnética. Nesse ponto é
um excelente gancho aproveitar para falar das quatro forgcas bases da
natureza, a nuclear forte, a nuclear fraca, a eletromagnética e a
gravitacional.

No slide seguinte, ha a exploragdo da ideia de Newton, de como
colocar um corpo em orbita de um planeta. E importante ressaltar que na
pratica teriamos a resisténcia do ar, que impossibilitaria tal feito, mas que
em altitudes suficientemente grandes, ela inexiste, portanto, um satélite
nessas condicdes pode orbitar a Terra facilmente. Nesse ponto €
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interessante falar sobre a Estacdo Espacial Internacional e questionar se a
gravidade la é zero. Provavelmente percebera respostas afirmativas, entdo
convém explicar que a situacdo de imponderabilidade d& a sensacdo de
auséncia gravitacional, mas que na realidade seu valor é somente um
pouco menor que aqui no solo. Nessa parte do curso ha dois slides com
questdes, o slide 57, que usa a aplicacdo da lei da gravitacéo, e o slide 60
com mais duas aplicacdes, uma inclusive pede para calcular o valor da
aceleracdo gravitacional a 400 km de altitude.

E interessante ressaltar nesse slide que a aceleracio gravitacional
terrestre ndo é constante, ela varia levemente de acordo com a latitude.
Isso ocorre em funcéo da diferente distribuicéo de massa do planeta Terra.

Resolucdo dos problemas propostos: Slide 57, questdo 01.
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Ja a questdo 02:
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Portanto, quando a distancia cai pela metade, a forca gravitacional
fica 4 vezes mais forte.
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Ja a questdo 03, questiona o porqué de a lua ndo cair sobre a Terra.
Nesse caso pode ser utilizada a explicacéo do Slide 56, que explana sobre
0 que deve ocorrer para que um corpo fique em 6rbita de outro. Pode-se
utilizar a ideia que a Terra e a Lua orbitam em torno de um ponto comum,
chamado de Ponto Abéxico, que corresponde ao centro de massa do
sistema. Esse ponto localiza-se a aproximadamente 4670 km a partir do
centro terrestre, em direcdo a reta que cruza os dois corpos. Como o raio
terrestre é de aproximadamente 6378 km, esse baricentro fica abaixo da
superficie, a aproximadamente 0,7 raios terrestres.

Ja para as questdes do Slide 60, temos as seguintes respostas.
Questdo numero 01: Sendo o raio da terra aproximadamente 6378 km, e
a massa 5,9742x10%* determine o valor da aceleracéo gravitacional.

M
9=G R
0=6,67.10" 5,9742.10*

63780007
g0=9,8m/s2 (Resposta)

Ja a questdo 02, solicita para efetuar o célculo da aceleracéo
gravitacional a uma altitude de 400 km. Nesse caso, aplicamos a equacao
definida no slide 58.

M

:G—
9= Rny

5,9742.10%
(6378000 + 400000)°

g=6,67.10™"

g=8,7m/s2 (Resposta)

Ao resolver esse problema com os alunos, devemos realgar que
como podemos ver, o valor diminui pouco nessa altitude, portanto dentro
de uma estacdo espacial, a aceleracdo gravitacional ndo é zero, 0 que
ocorre é apenas a situacao de imponderabilidade, com gravidade aparente
préxima de zero, situagdo analoga a percebida durante alguns instantes,
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por alguém que despenca em queda livre de um brinquedo especifico em
parques de diversdes.

Outro ponto a salientar € que podemos encontrar o valor da
aceleracdo gravitacional a partir de um valor de referéncia, ou seja, a
partir de seu valor médio ao nivel do mar, de acordo com a equagéo 12,
no apéndice A, capitulo 3.2.

No slide 61, temos um método para determinar qual deve ser a
velocidade orbital de um corpo que deseja permanecer em Orbita a uma
altitude h. Nessa etapa é importante fazer o aluno observar que a
velocidade orbital diminui conforme a altitude.

A velocidade de escape de um planeta é tratada no Slide 62. Nessa
etapa é importante que o professor ressalte que o valor obtido para uma
situacdo ideal, sem resisténcia do ar. Podem surgir questionamentos sobre
a velocidade dos foguetes ser inferior ao valor da velocidade de escape, e
nesse caso, convém explanar que um foguete tem propulsdo propria,
diferentemente de uma rocha que seria arremessada devido, por exemplo,
a colisdo de um grande asteroide. Sugere-se que 0s alunos assistam ao
episodio 01 da série Cosmos, apresentada pelo astrofisico Neil deGrasse
Tyson, langada em 2014.

A sequéncia agora, que englobara a quarta, quinta, sexta e sétima
aulas, inicia-se no Slide 64, com uma introducgéo ao Sistema Solar, que
contempla sobre a divisdo das massas e de tudo que o compde. Passando
pelas teorias aceitas para sua origem, bem como dados sobre a
composic¢do quimica dos planetas. Nesse inicio é interessante ressaltar
gue o Sol é uma estrela de segunda geracdo, ou seja, ndo surgiu no
universo primordial, pois os elementos mais pesados s6 se formaram no
interior das primeiras estrelas, sendo assim, podemos dizer que nés somos
poeira de uma estrela que estava pela regido e se desintegrou, isso ha
varios bilhdes de anos.

No Slide 69 ha informagdes de como séo obtidos alguns dos dados
dos planetas que serdo expostos em slides subsequentes. No Slide 77 é
interessante falar sobre o porqué do planeta Terra ter grande porcentagem
de nitrogénio ou oxigénio e praticamente nenhum hidrogénio na
atmosfera, relacionando isso a velocidade de escape e a energia cinética
do proprio gas, em virtude de sua temperatura. O aumento da taxa de gas
carbonico dissolvido no ar também pode ser abordado, conforme slide 78,
citando como exemplo o planeta Vénus, cuja temperatura superficial
ultrapassa 0s 400 °C em virtude do efeito estufa.

No slide 80, inicia-se falando sobre o Sol. A classificagdo dos
planetas em planetas rochosos e planetas gasosos esta localizada no slide
82, onde convém falar dessas caracteristicas em funcdo dos pontos em
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comum entre eles. A inclinacdo dos planetas, no slide 83 nos permite
compreender como o planeta gira em sua érbita. Nesse ponto, pode-se
falar que a inclinacéo do planeta Terra é quem propicia as esta¢des do ano
e ndo a posicao relativa ao Sol, no afélio e no periélio.

Nos slides seguintes, hd dados sobre os planetas, e convém falar
sobre a zona habitavel, descrita no slide 97 e 98. O aporte teérico para
esse conteldo se contra no Apéndice A4.1, que fala sobre o Sistema Solar.
A Lua tem sua origem ainda envolta em mistério, porém uma das
possibilidades estd descrita no Slide 99. MissGes tripuladas ja foram
realizada para ela, porém ja fazem alguns anos que ndo mais ocorrem. Os
proximos planetas sdo explanados nos slides seguintes, bem como a
beleza de se observar jupiter e Saturno por um telescopio ou por imagens
de Sondas. Convém falar também sobre a possibilidade de colonizacdo da
Lua e de Marte, bem como descrever os desafios existentes, tanto na
guestdo tecnoldgica como na questao social.

A partir do Slide 122 temos 0s corpos menores do sistema solar e
os planetas andes. No slide 125, coloca-se as regras que um corpo deve
atender para que este seja considerado um planeta. Pode-se chamar a
atencdo sobre a massa e o didametro, ou seja, quando sua massa for
suficientemente grande ou que seu diametro esteja proximo dos 800 km,
ele j& adquire aceleracdo gravitacional suficiente para assumir a forma
esférica e com isso ser considerado um planeta ando, mas para que se
torne um planeta ele precisa limpar sua Orbita e obviamente, orbitar o Sol,
nao sendo um satélite de outro planeta.

No slide 127, fala-se sobre Ceres e no 129 sobre Plutdo, além de
uma fotografia recente de Plutdo, tirada pela sonda New Horizons em
2015. Convém relacionar a imagem que possuiamos antes (slide 130),
vista pelos melhores telescopios, com a imagem recente, fotografada de
perto pela sonda New Horizons. E interessante notar que alguns planetas
andes podem ser menores que a Lua, como é o caso de Plutéo.

No slide 133, temos Eris, com a foto real, no canto superior direito,
e com a concepcdo artistica abaixo. Deve-se ressaltar que a imagem
inferior ndo é uma foto, mas sim um desenho que um astrénomo fez com
base nos dados colhidos de observagdes de diversas equipes de
astrébnomos. Nos Slides seguintes, temos mais informacdes sobre outros
planetas andes.

Quando chegamos na figura do Slide 140, sobre o Sistema Solar, é
importante chamar atencdo que ela esta fora de escala e que existem dois
locais no qual estdo presentes um grande nimero de asteroides. O
primeiro, que é conhecido como Cinturdo de Asteroides, que fica entre
Marte e Japiter, no qual encontramos Ceres e 0 segundo cinturdo,
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chamado de Cinturdo de Kuiper, no qual estdo presentes o restante dos
planetas andes conhecidos. Caso surgir a pergunta sobre a nuvem de Oort,
deve-se deixar claro que esta fica muito além do cinturdo de Kuiper.

No slide 141 diferencia-se asteroides, de meteoros e meteoritos.
Percebe-se que existe uma grande confusdo por parte dos alunos sobre
esses termos e, em virtude disso, é pertinente que o professor atue como
mediador, fornecendo subsidios necessarios para que eles os saibam
diferenciar. Assim, é importante que o professor explane que o nome
asteroide é dado a uma rocha quando ela esta no espaco sideral, ja 0 nome
meteoro ocorre quando este, ou um cometa, entra em contato com a
atmosfera de um planeta e com isso emite luz por incandescéncia, ou seja,
é um nome dado ao efeito luminoso, ja os restos desse corpo, recuperados
posteriormente no solo recebem o nome de meteoritos.

O slide 145 tem um video incorporado, que pode ser acessado pelo
link da fonte que retrata 0 meteoro que caiu na Russia em 2013, conhecido
como Meteoro de Cheliabinsk. No slide 146 ha uma referéncia ao meteoro
gue pode ter extinto os dinossauros, que deixou uma cratera de mais de
200 km e liberou energia suficiente para escurecer os céus com a poeira
durante varios anos. No slide 148 tem-se informacgdes do que pode ter
ocorrido nessa época em diferentes distancias do ponto de impacto desse
asteroide.

As crateras de impacto nos mostram a energia dessas colisdes, e
temos um bem perto de nés (ou longe, dependendo de onde o leitor
estiver), a cratera de Vargedo (slide 149), em Santa Catarina com
aproximadamente 12 km de didmetro, sendo a segunda maior do Brasil.
Ha um mirante para ela que fica em um restaurante ao lado da BR 282,
que corta o estado. J& nos slides 150 e 151 temos mais algumas crateras
de impactos conhecidas no solo brasileiro.

Os maiores satélites naturais dos planetas do Sistema Solar sédo
explanados no Slide 152, com informacGes gerais e com uma tabela
comparativa, em escala de tamanho com a Terra. Alguns planetas
apresentam cinturfes de anéis, e isso é tratado no Slide 154. Alguns sdo
facilmente visiveis outros ndo. E interessante citar aos alunos que todos
0s planetas gasosos possuem anéis, mas daqui da Terra vemos somente
os de Saturno ainda s6 com o auxilio de telescopios.

Os cometas sdo tratados no slide 156 e um fator importante de ser
citado é que nem sempre as duas caudas de um cometa se coincidem,
conforme observamos na imagem do Slide 157. O cometa Halley é sem
davida o mais famoso e dessa forma néo poderia deixar de ser citado. A
imagem do Slide 160 é interessante pois faz o aluno perceber que o tempo
passa para nos, mas o0 cometa continuara sua jornada ainda por milhares



44

e milhares de anos. Ja no Slide 163, temos a imagem da colisdo de um
cometa (Shoemaker-Levy-9) com o planeta Jupiter, em 1994,

O Slide 164 trata de uma escala de distancias para o sistema solar,
em relacdo ao cinturdo de asteroides, de Kuiper e nuvem de Oort, para
mostrar de onde vem os cometas. Convém explicar que a linha colocada
representa um ponto médio da localizacdo dos corpos, nesse slide pode-
se fazer a retomada e falar sobre a nuvem do Oort, citada acima.

O slide 165 nos mostra como surgem as chuvas de meteoros que
ocorrem regularmente. Nesse caso é importante que o aluno compreenda
que os meteoros dessas “chuvas” sdo na verdade restos de algum cometa
gue teve sua antiga Orbita interceptada pela orbita da Terra. Varios
cometas podem ameacar a vida na Terra, e um deles é o Swift-Tuttle, que
tem tamanho maior do que aquele que extinguiu os dinossauros, porém
mesmo assim a probabilidade de colisdo com a Terra é infima e, quem
sabe, até isso ocorrer teremos tecnologia suficiente para nos defender.

Ha a sugestdo de, nessa etapa, assistir dois documentarios, o
primeiro sobre cometas, disponivel no link do Slide 167 e o segundo é o
episodio 03 da série Cosmos, que ja foi citada anteriormente.

Jano Slide 169, temos um infograma das jornadas césmicas, onde
mostram-se todas as miss@es ja realizadas para os planetas do Sistema
Solar, contemplando a nave e a data da visita. Essa imagem € interessante
abrir no site especifico em qual foi postada, que se encontra no link
descrito nas informagdes da imagem, no proprio slide, pelo motivo de
poder ser ampliada, conservando os detalhes.

Em sequéncia, sugere-se realizar as atividades praticas sobre
distancias e tamanhos dos objetos do Sistema Solar, descritos nos
apéndices Fe G.

Com essa etapa concluida, na aula 08 e 09, vamos “sair” do nosso
Sistema Solar, ou seja, falar sobre o Big Bang e a origem do Universo,
nebulosas e formagdo de estrelas e consequentemente de galaxias. Muitos
cientistas acreditavam e alguns ainda acreditam, em diversas teorias
concorrentes ao Big Bang, porém convém ao professor, nessa parte,
definir que ndo existe teoria errada, mas sim teoria que menos se adapta
aos fatos observados.

A teoria do Big Bang, contém varios elementos a seu favor, como
citados no slide 174 e algumas de suas consequéncias sdo explicitadas no
slide 180. O paradoxo de Olbers, no slide 181 nos fornece uma pista
interessante sobre o tamanho do universo, pois segundo ela, 0 universo
deve ter tamanho suficiente para que as luzes de estrelas mais longinquas
ainda ndo tenham tido tempo de chegar até n6s. Um detalhe, porém,
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importante de se citar, que a idade do universo nada nos diz sobre seu real
tamanho e isso deve ser deixado claro para os alunos.

O Slide 184 nos mostra algumas outras teorias concorrentes da
teoria do Big Bang, porém ndo é entrado em detalhes em pontos
favoraveis e desfavoraveis a elas. Se houver necessidade é interessante
realizar uma pesquisa extra sobre isso, visto que essas teorias ndo estdo
contempladas no apéndice A. A partir do Slide 185, inserimos o0 conceito
de nebulosas, para logo chegar no conceito de galéxias e sua classificacdo
morfoldgica (slide 189). No slide 205-206 temos uma simulacdo da
colisdo futura que ocorrera com Andrdmeda e a nossa galéxia, a Via-
Lactea. O link para o video estd no préprio Slide. Em sequéncia temos
varias imagens reais de galaxias se fundindo, originando uma nova em
um futuro distante.

Uma breve introducéo as lentes gravitacionais é feita no slide 210,
gue mostra o efeito na imagem do slide 211 e um belo resultado na
imagem do Slide 212. Convém ao professor ressaltar nessa parte que a
curvatura que a luz descreve, ndo tendo ela massa, ndo ocorre devido a
velocidade de escape dessas estrelas, mas sim deve-se ao fato que o
préprio tecido espaco-tempo é que esta curvado, seguindo os preceitos da
teoria da relatividade geral. A Via-Lactea é tratada a partir do slide 213,
com informacBes sobre as principais caracteristicas e informacGes de
onde nos localizamos no cosmos visivel (slides 219 - 220). Nesse slide
convém verificar se 0 aluno consegue compreender a dimens&o do espago
a sua volta, onde a Via-Lactea nada mais € do que uma galéxia em meio
a milhdes de outras. No Slide 224 ha a sugestao de video, o episédio 04
da série Cosmos, ja citada.

A origem dos elementos quimicos € tratada a partir do Slide 225.
Nessa parte, 0 aluno deve compreender que, com exce¢do do hidrogénio
e do hélio primordial, todos os outros elementos quimicos conhecidos sdo
originados por fusdes nucleares dentro de estrelas. A vida e evolucéo
estelar é abordada a partir do Slide 229, que engloba as diferentes fases
da vida de uma estrela, de acordo com sua massa inicial. Segue-se com a
classificacdo espectral de Harvard e com o estudo do diagrama HR, nessa
etapa, se ja ndo surgiu, é interessante questionar aos alunos como se sabe
sobre os elementos quimicos que estdo presentes em estrelas. Apds as
respostas dos alunos, inicia-se com o slide 238, sobre espectroscopia.
Nesse ponto é interessante que o professor tenha um espectroscépio ja
construido e o passe para que os alunos observem o espectro solar
(tomando cuidado de deixar claro para eles, que ndo fagam a observagéo
direta ao Sol), e que depois de olhar o espectro solar, analisem o espectro
de uma lampada da sala (geralmente fluorescente). Para encerrar essa
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atividade, recomenda-se aplicar o apéndice E, que trata da construcdo de
um espectroscopio com um pedaco de CD e assistir ao documentario
Cosmos, episodio 05. Uma observacdo que pode ser feita, € em
decorréncia das imagens vistas pelo espectroscopio. Nem todas aquelas
linhas de emissdo sdo do elemento principal da lampada (do mercurio por
exemplo), mas também de impurezas que existem nessas lampadas
comerciais.

O slide 242, inicia-se a ultima aula do curso, onde abordamos
instrumentos astrondmicos pds 1600, ou seja, a partir da “invencao” do
telescopio por Galileu Galilei. Repare que invencao esta entre aspas, pois
guem provavelmente o inventou foi o fabricante de lentes Hans
Lippershey, na Holanda. A partir dai, temos as informacdes sobre 0s
maiores telescdpios Opticos terrestres, bem como algumas de suas
caracteristicas.

A seguir, a partir do Slide 251, temos a informacao de como ocorre
a formacdo das imagens em telescdpios opticos. Nesse ponto, é
importante que o aluno compreenda que a Unica diferenca entre os
diferentes tipos de telescOpios dpticos se refere na maneira de como eles
refletem a luz, ou seja, na quantidade e tipos de espelhos e lentes
envolvidos no processo, obviamente cada um tem seus pontos positivos e
pontos negativos, que ndo entraremos em detalhes. As montagens de
sustentacdo, também chamadas de bases, sdo tratadas a partir do Slide
259, embora sejam citadas somente as duas mais utilizadas por
astrbnomos amadores, as equatoriais e as alta-azimutais do tipo
dobsoniana. O funcionamento delas é descrito no apéndice A6.2.4. Outros
tipos de telescOpios sdo tratados nos préximos slides, como o0s
infravermelhos, raios X, radiotelescépios, etc.

O catalogo Messier merece um zelo especial por ele conter a
maioria dos objetos que podem ser vistos por pequenos telescopios
amadores, dessa forma, ha necessidade de fazer uma anélise dele, no slide
de pagina 273, bem como imagens de alguns desses objetos. Ja o catalogo
completo se encontra no anexo A.

No slide 280, temos informagdes sobre as constelagdes, bem como
informacdes sobre para que servem e o porqué de terem surgido. E
importante falar para os alunos que sdo diferentes constelacbes para
diferentes culturas antigas, mas que hoje em dia, somente séo validas as
que foram oficializadas pela Unido Astrondmica Internacional em 1930.

Em relacdo as observagdes noturnas, com o telescopio foram
observados varios corpos celestes. A Lua crescente foi bem visivel com
suas crateras bem definidas, utilizando-se para tanto a ocular de 25 mm,
que proporcionou um fator de ampliacéo de 46 vezes. Posteriormente foi
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acoplada a lente multiplicadora “Barlow” cujo fator ¢ de 3 vezes sendo
assim a ampliagéo foi para em torno de 140 vezes em relagédo a olho nu.
Sugere-se demonstrar o uso do software livre Stellarium ao final desse
curso, para que os alunos consigam, por si préprios, encontrar 0S corpos
que desejam. Dessa forma, foram observados nessas atividades o0s
planetas Saturno e Jupiter. Houveram também visualizacGes de céu
profundo, com a observacio da Nebulosa de Orion, Omega de Centauro,
identificagcdo do Cruzeiro do Sul, Caixinha de Joias e 0 Aglomerado das
Pléiades, porém nesse caso a ampliagdo foi a minima possivel, ou seja,
foi utilizada uma ocular de 40 mm, que proporcionava ampliacdo de
menos de 30 vezes, facilitando a observacdo desse tipo de objeto.

A maior dificuldade encontrada nessa atividade esta relacionada ao
movimento de rotacdo da Terra, pois os objetos rapidamente “escapam”
do campo visual do telescopio, sendo necessario novo ajuste a
aproximadamente cada 3 pessoas que observam. Uma dica interessante
para as noites de observacdo é o uso de um apontador laser,
preferencialmente da cor verde e de alta poténcia, pois risca o céu
facilmente, facilitando a todos que observam perceberem qual é o objeto
de estudo em quest&o.






5. ANALISE DOS DADOS OBTIDOS

O presente trabalho, teve como objeto de pesquisa analisar a
evolucgdo do indice de acertos, antes da aplicacdo do curso de Astronomia
basica e depois a aplicacdo do projeto. Para tanto, foi aplicado o mesmo
questionario, nas duas etapas, porém sem que os alunos tivessem o
conhecimento que isso iria ocorrer. 1sso proporciona certa confiabilidade
nos dados, por ndo forcar alunos a memorizar respostas prontas, o que
provavelmente aconteceria se fosse avisado que 0 questionario seria
aplicado novamente ao final do curso. Outro ponto a ser considerado
atribui-se ao fato que em nenhum momento € registrado o nome do aluno
participante, pois isso poderia pressionar alguns a ndo responder as
questdes quando tivessem duvida, colocando em xeque a eficicia do
guestionario. Dessa forma, optamos por um questionario anénimo, com
perguntas basicas de Astronomia, diretas e objetivas, que tinham por
objetivo dar um parecer geral do conhecimento prévio que o publico alvo
tinha sobre o tema tratado.

O curso foi realizado em parceria com o Instituto Federal de Santa
Catarina, IFSC, Campus Criciima, sob forma de um projeto de extensédo,
onde os alunos participantes tinham idades entre 14 e 30 anos. Quanto a
escolaridade, haviam estudantes do primeiro ano do ensino médio a até
curso superior ja completo. Porém em sua maioria, eram 0s préprios
alunos do IFSC, cursando em uma das trés séries do ensino médio técnico,
tanto dos cursos de Ensino Médio Técnico em Edifica¢bes, como do
Ensino Médio Técnico em Mecatronica ou do Ensino Médio Técnico em
Quimica. Inicialmente haviam 65 inscritos, onde efetivamente vieram
para o curso 54. Destes, 32 alunos receberam o certificado de participacéo
por cumprirem a carga horaria minima, porém como na ultima aula, onde
foi aplicado o questionario, estavam presentes apenas 24 alunos, estes
foram considerados concluintes para a tomada dos dados. Dos desistentes,
temos alunos com os mais variados conhecimentos sobre o tema, ou seja,
entre os desistentes estavam alunos com bons conhecimentos anteriores
ao curso, bem como alunos com pouquissimos conhecimentos, o que nao
prejudicou a amostra da qual foram obtidos os dados da aplicacdo do
projeto.

O questionario foi aplicado aos alunos, de maneira que eles ndo
tivessem quaisquer tipos de consulta a materiais, anotagdes, internet ou
outras fontes de informacdo, tanto no inicio, como ao término do curso.
O questionario aplicado pode ser acessado no apéndice C, porém parte de
suas questdes podem ser encontradas na tabela 01. Esse questionario, na
andlise dos dados, foi dividido em duas partes; a primeira, corresponde as
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questdes 1 a 15, e contém perguntas mais diretas, com resposta certa ou
errada. Ja as questdes 16 a 20, poderiam comportar respostas mais
variadas, portanto coube uma avaliagdo mais centrada em cada quest&o.
Para plotar o gréafico 01 (abaixo), foram consideradas das questdes 1 a 18,
onde, nas questdes 16, 17 e 18, foram considerados apenas os indices de
acertos e ndo as respostas incorretas.

Outro fator a mencionar, é que os dados iniciais ndo influenciaram
na escolha dos temas trabalhados, ou seja, ndo foi abordado apenas
questdes onde os alunos tinham menor indice de acertos. A tabela 01 nos
fornece, além das questdes, os dados de acertos destas no inicio e no final
do curso.

Tabela 1: Questdes aplicadas ao curso de Astronomia.
% de acertos | % de acertos

Questdo inicialmente ao término
1. O que sdo estrelas cadentes? 37,0% 62,5%
2. 0 que sdao meteoros? 35,2% 58,3%
3. 0 que sdao cometas? 11,1% 54,2%

4. Na linha do horizonte, o Sol nasce
sempre no mesmo ponto ao longo do

ano? Explique sua resposta. 29,6% 37,5%
5. O que sdo manchas solares? 7,4% 54,2%
6. O que significa 1 UA (unidade
astrondmica). 3,7% 83,3%
7. Ano-Luz é medida de tempo ou de
distancia? Justifique 53,7% 58,3%
8. O que significam as constelagdes? 55,6% 62,5%
9. O que significa o redshift da maioria
das galaxias? 1,9% 33,3%
10 Qual a origem dos elementos
quimicos? 13,0% 62,5%

11. Como podemos saber quais os
componentes quimicos que constituem

uma estrela? 7,4% 41,7%
12. O que é a magnitude de uma estrela? | 3,7% 70,8%
13. O que significa magnitude absoluta? | 0,0% 45,8%

14 Se aluz do sol demora 8 minutos e 20
segundos para vir até néds, qual a
distancia entre a Terra e o Sol (em km)? 14,8% 58,3%
15 Qual a nossa localiza¢do no cosmos? 29,6% 54,2%
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16. O valor aceito para a idade do universo

é? 24,1% 83,3%
17. Qual a idade do sol? 5,6% 54,2%
18. Quanto tempo de vida o Sol ainda tem? | 13,0% 41,7%

Ao fazer a andlise do indice de acertos pode-se perceber, através
dos graficos os resultados obtidos do projeto. O grafico 01, nos mostra
em AZUL os resultados iniciais, ou seja, o indice de acertos antes da
aplicacdo do curso, j& os resultados em VERMELHO correspondem as
respostas das mesmas questfes, porém apds a conclusao do curso basico
de Astronomia. O curso teve aulas de aproximadamente 2 horas diéarias,
todas as sextas-feiras, durante 3 meses e ndo houve qualquer tipo de
pressdo aos alunos para estudar sobre o assunto, bem como foi avisado
gue ndo haveriam provas de conhecimento que impactasse em notas.
Assim, acredito eu que a eficacia do questionario e do proprio curso sejam
mais confidveis, pois ndo obriga alunos a estudar, apenas os motiva pelo
interesse no tema trabalhado.

Gréfico 1: indice de acerto das questdes 1 a 18.
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Em analise geral, antes do curso, houve cerca de 19,2% de acertos
das questdes, com um desvio padrdo de 17,3%. Ja o valor apds o curso,
passou para 56,5%, com desvio padrao de 13,8%. Nossa amostra consistia
em 54 respostas inicialmente e devido a taxa de evasdo 24 respostas
posteriormente. Essa taxa de evasdo de mais de 50% ¢ justificavel, pois
em uma pesquisa indireta com os desistentes, a maioria alegou que
estavam cansados demais para uma sexta-feira a noite além de ser final
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de ano letivo, onde eles tinham vérios projetos para terminar, que seriam
necessarios para serem aprovados de ano letivo.

Os resultados de cada questdo, discutidos a seguir fornecem mais
dados, sobre cada questdo, de forma individual.

Observando no grafico 01 a questdo ndmero 1, cujo tema era de “o
que sdo estrelas cadentes? ” obteve 37% de acertos inicialmente e 62,5%
apos o curso. Isso deve-se, provavelmente ao interesse e curiosidade do
ser humano em descobrir o que sdo as luzes que se locomovem
rapidamente pelo céu. Alguns alunos viram durante uma das noites de
observacdo pratica, esse fendmeno. Houveram respostas do tipo “sdo
cometas”, as quais foram consideradas incorretas pois estrelas cadentes,
em sua maioria, sdo restos de cometas e ndo o cometa propriamente em
si. Ja respostas do tipo sdo pequenos asteroides que entram na atmosfera
entrando em incandescéncia, foram consideradas corretas, néo
necessitando o aluno explicar o porqué da incandescéncia, quem utilizou
a terminologia correta, chamando-os de meteoros obviamente também
tiveram suas respostas computadas de forma correta.

A questdo namero 2, tinha por objetivo conhecer a realidade do
aluno acerca do que sdo meteoros. Esperava-se que ele soubesse distingui-
los de cometas ou principalmente ndo os confundisse com os meteoritos
ou que pensasse ser “somente um asteroide”. Percebe-se que houve
grande semelhanca com a resposta da questdo nimero 1, como esperado,
pois um meteoro é na realidade o que popularmente chamamos de estrela
cadente. O indice de acertos para essa questdo estava em 35,2 % antes,
passando para 58,3% depois da aplicagéo.

A terceira questdo, indagava o que sdo 0S cometas e novamente
tinha interesse de analisar se 0 aluno sabia distinguir entre um asteroide e
um cometa. Este tema foi trabalhado durante a aplicacdo do curso,
mostrando imagens e dados sobre os cometas. Foi dado énfase no cometa
Halley que tem periodo orbital de 76 anos, e também para o Hale-Bopp,
que ficou visivel praticamente no mundo todo no ano de 1997.
Observando o indice de acertos, pode-se observar que houve um avango
significativo nos resultados, ou seja passou de 11,1 % para 54,2%.

Na questdo de nimero 4, buscava verificar se o aluno tinha
conhecimento dos solsticios e equindcios, concomitante se soubesse 0
objetivo principal dos tropicos de cancer e de capricdrnio. Esse tema foi
brevemente tratado no curso, quando foi falado do planeta Terra, porém
sem ter sido dado énfase, e talvez por isso que o resultado ndo tenha tido
um aumento expressivo, pois anteriormente houve 29,6% de acertos,
passando para 37,5% ap6s o curso. Outro fator que pode ter sido
responsavel pelo baixo indice foi o fato de que havia necessidade de o
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aluno explicar sua resposta, portanto respostas compostas somente por
“ndo”, nao foram consideradas corretas.

Manchas solares sdo assuntos difundidos na internet,
principalmente em sites de divulgagdo de ciéncia bésica, onde de vez em
guando aparecem noticias com o tema foco. Relacionadas as atividades
solares, buscava-se uma resposta no qual os alunos dissessem que eram
regides de temperatura menor, ou regides de concentracdo de campos
magnéticos, ou algo do género. Houve grande diferenca entre antes e
depois do curso. Os indices saltaram de 7,4% de acertos para 54,2%.
Provavelmente isso deve-se & curiosidade aticada durante as aulas do
curso, pois foi comentado que poderiam ser vistas através do telescopio,
mas nunca diretamente sem um filtro para o sol, e mesmo assim, a
recomendacdo seria fazer isso por projecdo da imagem em uma parede,
pois danos irreversiveis podem ser causados a visdo caso medidas de
seguranca ndo sejam tomadas. Ao analisar a possibilidade de ficar cego
ao olhar para o Sol em um telescdpio, muitos alunos ficaram surpresos e
gueriam saber mais sobre o0 assunto.

Outra questdo importante foi a relacdo de conhecimento sobre
distancias astronémicas. Por isso, a questdo 6 indagava sobre o que seria
uma unidade astrondmica. Inicialmente houve apenas 3,7% das respostas,
respondidas corretamente, ja esse indice passou para 83,3% ao término.
Esperava-se que esse erro fosse extinguido ao final do curso, pois
compreender distancias astrondmicas é um ponto fundamental para nossa
localizagdo ou a grandiosidade do cosmos perante nos. Porém é inegével
que houve um grande aumento na taxa de acertos.

A questdo 7 foi baseada na questdo do ENEM do ano de 2001, onde
ela pedia justamente se Ano-Luz era uma medida de distancia ou de
tempo. O diferencial é que havia a necessidade de justificar a resposta e,
portanto, respostas sem justificativas foram consideradas incorretas. A
guantidade de acertos foi grande, porém poucos justificaram, assim
praticamente ndo houve diferencas entre respostas iniciais e finais.
Inicialmente houve 53,7% de acertos, passando para 58,3% de acertos,
um valor insignificante perante a nossa amostra, que era pequena.

Outra pergunta bastante controversa, foi uma que indagava o
significado das constelacfes. A resposta esperada é que elas sdo apenas
uma maneira de localizar estrelas e/ou eventos no céu noturno, porém
apenas cerca de 60% dos alunos acertaram essa resposta. Novamente, nao
houve diferenca significativa entre os periodos da aplicacdo do curso, ou
seja, de 55,6% de acertos, passou para 62,5%.

Ao tratar do efeito Doppler, foi explicado o redshift e o blue-shift
das galaxias, isso posteriormente relacionado a expansdao do universo.
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Essa questdo estava presente sob nimero 9, e inicialmente apenas um
aluno soube responder corretamente o que é o redshift ou o que ele
significa, ou seja, um indice de acertos de 1,9%. Posteriormente, 8 alunos
assimilaram corretamente o conceito, correspondendo a 33,3% do total.
Um valor bem longe do ideal, porém com um bom aumento do indice de
acertos.

A questdo numero 10 tinha por objetivo verificar se os alunos
sabiam de onde os elementos quimicos surgem, ou seja, se eles tinham
conhecimento que, com excegdo ao hidrogénio, todos eram originados
por estrelas ou em explosdes destas. 7 alunos responderam corretamente
a essa guestdo no inicio do curso, ou seja, 13% de acertos e apos a
aplicacdo 62,5% dos participantes demonstraram ter o conhecimento
sobre a questdo, respondendo de forma satisfatéria. Isso revela que
conseguiram abstrair a famosa frase de Carl Sagan “somos todos feitos de
poeira das estrelas”. Os que tinham esse conhecimento, inicialmente,
relataram que assistiram na série Cosmos de 2014, apresentada pelo
astrofisico Neil Degrasse Tysson.

Um espectroscopio foi construido durante o curso e utilizado para
fazer observagdes do espectro de lampadas fluorescentes, incandescentes,
lampadas de LED e também do espectro solar. Isso possibilitou aos alunos
compreenderem que podemos saber quais sdo 0s elementos quimicos
presentes em uma estrela sem precisar ir até ela, apenas analisando seu
espectro de emissdo. Isso resultou na diferenca entre acertos iniciais e
finais que podemos observar. A pergunta ntimero 11 é: “como podemos
saber quais 0s componentes quimicos que constituem uma estrela? ”. Dos
alunos participantes na etapa inicial, apenas 7,4 % souberam a resposta.
Porém na etapa final, houve uma leve melhora, onde 41,7% souberam
corretamente especificar que podemos determinar os elementos quimicos
em uma estrela pela analise espectrografica da luz proveniente dela.

As questbes nimero 12 e 13, tinham por objetivo saber se 0s alunos
conheciam um padrdo para mensurar o brilho aparente e o brilho real de
uma estrela no céu. Esperava-se que os alunos soubessem que a escala de
magnitude é uma escala inversa, ou seja, quanto maior o brilho menor é
0 valor numérico correspondente. E nesse quesito, houve um salto de
3,7% de acertos para 70,8%, provavelmente devido ser frisado sobre as
magnitudes em observagdes noturnas. Ja a magnitude absoluta de uma
estrela € o brilho que ela aparenta ter quando colocada a 10 pc de
distancia, ou aproximadamente 33 anos luz e portanto, por ser uma
resposta mais especifica, houve uma menor taxa de acertos, mesmo assim,
partindo de nenhum acerto incialmente (0%), passou-se para 45,8% ap6s
0 Curso.
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Na décima quarta questdo, buscava-se verificar se os alunos
sabiam aplicar a matematica basica que envolve a cinematica, e calcular
a distancia entre a Terra e 0 Sol, quando fornecidas a velocidade da luz e
o0 tempo médio para ela vir do Sol até nds. O indice de acertos foi de
aproximadamente 15% inicialmente para 58% posteriormente. Levando
em conta que todos os alunos que realizaram 0 curso ja estavam, em
teoria, a um nivel posterior ao da cinemaética, esperava-se um resultado
muito melhor com essa questdo. Essa questdo nos revela um problema
sério de concepcao, interpretacdo e aplicacdo de equacfes da Fisica em
situacBes simples.

A guestdo nimero 15 pedia para o aluno nos localizar no cosmos.
Esperava-se que ele tivesse a percepcdo que nosso planeta é o terceiro
planeta a partir do Sol, este que se encontra aproximadamente no centro
do Sistema Solar, que por sua vez se encontra a 30 mil anos luz do centro
da nossa galaxia, a Via-LActea, e que essa faz parte do grupo local e que
esse esta inserido no Superaglomerado de Virgem, que é uma pequena
parte do nosso Universo Visivel. Respostas que seguiram esse raciocinio,
mesmo que deixando de lado alguns dos itens foram consideradas. Com
isso, de 29,6% de acertos incialmente, passou-se a 54,2% ao final do
curso, o que revelou um aumento substancial.

As questdes 16, 17 e 18 tinham como resposta valores numéricos.
Como esses valores variavam bastante, foi estabelecido uma faixa para
respostas aceitaveis, como na questéo 16, a qual questionava sobre a idade
do universo. O valor atualmente aceito é 13,7 bilhdes de anos, sendo
assim, valores entre 13 e 14 bilhdes de anos foram considerados corretos.
Houve, na primeira aplicagéo, quase 60% de respostas ausentes, ou seja,
alunos que deixaram de responder, j& no final essa taxa de abstencédo
diminuiu para cerca de 12%. Dos que responderam, inicialmente, 24,1%
acertaram a resposta e ap6s 0 curso esse valor passou para 83,3%, um
salto significativo, pois em termos numéricos absolutos, no Ultimo
guestionario tivemos apenas 3 alunos que ndo responderam e apenas um
que respondeu um valor maior que o esperado. Sua resposta foi de 14,7
bilhdes, provavelmente por uma confusdo numérica, sofrida pelo préprio
aluno, visto que eles ndo poderiam utilizar-se de qualquer tipo de material
de pesquisa durante o teste. O grafico 02 mostra como os alunos
responderam essa questao antes e depois do curso.



56

Gréfico 2: indice de resposta da questdo 16.
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A questdo 17 também envolvia tempo de existéncia, porém ela
guestionava qual era a idade do Sol. Sabe-se que 0 Sol é uma estrela cujo
tamanho e massa a fazem brilhar por cerca de 9 bilhdes de anos. Com
isso, fazendo a estimativa a partir da taxa de conversao de hidrogénio em
hélio e a partir das propor¢des das massas existentes ainda, sabe-se que
ele ja existe a 4,5 bilhdes de anos, que era a resposta esperada dos alunos.
Porém houve a necessidade de separar as datas em faixas de periodos
citados, pois houve, pelo menos na segunda etapa do curso, trés alunos
gue confundiram bilhGes com milhdes, respondendo um valor de 4,5
milhGes de anos.

Com isso, no grafico 03 podemos observar que, inicialmente,
85,2% dos alunos ndo responderam essa questéo, valor esse que diminuiu
para 12,5% ap6s a conclusdo do curso. Bem como apenas 5,6%
responderam corretamente na primeira etapa, contra 54,2% que
responderam de forma correta posteriormente.
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Gréfico 3: indices de respostas da questdo 17.
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Pode-se perceber que houve alguns que confundiram a idade do sol
com sua duracdo total possivel, pois quatro dos cinco alunos que
responderam um valor maior que 5 bilhGes, depois do curso aplicado
colocaram como idade do Sol um valor de 9 bilhGes de anos.

Da mesma maneira, a décima oitava questdo questionava quanto
tempo o Sol ainda duraria, ou seja, o “tempo de vida” que o sol ainda
possui, cujos dados das respostas estdo no grafico 04

Gréfico 4: indice de respostas da questio 18.

Qual o tempo restante de vida do Sol?
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Podemos observar que a taxa de pessoas que nao responderam
diminuiu significativamente, provavelmente por se sentirem mais
confiantes em colocar algum valor. A resposta esperada, que era entre 4
e 5 bilhdes de anos, teve um aumento de acertos, passando de 13% para
41,7%, porém como no caso anterior, houve alguns que confundiram
bilhGes com milhdes de anos, errando a resposta fazendo aumentar a
quantidade de respostas com valores menores que o esperado.

Uma questdo importante em termos de dimensdes e grandezas é o
ser humano estar ciente de qudo vasto é o universo, bem como o quéo
pequeno pode ser um atomo. Dessa forma, a questdo 19 buscava verificar
se 0 aluno tinha conhecimento das “dimensdes de comprimento/tamanho”
dos corpos e particulas analisadas. Para tanto, foi solicitado que o aluno
classificasse em ordem decrescente de tamanho os itens Via-Lactea,
galaxia Andrémeda, Lua, Sol, Terra, Estrela Sirius, Universo Visivel, um
atomo e um elétron.

Houve diversos erros comuns, tanto antes como depois da
aplicacdo do curso. Alguns erros séo totalmente toleraveis, como por
exemplo citar que a Via-LActea seria maior que Andrémeda, ou que o Sol
€ maior que Sirius, porém outros sdo extremamente desconfortantes,
como por exemplo citar que uma galaxia € maior que o proprio universo
visivel, ou que um corpo qualquer dos elencados na questdo, seria menor
que o elétron.

Pode-se perceber que essa énfase foi falha no curso, pois
praticamente ndo houve melhoras no percentual de acertos, pois antes do
curso 42,6% ordenaram todos os itens corretamente, e posteriormente o
indice foi de 46%, o que resulta em uma variacdo que é desprezivel
perante o tamanho da amostra. Erros desse tipo revelam uma grave falha
no ensino, ndo pelo fato do professor talvez nédo citar, mas sim pelo fato
que o aluno realmente ndo compreendeu a grandeza e as dimensdes de
tais corpos ou particulas. Embora, nessa questdo, percebe-se que houve
uma melhora na quantidade de alunos que erraram menos, ou seja, alunos
que erraram 5 ou mais questdes, possivelmente passaram a cometer
apenas 2 ou trés erros, conforme podemos observar no gréfico 05. Isso
pode ser até reconfortante, pois como ja foi citado, ha erros que séo
passiveis de ocorrer sem que sejam condenaveis.



Gréfico 5: indice de respostas da questdo 19.
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Ja analisando os erros mais comuns antes e depois do curso
aplicado, plotados no grafico 06, podemos observar que praticamente

todos os erros diminuiram, com excegdo ao erro de mencionar que uma

galaxia ndo é maior que uma estrela. Em valores absolutos, esse erro
diminuiu, pois inicialmente 4 alunos cometeram essa gafe e
posteriormente ao curso apenas 3 alunos, mas como a quantidade de
alunos concluintes era menor que a quantidade de alunos ingressantes, o

valor em porcentagem aumentou.
Gréfico 6: Erros comuns na questdo 19.
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Um fator que chama a atencdo € que os 12,5% dos alunos que
cometeram o erro de colocar um elétron sendo maior que qualquer outro
item, erraram da mesma forma, por acreditarem que um elétron é maior
gue um atomo. Como esse tema nao foi tratado no curso, ele é toleravel,
mostrando que eles ndo buscaram informacg6es extras sobre isso fora do
curso. J& uma melhora significativa ocorre na porcentagem de alunos que
afirmava que o universo era menor que algum dos outros itens. Essa queda
de 42,6% para 20,8% fornece um bom resultado, pois nota-se que, dos
gue restaram, grande parte conseguiu melhorar seu conhecimento acerca
do tema.

Os itens que afirmavam que a Via-Lactea era maior que
Andrémeda e que colocavam uma lua maior que uma estrela, tiveram
pouco impacto pois a porcentagem, que felizmente diminuiu, ainda néo
foi bastante significativa. JA& o segundo erro ndo ocorreu mais
posteriormente ao curso, sendo que no inicio foram 3 alunos que o
cometeram.

O gréfico 07 mostra 0 mesmo dado, porém com valores absolutos
de pessoas que cometeram os erros citados. Percebe-se que em todos os
casos, a quantidade de alunos errando diminuiu, embora isso ndo revele
exatamente que os alunos aprenderam, pois existe a possibilidade de que
alguns deles estejam entre os desistentes do curso.

Grafico 7: Erros comuns em valores absolutos.
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Ja na vigésima questdo, havia a necessidade de citar 3 cientistas
gue estudaram ou foram importantes para a Astronomia. O grafico 08 nos
fornece os dados obtidos.

Grafico 8: Resultados da questdo nimero 20.
Cientistas que estudaram Astronomia
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Como podemos observar, e que interessa para nos aqui € que a
quantidade de pessoas que erraram tudo ou ndo responderam diminuiu de
50% para apenas 12%, o que revela uma grande melhora. E também a
guantidade de alunos que citaram corretamente os trés cientistas também
melhorou, pois saltou de 26% para 58%.

Dentre os mais citados, estdo Galileu Galilei e Johannes Kepler, o
que revela que talvez sdo os que mais chamam a atengdo dos alunos, o
primeiro talvez por ter sido o primeiro a apontar uma luneta para o céu
noturno, que foi citado, no curso, durante a Historia da Astronomia e
posteriormente na construgdo e observagdo com o telescopio e Kepler,
talvez por ter sido o cientista que mostrou que as Orbitas ndo eram
circulares e sim elipticas.

O gréfico 09 nos fornece os cientistas mais citados, na etapa inicial
e na etapa final do curso.
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Gréfico 9: Cientistas mais citados, questéo 20.
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Podemos também perceber que nomes atuais, ou mais modernos,
diminuiram em citagBes ap6s o curso, talvez devido a proposta ter sido
um curso com foco em Astronomia basica, onde ideias e concepgdes com
matematica mais avancada sequer foram mencionadas.

Na&o obstante, houve a realizacdo de uma pergunta posteriormente
a aplicacdo do primeiro questionario, para tal, foram selecionados
aleatoriamente 10 alunos que fizeram o curso e deles foi solicitado que
dissessem um método de medicdo de distdncias astrondmicas.
Surpreendentemente, ou ndo, 0 método que teve uma atividade pratica,
ou seja, a paralaxe estelar, foi 0 método mais citado, onde 70% dos alunos
entrevistados o mencionaram. O gréafico 10 mostra esse dado.
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Gréfico 10: Método de medicéo de distancias mais citados.

Cite um método de medicao de distancias
astrondmicas
80%
60%
40%

20%
o R - -

cefeidas paralaxe estelar radar redshift

Os métodos como cefeidas, radar e redshift receberam apenas uma
citacdo cada. Isso nos revela, o qudo importante sdo, as atividades praticas
para um curso ou um tema de Fisica a ser tratado. Nos mostra também
que por mais interessantes que os outros métodos possam ser, 0 que 0s
alunos fazem na prética fica registrado de uma maneira diferente do
cérebro, o que corrobora para que atividades préaticas sejam inseridas no
ensino das ciéncias.






6. CONSIDERACOES FINAIS

A aplicacdo do presente curso possibilitou uma analise interessante
sobre a eficacia de um curso de Astronomia. Mostrou que a pratica €
fundamental para conseguir bons resultados, Confucio, filosofo chinés ja
dizia: “O que eu ougo, esqueco; O que eu vejo, eu me lembro; O que eu
fago, compreendo”. Ou seja, parte da premissa que compreendemos
melhor o que aprendemos gquando o processo integra um método que
propicie ao aluno interagir com o elemento fornecedor do aprendizado
gue se deseja obter. Obviamente isso nem sempre é possivel, pois ha
necessidade que o individuo tenha o minimo de conhecimento ou esteja
apto a complexidade exigida. Como exemplo disso, ndo adianta tentar
ensinar céalculo para quem nao domina a matematica basica. Ele pode ver,
reproduzir, mas ndo compreendera o que esta fazendo.

De acordo com Ausubel, se um contetdo ficar solto, ou ndo tem
onde se ancorar ele fica sem muito sentido na pratica, pois o aluno
conhece algo, mas nio o compreende realmente. E o que podemos
observar, por exemplo na questdo que envolvia um célculo de distancia
(questdo 14), o calculo é trivial, porém, sem 0s subsuncores necessarios
eles ndo se apropriaram do conhecimento em si, apenas repetiam algo
para uma avaliagdo quando estudaram Fisica no primeiro ano.

A prética é importante, mas ndo consegue sozinha proporcionar um
bom nivel de aprendizado, pois ao observarmos os resultados obtidos,
expostos no capitulo anterior, pudemos perceber que temas trabalhados
somente de forma teérica, proporcionaram um nivel de abstracdo
levemente menor por parte dos alunos, como nas questdes 7, 8 ou 11. Ja
guando multimidias foram inseridas, através da série COSMOS de Neil
deGrasse Tyson, ou videos demonstrativos como a queda de um meteoro
na Russia, notamos que elas transformam algo tedrico em algo visual, e
assim, como uma ferramenta, auxiliam na abstracdo das ideias e de novas
concepcoes.

Bazin apud (1987) BATISTA, M. C discute a relagdo entre
experimentos e a simples memorizacdo de informacdes, apostando que ha
uma maior significancia de resultados quando ndo somente um método é
aplicado. J& para Rosito (2008), a pratica experimental é essencial para a
aprendizagem cientifica, o que concorda com os resultados obtidos na
aplicacdo do presente curso.

O desenvolvimento cientifico é uma discussdo inerente dos
pressupostos bdasicos do ensino das ciéncias exatas no curriculo
pedag6gico. Ndo podemos apenas ensinar ciéncias, temos que fazer
ciéncia com os alunos, fazé-los perceber que a teoria geralmente vem da
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observacdo de fenbmenos na pratica e ndo o contrario. Fazé-los
compreender que dentre varias teorias, todas podem apresentar
problemas, mas que isso ndo a torna incorreta ou passivel de desprezo.
Uma andlise de uma série de fatores € quem faz uma se sobressair perante
a outra, geralmente prezando pela coeréncia e simplicidade.

Outro fator importante a ser mencionado, remete-se ao prazer da
descoberta, ou seja, porque construir um telescépio se podemos pegar
imagens prontas de planetas com resolugdes e ampliacfes e qualidade
visivelmente superiores? Para responder a esse questionamento, devemos
buscar a recompensa que o aluno recebe ao observar por algo construido
por si. Percebe-se grande diferenga quando analisamos uma primeira
observacdo de um aluno, que nunca havia olhado por um telescdpio, para
outro que nunca olhou por um telescépio, mas o faz pela primeira vez por
um telescépio construido por si.

Enquanto o primeiro, geralmente se sente frustrado, por ver algo
gue ndo contemple uma imagem mental que possui do observado, devido
experiéncias visuais em midias ou livros, como por exemplo, uma
observacdo do planeta Jupiter, imponente e esplendoroso, na ideia do
observador 1, o frustra quando ele v& uma simples bolinha com
estrelinhas alinhadas em seu entorno. J& o observador 2, vendo a mesma
imagem tem uma concepgdo totalmente diferente, talvez por saber que
um instrumento construido por ele préprio proporciona observacdo de
algo indistinguivel a olho nu.

Pode-se perceber que, os alunos gostam mais de ver as crateras
lunares que os planetas ou aglomerados estelares, provavelmente por
essas imagens ter um grau de proximidade maior com o que observam
nos livros didaticos ou imagens em midias eletrénicas.

A prética de construcdo do telescdpio seguiu a sugestdo proposta
pelos PCN+, que foi citado no referencial tedrico, sugestdo esta que diz
ser indispensavel que a experimentagdo esteja sempre presente ao longo
de todo o processo de desenvolvimento das competéncias em Fisica, no
qual deve-se privilegiar o fazer, o manusear, 0 operar, 0 agir, em
diferentes formas e niveis.
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8. APENDICES E ANEXOS

APENDICE A — APORTE TEORICO DE ASTRONOMIA

Programa de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica— MNPEF — Polo
UFSC - Universidade Federal de Santa Catarina.

Apéndice integrante da dissertacdo de mestrado cujo titulo é: “Da Astronomia
bésica & Astrofisica: um curso para Ensino Médio”, desenvolvida pelo
mestrando Evandro Luis da Cunha sob Orientacéo do professor Dr. Gerson
Renzetti Ouriques.

INTRODUCAO

O livro-texto a seguir é baseado principalmente no livro
Astronomia e Astrofisica dos autores Kepler de Souza Oliveira Filho e
Maria de Fatima Oliveira Saraiva, publicado em 2014 pela LF Editorial e
distribuido a todas as escolas participantes da Olimpiada Brasileira de
Astronomia - OBA, no ano de 2014. Buscando trazer esses contetidos de
forma mais acessivel, de forma resumida e sem a presenca de calculos
complexos. Além do livro base, foi realizada uma ampla pesquisa em
varios outros livros, citados na bibliografia, sitios na internet e video-
documentérios sobre o tema.

O presente material é de livre acesso ao publico, desde que nao
tenha fins comerciais, pois busca uma maneira de divulgar Astronomia de
forma prazerosa e elucidativa. Em tempo, o material serd atualizado
periodicamente, portanto podem haver pequenas discrepancias entre o
que foi descrito nesse trabalho e a dltima versdo disponivel. A verséo
original estara disponivel em PDF na biblioteca central da UFSC —
Floriandpolis, bem como a versdo impressa.

A.1. EVOLUCAO DA ASTRONOMIA

Muitos sdo os pesquisadores que acreditam que a Astronomia é a
precursora de todas as ciéncias, pois especulacfes sobre o céu ja faziam
parte dos humanos pré-histéricos. Os registros mais antigos datam de
cerca de 3000 AEC!em escritos de chineses, egipcios, babilonios e
assirios. Eles estudavam os céus para prever, ou tentar prever como
ocorria a passagem do tempo, assim podendo determinar a melhor época

L AEC: Antes da Era Comum: Periodo que antecede o inicio do calendario gregoriano.
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para plantar e colher, pois um plantio em uma época errada poderia
arruinar toda a producéo e até mesmo dificultar sua sobrevivéncia.

Nessa época, perceberam também que havia um ciclo repetitivo
dos periodos de frio, periodos de chuvas, periodos de calor, periodos de
secas, periodos de frutas, periodos de flores e relacionaram isso com as
estrelas que estavam dispostas no céu, nessa época.

Como por exemplo, na primavera do hemisfério norte, quando
aparecia a constelacdo Virgem (figura 1) era época de preparar a terra,
semear e ficar atento as inundacdes;

Havia também muito misticismo sobre os fendbmenos naturais que
ocorriam na época, entdo de certa forma, pode-se dizer que a Astronomia
também fora usada para predizer o futuro, além de catastrofes e maus
agouros.

Figura 1: Constelacdo de Virgem, época de plantio. A linha vermelha na figura
representa a ecliptica, ou seja, a linha que representa o plano do Sistema Solar.

Fonte: Software Stellarium®

Ja quando aparecia a constelagdo de Orion (figura 2) era a época
de colheitas e preparagdes para o frio que estava por vir.
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Figura 2: Constelacio de Orion: época de colheitas e preparagfes para o frio que
estava por vir.

Fonte: Software Stellarium®

A.1.1 PRIMEIROS ASTRONOMOS

Os Chineses, muitos séculos antes da Era Comum (cerca de 700
AEC), j4 utilizavam o calendario de 365 dias, tinham anotagdes precisas
sobre cometas, meteoros e meteoritos, assim como estrelas. H& cerca de
mil anos atras fizeram a observacdo de um tipo de estrela, que chamamos
hoje de “supernova”, a qual falaremos no apéndice A5.3.

Uma maneira de contar o tempo esta registrada em Stonehenge
(figura 3), na Inglaterra, que foi construido por volta de 3000 AEC a 1500
AEC, tem pedras alinhadas com os solsticios.

Fonte: http://cdn.history.com/sites/2/2015/04/hith-stonehenge-superhenge-
iStock_000012937253Large-E.jpeg, acesso em 13/12/2015.
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Os maias, na América Central, também ja conheciam o céu e
tinham conhecimento sobre varios fendmenos celestes como 0s eclipses.
Eles também fizeram varios registros sobre as posicbes de vénus.
Também existem sugestbes das orientacdes das Pl&iades na antiga cidade
de Teotihuacan, que hoje fica a 48 km da Cidade do México. Em outras
regides préximas, como Cabalito Blanco ha evidéncias que sugerem o
conhecimento dos solsticios e também hé referéncias a estrela Sirius. Ja
em Uaxactun existe até um observatorio solar

Outros povos, como 0s babildnios e Egipcios deixaram muitos
registros historicos que possibilitaram uma boa compreensdo do
conhecimento astronémico possuido por eles. Como era de se esperar, a
maioria dos fendmenos eram atribuidos a deuses e a mitologia, ou seja, a
suas crencas religiosas.

Foi na Grécia, o apice da ciéncia antiga, por volta de 600 AEC a
400 EC? e deles veio o conceito de esfera celeste, uma esfera na qual a
Terra estd no centro, e ao seu redor estdo as estrelas incrustadas. Como
eles ndo conheciam a rotagdo da Terra, eles atribuiam o dia e a noite ao
movimento rotacional dessa esfera. Muitos outros conceitos importantes
sédo dessa época, tais como os conceitos de linha do horizonte, como sendo
a distancia maxima da Terra que podemos ver de onde estamos. O
conceito de zénite, que é o ponto onde uma linha vertical intercepta a
esfera celeste, ou seja, é 0 ponto sobre a cabeca do observador; o conceito
de nadir, que € o local oposto ao zénite, ou seja, diretamente para o centro
da terra a partir do ponto onde o observador se encontra; o conceito de
equador celeste, que nada mais do que o prolongamento da linha do
equador até a esfera celeste; e os polos norte e sul celestes, que sdo pontos
onde o eixo de rotacdo da Terra interceptam a esfera celeste.

Nessa época, muitas pessoas acreditavam que o planeta Terra era
plano, embora muitos também duvidassem disso, principalmente pessoas
com um nivel de abstragdo maior, pois um simples observar de
embarcac6es no horizonte ja confirmava que a terra era arredondada.

Atribui-se a Eratdstenes de Cirene (276 AEC., 194 AEC.) a
realizacdo de um experimento que permitiu calcular o raio e o didmetro
da Terra. Eratéstenes foi um brilhante matematico, gedgrafo, poeta,
gramatico e astrdbnomo da Grécia antiga e seu trabalho de calcular o raio
da Terra consistiu no seguinte: Como ele era o responsavel pela biblioteca
de Alexandria, certa feita, ele encontrou um documento onde havia a
mengdo que em determinado dia do ano, na cidade de Syene, no antigo

2 EC: Era Comum. Periodo que mede o tempo a partir do ano primeiro no calendario gregoriano.
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Egito, um pogo ndo produzia sombra em seu fundo, ou seja, se uma estaca
fosse encravada no solo, ela ndo teria sombra alguma, pois o Sol estaria
no zénite. Isso ocorre por Syene estar localizada praticamente sobre o
trépico de Cancer, portanto somente no solsticio de verdo, o Sol
conseguiria iluminar o fundo do pogo.

Seguindo o raciocinio, caso a Terra fosse plana, nesse mesmo dia
e horéario, em Alexandria, uma vareta verticalmente em pé ndo deveria
produzir sombra alguma também. Realizando experimento, ele percebeu
que havia uma inclinagdo de 7,2° da sombra para a vareta vertical.
Concluiu com isso que a Terra deveria ser esférica, e mais ainda, quanto
menor fosse o raio de curvatura da Terra, maior seria 0 &ngulo formado.

O calculo percebido por ele ndo relacionava o valor em graus, mas
sim em propor¢des de tamanhos, ou seja, a0 meio dia do dia de um
Solsticio de verdo em Alexandria uma estava encravada no solo produz
uma sombra 8 vezes menor que o tamanho da prépria estaca, 0 que
equivale a um angulo 50 vezes menor que o &ngulo de uma circunferéncia
completa, ou seja, aproximadamente 7,2°.

Alexandre, o grande, rei da época, ja havia ordenado que seu
império fosse medido. Assim, um povo agrimensor da época, que mediam
distancias contando seus passos, ja haviam medido que a distancia entre
Syene e Alexandria era de 5000 estadios, equivalente a cerca de 800 km
atuais. Usando matematica béasica, Eratdstenes calculou que a Terra era
esférica com perimetro que equivale a aproximadamente 40 000 km. O
feito pode ser observado na figura 4.

Figura 4: ldeia utilizada por Eratdstenes para calcular o raio da Terra.

Raios solares
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. encravada
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Syene " Poco Alexandria
iluminado
pelo Sol

Fonte: Desenho proprio

O calculo atualizado com conversdes conhecidas por nds, pode ser
observado a seguir. Uma volta completa, equivale a 360°, assim como
7,2° equivalem a 800 km. Usando uma regra de proporcdo, podemos
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facilmente calcular o perimetro (P) da Terra, conforme podemos ver na
equacéo 01.

Equacéo 1: Regra de trés usada para calcular o perimetro da circunferéncia da
Terra.

P 800km

= 01
360° 7,2° oD

Resolvendo a equacdo acima, encontramos o perimetro de
aproximadamente 40 000 km. Sendo o perimetro dado pela equacéo 02,
calculamos o raio (R) em aproximadamente 6369 km.

Equacéo 2: Equacdo que relaciona o perimetro de uma circunferéncia com seu
raio.

P=2xzR (02)

Com base nessa equacdo podemos perceber que o valor encontrado
por Eratdstenes foi muito proximo do valor real médio, a linha do
equador, que hoje conhecemos como sendo aproximadamente 6378 km.

Nessa época, muitos estudiosos da época dedicaram-se também a
outros calculos relevantes para nés aqui, tais como a distancia entre a
Terra e a Lua, e a distancia entre a Terra e 0 Sol.

Avristarco de Samos (310-230 AEC) foi um astrénomo e
matematico que viveu na mesma época de Eratdstenes e foi um dos
primeiros s&bios a calcular o valor da distancia entre a Terra e a lua e entre
a Terra e 0 Sol. Seu trabalho foi publicado em sua obra: Sobre os
tamanhos e distancias entre o Sol e a Lua.

Aristarco teve o pensamento logico correto, porém utilizando-se
de dados imprecisos, ndo chegou a resultados que consideramos corretos
atualmente. Ele foi o primeiro a defender uma teoria diferente para a
época, a teoria heliocéntrica, colocava o Sol no centro de tudo e os
planetas girando ao redor. A coeréncia em seu pensamento ainda hoje é
admiravel. Baseando-se na sombra projetada durante um eclipse,
Avristarco deduziu que o Sol estaria 20 vezes mais distante da Terra do
que a Lua e que ela era 3 vezes menor que a Terra. Hoje sabemos que 0
Sol se encontra de nés 400 vezes mais distante que a Lua e que ela é
aproximadamente 3,67 vezes menor que a Terra.

Ele sabia que quando a Lua exibia um quarto iluminada (crescente
ou minguante) havia a possibilidade de desenhar um triangulo retangulo.
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Ja sendo conhecida a distancia Terra-Lua (linha B — figura 5), ele pode
determinar a distancia Terra-Sol (linha C — figura 5).

Figura 5: Avristarco e a distancia Terra-Sol

Fonte: Costa, J. R. V. Aristarco de Samos e a distancia Terra-Sol. Astronomia
no Zénite, jul. 2000. Disponivel em: http://www.zenite.nu/aristarco-de-samos-e-
a-distancia-terra-sol/

Hoje, o valor aceito para essa distancia € de aproximadamente
150 000 000 km, distancia essa, conhecida como uma Unidade
Astronémica (UA).

Um dos valores precisos que foi obtido na Grécia antiga, €
creditado a Hiparco (Hipparchus 190-120 AEC). Ele usando
trigonometria, estimou essa distancia entre a Terra e a Lua com um erro
percentual de aproximadamente 7%. Ele imaginou 2 triangulos
retdngulos, em um eclipse Lunar, um entre o sol e a Terra e 0 outro entre
a Lua e a Terra, vide figura 06.

Figura 6: Sistema imaginado por Hiparco para calcular a distancia entre a Terra
ealLua.

Fonte: Costa, J. R. V. Aristarco de Samos e a distancia Terra-Sol. Astronomia
no Zeénite, jul. 2000. Disponivel em http://www.zenite.nu/hiparco-e-a-distancia-
da-lua/


http://www.zenite.nu/aristarco-de-samos-e-a-distancia-terra-sol/
http://www.zenite.nu/aristarco-de-samos-e-a-distancia-terra-sol/
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Com isso ele estabeleceu uma relacdo entre os angulos e a
velocidade de translacdo da lua em torno da Terra e pode determinar a
distancia entre a Terra e a Lua como sendo algo entre 59 e 67 vezes o0 raio
terrestre. Hoje sabemos que o valor mais preciso fica entre 57 e 64 vezes,
cujo valor médio de 384 400 km. Essa distancia depende da posicao
relativa entre os dois corpos.

Ja para efetuar o célculo do tamanho da Lua, provavelmente foi
utilizado o conceito da tangente, da trigonometria basica, que ja havia sido
desenvolvido no século V a VI AEC pelos egipcios e babilénios.

Nas observagdes lunares, quando ela estd completamente visivel
(cheia), ela é vista sob angulo de 31 minutos de arco, ou seja,
aproximadamente meio grau. Sabemos que qualquer objeto que se
encontra sob tamanho angular de 1 grau, esta afastado cerca de 57 vezes
seu tamanho de n6s conforme podemos perceber na figura 07, dessa
forma, podemos deduzir facilmente que ela esta afastada 114,5 vezes seu
didmetro.

Figura 7: Relagéo entre tamanho angular e distancia

===

191 4-=0,01745

o h
X=5.01745 2/ xh

Fonte: Costa, J. R. V. Aristarco de Samos e a distancia Terra-Sol. Astronomia
no Zénite, jul. 2000. Disponivel em http://www.zenite.nu/aristarco-de-samos-e-
a-distancia-terra-sol/

Como ja fora determinado o valor da distancia entre a Terra e a
Lua, facilmente pode-se calcular seu didmetro, seu volume, etc.

Em meio a inimeras discussbes de como o céu era formado e
regido, foram duas teorias que surgiram aproximadamente no mesmo
periodo, que competiram entre si. A teoria do geocentrismo e a teoria do
heliocentrismo.
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A.1.2. MODELO GEOCENTRICO

O modelo geocéntrico € o mais antigo modelo cosmolégico.
Muitos filésofos gregos famosos como Aristoteles (384-322 a.C.) e
Ptolomeu (90 d.C., 168 d.C.), defendiam esse modelo. Como nessa época
ndo havia distingdo em Astronomia e astrologia, a ciéncia mesclava-se
com o misticismo. Na visao de Aristoteles o universo era finito e limitado
por uma esfera celeste sobre a qual estavam dispostas as estrelas fixas
(essas estrelas eram chamadas de fixas pois ele ndo observava movimento
algum de umas em relag&o as outras). O Sol, a Lua, os planetas Mercurio,
Vénus, Marte, Japiter e Saturno, por terem um movimento observavel,
estariam dispostos em outras esferas concéntricas. A Terra estaria em
repouso absoluto nesse centro comum. Essa ideia basica ndo veio
diretamente de Aristoteles, mas sim de Platdo e provavelmente devido
Aristoteles ter sido aluno na Academia de Platdo ele incorporou a ideia.
Os detalhes geométricos das organizacdes das esferas, foram
desenvolvidos por Eudoxo que, como Aristoteles, frequentara a mesma
academia.

Foi Ptolomeu quem construiu o modelo geocéntrico mais completo
e eficiente, em relacdo aos dados observados e registrados na época. Ele
construiu e explicou 0 movimento planetério através de combinagfes de
varios circulos. Nesses circulos, temos o que ele chamou de “epiciclos”,
gue sdo os circulos descritos pelo planeta em torno de um circulo maior
gue é chamado de “deferente”. A Terra ndo fica exatamente no centro do
deferente. Esse leve deslocamento consegue explicar o retrocesso
observavel dos planetas. Ptolomeu introduziu ainda o equante, que é um
ponto ao lado do centro do deferente oposto & posicdo da Terra, em
relacdo ao qual o centro do epiciclo se move a uma taxa uniforme,
conforme podemos analisar na figura 08.

Figura 8: Teoria do Geocentrismo — Componentes do sistema Ptolomaico.

Ecentrico

Dieferente

Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/pl/eq.gif
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Dessa forma, eles conseguiam explicar o movimento retrégrado
sofrido por um planeta que estava sendo observado no decorrer dos
meses, em relagdo as estrelas de fundo. A figura 8, explica 0 movimento
aparente do planeta, baseado na teoria dos epiciclos de Ptolomeu.

Na figura 91, percebemos a Terra no quase-centro, um planeta P
com uma estrela de fundo. Conforme passam os dias, o planeta parece
“caminhar” por entre as estrelas (911, 9111, 91V, 9V, 9VI) realizando uma
trajetéria que chamamos de “caminho aparente (c.a.) ”. Ao mesmo tempo
gue o planeta vai girando pelo epiciclo, adotado aleatoriamente no sentido
anti-horario, enquanto o préprio epiciclo percorre seu caminho no
deferente. Isso faz com que o plano de fundo estelar mude, tanto que
devido a isso, 0 que n6s chamamos de planetas, ficaram conhecidos como
estrelas errantes na época. Como podemos observar, a linha reta tracada
entre a Terra e o plano de fundo estelar, passando pelo planeta, consegue
explicar razoavelmente bem o complexo sistema de movimento
retrégrado que ocorria de tempos em tempos na trajetoria aparente de um
planeta no céu.

Figura 9: Trajetdria aparente de um planeta utilizando como explicagdo o
slistema geocéntrico Ptolomaico
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Fonte: Desenho proprlo aperfeicoado de http: //astro if.ufrgs.br/pl/epicycle-
move.gif

ApoOs essa época, devido a um aumento da influéncia da igreja e
por esse sistema ser uma ideia que privilegia a criagdo por algum ser
divino, devido a perfeicdo de um sistema esférico, a ciéncia, como um
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todo, estagnou por um periodo conhecido como ldade Média ou ainda
Idade das Trevas®, que perdurou até o século XVI.

A.1.3. MODELO HELIOCENTRICO E NICOLAU COPERNICO

O sistema heliocéntrico, foi um sistema criado pelo filésofo
Avristarco de Samos (310 AEC a 230 AEC.), na mesma época do sistema
geocéntrico. Nesse modelo, o que ocorre € que a Terra deixa de ser o
centro do universo e ele passa a utilizar o Sol como o centro de tudo.
Como na época acreditava-se em um cosmos perfeito, criado por alguma
divindade, portanto prevaleceu o sistema na qual a Terra era o0 centro de
tudo.

O sistema heliocéntrico ficou esquecido até ser resgatado pelo
astrébnomo polonés Nicolau Copérnico (1473 — 1543) um astrbnomo e
matematico polonés que aperfeicoou a teoria heliocéntrica, no final da
Idade Média.

Nesse periodo, ocorria na histéria 0 chamado Renascimento, € na
area da Astronomia, o principal nome do dessa fase é Nicolau Copérnico.
Ele estudou Direito, Medicina, Astronomia e Matematica, e tinha grande
apreco por suas ferramentas de observacdo, que inclusive eram
construidas por ele préprio.

Suas ideias foram publicadas em um livro chamado De
Revolutionibus cuja tradugdo seria “As Revolugdes”, publicagdo essa
ocorrida em 1540. Copérnico s6 viu sua obra em 1543, ja no leito de
morte.

Sua contribui¢do mais importante para a Astronomia foi a ideia que
a Terra é apenas um dos seis planetas conhecidos na época, ou seja,
Mercurio, Vénus, Terra, Marte, Japiter e Saturno. Copérnico defendeu
que a Terra realizava uma revolug¢do em torno do Sol como qualquer outro
planeta, baseando-se nas ideias de Pitdgoras e Aristarco de Samos. Ele
utilizou para tanto, a matematica sem epiciclos e deferentes, e seu sistema
funcionava tdo bem quanto o sistema geocéntrico para prever as posi¢des
dos planetas no céu, porém era muito mais simples que o sistema antigo.

Com observaghes ele calculou razdes de distancias entre os
planetas e o Sol, obtendo com isso, uma das primeiras medicdes de
distancia entre a Terra e 0 Sol.

No sistema heliocéntrico, 0 movimento retrégrado observado nos
planetas, quando os olhamos daqui da Terra, pode ser facilmente

3 Termo em desuso, por desqualificar avangos na arquitetura e na cultura
desse periodo no qual houveram poucos avangos cientificos.
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explicado. Com orbitas circulares e colocando o Sol no centro, o sistema
se encaixava com a pratica observacional, conforme podemos ver na
figura 10.

Figura 10: Sistema heliocéntrico explicando o movimento retrégrado de Marte.
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Fonte: Fonte: Desenho proprio, aperfeigoado de
http://astro.if.ufrgs.br/p1/epicycle-move.gif

Pode-se observar que quando o planeta Terra ultrapassa marte, esse
parece retornar em relacdo as estrelas de fundo, para posteriormente
avangar, em relacdo as mesmas estrelas.

A.1.4 TYCHO BRAHE

Apenas 3 anos apds a morte de Nicolau Copérnico, nascia Tycho
Brahe em 14 de dezembro de 1546, um astrénomo dinamarqués, filho de
uma familia nobre da Dinamarca. Tycho Brahe foi estudar direito e
filosofia aos 13 anos de idade na Universidade de Copenhagen e nessa
época havia a previsdo de ocorrer um eclipse parcial do Sol, que foi
aguardado e aconteceu com exatiddo em relagdo a previsdo. O jovem
Brahe ficou fascinado com isso, tanto que aos 16 anos, quando foi enviado
a Alemanha para continuar seus estudos, ele usava parte do dinheiro para
comprar livros e instrumentos de Astronomia e em virtude disso passava
horas e horas observando o céu noturno.

Ele conseguiu ter acesso as publicagdes do rei Afonso X de 1256,
que havia convocado 50 astrbnomos para revisar as tabelas astronémicas
de Ptolomeu. Essas tabelas prediziam que iria ocorrer uma aproximacao
angular entre Japiter e Saturno, porém os dados estavam errados em mais
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de um més. O sistema de Copérnico também errou, mas por alguns dias.
Entdo ele decidiu observar e anotar os dados com maior precisdo para
melhorar o sistema de previsdo. Brahe em 1572 fez uma observagédo
interessante. Ele percebeu que uma estrela muito brilhante surgiu na
constelagéo de Cassiopeia e durou por 18 meses antes de sumir, o que ele
ndo sabia é que ele foi um dos primeiros a registrar uma supernova.

Com seus calculos ele determinou que essa estrela deveria estar na
“esfera estelar” e ndao na “esfera dos planetas”. Isso se tornou
desconfortante, pois, lembrando que, ele acreditando no geocentrismo,
concordava que havia uma esfera celeste encrustada de estrelas e esferas
mais centrais onde estavam os planetas, tudo regido por algum tipo de
perfeicao divina, que ndo abria espagos para “falhas do sistema”. Em 1575
ele ja estava famoso em toda a Europa, entdo o rei Frederick Il, da
Dinamarca, que havia sido salvo por seu tio, ofereceu-lhe uma ilha inteira
além de suditos um observatdrio particular nesta ilha.

Dessa forma, foi construido para ele um castelo, com varios
instrumentos de medicdo em Astronomia. Com suas observagdes, a
precisdo dos dados aumentou de 10 minutos de arco (Ptolomeu) para 1
minuto de arco. Em 1588 ele publicou um livro no qual demonstrou que
um cometa se movia entre as esferas celestes, portanto quebrando a
concepcao que o céu era imutavel e que as esferas cristalinas eram entes
fisicos reais.

Ele chegou a propor um modelo celeste, no qual todos os planetas
giravam ao redor do Sol, com excecdo a Terra. O Sol e a Lua, em seu
modelo giravam em torno da Terra. Isso contentava a igreja catélica na
época, evitando problemas.

Devido ao falecimento do rei, em 1588 assume seu sucessor
Christian 1V, do qual ndo existia afeto a Brahe. Com cortes de orcamento,
e restricdes, em 1597 Tycho deixou a Dinamarca com todos seus
equipamentos dirigindo-se para Praga, onde o imperador Rudolph Il o
nomeou matematico imperial. Em 1600, Brahe contratou um jovem
auxiliar, chamado de Johannes Kepler e em 1601 Tycho Brahe veio a
falecer, deixando todos seus manuscritos para Kepler.

A.1.5JOHANNES KEPLER

Johannes Kepler nasceu em 27 de dezembro de 1571, no sul da
Alemanha. Sua familia ndo tinha muito dinheiro e, portanto, Kepler foi
enviado ao seminario para estudar. Em 1588 ele passou para a
Universidade de Tibingen e em 1591 foi aprovado para 0 mestrado em
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Artes, que na época envolvia teologia, grego, hebreu, Astronomia e
Fisica.

Em 1597 Kepler publica seu primeiro livro, cujo titulo resumido é
“Mistérios do Universo”, no qual ele defende a ideia do heliocentrismo
copernicano. Nele ele propunha que poliedros eram circunscritos nas
oOrbitas anteriores. Ele enviou um exemplar para Tycho Brahe, que
respondeu dizendo que esse modelo ndo correspondia as medidas
observacionais que ele havia feito. Kepler enviou também um exemplar
de seu livro a Galileu Galilei, que respondeu agradecendo e que ainda ndo
0 havia lido, porém era apoiador da teoria de Copérnico.

Nessa época ocorria a reforma protestante na Europa e o
arquiduque da Austria mandou fechar todas as escolas e igrejas
protestantes, uma delas era a qual Kepler trabalhava. Em janeiro de 1600,
Kepler visitou o castelo onde Brahe estava morando, em Praga, com
intencdo de obter seus dados para tentar ajustar sua teoria. Apds conhecer
Kepler pessoalmente, Brahe o apresenta ao imperador Rudolph Il e este 0
contrata como assistente pessoal de Brahe, e assim, portanto, agora Kepler
trabalhando com Brahe poderia obter os dados que precisava. Porém apds
somente um ano dele no novo cargo, seu mestre, Tycho veio a falecer
deixando a ele todos seus manuscritos, e por determinag&o do rei, assume
também o cargo de matematico imperial.

Kepler comecou a estudar a Orbita de Marte, porém havia
problemas em tentar ajustar a curva da circunferéncia aos dados
observacionais de Brahe. Como os dados tinham precisdo de 1 minuto de
arco e o erro da curva era de 8 minutos, Kepler sabia que Tycho jamais
cometeria um erro tdo grande (pois foi 0 melhor astronomo observacional
gue jaexistiu), assim ele fez varias tentativas até que percebeu que deveria
abandonar a ideia de circulos e para sua surpresa, as elipses encaixavam
perfeitamente com todos os dados obtidos.

Kepler publicou esses resultados no livro “Astronomia Nova”, em
1609. Pouco antes, em 1604 ele também publicara outro livro, que tratava
de optica, explicando a camara escura, o funcionamento do olho,
aproximacg0es para a lei da refracdo, eclipses, entre outras ideias. Nessa
época, em 1610, Kepler leu o livro de Galileu, o qual ele relatava o uso
do telescopio. Entdo, apos ter o seu, ele o usou pela primeira vez para
observacdo de Jupiter e com isso pode realizar uma publicagéo na qual
citava a observacdo das suas quatro luas. Esse trabalho deu um grande
suporte a Galileu que estava com dificuldades devido suas descobertas
gue eram negadas pela igreja. Kepler faleceu em 15 de novembro de 1630.
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A.1.5 GALILEU GALILEI

Galileu nasceu em 15 de fevereiro de 1554, na Itélia, foi fisico,
matematico, astrénomo e filésofo. Ele, além de cientista era um grande
inventor. Entre suas descobertas, inventou um termoscopio, uma espécie
de termdmetro, inventou um equipamento para medir a densidade dos
corpos, inventou um tipo de compasso geométrico militar, uma bomba de
dgua movida a cavalos, entre muitas outras invengdes.

Em 1609 ele ficou sabendo que um holandés havia construido um
aparelho para olhar a distancia usando lentes, e ele prontamente construiu
a sua, sem nunca ter visto como era. Sua primeira luneta tinha um fator
de ampliagdo de 3 vezes. Construiu diversas depois da primeira,
conseguindo ampliacGes de até 30 vezes e com elas observou a lua e o0s
planetas.

Ele foi um dos principais nomes da revolucdo cientifica, um
periodo no qual a ciéncia desatrela-se da teologia e com isso proporciona
um avango incontestdvel na humanidade. Em 1610 ele descobre os
satélites de Jupiter, e logo publica sua obra Siderius Nuncius, que significa
Mensagem Celeste, em traducdo. Essa descoberta contrariava as ideias de
Avristételes pois existiam corpos que circundavam outros, que ndo a Terra.
Mais tarde esse livro entrou para a lista de livros proibidos pela igreja, por
contradizer o que esta na biblia sagrada aos cristéos.

Em 1610 Galileu envia uma cépia de seu livro a Kepler com um
pedido de uma opinido sua sobre o proposto nele. Logo Kepler responde,
através de uma carta, dando suporte as descobertas de Galileu. Na época,
grandes autoridades cientificas duvidavam de suas observacles, e a
mensagem de Kepler, juntamente com sua publicacdo foram um excelente
auxilio para Galileu.

Ainda em 1610 Galileu observa que o planeta VVénus possui fases
(figura 11). O formato das fases dependeria da teoria aceita, ou seja, se a
teoria geocéntrica fosse coerente, as imagens do planeta VVénus deveriam
ser iguais a observada em 1, 2, 3, 4, 5 e 6 do lado esquerdo, ja se a teoria
heliocéntrica fosse coerente, as imagens de vénus deveriam ser as vistas
em 1, 2, 3,4,5¢e 6 do lado direito. Obviamente ele viu exatamente as
fases indicadas na figura a direita e isso comprovava a teoria
heliocéntrica, e possibilitou argumentar para que a teoria geocéntrica
fosse derrubada, ou pelo menos deveria ter sido. Galileu, em 1613 publica
um livro no qual argumentava que existia rotacdo do Sol, concluindo isso
através de observagdes de manchas solares.
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Figura 11: As fases de Vénus produzidas pelo Sistema Geocéntrico e pelo
Sistema Heliocéntrico.
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Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/movplan2/movplan2.htm

Como Galileu escrevia em italiano, suas publicagdes se tornavam
acessiveis a populacdo e com isso a Inquisicdo comecou a se desagradar
do fato. Dessa forma, ap6s uma analise de seu livro, a Inquisicdo,
organizada pela igreja Catolica, Ihe chama a atencdo com a adverténcia
de parar de difundir as ideias do heliocentrismo e com isso coloca também
0 livro de Copérnico na lista dos livros proibidos.

Em 1623 houve a troca do Papa e quem assumiu foi um cardeal
que era amigo pessoal de Galileu. Depois de diversas reunides, eles
conseguiram retirar a proibi¢do de estudar o heliocentrismo, mas com
obrigatoriedade de ser tratado apenas como uma hipdtese matematica e
ndo um modelo cosmoldgico.

Um ano apos isso, Galileu inventou o microscépio, e em 1630 ele
publica o livro “Dialogo dos dois Mundos” com autorizagao do Vaticano,
no qual tratava do movimento de rotacdo e translacdo da Terra, mostrando
gue o sistema de Copérnico explica os fenémenos celestes, como as fases
de Vénus. O livro é publicado em italiano e néo traz desenvolvimento dos
calculos matematicos, quebrando a ordem recebida de publicar “apenas
hipdteses matematicas”. O livro vira sucesso logo e com isso Galileu é
chamado a depor perante a Inquisic&o.

Em Roma, Galileu € julgado e condenado por heresia e sentenciado
a prisdo perpétua. Para escapar, Galileu, aos 70 anos nega suas conclusdes
e tem sua pena revertida para prisdo domiciliar, onde permaneceu até sua
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morte em 1642. No ano de 1992 a igreja catolica se retratou e reconheceu
0 erro cometido.

A.1.5 ISAAC NEWTON

Isaac Newton nasceu em Woolsthorpe, Inglaterra, em 4 de janeiro
de 1643. Teve uma infancia dificil, e foi estudar no Trinity College, em
Cambridge. Seu objetivo era estudar direito, porém estudou filosofia,
algebra e geometria, mecanica da Astronomia em livros de Galileu,
Kepler e Copérnico.

Em 1665, devido uma epidemia na cidade, onde milhares de
pessoas morreram, ele retorna a sua cidade natal e é ai que alguns de seus
maiores trabalhos sdo realizados. Ele estuda 6ptica e desenvolve o célculo
integral e diferencial muitos anos antes de Leibniz (Gottfried Leibniz,
1646 — 1716).

Newton retorna a universidade e logo assume a cadeira de
professor Lucasiano, por indicacéo do professor antigo e seu amigo Isaac
Barrow (1630 — 1677). Observando a luz ele percebe que a luz branca é
formada por diversas cores, analisando o espectro da luz ao passar por um
prisma de vidro. Newton sugere a construgdo de um telescépio refletor.
Os espelhos produzidos na época produziam imagens imperfeitas e com
muita aberracdo esférica, mas mesmo assim, seu telescépio fornecia
imagem 9 vezes maior em um tubo 4 vezes menor em comparagao com
os refratores.

Apo6s doar um telescdpio refletor a Sociedade Real, ele foi eleito
membro, em 1672. Newton publica também um trabalho em mecénica
celeste, que foi precursora da Teoria da Gravitagdo Universal, vista em
um proximo capitulo. Estudou forca centripeta, leis dos movimentos e
muitas outras descobertas.

Em 1684, Edmond Halley visita Newton e um questionamento
feito foi sobre o porqué das Orbitas planetarias, que ninguém conseguia
decifrar como ocorriam. Newton disse que ja havia resolvido esse
problema, porém nessa mesma época Robert Hooke (da lei de Hooke)
também afirmou que j& os havia feito, o detalhe é que Hooke nunca
conseguiu provar isso. Quando Halley pediu os calculos de Newton este
ndo encontrou onde os havia guardado, porém afirmou que os faria
novamente. Halley, relutante, a principio ndo acreditou, mas deu um
crédito afirmando que aguardaria a resposta de Newton. Este entdo os
refez e enviou a Halley que impressionado, imediatamente comegou a
persuadi-lo em publicar.
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Newton tinha um temperamento controverso, pois ndo admitia ser
guestionado sobre suas ideias, e para que isso ndo ocorresse ele preferia
ndo publicar, mas finalmente, em 1687 uma das principais obras de todos
0s tempos, na area da Fisica foi publicada, (obviamente por insisténcia de
seu amigo Halley). O livro, Philosophiae Naturalis Principia
Mathematica, mais conhecido como Principia, retratava a analise do
movimento dos corpos sob a acdo de forcas, lei da gravitacdo, marés,
perturbacbes gravitacionais entre muitos outros fenémenos que ali
estavam explicados.

Em 1693, ap6s um lapso nervoso ele resolve abandonar toda a
carreira cientifica, e torna-se guardido da casa da moeda real. Em 1703
foi eleito presidente da Sociedade Real e foi sempre reeleito até sua morte
em 1727.
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A.2. DISTANCIAS ASTRONOMICAS

Em Astronomia, devido a enorme distancia que separam os astros,
a unidade padrdo do Sistema Internacional, o metro, se torna ineficiente
para ser utilizada. Mesmo o quilémetro, multiplo que é mil vezes maior
gue o metro também néo é suficientemente pratico. Com isso surge a
necessidade de novas unidades para medir o céu.

A.2.1 UNIDADES E DISTANCIAS

Devido a falta de praticidade em medir distancias astrondémicas,
surge a necessidade de uma unidade de medida que consegue dar uma
melhor compreensdo as imensas distancias envolvidas. Assim surgiram
as unidades astrondmicas mais usuais, que sdo a Unidade Astrondmica,
ou simplesmente UA, o parsec (pc) e 0 Ano-Luz (AL).

A distancia equivalente a uma unidade astrondmica é o valor
médio desde o planeta Terra até o Sol, que convertida ao Sistema
Internacional de Unidades (SI), equivale a 149 597 870 691 m, que
geralmente é arredondado para 150 milhdes de quilémetros. Portanto
podemos dizer que 1 UA = 150 000 000 km. Segundo o Escritério
Internacional de Pesos e Medidas e o International Standard 1SO 80000,
0 simbolo da Unidade Astrondmica é UA, porém segundo a Unido
Astrondmica Internacional (IAU — International Astronomical Union), o
simbolo é AU. Assim, qualquer uma das duas unidades é formalmente
aceita e reconhecida.

De acordo com o manual do Inmetro, 1* Edicao Brasileira da 82
Edicéo do BIPM, de 2012, pagina 39, temos que:

“A unidade astronémica ¢ aproximadamente igual
a distancia média entre a Terra e 0 Sol. E o raio de
uma Orbita newtoniana circular ndo perturbada em
redor do Sol de uma particula de massa
infinitesimal, se deslocando a uma velocidade
média de 0,017 202 098 95 radianos por dia”.

Portanto podemos dizer que uma UA equivale a 1,495 978 706 91
(6) x 10** m. Outra unidade comum de ser utilizada em Astronomia é o
parsec (pc) que equivale a 206 265 UA ou 3,26 anos-luz, que vamos falar
sobre sua origem e deducdo posteriormente, no item que se refere a
paralaxe estelar.

O Ano-Luz, como a prépria nomenclatura sugere, equivale a
distancia percorrida pela luz, no vacuo, durante 1 ano. Sua relacdo de
conversdo é 1 Ano-Luz = 9,461.10%> m = 63 240 UA.



92

Devido essas distancias serem muito grandes, fica impossivel fazer
medicBes precisas com o0s instrumentos basicos utilizados em medigdes
terrestres cotidianas, como réguas, trenas, equipamentos laser, entre
outros. Assim, a maioria das medicGes espaciais devem se utilizar de outra
forma para obter os valores que necessitamos. Essas medic¢des sdo todas
indiretas, pois ndo ha um objeto fisico que as possa aferir, mas sim, ondas
eletromagnéticas sendo captadas e analisadas, em seus fendmenos, para
gue possamos extrair informagdes que necessitamos.

Por exemplo, para distancias de até 1 unidade astrondmica,
podemos utilizar ondas de radar para determinar informacdes de distancia
gue desejamos, através do fenbmeno da reflexdo. Para distancias de até
100 pc devemos utilizar a paralaxe heliocéntrica. Distancias de até 10 000
pc, usamos a paralaxe espectroscOpica e para distancias superiores
utilizamos as estrelas variaveis, também chamadas de cefeidas ou velas-
padréo.

A.23. PARALAXE ESTELAR

Um artificio interessante para medir distancias sem precisar se
deslocar entre os pontos que precisamos medir, € usar a matematica. Ja
vimos acima que a trigonometria foi de fundamental importancia para
calculos da curvatura da Terra, distancia entre a Lua e a Terra e entre 0
Sol e a Terra.

A paralaxe vem do grego paralaxis e significa “mudanca” e ela
pode ser utilizada para mensurar e atender nossos objetivos. Para entender
a paralaxe vamos fazer um pequeno experimento. Devemos escolher um
dos dedos da mao e esticar o brago que o contém. Entdo devemos olhar
com apenas um dos olhos e posteriormente trocar, olhando apenas com o
outro. Ao fazer isso, percebemos que o fundo logo atras do dedo escolhido
é trocado, ou seja, devido a distancia entre nossos olhos, a linha reta
formada entre ele e nosso dedo intercepta objetos diferentes, conforme
podemos perceber na figura 12.
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Figura 12: Paralaxe percebida pela troca de posi¢do do dedo em relacdo aos
objetos de fundo.
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Fonte: http://chc.org.br/wp-content/uploads/2014/02/paralaxe.jpg

Levando a ideia para a Astronomia, se olharmos para duas estrelas
gue estdo a diferentes distancias, a posi¢cdo da mais proxima em relagéo a
mais distante, irda mudar no decorrer de um ano. Isso ocorre devido ao
movimento de translagéo da Terra ao redor do Sol, que age como se fosse
a separagao entre “nossos olhos” no experimento acima mencionado. Esse
método é denominado de paralaxe heliocéntrica. Podemos ver isso na
figura 13.

Figura 13: Paralaxe estelar heliocéntrica — fora de escala.
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Fonte: http://mensageirosideral.blogfolha.uI.com.br/fiIes/2014/10/p|eiades-
paralaxe.jpg

Friedrich Wilhelm Bessel (1784-1846) em 1838, foi a primeira
pessoa a realizar a medida de uma paralaxe estelar. Ele analisou a estrela
binaria 61 Cygni de magnitude 6,0, estimando a paralaxe em
p=0,31+0,1", que corresponde a uma distancia de aproximadamente 600
mil UA que equivale a 10,4 anos-luz, hoje o valor aceito é cerca de 11,41
anos-luz.
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A equacdo 03 nos fornece a distdncia “d”, em unidades
astrondmicas (UA), para qualquer objeto com angulo de paralaxe “p”, em
radianos, quando essa paralaxe for heliocéntrica.

Equacdo 3: distdncia em relacdo ao angulo de paralaxe heliocéntrica p

1

d(ua) o(rad) (03)

Quando a paralaxe heliocéntrica for exatamente igual a 1 segundo
de arco, temos a distancia de exatamente 1 parsec (paralaxe second). Ou
seja,1 parsec (pc) vale exatamente 206 265 UA ou 3,26 anos-luz.

No curso, ha uma atividade pratica para que os alunos
compreendam melhor o conceito de paralaxe, cujo roteiro se encontra ano
apéndice H.

A.24. EFEITO DOPPLER PARA A LUZ E TEORIA DA
EXPANSAO DO UNIVERSO

Todos estamos familiarizados com o efeito Doppler do som, pois
o0 percebemos facilmente quando assistimos uma corrida formula 1, ou
guando uma ambulancia se aproxima ou se afasta de nés, um com carro
de som de rua, entre outras possibilidades, ou seja, o efeito Doppler é o
fendmeno no qual percebemos a frequéncia com valor diferente aquele
que foi emitido pela fonte.

O efeito Doppler foi descrito primeiramente por Johann Christian
Andreas Doppler, em 1842. Ele percebeu que o som ficava mais grave
guando havia afastamento entre a fonte e o observador e que o som ficava
mais agudo quando havia aproximacao entre a fonte e o observador.

Ent&o para que ocorra efeito Doppler em ondas sonoras, a fonte ou
0 observador devem estar em movimento, ou ainda ambos, desde que suas
velocidades (vetorial) sejam diferentes.

A equacdo 04 nos fornece o valor da frequéncia percebida quando
a onda analisada for uma onda sonora. Onde, na equacéo, f* é a frequéncia
percebida, f é a frequéncia real emitida pela fonte, v é a velocidade do
som no meio, Vo é a velocidade do observador e v¢é a velocidade da fonte.
Os sinais + e — devem ser utilizados de acordo com a aproximagao ou
afastamento entre eles.
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Equacéo 4: Equacéo do efeito Doppler.
, Vv
f'=1 0
VFV,

(04)

Assim, podemos perceber que a frequéncia percebida (f”) é maior
quando houver aproximagdo entre a fonte e o observador, ¢ f° ¢ menor
guando houver afastamento entre os dois.

Como a velocidade da luz (300 000 km/s) é muito maior que a
velocidade do som (~0,34 km/s), podemos concluir que para percebermos
o efeito Doppler com ela ha a necessidade de que o observador ou a fonte
estejam com grandes velocidades relativas entre si.

Edwin Hubble teve a brilhante ideia de analisar o espectro da luz
de estrelas distantes, inclusive de outras galaxias e ele percebeu que 0s
mesmos elementos que estavam presentes aqui na Terra podiam ser
encontrados nessas estrelas, porém com um diferencial. Em quase todas
elas, 0 espectro estava deslocado em dire¢do aos maiores comprimentos
de onda. Isso significava que a frequéncia percebida era menor que a
frequéncia real emitida pelo elemento quimico que estava na estrela
analisada e com isso, pode-se concluir que essas galaxias estavam todas
se afastando de nos.

Ao analisar estrelas da galaxia de Andrémeda, Hubble percebeu
gue o deslocamento era para o lado oposto, ou seja, para uma frequéncia
maior que a frequéncia real emitida pelos atomos desse material nessa
estrela, ou seja isso significa que a galaxia de Andrémeda estaria vindo
em direcdo a Via-Lactea, a nossa galaxia.

Esse é um dos principais pilares que sustenta a teoria do Big Bang,
pois é facil perceber que, se hoje, todas as galaxias se afastam umas das
outras, em milhdes de anos atras elas deveriam estar muito mais préximas,
e se tentarmos extrapolarmos para um inicio, tudo deveria estar em um
Unico ponto infinitesimal, e com isso tempo e espago, como conhecemos,
ndo existiam ainda.

Esses deslocamentos da frequéncia/comprimento de onda
percebidos sdo conhecidos como blue-shift para a aproximagao relativa
entre os corpos analisados, pois o0 deslocamento é para o lado de maior
frequéncia, ou seja, para onde se encontra o azul (blue). E como redshift
para o deslocamento para o vermelho, pois a frequéncia é menor.
Podemos verificar essas condi¢des na figura 14, que demonstra o efeito
Doppler da Luz.

Nessa figura, podemos perceber que na primeira parte da imagem,
estd sendo apresentado o espectro de um certo elemento quimico como é
visto aqui da Terra ou como ele seria visto caso a galaxia distante
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estivesse em repouso em relacdo a nos. Na parte embaixo, estd
representado o mesmo elemento quimico, como é visto ao fazer a andlise
espectroscopica de uma estrela. Pode-se perceber que como ha um
afastamento relativo entre a galdxia observada e a galaxia onde se
encontra o observador, a frequéncia percebida é menor que a frequéncia
real emitida, portanto h4 um deslocamento para o vermelho, que é
conhecido como redshift. J4 na Ultima parte da figura, caso a galaxia
esteja se aproximando, percebe-se que ocorre 0 blue-shift, ou seja, um
deslocamento para o azul.

Em virtude das posicOes e distancias entre as bandas de absorcéo
ou emissdo desse elemento nos permitem concluir que o elemento
quimico é o mesmo em todos os casos da figura representada.

Figura 14: Redshift e blueshift em galéxias.
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Fonte: http://study.zumst.com/upload/00-T33-00-11-03/%EC%9D%B4%EB%
AF%B8%EC%A7%80%20009.png, adaptado pelo autor.

observador

A lei de Hubble afirma que quanto mais distante a galaxia, maior
sua velocidade de afastamento. Assim a expansdo do universo ndo é uma
expansdo das galaxias no espago, mas uma expansao do proprio espago
gue contém as galaxias. O tamanho desse espaco ndo é conhecido, pois
podemos ver nele apenas as luzes que foram emitidas a menos de 14
bilhdes de anos. Isso nos fornece um tamanho minimo para o universo de
6,6.10% anos-luz, pois se fosse menor o céu noturno deveria ser
totalmente claro, devido ao paradoxo de Olbers. Para mais informacdes
sobre isso, ir para o capitulo A.5.1; o Big Bang e a Origem do Universo.

A lei de Hubble nos permite construir um grafico da velocidade de
recessdo das galaxias em funcdo da distancia que se encontram de nés. A
figura 15 nos mostra esse gréfico.
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Figura 15: Velocidade de recessdo das galaxias em funcéo da distancia em que se
encontram de nos.

| I |
~ Hidra &,
2 70— —
5 .
g so— —
g
£ 50— —]
i Bootes @
40— —]
8
L 20— ° Corona Borealis —
E] .
E 10 rsa Maior -
2 Persey
g
Virgo | | |
1 2 3

distancla {bllhdes de anos-luz)

Fonte:  http://www.uranometrianova.pro.br/astronomia/AA005/
leidehubble.gif.

Esse gréfico acima (figura 15) é plotado através da equagéo 05.

Equacdo 5: Lei de Hubble
v=H,d (05)

Onde vé velocidade de recessdo da galdxia, medida pelo
seu redshift, d é distancia que se encontra a galaxia, Ho é a chamada
constante de Hubble que ndo é bem estabelecida, mas cujo valor mais
preciso é cerca de 67 (km/s)/Mpc. Em outras palavras, uma bolha de
tamanho 1 Mpc (mega-parsec), infla de 67 km por segundo, uma bolha
de 10 Mpc infla 670 km a cada segundo, uma bolha de 100 Mpc infla de
6700 km a cada segundo.
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A.2.5. MEDICOES DE DISTANCIAS UTILIZANDO RADARES E
LASER

Um radar envia uma onda eletromagnética na frequéncia das
micro-ondas, em dire¢cdo ao corpo celeste que se deseja obter detalhes.
Decorrido um tempo, a onda atinge o corpo com uma pequena parte dela
acaba sendo refletida de volta. Sistemas altamente eficientes captam parte
desse reflexo e traduzem isso em uma forma compreensivel para nés.
Sabendo que a velocidade das ondas eletromagnéticas no vacuo tem valor
¢ (aproximadamente 3.108 m/s), e que demorou um tempo para que a onda
chegasse de volta, pode-se calcular com precisao sua distancia.

A observacdo por radar é um tipo de analise ativa, pois ela envia
um sinal e aguarda seu retorno. Essa é diferente da Radioastronomia, que
apenas capta os sinais de radio emitidos dos corpos celestes mais diversos
do nosso cosmos. Distancias de até 1 ua, ou seja, 150 000 000 km, podem
ser medidas com maior precisao através de radares.

Um ponto positivo das imagens fornecidas por radares é que elas
podem revelar detalhes dos corpos, como dimensdes, rotacdo, relevo. O
efeito Doppler também é facilmente perceptivel, o que permitem aferir
gual a velocidade angular do corpo analisado. Radares foram utilizados
para mapear toda a superficie terrestre e de planetas préximos, pois eles
conseguem penetrar nas densas camadas de nuvens. O planeta VVénus, por
exemplo, foi mapeado inicialmente na década de 1960, onde foram
obtidos dados sobre sua rotacdo. Mais tarde, na missdo da sonda
Magalhaes, na década de 1990, ele foi mapeado por completo. Essa sonda,
gue era um satélite artificial, o orbitou durante um periodo de 5 anos e
enviou muitos dados para nos.

Marte teve sua rugosidade mapeada por um radar, o
radiotelescopio de Arecibo, com uma antena de 305 m de diametro,
construido em 1963, na cratera de um vulcdo, em Porto Rico. Além desses
trés planetas citados, também foram mapeados/observados por radar
Mercdrio, a Lua, Japiter e seus satélites galileanos, Saturno e Tita, alguns
cometas e asteroides, como podemos ver na imagem de radar do asteroide
2014 HQ124 (figura 16), com 366 m de comprimento e a mais de 1 milhdo
de km de nés.
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Figura 16: Asteroide 2014 HQ124, observado por Radar.

Fonte: Site na NASA, disponivel em: https://www.nasa.gov/sites/default/
files/pial8412-full 3.jpg acesso em 12/02/2017

Um dos problemas do uso desse equipamento para Astronomia é
gue a intensidade do sinal diminui muito rapidamente com a distancia.
Por isso, um potente sinal de radio deve ser enviado da Terra, e uma
gigantesca antena deve captar a pequena fracao que retorna. Em alguns
casos, como citado acima, 0s sinais sdo enviados e captados por sondas
gue ficam em érbita do corpo, principalmente em planetas.

A.2.6. MEDICOES UTILIZANDO CEFEIDAS

No ano de 1784, John Goodricke, um astrénomo amador briténico,
(1764 — 1786), fez uma importante descoberta ao observar uma estrela na
constelagdo de Cefeu. Ele percebeu que ela sofria flutuagcbes em seu
brilho e essas flutuacdes se repetiam de cinco em cinco dias.

Em 1908, no observatério de Harvard, nos Estados Unidos da
América, Henriquetta Leavitt (1868 - 1921) analisou placas fotogréficas
de duas galaxias satélites a nossa, as Nuvens de Magalhaes e percebeu
que a intensidade do brilho das cefeidas estava relacionado ao periodo da
flutuagdo da luminosidade.

Com suas observacdes ela criou um diagrama de periodo-
luminosidade, que relaciona o periodo de suas pulsagbes com a
intensidade luminosa emitida pela estrela, conforme podemos ver na
figura 17.

Ela catalogou quase duas mil estrelas varidveis nas Nuvens de
Magalhaes, e em 1908 publicou seus resultados, no qual relacionava que
estrelas mais brilhantes pulsavam com periodos maiores, assim como


https://www.nasa.gov/sites/default/%20files/pia18412-full_3.jpg
https://www.nasa.gov/sites/default/%20files/pia18412-full_3.jpg
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estrelas cujo brilho era menor, tinham periodo menor. E importante
lembrar que todas essas estrelas estavam nas Nuvens de Magalhaes,
portanto “proximas” de si, em termos astronomicos, o que eliminaria a
possibilidade que o brilho mais fraco ocorria em virtude da estrela estar
muito mais longe.

Figura 17: Diagrama periodo - luminosidade descoberto por Henriquetta de uma
cefeida analisada.
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Fonte: http://www.if.ufrgs.br/fis02001/aulas/pulsate.gif

Leavitt entrou para o observatorio citado como voluntaria, em
1893 e tinha a missdo de catalogar o brilho das estrelas das chapas
fotograficas do acervo do observatdrio. Devido sua persisténcia e grande
interesse na area, Edward Charles Pickering, diretor do observatorio, e
apos varios anos de trabalho a admitiu no quadro de funcionérios, a
nomeando como chefe do departamento de fotometria fotografica
incumbindo-a de analisar estrelas variaveis comparando magnitudes de
estrelas fotografadas em épocas diferentes. Foi gracgas a isso, que ela pode
fazer sua importante descoberta, sendo, inclusive, cotada para o prémio
Nobel, porém quando isso foi cogitado, ela j& havia falecido, a
impossibilitando de ganhar esse grande reconhecimento, ja que o prémio
Nobel s6 é dado para pessoas vivas.

A.2.7. PARALAXE ESPECTROSCOPICA

Ejnar Hertzprung (1873 — 1967), um quimico e astrbnomo
dinamarqués, em 1910, juntamente com o astrdbnomo estadunidense
Henry Norris Russell, determinaram a distancia de varias cefeidas da Via
Lactea, e com isso, criaram um método de calibracdo, que permitiria, no
futuro, calcular as distancias entre nds e outras galéxias, conhecido hoje
como diagrama de Hertzsprung-Russell, ou simplesmente diagrama HR.
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O diagrama HR é um grafico de distribuicdo que relaciona a
magnitude absoluta em funcdo do tipo espectral da estrela, ou seja, seu
tamanho e sua temperatura, conforme podemos ver no diagrama da figura
18.

Figura 18: Diagrama de Hertzprung-Russel ou diagrama HR.
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Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/diagramaHR.jpg

Hoje o diagrama HR é utilizado tanto por observadores como por
fisicos astronomos tedricos para descrever a evolucdo estelar.
Obviamente hé diferencas entre os dois modelos de diagrama. O primeiro
relaciona somente a cor com a magnitude da estrela, j& o segundo,
relaciona a luminosidade com a temperatura superficial.

A maioria das estrelas se encontra na chamada sequencia principal,
que corresponde a linha central do diagrama e séo aquelas que geram sua
energia a partir da fusdo nuclear do hidrogénio em Hélio. A magnitude de
uma estrela esta relacionada ao seu brilho, e é uma escala inversa, ou seja,
guanto maior o valor da magnitude, menos brilhante é a estrela. A escala
original foi criada por Hipparcus e posteriormente complementada por
Ptolomeu. Na época, foi dado o valor 1 para estrelas mais brilhantes e 6
para as que mal eram perceptiveis. O brilho de uma estrela de magnitude
1 é 100 vezes maior que o brilho perceptivel de uma estrela de magnitude
6, sendo, portanto, uma escala logaritmica. A diferenca de uma magnitude
para outra é 100%%, que equivale a 2,512.
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A magnitude absoluta, é por definicdo, o brilho de uma estrela,
guando ela estiver localizada a 10 pc de distancia. Por exemplo o Sol, tem
magnitude (aparente) de aproximadamente -27, ja sua magnitude absoluta
é de 4,83. Ou seja, se ele estivesse a 10 pc (aproximadamente 32,6 anos-
luz), ele teria um brilho aproximadamente igual ao visto daqui, da estrela
mais fraca da estrela dupla que forma a a crux, (a estrela mais brilhante
do Cruzeiro do Sul é uma estrela dupla, uma com magnitude 1,55, na mais
brilhante e 4,8 na mais fraca), portanto o Sol dificilmente seria visivel a
olho nu, somente em condicdes atmosféricas excepcionais.

J& se analisarmos a estrela Rigel (B Orion), ela tem magnitude
aparente de 0,15, sendo, portanto, umas das mais brilhantes que aparecem
a noite. Como ela se encontra a 863 anos-luz de nés, se a trouxéssemos
para 33 anos-luz (10 pc), ela teria magnitude absoluta de
aproximadamente -7, que equivale ao brilho intermediario entre o planeta
vénus (-4,5) e a lua crescente (-12). Alguns telescopios modernos, em
grandes observatérios, nos permitem ver estrelas de magnitudes
superiores a 20 ou 30, como o telescépio Subaru, de 1999, que fica no
Havai e tem um espelho Unico de 8,3 m de diametro (figura 19).

Figura 19: Telescdpio Subaru - 1999. Espelho de 8,3 m de didmetro. Havai -
EUA.

o~ s AL R R e 5 T o st
Fonte: http://www.cdcc.usp.br/cda/sessao-astronomia/seculoxx/textos/os-
grandes-instrumentos-fig-17.jpg

Podemos utilizar a paralaxe espectroscépica para calcular a que
distancia uma estrela se encontra de nés. A paralaxe espectroscépica nao
é uma paralaxe trigonométrica, como aguela vista anteriormente, pois esta
utiliza as propriedades espectrais das estrelas para determinar sua
magnitude absoluta a partir de sua posi¢do no diagrama HR. Em outras
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palavras, a diferenca entre a magnitude aparente e a magnitude absoluta,
em uma analise espectroscépica, nos permite calcular a que distancia essa
estrela se encontra de nos.

Segundo David H. Clark e Matthew D.H. Clark no livro Measuring
the Cosmos, How Scientists Discovered the Dimensions of The Universe,
p.98, foi Leavitt quem produziu a chave para o cosmos e Hubble foi quem
a colocou a fechadura e girou. Isso remete a uma analogia que Hubble
utilizou-se das descobertas das cefeidas para perceber que Andrémeda era
outra gal&xia, muito distante de nos.

E importante observar que muitas estrelas parecem piscar no céu
noturno, porém em todas as que observamos a olho nu, essa pulsacdo
decorre de efeitos da distor¢cdo da luz proveniente dessas estrelas, quando
ela atravessa a atmosfera terrestre, portanto, ndo podendo ser classificadas
como cefeidas, sem um detalhamento e um estudo mais aprofundado
sobre seu comportamento. Mesmo observando a um telescépio, ha a
possibilidade de se estar observando duas estrelas orbitando entre si, um
sistema binario, no qual variacbes no brilho surgem devido esse
movimento orbital e a estrela tem sua magnitude aparente alterada no
decorrer de dias até mesmo anos. Uma das estrelas que em 1784, John
Goodricke observou, e que pulsava, ndo era uma cefeida, mas sim um
sistema binario orbitando entre si, o sistema de { Cephei (zeta cefeu). Vide
figura 20.

Figura 20: Constelagéo de Cefeu. B Cefeu, uma cefeida e { Cefeu, um sistema
binario. Essa constelacdo ndo é visivel em grandes latitudes do hemisfério Sul.
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Fonte: Sofware Stellarium, editado pelo autor.

Também existem as estrelas RR Lyrae, que sdo utilizadas para
calcular distancias cosmoldgicas. A diferenca principal entre elas é que
enquanto as RR Lyrae sdo estrelas pequenas pois possuem de 0,5 a 0,7
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massas solares, com periodos de pulsacdo de 0,5 a 1 dia e sdo utilizadas
como indicadores de distancias para aglomerados globulares, as cefeidas
sdo supergigantes com massas de 3 a 18 massas solares, com periodos de
pulsacdo entre 1 e 100 dias.

As cefeidas sdo estrelas que estdo em uma zona de instabilidade,
pois comegcam a converter o hélio em outros elementos, em seu nucleo.
Dessa forma, ocupam uma posicéo especifica no diagrama HR, que pode
ser vista na figura 21.

Figura 21: Cefeidas no diagrama HR
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Fonte: OLIVEIRA, K; SARAIVA, M.F. Astronomia e Astrofisica. 32
edicdo. Sao Paulo: Livraria da Fisica, 2013, pagina 582.

A intensidade de brilho de uma estrela, chamada magnitude, tem
uma relacdo com o fluxo de energia total emitido pela estrela, que
chamamos de magnitude bolométrica. A relacdo entre a magnitude
bolométrica, ou seja, a magnitude real emitida pela estrela, considerando
toda energia emitida, desde ondas de radio até raios gama, e seu periodo
de pulsacdo P, em dias, é dado pela equacédo 06.

Equagdo 6: Magnitude bolométrica em funcédo do periodo de pulsagéo.
M, =—3,125logP—1,525 (06)
Ja a distancia (d) em pc pode ser obtida através do chamado

madulo de distancia, que é uma relagdo entre a magnitude absoluta (M) e
a magnitude aparente (m) ou seja (m-M), e é expresso pela equagédo 07,
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para o caso de uma estrela de 1 Luminosidade do Sol e do tipo espectral
G2, a equacdo fica:

Equacdo 7: distancia utilizando cefeidas para uma estrela G2 de 1 luminosidade
do Sol

d _ 1O(m—M +5)/5 (07)

De maneira geral, podemos resumir que para distancias préximas,
equivalentes as dos planetas a Terra, podemos usar radares para
determinar seus valores com precisdo, ou seja, distncias de até uma
unidade astrondbmica como os planetas rochosos. Para distancias entre 1
ua e 100 pc, podemos usar a paralaxe estelar, isso abrange as estrelas mais
préximas de nés, que se encontram até aproximadamente 300 anos-luz.
Para calcular as distancias entre as estrelas de nossa galaxia, que tem cerca
de 100 000 anos-luz de extensdo, usa-se o diagrama HR e a paralaxe
espectroscopica, que tem abrangéncia de 100 pc a 10 000 pc. E para
valores de 10 000 a 15 milhGes de parsecs, usamos as cefeidas, portanto
Gteis para calcular distancias entre nos e estrelas mais longinquas da nossa
galaxia e ainda entre nos e outras galaxias. Podemos observar na figura
22 um diagrama que organiza essa abrangéncia.

Figura 22: Distancias astrondémicas e método de medicédo
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Fonte:
http://slideplayer.com.br/slide/369769/2/images/42/Escalas+de+dist%C3%A2nc
ia+~+100.000+Paralaxe+espectrosc%C3%B3pica.jpg adaptado pelo autor.
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A3 LEIS DE KEPLER E GRAVITACAO

As leis de Kepler e a gravitagdo universal de Newton merecem um
capitulo a parte devido sua importancia na histdria da Fisica.

Johannes Kepler (1571 — 1630) abandonou de vez, apés muita
resisténcia de sua parte, a ideia dos circulos e epiciclos, adotando um
sistema mais simples, as elipses. Kepler percebeu, apds analisar os dados
de Tycho Brahe, que trocando a 6rbita circular por orbitas elipticas, havia
a possibilidade de explicar coerentemente o comportamento observado
dos planetas no céu.

Ja Isaac Newton (1643 — 1727), foi um dos cientistas que mais
contribuiu com o desenvolvimento da Fisica. Em sua obra “Filosofia
Natural” consta uma das maiores descobertas de todas, como a gravidade
age entre os corpos. Essa ideia é conhecida hoje com lei da gravitacdo
universal.

A.3.1. LEIS DE KEPLER

Johannes Keper publicou em sua obra Astronomia Nova - De
Motibus Stellae Martis, as trés leis que hoje levam seu nome. Ele partiu
dos dados observacionais de Tycho Brahe, que viveu entre 1546-1601,
dados estes que possuiam precisdo incrivel para a época. Brahe foi o
Gltimo grande astrénomo observacional antes da invengéo do telescopio.
Kepler foi contratado por Tycho para fazer a andlise de seus dados e
posteriormente, com sua morte, Kepler herdou os manuscritos e devido a
eles pode aprimorar e publicar suas descobertas.

A primeira lei, afirma que os planetas realizam érbitas elipticas ao
redor do Sol, e este estd em um dos focos da elipse. Essa lei modifica todo
a ideia vigente por séculos, no qual as érbitas deveriam ser circulares.
Porém essa excentricidade da 6rbita é tdo pequena (em comparagdo com
a propria orbita) que se fossemos reduzir o tamanho da 6rbita para caber
nessa folha, ndo conseguiriamos distinguir a elipse orbital de uma
circunferéncia perfeita.

Assim, em uma elipse orbital existem dois focos, o Sol ocupa um
desses focos. Quando o planeta estd no ponto mais proximo de seu astro
rei, dizemos que ele se encontra no periélio, ja quando ele esta no ponto
mais afastado, ele se encontra no afélio, conforme podemos observar na
figura 23.
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Figura 23: Afélio e periélio em uma drbita eliptica. O Sol estd em um dos focos
(f1 ou f2)

Fonte: o autor.

A segunda lei é conhecida como lei das areas, e afirma que em
tempos iguais um astro vare no céu areas iguais. Uma decorréncia dessa
lei é que o planeta tem velocidades diferentes em diferentes posi¢es de
sua Orbita. Por exemplo quando, ele esta no periélio, a distancia de
separacdo entre o planeta e o Sol é menor, entdo ele deve viajar mais
rapido para varrer uma mesma area do que quando esta no afélio, Ja no
afélio a distancia de separacdo é maior, portanto ele pode viajar mais
devagar para varrer essa mesma area nesse mesmo intervalo de tempo. A
figura 24 exemplifica a segunda lei de Kepler.

Figura 24: Lei das areas. 22 lei de Kepler.

Fonte: http://www.sofisica.com.br/conteudos/Mecanica/GravitacaoUniversal/
figuras/Ik2.GIF
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Ja a terceira lei, € uma relagdo matematica entre o periodo de
revolucgdo e a distancia desse corpo ao Sol. Ela afirma que a razéo entre o
quadrado do periodo de revolucéo e o cubo da distdncia de separacao
resulta sempre em uma mesma constante, ndo importando qual for o
planeta. Podemos ver isso na equacao 08.

Equacéo 8: Terceira lei de Kepler, que relaciona o periodo com o raio de
separacao.

2
% _k (08)

Onde o periodo é dado por T, a distancia por R e k é a constante de
proporgéo.

E importante ressaltar que essa equagio ndo s ¢ valida para o
Sistema Solar, como também é valida para outros sistemas planetarios. A
Unica observacdo é que o valor da constante k ndo é a mesma. Por
exemplo, o planeta Jupiter e suas luas. Se aplicarmos a terceira lei para
todas suas luas, vamos perceber que para todas elas sempre teremos o
mesmo K, mas que é diferente do k que corresponde a relacdo entre o Sol
e 0s Planetas.

A teoria de Kepler ndo foi muito bem aceita na época. Como o Sol
ndo ocupava 0 centro, mas sim um dos focos da elipse formada, seu
sistema foi duramente criticado, pois a ideia de Orbitas circulares ja
perdurava por muito tempo.

Um fator importante de ressaltar novamente é que embora as
oOrbitas sejam elipses, sua excentricidade (achatamento de uma elipse) é
muito pequena, de modo que se fossemos representar em escala, a drbita
de um planeta no papel, ndo conseguiriamos diferenciar uma
circunferéncia perfeita da elipse formada pela trajetéria do planeta ao
redor do Sol, como o exemplo citado no inicio dessa se¢éo.

A.32. LEIDA GRAVITACAO UNIVERSAL

A lei da gravitagdo universal deve-se a Isaac Newton cuja biografia
ja foi retratada no capitulo A.1.5. Em sua publicacdo chamada de
Principios Mateméticos da Filosofia Natural, em 1687, Newton
descreveu novas teorias, essencialmente de Fisica, Astronomia, Mecénica
e Matematica. Publicacdo essa que s ocorreu por insisténcia, persisténcia
e auxilio financeiro de Edmond Halley, um grande amigo de Newton.



109

A lei da Gravitacdo Universal é uma equacdo matematica que
descreve a forca que existe entre corpos que interagem entre si. Ela diz
que a forca de interacdo entre dois corpos € igual ao produto das massas
e inversamente proporcional ao quadrado da distancia de separacao entre
eles. (Equacéo 09)

Equacéo 9: Lei da gravitagdo universal de Newton.
(09)

Nessa equacdo, F é a forca de interacdo entre os corpos 1 e 2,
medida em Newtons. Corpos esses cujas massas mi e m sdo dadas em
quilogramas. Eles estdo separados pela distancia r, em metros. O vetor
unitario f representa a direcdo do vetor forca de interagdo entre eles. G é
a chamada constante gravitacional, cujo valor mais preciso aceito é cerca
de G =6,67428.101* m3 kgt.s2.

Newton explicou seus resultados a partir de suas equacBes da
dindmica, mais precisamente, o que hoje chamamos de terceira lei de
Newton, na qual quando um objeto atrai um segundo objeto, este também
atrai o primeiro com a mesma forca, porém com sentido contrario. Com
isso, facilmente podemos deduzir uma expressdo para a aceleragdo
gravitacional de um planeta. Para tanto, basta partir da ideia que 0 peso
de um objeto é, na verdade, a for¢ca com que esse objeto é atraido em
direcdo ao centro da Terra (P=F), e sabendo que o peso de um objeto (P),
na superficie de um planeta, é igual ao produto de sua massa pela
aceleracdo gravitacional (P=m.g), podemos fazer essa substituicdo na
equacdo da gravitacdo.

IE12=Gmlr;nz f
r
m,m,
P=G -z
mm
mg =G —L 2
r
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Com isso chegamos na expressao para a aceleracdo gravitacional
de um planeta qualquer, cuja massa é M, com r sendo seu raio (equagdo
10).

Equacdo 10: aceleracdo gravitacional de um planeta de massa M e raio R
g=cM (10)
R

Caso desejarmos saber o valor da aceleracdo gravitacional a uma
altura h, basta adicionarmos nessa equacdo esse comprimento ao proprio
raio do planeta, como podemos ver na equagéo 11.

Equacdo 11: Aceleragdo gravitacional a uma altura h de um planeta de massa M
eraioR.

M
-G—— (11)
T Reny

Essa equacdo, pode ser substituida por outra que nos fornece o
valor da aceleracdo gravitacional a partir de seu valor médio a nivel do

mar (go).
Como:
M
9=G R
E
o M
(R+ h)2
Multiplicando tudo por 1/R?, temos:
1 M 1
9" =6 —%= o5
R®" " (R+h)' R
Reordenando;
g' GM 1

R®  R® (R+h)
Retirando os termos e substituindo por g, de acordo com a equagao
10, obtemos:
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g 1
= = g.————— Onde g chamaremos de go.
R? (R+h)2
9, 1
R ™ (R+h)
R2
g —QO'W

Equacdo 12: Aceleracdo gravitacional a uma altura h a partir da superficie
terrestre.

R 2
'=0,. 12
voa ) .

Ja no interior do planeta, a gravidade diminui conforme diminui a
massa da parte envolvida por um raio imaginario decrescente, de forma
que seu valor varia proporcionalmente de acordo a variagcdo do raio
analisado r, demonstrada pela equacdo 13. Porém essa equacao ndo é de
todo valida, pois ela simplifica a situacdo colocando uma densidade
constante em todo o interior, 0 que sabemos nédo ser verdade, mas para
termos de aproximac&o ela tem certo grau de validade.

Equacéo 13: Aceleragéo gravitacional no interior do planeta Terra

GM (13)
gi: Rg r

Hoje sabemos que a equacdo da Gravitagcdo Universal nos permite
explicar, nos limites da Fisica classica, como, ndo sé o Sistema Solar, mas
sim todas galaxias se comportam gravitacionalmente.

Existe uma equacéo que nos permite calcular o valor tedrico da
gravidade a partir da latitude, levando em conta a elipsoide do formato do
planeta e os valores da aceleragdo gravitacional nos polos e no equador,
respectivamente. Ela é conhecida como formula de Somigliana e é
apresentada como:

Equagdo 14: Formula de Somigliana, para o célculo da gravidade em funcéo da
latitude.

_ag,cos’g+b.g,sin’ ¢
Ja? cos? ¢ +b?sin? ¢

Y (14)
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Onde a e b séo os semieixos (equatorial e polar) da elipse, gp e ge
sdo os valores tedricos da gravidade nos polos e no equador,
respectivamente e ¢ corresponde ao valor da latitude geodésica.

Essa equacdo, de acordo com o WGS 84 (World Geodetic System
1984), geralmente é apresentada como:

Equacdo 15: Equacdo de Somigliana na forma reduzida.

g, (1+ksin’ ¢)

0y = 15
) J1-€’sin’¢ )

No qual e? é a excentricidade da elipsoide elevada ao quadrado, obtida

por:
ol
a

E o valor de k é uma constante, resultado da equacéo:

bg p - age
9e

k =

A equacdo 15 geralmente é estudada por futuros pilotos de
avides, sendo apresentada geralmente em livros e publicacdes técnicas de
navegacdo. Ela envolve um valor mais preciso de g para localizagfes em
diferentes latitudes, portanto resultando em maior confiabilidade e
seguranca de voos ou sistemas destes.



A4, SISTEMA SOLAR

Muito se evoluiu desde o periodo que a crenga no geocentrismo,
onde a Terra estava no centro, predominava. Mas essa evolucdo do
pensamento foi gradual e demorada. Em meados de 1500, gradativamente
foi passando para o Heliocentrismo, onde era o Sol que ficava no centro
e posteriormente para a Via-Lactea como o centro, e hoje, para uma
configuragdo na qual ndo se sabe onde é o centro ou mesmo se ha um.

O fato é que, a partir das observagbes de varios astronomos da
antiguidade, surgiram explicacdes para a origem do Sistema Solar que
condizem bem com o observado e apresentam grande precisdo de detalhes
I6gicos.

De acordo com suas caracteristicas, 0s corpos que compde o
Sistema Solar foram classificados e organizados. Atualmente, sua
composicao € feita pelos planetas Mercurio, Vénus, Terra, Marte, Jupiter,
Saturno, Urano e Netuno, seus satélites e ainda asteroides, cometas,
meteoroides, planetas andes, gas e poeira interplanetaria.

A4.1. FORMAGCAO DO SISTEMA SOLAR

A mais de 5 bilhdes de anos atrds, uma nuvem de gas e poeira,
resultado da explosdo de uma grande estrela, ou seja, algo conhecido hoje
como uma nebulosa planetaria, abrangia uma imensa regido onde,
provavelmente se localiza hoje o Sistema Solar. Essa hipétese foi
sugerida pelo filosofo alemao Immanuel Kant (1724 — 1804), em 1755 e
ganhou forga pelos célculos do matemético francés Pierre Simon de
Laplace, em 1796. Laplace observou e calculou que devido todos os
planetas estarem no mesmo plano e praticamente todos girarem no mesmo
sentido (somente vénus gira ao contrario), eles devem ter se originado na
mesma nuvem de gas original.

Uma nuvem que rotacionou devido forg¢as de atracdo gravitacional,
e que, quanto mais girava, mais achatada ficava e devido a gravidade,
mais concentrada no centro sua massa ficava. Dessa forma, a nuvem
assumiria o formato de um disco e devido a conservacdo de momento
angular, quanto mais préximo do nucleo a massa ficava, mais depressa
ela girava, mais achatada ficando.

A contribuicdo moderna para essa hipdtese veio em 1945, dada
pelo fisico alemdo Karl Friedrich Freiherr Von Weizacker, no qual ele
afirma que apds o colapso, a nuvem comega a esfriar, ficando somente
com altas temperaturas nos pontos de concentracdo de massa.
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Nas regides externas ao ndcleo da nuvem, surgiram varios pontos
de aglomeracdo de matéria. Esses pontos dariam origem mais tarde aos
planetas. A composicao desses planetesimais ou protoplanetas dependeria
da posicdo em que se encontrassem. Em posi¢cdes mais externas desse
disco, até os gases mais volateis acabaram se condensando. Assim 0s
planetesimais mais externos e com nudcleos mais densos puderam crescer
mais, e por terem gravidade maior, conseguiram agregar muito mais gas
em sua atmosfera, atingindo tamanhos gigantescos.

Ja os protoplanetas mais préximos ao proto-Sol estavam com
temperaturas maiores, 0 que fez com que a maior parte dos gases leves
fossem perdidos, atraidos em dire¢do a maior concentracéo de matéria, ou
seja, ao proto-Sol, ou ainda, 0 que restou ap0s as reagdes nucleares terem
inicio e em decorréncia do surgimento do vento solar, pode ter sido
expulso para longe. Dessa formam restou no centro, 0 Sol com um raio
de 696 342 quildmetros e massa de 1,989.10% kg.

Praticamente toda massa do nosso Sistema Solar se encontra no
Sol, ou seja, ele representa 99,85% da massa do Sistema Solar, 0 1%
restante esta quase todo em Jupiter, o qual tem sua massa maior que a
soma da massa de todos os planetas do Sistema Solar. A divisdo ocorre
de acordo com a tabela 02.

Tabela 2: Divisao da massa do Sistema Solar.

Sol 99.85%
Jupiter 0.1%

Demais planetas juntos 0,04%
Cometas 0,01(2)
Satélites e Anéis 0,000 05%
Asteroides 0,000 000 2%
Poeira e meteoroides 0,000 000 1%

Fonte: OLIVEIRA, K e SARAIVA, M. Astronomia & Astronautica, 2013.

Toda estrela tem uma regido de distancia que é conhecida como
Zona Habitavel. Ela leva em conta a vida como nés conhecemos, ou seja,
dependente de agua liquida e baseada em carbono. No caso do Sistema
Solar, o planeta Terra se encontra no centro e Vénus e Marte se encontram
nos limites.

Essa distancia é Unica para cada estrela, pois leva em conta o valor
de sua emissdo de energia, com isso, se um planeta estiver muito préximo,
ele recebe muita energia, portanto sua temperatura deve ser maior. Ja se
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ele estiver demasiadamente longe, recebe pouca energia, portanto é
considerado “frio” demais.

A disténcia da estrela na qual se localiza a Zona Habitavel ¢é
calculada pela equagdo 16.

Equacéo 16: Zona habitavel de uma estrela.

R [t (16)
87oT*

Nessa equacdo, L é a luminosidade (poténcia de emissdo de
energia) do Sol, que tem valor de 3,846.10% W. J4 a constante de Stefan-
Boltzmann (o) tem valor de 5,67.10% Wm=2K. A temperatura T que se
deseja na Zona Habitavel, é a temperatura na qual a 4gua se encontra no
estado liquido, ou seja, de 273 K a 373 K.

Efetuando os célculos para o Sol, obtemos valores de 118 079 825
km e 220 428 665 km, respectivamente. Levando em conta que a Terra
estd aproximadamente 150 000 000 km, concluimos que ela se encontra
aproximadamente no centro da zona habitavel.

A42. PLANETAS

Os planetas do Sistema Solar sdo divididos em Rochosos e
Gasosos, ou também conhecidos como tellricos, para os rochosos e
Jovianos para 0s gasosos.

Os planetas rochosos sdo aqueles que tem sua superficie rochosa e
solida, e correspondem aos quatro primeiros planetas do Sistema Solar,
Mercdrio, Vénus, Terra e Marte.

JA o0s planetas gasosos, ou Jovianos, sdo planetas que
provavelmente ndo possuem uma superficie sélida, ou sequer possuem
uma superficie. S0 gigantescos quando comparados aos rochosos e
possuem baixa densidade média. Seu tamanho gigantesco ocorre em
virtude da espessa camada de g&s que os englobam. Esse gas,
provavelmente é resquicio do sistema solar primordial, ou seja, da nuvem
de gés que originou nosso Sistema Solar todo.

Caracteristicas como massa, podem ser obtidas através da
interacdo gravitacional desse planeta com os outros ou com suas luas. O
tamanho angular visto da Terra juntamente com a distancia de separacgéo,
nos fornece seu didmetro e com isso facilmente temos o volume e que nos
permite calcular sua densidade média. Densidades proximas a 1000 kg/m?3
indicam materiais congelados; Densidades proximas a 3000 ~ 3500 kg/m?
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indicam rochas vulcénicas e meteoritos rochosos; Densidades de 5000 a
6000 kg/m?3 indicam materiais ricos em ferro; Densidades préximas a
8000 kg/m? indicam materiais ferrosos.

A observacdo direta nos permite obter também a rotacdo do
planeta. Aliado a essa observacao, temos também o efeito Doppler, que
nos fornece valores de velocidade. A temperatura de um planeta esta
relacionada basicamente com a distancia e com o albedo. Quanto mais
longe do Sol, menos energia recebe, portanto, menor deve ser sua
temperatura. O albedo é uma relacdo entre a energia refletida e a energia
incidente em um planeta, sendo 1 para 100% e 0 para 0%. Dessa forma,
os valores do albedo oscilam, de acordo com o planeta, entre 0 e 1,
conforme vemos na equagédo 17.

Equacdo 17: Equacéo para célculo do albedo.

Energiarefletidaemtodas as direcoes
Energiasolar incidente

Albedo = (17)

Um dos maiores desafios é saber qual é a estrutura interna de um
planeta, sendo que ndo conseguimos acessar esses dados de forma direta.
Portanto, devemos buscar esses dados de forma indireta, ou seja, a partir
de observagdes de fendmenos e de equagdes matematicas. Em geral, ha a
possibilidade de mapear a aceleragdo gravitacional através de sondas em
oOrbita e com isso estimar qual a composicdo interna que gere esse campo.

A observacdo da propagacgdo de grandes ondas sismicas nos revela
alguns detalhes da composigéo interna dos planetas. Como por exemplo,
revelou um nicleo metélico sélido na Terra e nenhum ndcleo metalico na
Lua. J& em planetas Jovianos ha a possibilidade de utilizar o formalismo
matematico da hidrodinamica (equacdo 18) para calcular a densidade a
partir de raio e massa, em funcdo da pressdo exercida pelas camadas
externas.

Equacdo 18: Relagdo entre pressédo, raio, massa e densidade de um planeta.
aP _ _GM_er (18)
dr r
Podemos deduzir, a partir dessa equacao (18), a equagdo 19, que
nos permite calcular qual a pressdo no interior de um planeta, de
densidade p, raio R, a um raio interno r.
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Equacéo 19: Pressdo interna em um planeta Joviano.

19
P,. :l, 4-10_10p2(R2 _ r2) ( )

As caracteristicas da superficie de um planeta podem ser deduzidas
a partir do albedo, ou seja, medindo a refletividade do planeta.
Obviamente, essa técnica ndo funciona quando o planeta tem uma
atmosfera. A partir dessa técnica, sabe-se que a superficie lunar e de
Mercurio sdo parecidas, com regifes planas e baixas e com grande
nGmero de crateras.

Todos os planetas e satélites ja sofreram com a colisdo de
asteroides, porém nem todos ainda possuem registrados esses eventos.
Nossa lua, assim como o planeta mercurio, esta encrustada de crateras
resultados dessas colisdes. Porém na Terra sdo muito poucas as que ainda
restam. Elas tendem a desaparecer principalmente devido as atividades
geoldgicas. Nos planetas Jovianos, elas ndo se formam, devido sua
CoOmposigdo ser gasosa.

Em relagdo a atmosfera planetéria, existe uma relagdo de energia e
massa molecular, que torna favoravel um gas ser aprisionado por um
planeta ou ndo. A energia cinética de um gas é diretamente influenciada
por sua temperatura, dessa forma, quanto maior a temperatura, maior a
energia cinética, e consequentemente maior a probabilidade que ele deixe
0 planeta em direcdo ao espaco sideral. Podemos usar a equagéo 20, que
nos fornece a velocidade média de um gas para determinar se um
determinado elemento serd aprisionado ou ndo pelo planeta, assim
compondo ou ndo sua atmosfera. Empiricamente e através de
estrapolacdes, sabemos que um gas permanece preso por milhGes de anos
em um planeta se sua velocidade média for menor que 17 % da velocidade
de escape de um planeta.

A velocidade de escape de um planeta é a velocidade minima que
um objeto lancado de sua superficie deve ter para que ultrapasse a zona
de imponderabilidade, ou seja, escape da atracdo gravitacional do planeta.
Para o planeta Terra, a velocidade de escape é cerca de 11,2 km/s.

Equagdo 20: Velocidade média de um gas a temperatura T.

Ve /3kBT (20)
m
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Nessa equacdo, ks é a constante de Boltzmann, cujo valor é,
ks=1,38.1022J/kg; m é a massa molar do gas e T é a temperatura em kelvin
do gés analisado. No planeta Terra, utilizando os dados do gas oxigénio
encontramos o valor de aproximadamente 0,5 km/s, que é menor que 17%
da velocidade de escape, ou seja, ele permanece preso da atmosfera da
Terra. Ja o gas hidrogénio, por ter massa menor que o oxigénio, tem sua
velocidade média maior, seu valor é cerca de 2 km/s; esse valor é maior
gue 17% de 11,2 km/s e assim ele ndo fica retido da atmosfera terrestre,
sendo aos poucos perdido para 0 espaco.

Mesmo assim, gases mais pesados podem escapar da atracdo
gravitacional, pois algumas moléculas deles, porventura podem adquirir
velocidade suficiente para vencer a atracdo gravitacional. A velocidade
de escape dos planetas do Sistema Solar esta elencada na penultima linha
da tabela 03.

Tabela 3: Principais dados dos planetas que comp6e o Sistema Solar.
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De acordo com essa tabela, podemos ver que os planetas gasosos
possuem um valor de velocidade de escape relativamente alto, de forma
gue os gases presentes neles ndo conseguem deixa-los facilmente. Essa
tabela nos fornece um quadro comparativo sobre a composicao
atmosférica, a velocidade de escape, a quantidade de luas, o valor da
aceleracdo gravitacional, a densidade média, a massa e a distancia ao Sol.

Cada planeta do Sistema Solar ja foi visitado por uma ou mais
sondas espaciais. Elas coletaram indmeros dados, fotos e com isso
pudemos conhecer um pouco mais de cada um. A tabela 03 serd utilizada
para realizar um experimento pratico sobre a comparagéo de distancias e
escala de dimensGes entre os planetas e o Sol, descritos nos apéndices F

e G.
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Praticamente todos os planetas possuem satélites naturais, com
excecdo de Mercurio e Vénus. Na figura 25 as principais luas de cada
planeta, estdo comparadas em escala de didmetro, com o planeta Terra.

Figura 25: Luas dos planetas do Sistema Solar
Luas do Sistema Solar em Escala com a Terra

Terra Marte Jupiter Saturno Urano Netuno Plutdo Eris
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Escala: 1 pixel = 25 km ‘
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Febe

Fonte: http://astropt.org/blog/wp-content/uploads/2011/08/moons -solar-
system.jpg, editada pelo autor.

Como podemos observar na tabela 04, temos o didmetro das 10
maiores luas do sistema solar.

Tabela 4: Diametros das dez maiores luas do Sistema Solar, em ordem
decrescente de tamanho.

Posicdo | Satélite Didmetro Planeta pertencente
aproximado (km)

1 Ganimedes | 5270 Jupiter

2 Titd 5150 Saturno

3 Calisto 4820 Jupiter

4 lo 3640 Jupiter

5 Lua 3470 Terra

6 Europa 3120 Jupiter

7 Tritdo 2710 Netuno
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8 Titania 1580 Urano
9 Reia 1530 Saturno
10 Oberon 1520 Urano

Fonte: dados compilados pelo autor.

A seguir, vamos ver um pouco mais de informacdes sobre cada
planeta do nosso sistema planetéario.

A.4.2.1. Mercdrio, o mais furtivo.

O nome do planeta é em homenagem ao Deus romano Hermes — o
mensageiro, que devido a miscigenacdo cultural dos gregos e romanos,
mesclaram o antigo Deus grego Merctdrio com o Deus romano Hermes.

Sendo Hermes o mensageiro dos Deuses, esse devia ser muito
rapido e o planeta mercurio € o que tem movimento mais rapido nos céus,
facilitando sua analogia.

O planeta Mercurio, com diametro de 4 879,4 km, é o menor
planeta do Sistema Solar e é também o que possui Orbita mais interna. Seu
tamanho chega a ser menor que algumas luas dos planetas Jupiter e
Saturno.

Sua atmosfera € extremamente rarefeita, possuindo apenas tracos
dos elementos quimicos Hélio (42%), Sodio (42%) e Oxigénio (15%)
conforme podemos ver na tabela 2. O 1% restante corresponde a outros
elementos extremamente escassos. O planeta tem sua temperatura média
de 442 K.

Através de andlises gravitacionais, pode-se estimar 0 que existe
escondido sob sua superficie, ou seja, acredita-se que em seu interior
existe um nuicleo metalico, composto por ferro e niquel, que ocupa cerca
de 65% da massa do planeta. Dessa forma, sua estrutura é dividida em
1800 km de nucleo metalico, um manto de 600 km e uma crosta
superficial de 100 a 300 km de espessura.

A sonda Mariner 10, em 1974 mapeou cerca de 45% da superficie
desse planeta. Hoje essa sonda esta desativada e orbita o Sol, mas em sua
aproximagéo maxima, a sonda ficou apenas a 48 000 km da superficie de
Mercdrio, facilitando muitos registros. Posteriormente, em 2008, a sonda
Messenger realizou um sobrevoo sobre ele, retornando em 2009 e
finalmente em 2011 entrou em 6rbita, 0 que também possibilitou milhares
de fotos.

O planeta mercurio é visivel no céu antes do amanhecer ou logo
apos o por-do-sol, dependendo de sua posicao relativa em relagdo a nos e
ao Sol. Dessa forma, seu pequeno afastamento angular do Sol, cerca de
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28° no maximo, dificulta sua observacgdo, tanto a olho nu como por
telescopios. Daqui da Terra, podemos vé-lo, no maximo duas horas antes
do nascer do Sol, ou duas horas depois do Sol se por, dependendo da
época de observacao.

Existem referéncias que ele ja era conhecido antes do século VI
AEC, porém como ele aparecia, hora ao anoitecer e hora ao amanhecer,
acreditava-se que fossem dois corpos distintos. O primeiro, recebeu o
nome de Hermes, e 0 segundo, que aparecia somente antes do amanhecer
de Apollo.

A.4.2.2. Vénus, a terra escaldante.

O nome Vénus, vem em homenagem a deusa grega Afrodite, ou
deusa romana Vénus. Afrodite era considerada a deusa do amor e da
beleza, devido seu enorme brilho quando comparado as “outras estrelas”
que aparecem concomitante a ele no céu noturno.

Se encontrando no inicio da Zona Habitavel da nossa estrela, ele
ocupa a segunda posicdo na érbita solar, estando a distancia média de
108,2 milhdes de quilébmetros do Sol. Sua 6érbita possui baixa
excentricidade, ou seja, ndo ha gigantesca diferenca entre o afélio e o
periélio. Seu tamanho é comparavel ao da Terra, onde ele possui diametro
de 12 104 km e a Terra 12 742 km.

Um fato interessante sobre ele é que sua rotagéo ocorre em sentido
inverso aos demais planetas, ou seja, sua inclinacéo é de 177°. H& vérias
teorias para esse fato e uma delas é que nos primérdios uma colisdo
gigantesca desse planeta com outro corpo inverteu seu sentido de rotagéo.
Esse outro corpo pode ter sido até mesmo um satélite natural, que hoje
fundiu-se a ele. Outra teoria diz que, na formacao dos planetas a partir da
nuvem de gas e poeira que originaram o Sistema Solar, algumas
condicdes e efeitos de maré, ocasionaram esse efeito de “girar para o outro
lado”. De qualquer forma, o fato que observamos hoje é que ele tem
periodo de rotacdo extremamente longo, quando comparado aos outros
planetas. Em decorréncia disso, um observador que estivesse |4
observaria 0 Sol nascer no Oeste e ter seu ocaso no Leste, ou seja, um
sentido inverso ao que estamos acostumados.

Hoje sabe-se que o planeta tem a maior temperatura superficial de
todos. Sua temperatura atinge 487 °C (760 K) e isso ocorre ndo devido a
maior proximidade com o Sol, mas sim ao gigantesco efeito estufa que
envolve o planeta, com isso sua atmosfera é muito mais densa que a
terrestre, constituida por 96,5% de didxido de carbono e 3,5% de
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nitrogénio. Outros elementos aparecem extremamente rarefeitos, ndo
sendo, portanto, considerados em grande escala.

Alguns cientistas sdo adeptos de que nos primdrdios, Vénus tinha
condicdes de abrigar vida, com temperaturas mais amenas e atmosfera
menos densa. Acredita-se que houveram reacfes em cadeia, na qual
eventos de vulcanismo aumentaram a quantidade de gas na atmosfera,
retendo o calor do Sol, esse por sua vez aumentou a temperatura do
planeta, que fez aumentar o vulcanismo e jogando mais gases na
atmosfera, acentuando ainda mais o efeito em uma reagdo em cadeia.

Em Vénus chove, porém ndo é 4gua, mas sim acido sulfurico e essa
chuva ndo chega a atingir sua superficie. Superficie essa constituida
basicamente por rochas vulcanicas, resquicios das erupgées. Devido sua
densa atmosfera, objetos com menos de 50 m de didmetro ndo chegam na
superficie do solo, pois incendeiam-se na entrada. Ja objetos maiores
conseguem chegar ao solo e deixar suas marcas em forma de crateras.
Dessa forma, no planeta ndo existem crateras com menos de 2 a 3 km de
didmetro.

Na superficie, sua atmosfera exerce pressdo 92 vezes maior que a
terrestre, dessa forma, seria 0 equivalente a estar a mais de 900 m de
profundidade no mar. As sondas soviéticas Venera, e as americanas
Mariner, na década de 1960, foram as primeiras a terem como missao o
planeta Vénus. A sonda Venera 1 perdeu contato com a Terra depois de
uma semana de missdo. JA& a Mariner 1 teve problemas em seu
langamento. Mariner 2, langada posteriormente, passou a distancia menor
gue 35 000 km do planeta, registrando através de seus radiémetros de
infravermelho e micro-ondas que enquanto a superficie das nuvens era
fria, sua parte mais interna tinha temperatura extremamente alta, ou seja,
aproximadamente 425 °C.

Ja a sonda soviética Venera 3 foi o primeiro artefato humano a
entrar em outro planeta. Ela chocou-se com Vénus em 1 de margo de
1966, porém devido a falhas de comunicacéo ela ndo retornou nenhum
dado a Terra. A sonda Venera 4, em 1967, se saiu um pouco melhor, sua
descida de 93 minutos registrou dados de pressdo e temperatura até uma
altitude de aproximadamente 25 km, quando suas baterias se esgotaram.
Posteriormente, em 1969 foram lancadas as sondas Venera 5 e Venera 6,
ambas foram destruidas a 20 km da superficie devido a presséo
esmagadora. Elas retornaram, & Terra, detalhes atmosféricos de Vénus.

A primeira Telemetria recebida da superficie de outro planeta
deve-se a Venera 7, que teve um pouso abrupto devido problemas com o
paraquedas. Ela néo foi destruida pela pressao pois foi construida envolta
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em um modulo de descida que suportava pressdes de até 180 bar. Ela
forneceu dados por 23 minutos antes de se apagar para sempre.

A Venera 9 conseguiu enviar dados por 50 minutos sobre a
superficie, porém foi com a Venera 10 e Venera 11 que tivemos as
primeiras fotografias da superficie do planeta. A Venera 10 era uma sonda
com 5 toneladas que chegou em Vénus em 1975 e por pouco mais de 1
hora fotografou o planeta. Ja a Venera 11 funcionou por 95 minutos antes
de perder o contato com o planeta Terra.

Acredita-se que a estrutura do planeta VVénus é parecida com a
estrutura do planeta Terra. Porém um fato interessante é que ele ndo
possui um campo magnético em seu entorno. Isso ocorre, provavelmente,
pelo fato que sua velocidade de rotacdo é extremamente baixa, pois
demora cerca de 243 dias terrestres para efetuar uma volta em torno de si.
Enquanto o movimento de translagdo ocorre em apenas 224,65 dias.
Portanto, podemos dizer que “um dia” de Vénus dura mais do que seu
proprio “ano”.

Podemos efetuar um calculo basico para verificar a velocidade
linear de rotacdo do planeta, em sua linha do equador, com isso
percebemos que seu valor é de apenas 6,52 km/h, bem distante do valor
de 1 670 km/h da rotac&o terrestre na linha do equador. Para realizar esse
célculo, basta dividir o perimetro da circunferéncia da linha do equador,
pelo tempo necessario para que a rotacdo ocorra. Para a Terra, cujo
didmetro é cerca de 12 756,2 km, temos um perimetro de 40 074,8 km.
Utilizando um tempo de rotacdo de 23 horas 56 minutos e 4 segundos,
temos a velocidade de 1674,4 km/h.

Algo que fascina é a observagdo de Vénus a olho nu, pois ele é o
terceiro corpo celeste mais brilhante no céu, perdendo apenas para o Sol
e para a Lua. Ele pode ser visto com uma angulacdo em relacdo ao Sol,
gue na Astronomia é chamada de elongacdo, de até pouco mais de 45°.

Visto da Terra, o planeta Vénus apresenta fases, como a lua, porém
somente conseguimos distingui-las com o uso de um telescopio. Podemos
ver as fases de Vénus na figura 26, registrado pelo Observatorio Sul
Europeu — ESO, no ano de 2004.
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Figura 26: Fases de Vénus, registrada no observatério ESO no periodo de 27/02
a 08/06/2004.

Fonte: Statis Kalyva - ESO.

Ja na figura 27, registrada pelo autor no dia 10/07/2013, em uma
conjuncdo com a Lua e o planeta VVénus, no municipio de Serra Alta— SC.
Podemos observar que a lua se encontra em uma de suas fases, porém
com essa pequena ampliacdo ndo conseguimos distinguir a fase na qual
Vénus se encontra.

Figura 27: Conjuncéo entre a Lua, com magnitude -7,5 e Vénus, com magnitude
-3,4, na data 10/07/2013

-

Fonte: O autor
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A.4.2.3. Terra - Nossa casa, nosso Lar.

Nossa casa dispensa apresentacdes, pois toda historia de vida que
conhecemos surgiu nela. O terceiro planeta a partir do Sol, localiza-se no
centro da Zona Habitavel, possui temperatura que proporciona agua no
estado liquido e até onde sabemos é a Unica que possui vida.

Sua orbita ao redor do Sol tem duracdo de 1 ano, que equivale a
aproximadamente 365 dias. Isso significa que ela faz aproximadamente
365 voltas em torno de si enquanto faz uma volta ao redor do Sol. Na
realidade essa é a definicdo comum de dia e de ano, j& o dia sideral é
levemente mais curto, pois leva em conta a real velocidade de rotacéo,
assim ele tem duracdo de 23 horas 56 minutos e 4 segundos, bem como o
ano sideral tem duragéo de 365 dias 06 horas 09 minutos e 13 segundos.
Disso, podemos ver que, na realidade, um ano ndo correspondem a
exatamente 365 dias, mas sim um pouco a mais.

Os anos bissextos, que possuem algumas regras para ocorrer, COmo
a mais conhecida, de que a cada 4 anos acrescentam um dia mais a0 més
de fevereiro, ndo sdo baseados no ano sideral, mas sim no ano tropical.
Enquanto o ano sideral leva em conta a posicdo da Terra em relacdo as
estrelas, o ano tropical analisa o periodo de revolugdo ao redor do Sol,
mas com relacdo ao equindcio vernal, ou seja, 0 equinécio que ocorre na
primavera no hemisfério Norte. Assim, o valor de um ano tropical é
levemente menor que o valor de um ano sideral, sendo utilizado pelo
calendario gregoriano, o qual ja fazemos uso por dezenas de séculos.

O planeta Terra viaja a velocidade média de 29,78 km/s em sua
Orbita ao redor do Sol, porém, devido ela ser eliptica, seus valores
aproximados variam de 29,3 km/s no afélio a 30,2 km/s no peri€lio. Nessa
orbita, nosso planeta tem inclinacdo de aproximadamente 23,4°, em
relacdo ao plano planetario (ecliptica). E essa inclinacdo que proporciona
as estacGes do ano, por nés conhecidas.

As estacdes do ano, solsticios e equinocios sdo posicdes relativas
da inclinacdo do eixo terrestre em relagdo ao Sol. Eles ndo tém nada a ver
com o afélio e com o periélio, mas sim, estdo diretamente relacionados
com a intensidade da radiagdo solar nos hemisférios Norte e Sul do
planeta. Dessa forma, o planeta foi dividido em dois trépicos e mais a
linha do equador. Em algumas situagdes o Sol pode “estar a pino”, que na
Astronomia chamamos de Zénite. Utilizando como base a linha do
equador, em um periodo de exatamente um ano o Sol ficara no Zénite de
alguém sobre a linha do equador duas vezes por ano, ou Seja, que
chamamaos de equinécios. J& em alguém sobre algum dos trépicos, o Sol
estara no Zénite somente uma vez por ano, que é chamado de solsticio de
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verdo. Nesse mesmo dia, uma pessoa sobre o outro trépico estard no
solsticio de inverno. Resumidamente, podemos concluir que em regides
de latitude entre os trépicos, o Sol estara no zénite duas vezes por ano, ja
guem esté& sobre um dos tropicos, vera o sol no zénite apenas uma vez por
ano e quem estiver em latitudes maiores que a dos trépicos nunca
observard o Sol diretamente sobre sua cabega. Outra caracteristica dos
equindcios é que nesse dia, 0 dia e a noite tem exatamente a mesma
duracdo, ou seja, 12 horas. Devido a inclinagdo do eixo terrestre, enquanto
alguém proximo ao Tropico de Capricérnio estd na estagdo de calor,
conhecida como verdo, uma pessoa préxima ao Trdpico de Cancer esta
na estacdo oposta, ou seja, no inverno. Dessa forma, enquanto em janeiro,
alguém no Brasil esta no clima de verdo, na Europa, a estacao € inverno,
ja em julho estamos aqui no inverno e quem estiver na Europa curte o
verao.

Nosso planeta possui tamanho e temperaturas adequadas para que
0S gases como 0 nitrogénio e 0 oxigénio ndo sejam perdidos para o
espaco. Eles formam nossa atmosfera, cuja espessura é de
aproximadamente 500 km, porém em altitudes elevadas, ela €
extremamente rarefeita. Sua diviséo é feita em 5 camadas, de acordo com
altitude e temperaturas.

A primeira e mais préxima a superficie, é chamada de troposfera e
é onde os seres vivos sobrevivem naturalmente. Ela se estende da altitude
zero, até um valor médio de 12 km. Esse é o valor médio, pois os valores
reais variam, devido ao efeito ocasionado pela rotagdo do planeta. Por
exemplo, nos polos, sua espessura é menor que na linha do equador. Os
fendmenos meteorolégicos comuns como chuvas e relampagos ocorrem
nessa area.

A préxima divisdo é a estratosfera, entre 7 e 17 km até os 50 km,
onde os baldes estratosféricos chegam. Alguns avides voam no limite
entre troposfera e da estratosfera (regido chamada de tropopausa), pois a
baixa resisténcia ao deslocamento oferece uma grande economia de
combustivel além da estabilidade de voo. E na estratosfera que esta a
camada de ozbnio que nos protege de radiagcdes nocivas que vem do
espaco, e dessa forma, também é nesse ponto que comeca a dispersao da
luz azul proveniente do Sol, 0 que resulta em um “céu azul” para nos.

A mesosfera é a camada que se estende de 50 km até 80 km, e é
nessa regido que os meteoros surgem (meteoro € o nome dado ao
fendmeno luminoso, quando ele esta fora da atmosfera ele é chamado de
asteroide, ja quando ele chega ao solo e é encontrado, ele recebe a
nomenclatura de meteorito).
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A camada seguinte é a termosfera, onde ocorrem as auroras. Sua
temperatura € muito alta, passando de 1000 °C, porém devido ser
extremamente rarefeita, um astronauta nessa regido nem perceberia essa
energia térmica. Ela pode se estender por até 800 km, dependendo da
atividade solar, porém geralmente fica em torno de 500 km.

Na&o existe uma faixa limite/demarcatdria entre o espago exterior e
a atmosfera, porém essa regido recebe um nome, é conhecida como
exosfera. A exosfera é composta por hidrogénio e hélio, extremamente
rarefeitos, que interagem com o vento solar e com a magnetosfera, regido
de influéncia do campo magnético da Terra.

Existe uma regido, na termosfera, chamada de linha Karman, que
tem valor de 100 km acima do nivel do mar. Ela é geralmente designada
como o limite da atmosfera terrestre e o espaco sideral. Essa regido é o
gue diferencia a aerondutica da astrondutica. Qualquer tipo de voo,
esporte ou atividade aérea abaixo dos 100 km pertence a aeronautica, ja
para os acima disso, a astronautica.

A atmosfera terrestre faz uma pressdao média de 101 325 Pa, ao
nivel do mar, esse valor é conhecido como 1 atm ou 1 atmosfera. Como
cerca de 80% da massa da atmosfera esta localizada na troposfera, a
temperatura, nessa regido, oscila entre -93,2 °C a 57,8 °C, tendo um valor
médio de aproximadamente 14 °C.

A maior parte da populacdo de seres vivos vive em altitudes
inferiores a 1 km, onde a temperatura é mais constante e tem valores mais
propicios & vida. Devido a rarefagdo atmosférica que vai ocorrendo com
a altitude na troposfera, quando maior ela for, menor sera a temperatura.
E devido a isso que regides altas, como o Everest sio extremamente
geladas. De maneira geral, podemos dizer que nossa atmosfera
corresponde a 1/127 avos do diametro terrestre, devido um didmetro de
pouco mais de 12 700 km comparados a 100 km de atmosfera.

O planeta Terra tem didmetro equatorial de 12 756,2 km, portanto
seu raio é de 6 378,1 km. Em sua area superficial, a Terra é coberta por
agua em mais de 70% de sua extensdo. Abaixo da agua temos rocha firme,
porém ndo por muitos quildmetros. A espessura média da crosta terrestre
sob 0s oceanos € de 7 a 10 km, ja na crosta continental, o valor € varia de
20 a 70 km, tendo um valor médio de 35 km. O material que a crosta é
feita tem densidade menor que o material do manto que se encontra logo
abaixo, dessa forma, a plataforma continental flutua sobre o manto
derretido.

Analises de ondas sismicas revelam como o interior da Terra é, e
com isso podemos determinar além de sua composicdo, suas
caracteristicas.
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Na estrutura interna, temos um ndcleo metalico sélido, com
temperatura acima de 6000 K e pressdes gigantescas, que ndo permitem
a fusdo (a fusdo, aqui, se refere a passagem do estado sélido para o liquido
e ndo a fusdo atbmica) desse material. Por fora desse nucleo, ha um
material metalico, condutor, no estado liquido que se desloca
rapidamente, e segundo a chamada teoria do dinamo, ele é o responsavel
pelo campo magnético terrestre. Esse nucleo se estende de
aproximadamente 5100 km aos 6378 km de profundidade. A densidade
média desse nlcleo é de 13 000 kg/m3. J& o nlcleo externo, liquido, acima
citado, tem densidade média de 11 000 kg/m3, e se estende de 2900 km a
5100 km. O manto, de onde vem a lava dos vulcdes, se estende de 35 km
a aproximadamente 2900 km, feito de materiais menos densos que as
camadas internas, porém mesmo assim, mais densos que as camadas
externas.

A Terra é o primeiro planeta do Sistema Solar, a partir do Sol, que
tem um satélite natural, que chamamos de Lua. Esse sistema Terra-Lua
estd ligado gravitacionalmente e percebemos isso da Terra devido as
marés e um fato muito curioso sobre esse sistema é que o periodo de
rotacdo da lua coincide com seu periodo de translacdo ao redor da Terra,
dessa forma, sempre vemos a mesma face dela voltada para nos.

A origem da Lua ainda é controversa, porém uma das teorias
aceitas é que nos primordios, um protoplaneta chamado Theia, cujo
tamanho era equivalente ao planeta Marte, tenha colidido com a prototerra
gue ainda estava em formacao. Dessa colisdo, parte dele ficou em Orbita
e parte ficou junto com a Terra, 0 que explicaria 0 movimento
sincronizado que os dois corpos possuem, pois, a Lua sempre mostra a
mesma face para a Terra. Isso ocorre devido seu periodo orbital ser
idéntico ao seu periodo rotacional, ou seja, ela faz uma volta em torno de
si enquanto faz uma volta em torno da Terra. A Lua se afasta cerca de
dois centimetros por ano, e em um passado distante estava a menos de 20
000 km de nos. Isso deveria provocar marés gigantescas naquele passado
remoto. Hoje ela esta a distancia média de 384 400 km da Terra, variando
de 363 104 km no perigeu a 405 696 km no apogeu.

Outra teoria que recentemente ganhou as revistas de divulgagéo
cientifica é que no inicio, ap6s a colisdo da prototerra, a colisdo de Theia
originou um novo tipo de corpo, denominado de sinestia, cujas
simulagGes mostram ter o formato de um globo esférico com um anel
grosso, ou toroide de rochas vaporizadas. De acordo com Simon Lock da
Universidade de Harvard e Sarah Stewart da Universidade da Califérnia
em Davis, essa teoria explicaria a formagéo da lua, quando tem por ideia
chave, que para a formacao de uma sinestia parte do material estilhacado
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pela colisdo entre dois grandes corpos, deve entrar em Orbita. Assim, o
préximo passo, é localizar no céu algum desses corpos, para poder
comprovar essa teoria.

Estando a lua a aproximadamente 370 000 km de nds, algumas
pessoas ja foram até 1a. No total, foram 6 missGes tripuladas onde 12
astronautas tiveram esse privilégio, dos quais o primeiro ser humano a
pisar nela foi Neil Armstrong, em 1969. Nessas missdes, foram recolhidas
e trazidas para a Terra, cerca de 380 kg de rochas lunares com o objetivo
de possibilitar estudos cientificos.

A.4.2.4. Marte, o planeta vermelho

Marte ja € conhecido desde a antiguidade. Seu nome é uma
homenagem ao deus da Guerra, provavelmente devido a coloracdo
avermelhada que ele apresenta, ao olharmos daqui da Terra. Essa
coloracdo, provavelmente lembra o sangue derramado em batalhas.
Porém sabemos que na verdade, seu reflexo vermelho se deve a grande
presenca de dxido de ferro na sua composicdo superficial.

Marte viaja a um valor médio de 24 km/s em sua Orbita ao redor
do Sol e para completar uma volta demora aproximadamente 687 dias.
Com duragdo de 24 horas e 39 minutos, aproximadamente, um dia
marciano tem dura¢do um pouco maior que um dia terrestre. Marte se
encontra a cerca de 230 milhdes de quildmetros do Sol, ou
aproximadamente 1,5 UA, com isso ainda permanece na zona habitavel
do Sol.

Marte perdeu seu campo magnético a aproximadamente 4 bilhdes
de anos, talvez por uma colisdo com um asteroide de mais de 2000 km de
didmetro, segundo James Roberts, da Universidade Johns Hopkins, EUA.
E sem esse campo magnético, o vento solar interage mais diretamente
com a atmosfera do planeta, fazendo com que parte de si seja perdida para
0 espago.

Devido a isso, sua atmosfera é bem menor que a atmosfera terrestre
e composta em 96% por diéxido de carbono e com uma pressdo
atmosférica média de 600 Pa (lembrando que a pressdo atmosférica
terrestre média pouco mais de 101 000 Pa). Assim a temperatura média
da superficie do planeta oscila de -140 °C a 20 °C, tendo uma média de
-63 °C.

Marte é sem dlvidas, o planeta mais cogitado para a colonizacdo
humana, porém ainda esbara em uma tecnologia necessaria que ainda néo
existe. Varias sondas e robds ja foram enviadas para 14, de modo a fazer
analises e testes quimicos tentando desvendar se ja houve, ou se ainda ha,
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possibilidade de vida no planeta. Uma das possibilidades é que ela possa
existir no gelo de agua, que sdo encontrados nas calotas polares, ou ainda
no gelo que existe no fundo de crateras.

Diversos leitos de rios secos demonstram que em Marte, num
passado antigo, existia dgua corrente no planeta, quando possivelmente
sua temperatura média era maior. Descobertas recentes, mostraram que
ha agua em estado liquido e possivelmente corrente, na superficie, porém
ela s6 aparece em periodos especificos, quando a temperatura é mais alta,
ou seja, com valores acima de -23 °C. Esses dados foram obtidos através
da analise espectral, por uma pesquisa de quatro anos realizada pela sonda
Mars Reconnaissance Orbiter*. A descoberta foi anunciada pela NASA
em 2015. Ja em 2017, um anuncio da NASA revelou que talvez esses
“caminhos” nas encostas montanhosas ndo sdo agua, mas sim rochas que
deslizaram devido aumento da temperatura pela incidéncia da radiacdo
solar no verdo marciano.

A maior montanha conhecida, em um planeta do Sistema Solar,
fica em Marte, seu nome é Monte Olimpo, em homenagem a mitologia
grega. Com 25 km acima do valor médio da superficie marciana, ele
recebe o titulo de maior vulcéo ja conhecido. Seu tamanho é cerca de trés
vezes, em altura, o proprio monte Everest, 0 mais alto existente na Terra.
No século XIX, astronomos ja tinham conhecimento da sua existéncia.
Porém s6 foi confirmado pela NASA em 1971, devido a sonda Mariner
9.

Estrutura interna de Marte ndo é conhecida, mas o pesquisador e
cientista planetario do JPL (Jet Propulsion Laboratory), Charles Yoder,
publicou um artigo® onde efetua a analise e conclui que ele tenha um
nucleo de ferro fundido (liquido).

Possivel de observar a olho nu, com aparéncia avermelhada e com
um movimento que é retrogrado de tempos em tempos, Marte sem
duvidas intrigou muitos astrbnomos antigos. Explicar seu movimento foi
um tanto dificil, que envolveu epiciclos dentro de epiciclos, na teoria do
geocentrismo, porém envolveu apenas a aceitacdo de uma orbita eliptica
na teoria heliocéntrica, de Kepler. Seguindo a linha da ecliptica, em
algumas épocas do ano ele é visivel, horas pela manh, horas & noite. S6
ndo podemos vé-lo quando estiver na direcdo que seja ocultado pela luz
solar.

4 Anulncio disponivel em: https://www.nasa.gov/press-release/nasa-confirms-evidence-that-
liquid-water-flows-on-today-s-mars/ acessado em 20/03/17.

5 Pesquisador do Laboratério de Propulsdo a Jato da NASA. Artigo publicado em 11 de abril de
2003 na revista Science, disponivel em http://science.sciencemag.org/content/300/5617/299.full.
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Visto por telescopios terrestres, quanto esses tém abertura
suficiente, pode-se perceber as calotas polares, porém na maioria dos
telescopios ele se apresenta como uma pequena esfera avermelhada.

Marte possui duas luas de pequenas dimensdes, Phobos e Deimos
gue podem ser asteroides capturados pela forca gravitacional, pois devido
sua pequena massa e tamanho, sao irregulares e ndo esféricos como as
grandes luas do Sistema Solar. Foram descobertos em 1877 por Asaph
Hall, astrbnomo norte americano, utilizando um telescopio refrator de
26"

O semieixo maior de Phobos é de 8 377 km, ele tem dimensdes de
aproximadamente 27 km x 21.6 km x18.8 km. J& Deimos é um pouco
menor, suas dimensdes sdo 10 km x 12 km x 16 km e tem semieixo maior
de 23 460 km. Vistos de marte, Phobos tem tamanho angular trés vezes
menor que nds vemos a lua cheia, ja Deimos seria visto um pouco mais
brilhante do que vemos Vénus daqui da Terra.

A.4.2.5. Japiter, o gigante gasoso

Saindo do planeta Marte, em direcdo de afastamento do Sol,
encontramos a frente um local onde possivelmente existiu um planeta que
foi destruido, ou talvez, segundo alguns astrbnomos, nunca existiu um
planeta, devido a influéncia gravitacional de Jupiter. Essa regido é
conhecida como cinturdo de asteroides, que sera explicitado no capitulo
5.3.

O planeta Jupiter, em homenagem ao deus da mitologia romana
Jupiter, € o mais imponente dos planetas. Seu diametro de 142 984 km é
cerca de 11 vezes o didmetro da Terra (aproximadamente 12 750 km),
porém cerca de 10% do didmetro do Sol (com 1 391 400 km).

Sua orbita localiza-se a distancia média de 778 547 200 km, ou
cerca de 5,2 UA. Com velocidade orbital média de 13,07 km/s, demora
cerca de 11,86 anos terrestres para realizar uma volta completa ao redor
do Sol. Enquanto isso, sua rotacdo é extremamente rapida, para seu
tamanho, pois demora apenas cerca de 10 horas para realizar uma volta
em torno de si. Isso faz com que ocorra um grande achatamento nos polos,
gue pode ser percebido por observacdes em telescopios terrestres. Seu
didmetro equatorial é cerca de 9 000 km maior que seu diametro polar.

Observando em um telescépio, podemos ter a impressao que o
planeta, com suas luas formam um sistema solar em miniatura, pois suas
mais de 67 luas, orbitam a sua volta como o0s planetas ao redor de uma
estrela.
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Visivel a olho nu, é o quarto objeto mais brilhante do céu regular,
perdendo apenas para 0 Sol, para a Lua e para Vénus. Sua magnitude
méaxima pode chegar quase a -3. Quando observado por um telescépio
amador, pode-se notar suas faixas e com uma noite propicia, talvez até
seja visivel sua Grande Mancha Vermelha desde que ela esteja virada em
direcdo a Terra. Suas principais luas também s8o visiveis por um
telescdpio, luas essas conhecidas como galileanas, em homenagem a
Galileu Galilei, o primeiro que se tem registro em observa-las.

Segundo Jorge Ernesto Horvath, no livio o ABCD da Astronomia,
pagina 71, sua massa &€ muito pequena para que ele pudesse realizar a
fusdo nuclear e ter se tornado uma estrela. Porém mesmo assim, sua massa
é cerca de 320 massas terrestres. Com massa tdo grande, o centro de massa
do sistema Jupiter-Sol esta localizado acima da superficie do Sol, ou seja,
eles orbitam em torno de um ponto comum que esta localizado cerca de
50 000 km acima da superficie solar. Além disso, devido sua temperatura
interna ser muito alta e provavelmente por ele fazer movimentos de
contragdo, ele emana para o espago, sob forma de radiacdo infravermelha,
mais energia do que recebe do Sol.

Possui um intenso campo magnético, cerca de 14 vezes mais
intenso que o terrestre. Isso faz com que parte dos gases ejetados pelos
vulcdes de lo (um satélite natural) sejam atraidos para seus polos, e com
essa interacdo ha a producdo de ondas eletromagnética, com frequéncias
de 600 kHz a 30 MHz.

Sua forga gravitacional é intensa o suficiente para provocar a
compressdo de suas luas, especialmente de lo, pois é a mais préxima,
formando assim inimeros vulcdes em sua superficie. Essa atividade
vulcénica é proveniente, provavelmente da energia dissipada na fricgdo
gue ocorre internamente no satélite.

Sua estrutura interna ndo é muito conhecida, porém estima-se que
ele possua um nucleo denso, com materiais pesados como os encontrados
nos outros planetas, em temperatura de cerca de 30 000 a 40 000 K. Em
1997 em uma publicacdo de Bagenal, Dowling e McKinnon, houve a
interpretacéo que exista um nucleo sélido com cerca de 12 a 45 massas
terrestres, porém nédo ha um consenso sobre isso. Logo apds esse nucleo,
h& o hidrogénio metalico em alta temperatura e extremamente denso,
ocupando um didmetro de até 78% do planeta. Uma alta velocidade de
rotacdo entre eles é, provavelmente, a responsavel por criar o0 intenso
campo magnético observado.

Apo0s essa camada, temos o hidrogénio em um estado conhecido
como estado de um fluido supercritico, pois a pressao e a temperatura séo
maiores que os valores da temperatura e pressdo criticas para o
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hidrogénio. Mais adiante, conforme a pressado e a temperatura diminuem,
0 hidrogénio se torna gasoso misturando-se com hélio, seguindo até o
limite determinado para o proprio planeta.

Em Japiter ha os ventos mais fortes conhecidos do sistema solar, e
a tempestade mais antiga. Um ciclone que dura pelo menos 500 anos. A
Grande Mancha Vermelha pode ter sido descoberta, segundo Kyrala, A.
(1982), na obra “An explanation of the persistence of the Great Red Spot
of Jupiter. Moon and the Planets”, na década de 1660 por Giovanni
Domenico Cassini, e também por Robert Hooke nessa mesma década.

Como ndo ha comprovacgdo disso, o primeiro registro que se tem
noticia é do farmacéutico Samuel Schwabe, que em 1831 desenhou
detalhes da mancha. Modelos matematicos realizados por Sommeria,
Joel; Steven D. Meyers & Harry L., sugerem que ela é estavel e
provavelmente ja dura varios milhares de anos.

A sonda Galileu, em 2003, foi colocada em rota de colisdo com o
planeta, para evitar que ela fosse para o satélite Europa, e possivelmente
0 contaminasse. Com isso, ela entrou na atmosfera planetéria registrando
ventos de mais de 600 km/h e temperaturas superiores a 300 K. Entdo ela
foi destruida pela pressao e alta temperatura.

As primeiras sondas a Jupiter foram as missGes Pioneer, nas
décadas de 1970, seguidas pelas missdes VVoyager no final dessa mesma
década. A sonda Cassini, que seguia para Saturno, fotografou Jupiter em
sua passagem. A sonda New Horizons, em 2007, rumo a Plutdo, analisou
varios dados do planeta em sua aproximacdo para obter o efeito de
estilingue gravitacional. A Gltima sonda a se aproximar do planeta foi a
missdo Juno em 4 de julho de 20186, realizando vérias voltas em torno do
planeta. Ha a previsdo de uma sonda a ser enviada pela Agencia Espacial
Europeia, em 2022 e uma pela NASA em 2025.

Das luas de Jupiter, Ganimedes chama atencédo por ser a maior lua
do sistema solar, maior inclusive que o planeta Mercurio. Ela com Calisto,
lo e Europa compde os satélites galileanos, no qual, essa Gltima em
especial, acredita-se ser composta por um oceano liquido, embaixo de
uma superficie de gelo, podendo dessa forma, ser um possivel local onde
a vida pode existir.

lo, com diametro de 3643 km, é a que esta mais préxima de Jpiter,
tem semieixo maior de 421 800 km, um pouco mais distante que nossa
lua se encontra da Terra. Europa, com diametro de 3 122 km tem semieixo
maior de 671 000 km. Ganimedes, com diametro de 5 262 km, distancia-
se de japiter pouco mais de 1 milhdo de quildmetros. Por ultimo, Calisto,
de 4821 km de didmetro estando a pouco menos de 1 900 000 km.
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A.4.2.6. Saturno, o senhor dos anéis

Olhando da Terra, parece apenas uma estrelinha como qualquer
outra, mas na realidade, se 0 observar por varios meses, percebera que ele
se desloca perante as estrelas de fundo, pois ele é um planeta do Sistema
Solar. Mesmo assim, somente foi descoberta a beleza de seus anéis com
o invento do telescdpio. Um dos objetos mais bonitos de se olhar em um
telescdpio, é sem dlvida o planeta Saturno, que impressiona pelo formato
peculiar.

A origem de seu nome, remonta a mitologia romana, em
homenagem ao deus do tempo Saturnus, cujo equivalente na mitologia
grega é Chronos, que foi expulso dos céus por seu filho Zeus (Jupiter).

O sexto planeta, a partir do Sol, Saturno possui Orbita com
excentricidade 0,056 estando em média a 9,5 UA do Sol, se deslocando a
velocidade média de 9,7 km/s, com um periodo de rotacdo de
aproximadamente 10,3 horas. Seu diametro é de 120 356 km, ou seja,
cerca de 9,5 vezes o didmetro terrestre. Saturno tem massa de 5,6846.10%°
kg e aceleracdo gravitacional média de 10,5 m/s?, na linha equatorial.

Com o advento da primeira luneta por Hans Lippershey no inicio
do século XVII, e posteriormente apontada para o céu por Galileu, este
observou e registrou saturno como sendo um conjunto de trés corpos
interagindo entre si, conforme podemaos ver na figura 28a. Ele o observou
durante vérios anos, e em 1616 modificou sua observacdo para um
conjunto de algas no entorno do planeta (figura 28b.).

Figura 28: Planeta Saturno, desenhado por Galileu Galilei, em a. 1610 e b.
1616.

a. b.
Fonte: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/b/b4/
Galileosaturnus.jpg

Somente cerca de cinquenta anos apds os desenhos de Galileu, o
astronomo Christian Hyugens, com um telescopio de maior poder de
magnificacdo, percebeu que na verdade existiam anéis em torno de
Saturno. A ele também é creditada a descoberta de Titd, a maior lua de
Saturno e a segunda maior do Sistema Solar.
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Conforme a Optica evoluia, equipamentos melhores eram
fabricados, e com isso, na segunda metade do século XVII, Giovanni
Cassini fez diversas descobertas, como por exemplo, outras luas em
Saturno, posteriormente nomeadas de Japeto, Reia, Tétis e Dione, que a
partir da lei da Gravitagdo de Newton possibilitaram o calculo da massa
de Saturno. Em 1789, William Hershel encontrou as luas Encélado e
Mimas, mas hoje sabemos que existem pelo menos 62 luas com didametro
consideravel em Saturno.

No século XX, Saturno foi analisado por diversos comprimentos
de onda, e através de espectroscopia, foi analisado a composigdo do
planeta, revelando metano e aménia e hélio, além do predominante
hidrogénio (cerca de 96%). Com isso, um fato interessante é que sua
densidade média é a menor de todos os planetas, com um valor menor que
0,7 g/cm3 ou pouco menos que 700 kg/ma. Isso indica que sua densidade
média é menor que a da agua.

Provavelmente ndo existe um nucleo sélido ou uma superficie,
mas, através de estudos gravitacionais, acredita-se que como é constituido
basicamente de hidrogénio, ele é encontrado no estado gasoso apenas nas
camadas externas, onde ha tempestades com ventos cujas velocidades sdo
maiores que 2000 km/h.

Conforme mergulhamos rumo ao interior do planeta, a pressao e a
temperatura aumentam consideravelmente, até, cerca de 1000 km de
“profundidade”, o hidrogénio ficar no estado liquido com temperaturas na
faixa dos 1000 K. A cerca de 30 000 km de profundidade, a pressao se
torna extremamente alta a ponto de fazer o hidrogénio passar do estado
liguido para um estado eletrdnico degenerado de prétons e elétrons
ionizados, tornando-se o hidrogénio metalico, a uma temperatura de mais
de 6000 K, segundo Erik Gregersen (2010).

Sondas ja& foram enviadas para coletarem dados dos planetas
externos. Entre elas, Pioneer 11, Voyager 1 e Voyager 2, bem como a
sonda Cassini e a mais recente New Horizons. Todas coletaram dados que
foram enviados para a Terra para estudos posteriores.

O sistema de anéis é composto por diversas bandas. Visto da Terra,
facilmente distinguimos a separacdo mais notavel, conhecida como
divisdo de Cassini. Os anéis sdo compostos por poeira, gelo e rochas, cujo
tamanho variam de minusculos gréos até varios metros. Eles se estendem
por até 483 000 km do centro de Saturno, porém com espessura de apenas
algumas centenas de metros. Acredita-se que existia nessa posicdo um
satélite que foi destruido pela forga gravitacional de Saturno, pois o anel
se encontra no chamado “limite de Roche”, que indica uma regido onde
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um objeto de grandes dimensdes seria destruido pelas forcas
gravitacionais.

A.4.2.7. Urano, o mais gelado

Desconhecido como sendo um planeta pela humanidade até o ano
de 1781, Urano foi “descoberto” pelo astronomo William Herschel
através de um telescopio em sua casa. Quando tornou publica sua
descoberta, ele classificou primeiramente como um cometa, porém
devido a varias observaces e calculos, de outros astronomos logo ap6s a
descoberta, eliminaram as duvidas e o classificaram como um planeta
com Orbita além de Saturno.

Sua magnitude méxima ¢ de 5,32, sendo em condicGes especificas
de clima e poluicdo luminosa, possivel de ser visto a olho nu. Porém como
seu movimento é muito lento no fundo estelar, ele ndo foi percebido
facilmente. Ele ja havia sido observado por John Flamsteed que o
catalogou como sendo uma estrela, cujo nome foi 34-Tauri em 1690 e por
Pierre Lemonnier que o registrou por 12 vezes entre 1750 e 1769,
passando posteriormente a classificacdo de um cometa, por Herschel e
como planeta ap6s andlise mais criteriosa. Herschel o nomeou
primeiramente de “estrela de Jorge” em homenagem ao rei George I1I do
Reino Unido. Porém o nome néo pegou, e foi entdo cogitado ser chamado
de Herschel, em homenagem a seu descobridor, que também néo foi
aceito, propuseram Netuno, sem sucesso, até que o nomearam de Urano,
que foi oficialmente aceito em 1850, quando trocaram 0 nome de
“Georgium Sidus” para “Urano”.

Por estar localizado a distancia média de 19 UA do Sol, ele demora
cerca 84 anos terrestres para realizar uma volta completa, sua velocidade
orbital média é de 6,8 km/s. Urano tem didmetro de 51 118 km, ou seja,
aproximadamente 4 vezes o didmetro terrestre e densidade média e de
1,27 g/cma,

O modelo padrdo da estrutura de Urano divide o planeta em trés
camadas. A mais interna é um ndcleo rochoso de ferro-niquel com
silicatos, seguido por um manto 4gua e amonia, formando verdadeiros
oceanos dessa mistura. Apo6s essa camada, uma espessa atmosfera de
hidrogénio e hélio. Todos os modelos apontam que nao deve existir uma
superficie sélida, mas sim uma atmosfera gasosa transitando para o estado
liquido. Essa atmosfera é composta é composta por 83% de hidrogénio,
15% de hélio, 2% de metano além de pequenas porcentagens de acetileno
e hidrocarbonetos. A menor temperatura dos planetas do Sistema Solar
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foi registrada em Urano, cujo valor é de apenas 49 K, ou seja, -224 °C, 0
que lhe garantiu o titulo de “mais frio” de todos os planetas.

Urano tem um sistema de anéis, menores e mais escuros que os de
Saturno, tanto que foram descritos por Herschel porém néo vistos por
mais ninguém, até a data de 1977, quando ao observar uma ocultacéo de
uma estrela pelo planeta puderam finalmente comprova-los. Esse sistema
de anéis foi fotografado posteriormente pela sonda Voyager 2. Além
disso, ele possui 27 satélites conhecidos, cujos principais sdo Miranda,
Ariel, Umbriel, Titania e Oberon.

Voyager 2 se aproximou a 81 500 km de Urano estudando a
estrutura, a composicao quimica e 0 campo magnético. Uma curiosidade
interessante sobre ele é que sua inclinacdo é de aproximadamente 98° em
relagdo ao plano planetario, isso faz ele parecer girar sobre sua “linha do
equador”, quando comparado a Terra, por exemplo.

A.4.2.8. Netuno, o mais distante.

Ao analisar a drbita de Urano, percebeu-se que existia uma
influéncia gravitacional ndo explicada. Portanto, diversos astrbnomos na
época resolveram estudar esse mistério o que resultou em 1846, a John
Couch Adams e Urbain Le Verrier, de forma independente, obterem a
posicdo aproximada desse planeta. Entdo em setembro de 1846, apds
intensa busca em telescopios, finalmente encontraram o novo planeta,
cujo nome foi dado em homenagem ao deus romano dos Mares.

Localizado a aproximadamente 30 UA do Sol, sua orbita tem
excentricidade de apenas 0,01, com um periodo orbital de 165 anos. Sua
velocidade média nessa Orbita é de 5,43 km/s. Seu didmetro é de 49 528
km, ou seja, cerca de 4 vezes maior que a Terra.

Embora Netuno seja menor que Urano, sua massa é maior. Sua
atmosfera superior € composta por 79% de hidrogénio, e cerca de 18% de
hélio e o restante é basicamente metano. Como a porcentagem de metano
nos dois planetas € a mesma, e um é mais azulado que o outro, deve haver
alguma substancia que interfere na coloracéo.

Internamente, acredita-se existir um nucleo de rochoso, com um
manto de dgua, amdnia e metano congelados, seguido pela atmosfera de
hidrogénio, hélio e metano. Esses dados sdo provenientes de observagdes
por grandes telescdpios e pela sonda Voyager 2 que passou por ele em
1989.

Apos a descoberta de Netuno, William Herschel pediu para o
astronomo inglés William Lassell, o observar melhor e com isso, 17 dias
depois da descoberta do planeta, foi encontrada sua principal lua, Tritdo.
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Posteriormente, foram descobertas mais duas luas, Nereida em 1949, e
Larissa em 1981. Hoje sabe-se que existem pelo menos 14 satélites
naturais em 6rbita de Netuno.

A.43. CINTURAO DE ASTEROIDES E CINTURAO DE KUIPER

Asteroides sdo corpos menores que planetas ou planetas andes que
orbitam o Sol e grande parte dos que chegam em direcdo aos planetas
internos, vem de uma zona chamada de cinturdo de asteroides, que fica
entre os planetas Marte e Japiter, a aproximadamente 2,8 UA do Sol. Essa
faixa também é conhecida como cinturdo principal e é nela que se
encontra o planeta ando Ceres. Além de Ceres, nesse cinturdo ha
asteroides de tamanho consideravel, como por exemplo Vesta, com 530
km de diametro médio, Palas também com 530 km e Higia, com 407 km.
Hoje, tem-se catalogado mais de 500 000 objetos nessa regido, alguns
com algumas centenas de metros a Ceres, com 974 km.

Existe uma lei empirica, chamada de lei de Titius-Bode, a qual
prediz a existéncia de planetas em distancias do Sol, em UA, porém essa
lei ndo é aceita atualmente, pois ndo contempla drbitas além Netuno com
precisdo suficiente (equagéo 21)

Equacdo 21: Lei empirica de Titius-Bode
4 + 3 (2"
_4+3(2)

(21)
10
Nessa equacdo, D é a distancia predita pela equacdo e n € 0
indicador do planeta, variando de - o a 8. Dessa forma, podemos usar a
equacdo para analisar os dados reais dos planetas com os valores preditos
por essa equagdo (tabela 05).

Tabela 5: Comparagdo de distancias entre a lei de Titius-Bode e os valores reais
ara planetas do Sistema Solar.

Planeta Sequéncia | Distancia Distancia Diferenca
(n) predita (UA) | real (UA) em %
Mercirio - 0,4 0,39 2,56 %
Vénus 0 0,7 0,72 2,78 %
Terra 1 1 1,00 0,00 %
Marte 2 1,6 1,52 5,26 %
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Ceres 3 2,8 2.77 1,08 %
Jupiter 4 52 5,20 0,00 %
Saturno 5 10,0 9,54 4,82 %
Urano 6 19,6 19,2 2,08 %
Netuno 7 38,8 30,06 29,08 %
Plutdo 8 77.2 39.44 95.75 %

Fonte: tabela plotada pelo autor ao aplicar os dados na equagéo 21.

Como podemos observar na tabela, a equacdo se comporta
razoavelmente bem até Urano, porém aumentando o erro de netuno em
diante, tornando-a incorreta, ou pelo menos ndo coerente com a realidade.

A existéncia do cinturdo de asteroides € aceita como sendo
resultado de um conjunto de fatores, ocasionados pelas forgas
gravitacionais de Jupiter, nessa regido, impedindo que se formasse um
planeta a partir da acrecdo de matéria presente no local. Isso impediu que
o0 planeta se formasse, deixando no local milhares de corpos em érbita do
Sol, outra hipotese é uma gigantesca colisdo que destrogou o planeta que
al estava, restando apenas Ceres como maior “pedago”.

Além desse grupo de asteroides, existem outros, 0s NEAs do inglés
do inglés Near-Earth Asteroids, ou seja, asteroides proximos a Terra, € 0S
Asteroides Troianos, que se encontram nos pontos de Lagrange, que sdo
regides no espaco onde ha o cancelamento das forgas centripetas pelas
forcas gravitacionais opostas, criando certa estabilidade para algo que se
encontre nessa posicao. A Terra tem o asteroide 2010 TK7 com cerca de
300 metros, nesse ponto, porém podem haver mais. Japiter também
possui varios nesses pontos.

Mais além, externamente a orbita de Netuno, existe a regido onde
se encontra o Cinturdo de Kuiper. Ele se estende de 30 UA, onde esta a
orbita de Netuno, até 150 UA. Nessa regido foram encontrados diversos
planetas andes, entre eles esta Plutdo, Eris, Makemake, e alguns mais.
Acredita-se que nessa regido, ndo houve a acre¢do de matéria devido a
presenca de Netuno, entdo esses corpos sdo remanescentes da nebulosa
solar, devido a forma achatada do disco no qual se encontram.

O cinturdo de Kuiper foi predito através de calculos por dois
astrénomos: Kenneth Edgeworth (1880 — 1972) em 1949 e por Gerard
Kuiper (1905 — 1973) em 1951, porém somente em 1992 que foi
descoberto o primeiro objeto transnetuniano (além de Netuno).

Eventualmente, devido a forgas gravitacionais, alguns desses
asteroides podem ser langados em direcdo a algum planeta ou satélite
natural. Se porventura algum desses vier em dire¢cdo a Terra, nés
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contamos com um eficiente sistema de defesa. Rochas com tamanhos de
até 20 metros, dependendo da composicao, sdo destruidas na entrada da
atmosfera, gerando uma bola de fogo que é conhecida como meteoro. A
palavra meteoro, vem do grego Meteoron que significa fendmeno no céu.
Portanto, € chamado de meteoro o fendmeno luminoso no qual um
pequeno asteroide € visivel no céu devido ao aquecimento provocado pelo
atrito com a atmosfera quando ele chega em alta velocidade. Dependendo
da composi¢do quimica, ele pode chegar ao solo, e quando recuperado
recebe a nomenclatura de meteorito. Esses podem ser rochosos, metalico-
rochoso ou metalico.

Cerca de 10 000 toneladas de matéria proveniente do espaco, sdo
atraidas para o planeta Terra todos os dias, porém a grande maioria possui
massa de apenas alguns microgramas. H& um fator no minimo intrigante,
para ndo dizer assustador, historicamente, a cada 30 milhdes de anos cai
um meteoro de grandes dimensdes no planeta Terra e o Gltimo foi a 65
milhGes de anos, que supostamente extinguiu os dinossauros. Era um
asteroide com tamanho minimo de 10 km que provocou uma cratera com
mais de 200 km de didmetro. Sua energia liberada foi maior que 3 bilhdes
de bombas atémicas explodindo simultaneamente.

Alguns meteoritos encontrados no planeta Terra sdo provenientes
de outros planetas. Isso pode acontecer devido a impactos de grandes
dimensdes nesses planetas, que fazem o material ser ejetado para fora com
velocidades superiores a velocidade de escape, ocasionando sua saida da
atmosfera. Por exemplo, um meteorito chamado de ALH84001,
descoberto na Antartida em 1984, que veio de Marte e caiu na Terra a
mais de 13 mil anos.

No século XX, por duas vezes houve colisbes significativas de
asteroides ou cometas com o planeta Terra. Em 30 de junho de 1908
acredita-se que um cometa com aproximadamente 100 000 toneladas
explodiu na atmosfera. A onda de choque derrubou milhares de
quilémetros quadrados de florestas na Sibéria; Como ndo foi encontrada
nenhuma cratera de impacto, acredita-se que ele era composto por agua,
que vaporizou na explosao.

Em 12 de Fevereiro de 1947 nas montanhas de Sikhote-Alin,
também na Sibéria, um asteroide de Ferro-niquel de aproximadamente
100 toneladas explodiu no ar e deixou mais de 106 crateras com tamanhos
de até 28 m, desde asteroide foram recuperados mais de 9 mil meteoritos,
onde o maior tem massa de 1745 kg.

No século XXI, no ano de 2013 caiu um meteoro na RUssia,
durante o dia. Conhecido como Meteoro de Cheliabinsk, tinha 10 000
toneladas e cerca de 17 metros e entrou na atmosfera a aproximadamente
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30 km/s, e em virtude disso, ele explodiu a cerca de 10 km de altitude.
Sua onda de choque quebrou vidros de prédios e feriu varias pessoas.

No estado de Santa Catarina, mais precisamente no municipio de
Vargedo, encontra-se a segunda maior cratera de impacto do Brasil, com
didmetro de aproximadamente 12 quilémetros e 225 metros de
profundidade. Devido a energia do impacto, rochas que deveriam estar a
mais de 700 metros de profundidade afloram na superficie. Pesquisas
indicaram que ela data de 50 a 60 milhdes de anos atras.

A4.4. PLANETAS ANOES

Segundo a definicdo adotada em 2006 pela IAU (Unido
Astronémica Internacional), para ser um planeta o corpo deve obedecer
alguns critérios: ele deve estar em oOrbita em redor do Sol; Ele deve ter
massa suficiente para que a sua propria gravidade supere as forcas de
corpo rigido, de maneira que esteja em equilibrio hidrostatico e tenha uma
forma esférica ou quase; Deve ter as vizinhangas da sua Orbita
desimpedidas, ou seja, deve ter “limpado” sua orbita e por ultimo, nao
deve ser um satélite de outro planeta.

Todos os corpos que obedecem a maioria dos requisitos, porém
falham em alguns, sdo classificados como planetas andes. Assim, ndo
existe um tamanho minimo para que um corpo seja considerado um
planeta ando, exceto o fato que ele deve ter formato esférico ou quase
esférico. Dessa forma, dependendo da composicdo quimica, o tamanho
varia, mas geralmente fica na faixa acima dos 800 km de didmetro, porém
a Unido Astrondmica Internacional ndo estabelece limites minimos ou
maximos para tal, pois asteroides com menos de 500 km, se compostos
basicamente por gelo, também podem ser esféricos.

Segundo professor do Planetario de Astronomia do Instituto de
Tecnologia da Califérnia, Mike Brown, a classificacdo em planetas anGes
esta ligada em probabilidades e ndo em certezas. Ele define em uma
tabela, onde, na data de 21 de maio de 2017, existem as seguintes
classificacdes de planetas anGes. 10 objetos que sdo quase certamente
planetas andes, 30 objetos que séo altamente provaveis de serem planetas
andes, 70 objetos que sdo propensos a serem planetas andes, 146 objetos
gue provavelmente sdo planetas anfes e 708 objetos que talvez sejam
planetas andes.

A maior parte dos planetas andes estdo no cinturdo de Kuiper e
recebem o nome de objeto cubewano (do inglés classical Kuiper belt
object (CKBO)). Os cinco primeiros planetas andes reconhecidos foram:
Ceres, Plutdo, Haumea, Makemake e Eris.
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A.45. NUVEM DE OORT

Externamente ao cinturdo de Kuiper, estd a chamada Nuvem de
Oort, que se estende de para mais de 50 000 UA. Alguns acreditam que
ela se estende até 100 000 UA a 200 000 UA, onde a gravidade do Sol
perde a influéncia para a maré galactica, que € um ponto de truncamento
entre a forga gravitacional do Sol e da propria Via-Lactea.

No ano de 1932, o astrénomo Ernst Opik postulou que os cometas
de periodo longo vinham de um local nos confins do Sistema Solar, essa
ideia foi adotada de modo independente, em 1950 pelo astrbnomo Jan
Oort, onde a utilizou para explicar um problema relativo a vaporizagdo
dos cometas, dizendo que eles deveriam vir de uma regifo mais externa
do Sistema Solar

Segundo, Alessandro Morbidelli (2008) no artigo Origin and
Dynamical Evolution of Comets and their Reservoirs, nessa regido podem
existir trilhdes de cometas com mais de 1 km de diametro, porém devido
as dimensdes envolvidas, provavelmente as distancias entre cada um
deles seja maior que uma unidade astrondmica. Cometas provenientes
dessa regido possuem periodos de centenas a varios milhares de anos pois
o cinturdo de Kuiper corresponde a menos de um milésimo da distancia
envolvida em relagdo a nuvem do Oort.

A.46. COMETAS

Os cometas sdo asteroides compostos por gelo e poeira que quando
se aproximam do Sol tem sua temperatura elevada, devido a energia que
recebem e com isso sofrem a ejecdo de sua massa. Isso faz com que eles
adquiram caudas que podem ter tamanho de até 1 UA.

Todos o0s cometas tém drbitas muito alongadas, com
excentricidade muito alta. Algumas se estendem de 1 UA no periélio para
milhares no afélio. Sua cauda s6 é visivel quando ele se aproxima do Sol,
pois ele a vai perdendo enquanto se afasta do Sol, ficando indistinguivel
de um asteroide tipico, quando estiver extremamente distante.

Um cometa tipico é formado pelo nlcleo, onde esta a parte sélida,
pelo “coma”, que é uma regido de gelo sublimado ao redor do ndcleo.
Seguido por duas caudas, uma de gas ionizado empurrado pela presséo da
radiacdo solar e outra de poeira, deixada para tras pelo caminho.

A figura 29 mostra a formacao tipica de um cometa.
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Figura 29: Partes de um cometa.
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Cometas sdo registrados desde a antiguidade, e naquela época,
acreditava-se que eram responsaveis por desgracas na vida da populacéo.
Edmund Halley foi o primeiro a prever a volta de um cometa, que hoje
leva seu nome. O cometa Halley tem um periodo de 76 anos, tendo vindo
para perto do Sol pela Gltima vez em 1986. Nessa época, foi enviada uma
sonda, de nome Giotto, que passou a menos de 1000 km de seu nicleo,
fotografando e coletando dados. Em sua passagem, ele perdia mais de 60
toneladas de matéria por segundo devido a vaporizacdo, 0 que é pouco
comparado a sua massa total, que é cerca de 6.10%* kg, com um ntcleo de
aproximadamente 13 km x 8 km ele ainda voltara por milhares de vezes.
Sua préxima visita sera no ano de 2062.

No ano de 1997 o cometa Hale-Bopp esteve visivel a olho nu
praticamente no mundo todo. Ele ficou conhecido como o grande cometa,
porém ndo serd visto novamente tdo cedo, seu proximo periélio sera no
ano de 4385 (figura 30). Nessa imagem, podemos ver bem distintos a
trilha de poeira e a trilha de ions desse cometa.
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Figura 30: Cometa Hale-Bopp visto sob Stonehenge
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Fonte: Philip Perkins, 1997. Disponivel em: http://www.astrocruise.com/
solar_system/hb_stonehenge.jpg

No ano de 1994 o cometa Shoemaker-Levy-9 se aproximou de
Jupiter e com isso se fragmentou em mais de 20 pedagos devido as forgas
de maré. Os pedacos maiores tinham cerca de 2 km e explodiram nas
nuvens de amodnia da atmosfera Jupteriana, causando manchas de
explosdo cujo tamanho eram equivalentes ao diametro da Terra. Com
isso, por andlises espectroscopicas, 0s astrbnomos puderam detectar a
composi¢do das nuvens gque antes eram escondidas pela camada superior.

Quando um cometa passa, ele deixa atras de si um caminho de
poeira e gas. Essa poeira é ejetada devido a pressao exercida pelo vapor.
Quando esse caminho ¢ interceptado pela Terra, temos o fendmeno da
chuva de meteoros, pois pequenas particulas que estdo a deriva no espaco
sdo atraidas e coletadas pelo planeta Terra e devido sua velocidade entram
em incandescéncia, possibilitando visualizar varios meteoros por hora.

O cometa que representa mais perigo para a vida no planeta Terra
é 0 cometa Swift-Tuttle, que tem sua érbita coincidente com a do nosso
planeta. As chuvas de meteoros das Perseidas sdo restos desse cometa.
Com seu nucleo de aproximadamente 27 km, ele € maior e viaja mais
rapido que o asteroide que extinguiu com os dinossauros. Calculos
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mostram que no ano de 2126 ele se aproximarad da Terra, porém ndo
representa perigo de colisdo. JA no ano de 4479 hd uma pequena
probabilidade de colisdo, cujo valor é de 1.10° %.



A5,  ESTRELASE GALAXIAS

Toda estrela que vemos no céu tem uma origem, um nascimento.
Tudo inicia em nuvens de gas e poeira que existem no universo na regiao
entre estrelas denominada meio interestelar. O hidrogénio sendo o
elemento mais leve, simples e abundante do universo, é o principal
elemento quimico da composicao das estrelas.

Nuvens interestelares sdo extremamente rarefeitas, possuindo
densidades tipicas de 30 atomos por centimetros clbicos e temperaturas
baixissimas da ordem de 70 K. Flutuagdes de densidade ocorrem
frequentemente nessas nuvens formando pequenos glébulos que se unem
devido a forca gravitacional. Esses pequenos pontos de maiores
densidades conseguem atrair outros glébulos, aumentando sua massa
agregada e consequentemente seu poder de alcance, ocasionando uma
reacdo em cadeia, até um limite especifico que depende da massa inicial
dessa nuvem de gas e poeira que ali existia.

Em um certo ponto, a pressdo dentro desse objeto que se formou
se torna tdo grande, com temperaturas tdo intensas que ocorre a chamada
fusdo nuclear, onde 4 atomos de hidrogénio se fundem formando o atomo
de hélio, pelo chamado ciclo Préton-Préton, e com isso liberando energia.
Dessa forma, estrelas sdo grandes esferas de gas incandescente, cuja
pressdo no centro faz ocorrer reagdes termonucleares, que liberam energia
radiante.

A estrela que mais possuimos dados é o astro rei do Sistema Solar,
0 Sol. Com uma margem de erro de apenas 65 km, para mais ou para
menos, o didmetro do Sol é de 1 392 684 km. Esse valor foi obtido através
de medidas devido ao transito do planeta VVénus, ou seja, quando planeta
passa entre a Terra e 0 Sol, essa medida foi realizada através de imagens
de satélites em orbita para diminuir o erro devido distor¢Ges atmosféricas.

Estrelas geralmente se relinem em aglomerados, que por sua vez
formam os bracos de suas galaxias. Dessa forma, em uma galaxia tipica,
podem haver bilhdes de estrelas; ja as galaxias se reinem em grupos, nés
pertencemos ao chamado Grupo Local, do qual além da Via Lactea, temos
Andrdmeda e algumas galéxias satélites. O nosso grupo local pertence a
um “pequeno” aglomerado de galaxias, denominado de Aglomerado de
Virgem, que contém pelo menos 1300 gal&xias. Porém esse aglomerado
é infimo perante os incontaveis aglomerados de galaxias existentes e que
compde o préprio universo visivel.
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A5.1. OBIGBANGE A ORIGEM DO UNIVERSO

Ao observarmos as ondas, de formato circular, na superficie de um
lago, ndo precisamos ver a pedra que as causou, porém sabemos que em
um ponto, em algum instante de tempo passado, isso ocorreu. A expansdo
do universo que observamos atualmente é um forte indicio que houve um
tempo, que segundo calculos datam de 13,7 bilhdes de anos, em que todo
universo estava em um Unico ponto. Esse ponto que inflou muito
rapidamente, sobre si préprio é chamado de Big Bang. O proprio tempo e
espaco estdo contidos dentro do produto dessa explosdo, onde
inicialmente, essa massa inimagindvel estava contida num ponto de
singularidade. Esse ponto de singularidade, talvez por uma instabilidade
se desfez, liberando energia enorme em fragGes infimas de um segundo.

Além do efeito Doppler da luz, que nos permite perceber que todas
as galaxias se afastam umas das outras, o que também reforca a teoria da
expansdo do universo é o chamado paradoxo de Olbers. No século XVIII,
0 médico e astronomo Heinrich Olbers raciocinou, corretamente o
seguinte problema. Supondo uma distribuigdo uniforme de estrelas em um
espaco infinito, se o universo existiu desde sempre, em qualquer direcao
do céu que olhassemos, deveriamos observar uma luminosidade
equivalente ao brilho de uma estrela de tamanho médio, pois ndo haveria
qualquer “orificio” no céu, sobre o qual por tras ndo existisse uma estrela
emitindo luz.

Esse pensamento é totalmente coerente, pois imaginamos olhar
uma Unica bolha de ar subindo de dentro de um aquario, vemos muito
bem ela e a distinguimos do fundo do aquério. Agora imagine uma cortina
de bolhas: ainda conseguimos ver espago sem bolhas, ou seja, a parte atras
delas. Agora imagine essas bolhas, em posicdes aleatdrias, porém em um
aquario enorme em dimenséo de profundidade, onde atras de cada bolha,
haveriam indmeras outras bolhas. Observando isso de frente, nédo
veriamos o fundo do aquario, apenas bolhas de ar.

Trazendo isso para a realidade do céu noturno, percebemos
claramente que isso ndo ocorre, pois se ocorresse, Ndo deveria existir a
noite. Entdo onde est4 o problema? Olbers sugeriu que haveria poeira
césmica que absorveria essa energia de estrelas mais distantes, tornando
0 universo um tanto que opaco, porém, se essa poeira absorvesse parte da
energia, chegaria um ponto que ela entraria em equilibrio térmico e
passaria a brilhar, o que ndo ocorre. Outra hip6tese foi que a expanséo do
universo faz com que a energia degrade, quando ocorre 0 desvio para 0
infravermelho, portanto ndo visivel. Isso funciona, porém, célculos
indicam que somente isso ndo é o suficiente.
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Entdo a Unica observacdo e hipotese que resta é que o universo nao
existiu por todo o sempre, ou seja, ele teve um inicio. Assim sendo, seu
tamanho é muito maior que realmente podemos ver, pois seu tempo de
existéncia ndo permitiu ainda que as luzes de estrelas mais longinquas
chegassem até nos. Isso explica o paradoxo e consequentemente reforca
a teoria do Big Bang. Segundo Kepler de Oliveira, no livro Astronomia
e Astrofisica, pagina 637, como o universo tem cerca de 13,7 bilhGes de
anos, se usarmos uma distancia média de 1 parsec entre cada estrela. Isso
significa que o universo, em tamanho deve ser maior que 6,6.10'° anos-
luz, pois se fosse menor, veriamos o céu como uma Unica estrela brilhante.

Outra evidéncia a favor do Big Bang € a radiacdo cdsmica de
fundo. Essa ideia proposta e predita teoricamente em 1948, por Alpher,
Herman e Gamow e descoberta em 1963 por Arno Penzias e Robert
Wilson, consiste em resquicios das temperaturas iniciais do Big Bang, de
um periodo conhecido como recombinagéo, onde a radiacdo comecou a
dar lugar a matéria e cujo resfriamento deixou certa radiacdo de fundo em
todo local do espaco, na frequéncia de micro-ondas. Essa radiacdo de
fundo vem de maneira praticamente igual de qualquer lugar do universo
gue se deseja medir. E isso s seria possivel se ela tivesse sido irradiada
no mesmo momento e do mesmo local.

No Bell Telephone Laboratories perto de Holmdel, New Jersey,
Wilson e Penzias construiram um radidmetro que pretendiam utilizar para
experiéncias de Radioastronomia e comunicacdo via satélite. O
instrumento deles tinha um ruido térmico excessivo de 2,5 kelvin que eles
ndo sabiam explicar e nem conseguiam eliminar, e apds diversos testes
Penzias se deu finalmente conta que aquele ruido nada mais era do que a
radiacdo cosmica de fundo predita por Gamow, Alpher e Herman e mais
tarde por Dicke.

Os dados obtidos pelo satélite COBE, de 1989, ajustam essa
emissao perfeitamente & emissao de um corpo negro de temperatura 2,726
K, com um erro menor que 0,01 K, que corresponde ao valor predito
teoricamente. A temperatura de fundo corresponde a 2,726 K, com
frequéncia de pico de 160,4 GHz, o que corresponde a um comprimento
de onda de 1,9 mm.

A figura 31 faz um mapeamento das temperaturas de fundo do
universo, mostrando pequenas flutuagdes de temperatura, em amarelo ou
vermelho, na faixa de milésimos de Kelvin, foi obtida pelo satélite COBE
em 19809.
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Figura 31: Mapeamento da radiagdo c6smica de fundo pelo satélite COBE em
1989

A5.2. NEBULOSAS E FORMAGCAO DE ESTRELAS

No inicio dessa se¢do, pudemos ver que uma pequena flutuagdo na
densidade de uma nuvem de gas primordial, faz com que sejam acrescidos
mais massa nesse ponto, com mais massa, ha um aumento no valor da
forca gravitacional, que consequentemente atrai mais gas de distancias
cada vez maiores, até chegar um ponto especifico onde surge o que
chamamos de protoestrela. Uma protoestrela é um corpo astronémico no
qual esta iniciando a reacdo termonuclear que originara uma estrela.

A massa inicial da protoestrela é o principal determinante do tipo
de estrela que ird surgir, dos processos de evolugdo por quais a estrela
passara e também do tipo de morte que ela terd. A massa minima para que
se forme uma protoestrela é de 0,08 massa solar. Para aglomeragGes com
massas menores que 0,08 massa solar, podem formar-se ands marrons,
planetas, planetas anBes, asteroides, cometas, ou outros tipos de pequenos
corpos astrondmicos.

Com valores de 0,08 massas solares até 0,45 massas solares,
surgem as anas vermelhas, que séo as estrelas mais comuns do universo.
No céu noturno, ndo nos é permitido ver essas estrelas a olho nu, pois sua
luminosidade é demasiadamente pequena para possibilitar sua
visualizacéo.

Com a massa de 0,45 a 8 massas solares, temos estrelas do tipo-
Sol, ou seja, estrelas semelhantes a nossa estrela principal, o Sol. Ja se sua
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massa inicial for entre 8 a 25 massas solares, temos as gigantes azuis, e
de 25 a 100 as supergigantes azuis (essas estrelas quando terminam sua
vida podem originar buracos negros). Uma estrela que se origina com
massa maior que 100 massas solares é também uma supergigante azul,
porém, através de violentas reacdes, ela ejeta uma parte de sua massa e
depois evolui como uma supergigante azul de massa entre 25 e 100
massas solares.

A5.3. TIPOS DE ESTRELAS E SEUS ESTAGIOS DE VIDA

Uma estrela, apds nascer de uma protoestrela, terd sua evolucéo
dita a partir da massa inicial dessa protoestrela formada. Ou seja, a
classificacdo da evolugéo depende da quantidade de matéria agregada no
disco protoestelar inicial. De maneira geral, as estrelas que surgem podem
ter massa inicial de 0,08 Massas solares até 100 massas solares, com
temperaturas superficiais de 2500 K até 30 000 K, lembrando que uma
massa solar equivale a 1,989.10%° kg. Com essas classificacdes, as estrelas
passam de ands vermelhas, estrelas tipo Sol, gigantes azuis e
supergigantes azuis. Outros tipos de estrelas, sdo estrelas que ndo estao
em sua fase inicial, como por exemplo as gigantes vermelhas e as andas
brancas.

O dinamarqués Ejnar Hertzsprung descobriu em 1911 que estrelas
de mesma cor podem ter tamanhos diferentes. A cor de uma estrela é
baseada em sua temperatura superficial, e portanto, cores que tendem ao
azul sdo de estrelas cujas superficies sdo de temperatura maior, bem como
superficies de menores temperaturas tendem ao vermelho. Essas
conclusdes também foram obtidas pelo americano Henry Russel, de
maneira independente, em 1913.

Suas descobertas permitiram classificar varias estrelas conhecidas
e o resultado é publicado em um diagrama conhecido como diagrama de
Hertzsprung Russel, ou simplesmente diagrama HR, que ja foi citado no
capitulo 3, secdo 6, cujo diagrama reproduzimos novamente na figura 32.
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Figura 32: Diagrama HR
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Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/diagramaHR.jpg

Nesse diagrama, temos no eixo X a temperatura superficial, em
escala inversa, ou seja, quanto mais para a esquerda maior a temperatura,
e no eixo Y a luminosidade, em comparacdo ao nosso Sol. Bem como,
conforme aumenta a coordenada do eixo Y aumenta o didmetro da estrela.

A maioria das estrelas conhecidas esta na chamada sequéncia
principal, que € uma linha diagonal, de cima para baixo e da esquerda para
adireita. O Sol esta praticamente no centro dessa sequéncia principal, mas
isso ndo tem nada a ver com a idade dele, mas sim com seu tipo espectral.
No canto inferior esquerdo, temos as ands brancas, resquicios de uma
gigante vermelha (que sdo a evolucdo natural de uma estrela do tipo do
Sol) depois que emana para longe suas camadas externas.
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No canto superior direito, temos as gigantes vermelhas e
supergigantes vermelhas, que sdo evolucdo de estrelas do tipo Sol ou
pouco maiores. J& no canto superior esquerdo, temos estrelas que ja
nascem grandes, as gigantes e supergigantes azuis.

O diagrama HR ¢ atil para medir a distancia que uma estrela se
encontra de nos, através da chamada paralaxe espectroscépica, que foi
citada no capitulo A2.7. Existe uma classificacdo para as estrelas, que as
nomeia de acordo com suas caracteristicas. Ela é chamada de
classificagdo espectral de Harvard, explicitada pela figura 33. A massa e
0 raio nessa figura, sdo em comparacdo com a massa € o raio do Sol,
respectivamente. A massa do Sol é de 1,989.10% kg e seu raio de é de 696
342 quilémetros.

Figura 33: Classificacdo de Harvard

Cor
Massa ) % das estrelas
Cor aparente Raio - ppk
Classe |Temperatura . s (massas p Luminosidade |da sequéncia
convencional |Visivel da (raio solar) Ao
solares) principal
Terra.
O 30000-60000 K |azul azul 64 M, 16 R, 1400000 L, ~0.00003%
B 10000-30000 K |02V @ 0zuk - Jazuk 18M, |7R, 20000 L, 0.13%
branco branco
A 7500-10000 K |branco branco 3TM, |21R 40 L, 0.6%
F 6000-7500k  |@marelo- branco  [17M, [1.4R, 6L, 3%
branco
S 5000-6000K  |Amarelo (o) gmwe"" 1AM, |1IR 121 7.6%
ranco
K 3500-5000K  |laranja ‘“mo”.elo' 08M, [09R. 0.4L, 12.1%
aranja
M 2000-3500 K 0.4 M, 0.5R; 0.04 L, 76.45%
Fonte:

http://slideplayer.com.br/slide/359739/2/images/5/Classifica%C3%A7%C3%A
3o+Espectral+de+Harvard.jpg

Nessa classificacdo podemos ver que estrelas da classe O, séo
azuis, com massas maiores que 64 Massas Solares (Ms), e raios maiores
que 16 raios solares e com luminosidades maior que um milh&o de vezes
a luminosidade do Sol, e com temperatura superficial superior a 30 kK
(quilo-Kelvin), porém esse tipo de estrela é de grande raridade,
correspondendo a apenas 0,00003% das estrelas conhecidas.

O Sol é uma estrela da classe espectral G, cuja temperatura
superficial fica entre 5000 K e 6000 K, com uma cor branca para nés. Ja
estrelas da classe M, sdo estrelas frias, com temperaturas superficiais
entre 2000 K e 3500 K, apresentando-se vermelhas para nés aqui da Terra,
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essas sdo as estrelas com a vida mais longa que se conhecem. Elas
correspondem a 76,5% das estrelas conhecidas.

A massa da protoestrela é quem define a vida que a futura estrela
tera. Ela pode ter uma vida curta, como as supergigantes azuis ou durar
por tempos maiores que a propria idade do universo, como as anas
vermelhas. Assim as ands vermelhas permanecem por centenas de bilhdes
de anos queimando hidrogénio, de tal maneira que a idade do universo
ndo é suficiente para que elas tenham evoluido além da sequéncia
principal. Por exemplo, uma estrela que inicia sua vida com massa de 10%
da massa do Sol, brilharé por 3 trilhdes de anos antes de sair da sequéncia
principal. Depois que o hidrogénio no nicleo de uma and vermelha se
esgotar, a temperatura e a pressao central ndo serdo suficientes para iniciar
a fuséo do hélio. As ands vermelhas de menores massas deverdo aumentar
a temperatura e luminosidade devido a contragdo gravitacional tornando-
se anas brancas (com nucleo de hélio), enquanto as de massas maiores
devem aumentar de tamanho, passando pela fase de gigante vermelha
antes de se tornarem anas brancas. As anas brancas irradiam sua energia
térmica por bilh8es de anos até tornarem-se ands negras.

As estrelas com massas entre 0,45 e 8 massas solares sdo estrelas
amareladas do tipo do Sol, sendo consideradas, portanto, de tamanho
médio. Elas tém uma vida média que dura cerca de 10 bilhGes de anos e
funcionam convertendo hidrogénio em hélio em sua sequéncia principal.

Se elas tiverem até 1,75 massas solares, elas convertem o
hidrogénio em hélio pelo chamado Ciclo Préton-Préton, porém se ela
possuir massa maior que isso, ela converte o hidrogénio pelo processo
chamado de Ciclo CNO, ou seja além do hélio nas camadas mais externas,
no nucleo ha a conversdo em carbono, nitrogénio e oxigénio.

Quando o hidrogénio do nicleo se esgota, uma estrela do tipo do
Sol inicia a fusdo do hidrogénio que esta fora do nucleo, ou seja, em uma
camada logo acima do nicleo de hélio, enquanto no nucleo, hd uma
pequena conversdo de hélio em carbono. Isso faz aumentar a temperatura
do nlcleo e gera uma pressao interna que faz com que as camadas mais
externas se expandam, fazendo a estrela resfriar e, portanto, essa estrela
se torna uma gigante vermelha.

O Sol nessa etapa terda um diametro que englobara os planetas
Mercurio e VVénus, possivelmente o didmetro do Sol serd maior que a da
Orbita atual da Terra, porém como ela se afastard& um pouco,
provavelmente ela ndo sera engolida por ele. A temperatura na superficie
da Terra, nessa época, que serd daqui a 6,5 bilhGes de anos, serd de
aproximadamente 1000 K, isso fara qualquer gas na atmosfera ser ejetado
devido a sua energia cinética.
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A temperatura do nucleo do Sol, que agora € cerca de 15 milhdes
de Kelvin, passara dos 100 MK. Porém como a temperatura necessaria
para sustentar a conversao de hélio em carbono é cerca de um bilhdo de
Kelvin, o Sol ndo conseguird manter tal feito e terminara sua vida ejetando
sua camada externa restando apenas o nicleo composto de hélio com uma
pequena parte central de carbono.

Ja para estrelas com massa maior que 1,7 massa solar, na etapa da
gigante vermelha, o nicleo de hélio dessa gigante vermelha ndo gera
pressdo suficiente para conter a gravidade, e essa 0 esmaga. A energia
proveniente da contracdo faz aumentar a temperatura para um valor
suficiente para iniciar a fusdo do hélio em carbono no nucleo e arredores,
liberando uma grande energia para conter o colapso gravitacional.

Em um certo ponto desse colapso, a temperatura e a pressao nao
sdo mais suficientes para que ocorra a fusdo do carbono em outro
elemento mais denso, a fusdo nuclear cessa novamente. Nesse ponto, 0
gue ocorre é que o carbono no nicleo é apenas comprimido pelas camadas
externas até que os elétrons desses atomos fiqguem proximos o suficiente
fazendo de surgir entre eles uma forca repulsiva, gerando uma pressao
denominada pressdo de degenerescéncia que se ople a pressdo
gravitacional, impedindo que ocorra a fusdo do ndcleo de carbono em
elementos de maiores nimeros atdmicos. Dessa forma, resumidamente, o
gue permite uma estrela dessas de existir € o equilibrio entre a pressdo de
degenerescéncia, oriunda do principio da incerteza de Heisenberg e do
principio da exclusdo de Pauli, onde dois elétrons de mesmo spin ndo
podem ocupar o mesmo nivel de energia, contrabalanceando a forca
gravitacional que tende a implodir a estrela sob si propria.

As camadas acima no nucleo continuam a processar hélio em
carbono e hidrogénio em hélio liberando energia suficiente para expulsar
as camadas mais externas da estrela. A estrela entdo se divide em um
nucleo central superaquecido, composto principalmente de carbono e,
uma regido de gas mais frio nos entornos do nucleo. O gas ejetado é
ionizado pela radiacdo emitida do nlcleo que restou e com isso emitird
luz.

Quando observadas, essas camadas de géas expandido com um
nicleo central apresentam o aspecto de explosdo em todas as direcoes e
ficam parecidas com nuvens de gas e poeira que geram os planetas e por
isso s&o conhecidas como nebulosas planetarias. Quando observadas por
pequenos telescopios, as nebulosas planetarias se parecem muito com o
planeta Urano e seus anéis, dai vem seu nome. O nlcleo de carbono
remanescente no centro da nebulosa planetaria é muito denso e possui
altissimas temperaturas, no entanto é pouco luminoso por ser
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relativamente muito pequeno. Seu tamanho é comparavel ao didmetro do
planeta Terra ou levemente maior e devido a isso e por emitir luz na cor
branca, ele é chamado de and branca.

A figura 34 é um compilado de diversas nebulosas planetarias com
ands brancas em seu centro.
Figura 34: Nebulosas planetarias

Clownface Nebula Helix Nebula

NGC3132 NGC 2440

Fonte: VALE. T. Fundamentos de Astronomia e Astrofisica: Evolugdo
Estelar, P6s sequencia principal. Nota de aula.

Uma and branca ndo realiza fusdo nuclear e, portanto, ndo é a rigor
uma estrela, mas emitira energia térmica por bilhdes de anos até se tornar
um objeto frio, denso e escuro chamado de and negra.

Ja se a estrela inicial tiver massa entre 8 e 25 massas solares, ela é
uma gigante azul, que sdo muito raras e tem uma vida mais curta, pois
duram em média de dezenas a centenas de milhdes de anos. Depois que
saem da sequéncia principal e se tornam supergigantes vermelhas, estrelas
com massas maiores 8 massas solares atingem temperaturas suficientes
para realizar ndo s6 a fusdo do hélio em carbono, mas também a fuséo do
carbono em oxigénio e assim sucessivamente até produzir ferro no ndcleo.
A fusdo do ferro ndo é energeticamente favordvel, pois requer mais
energia para acontecer do que a energia que libera. Sem produzir energia,
a pressdo no nucleo de ferro diminui tornando-se insuficiente para conter
0 colapso gravitacional, finalmente a gravidade vence.

Em reacdo a extrema compressdo, o nlcleo estelar se expande
violentamente liberando uma enorme quantidade de energia, fazendo a
estrela brilhar (por um curto periodo de tempo) o equivalente ao brilho de
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uma galéxia inteira. Este evento é conhecido como explosdo de uma
supernova.

Na exploséo, a maior parte da massa da estrela é ejetada no meio
interestelar formando um remanescente com um aspecto similar a uma
nebulosa planetéria. Todos os elementos quimicos que conhecemos e nos
formam, sdo gerados dentro de estrelas, e 0os com nimeros atbmicos
maiores que o do ferro sdo geradas nessas explosdes de supernovas.

Para estrelas com massas entre 8 e 25 massas solares, ou seja, para
supergigantes azuis, resta ap6s a explosdo de uma supernova um ndcleo
central extremamente compacto, composto basicamente de néutrons. Os
néutrons ficam tdo préximos que surge entre eles, assim como entre 0s
elétrons de uma ana branca, uma pressdo de degenerescéncia que se opde
ao colapso gravitacional, mantendo o equilibrio do carogo remanescente
gue recebe 0 nome de estrela de néutrons.

Estrelas de néutrons possuem altissimas velocidades de rotagéo e
campos magnéticos imensos. Algumas delas emitem radiacdo
periodicamente, sendo conhecidas como pulsares. Assim como as anas
brancas, estrelas de néutrons ndo sdo efetivamente estrelas, pois nao
realizam fusdo nuclear. As estrelas de néutrons possuem raio de cerca de
20 km, com massas de 1,5 massas solares e temperaturas maiores de 1
MK (mega-kelvin).

Agora para estrelas que iniciam sua vida com massas maiores que
25 massas solares, em sua sequéncia principal sdo supergigantes azuis, e
tém uma vida parecida com as gigantes azuis, porém ainda mais curta. A
diferenca ocorre na hora do colapso final, pois antes desse estagio elas se
transformam nas chamadas estrelas de Wolf-Rayet que produzem o ferro
em seu nucleo central. Essas, apds essa fase entram em um ponto de
instabilidade que a fazem explodir em uma supernova, que devido a sua
enorme energia e pressdo envolvidos formarao, no seu centro, um buraco
negro, com massa na ordem de 6 massas solares com raio, mindsculo em
comparacao com a estrela original, raio esse que agora é chamado de “raio
de horizonte de eventos” que pode ter menos de 20 km.

O raio do horizonte de eventos é calculado pela equacdo de
Schwarzschild (equacdo 22). Essa equacdo relaciona o qudo densa a
massa deve estar para que a aceleragdo gravitacional seja tdo intensa que
nem a luz escape e, portanto, nos permite calcular qual o raio minimo para
que surja um buraco negro.
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Equacéo 22: raio de Schwarzschild.
2GM
I:eSch =

C2

(22)

Aplicando essa equagdo para o Sol, para que ele se tornasse um
buraco negro, seu raio teria que diminuir do valor atual, que é cerca de
696 342 km para um valor de menos que 3 quildmetros, mantendo toda
sua massa. Para que isso ocorresse com o planeta Terra, ele deveria virar
uma bolinha com menos de 1 centimetro de diametro.

A figura 35 resume o que ocorre, de acordo com a massa, ou Seja,
como uma estrela evolui de acordo com sua massa.

Figura 35: Evolugdo estelar de acordo com a massa.

Evolugdo Estelar

> > @

Estrela de
Neutrons

Estrela Supernova Buraco Negro
Woli - Rayet

Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/evolucao_estrelas.jpg

As se¢Bes a seguir, falam um pouco mais sobre os corpos formados
nesses estagios.

Nao foi citado, mas na maioria das vezes, as estrelas se encontram
em um sistema chamado de bindrias, ou seja, duas estrelas que orbitam
entre si. Nesse caso, a evolucao delas depende de vérios fatores, entre 0s


http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/evolucao_estrelas.jpg
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guais suas massas e principalmente a distancia que uma se encontra da
outra, pois na maioria das situag@es ocorre troca de massa entre elas
modificando proporcionando uma evolugdo que pode ser ligeiramente
diferente pois elas podem se combinar no meio do processo.

A.5.3.1. Anas marrons

Ands marrons possuem massa superior a de um planeta e inferior
a necessaria para realizar a fusdo do hidrogénio como uma estrela regular.
Devido a baixa massa, as ands marrons sdo pouco luminosas em
comparagdo com as estrelas, por isso sdo dificeis de serem detectadas,
sendo, portanto, consideradas estrelas fracassadas. A maior parte da
radiacdo que emitem se situa na faixa do infravermelho, préximo do
espectro visivel. Especula-se que o nimero de ands marrons no universo
seja comparavel ao nimero de estrelas. Seu tamanho fica entre o0 de um
planeta gigante, como Jipiter e o de uma pequena estrela. A classificacdo
mais aceita pelos astronomos é que objetos com massas entre 15 e 75
vezes a massa de Jupiter, sdo classificados como ands marrons. Estando
nessa faixa de massa, o objeto ndo é capaz de sustentar a fusdo do
hidrogénio como uma estrela regular, (dai que vem o termo “estrelas
fracassadas®).

A ideia de ands marrons foi proposta inicialmente na década de
1960, porém permaneceu apenas como hipdGtese, até que em 1995
evidéncias fortissimas definitivamente comprovaram sua existéncia. As
ands marrons apresentam uma luminosidade muito fraca e levemente
rubro, como de um objeto metalico posto ao fogo. Seu pico de emissao
situa-se no infravermelho préximo do espectro visivel. Alcangam
temperaturas de aproximadamente 1000 a 3400 K e geralmente sdo
encontradas em sistemas binarios, orbitando estrelas de massa baixa. Em
alguns casos o sistema binario em si pode ser composto por duas anas
marrons que orbitam uma com a outra ou ainda, em outros casos podem
ser encontradas como objetos solitarios. Na nebulosa de Orion, ja foram
descobertas mais de 50 ands marrons.

A.5.3.2. Gigantes e supergigantes vermelhas

Estrelas do tipo Sol ou com massa de até 8 massas solares, em sua
fase de expansao, tem seu raio aumentado e com isso esfriam e se tornam
gigantes vermelhas ou supergigantes vermelhas, pertencentes a classe
espectral K e M e S. O Sol em sua fase de expansédo, se tornara uma
gigante vermelha.
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Conhecemos vérias estrelas que estdo nessa fase, como por
exemplo a Aldebard, a estrela mais brilhante da constelagcdo de Touro,
conhecida como alfa de touro (figura 36), Arcturus e gama do cruzeiro do
Sul também estéo nessa fase.

Aldebard se encontra a 66,6 anos luz da Terra e tem luminosidade
150 vezes a luminosidade do Sol, sua magnitude aparente, daqui da Terra
é de 0,85, porém se ela estivesse a 10 pc de distdncia, teriamos sua
magnitude absoluta, que no caso é de — 0,70 (convém lembrar que quanto
mais negativo for o nimero, maior é o brilho de um corpo celeste).

Figura 36: Aldebaran, estrela alfa de Touro

TOUro

Aldebaran
. .

Fonte: software Stellarium

Arcturus é classificada, dependendo de que agéncia o faz, entre
estrela média alaranjada e gigante vermelha. Ela faz parte da constelacdo
do Boieiro, com magnitude aparente de 0,15 e absoluta de -0,11 é a quarta
estrela mais brilhante no céu noturno, pois se encontra a apenas 36,7 anos
luz da Terra.

A estrela que esta na ponta superior do Cruzeiro do Sul é sua estrela
gama, ou seja, a terceira na hierarquia de brilho aparente, ou magnitude
aparente. Gama do Cruzeiro do Sul também é conhecida por Gacrux ou
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gcrux, esta a 88,56 anos luz da Terra. Sua massa é cerca de 1,3 massas
solares e é cerca de 84 vezes maior que o Sol.

Ja as supergigantes, como por exemplo Antares (alfa de escorpiéo)
e Betelgeuse (alfa de Orion) tem tamanhos muito maiores que 0 Nosso
astro principal. Antares, se estivesse no lugar do Sol, teria seu raio maior
que a Orbita de Jupiter e Betelgeuse nessa condicéo teria seu raio maior
gue a orbita de Saturno.

Alguns astrénomos estimam que nos proximos mil anos,
Betelgeuse explodird em uma supernova, e por alguns meses ela teria o
brilho comparavel ao brilho da lua, durante as noites. Apds isso, ela
lentamente sumiria do céu noturno fazendo a constelagdo de Orion perder
uma de suas estrelas.

A.5.3.3. Anas Brancas

Atualmente tem-se catalogadas cerca de 25 000 Ands Brancas, que
sdo o produto restante das estrelas do tipo do Sol serd um carogo denso e
guente que aos poucos ira esfriar até perder seu brilho.

A And Branca mais préxima conhecida é a estrela companheira da
estrela Sirius, na constelacdo C&o Maior. Sirius é a estrela mais brilhante
do céu noturno, se encontra apenas pouco mais de 8 anos luz de nés. Sua
companheira, Sirius B, tem raio de 5800 km (menor que a Terra) mas tem
massa equivalente a massa do Sol, o que resulta em uma densidade média
de aproximadamente 2.108 kg/m3. Uma colher de cha dessa estrela teria
mais de 50 toneladas.

Um fendmeno interessante ocorre quando, no caso uma estrela
ana-branca faz parte de um sistema binario. Nesse caso, ela pode sugar
matéria da estrela companheira e com isso, ela tem sua massa aumentada.
Quando chegar em um limite, conhecido com massa de Chandrasekhar,
ela explode em uma supernova restando menos de 0,6 massas solares em
seu nucleo, e emitindo ferro no espaco interestelar. Essa é a maior fonte
conhecida desse elemento quimico.

A.5.3.4. Novas e supernovas

Estrelas com massas superiores a 10 massas solares evoluem
rapidamente, saindo logo da sequéncia principal. Ao passo que uma
estrela com 5 massas solares dura em média 70 milhdes de anos, uma
estrela com 30 massas solares ndo chega 5 milhdes. Em sua vida, elas
efetuam a conversdo de H em He, posteriormente em C, O, Mg, Si, S, Cl,
e por ai vai até chegar no Fe%. E com isso encerra o estagio evolutivo de
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conversao de elementos quimicos e a estrela explode em uma supernova.
Essa explosdo libera tanta energia quanto uma galaxia inteira com 200
bilhdes de estrelas, deixando em seu nucleo, extremamente compacto, a
chamada estrela de néutrons.

A proposicdo da existéncia de estrelas de néutrons foi feita pela
primeira vez em 1932 pelo fisico russo Lev Davidovich Landau, porém a
primeira estrela de néutrons so foi detectada em 1967, através de um
pulsar, que é uma estrela de néutrons em rotacéo.

A.5.3.5. Buracos negros e horizonte de eventos

Quando ocorre a explosdo de uma supernova, porém a estrela de
néutrons que se formaria tem massa maior que 4,3 massas solares (limite
para uma estrela de néutrons) e raio menor que o raio de Schwarzschild,
essa estrela tera forca gravitacional tdo intensa que nem a luz consegue
escapar e se torna um buraco negro. Um ponto importante de ser
mencionado, é que a luz ndo tem massa de repouso, por ser uma onda
eletromagnética, dessa forma, ndo ¢ a forca gravitacional que a impede de
sair, mas sim a propria curvatura do espaco-tempo ocasionada pela
presenga do Buraco Negro, ou seja, um fendmeno ligado a Relatividade
Geral, invés da Mecénica Classica.

Esse buraco negro pode crescer e atingir massas milhares de vezes
maior que a massa solar, como se fosse um aspirador cdésmico.
Recentemente, foi detectada a colisdo de dois buracos negros, e isso gerou
as chamadas ondas gravitacionais, detectadas em 2015 pelo LIGO —
(Observatorio de Ondas Gravitacionais por Interferometria Laser, em
traducdo do inglés).

Como ndo conseguimos captar informagfes que saem de buracos
negros, nos os detectamos através da acdo que exercem sobre seus
arredores. Sua aceleragdo gravitacional tem intensidade a ponto de fazer
outras estrelas orbitarem uma regido invisivel, um buraco negro no
COSMOS.

A linha chamada de horizonte de eventos € a distancia minima que
algo pode chegar de um buraco negro antes de ser atraido por ele e
desaparecer para todo sempre, pelo menos é o que se acreditava até pouco
tempo atrds, pois recentemente, em 2015, telescdpios avistaram um
buraco negro ejetando gas e radiacbes eletromagnéticas, porém a
explicacdo desse fenbmeno foge ao objetivo do presente trabalho.
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A5.4. QUASARES

Existem no cosmos alguns objetos que ndo conhecemos muito bem
e um desses tipos de objetos sdo os quasares. Os quasares, cuja
nomenclatura vem de “fontes de radio quase estelar , sdo objetos que
emitem muita energia, o equivalente a centenas ou milhares de vezes a
energia emitida por uma galaxia inteira com mais de 100 bilhGes de
estrelas, ou seja, trilhfes de vezes a energia emitida pelo Sol, porém vistos
por telescOpios se parecem com estrelas.

A defini¢do atual do que seja um quasar vem do consenso que ele
€ um objeto com tamanho de 10 a 10 000 vezes o raio de Schwarzschild
(definido pela equagdo 22), cujo entornos desse buraco negro
supermassivo existe matéria que forma o disco de acrecéo, e este emite
gigantescas intensidades de ondas de radio.

Os quasares foram descobertos em 1961 e apresentam forte desvio
para o vermelho, o que significa que elas estdo se afastando em altissimas
velocidades, que impacta em que todos os quasares identificados estdo,
no minimo, a distancia de alguns bilhdes de anos-luz de nés. Segundo
estimativas, podem viajar a décimos da velocidade da luz (0 mesmo
ocorreria se algum ser naquela galaxia observasse a Via-Lactea, para ele
nos nos afastariamos a essa velocidade). O primeiro quasar que teve seu
espectro identificado foi 3C 273. Ele apresenta magnitude aparente de
12,85, portanto pode ser visto por telescopios com abertura
suficientemente grande, mas o que chama ateng&o € que se ele estivesse a
aproximadamente 33 anos luz, sua magnitude seria equivalente a do Sol,
pois sua magnitude absoluta é de aproximadamente -26,9.

Uma observagdo importante é que para eles, ndo se pode aplicar a
equacdo do efeito Doppler sem considerar os efeitos relativisticos, pois
eles se deslocam a grandes velocidades. Usando essas técnicas, pode-se
registrar galaxias a distancia de 13,2 bilhdes de anos-luz de nés.

A55. GALAXIAS

Nebulosas estelares sdo bercarios de estrelas, e, portanto, nelas
podem surgir de algumas a milhares de estrelas, dependendo de qual o
valor da massa dessa nuvem de hidrogénio. A nebulosa de Orion é um
exemplo de um bercario de estrelas, onde centenas de estrelas estdo
surgindo.

As estrelas, dentro de uma propria galaxia, podem se aglomerar em
regides de interacdo gravitacional mutua, e com isso assumir formas
globulares, que sdo os enxames fechados ou mais distantes umas das
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outras, chamadas de enxames abertos. Portanto, um aglomerado estelar
consiste em diversas estrelas, com praticamente a mesma idade e que se
encontram praticamente a mesma distancia de nos. Isso permite teorizar
que elas se formaram de uma mesma nuvem de hidrogénio do meio
interestelar, que ja estava presente nessa area primariamente.

O aglomerado das pléiades, na constelagdo de Touro é um
aglomerado recente, que obedece essa configuracdo. Praticamente todas
as estrelas dele estdo de 380 a 405 anos luz de distancia. Esse aglomerado
estelar é composto por estrelas jovens e quentes, portanto azuis.

Os aglomerados estelares sdo divididos em enxames abertos e
globulares, diferenciados apenas pela distancia e quantidade de estrelas
gue os compde. As pléiades sdo um exemplo de aglomerado aberto, e
estes que possuem de dezenas a centenas de estrelas. Omega de centauro
e 47 tucanae sdo aglomerados globulares (fechados). Os aglomerados
fechados ou globulares possuem dezenas de milhares de estrelas e sdo
pelo menos 160 deles somente na nossa galaxia.

Todas as estrelas e aglomerados que vemos no céu noturno
pertencem a nossa galaxia, a Via-Lactea. Ela possui galaxias satélites, que
sd0 pequenas galaxias que orbitam a maior. As duas maiores sdo
conhecidas como pequena nuvem de Magalhdes e grande nuvem de
Magalhdes. Em uma noite sem nuvens e sem o brilho da lua ou poluicdo
luminosa para interferir, podemos ver claramente a faixa esbranquicada
no céu noturno. Essa faixa corresponde ao “caminho leitoso” ou Via-
Lactea. Podemos contar, caso quiséssemos, cerca de 5 mil estrelas a olho
nu, e obviamente isso ndo seria uma tarefa facil, por isso houve a
necessidade de esquadrinhar o céu. Para isso surgiram as constelacGes,
gue sdo formagdes imaginarias de alinhamentos que representariam algo
que pudesse ser facilmente memorizado.

Quando Galileu apontou seu telescépio no inicio do século XVII,
ele ficou admirado e relatou uma “multiddo” de estrelas nessa faixa
esbranquicada. Posteriormente, Wiliam Hershel no final do século XVII1,
mapeou toda a Via-Lactea e descobriu que se tratava de um sistema
achatado, porém erroneamente concluiu que o Sol estava no centro dela.

Nossa galaxia tem aproximadamente 100 000 anos luz de diametro
(30 000 pc) por 1000 anos luz de espessura, €, portanto, os métodos de
medicdo de distdncia como a paralaxe ndo tém alcance suficiente. Na
realidade, nem a paralaxe espectroscopia alcanga essa escala de distancia.
A Unica que consegue cumprir essa tarefa € a pulsacéo das cefeidas, que
ja foram discutidas no capitulo A.2.6.
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Nossa galaxia entdo, ap6s muitos anos de estudos, foi percebida
como sendo uma galéxia em espiral, parecida com a galaxia NGC 2997
(figura 37).

Figura 37: Galaxia NGC 2997. A Via-Lactea é parecida com ela.

Fonte:http://www.capelIa-obseatory.com/images/aIaxies/NGCZQQ?.jpg

Por volta de 1700, varios astrbnomos ja haviam percebido corpos
difusos, que eles chamaram de nebulosas, e alguns desses corpos eram na
verdade galaxias como a nossa, porém nao se sabia disso na época. Em
1750, o astrénomo amador Thomas Wright, publicou um livro no qual
especulava que pudessem existir outras “Vias-Lacteas” Inspirado nessa
ideia, o filosofo alemdo Immanuel Kant, em 1755 publicou que algumas
nebulosas que vemas no céu sdo sistemas comparaveis a nossa galaxia.

Até os anos de 1900, cerca de 15 mil nebulosas ja haviam sido
catalogadas e descritas e havia discussdes calorosas sobre esses objetos,
se eles realmente pertenciam a Via-Lactea ou se eles estavam fora dela.
Dois astrénomos, em 1920, conhecidos na época, Harlow Shapley e
Heber Curtis discutiram sobre o tema, onde Curtis defendia que esses
objetos estavam fora da nossa Galaxia e Shapley defendia o oposto.

Obviamente, na época ninguém saiu vencedor do debate, porém
trés anos depois, em 1923 Edwin Hubble usando um telescépio de 100
polegadas no Monte Wilson, EUA, percebeu varidveis cefeidas na
“nebulosa” de Andromeda. Efetuando os calculos ele percebeu que ela se
encontrava muito além dos limites da Via-L&ctea, sendo, portanto, uma
nova galaxia e ndo uma nebulosa.

A partir dessa descoberta, comecou a caga as novas galaxias,
sempre procurando cefeidas nessas nebulosas para calcular a distancia em
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gue se encontravam e com isso fazer uma identificacdo mais precisa, 0
que obviamente resultou em varias galaxias descobertas.

A5.5.1. Classificagdo morfologica

A partir do momento que foram descobertas mais galéaxias,
comecaram a perceber que ndo existia um Unico formato para elas, de
forma que surge a necessidade de estabelecer um sistema de classificagéo.
E creditado a Hubble essa classificagdo, publicada em seu livro “The
Realm of Nebulae” de 1936. Basicamente, as galaxias séo classificadas
de acordo com sua excentricidade, ou seja, a qudo eliptica ela &, e se
apresentam bragos barrados ou ndo. Dessa forma, o “diagrama em
forquilha”, representado na figura 38 é utilizado para caracterizar e
classificar uma galaxia.

Figura 38: Classificagdo de Hubble para as galaxias.

Fonte: http://www.astrofisicayfisica.com/2010/06/clasificacion-de-las-galaxias-
segun-la.html

As galaxias com formato de elipse variam de EQ para as mais
esféricas até E7 para as de maior excentricidade. Uma observacdo
importante, é que quando Hubble as classificou, ele o fez com base em
sua aparéncia e ndo em seu real formato, portanto uma galaxia EO pode
ser uma galaxia “esférica” ou uma galaxia discoidal vista de frente (como
por exemplo ao observarmos um prato de frente, ndo distinguimos se ele
¢ esférico ou tem formato de disco). Mesmo as classificaces
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intermediarias podem sofrer com esse efeito de aparéncia, dependendo do
angulo de visualizacéo.

Apos a classificacdo E7, vem a divisdo entre galaxias espirais
lenticulares e espirais barradas, cujo formato se apresenta como um disco
podendo ter bracos e/ou barras. Hubble percebeu que algumas galaxias
tém o nudcleo, o disco e o halo, (ndo apresentando os bragos espirais ou
barras), e com isso as chamou de lenticulares, cuja nomenclatura é
representada por SO. Ja outras, que apresentam os bragos distintos ou
barras recebem nomenclatura diferente.

As galéxias espirais sdo caracterizadas por serem discos achatados
gue apresentam bracos em formato de espirais. Acredita-se que podem
ser originadas a partir de galaxias espirais lenticulares que foram
perdendo matéria interestelar a partir das interagcBes gravitacionais
existentes e com isso adquirindo seu padrdo caracteristico de apresentar
bragos. Sua classificacdo vai de Sa até Sc, onde o indice “a” representa
bragos mais “enrolados” com um nicleo central maior e “c” bracos mais
desenrolados com um nucleo central menor.

Aproximadamente a metade das galaxias que tem formato de disco
sdo espirais barradas, ou seja, apresentam uma barra que atravessa 0
ndcleo, onde os bragos espirais se originam a partir dessa barra. Sua
nomenclatura vai de SBa a SBc, dependendo da quantidade e enrolamento
dos bracos espirais.

Hubble observou que algumas galaxias ndo tinham um padrdo
regular ou simetria, portanto estariam fora da nomenclatura acima. Essas
receberam o nome de galaxias Irregulares, sendo representadas pela letra
I mailscula. Essas galaxias tém origem através da colisdo de galaxias ou
ainda galaxias menores ou mais jovens que nao tiveram tempo de assumir
um padrdo em sua estrutura. Como exemplos de galaxias irregulares
facilmente observareis, mesmo a olho nu, temos a Grande Nuvem de
Magalhdes e a Pequena Nuvem de Magalhaes.

A5.5.2. Aglomerados de galaxias e o Superaglomerado de virgem

O astrénomo Jan Hendrik Oort (1900 — 1992) demonstrou que as
galaxias se concentram em grupos ou regides além de cimulos. Nossa
galéxia estd em um grupo denominado de Grupo Local, que é composto
por 54 galéxias e abrange um “tamanho” de 3 milhdes de anos-luz em seu
maior “comprimento”. Desse grupo, fazem parte as trés maiores, a Via-
Lactea, a galaxia de Andrémeda, e a galéaxia M3. As outras galéxias sdo
menores e sdo galaxias satélites dessas.
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Esse grupo se junta a outros e forma o Superaglomerado de Virgem
ou também chamado de Superaglomerado Local, que tem diametro de
aproximadamente 200 milhdes de anos-luz. Analises dessas interacfes
mostram que a interacdo gravitacional ndo deveria ser estavel, porém
como €, ha a necessidade de explicar isso com a utilizagdo de uma matéria
que ndo podemos perceber, a denominada matéria escura.

A necessidade da matéria escura surge para explicar como ocorre
0 comportamento das galaxias e aglomerados. A matéria presente e as
interagbes como conhecemos, ndo poderiam proporcionar 0
comportamento do universo como o detectamos. Os célculos indicam que
a velocidade e o comportamento de rotacdo das galaxias deveriam ser
dezenas de vezes menores que o valor observado, em relagdo a sua massa
perceptivel, assim, como os dados indicam velocidades maiores, ha
necessidade de haver mais massa, e como ndo a detectamos, a
denominamos de matéria escura. Ha outros fatores que possibilitam a
existéncia da matéria escura, mas ndo entraremos em detalhes.

Depois da descoberta do Superaglomerado de Virgem, os
astrbnomos se perguntavam se ndo existiam mais desses
superaglomerados, e com isso, pesquisadores da Universidade de
Harward, juntamente com os cientistas brasileiros do Observatério
Nacional, Luiz Alberto da Costa (1950 - ) e Paulo Sérgio Pellegrini (1949
- ) apo6s estudos da distribuicdo das galaxias demonstraram que elas se
aglomeram em filamentos, como por exemplo a estrutura chamada de “A
grande Parede”, com 500 milhdes de anos-luz de comprimento, por 200
milhGes de anos-luz de altura, mas com apenas 15 milhfes de anos-luz de
espessura. As estruturas filamentosas lembram as estruturas de esponjas.



A6. LUZE INSTRUMENTOS ASTRONOMICOS

Desde 1609, quando Galileu Galilei apontou pela primeira vez um
telescopio para o céu noturno, muito a ciéncia evoluiu e em decorréncia
disso, novos métodos foram utilizados para construcéo dos telescopios.

Com a descoberta que a luz era uma onda eletromagnética,
cogitou-se a possibilidade de que estrelas podiam emitir outros diversos
tipos de ondas eletromagnéticas e ndo somente as visiveis. Assim,
surgiram novos telescépios, que ndo observavam somente o visivel para
nos, mas também o que nao viamos.

A.6.1. Observacdo Astrondémica

Até inicio do século XVII as observagdes eram exclusivamente a
olho nu, onde através de equipamentos antigos. Porém mesmo assim,
grandes astrbnomos como Tycho Brahe conseguiam obter grande
precisdo em suas observacdes.

Mais detalhes e novos horizontes surgiram quando, cada vez
maiores e melhores telescopios foram sendo construidos. Posteriormente,
com a possibilidade de registrar as imagens de telescépios em placas
fotogréficas, podiam ser comparadas imagens realizadas em diferentes
datas, possibilitando perceber pequenos movimentos entre corpos
celestes, aumentando o nimero de descobertas.

A observacdo astrondmica é hoje, ainda realizada por astronomos
profissionais bem como por astrénomos amadores. Com diferenciais que
hoje, profissionais ndo passam horas e horas a fio observando por um
telescopio como antigamente, mas sim ficam mais restritos a calculos e
andlises de pontos especificos do cosmos, que podem ser confirmadas ou
refutadas por imagens obtidas a partir de grandes telescépios.

Outro ponto a ser considerado é que quando se observa pela
primeira vez em um telescopio, a imagem visual obtida geralmente ndo é
a esperada, ou seja, ndo é como as impressas em livros. Isso decore que
aquelas imagens sdo realizadas por telescopios com espelhos muito
maiores ou por telescopios no espaco sideral, portanto possuindo
qualidade notadamente superior.

Percebe-se claramente a diferenga entre planetas e estrelas ao se
fazer uma observagdo por um pequeno telescdpio, pois eles apresentam
caracteristicas peculiares, como o formato esférico, disco de anéis, luas,
calotas polares, fases ou entre outras caracteristicas, que podem ser
peculiares para cada um. Ja as estrelas, por maior que seja a ampliagéo da
imagem, continuard sendo vista como uma estrela.
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A.6.1.1. Observacéo a olho nu e as constelagdes

Sem sombra de davidas, observar estrelas a olho nu ainda é algo
que fascina milhares de pessoas pelo mundo todo. Para que se possa
observar com qualidade maior ha necessidade de que alguns requisitos
sejam preenchidos. Primeiramente, deve-se aprender a localizar uma
estrela ou um planeta no céu, para isso é interessante reconhecer as
principais constelagdes.

Um fato que pode dificultar o reconhecimento inicial de uma
constelacdo por alguém que se encontra no hemisfério Sul decorre que as
ideias das constela¢des foram criadas no hemisfério norte, e sendo assim
eles as colocaram “de pé” para seu referencial de observacdo, portanto
guando observamos a mesma imagem da constelacdo do hemisfério ela
pode parecer para nds estar virada de “cabeca para baixo”. Porém isso ¢é
apenas uma percepg¢do do que é “em cima” e o que é “embaixo” pois na
pratica isso ndo influencia em nada na Astronomia.

Para se localizar, deve-se utilizar um sistema de coordenadas,
como por exemplo o “Sistema Horizontal”. Nesse sistema, o ponto
fundamental é o horizonte celeste e temos para isso duas coordenadas, 0
Azimute e a Altura. O Azimute varia de 0° a 360° e corresponde ao angulo
medido, no sentido horério, sobre o horizonte, com sua origem no Norte
geogréfico e extremidade no circulo vertical do astro. Ou seja, na pratica,
supondo que vocé se encontre sobre a linha do equador, encontre o norte
geografico, ele corresponde ao azimute 0°, rotacione seu corpo no sentido
horario, observando sempre o horizonte, quando chegar no Leste vocé
tera rotacionando exatamente 90° continue girando, ao Sul vocé
rotacionou 180°, ja quando chegar nos 270° estara de frente para o Oeste
e assim completando a volta de novo para o norte, aos 360°.

Jaaaltura, corresponde ao angulo no qual observamos um astro no
céu em relacdo a linha do horizonte. Seu valor vai de 0° quando ele esta
na linha do horizonte, até 90° quando ele esta no zénite, ou seja, elevado
verticalmente sobre a cabeca do observador. Caso 0 objeto esteja abaixo
da linha do horizonte, a altura pode ser negativa (usamos a palavra “pode
ser” pois hé casos no qual o objeto estd ocultado por uma montanha ao
longo do horizonte, por exemplo, nesse caso, 0 horizonte ndo esta
iniciando a 0°, mas sim a um valor levemente maior, portanto supondo
gue uma montanha ndo permita ver um objeto que esteja a menos de 10°,
isso significa que ndo necessariamente esse objeto tem uma altura
negativa. Na prética, deve-se dividir em dois quadrantes o angulo
correspondente ao zénite e ao nadir, ou seja, 0 ponto sobre a cabeca e 0
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ponto diametralmente oposto e entre eles fazer a divisdo de 180 graus,
variando de -90° do nadir a 0° no horizonte e de 0° a 90° deste ao zénite.

Isso nos fornece que uma determinada estrela estd a altura e
azimutes diferentes em um mesmo instante, dependendo de onde localiza-
se 0 observador. Ou seja, se observarmos o Cruzeiro do Sul em Porto
Alegre, ele estara a uma altura diferente do que ao ser observado de Séo
Paulo nesta mesma data e horario. A estrela “polaris” por exemplo esta
sempre a altura de 90° no polo norte, mas aparece a outro valor em algum
lugar da Europa.

Agora que ja conhecemos pelo menos uma maneira de localizar
uma estrela no céu, podemos usar isso para localizar as constelagdes. As
constelacdes surgiram da necessidade de esquadrinhar o céu para prever
periodos de plantios, periodos de chuvas, colheitas, secas, etc., porém
com a evolugdo do conhecimento e o passar dos tempos, elas passaram a
ser utilizadas para localizacdo de eventos e astros no céu. Em 1929, a
Unido Astrondmica Internacional oficializou 88 constela¢des, onde cada
estrela visivel no céu pertence a uma.

Hoje, as constelagdes influenciam, por exemplo, nos nomes de
fendmenos que podem ocorrer, como chuvas de meteoros. A chuva das
Perseidas, que ocorre tendo como estrelas de fundo as da constelagdo de
Perseu, ou a chuva das Liridas, na constelagdo de Lira, e assim por diante
sdo exemplos onde a nomenclatura do fenbmeno leva em conta a
constelagéo.

A.6.1.2. Catalogo de Messier e catdlogo NGC

O astrénomo francés Charles Joseph Messier (1730-1817),
resolveu catalogar todas as nebulosas que via, para ndo as confundir com
seu principal objetivo, encontrar cometas. Dessa forma, com o catalogo,
0s astrdbnomos evitariam confundir os cometas com 0s objetos fixos do
céu noturno, o que ele ndo sabia é que esse catdlogo se tornaria muito
importante para astrbnomos amadores até nos dias atuais.

Os objetos por ele catalogados, recebem na frente de seu nimero,
a letra M, em sua homenagem, assim por exemplo, a galaxia M33 que é a
galaxia do tridngulo, é o objeto de nimero 33 desse catalogo. Ao todo, 0
catdlogo Messier possuia, na sua primeira versdo, 45 objetos, mas com o
passar do tempo, novas descobertas aumentaram esse nimero. Assim, na
versdo moderna, o catalogo possui 110 objetos.

Desses 110 objetos, 65 foram descobertos de forma independente
pelo prdéprio Messier, que destes, 44 sdo descobertas originais, ja 0s
restantes foram resultados das descobertas de outros astrénomos ou ja
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eram conhecidas a mais tempo. Os objetos do catalogo Messier podem
ser acessados no Anexo A.

Outro catélogo que é muito importante é o catdllogo NGC, ou New
General Catalogue, ele foi elaborado no final do século XIX, pelo
astronomo irlandés John Dreyer (1852 — 11926), baseado em observacoes
de Willian Herschel (1738 — 1822) e seu filho John Herschel (1792 —
1871). Este catdlogo cobre 7840 objetos astrondmicos, entre
aglomerados, nebulosas, galaxias, clusters, etc. Assim, praticamente
todos os objetos visiveis por telescdpios amadores tem um ndmero neste
catélogo.

Existem outros catalogos, como o Hipparcus (HIP), um catalogo
com quase de 120 000 estrelas das quais foram medidas a paralaxe pelo
satélite que leva esse nome, durante o final do século XX.

Uma maneira de encontrar mais informacgdes sobre esses objetos é
utilizando algum software de simulacdo dos céus noturnos, que dentre os
mais conhecidos e utilizados, destaca-se o software Stellarium, seguido
pelo Gigante Google Earth, e pelo World Wide Telescope.

A.6.1.3. Astrofotografia

Quando observamos belas fotografias do espaco ficamos
admirados e gostariamos de repeti-las por nds mesmos, e baseando se
nisso, milhares de pessoas compram equipamentos de astrofotografia para
gue possam fazer seus proprios registros.

Para registros da lua e planetas, astrdnomos amadores podem usar
até webcams adaptadas, ou seja, nas quais foram retiradas as lentes na
frente do sensor, acopladas aos telescépios. Ja para astrofotografias que
captem nebulosas e imagens pouco luminosas, ha a necessidade de
sensores melhores e maiores, com tempo de exposicdo ajustavel, obtidos
em cameras fotogréaficas profissionais ou ainda melhores em sensores
CCD (charge-coupled device) especificos para astrofotografia.

Outro importante equipamento € um tripé que seja firme e que seja
motorizado, ou seja, ndo sofra vibragfes durante a tomada da luz
proveniente das estrelas. Tripés bons permitem um tempo maior de
exposicdo do CCD, com isso mais luz é captada, e a motorizacdo de
acompanhamento deixa o objeto sempre no mesmo ponto. Caso contrario,
a foto saira “riscada”, pois 0S equipamentos registrariam o movimento
aparente do céu noturno.

Além disso, depois de registrada as fotografias pela camera, ha a
necessidade de tratamento e empilhamento das mesmas, ou seja, é feito
um tratamento digital e posteriormente utilizado programas que “somam”
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a luz proveniente dos diferentes arquivos registrados, com isso, hd uma
melhor qualidade na imagem final.

Cameras compactas ndo servem para astrofotografia, nem
planetéria, principalmente pelo sensor delas ser pequeno, portanto ndo
consegue captar luz suficiente para registros. Outro fator impeditivo é que
devido suas lentes serem fixas, ndo as conseguimos retirar e se o fizemos
geralmente a camera inteira para de funcionar, o que ndo ocorre com as
cameras webcams. Outro fator que deve ser levado em conta é a relacdo
entre a distancia focal do telescopio e o tamanho do sensor. Quando o
sensor é muito pequeno, comparado a distancia focal do telescopio,
haverd uma ampliacdo excessiva da imagem, exigindo equipamentos com
ajustes micrométricos que nem sempre sao viaveis de se obter.

Hé& também a possibilidade de usar uma cdmera como por exemplo,
a de um aparelho celular smartphone apontada diretamente na ocular, na
posicdo em que observariamos com o olho, porém esse método nédo
produz boas imagens. Esse método é chamado de “método afocal”, e nao
requer nenhuma modificagéo nos instrumentos, bem como sua amplia¢do
é determinada pela ocular que esta sendo utilizada. Para esse tipo de
captura, é necessario um adaptador, pois ndo podemos segurar a camera
com as maos, devido aos minimos movimentos que realizamos, mesmo
sem intencdo, borrarem a imagem registrada.

Ja profissionalmente, as astrofotografias sdo feitas com
equipamentos milionarios, construidos especificamente para determinado
telescépio. Podem ser captadas imagens por telescopios terrestres ou por
telescopios espaciais. Algumas das melhores fotografias de planetas
foram feitas por naves que tiveram suas missfes em visita-los, e com isso
as imagens foram registradas de “perto”, propiciando qualidade
incomparavel. Portanto, telescopios daqui da Terra ndo conseguem
registrar uma fotografia de Saturno, por exemplo, iguais as registradas
pela missdo Cassini, ou mais recentemente, as imagens que tinhamos de
Plutdo antes e depois da sonda New Horizons passar por ele, conforme
observamos na figura 39.

Figura 39: Plutdo pela Sonda New Horizons e pelo Telescépio espacial Hubble.

Fonte: Nasa
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Nessa fotografia obtida pelo telescopio Hubble, a direita, podemos
perceber nuances do planeta ando Plutdo, porém ndo ha nitidez e definicdo
suficiente para que detalhes sejam percebidos. J& a imagem a esquerda,
registrada pela sonda New Horizons, em sua passagem pelo planeta,
podemos ver a riqueza de detalhes.

A.6.2. Telescopios Opticos

Os telescOpios oépticos sdo telescopios que tem por base a
visualizacdo de astros que emitem ou refletem no espectro visivel das
ondas eletromagnéticas e podemos dividi-los em amadores e
profissionais, porém essa divisdo é relativa, devido ao tipo de uso
funcional dado a ele. Por exemplo, nada impede que um telescdpio mais
modesto seja utilizado de forma profissional, efetuando medicdes,
calculos, registro de dados, bem como um grande telescopio pode ser
utilizado de forma amadora. Os telescopios amadores e profissionais que
operam na faixa da luz visivel sdo divididas em dois tipos, os refletores e
os refratores.

Os telescopios refletores tem por base a reflexdo da luz em um
espelho que se localiza no fundo do telescopio, denominado de espelho
primario, esses feixes luminosos sdo convergidos e direcionados ao
espelho secundario, que os direciona para a ocular, onde observamos, um
exemplo desse tipo € o telescopio newtoniano. Ja os refratores utilizam-
se da refracdo da luz em uma lente biconvexa (com corre¢fes cromaticas
através da juncdo de outras lentes), essa lente converge os raios de luz
para a ocular, que fica no fundo do telescopio, por onde observamos.
Geralmente nessas ha um prisma para direcionar os raios de luz para o
lado e com isso facilitar a observacdo. Essa € a montagem mais comum
em lunetas astronémicas.

Tanto os telescopios refratores como refletores produzem
excelentes imagens quando sua Optica for de qualidade, porém
imperfeicGes nos espelhos de um refletor podem reduzir a qualidade da
imagem observada, bem como auséncia de lentes corretoras produzem
muita aberragdo cromatica em refratores. O custo beneficio & melhor para
telescopios refletores newtonianos, o qual descrevemos a construcéo e
montagem no apéndice B. Essa configuracao foi escolhida, pois para dois
telescopios de mesma abertura, o que for refletor terd tamanho, peso e
custo financeiro menor do que o refrator.

Ja os telescopios profissionais que operam no espectro visivel sdo
divididos em terrestres e espaciais. Enquanto 0s primeiros tém sua
construcdo realizada em picos e montanhas com condi¢des atmosféricas
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especificas, os segundos sdo colocados em orbita para eliminarem
distorcBes atmosféricas e outras possiveis intempéries.

A.6.2.1. Espaciais — Hubble e Kepler

S&0 varios telescopios espaciais, que captam desde raios gama,
como o telescopio Compton, até ondas de frequéncia infravermelha,
como o Spitzer. Porém na faixa da radiacdo visivel, sem sobra de davidas,
0s maiores conhecidos, que se situam no espaco sao o telescopio Hubble
e o telescopio Kepler.

O telescopio Hubble foi projetado para captar luz na frequéncia
visivel e infravermelha, foi lancado dia 24 de abril de 1990 e esta
orbitando a pouco menos de 600 km de altitude. Seu espelho principal de
2,4 metros de diametro e foi polido com precisdo de 10 nanémetros.
Montado sob projeto de um telescpio Cassegrain - Ritchey-Chrétien, que
utiliza espelhos hiperbodlicos, para ter um bom campo de visdo em
dimens6es reduzidas. Porém um erro na curvatura desse espelho, fez com
que ele produzisse imagens borradas no inicio seu trabalho de fotografar
0 cosmos. Uma missdo tripulada foi enviada anos depois para corrigir esse
alinhamento dos espelhos, e com isso as imagens ficaram melhores que
gualquer telescdpio na superficie terrestre até entao.

A figura 40 mostra a galaxia M100 fotografada pelo telescépio
Hubble no inicio de sua atividade e alguns anos depois, ao ser instalada o
conjunto dptico para correcdo da curvatura do espelho primério.

Figura 40: Galaxia M100 antes e depois da optica corretiva instalada no
telescopio espacial Hubble

Fonte: Hubble - NSA
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A ideia é que o telescdpio Hubble sobreviva até o ano de 2020,
porém talvez haja a possibilidade de fazer mais algumas missdes para dar
uma sobrevida a ele.

Ja o telescopio espacial Kepler foi lancado em 2009 e € o
responsavel pela maioria dos exoplanetas descobertos, pois ja encontrou
mais de 2300 deles, além de validar e encontrar outros tantos possiveis.
Projetado para durar até meados de 2012, ele teve uma falha critica em
seus giroscopios em 2013, porém mesmo assim ele ainda consegue
realizar algumas observagdes. Com seus 0,95 m de espelho primario, ele
propiciou a descoberta de que a cada 5 estrelas parecidas com o Sol uma
possui um planeta na zona habitavel, o que permite prever que existam
bilhdes de planetas na zona habitavel s6 na Via-LActea.

Isso ndo significa que ha vida nesses planetas, mas sim que existe
a possibilidade de haver agua em estado liquido e possivelmente
elementos que encontramos aqui na Terra. Existe um telescépio que esta
em projeto para substituir o Hubble, ele é o telescdpio James Webb
previsto para finais do ano de 2018, com um didmetro de 6,5 m em seu
espelho primario

A.6.2.2. Terrestres — SALT, GTC, KECK, GEMINI

Os grandes telescdpios terrestres estdo localizados em posicdes
estratégicas. Geralmente eles ficam em grandes atitudes, para evitar a
humidade do ar e ter céus mais limpos em mais noites por ano. Um dos
melhores locais no planeta Terra para instala-los é no Chile, pois em
algumas de suas regibes, encontramos a altitude ideal, baixo indice
pluviométrico anual entre outras medidas a favor.

Os maiores telescopios comecaram a ser utilizados em meados do
século XX. Em 1948 foi inaugurado o telescopio Hale no Monte Palomar
— Califérnia — EUA, com um espelho primério de 5 metros de didmetro.
Em 1993 o telescopio Keck, no Havai foi construido com espelhos
segmentados, que proporcionam um Unico de 10 metros de didmetro. Sao
dois telescopios de mesmo tamanho nessa localidade, o Keck 1 e 0 Keck
2, com resoluces de 0,04 segundos de arco.

Na Africa do Sul localiza-se 0 SALT — Grande Telescopio Sul
Africano, inaugurado em 2005 possui espelho primario segmentado com
11 metros, estando a 1500 metros acima do nivel do mar. Ele localiza-se
numa posicao estratégica pois se localiza numa das areas mais escuras do
mundo, devido ndo haver nenhuma cidade préxima por centenas de
quilémetros.
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Nas Ilhas Canérias, na Espanha, estd o Gran Telescopio Canarias
(GTC), com um espelho segmentado de 10,4 metros de diametro.
Inaugurado em 2009, é considerado um dos melhores telescopios para a
pesquisa astrondmica devido a engenharia tecnolégica envolvida.

O telescdépio Gemini, corresponde a dois telescopios idénticos de
8,1 metros de didmetro, mas com apenas 10 cm de espessura. Um esta
localizado no Chile, em Cerro Pachon, uma montanha nos Andes
chilenos, a 2 720 m de altitude, que recebe 0 nome de Gemini Sul e o
outro no Havai, no vulcéo adormecido Mauna Kea, a 4 220 m de altitude,
chamado de Gemini Norte.

No Chile também temos o VLT ou Very Large Telescope, com 8,2
metros de diametro, porém como sdo quatro telescdpios eles podem ser
interligados para observar o mesmo objeto, de forma a se comportar como
um gigantesco telescpio. Nesse caso, sua resolugdo consegue resolver
distancias de milissegundos de arco, isso significa que ele seria capaz de
distinguir individualmente os dois fardis de um carro que estivesse na
Lua. Utilizando longas exposicdes, pode-se obter imagens de objetos de
magnitude 30, que corresponde ver objetos que sdo quatro bilhGes de
vezes mais ténues do que aqueles que conseguimos ver a olho nu.

Também no Chile esta em construgéo o que serd 0 maior telescdpio
do mundo, com um espelho de 39 metros de didmetro, ele é o European
Extremely Large Telescope. A construcdo dele ocorre no cerro
Armazones, a 3 060 metros de altitude e custard mais de 1 bilhdo de
ddlares. Inicialmente ele foi projetado para ter um espelho priméario de
100 metros de diametro, porém ndo foi possivel a aprovacdo do projeto
com essa configuragéo.

Todos os telescopios modernos e profissionais possuem a chamada
oOptica adaptativa. Nesse sistema, é disparado um pulso de laser a partir
da superficie terrestre, onde entdo um computador analisa como a
atmosfera os distorce. 1sso permite servo-motores ajustem a curvatura do
espelho para compensar essas distor¢fes atmosféricas que ocorrem nos
raios de luz provenientes das estrelas, produzindo assim imagens com
melhor resolugao.

A.6.2.3 Telescopios de captacio de ondas eletromagnéticas nédo
visiveis

Além dos telescopios que atuam no espectro visivel e
infravermelho, temos os que sdo especificos para tipos restritos de
radiacdo ndo visivel como os raios X, radiagdo Gama, ultravioleta,
infravermelho e ondas de radio.
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A NASA criou uma missdo chamada de Grandes Observatorios
Espaciais, e langou quatro grandes telescdpios espaciais, cada um em uma
faixa de espectro. O primeiro foi o Hubble, na faixa visivel, o segundo foi
0 GRO na faixa dos raios gama, o terceiro é o de raios-X, chamado
Chandra e o Gltimo em infravermelho chamado de Spitzer.

Como a maioria dos raios X e raios gama sdo absorvidos pela
atmosfera, para que possamos capta-los os telescopios devem estar a
bordo de balGes ou no espaco. Sao varios os telescopios espaciais para
essa gama de frequéncias, como por exemplo 0 GRO — Gamma Ray
Observatory, também conhecido por Observatério de raios Gama
Compton, que como o proprio nome afirma, tinha por objetivo captar
raios gama. Ele tinha 9,1 metros de comprimento por 4,6 metros, pesava
cerca de 17 toneladas e foi a carga mais pesada lancada ao espaco pela
NASA. Ele foi lancado em 1991 e ficou em funcionamento até 2000,
guando reentrou na atmosfera de forma controlada. Ele detectou mais de
2 600 explosdes de raios gama além de centenas de fontes de raios gama
ainda desconhecidas como por exemplo emissfes de mais de 30 objetos
celestes exoticos.

O telescépio Chandra teve custo de 1,65 bilhGes de ddlares e foi
responsavel por observar varios fenémenos de emissdo de raios-X de
diversos buracos negros, inclusive flagrou fusdo de dois buracos negros.
As emissOes de buracos negros ocorrem em altissima energia, portanto
como a energia de uma onda eletromagnética esta atrelada a sua
frequéncia, isso indica que ela possui frequéncias altas, sendo assim, essas
emissdes ocorrem em raios-X e raios gama. Outro fator € que em muitas
vezes, a luz visivel é blogueada ou saturada em galaxias, porém quando a
observamos frequéncias de maiores energias podemos ver essas emisses
que ocorrem devido a presenca de buracos negros.

Ainda dessa missdo da NASA, o Telescopio Espacial Spitzer que
opera no infravermelho foi langado em 2003 foi projetado para captar
ondas cujo comprimento de onda varia 3 a 180 micrometros. Com ele, 0s
astronomos puderam observar varios corpos celestes que antes ndo eram
observados devido parte dessa energia ser absorvida pela atmosfera
terrestre.

Outros telescépios que enxergam o que para nos é invisivel, sdo 0s
radiotelescopios. Eles tém o formato de grandes antenas parabolicas e
servem para captar frequéncias que se encontram abaixo da chamada
infravermelha, ou seja, sdo ondas de baixa energia denominadas de ondas
de radio.

O maior radiotelescdpio atual é 0 RATAN-600, com didmetro de
576 metros. Ele foi construido em 1968 e comegou a operar em 1974, e
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pode fazer observacdes de radiofrequéncia na faixa que varia de 610 MHz
a 30 GHz. Porém este ndo tem o formato de antena parabélica como os
outros, invés disso ele é feito de 895 placas, cada uma com dimensdes de
2 m x 7,4 m que se ajustam de forma a direcionar os raios sempre para
um mesmo ponto onde ficam 0s sensores.

Ja o maior telescopio com formato de parabdlica que existe fica na
China e foi inaugurado em 2016. Ele é composto por 4 450 painéis e tem
500 metros de diametro. Ele sera utilizado para analisar ondas de radio
provenientes do espaco, de forma a auxiliar na compreensdo do universo
além de busca por possiveis formas de vida extraterrestre.

A.6.2.4. Principais montagens e formacao das imagens.

Em telescopios amadores, um fator que influencia bastante na
qualidade da observacdo é a montagem utilizada pois é ela que garante a
estabilidade necessaria para a observacdo. As duas montagens mais
utilizadas em telescOpios amadores sdo as montagens equatoriais e as
montagens dobsonianas.

As montagens altazimutal do tipo dobsonianas sdo as mais faceis
de utilizar, pois basta apontar manualmente o telescépio para onde quer
se observar. Elas sdo construidas colocando uma plataforma mével sobre
uma rigida, que permite 0 movimento azimutal, e essa por sua vez
sustentard o telescépio e permite 0 movimento de ajuste da altura do
apontamento. Existem diversos padrdes para as montagens dobsonianas,
mas todas tém a mesma sequéncia ldgica de funcionamento. A figura 41
mostra 0 eshogo de uma montagem dobsoniana tipica.
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Figura 41: Esquema tipico de uma montagem dobsoniana

7

Fonte: http://turminha.com/images/montagemdoconjunto.jpg

A praticidade dessa montagem esta em nao precisar ter muito
conhecimento da teoria de apontamento e localizagdo, portanto é indicada
para observadores iniciantes, além de ser uma base de facil construcédo e
grande rigidez, o que auxilia em diminuir trepidacdes devido aos ventos
que porventura estiverem soprando na hora da observacdo. Por falar em
ventos, o ideal é que ndo existam quando se deseja observar por um
telescdpio, pois eles o fazem vibrar, e com isso 0 objeto que esta sendo
observado salta de um lado para outro na ocular.

Assim, uma montagem dobsoniana, depois de pronta terd o
formato tipico e estara pronta para receber o telescopio. Essa montagem
esta descrita passo a passo no apéndice B, a qual depois de pronta, obteve
0 resultado observado na figura 42.
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Figura 42: Montagem dobsoniana com o telescdpio ja inserido, pronto para a
observacao.

Fonte: o Autor

As montagens equatoriais diferem da dobsoniana por facilitarem a
motorizacdo, ou seja, permitem que seja facilmente acoplado um motor
de passo ou similar para que o telescdpio acompanhe o astro no céu
noturno. Outro fator que torna as bases equatoriais melhores para 0 uso
em telescopios amadores é o fato que o ajuste pode ser feito com precisao
e apos o astrbnomo aprender a apontar ela corretamente para o eixo polar
basta apenas fazer os ajustes em um Unico eixo de movimento.

A figura 43 nos informa como uma montagem equatorial é. Ela é
composta por um tripé, ao qual estd preso um eixo primario, que deve ser
alinhado ao eixo terrestre. O eixo secundario, mais acima, é responsavel
por fazer o ajuste da declinac&o.

Existem diversos modelos de tamanho para montagens equatoriais
e eles diferem principalmente no peso do telescopio que eles podem
suportar, obviamente montagens maiores e mais robustas podem suportar
telescOpios maiores e mais pesados.
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Figura 43: Montagem equatorial

[ ¥ ﬁ 3 .
Fonte:

http://www.telescopiosastronomicos.com.br/imagens/equatorial5a.jpg

A.6.3. Espectroscopia astrondmica

A luz tem comportamento dual, pode ser considerada como onda
ou como particula, dependendo da interacdo analisada. Observando o
carater ondulatdrio, quando ela passa por um prisma, e quando ela néo for
monocromatica, temos sua decomposi¢do, pois para frequéncias
diferentes o material transparente tem valores de indice de refracéo
diferentes. Quem descobriu isso foi Isaac Newton, enquanto estudava
Optica. Porém o que ele ndo percebeu é que a luz do Sol decomposta
apresentava raias escuras, que hoje chamamos de linhas de absorg¢&o.

Essa descoberta coube a Joseph von Fraunhofer (1787 — 1826), um
vidraceiro éptico aleméo. Ele registrou 574 linhas no espectro solar, e
com isso inventou o espectroscopio e a rede de difragdo. Com seus
estudos, ele descobriu que as linhas espectrais de algumas estrelas eram
um pouco diferentes das linhas do Sol, assim ele acabou fundando a
espectroscopia astrondmica e gragas a isso pudemos descobrir do que
estrelas séo feitas.

Cada elemento quimico emite um conjunto especifico de raias e
isso pode ser utilizado para identifica-lo a partir de um espectroscépio.
Essa ideia foi utilizada (e descoberta) por Gustav Kirchhoff (1824 — 1887)
e por Robert Bunsen (1811 — 1899), que deduziram que essas raias escuras
ocorriam em virtude da absor¢éo de algumas frequéncias pelos elementos
guimicos presentes nas camadas externas do Sol e da atmosfera terrestre.
Isso proporcionou mais tarde, por exemplo, a descoberta do elemento
quimico hélio (He) no Sol por Joseph Norman Lockyer (1836 — 1920) em
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1868, antes mesmo dele ser encontrado aqui na Terra (que ocorreu 17
anos depois).

Um elemento quimico pode emitir raias caracteristicas ou
absorver, dependendo de sua temperatura, e com isso, Kirchhoff enunciou
leis que hoje sdo conhecida como leis de Kirchhoff:

12 lei: Um corpo opaco e quente produz um espectro continuo,
independentemente de seu estado fisico.

2% Lei: Um gas transparente produz um espectro de linhas
brilhantes, chamadas de linhas de emissdo. Cada elemento quimico
produz uma configuracéo de linhas especifica.

3% Lei: Quando a luz de espectro continuo, que é emitida por um
s6lido, passa por um gas com temperatura mais baixa, surgem linhas
escuras, chamadas de linhas de absorcéo, que na pratica estdo localizadas
na mesma posi¢éo das linhas de emissdo desse mesmo elemento quimico.

Uma observagdo importante é que nas linhas escuras néo
significam necessariamente que ndo ha luz nessa frequéncia, pois um
atomo quando absorve determinada energia, a reemite posteriormente,
porém em todas as dire¢des e isso causa um decréscimo na luz percebida,
gue percebemos como sendo as raias especificas de cada elemento
guimico.

Em decorréncia do surgimento da mecanica quantica, surge a
explicacdo de como ocorre a absorcdo dos fotons pelos elétrons e sua
posterior emissdo, a qual explica que a energia do féton deve ser
guantizada em valores especificos. Assim, para 4tomos com varios
elétrons e levando em conta o principio de excluséo de Pauli - Wolfgang
Pauli (1900-1958), que diz que dois elétrons ndo podem ocupar 0 mesmo
estado quantico, com o mesmo spin, podemos perceber que cada atomo
emite algumas raias especificas.

Usando a ideia da espectroscopia, Edwin Hubble analisou o
espectro da luz de estrelas distantes, inclusive de outras galaxias percebeu
gue 0s mesmos elementos que estavam presentes aqui na Terra podiam
ser encontrados nessas estrelas, porém com o diferencial de que em quase
todas elas, o espectro estava deslocado em direcdo aos maiores
comprimentos de onda, que significava que a frequéncia percebida era
menor que a frequéncia real emitida pelo elemento quimico que estava na
estrela analisada (efeito chamado de redshift, ja discutido anteriormente
no capitulo A2.4), ou seja um efeito Doppler da luz , que significava que
essas galdxias estavam todas se afastando de nds, mais uma vez
corroborando para a teoria do Big Bang.
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APENDICE B — CONSTRUINDO SEU TELESCOPIO.

Programa de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica— MNPEF — Polo
UFSC - Universidade Federal de Santa Catarina.

Apéndice integrante da dissertagdo de mestrado cujo titulo é: “Da Astronomia
Basica a Astrofisica; um curso para Ensino Médio”, desenvolvida pelo
mestrando Evandro Luis da Cunha sob Orientacéo do professor Dr. Gerson
Renzetti Ouriques.

O presente roteiro de construgdo foi baseado em telescopios
produzidos por Marcos Antonio Bereza da Andrémeda Telescépios,
seguindo a ideia dos telescdpios Newtonianos, construidos por lIsaac
Newton em meados do século XVII. J& a montagem da base, segue a ideia
do astrénomo amador John Lowry Dobson (1915 —2014), um tipo de base
altazimutal chamada de base dobsoniana.

Manual de construcéo do telescopio newtoniano.

Um telescopio ndo é simplesmente um aparelho com lentes e
espelhos que amplia uma imagem. Ele é uma porta para observar objetos
gue ndo emitem/refletem luz suficiente para se ver a olho nu, ou ainda
discernir objetos que tem tamanho angular tdo pequeno que ndo
conseguimos separar visualmente. Isso nos revela um mundo diferente,
que foi deslumbrado pela primeira vez em 1608/1609 por Galileu Galilei,
o0 qual teve a brilhante ideia de apontar uma luneta para o céu noturno. Na
época surgiu um mundo novo, que quebrou muitas concepgdes intrinsecas
do conhecimento consolidado.

Antes de construir um telescdpio, temos que observar as dimensoes
gue queremos e dispomos para opera-lo, assim, algumas caracteristicas
sdo de grande importancia. Para tanto, precisamos conhecer um pouco
sobre os telescopios. Eles possuem uma razdo entre sua distancia focal e
o didmetro de sua objetiva, valor esse que € expresso com a letra F
acompanhada de um nimero, por exemplo F5, F7, F10, e é denominada
de razdo focal. Quanto maior for o valor da relagdo F, para um mesmo
didmetro do espelho primério, maior serd& a ampliacdo que ele
proporcionard, porém com um empecilho, a luminosidade/brilho sera
mais baixa. Portanto, um telescopio com valores mais altos de F sera mais
apropriado para observacdo de planetas, ja um telescopio com valores
baixos de F é melhor recomendado para observacdo de aglomerados e
nebulosas.
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A magnificagdo de uma imagem, ou seja, a ampliacdo
proporcionada por um telescopio, é dada pela razdo entre a distancia focal
do espelho primario e a distancia focal da ocular que esta sendo utilizada.
Portanto, um telescopio cuja distdncia focal primaria ¢ de 800 mm,
qguando utilizado com uma ocular de 25 mm, proporcionard uma
magnificacdo de 32 vezes.

Se esse telescopio tiver um espelho primario de 150 mm de
diametro, ele é um F5,3, pois essa é a razao entre 800/150; porém ja se 0
didmetro for de apenas 80 mm, ele é um F10. Apesar de termos em ambos
0s telescpios a mesma ampliacdo, ao utilizarmos uma mesma ocular,
teremos diferentes visdes nas oculares. No primeiro, uma imagem mais
clara, pois capta mais luz devido ao espelho maior, assim sendo melhor
para observacgao de corpos menos luminosos, como os aglomerados, e no
segundo, uma imagem mais escura, ideal para objetos cujo brilho é
intenso, como a lua ou planetas.

De maneira geral, a ampliacdo recomendada é equivalente em
vezes, ao valor do espelho primario em milimetros. Ou seja, um
telescopio de 200 mm, proporciona uma ampliacdo de 200 vezes com
pouquissimas perdas de qualidade visual, mas se excedermos essa regra,
cada vez mais a imagem escurece e a qualidade visual diminui. I1sso ndo
é uma regra fixa, pois é possivel, dependendo da qualidade Optica do
aparelho, uma ampliacéo de 2 ou 3 vezes o valor do didmetro do espelho
primario. Mas, é praticamente impossivel um telescépio de 60 mm de
espelho primario ou lente objetiva (quando for um refrator), conseguir
uma ampliacdo de 500 vezes ou mais. Teoricamente a ampliagdo pode ser
realizada, mas provavelmente ndo sera vista imagem alguma. Por
exemplo, ao supor que um telescépio de 60 mm de abertura e que tenha
distancia focal de 1000 mm seja utilizado com uma ocular de 5 mm, temos
1000/5=200 vezes de magnificacdo. Se acoplarmos uma lente Barlow de
2,5 vezes, temos as 500 vezes de ampliacdo, porém a imagem sera
demasiadamente escura, a ponto de ndo se conseguir distinguir o que se
vé, além de ser muito dificil de ajustar o foco.

Entdo, a regra seria comprar o telescopio com maior diametro
possivel? Sim, porém o custo aumenta significativamente com o diametro
do espelho primério, a ponto de um telescdpio com espelho acima de 500
mm ser mais caro que um automével, como o Planeawave Instruments
CDK20 de 20 polegadas (508 mm) que tem um custo de US$ 32500,00
sem contar as taxas de importacdo. Outro fator é que a distancia focal
aumenta conforme o tamanho do espelho, portanto ndo se consegue
carregar por ai um telescépio de 3 metros de comprimento ou mais. Qutro
fator trucidante € o peso, pois quanto maior for, mais pesado ele é, a ponto
de ficar extremamente desconfortavel transporté-lo.
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Portanto na hora de construir seu telescépio, ou de comprar um
pronto, tenha em mente onde ele ficara. Se tiver disponivel um local fixo,
como um observatorio, va em frente e compre ou construa um grande,
mas se tiver que transporta-lo, hd& uma enorme chance de se frustrar e
acabar o abandonando em um canto, entdo, nesse caso, opte pela
praticidade.

Uma sugestéo interessante é que ele caiba em um porta-malas de
um automaével ou em seus bancos traseiros. Assim, um valor adequado
gira em torno dos 150 mm a 254 mm (6 a 10”), com distancias focais na
ordem de 0,8 a 1,5 metros (800 mm a 1500 mm).

Apo6s decidir o tamanho do telescépio, e como objetivo deste
roteiro, decidir construir ele por si, o leitor deve adquirir um kit que é
composto por um espelho primario e um secundario. Esses kits podem ser
adquiridos sob encomenda dos ATMs (ATM é o acrénimo de Amateur
Telescope Makers, ou fabricantes de telescopios amadores em tradugéo)
ou ainda comprando em sites de venda pela internet.

Nesse projeto, optamos por efetuar o polimento de um espelho de
borossilicato de espessura 40 mm, cujo polimento inicial era esférico em
um disco de 200 mm de didmetro com distdncia focal de
aproximadamente 4000 mm doado pelo professor Gerson Renzetti
Ouriques da Universidade Federal de Santa Catarina. Como esse espelho
possuia distancia focal muito grande, ele ndo era ideal para um telescépio.
Dessa forma, ele foi deixado a cargo de Marcos Antonio Bereza, da
Andrémeda Telescopios de Palhoca — SC, que em seu trabalho o deixou
parabolico com 1160 mm de distancia focal, transformando-o, portanto,
um F5.8. Ele também forneceu o espelho secundario, que é responsavel
pela mudanca na direcdo dos raios de luz convergentes que chegam do
espelho primario.

O polimento e deshaste de um vidro plano para que este adquira a
superficie curva desejada € feito a base de materiais duros. Dessa forma,
a partir de um vidro plano, é feito um desbaste utilizando uma ferramenta
feita de piche e bréu, e embaixo dela (sobre o vidro) é adicionado um pé,
feito de Carbeto de Silicio. Esse pé de desbaste é utilizado em varias
granulometrias (80, 220, 500, 1000, 1500 e 2000), sequencialmente e
como lubrificante utiliza-se o detergente de cozinha. Esse desbaste é feito
inicialmente por uma maquina construida pelo proprio ATM, que demora
cerca de 3 horas de trabalho para cada granulometria. Posteriormente, é
utilizada outra ferramenta feita de piche e bréu porém com um material
de polimento, o Oxido de Cério. Esse polimento utiliza a 4gua como
lubrificante e é manual com duracdo de aproximadamente 20 h até
finalizar o vidro.
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Durante o desbaste, a cada intervalo de tempo deve-se verificar se
a curvatura do espelho estd seguindo conforme desejado. Para isso,
utilizam-se testes, como o de Ronchi e o teste de Foucault. Apos o vidro
ter a curvatura desejada e sem falhas, o vidro esta pronto para receber uma
camada de Aluminio e assim se tornar um espelho de telescopio. Nesse
processo, 0 vidro pronto € colocado em uma camara de vacuo, onde um
pequeno filete de aluminio é adicionado sobre uma resisténcia elétrica que
o faz vaporizar. O vapor de Aluminio se solidifica sobre as superficies
nessa camara de vacuo, inclusive na superficie do vidro, transformando-
0 em um espelho. Uma camada de Didxido de Silicio (Silica) é adicionada
sobre a camada de Aluminio para protegé-lo, a fim de evitar sua oxidacao.

Um kit de espelhos pronto, como esse, tem custo aproximado
estimado em R$ 800,00, o tubo de aluminio com pintura epoxi — R$
150,00; luneta buscadora (5 x 20) + focalizador padrdo — R$ 250,00;
ferragens, parafusos e MDF — 300,00. Totalizando assim o valor
aproximado de R$ 1500,00 no ano de 2017.

Partes de um telescdpio

Em um telescopio newtoniano, os raios de luz provenientes do
objeto a ser observado, chegam em paralelo e incidem sobre o espelho
primério, que fica no fundo do telescopio, que pode ser um espelho
cdncavo ou parabdlico. Essa imagem refletida, sob forma de um feixe de
luz convergente, retorna e incide no espelho secundario, que o direciona
para o focalizador, onde fica a ocular, que é responsavel por paralelizar
novamente 0s raios incidentes, possibilitando uma imagem nitida. Para
gue esses raios incidam exatamente onde devem, os espelhos precisam
estar perfeitamente alinhados. A técnica de alinhar os espelhos de um
telescopio é chamada de colimacéo.

Ja para alinhar o objeto a ser observado com o telescopio, utiliza-
se a luneta buscadora, que tem a fungdo de mirar na estrela ou planeta. A
figura 44, nos mostra a trajetoria dos raios de luz, em vermelho os
incidentes e em verde os refletidos. Além de nomear os principais
componentes de um telescépio newtoniano.
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Figura 44: Componentes do telescpio newtoniano

—— Focalizador
P

_';ﬂq __—— Espelho secundario
T "
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Aranha

Espelho primario

Fonte: Autor.

Montando o telescopio

Ferramentas necessarias para a construcao do telescépio e da base:

Ferramentas de corte de madeira e aluminio (serra tico-tico e
afins);

Ferramentas para parafusar e furar (parafusadeira ou chaves de
fenda ou Philips);

Brocas serra-copos;

Serra de cortar ferro;

Trena.

Materiais para o telescopio:

Kit de espelhos para telescépio, composto por um espelho
esférico ou parabdlico, denominado primario e um espelho
plano, secundario.

Kit de oculares (recomenda-se valores entre 15 e 30 mm)

Lente Barlow 2x e/ou 3x

Tubo de aluminio pintado de preto fosco internamente com
espessura de 1 mm, com didmetro ligeiramente superior ao
espelho priméario. Em nosso caso, um tubo de 220 mm para
espelho de 200 mm.

Focalizador para telescdpios, com saida padrdo de 1,25” ou 2”
Luneta buscadora

Barra rosqueada M8, para fazer a aranha (As barras tém por
padrdo 1 metro de comprimento, porém necessitamos pouco
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menos que a metade disso). Veja a imagem 3 para ver como deve
ficar.

3 Parafusos Philips para madeira, com 5 cm de comprimento.
15 porcas e arruelas para a barra rosqueada M8

Cola de silicone

Cola adesivo instantaneo.

Placas de madeira ou MDF para o suporte da aranha e do espelho
secundario. (Ver figura 10).

Diversos parafusos de diversos formatos e tamanhos (ndo ha um
tipo especifico, podem ser adaptados conforme a necessidade)

Para o suporte do espelho primario:

Placa de MDF ou madeira, circular, do mesmo didmetro do
espelho (ver figura 20).

Placa de MDF ou madeira, circular, do mesmo didmetro do tubo
do telescopio. (Ver figura 20).

3 parafusos grandes (didmetro de 8 mm com comprimento de 8
cm) com arruelas e porcas borboletas, para fazer o alinhamento
do espelho primario.

4 molas de 5 cm de comprimento e didmetro no qual os parafusos
entrem com folga, com grande coeficiente de elasticidade (bem
rigidas)

Pedaco de um tubo de PVC de 200 mm para unir o focalizador
com o tubo de aluminio.

Materiais necessarios para a base dobsoniana:

Parafusos de diversos tamanhos para madeira (pode adaptar
conforme necessario).

Placas de madeira ou MDF de grandes dimensdes (na minha
montagem utilizei as portas de uma cozinha).

2 rolamentos de aco, com didmetro interno de 10 mm.

3 rodinhas com base rigida.

Um parafuso de 12 cm x 8 mm com rosca, porca borboleta e
arruelas.

Abracadeira de poste de madeira, para unir o telescopio a base
dobsoniana (o tamanho vai depender do didmetro do telescépio).

Construgio:
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Primeiramente vamos iniciar com a construcdo do tubo do
telescdpio. De posse do valor da distancia focal do espelho primario, meca
0 tamanho do tubo. Em nosso caso, a distancia focal é de 1160 mm,
portanto cortamos o tubo e o deixamos com 1,30 m. (Uma dica
interessante é sempre deixar o tubo um pouco maior que 0 necessario,
pois é sempre mais facil cortar um pedaco do que emendar). Apds isso,
meca aproximadamente 8 a 10 cm da borda do tubo e recorte um quadrado
de aproximadamente uns 7 cm X 7 cm, ou seja, 0 centro desse quadrado
fica a 10 cm da borda do tubo. Esse valor pode variar, de acordo com o
diametro da parte de tras do focalizador. Podemos observar na figura 45a.
o focalizador, em sua parte de tras, e na figura 45b. o quadrado recortado
no tubo de aluminio.

Figura 45a: Focalizador, visto na sua parte de tras, cujo diametro é de 60 mm.
Ele encaixa perfeitamente na figura 46a. 45b. Quadrado recortado no tubo de
aluminio que constituird o corpo do telescopio.

Com um cano de PVC de 200 mm (em nosso caso), recortamos,
com a serra tico-tico, uma parte dele com lado cerca de 1 a 2 cm maior do
gue o lado da borda do quadrado no tubo de aluminio. Agora com uma
serra-copos cujo didmetro seja idéntico ao do focalizador, devemos fazer
um furo que o encaixe de forma justa. Conforme podemos ver na figura
46a e 46b.

a.
Fonte: autor

Figura 46a: Parte do tubo de PVC que serve para tampar o quadrado que
fizemos no tubo de aluminio. 3b. Focalizador encaixado para teste. Os furos nos
cantos sdo para fixar com parafusos no tubo de aluminio.



192

a.
Fonte: autor

Com essa parte pronta, passamos para a construgdo da aranha. A
aranha é responsavel por ajustar o espelho secundario e deixa-lo
posicionado exatamente no centro do tubo e depois de pronta, ficara
conforme a figura 47.

Figura 47: Aranha depois de construida.

Fonte: autor

Para construcdo da aranha, devemos cortar dois discos de madeira
ou MDF com diametro de 4 cm, utilizando para isso, uma broca serra-
copos de 40 mm. Reserve um deles e no outro efetue as seguintes
furacOes: Na parte plana, faga 3 furos com angulos de 120° entre si e que
atravessem o disco, com a broca de 3 mm. O furo central com uma broca
de 5 mm ja vai estar em decorréncia da serra-copos, que possui uma broca
guia no centro. ApGs isso, devemos realizar os furos que partem da borda
externa até o centro do disco, porém com uma defasagem de 60° em
relagdo aos primeiros furos. A figura 48 demonstra os furos no disco de
MDF.
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Figura 48. Disco recortado, com furos de 3 mm (item de nimero 2 na figura) e
120° entre si, para instalar os parafusos de ajuste do espelho secundario e furos
com defasagem de 60° em relacéo aos da face plana (item de nimero 1 na
figura), onde vamos prender as “pernas da aranha”, que sustentam o espelho
secundario ao tubo.

Fonte: autor

Os furos da face plana sdo aqueles por onde passarao os parafusos
para ajuste da inclinacdo do espelho secundario (item 2 da figura 4). Apds
essa parte estar pronta, passamos para o suporte do espelho.

Para o suporte do espelho secundario, recortamos um triangulo
com base aproximadamente igual ao diametro do disco recortado na etapa
inicial e cole com a cola de silicone, na hipotenusa do triangulo, o espelho
secundario. A figura 49 exemplifica como deve ficar.

Figura 49: Espelho secundério colado no triangulo retangulo

Fonte: autor

Em hipdtese alguma, toque com os dedos no espelho primario ou
secundario. Se precisar remover alguma particula que caiu sobre o
espelho, utilize um pano macio ou um cotonete para remover as
impurezas depositadas.

Enquanto aguarda a secagem da cola, preparamos a outra parte,
que sera colada posteriormente a esta. Com o disco que restou (foram
cortados dois, o primeiro, que fizemos os sete furos e esse, que possui
apenas um unico furo central, na face plana, devido a broca guia da serra



194

copos de 40 mm). Em uma das faces do disco, vamos colar o espelho o
tridngulo que segura o espelho secundario, na outra face, os parafusos de
ajuste vao pressionar para empurrar e modificar a inclinacéo do espelho.
Assim, devemos reforcar toda a superficie com metal. Para tanto,
devemos encontrar uma arruela de metal que cubra totalmente o disco, ou
no caso do projeto, como ndo encontramos, improvisamos e adaptamos
uma menor, de 30 mm. Para isso, com uma broca chata foi realizado um

rebaixo cuja profundidade é igual a arruela, de modo ela encaixe
perfeitamente. Vide figura 50 para melhor compreenséo.

Figura 50: Rebaixo no disco, para encaixar a arruela de 30 mm.

Fonte: autor

Apos isso, insira a arruela nesse rebaixo, conforme observamos na
figura 51.

Figura 51: Arruela encaixada no disco.

Fonte: autor

Em sequéncia, gire a peca e no lado oposto a arruela, no furo
central, cole uma porca que encaixe na barra roscada M8, conforme
podemos observar na figura 52.
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Figura 52: Disco com a porca colada.

Fonte: autor

A proxima etapa é colar o tridngulo no disco e inserir uma barra de
aproximadamente 10 cm no disco, figura 53.

Figura 53: Barra M8 e o tridngulo que contém o espelho, colado no disco.

Fonte: autor

Deixe ela presa utilizando outra porca na parte externa, que
auxiliar para que a arruela grande néo se solte, conforme a figura 54.

Figura 54: Conjunto pronto para ser acoplado ao suporte "aranha"

Fonte: autor
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Como pode-se observar na figura 54, a arruela de metal fica
perfeitamente encaixada e evita o desgaste da madeira na hora do ajuste
fino que sera realizado posteriormente. Conforme ja dito, seria ideal que
essa arruela tenha o didmetro exato do disco, porém por problemas
técnicos (ndo foi encontrado para compra) houve a necessidade de fazer
adaptacdes que talvez ndo sejam necessarias em outras construcdes.

O préximo passo é unir essa peca a outra, que fizemos em primeira
instancia. Para isso, deve encaixar as duas pecas, passando a barra pelo
furo central do primeiro disco. Na parte que saiu, coloque uma mola bem
forte, com didmetro ligeiramente superior a barra rosqueada e a prenda
com uma porca.

A figura 55 mostra as pec¢as antes montar e a figura 56 as pecas ja
acopladas. Nessa foto, ja colocamos os trés parafusos de ajustes fino, que
sdo parafusos para madeira que encaixam nos furos de 3 mm.

Figura 55: Antes de acoplar as pecas para ajuste do espelho secundario.

Fonte: autor.

A mola com a porca, forca os discos a permanecerem unidos,
enquanto os trés parafusos os tentam separar, fazendo o ajuste da
inclinacéo.
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Figura 56: Apds acoplar as pegas de ajuste do espelho secundario.
77 o G225, i

Fonte: autor

A figura 57 mostra o sistema pronto. Agora é s6 cortar e encaixar
as pernas da aranha.

Fonte: autor

A prdéxima etapa € cortar trés pedacos da barra roscada M8, com
comprimento aproximado de 12 cm, para servir como as “pernas” da
aranha, ou seja, a parte que acopla a aranha ao tubo, conforme podemos
ver na figura 58.
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Figura 58: Pernas da aranha, feitos com a barra roscada M8 com 12 cm de
comprimento e com as porcas e arruelas ja acopladas.

Fonte: autor.

O passo seguinte é muito importante, pois ele permitird o
alinhamento do secundéario com as oculares que ficardo no focalizador.
Devemos prender essas “3 pernas” que cortamos na figura 58 no disco
respectivo, e com isso devemos aproximar ele do tubo de forma que o
espelho secundério forme um &ngulo reto (90°) com o espelho primério e
o focalizador, conforme figura 59.

Figura 59: Espelho secundério no vértice cujo angulo é 90°.

—— uph
— -
| H
|

Fonte: autor.

Entdo, na figura 60, do local onde o focalizador deve ser acoplado,
vemos 0 espelho secundario. Nessa etapa ja podemos ver a placa de PVC
recortada do tubo que encaixa no furo no tubo de aluminio, onde o
focalizador vai ser encaixado, ja acoplada ao tubo.
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Figura 60: Espelho secundario no vértice do angulo de 90°, formado entre o
observador e o0 espelho primario.

Fonte: autor.

Depois de ver a profundidade que o espelho secundario deve estar,
devemos observar onde furar o tubo de aluminio para que as pernas da
aranha encaixem de modo a manter o espelho nessa posicdo
(profundidade). Se néo ficar exatamente no local, lembre-se que podemos
fazer um ajuste fino com a utilizagdo dos parafusos, com isso podemos
deslocar o espelho um pouco mais para dentro ou para fora do tubo.
Porém tenha em mente que esse ajuste é pequeno, ou seja, na ordem de 2
cm para frente ou para tras.

Feito isso, fixe a aranha no ponto certo (figura 61 e figura 62) e
partimos para a préxima etapa, que € construir o suporte para o espelho
primario.

Figura 61: Fixando a aranha.

aA

Fonte: autor.
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Figura 62: Aranha ja fixa ao tubo do telescépio.

Fonte: autor.

Para o suporte do espelho primario, devemos recortar dois discos
de madeira ou MDF. O primeiro deve ter exatamente 0 mesmo didmetro
do espelho primario. O segundo deve ter o diametro do tubo de aluminio,
0U Seja, em nosso caso, 0 primeiro tem 200 mm e o segundo 220 mm.

Agora, devemos fazer 3 furos nos dois discos, a 120° um do outro.
Esses furos devem ser feitos para que possamos ajustar a inclinacdo do
espelho primario e devem ser feitos exatamente no mesmo ponto nos dois
discos. Como sugestdo, marque o ponto a ser furado no primeiro disco e
fure de forma concomitante os dois discos. Inserimos o parafuso no disco
menor, tendo cuidado para que a “cabega” dele fique rente ao disco de
MDF. Isso deve ocorrer pois devemos colar o espelho nesse lado, e esses
parafusos ndo podem atrapalhar a colagem. Cole o disco contra o espelho,
de modo que os parafusos sejam colados juntos. Na figura 63 podemos
ver o disco ja colado e um paquimetro indicando o centro do espelho.

Figura 63: Disco 1 colado no espelho. Repare que o disco 1 é maior que o disco
2 (embaixo).

Fonte: autor
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Marque o ponto central do espelho com uma caneta para escrever
em CDs (figura 64). Essa marcacdo sera util para fazer a colimacéo dos
espelhos posteriormente.

Figura 64: Marcagdo do ponto central do espelho primario (indicada pela seta).
Confira essas medidas com a maior preciséo possivel.

Fonte: autor.

O proximo passo é construir o sistema de ajuste, da mesma forma
gue fizemos no espelho secundario. Ou seja, 0 parafuso que sai do disco
gue esta colado ao espelho deve conter arruelas e uma mola. Essa mola é
responsavel por manter os discos afastados um do outro (veja figura 65).

Figura 65: Sistema de ajuste fino do espelho primario.

———
-

Fonte: autor.

Na figura 65, a mola mantém os discos de MDF afastados. A porca
superior foi colocada para manter o parafuso firmemente preso ao disco
que contém o espelho e na parte inferior, o parafuso deve correr
livremente pelos buracos. Se enroscar, deve aumentar o didmetro do furo
até que ele passe livremente. Esse parafuso deve ser grande o suficiente
para que ele atravesse o segundo disco e sobre ainda uns 2 cm, onde
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fixaremos as porcas borboletas, que facilitam o ajuste fino manual.
Podemos observar isso na figura 66.

Figura 66: Porcas borboletas acopladas aos parafusos que regulam a posi¢édo do
espelho primario.

Fonte: autor.

A seguir, devemos fixar o espelho primario no tubo. Essa parte é
crucial para conseguirmos o foco posteriormente. Se fixarmos o espelho
primario muito proximo ou afastado do secundério, ndo conseguiremos
foco, portanto ndo funcionara o telescopio. Para saber de qual posi¢do
partir, partindo da premissa que conhecemos qual a distancia focal exata
do espelho primario, devemos somar as distancias entre o espelho
primario e o secundario, com a distancia entre o secundario e 0 menor
valor possivel para o focalizador. Por exemplo, em nosso caso, o espelho
tem distancia focal de 1160 mm. A distancia entre o centro do tubo de
aluminio até sua borda, é de 11 cm (veja imagem 67), a distancia da base
do focalizador que fica junto ao tubo até o ponto onde a ocular vai presa
é de 7 cm. Ao usarmos uma ocular de 30 mm, ela tem seu foco em 7-3,
ou seja 4 cm (veja imagem 67). Assim, sendo a distancia focal do espelho
primério com valor 1160 mm e subtraindo as medidas que temos,
encontramos a posicéo aproximada de onde deve ficar o espelho primério
a partir do secundario. Portanto, em nosso caso, 1160 mm -40 mm é 1120
mm. Subtraindo desse valor os 11 cm, ou seja, 110 mm vamos encontrar
1010 mm, que corresponde a 101 cm. Portanto, devemos colocar espelho
primario a 101 cm, aproximadamente do espelho secundario. Na figura
67 podemos ver essas distancias representadas.



203

Figura 67: Dimensionamento e posicionamento dos espelhos do telescopio.

4 cm

I

1t em 101 ¢m R

Fonte: autor.

Obviamente, essas distancias sdo especificas desse espelho
primario. Para valores diferentes de distancia focal, esses valores devem
ser ajustados. Depois de encontrar a posigdo correta, fure e fixe o suporte
do espelho primario no tubo. Seu telescopio estd pronto, mas antes de
tentar observar algo, vamos precisar fazer o alinhamento dos espelhos.

Para fazer tal alinhamento, precisamos construir uma “ocular” com
um furo de 1 a 2 mm de didmetro em seu exato centro. Essa ocular pode
ser uma tampinha de garrafa ou algo que encaixe no focalizador, ou seja
que tenha didmetro idéntico a uma ocular de verdade. Em nosso caso, foi
utilizada uma tampa de protecdo que veio com um telescopio antigo. A
figura 68 exemplifica a “ocular de alinhamento”.

Figura 68a: Ocular utilizada para colimacédo do telescopio. 68b: ocular de
alinhamento j4 acoplada no focalizador.

a.
Fonte: autor.

Agora a préxima etapa é observar por esse pequeno buraco, se 0
espelho secundario estd na posicdo correta. Ajuste pelos parafusos da
aranha, apertando ou afrouxando, até que ele propicie a reflexdo da
imagem do fundo do telescopio, ou seja, ele deve refletir a imagem do
espelho primério. Veja a figura 69, do espelho secundario refletindo a
imagem do primario, que por sua vez permite a visualizacdo da aranha.
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Figura 69: Observando pelo furo na ocular (na cor preta), podemos ver o
espelho primario e a aranha.

Fonte: autor.

O proximo passo é fazer o alinhamento do espelho primario. Para
isso, observamos o ponto que esta exatamente no centro do espelho, que
foi feito com a utilizagdo da caneta de escrever em CDs. O outro ponto
importante é o ponto que esta no centro da aranha, que na verdade é o
buraco por qual estamos olhando.

O alinhamento ocorre quando esses dois pontos estdo no mesmo
local, ou seja, devemos apertar ou afrouxar as porcas borboletas para que
consigamos alinhar os dois espelhos. Uma maneira facil é observar a
distancia entre os dois pontos e dar meia volta de aperto em uma das
porcas borboleta. Entdo efetuar uma nova observacdo e verificar se o0s
pontos se aproximaram ou afastaram. Caso eles se aproximaram, continue
“apertando” a porca até que eles se coincidam. Caso se afastaram, deve
afrouxar invés de apertar. Se ele ir para o lado, deve-se ajustar outra porca
borboleta, até conseguir um perfeito alinhamento.

A (ltima etapa ¢ instalar a luneta buscadora, porém para isso, é
interessante j& ter a base dobsoniana construida, devido precisarmos
movimentar o telescopio, o que ndo é facil sem uma base.

Construindo a base

Para a construcdo da base dobsoniana, vamos precisar de placas de
MDF planas, que em nosso caso, sdo provenientes das portinhas de uma
cozinha desmontada.

A base priméria é constituida por uma placa de 30 cm x 30 cm de
madeira, pois ficard em contato com o solo, dessa forma optamos por usar
a madeira invés do MDF, que é mais susceptivel a humidade.
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Em sequéncia, devemos parafusar realizar um furo central na placa
de madeira, de modo que o parafuso de 12 cm passe sem que ocorram
travamentos.

Na parte de baixo da base, devemos fazer um rebaixo com tamanho
suficiente para que caiba o rolamento e a cabeca do parafuso, ou seja, que
eles ndo fiquem salientes sob a madeira, da mesma maneira que fizemos
com a arruela na construcdo da aranha, vide figura 70.

Figura 70: Placa de madeira que ficard em contato com o solo, parafuso de 12
centimetros, rolamento e porca borboleta.

k.
Fonte: autor.

O proximo passo é parafusar as rodinhas que permitem que haja
um movimento entre as duas bases (figura 71). Fixe-as em angulos de
120°, porém de modo que permita o giro das mesmas, quando
movimentarmos as duas placas.

Figura 71: Rodinhas parafusadas de modo a permitir o movimento em sentido
horario e anti-horario.

Fonte: autor.
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A construgdo do restante da base é feita em sequéncia, com as
placas de MDF. A figura 72 mostra as placas antes da confeccéo.

Figura 72: Portinhas de uma cozinha, que serdo utilizadas para confeccionar a
base dobsoniana.

Fonte: autor.

Devemos escolher uma base de fundo, que ficara sobre as rodinhas
jaacopladas a base de madeira. Para isso, escolhemos uma portinha cujas
dimensdes sdo 32 cm x 43 cm. Em seu centro, deve-se fazer um furo que
seja de didmetro que possibilite a passagem do parafuso da figura 70. Com
uma broca chata, deve-se fazer um rebaixo para que caiba o segundo
rolamento, vide figura 73.

Figura 73: Rolamento depois de embutido na placa que servira de base.

Fonte: autor.

Sobre ela, cortamos duas placas de 32 cm x 83 cm, utilizadas como
placas laterais da base, que proporcionam o suporte do telescopio. A
figura 74 mostra os cortes feitos. Um corte superior, com profundidade
de 6 cm foi realizado para acoplar o telescopio.
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Figura 74: Placas laterais da base.

Fonte: autor.

A préxima etapa é parafusar essa placa sobre a placa base. A
distancia que elas devem estar separadas é igual ao didmetro do tubo do
telescopio, adicionado em 1 cm devido a “abragadeira de postes” que
serve para acoplar o telescdpio a base. No nosso caso, como o didmetro
do tubo é de 22 cm, colocamos as placas a 23 cm uma da outra, conforme
figura 31. Devemos também colocar uma “trava”, que no caso foi uma
placa de MDF com tamanho 23 cm x 42 cm. Podemos ver essa acoplagem
na figura 75.
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Figura 75: Placas parafusadas e acopladas.

Fonte: autor.

Posteriormente, deve-se forrar a abragadeira de poste com a
borracha de Etil Vinil Acetato, conhecida como borracha E.VV.A. para que
0 metal ndo arranhe o tubo de aluminio. Acople dois parafusos sem cabeca
aparente, para que eles ndo fiquem salientes e risquem o tubo do
telescopio e os cubra de E.V.A. A figura 76 mostra o sistema montado.

Figura 76: Abragadeira de postes que sera o suporte do telescopio.

Fonte: Autor
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Agora, finalizando é s6 acoplar essa parte na primeira parte que
montamos, ou seja, a que possui as rodinhas, figura 77.

Figura 77: Base dobsoniana pronta.

Fonte: autor.

Posteriormente é sO inserir o telescépio na base, fixando a
abracadeira, vide figura 78.

Figura 78: Abracadeira fixando o telescopio

Fonte: autor.

A Ultima etapa é fazer a instalacdo e o alinhamento da luneta
buscadora. A luneta buscadora tem a fung¢do de “mirar” na estrela ou
planeta a ser observado. O procedimento padrdo para proporcionar o
alinhamento é o seguinte: primeiro deve-se escolher um objeto longe do
observador. Pode ser uma arvore distante (mais de 1 km) ou se for a noite,
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pode ser uma fonte de luz puntiforme, como as lampadas que ficam no
topo de antenas.

Ao escolher o “alvo”, pela ocular, centralize esse objeto. Em
seguida, olhe pela luneta buscadora e veja onde ela aponta. Faga 0s ajustes
para que ela aponte exatamente onde se vé pela ocular. Dessa forma,
terminamos a montagem do telescopio e basta somente o tempo colaborar
para observarmos o céu.

A seguir algumas fotos do telescopio pronto e algumas fotos
tiradas pelo celular diretamente na ocular.

Figura 79: Telescopio

pronto, onde podemos ver a aranha detalhes frontais.

Fonte: autor.

Figura 80: Telescopio pronto, vista lateral.

Fonte: autor
Acoplando o celular na ocular, conseguimos fotografar somente a
lua, planetas e aglomerados requerem cameras especiais.
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Figura 81: Lua vista pelo telescopio construido.

Fonte: autor.

Figura 82: Lua, parcialmente iluminada pelo Sol, quando vista da Terra.

Fonte: autor.
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APENDICE C — QUESTIONARIO APLICADO

Programa de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica — MNPEF — Polo
UFSC — Universidade Federal de Santa Catarina.

Apéndice integrante da dissertagédo de mestrado cujo titulo é: “Da Astronomia
Basica a Astrofisica: um curso para Ensino Médio”, desenvolvida pelo
mestrando Evandro Luis da Cunha sob Orientagdo do professor Dr. Gerson
Renzetti Ouriques.

QUESTIONARIO BASICO DE ASTRONOMIA

1. O que sdo estrelas cadentes?

2. O que sdo meteoros?

3. O que sdo cometas?

4. Na linha do horizonte, o Sol nasce sempre no mesmo ponto ao
longo do ano? Explique sua resposta.

O que s&o manchas solares?

O que significa 1 UA (unidade astrondmica)?

Ano-Luz é medida de tempo ou de distancia? Justifique.

O que significam as constelacdes?

© ®© N o v

O que significa o redshift da maioria das galaxias?

10. Qual a origem dos elementos quimicos?

11. Como podemos saber quais 0s componentes quimicos que
constituem uma estrela?

12. O que é a magnitude de uma estrela?

13. O que significa magnitude absoluta?

14. Se a luz do sol demora 8 minutos e 20 segundos para vir até
nés, qual a distancia entre a Terra e 0 Sol (em km)?

15. Qual a nossa localiza¢do no cosmos?

16. O valor aceito para a idade do universo é de?

17. Qual a idade do sol?

18. Quanto tempo de vida o Sol ainda tem?



214

19. Classifique os itens abaixo em ordem decrescente de tamanho.
Coloque 1 para o maior, 2 para o segundo maior, 3 para o
terceiro maior e assim sucessivamente.

() Vialactea
( ) Galéaxia Andrémeda

() Lua

() Sol

( ) Terra

() Estrela Sirius

() Universo Visivel

() Uméatomo

() Oelétron

20. Cite 3 cientistas que estudaram ou foram importantes para a

Astronomia.

21. Cite um método de medic&o de distancias astrondmicas®.

6 Questdo aplicada somente ao final do curso.



215

APENDICE D - SLIDES DO CURSO DE ASTRONOMIA

Programa de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica — MNPEF — Polo
UFSC — Universidade Federal de Santa Catarina.

Apéndice integrante da dissertagédo de mestrado cujo titulo é: “Da Astronomia
basica a Astrofisica: um curso para Ensino Médio”, desenvolvida pelo
mestrando Evandro Luis da Cunha sob Orientacdo do professor Dr. Gerson
Renzetti Ouriques.

Todos os slides estdo referenciados por um namero, que se localiza
no canto superior esquerdo, de forma a facilitar sua localizag&o, conforme
descrito no capitulo 4 — Metodologia.

Alguns slides tém imagens GIF e videos. Para executa-los,
recomenda-se seguir o link da fonte original, ou caso ndo estiverem mais
disponiveis, podem ser solicitados pelo e-mail na Gltima pagina.

Abaixo, estdo todos os slides que demonstram o contetdo
trabalhado, de maneira que facilmente podem ser seguidos.

Curso de astronomia
BdAsica

Prof Evandro da Cunha




Programagdo
‘\‘ Cada aula tem duragdo de aproximadamente 1.5 horas, exceto quando houver
atividades observacionais.
= Aula 01 - Questiondrio e Histéria da astronomia.
= Aula 02 - Slide 30 - Dist@nclas astronémicas e métodos de medicdo. Atividade
pratica sobre paralaxe, breve explicacdo de como funciona um telescépio
newtoniano.
4 = Aula de observagdo prética (notuna).
= Aula 03 - Slide 43 - Efeito Doppler da luz e teoria da expansdo do universo Leis
de Kepler e gravitagdo Universal.
= Aula 04 e 05 e 06 - 07 - Slide 64 - Sistema Solar, Formagao do sistema Solar,
Planetas, Cinturdo de Kuiper, Nuvem de Oort, Astercides e Cometas, Principais
naves de exploragdo espacial, Atividade pratica sobre distanclas em escala
do sistema solar, atividade pratica sobre escalas de tamanhos dos corpos do
sistema solar.
= Aula 08, 09 - Slide 172 - O Big Bang e a origem do Universo, Nebulosas
formagdo de estrelas. Origem dos elementos quimicos (fusdo nuclear), Estrelas,
Estagios de estrelas.
Programagdo
\‘ a s Py A
| = Aula 10 - Slide 242 - Instrumentos astronémicos, Telescopios astrondmicos
(amadores e profissionais), Observacdo a olho nu, Constelagdes no céu,
Catdlogo de Messier, O software Stellarium e Astrofotografia
= Construgdo do telescopio.
= Aula de Observagdo pratica.

Astronomia, astrofisica, cosmologia.

= Muitas dUvidas surgem quando falamos dessas trés nomenclaturas. A maioria
da populagdo as vé como sinénimos, porém, ndo o sdo.

= Segundo uma consulta ao dicionario, a cosmologia € definida como
“Ciéncia que trata das leis gerais que regem o universo"”. Dessa forma,
podemos dizer que a cosmologia & a parte mais abrangente das trés
finicdes, pois COSMO (tudo que existe, universo) LOGIA (estudo), de certa
forma, € mais um ramo filoséfico do que cientifico.

Astronomia “é a ciéncia que estuda o universo, espago sideral, e os corpos
celestes, buscando analisar e explicar sua origem, seu movimento, sua
constituicdo, seu tamanho etc". Portanto estd ligada ao estudo especifico de
movimentos de astros, maneiras de comportamento, estudo de galaxias,
sistemas planetdarios, corpos celestes, entre outras situagdes possiveis.
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= A astrofisica “é a parte da astronomia que estuda os astros gragas
& aplicacdo de diversos métodos da fisica”. Portanto, a astrofisica
€ a fisica aplicada a astronomia, ou seja, estuda basicamente os
mesmos tépicos que um astrdnomo, porém com uma andlise mais
especifica dos fendmenos fisicos envolvidos, como por exemplo a
emiss@o de radiagd@o de uma determinada estrela.

* Astrologia & um estudo ndo cientifico que tenta relacionar a posicéo dos
corpos celestes com supostas influéncias no cofidiano das pessoas.
considerada como pseudociéncia, ou seja, algo que usa de pretextos
cientificos para induzir veracidade sobre conclusoes.

Breve histérico da
astronomia

Primeiros astrébnomos

= Acredita-se que olhar o céu faz parte da curiosidade humana desde os
primordios.

= Historiadores encontraram evidéncias que o ser humano ja observava o
céu desde a "idade da pedra”.

= Apds esse periodo, quando a espécie humana passou a viver em
comunidades e a produzir seu alimento (periodo Neolitico), eles
comegaram a perceber que certos fendmenos se repetiam de tempos em
tempos, como as fases da lua, épocas de frio, épocas de frutas, épocas
de calor.

= Essas comunidades agrarias perceberam que o plantio deveria estar
ligado ao clima, pois plantar na hora errada poderia arrvinar sua
sobrevivéncia.
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or exemplo, na primavera do hemisfério norte, quando aparecia a
constelagdo Virgem era época de preparar a terra, semear e ficar atento
&s inundagdes; quando aparecia a constelagdo de Orion era a época de
colheitas e preparagdes para o estava por vir.

Imagens: software Stellarium

= Cercade 700 a.C. os chineses ja utilizavam um calenddario de 345 dias e
tinham anotagdes precisas sobre cometas, meteoros e meteoritos
Observavam também

= Os maias, na América Central, também ja conheciam o céu e tinham
conhecimento sobre varios fenémenos celestes

= Os Egipcios ndo tinham grande conhecimento matematico, necessario ao
tudo me ofundado da astronomia, e por utilizarem papiros (que sGo
vulnerd tempo), ha poucas referencias sobre eles nos estudos nesse

| ramo

= As pirdmides apresentam suas faces voltadas, com precisdo, para os
pontos cardeais.

| = No calenddrio egipcio o ano civil tinha 360 dias e dividido em 12 meses

de 30 dias cadaum

= Determinaram a duracdo do ano através dos nasceres heliacos (nascer
simulténeo com o Sol) da estrela s, que chamavam de "Sétis’

ey
s




= Stonehenge, na Inglaterra, que foi construido por voita de 3000 a.C a 1500
a.C, tem pedras alinhadas com os solsticios. Provavelmente elas
representam uma maneira de contar o tempo.

Fonte: disponivel em | histary.com/sites/2/2015/04/k
tock 0000129 e £ ipeq, acessado em 13/12/2015.

= Grécia - dpice da ciéncia antiga, por volta de 600 a.C. a 400 d.C.
= Conceito de esfera celeste, uma esfera na qual a Terra estd no centro, e
ao seu redor estdo as estrelas incrustadas.

= Como eles nGo conheciam a rotagdo da Terrq, eles atribuiam o dia e a
noite ao movimento rotacional da esfera.

Fonte: 4
acessado em 09/09/2016

Esfera celeste

= Muitos planos e pontos da esfera celeste foram definidos pelos gregos e
ainda hoje continuam sendo utilizados.

Horizonte: plano tangente & Tera no lugar em que se encontfra o
observador, ou seja, € um alcance maximo do planeta Terra que podemos
ver do lugar em que estamos.

Zénite: ponto no qual a vertical do lugar (perpendicular ao horizonte)
intercepta a esfera celeste, acima da cabeca do observador. A vertical
do lugar é definida por um fio a prumo

Nadir: ponto diametralmente oposto ao Zénite

= Equador Celeste: circulo maximo em que o prolongamento do equador
da Terra intercepta a esfera celeste




= Polo Celeste Norte: ponfo em que o prolongamento do eixo de rotac&o
da Terra intercepta a esfera celeste, no hemisfério norte.

= Polo Celeste Sul: ponto em que o prolongamento do eixo de rotagdo da
Terra intercepta a esfera celeste, no hemisfério sul.

-~

Péio Nods.
>
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Pélo 84l

Equador
colocts

Pélo Sul Celests

Disporivel em: htte://astro.f ulras. br/sohere.gi

» FEratdstenes de Cirene, 300 a.C. realizou um experimento que permitiu o
cdlculo do diémetro da terra.

lvolta:27R = 360°

d=7°
147R =360.800
R = 6500km

Hexandna

O raio correto da Terra &
6371 km. Valor excelente,
dado que os 800 km foram
encontrados por pessoas
Que contaram seus pPassos.

Fonte: o autor

Modelo Geocéntrico

= O modelo geocéntrico € o mais antigo modelo cosmolégico.

= Muitos filésofos gregos famosos como Aristdteles (384-322 a.C.) e Ptolomeu
(90d.C., 168 d.C.), defendiam esse modelo. Como nessa época ndo havia
disting@o em astronomia e astrologia, a ciéncia mesclavase com o
misticismo

= |dela inicialmente de Platdo, posteriormente adotada por Aristételes e
Eudoxo. Aperfeicoada por Claudio Ptolomeu, 200 d.C. Almagesto “Terra se
apresenta imével e rodeada de esferas transparentes de cristal que giram
a sua volta e a que se subordinam o Sol e os planetas..

= Acreditavam que a Terra era o centro do universo e que as constelacdes e
demais corpos celestes € que giravam em tomo da Terra
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= |nfroduziv os conceitos dos epiciclos, para
explicar o movimento retrégrado observado em
planetas no céu.

b3
| * I Deferente
/A Epicclo //_\\ S A
£ 4 Forte; imagem daponiel em
. * [ 1eq st acessado
Tema (i~ ) by = } * & emOS/a/2016
y * Lol
N ca %«
Deferente > R %
estrelas de fundo ey

TQ
AX
A
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Fonte: desenho préprio

= Essa concepgdo perdurou até os anos de 1500, aproximadamente, por um
periodo conhecido como idade média.

| = Ela foi substituida pelo Modelo Heliocéntrico, criado por Aristarco de
Samos (310a.Ca230a.C.)

= Nesse modelo a Terra deixa de ser o cenfro do universo e ele passa a
ufilizar o Sol como o centro de tudo.

= Como na época acreditava-se em um cosmos perfeito, criado por alguma
divindade, prevaleceu o sistema na qual a Terra era o centro de tudo.

= O sistema heliocéntrico ficou esquecido até ser resgatado pelo astrénomo
polonés Nicolau Copérnico (1473-1543).

Sistema Heliocéntrico

= Resgatado por Nicolau Copérnico;

Coloca o Sol como centro de tudo;

Era mais simples e levemente mais consistente que o sistema geocéntrico;
ou seja, ndo erq, inicialmente, muito melhor em prever posicdes dos
planetas.

= Afirmava que o dia e a noite eram originados pelo movimento de rotagdo
daTerra.

= apds a morte de Copérnico, nasce Tycho Brahe, cujas observacdes e
anotagdes precisas do movimento planetario levaram Johannes Keplera
deduzir as orbitas elipticas e nesse mesmo periodo Galileu observa as fases
de vénus com sua luneta e comprova a teoria heliocéntrica.




Nicolau Copérnico (1473- 1543)

= astronomo e matematico polonés que aperfeicoou a teoria heliocéntrica,
no final da Idade Média.

Estudou direito, medicina, astronomia e matemdtica, e tinha grande
apreco por suas proprias ferramentas de observagdo, inclusive feitas por
ele préprio

= Suas ideias foram publicadas em um livio chamado De Revolutionibus cuja
tradugdo seria “as revolugdes”, publicacdo essa ocomida em 1540.
Copémico s6 viu sua obra em 1543, ja no leito de morte,

Para ele, a Terra € apenas um dos seis planetas conhecidos na época, ou
seja, Mercurio, Vénus, Terra, Marte, Jupiter e Saturno.

Defendeu que a Terra redlizava uma revolug@o em toro do Sol como
qualquer outro planeta, baseando-se nas ideias de Pitagoras e Aristarco
de Samos.

= Com observacdes ele calculou razdes de disténcias entre os planetas e o
Sol, obtendo com isso, uma das primeiras medicdes de distancia entre a
Terra e o Sol.

= No sistema heliocéntrico, o movimento retrégrado observado nos
planetas, quando os olhamos daqui da Terra, pode ser faciimente
explicado.
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Tycho Brahe (1546-1601)

Nasceu 3 anos apds a morte de Nicolau Copérnico.

Nasceu em 14 de dezembro de 1544, filho de uma famiia nobre da
Dinamarca.

= Estudou direito e filosofia aos 13 anos de idade na Universidade de
Copenhagen

Ficou fascinado com a previsGo de ocorrer um eclipse parcial do Sol, e
que aconteceu com exatiddo em relagdo a previsdo,

= Aos 16 anos, quando foi enviado a Alemanha para continuar seus estudos

Mas passava horas e horas observando o céu com instrumentos de
astronomia.




Analisando as tabelas astronémicas da época ele achou o erro muito
grande.

Ele decidiu observar e anotar os dados com maior precisdo para melhorar
o sistema de previsGo de fendmenos que existia na época.

Ganhou uma ilha com suditos para montar seu observatério, dada pelo rei
Frederick Il, da Dinamarca

= Em 1400, Brahe contratou um jovem auxiliar, chamado de Johannes Kepler
e em 1601 Tycho Brahe faleceu, deixando todos seus manuscritos para
Kepler.

Galileu Galilei (1564-1642)

= Galileu nasceu em 15 de fevereiro de 1554, na Itdlia.

= Foi um fisico, matemdtico, astrénomo e filésofo.

Foi quem primeiro percebeu a lei da queda dos corpos, no qual todos os
corpos caem com aceleracdo constante (desprezando a resisténcia do
ar)

= Desenvolveu os primeiros estudos referente ao movimento uniformemente
variado e ao estudo do movimento de péndulos.

= Enunciou o principio da inércia e o conceito de referencial inercial, ideias
mais tarde utilizadas e melhor explicadas por Newton

Em 1609, ficou sabendo de um instrumento que possibilitava ver a

distancia utilizando lentes com isso resolver construir o seu.

= Seu primeiro telescépio tinha ampliac@o de 3 vezes porém seus Ultimos
passavam de 30 vezes de ampliagdo.

= foi a primeira pessoa que se tem registro, a apontar um telescépio para o
céu, em 1609, construido por si mesmo apds ouvir falar de um.

= Ele descobriu que a Via Lactea era constituida por incontaveis estrelas.

= Descobriu que JUpiter tinha quatro satélites, ou luas, orbitando em tomo

dele, com periodos entre 2 e 17 dias. Esses satélites sdo chamados

"galileanos’, e sGo: lo, Europa, Ganimedes e Calisto. Hoje, sabe-se que

existem mais de 60.

= Descobriu que Vénus passa por um ciclo de fases, assim como a Lua.




= As descobertas das fases de vénus deram fim a ideia geocéntrica, pois se
assim fosse, ele nunca deveria ter sua face iluminada totalmente voltada a
nds (fase cheia). Assim, ele concluiu que vénus viaja ao redor do Sol e ndo
em torno da Terra.

Geocéntrico Heliocéntrico

Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/movplan2/movpian2.htm

= Gadlileu também percebeu que a Lua ndo era uma esfera lisa, mas sim
cheia de crateras.

= Suas descobertas e publicacdes lhe causaram problemas, ele foi
chamado a depor ante a Inquisicdo Romana, sob acusacdo de heresia, e
obrigado a se retratar.

= Ele se retrata cos 70 anos de idade e comisso escapa da morte e é
sentenciado a prisdo domiciliar,

na qual fica até o fim de sua vida, Observagoes da Lua (1609-1610)
em 1642, y
= Apenasem 1992 a Igreja
Catdlica aceitou as ideias de
Galileu, pedindo desculpas
publicamente.

»mf\*e{)&e ;w

Aas_11/Gaileu_obsery :_tel_v3_arqui

Johannes Kepler 1571- 1630

= Johannes Kepler nasceu em 27 de dezembro de 1571, no sul da
Alemanha.

= Em 1597 Kepler publica seu primeiro livro, “Mistérios do Universo”, no qual
ele defende aideia do heliocentrismo copemicano.

= Em 1600 ele comeca a trabalhar como assistente de Tycho Brahe.

= Com os dados observacionais de Tycho Brahe, ele consegue descobrir
que as orbitas dos planetas ndo s&o circunferéncias mas sim elipses ao
redor do Sol.

= |deias essas que seriam posteriormente publicadas no livro “Astronomia
Nova" em 1609.

= Mais tarde estudaremos as leis de Kepler.




Isaac Newton (1643 - 1727)

Nasceu em Woolsthorpe, Inglaterra, em 4 de janeiro de 1643;

Um dos mais importantes fisicos da histéria.

Estudou optica, forgas, leis dos movimentos e desenvolve o cdlculo integral
e diferencial muitos anos antes de Leibniz {Gottfried Leibniz, 1646 -1714).

Aperfeicoou o telescopio de Galileu, utilizando um espelho esférico invés
de uma lente (conhecido hoje como telescopio Newtoniano, que iremos
fazer posteriormente).

Desenvolveu a teoria da gravitag@o universal, que iremos ver logo a
frente.

Disté@ncias astrondmicas

UA= Unidade Astronémica = distancia Terra - Sol - 149,6 milhdes de
quildmetros.

As dist@ncias astrondmicas ndo sdo medidas da mesma maneira que
medimos o tamanho de um 1&pis, © comprimento de uma casa, etc

Devido elas terem valores muito grandes, precisamos de outras técnicas
para obter distancias.

Como por exemplo, utilizando radares, &ngulo de paralaxe, ou utilizando
cefeidas.

Distancia de alcance Método

1UA radar

500 pc paralaxe heliocéntrica
10000 pc paralaxe espectroscépica
4 Mpc estrelas varidveis

Hiparco e a disténcia Terra-lua

= No século Il AEC (Anterior a Era Comum), Hiparco (Hipparchus 190-120
AEC), usando trigonometria, estimou essa dist@ncia com um erro de
aproximadamente 7%.

A ideia utilizada por ele foi a seguinte: Em um eclipse Lunar, ele imaginou 2
tridngulos retangulos, um entre o sol e a Tera e o outro enfre aluae a
Terra.

Com isso ele estabeleceu uma relacdo entre os angulos e a velocidade
de translagdo da lua em torno da Terra e pode determinar a disténcia
entre a Terra e a Lua como sendo algo entre 59 e 67 vezes o raio terrestre.
Hoje o valor mais preciso fica entre 57 e 64 vezes, dependendo da posicdo
relativa da elipse formada. (valor médio de 384.400 km)

Fonte:
it/ e 2eritenu/hipar
‘co-e-a-distanclo-do-hua/




Dié@metro da Lua

= Pode-se usar ideia parecida para calcular o valor do diémetro da Lua.
Sabe-se que qualquer objeto visto sob &ngulo de 1 grau significa que ele
esta afastado cerca de 57 vezes o seu tamanho.

L g
i Fonte: http:/ fuww.zenite.nu/oristarco-
i de-somos-e-o-distancio-terra-sol/
X =

191 2-00,01745

= Entdo se observarmos a Lua cheia sob o angulo de cerca de 31 minutos
de arco (cerca de meio grau), significa que ela esta afastada 114,59 vezes
o seu tamanho.

= Entdo conhecendo a dist@ncia entre a Terra e a Lug, é possivel calcular
seu di@metro, volume, érea superficial, etc.

Aristarco de Samos e a distédncia Terra-Sol

= A dist@ncia enfre o Sol e a Terra foi calculada pela primeira vez por Aristarco
de Samos. Ele utilizou-se da frigonometria para tal feito.

Fonte: R. V. Avistorco de Somos e
distancia Tema-Sol. Astranarmia no Zénite, jul
2000, Disponivel

om:

Ele sabla que quando a Lua exibia um quarto luminada (crescente ou
minguante) havia a possiblidade de desenhar um tridngulo retéanguio.

= & sendo conhecida a distancia Tera-Lua (B), ele pode determinar a distancia
Terra-Sol (C).

= Hoje, o valor aceito para essa distancia é de aproximadamente 149.600.000
km, distancia essa, conhecida como uma UNIDADE ASTRONOMICA (ua)

Método da Paralaxe

= Paralaxe, do grego paralaxis, que significa mudanga.

= A paralaxe permite calcular distancias afravés do deslocamento aparente
do objeto em relagGo ao fundo.

= podemos perceber a paralaxe com um experimento bem simples. Com o
dedo indicador da mao em pé, e com o brago totalmente esticado,
alterne a visGo com seus olhos. Repare como ele muda de posicdo em
relagGo ao fundo, dependendo do olho utilizado.

Fonte: htip://chc.orgbrvD-
content/uploads/2014/02/parciana og
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= Na astronomia, essa disténcia entre os olhos, é substituida pela distancia
entre dois paises diferentes, ou pela distancia entre posicdes do planeta
em diferentes épocas do ano, ao longo da érbita terrestre.

PLEADES
n.be/f

OBSERVA 3
ISERVAGOES

EMAGOSTO b E
L EM FEVEREIRO

= A primeira medida de uma paralaxe estelar foi feita por Friedrich Wilhelm
Bessel (1784-1846) em 1838

= A estrela analisada foi a bindria 61 Cygni, estimando p=0,310,1", que
comesponde a uma distancia de 600 mil UA = 10,4 anos-luz

| = A distdncia em ua para qualquer objeto com paralaxe heliocéntrica é

dada por: B~
1 1At T 4
d(ua)=——— s —
. . -1
p(rad)
d = distancia até o objeto em Unidades Astronémicas .
p = dngulode paralaxe heliocéntrica
Quando a paralaxe heliocéntrica for igual a 1 segundo de d
arco, temos a disténcia de exatamente 1 parsec (paralaxe
second). 1 parsec (pc) vale 206265 UA ou 3,26 anos-luz.
(lembrando que 1 ano luz = 9,461.10'> m = 63240 UA)
‘ .
ua
orte: hifps//upioadwkimedic.ora/wikbedia/ commons thum,6/62/P orciare, gt 2200 Paralae.gf

Aula pratica sobre paralaxe
| Afividade experimental - Apéndice H




Cefeidas

= Outra maneira de medir distancia entfre nds e estrelas distantes é com a
utilizagdo de cefeidas

= Em 1784 uma estrela na constelacdo de Cepheus foi observada em vérias
noites por John Goodricke, que notou que a estrela tornava-se brilhante e
depois diminuia seu brilho. As flutuagdes no brilho repetiam-se novamente
a cada cinco dias. Essa foi a primeira estrela cefeida descoberta.

= Hoje, é ufilizado um diagrama periodo-luminosidade e ele permite aos
astrénomos medir a luminosidade de uma cefeida simplesmente através
da medida do periodo das flutuagdes do brilho.

= Esse diagrama foi descoberto por Henriquetta Leavitt em 1908, analisando

; A
placas fotogrdficas. B} Cefeida

Eta Aquilae

hitp://In6.agoht.com/_ho!
o/k2.

G IAMAA
Fonte: hit AAAABS: TQaR0/3600/coleid0 10-0quice PO

= A técnica para determinar a distancia de uma cefeida requer os frés
passos descritos a seguir:

= Medir o periodo das flutuagdes e deduzir a luminosidade da cefeida.

» Usar uma estrela-padrd@o para cdlibrar a imagem e determinar o brilho
aparente da cefeida

= Usar a equagdo do brilho aparente para calcular a disténcia da estrela,
ou seja:

brilho aparente = luminosidade / 4 x d*

Fonte: hiip://oalu ol cobsenvatorio, vol 1 2/n4/in

Porque uma cefeida pulsa

= Em 1917 Sir Arthur Stanley Eddington (1882-1944) desenvolveu a teoria de
oscilagdes radiais

» Ele propds que a mudanga de transparéncia na atmosfera causa as
pulsagdes: a atmosfera opaca retém o calor e causa a expansdo, que por
sua vez causa a redugdo da opacidade permitindo que a luz escape
esfriando a atmosfera e causando o colapso.

= Em 1960 o astrénomo americano John Paul Cox (1926-1984) descobriu que
aionizacdo parcial d o era a fonte de opacidade

» Assim podemos dizer que a Cefeida quando esta com o raio menor, tem
sua temperatura maior, aumentando a pressdo.

= O aumento de pressdo aumenta o raio, o raio aumentando diminuia
temperaturq, e a pressdo diminui novamente e a estrela se contrai
aumentando a temperatura e recomegando o ciclo.




= A relacdo periodo-luminosidade mostra que quanto maior o periodo mais
brilhante € a estrela, mesmo que da Terra ela pareca fraca.

= |sso quer dizer que conhecendo o periodo da estrela, sabemos o seu brilho
real e comparando com o brilho aparente visto da Terra descobrimos a
que distancia esta a estrela.

T— Periodo;

m — Magnitude aparente;
M — Magnitude Real;

D — Distancia da Terra

M=-2,76 log(T) - 1,4

m=M/D?

Portanto:

m.D?=-2,76 log(T) - 1,4

= Na década de 1920 o astrénomo Edwin Hubble fez uma importante
descoberta.

= Através de imagens adquiridas com um telescopio de 2,5 mefros na
Califémia (E.U.A.), ele descobriu esfrelas cefeidas numa nebulosa
localizada na constelagdo de Andrémeda.

= Calculando a distancia dessas estrelas, ele percebeu que a nebulosa
estava muito além das fronteiras da nossa galaxia, e essa nebulosa era na
redlidade, uma outra galaxia.

= Hoje ela é conhecida simplesmente como galdxia de Andrémeda.

Efeito Doppler

= Para compreendermos o efeito Doppler da Luz, vamos lembrar o que é o
efeito Doppler.

= Em 1842, Johann Christian Andreas Doppler descreveu o fendémeno.

= Nesse efeito, ocorre a percepcdo de uma frequéncia diferente da
frequéncia emitida pela fonte.

= [s50 ocorre por haver uma velocidade relativa diferente de zero entre eles.

= Dessa forma, ou a fonte, ou o observador, ou ambos devem estar em um
movimento.




boluol.com

= No efeito Doppler do som, percebemos um som mais grave quando ha
afastamento entre nés e a ambulancia e um som mais agudo guando ha
aproximagdo entre nés e a ambulancia.
= Para o som, a frequéncia percebida, devido ao efeito Doppler &
calculada por:
tv
/., ) ! : vy
TV
VEV,

= Onde os sinais de cima sdo usados quando existe aproximagdo entre a
fonte e o observador, e os sinais inferiores quando hé afastamento.

=]

</ upload vadmedia.org/wkipedia/com
/c9/Dapplersffectsourcemovingdght
0798

= Como a velocidade da luz é extremamente alta (cerca de 300 000 km/s),
o efeito Doppler 56 é perceptivel se o corpo se mover a uma velocidade
relativamente grande.

= Dessa forma, ao analisarmos o espectro de uma fonte luminosa, se houver
uma velocidade relativa de afastamento entre elas, o espectro estard
deslocado para o vermelho, ja se houver aproximagdo entre elas, o
espectro estard deslocado para o azul.

Se a frequéncia percebida (Fp) for MAIOR que a frequénciareal (Fr),
podemos concluir que ha aproximagdo entre os corpos. Se a frequéncia
percebida for MENOR, significa que ha afastamento entre eles. Como o
comprimento de onda é inversamente proporcional & frequéncia, temos:

Fp > Fr = Aproximagdo
Fp < Fr = Afastamento

Afastamento

Aproximagéo

DRBLREBRA

Hubble e a expansdo do universo

= Edwin Hubble teve a brilhante ideia de analisar o espectro da luz de

estrelas distantes, inclusive de outras galdxias.
| = Ele encontrou as raias deslocadas em relagd@o ao mesmo elemento

quimico aqui da terra.

= Com isso, pode-se perceber que a galdxia de Andrébmeda estd se
aproximando de nés. A essa aproximagdo relativa damos o nome de
BLUESHIFT.

/ = Porém ao analisar a luz de outras galdxias, percebe-se que o

deslocamento é para o vermelho (REDSHIFT).

= Dessa forma, os dados obtidos foram fundamentais para entender que o
universo estd em expansdo.

= Esse € um dos alicerces principais que sustenta a teoria do Big Bang.




= O redshift pode ser utilizado para determinar a velocidade e a distancia
gue se encontra determinado corpo. Utilizado por exemplo, em quasares,
indica (para os conhecidos) que eles se encontram de 4600 milhdes a
alguns bilhdes de anos-luz. Alguns quasares emitem energia maior do que
toda a Via-Lactea junta.

O quasar mais brilhante no céu é 3C 273, e estd a cerca de 3 bilhdes da
anos-luz de nés. Sua magnitude aparente é de 12,9. Se ele fosse colocado
a 10 pc (aproximadamente 32,6 anos luz), ele brilharia mais que o sol. O sol
tem uma magnitude absoluta de 4,83 (e aparente de-26,74), que o
tornaria quase invisivel a olho nu a essa distancia.

= A lei de Hubble afirma que quanto mais distante a galaxia, maior sua
velocidade de afastamento.

Essa animagdo representa a expansdo do universo
em 100 milhdes de anos, como vista a partir de nossa
galaxia.

Como ela é nosso ponto de referéncia,
convenciona-se ela permanecer parada no centro
enquanto todas as demais galaxias visiveis se
afastam

N&o importa em qual galdxia estivéssemos, a
animacdo seria idéntica.

Ja nessa imagem, temos a
representacdo da expansdo do
universo sobre si proprio, onde as
disténcias entre todos os corpos
aumentam proporcionalmente.

nitp: e boluol.com.by afconteudo/e niversoipg

—3 =Hd
T — v .
| 60— —
| ol1g _| v=velocidade de recessao da galaxia;, medida pelo
seu redshift
401— — d=distancia da galdxia.
Hy= constante de Hubble ndo é bem estabelecida. O
30— =1 valor mais p cerca de 67 km/s/Mpc. Em outras
20 _| palavras, uma bolha de | Mpc, ou seja, 3,26 anos-uz,
/ infla de 67 km por segundo, uma bolha de 10 Mpc infla
10} —| 670km a cada segundo, uma bolha de 100 Mpc infla
Perseu de 6700 km a cada sequndo ...
ool | | |
1 2 3
distancia (biihdes de anos-hz)
a expansdo do universo ndo é uma
expansao das galdxias no espaco, mas
uma expansdo do proprio espaco.

Velocidade de recessso ( km por segundo )
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Leis de Kepler - primeira lei.

= Ao utilizar os dados de Tycho Brahe, Kepler ficou anos tentando ajustar a
orbita de marte aos dados obtidos. O problema é que ele tentava ajustar
isso a uma orbita circular. Quando ele percebeu que uma orbita eliptica
se adaptava perfeitamente aos dados observacionais, ele concluiu que as
Srbitas nGo eram circulares.

= ] |ei de Kepler. Lel das érbitas elipticas. As orbitas dos planetas ao redor do
Sol nGo s&o circulos, mas sim elipses. O sol ocupa um dos focos da elipse.

onte:
| hitp://astro jtufrgs br/mov
plan2/movplanzhim

= 2 |ei de Kepler: Lei da dreas: Uma reta que une o planeta ao Sol vare
dreas iguais em tempos igudis, isso significa que a velocidade orbital ndo é
uniforme, mas varia de forma regular, de forma que quanto mais distante
o planeta esta do Sol (afélio), mais devagar ele se move. Assim como
quanto mais perto (periélio) mais répido ele se move.

= A velocidade da Terra é cerca de 30,2 km/s no periélio e 29,3 km/s no
afélio.

Fonte:
hitp:/ feww.covalg BTTasTonomia/historiafio
hannes_kepier/areas_kepler.gif

= A 3°|eide Kepler é conhecida como lei dos Periodos: O quadrado do
periodo de qualquer planeta em tormo do Sol € proporcional ao cubo da
disténcia média entre o planeta e o Sol..." HALLIDAY, 2004.

T2
=

= Ou sejg, arazdo entre essas duas grandezas resulta em uma constante k
que é aproximadamente igual para todos os planetas.

= Em sistemas planetdrios diferentes, a razdo continua vdlida, porém o valor
da constante k é diferente.




Gravitacdo Universal de Newton

= Em 1687 Sir lsaac Newton, em sua obra “Philosophiaie Naturalis Principia
Mathematica” publicou estudos sobre o movimento dos corpos, inclusive o
gue hoje conhecemos como gravitagdo universal.

= Ao estudar o movimento da Lua, Newton concluiu que a forca que faz
com que ela esteja constantemente em érbita é do mesmo tipo que a
forca que a Tera exerce sobre um corpo em suas proximidades. A partir
dai criou a Lei da Gravitagdo.

= Em suas palavras:

= “Durante esse ano (1665), comecei a estender a ideia de gravidade a
orbita da Lua e fiz uma comparacdo entre a for¢a que era necessdria
para manter esse astro na érbita e as forcas de gravidade que agiaom na
superficie da Tema. [...]Deduzi que as forcas que mantém os planetas em
suas érbitas estdo na razdo reciproca dos quadrados das disténcias aos
centros do qual orbitam; e assim, comparei a for¢ca necesséria para
manter a Lua na sua érbita com a forca da gravidade na superficie da
Terra; e verifiquei que as duas respostas sdo quase iguais”. Isaac Newton—
1665.

= A lei da Gravitagdo Universal afirma que:

Dois corpos atraem-se com for¢a proporcional &s suas massas e inversamente
proporcional ac quadrado da disténcia que separa seus centros de
gravidade

- mm, .
=

F,=G

G = 6,67428.10 "' m’ kg ' s




= Newton também supds que
se um objeto fosse
aremessado com for¢ca
suficiente, ele poderia entfrar
em orbita terrestre, conforme
raciocinio abaixo.

= Se do Alto de uma
montanha, um objeto fosse
aremessado com
velocidade cada vez maior,
chegaria um ponto que ele
ndo cairia no solo, mas
acompanharia o raio de
curvatura do planeta.

= Um corpo que fica em drbita
estd numa situacdo de
imponderabilidade, ou seja,
quando a forga
gravitacional € igual a forca
centripeta.

Aplicacoes:

= 1. Calcule a forga de ¢do g enfre duas de 50 kg e
70 kg de massa, separadas pela distancia de 2,5 m.

= 2.0 que acontece com a forga de atragdo gravitacional enfre dois corpos
quando a dista entre eles é ida pela metade?

= 3. Se a Terra atrai a Lua, porque essa néo cai contra nés?

A aceleracdo gravitacional de um
planeta

= Conhecendo a lei de interagdo gravitacional, fica facil calcular o valor da
aceleracdo gravitacional de um planeta.

m.
= Dois corpos interagem com uma forgadadapor F = G—d#

= O peso desse objeto, devido a aceleracdo gravitacional é dado por: P =mg
Como o peso & uma forga, podemos igualar as duas equagoes.

= mM Caso o corpo estiver a
mg=G d* g= GM— uma altura h
R ¢ M
g=G——

(R+h)*

WM
)kg=GT
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= No interior do planeta, a gravidade cresce uniformemente, de acordo com a
equagdo.

Terra
GM

=—r . N
& R = '

9

9.8 mvs* K
GM
&=—73

2 0 R=637.10°m

Fonte: o Autor

Aplicacoes

= (]- Sendo o raio da terra aproximadamente 6378 km, e a massa 5,9742 x
102 determine o valor da aceleracdo gravitacional.

= 02- Se um satélite estd a 400 km acima da superficie terrestre, calcule o
valor aproximado da aceleracdo gravitacional nesse ponto.

Velocidade orbital de um satélite em
uma orbita circular.

Forg¢a Gravitacional = For¢a Centripeta

N\

FosFe
Mm Vv
Ry " R+h)

-

R+h




Velocidade de escape

Corresponde a velocidade minima, sem considerar os efeitos da atmosfera,
para que um objefo aremessado para cima, saia “para fora” do planeta ou
corpo celeste.

Dada pela

equagdo:

Mercirio 42
Vénus 103
Tera 1.2
Lua 24
Marte 5
Jupiter 61
Saturno 37
Urano 22
netuno 25

Sugestdo de video — documentdrio

= Sugest@o: Para encerrar essa aula é recomendavel assistir ao episédio 01
da Série COSMOS de Neil deGrasse Tyson.

Sistema Solar

Sugestdo: Ver video - 01 - Discovery na escola; O Sistema Solar
Disponivel em: https://www.youtube.com/watch?v=KgE-Glw7ghM
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O sistema solar

= O sistema solar € composto pelo Sol, oito planetas (Mercurio, Vénus, Terra,

Marte, JUpiter, Saturno, Urano e Netuno), suas luas e anéis, asteroides,
planetas andes e cometas.

Todos esses corpos giram praticamente no mesmo plano entorno do Sol.
Praticamente toda a massa do sistema solar fica no Sol.

Corpo/ objeto % do total da massa

Sol 99.85%
Jopiter 0,1%
Demais planetas juntos 0,04%
Cometas 0,01(2)
Satélites e Anéis 0,000 05%
Asteroides 0,000 000 2%
Poeira e meteoroides 0,000 000 1%

Fonte: OLIVEIRA, K € SARAIVA, M. Astronomia & Astrondutica

Havia uma nebulosa onde estamos?

= O sol & uma estrela, entdo como todas as estrelas ele teve um inicio;

= A hipétese mais aceita é que o Sol teve inicio em uma nebulosa
planetdaria, como milhares de estrelas conhecidas;

= Essa hipotese foi sugerida primeiramente pelo filosofo alemao Immanuel
Kant (1724 - 1804)em 1755;

= Em 1796 o matemdtico francés Pierre Simon de Laplace calculou que
como todos os planetas estdo no mesmo plano e praticamente todos
giram no mesmo sentido (somente vénus gira ao contrario), eles devem ter
se originado na mesma nuvem de gés original.

= Essa nuvem rotacionando assumiria a forma de disco.

= A concentragdo de gds no centro originou o sol e em diferentes regides
do disco originou os planetas.

= |sso condiz com as observagdes modernas e com os cdlculos fisicos
envolvidos;

= A contribuic@o moderna para essa hipotese veio em 1945 pelo fisico
alemdo Karl Friedrich Freiherr Von Weizécker

= Segundo ele, apds o colapso da nuvem ela comegou a esiriar, com
apenas o proto-sol tendo temperatura alta.

= Com o resfriamento, houve a condensac¢do dos materiais que deram
origem aos planetesimais, que eram agregados de material mais denso
com tamanho de alguns km.

= A composicdo basica desses planetesimais dependeram da posicdo em
que eles se encontravam.

= Como a temperatura na parte mais externa ficou extremamente baixa,
até os gases mais volateis condensaram.

= Assim os planetesimais com nucleos mais densos puderam crescer mais,
com isso, por terem gravidade maior, conseguiram agregar muito mais gas
em sua atmosfera, atingindo tamanhos gigantescos.

J& os planetesimais mais préximos do proto-sol tinham temperaturas mais
altas, gque fez com que a maioria do gas fosse perdido, provavelmente
tendo sido atraido em direg&o ao Sol ou empurrado pelo vento solar em
direcGo as partes externas e sendo capturado pelos planetas Jovianos
{gasosos).




Resumindo:

= Houve um colapso de uma nuvem rotante de gds interestelar mediante
uma perturbagdo.

= Uma vez iniciado o colapso, a forca gravitacional da nuvem atuando em
si mesma acelerou o processo.

= A medida que a nuvem colapsava, sua rotagdo aumentava por
conservagdo de momento angular e com isso assumia uma forma
discoidal.

= A concentragcdo central de matéria que deu origem ao Sol. Os planetas se
formaram a partir da matéria presente no disco.

Como obtemos as caracteristicas dos planetas?

= Massa: Através da interacdo gravitacional do planeta com suas luas ou
com planetas vizinhos.

= Diédmetro: Através da medida do tamanho angular, quando conhecida a
disténcia.
= Composi¢cdo quimica: Pode ser estimada a partir da densidade média do
planeta
= Densidades proximas a 1000 ka/m? indicam materiais congelados;

= Densidades proximas a 3000 ~ 3500 kg/m? indicam rochas vulcanicas e
meteoritos rochosos;

= Densidades de 5000 a 6000 kg/m*
» Densidades proximas a 8000 kg/m? indicam materiais ferosos.

dicam materiais ricos em ferro;

= Rotagdo dos planetas: Podem ser obtidas por visualizacdo direta; por
medigdo do efeito Doppler das ondas de radar enviadas a eles ou pela
taxa de rotacGo do campo magnético do planeta.

= As ondas de radar sdo bastante utilizadas nos planetas Jovianos, pois o
retorno delas nos fornecem dados a respeito da velocidade dos ventos na
afmosfera.

= O efeito Doppler aparece porque quando o planeta gira, as duas bordas
tem velocidade radial com sentidos opostos (em um lado vem do plano e
no outro entra no plano).

= Temperatura: Os planetas obtém maior parte da sua energia a partir do
Sol, assim sua temperatura depende basicamente da distancia que ele se
encontra do Sol. Porém alguns emitem mais energia do que recebem. A
andlise pode ser feita via infravermelho.
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= Reflefividade: Parte da energia solar incidente sobre o planeta é refietida
e parte absorvida. A razdo entre a energia refletida e a energia total
chama-se ALBEDO.

d= Energiarefletidaemtodas as diregoes

Energia solar incidente

= Um planeta que reflete toda energia recebida tem albedo 1, um que
absorve toda tem albedo 0

Estrutura interna dos Planetas

= Saber a estrutura interna dos planetas ndo é tarefa simples, porém
podemos estimar.

= Em planetas rochosos, a propagacdo de ondas sismicas podem ser
usadas. Essa técnica foi utilizada na Terra e na Lua. Com isso sabemos que
hé um nicleo metdlico sélido no cenfro da Terra e que a lua ndo o tem.

= Sabe-se que a temperatura aumenta em fungdo da profundidade, devido
ao aumento da pressdo.

= Em planetas Jovianos hé a possibilidade de identificar a estrutura intera
mapeando o campo gravitacional através de uma sonda que passa por
sua orbita.

= Outra maneira, como os planetas Jovianos s&o gasosos, € utilizar o
formalismo matemdtico da hidrostatica/hidrodindmica.

= Por exemplo, a pressdo central no planeta pode ser obtida a partir do
equilibrio hidrostatico. A equagdo leva em conta se o planeta ndo se
expande nem contrdi, sua densidade, seu raio e sua massa.

Que apds um formalismo matemdtico chega em:
P =14.10" p*(R* -r*)
Onde Pr é a press@o no centro do planeta.
A espaconave Galileo que observou JUpiter e Saturno, impds limites para os

nucleos deles como sendo entre 0 e 10 massas terrestres e 6 e 17 massas
temrestres, respectivamente.




Superficies dos Planetas

= As superficies dos planetas podem ser deduzidas a partir do Albedo,
quando esses ndo tem atmosfera. Assim sabemos que a superficie lunar é
parecida com a superficie de Mercurio, com regides planas e baixas e
com grande numero de crateras.

= Marte apresenta uma superficie com montanhas, vales e canais.

A superficie de vénus ndo é visivel devido as espessas nuvens de acido
sulfrico que envolvem o planeta. Estudos de radio revelam que a
superficie é relativamente plana, mas com algumas montanhas e vulcdes.

Praticamente todos os planetas rochosos apresentam crateras, que séo
resultado de colisdes de asteroides com o planeta ou de atividade
vulcanica

N&o temos evidencias que os planetas gasosos tem crateras de impacto,
porém suas luas o possuem, logo devem ter sofrido iImpactos. Se esse
impacto ficou registrado em uma possivel superficie, é outra historia.

= Com isso, sabemos que os planetas rochosos e Jovianos tem a seguinte
composi¢do:

= |sso nos permite entdo estipular a composig@o dos planetas como sendo:

Planctas Terrestres Planctas Gigantes

OLIVEIRA, K; SARAIVA, M.F. Astronomia e Astrofisica. 3*
edigdo. Sdo Paulo: Livraria da Fisica, 2013. P.139




Atmosfera dos planetas

{ = Sabemos a composicao da atmosfera dos planetas através da andlise da
absorcdo do espectro da luz solar refletida pelas nuvens internas.

= Com isso também podemos determinar a pressGo e temperatura da
atmosfera.

= Com isso, sabemos que a atmosfera dos planetas rochosos ndo é primitiva,
mas sim originada ao longo do tempo geolégico e através de impactos
de cometas e asteroides.

= J& os planetas Jovianos tem sua atmosfera composta basicamente por
hélio e hidrogénio que provavelmente, devido seu tamanho conseguiram
reté-los desde sua formagdo.

= A atmosfera de um planeta tem uma relagdo direta com a temperatura e
com a velocidade de escape, ou seja, com a energia cinética dos gases
e com a massa do planeta.

= Cdlculos estatisticos mostram que um gas s6 fica preso por milhdes de
anos em um planeta se sua velocidade média for cerca de 1/6 da
velocidade de escape do planeta.

= A velocidade média das moléculas/Gtomos de um gds pode ser
calculada por onde k é a constante de Boltzmann

3k, ks=1,38.102 J/kg

v=

m

= Como isso, sabemos que a velocidade do oxigénio é cerca de 0,5 km/s e
gue o hidrogénio € 2 km/s. Com isso, sabemos que o oxigénio fica preso a
nossa atmosfera, mas o hidrogénio ndo.

= A maioria dos planetas que tem atmosfera, experimenta uma elevacao
da temperatura superficial devido ao efeito estufa.

= Um dos principais causadores do efeito estufa é o gds carbénico.

= NA TERRA - Dados mostram que ele manteve-se constante pelos Ultimos
200 000 anos, a uma taxa abaixo de 300 partes por milhdo (ppm).

= Porém nos Ultimos 20 anos ele vem aumentando muito, de forma que j&
ultrapassa os 350 ppm.

= Esta aumentando a uma taxa de 1,5 ppm ao ano.

= Com isso, hd a elevagdo da temperatura Terrestre, que pode causar
inUmeros fenémenos climaticos adversos.




O SOL

Dados: Diametro: 1 392 684 km;

Didmetro de 109 vezes o didmetro terrestre

Caberiam mais de 1 milhdo e 300 mil planetas Terra dentro do Sol.
Temperatura de 5500 °C na superficie

Temperatura no nicleo maior que 15 milhdes de graus Celsius.

Emana energia em todos os comprimentos de onda, porém com maior
quantidade na faixa da luz visivel.

Planetas

Relembrando que para um corpo ser um planeta do Sistema Solar, ele
deve ter as seguintes caracteristicas:

N&o ser um satélite
Orbitar o Sol
Ter massa suficiente para assumir um formato esférico

Ter limpado sua érbita.

= Os Planetas sdo classificados em:

®» Planetas Rochosos: também sdo chamados de Tellricos, e sao aqueles que
tem superficie rochosa e solida. Corespondem aos primeiros quatro planetas do
S.8. (Sisterna Solar), ou seja, Mercdrio, Vénus, Terra e Marte.

= Planetas gasosos: Também chamados de Jovianos; Sdo planetas que
provavelmente ndo possuem superficie sélida e rochosa, sdo gigantes,
comparados aos rochosos por possuirem uma grande camada de gas em seu
entomo. Possuem grande massa e baixa densidade, sendo compostos por
principalmente hidrogénio e hélio.

= Os gases em torno dos planetas gasosos provavelmente séo resquicios do
gds da nuvem primordial, que deu origem ao S.S.
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Inclinacdo dos Planetas

Os planetas possuem uma inclinagdo em seu eixo de rotagdo. Essa
inclinacd@o é medida a partir de um plano imagindrio onde se encontram
os planetas.

A maior inclinacdo é do planeta Vénus que corresponde a 177°, ou sejq,
gira em diregdo oposta aos outros planetas.

Essa inclinagdo deve-se provaveimente a colisées que ocorreram no inicio
da formagdo desses planetas.

Fonte: http://astro.if.ulrgs.br/planetas/obiiquity.ipg

MercUrio

oloult/fies/mercury_l ipg

£ o planeta mais préximo do Sol. Ele demora cerca de 87,969 dias para
completar uma volta e localiza a distancia média de 57 910 000km do Sol
(varia de 46 a 70 milhdes de quildmetros — excentricidade de 0,21
(Terra=0,0167))

Ele gira com inclinagdo de 0,1° e muito devagar. Seu “dia" dura
aproximadamente 58 dias, 15 horas e 30 minutos.

Sua massa é de 3,285.10% kg, ou seja, 0,055 M;; Seu raio é de 2 440 km
(digmetro de 4.879,4 km), ent&o com isso, sua aceleracdo gravitacional &
de 2,78 m/s?

Ele foi visitado por duas missdes. A primeira, com a sonda Mariner 10 em
1974, que mapeou 45% da superficie do planeta e descobriu que ele tem
um campo magnético (1,1% comparado ao da Terra).

E a sonda Messenger que mapeou 30% da superficie em 2008 e o restante
em 2008, apods ela passar a orbité-o.




= Os dados obtidos revelam que sua temperatura superficial varia de-173 °C
a 427 °C.

= Sua superficie é cheia de crateras, semelhante a superficie lunar.

Sua composic@o atmosférica é ténue e composta por basicamente Hélio
(42%), Sodio (42%) e Oxigénio (15%). Por sua atmosfera ser muito escassa,
ele ndo apresenta efeito estufa, indicando o motivo da grande variagdo
de sua temperatura.

= Em 2011 a sonda Messenger enviou dados sobre vulcanismo em mercurio,
que indicam a existéncia de um nicleo liquido.

nittp:/fnww.nasa.govisites/defoutt/fles/mercury_1 Jog

= E possivel a observagao a olho nu no méximo duas horas antes do nascer
do Sol, ou duas horas depois do Sol se por, dependendo da época do
ano. Isso ocorre devido ao seu afastamento angular (visto da Terra) nGo
ultrapassa 28 graus do Sol.

= MercUrio j& era conhecido antes do Século IV a.C. Porém acreditavase
que fossem dois objetos distintos. O que aparecia logo apds o sol se por
recebeu o nome de Hermes e o que aparecia antes do nascer do Sol, de
Apolo.

= O nome mercurio vem do nome para o romano MercUrio, que equivale ao
deus Hermes da mitologia grega.

_crotersiog

= Andlises gravitacionais indicam que mercurio tem um nicleo metdlico
(ferro e niquel) que ocupa cerca 65% da massa do planeta.

Interior de Mercurio

1: Nucleo de hierro y compuestos de hierro
2: Manto de silicatos
3:Corteza

= 3. Crosta—100-300 km de espessura
2. Manto—400 km de espessura
1. NUcleo—1 800 km de raio.
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/) vikimedi
9/92/Venus,_Earth_size_comparsoniog

Vénus

Rotacdo: 243 dias
Translagdo: 224 dias
Diémetro: 12 102 km
Temperatura Maxima: 487 °C
Luas: nenhuma

Comparacdo de tamanho
em escala. Vénus e Terra.

Distancia do sol: 108,2 milhdes de km.

Inclinagdo: 177° (ele tem rotagcdo em sentido
oposto aos outros planetas).

Diametro praticamente igual ao da Terra:
Vénus=12 104 km e Terra=12 742 km.

Atmosfera de Vénus:

A atmosfera de vénus € basicamente didxido de carbono (94,5%) e uma
pequena parte de nitrogénio (3,4999%).

A press@o atmosférica é 92 vezes mais forte que a da superficie da Terra
(equivale a cerca de 1 km de profundidade no mar)

(150 ppm)

(17 ppm)

Vapor d'agua
(20 ppm)

_de_VEC3BAAnUs# /medialFile:Atmosp

= E o objeto celeste mais brilhante
depois do Sol e a Lua, pode atingir
magnitude aparente de -4,6

E possivel de ser visto a olho nu, no
maximo guatro horas antes do Sol
nascer ou quatro horas depois do Sol
de por, dependendo de sua
posicdo em relacGo ao Sol e a Terra.

Foto ao lado, Lua e Vénus, tirada em
10/07/2013, Lua com magnitude de
-7,5e vénus -3,4

Fonte: o autor
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- era muito densa e corrosiva. Ha formagdo de écidos, como o HCl e
= S um to estufa, fozendo com

mais que do Sistema Solar. Sua temperatura
- sulfirico na atmosf

quest

gia capaz
onde a
temperatura é cerca de 2

= Vdrias sondas foram er

elas “sobrevivem” pouc

= Acredifa-se que vénus

afuaimente.

e um inicio tranquilo, parecido com a Terra

orém o efeito fa o transformot

no forno qu:

= Vénus também é conhecido como estre

= Devido ao seu alto brilho, ha relatos de p

uma “nave crevem

gena", e o

omo um Ovini

= Possui fases, visto da Terra

VENU!
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Terra

Nossa casa -
Nosso lar

<://pedagogiad

= Até hoje o planetaTerra é o ico conhecido a abrigar vida. Ela estd em
o conhecida como “zona habitavel”. A temperatura média é
de -89,2 °C (estacdo vostok, Antartida) a 70

Zona habitavel

Planetas Tefrestres. Planetas Jovianos

'Y ) ....

Marte
Terra

Massa da estrela relativa a do Sol

— ]

1

2_habilavehpt.sva/400px-Zona_habitavekph




= O distancia de uma estrela em que se encontra a zona habitavel e dada
pela equagdo:
R=distancia da estrela (metros)
\/W L=luminosidade da estrela (Watts)
R= o=constante de Stefan-Boltzmann
4ro] (5.67.10% W/m3K*)
T= temperatura (K)

= Os cdlculos para o Sol indicam que a zona habitavel se encontra entre 120
a 220 milhdes de km. Estamos a aproximadamente 150 milhdes de km.

Lua

= £ o Unico satélite natural da Terra
= E o 5° maior do sistema solar.

= Possui cerca de 4 do tamanho da Terra

» Estd a uma distancia média de 384 400 km da Terra, variando de 363 104
km & 405 696 km, no perigeu e no apogeu, respectivamente.

= Sua origem mais aceita € que houve uma colisGo de planetesimais de
grandes proporgdes, equivalente ao tamanho de uma quase Terra com
algo do tamanho de Marte (chamada de Theia). Os detritos aglomerados
originaram a lua. Essa ideia é conhecida como hipétese do grande
impacto.

Theia
colidindo
coma
proto-terra,
a § bilhdes
de anos.

p://siste netfimagens/imagens/Theia_giant_imapct_hypo
thesis.png




= Ao todo, foram é missdes que levaram pessoas a pisarem na Lua,
totalizando 12 pessoas, sendo o primeiro deles Neil Armstrong da missdo
Apollo 11. Foram recolhidos mais de 380 kg de rochas lunares para estudos.

Apollo 11
Data de langamento: 16 de Julho 1969
Pouso na lua: 20 de Julho 1969

Neil A. Armstrong, Comandante
Michael Collins, Piloto do médulo de comando
Edwin E. Aldrin, Jr., Piloto do médulo Lunar

Apolio 12
Data de langamento: 14 de Novembro 19469
Pouso na Lua: 19 de Novembro 1969

Charles Conrad, Jr., Comandante
Richard F. Gordon, Piloto do médulo de comando
Alan L. Bean, Piloto do médulo Lunar

Apolio 14

Data de Langcamento: 31 de Janeiro, 1971
Pouso na Lua: 5 de Fevereiro

Alan B. Shepard, Jr. Comandante

Stuart A. Roosa, Piloto do médulo de comando

Edgar D. Mitchel, Piloto do médulo Lunar

Apollo 15
= Data de langamento: 26 de Julho, 1971.
Pouso na Lua: 30 de Julho

-
= David R. Scott, Comandante

= Alfred M. Worden , Piloto do médulo de comando
-

James B. Irwin , Piloto do médulo Lunar

Apolio 16

Data de langamento: 16 de Abril, 1972

Pouso na Lua: 21 de Abril, 1972

John W. Young , Comandante

Thomas K. Mattingly, Piloto do médulo de Comando

Charles M. Duke, Jr. Piloto do médulo Lunar

Apollo 17

Data de langamento: 7 de Dezembro 1972
Pouso na Lua: 11 Dezembro

Eugene A. Cernan, Comandante

Ronald E. Evans, Piloto do médulo de comando

Harrison H. Schmitt, Piloto do médulo lunar




Marte

= Conhecido como planeta vermelho

= Menor que a Terra

3.53uswest.
s/mars_sarth_comparson.png

= Marte vigja a um valor médio de 24 km/s em sua érbita ao redor do Sol e
para completar uma volta demora aproximadamente 687 dias.

= | dia marciano dura de 24 horas e 39 minutos, aproximadamente

= Marte se encontra a cerca de 230 milhdes de quildmetros do Sol, ou
aproximadamente 1,5 UA, com isso ainda permanece na zona habitavel
do Sol.

» Eum possivel ponto de colonizacdo humana em um futuro ndo tao
distante.

= Diversas sondas e robds ja foram enviados para aquisicdo de dados
cientificos

Atmosfera

= Dioxido de Carbono (CO,): 95.32%

= Nitrogénio (N;): 2.7%

= Argoénio (Ar): 1.6%

= Oxigénio (O,): 0.13%

= Agua (H,0): 0.03%

= Nednio (Ne): 0.00025 %

= Temperaturas oscilam entre -140 °C a 20 °C, tendo uma média de -63 °C.
= Sua pressdo atmosférica é de apenas 600 Pa. A Terra é 100 000 Pa.
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Agua em marte

Ha agua em grande quantidade nas calotas polares.
1: Marte em um passado
distante, representado
em uma concepgdo

Elas sGo formadas por gelo de dgua e gelo de gds
carbdnico (gelo seco) e sais.

artistica
/
Fone: 1: hitp://astropt ora/blog/we-content/uploads/201 1 /09/Mars_Oceanipg
2 1, mb/7{76/Mars_Hubble jpg/440px 2: Cdlotas polares
Mars_tubble.jpg em Marte

= A maior montanha conhecida - Monte Olimpo - 25 km acima do valor
médio da superficie marciana, ele recebe o titulo de maior vulcao ja
conhecido.

Base de Hawaii : 251 km

Base d'Olympus Mons : 600 km

Fonte: http:/wvw.infoescola.com/w
content/uploads/2011/10/monte-cimpo2.ong

sokarsystem.nasa.gov/images/galleries/Olyions jog

Jupiter
| = Um dos mais belos planetas de se observar ao -
telescépio
= E o maior planeta do Sistema Solar -
= E o quinto planeta a partir do Sol
/ = Seu digmetro & 11 vezes o diGmetro da Terra
= E composto principalmente por gases, fanto que recebe a denominagé&o
de planeta gasosos.
= Emite mais energia para o espago do que recebe do Sol
= Possui varias faixas o ser observado da Terra
Sua massa é maior que somando todos os outros planetas juntos.
Fonte daimagem:
! wiimedio.org/ 12120/ Jopiter_ond_its_shrunken_Greal_Red_Spotipa
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\<
K

= Jipiter e lo, fotografada
pela Sonda Cassini - NASA

= Possuiu mais de 60 Luas, mas as mais conhecidas sdo 4, que sGo
chamados de satélites galileanos.

= Em ordem de distancia do planeta s&o el

= |o, com diGmetro de 3643 km,
mais distante que nossa lua

semieixo maior € 421 800 km (um pouco
encontra daTerra)

opa, com didrr

tro de 3 122 km tem semieixo maior de 671 000 km.

= Ganimedes, com diametro de 5 262 km, di
de 1 milhd@o de quildmetros

ancia-se de jupi

r pOUCO Mais

= Por Ultimo, Calisto, de 4821 km de diGmetro estando a distdncia maxima
de pouco menos de 1 900 000 km

Aurora em
Jupiter

Saturno

= |mpressionante ao ser observado por um

» £° planeta a partir do Sol;

= orbita com e niricidade 0,056,

» estando em média a 9,5 UA do Sol
= se deslocando a velocidade média de 9,7 km/s
= periodo de rotagdo de aproximadamente 10,3 horas.

ool
= Seu digmetro é de 120 356 km, ou seja, cerca de 9,5 vezes o digmetro

termestre.

= Massa de 5,6846.1
linha equatorial

leragdo gravitacional média de 10,5 m/s?, na
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= Possui um conjunto de anéis, com origem ainda em mistério, mas uma
5 ue surgiram devido uma possivel Lua que se esfacelou devido
U uma imensa colisdo

hou dessa forma em 1610,

Primeira visualizagdo foi por galileu, que dese
acreditando que fossem 3 corpos interagindo

= Com mais visu e modificou para alcas ao

redor do plan

edia.org/wikipedia/

Christian Hyugens, 50 anos
a utilizacdo de melhores tel

Hoje temos essas imagens

Cassini - NASA

Alan Friedman

- ia da composicdo do planeta, revelou metano e
predominante hidrogénio (cerca de 96%)
= Com isso, um fato interessante é que sua densidade média é a menor de

m um valor menor que 0,7 g/cm?® ou pouco menos
0 indica que sua densidade rr ia & menor que a da

todos os planeta
ue 700 kg/m?®

&gua (1000 k¢

= Sua atmosfera possui ventos com velocidades maiores que 2000 km

jisitaram: Pioneer 11, Voyager 1 e Voyager 2, bem como
te New Horizo!

Sondas que ja
a sonda Ca:




Urano

= Desconhecido como sendo um planeta pela humanidade até o ano de
1781, Urano fol descoberto pelo astrénomo William Herschel através de um
telescopio em sua casa.

= Inicialmente, ele o classificou como um cometa, mas posteriormente, mais
astrénomos o andlisaram e confirmaram que era um planeta com érbita
além de Saturno.

= Sua magnitude maxima é de 5,32, sendo em condigdes especificas de
clima e poluic@o luminosa, possivel de ser visto a olho nu. Porém como seu
movimento &€ muito lento no fundo estelar, ele no foi percebido
facimente.

= Ele ja havia sido percebido antes por John Flamsteed, que o havia
catalogado como uma estrela, a 34-Tauri, em 1690.

= Localiza-se a disténcia média de 19 UA do Sol;
= Demora cerca 84 anos terrestres para realizar uma volta completa

Sua velocidade orbital média é de 6,8 km/s.

Seu diGmetro & de 51118 km, ou seja, aproximadamente 4 vezes o
digmetro terrestre.

Sua densidade média e de 1,27 g/cm?®.

A menor temperatura dos planetas do Sistema Solar foi registrada em
Urano, cujo valor é de 49 K, ou seja, -224 °C, tornando-o assim o mais frio
de todos os planetas.

Urano, sonda Voyager 2 - 1986

= Urano possul um sistema de anéis, menores e mais escuros que os de
Saturno.

= Foram descritos por Wiliam Herschel porém n&o vistos por mais ninguém,
até a data de 1977 quando observaram a ocultagcdo de uma estrela pelo
planeta.

= O sistema de anéis foi fotografado pela Voyager 2.

= Possui 27 satélites conhecidos, cujos principais s@o Miranda, Ariel, Umbriel,
Titania e Oberon.
= Voyager 2 se aproximou a 81 500 km de Urano estudando a estrutura, a

composic@o quimica e o campo magnético.

= Uma curiosidade interessante sobre ele é que sua inclinagao é de
aproximadamente 98° em relagdo ao plano planetdrio, isso faz ele
parecer girar sobre sua “linha do equador”, quando comparado aTerra.




| Distancia ao sol (UA)-

(.10¢ km)
Massa

Densidade (g/cm?)
Gravidads supsrficial

Drens
NUmero de satélites
conhecidos

Composigao
atmostérica

Velocidade de escape

Netuno

= Ao andlisar a érbita de Urano, percebeu-se que existia uma pequena

influéncia gravitacional ndo explicada

= Em 1846, John Couch Adams e Urbain Le Verier, de forma independente o
encontraram.

= Locdlizado a aproximadamente 30 UA do Sol

= Sua orbita tem excentricidade de apenas 0,01

= Tem periodo orbital de 165 anos.

= Sua velocidade média nessa orbita & de 5,43 km/s.

= Seu digmetro de 49 528 km, ele é cerca de 4 vezes maior que aTema.

= Embora Netuno seja menor que Urano, sua massa € maior. Sua atmosfera
superior € composta por 79% de hidrogénio, e cerca de 18% de hélio e o
restante é basicamente metano.

= William Herschel pediu para o astrénomo inglés William Lassell, o observar
melhor, depois de sua descoberta e em 17 dias depois, foi encontrada sua
principal lua, Tritdo.

= Posteriormente, foram descobertas mais duas luas, Nereida em 1949, e
Larissa em 1981.

= Hoje sabe-se que existem pelo menos 14 satélites naturais em orbita de

Netuno,

Urano, sonda Voyager 2— NASA, 1989

| T R T T T T
|

1 118

0,387 0773 1 1.524 5203 9,539 19,18
57.9 1082 149.6 227.94 7784 1423.6 2867
3310%ky 49.10%kg 6010%kg &4410%kg 19.109kg 57.10%kg 87.10%kg
541 525 5,52 39 13 o7 13 17
037 088 1 038 264 115 117
[ 0 1 ) 65 & 27 N
43kmfs  10.4km/s  11.2kmfs  Skm/s  60kmfs  354kmfs 21 kmis
T:.'H?:’_ g‘? 9EECO;,  7EEN  95RCO,  SORH TEH BITH
- ASEN 21%0; 3N 10%He  3%He 15% He

30,08
44884

1.0.10% kg

24 km/s

TARH
25% He
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Corpos Menores do Sistema Solar

idos em asteroides, planetas andes, cometas,

» Os corpos menores sdo divi
satélites.

naso.gov/apod/fimage/1311/comet_menaught 940jpg

astercid-1107180,

Asteroides e planetas andes.

= Asteroides sdo os pequenos corpos que vagueiam pelo espaco.

= A maioria dos que conhecemos se encontra em uma regido entre Marte e
Jupiter a 2 UA do Sol em uma regi@o conhecida como cinturdo de
asteroides.

= O maior objeto conhecido no cinturdo de asteroides & Ceres, com cerca
de 1000 km de diégmetro.

= Ceres € um dos planetas andes

= Had outros corpos com tamanhos relativamente grandes nesse cinturdo,
como Palas e Juno.

= Existe um outro “cintur@o de asteroides, que fica além de netuno. Esse
cinturdo € chamado de cinturdo de Kuiper. Ele se estende desde a érbita
de Netuno ~35 UA até 150 UA do Sol. (Plutdo estd a 40 UA)

= Ja catalogamos mais de 12 000 asteroides.
= Mas através de cdliculos probabilisticos acredita-se que existam:

s com tamanhos maiores que | km,

= mais de 100 000 asterc

ima de 100 km

3is de 70 000 com tamanhos a
= O cinturdo de Kuiper foi predito através de cdlculos por dois astrénomos:
Kenneth Edgeworth (1880 - 1972) em 1949 e por Gerard Kuiper (1905-
1973) em 1951.
= 1992 foi descoberto o primeiro objeto transnetuniano. Hoje ja existern mais
de 600 asteroides descobertos, com tamanho na faixa dos 100 a 2400 km,
na qual os maiores passaram a ser considerados planetas andes
= Nessa faixa estdo Plutdo, Eris, Sedna, Makemake, Haumea, Quaoar,
= Para ser um planetaq, o corpo deve
= ter massa suficiente para que afinja o equilibrio hidrostatico;
= Ter impado sua érbita

= N@o ser um satélife




Planetas Andes

= Foi infroduzido em 24 de agosto de 2006 o termo planeta ando pelalAU
(Unido Astronémica Internacional)

= De acordo com essa resolugdo, um planeta ando € um corpo celeste que:
= Esteja em érbita em redor do Sol.

= Tenha massa suficiente para que a sua propria gravidade supere as forgas de
corpo rigido, de maneira que esteja em equliibrio hidrostatico e tenha uma
forma quase esférica.

= Ngo tenha as vizinhangas da sua drbita desimpedidas.

= Nao seja um satéite.

A diferenga mais bésica de um planeta ando para um planeta, é que um
planeta precisa ter a orbita livre, ou seja, deve ter impado toda a érea
onde ele passa.

N&o existe um tamanho minimo para que um corpo seja considerado um
planeta ando, exceto o fato que ele deve ter formato esférico ou quase
esférico. Dessa forma, dependendo da composic@o quimica, o tamanho
varia, mas geralmente fica na faixa acima dos 800 km de digmetro.

A maior parte dos planetas andes estdo no cinturdo de Kuiper, um objeto
cléssico desse cinturdo é conhecido também como cubewano (do
inglés classical Kuiper belt object (CKBO)).

= Os primeiros cinco planetas andes reconhecidos foram: Ceres, Plutdo
Haumea, Makemake e Eris.

Ceres

Locadliza-se no cinturdo de asteroides, entre Marte e Jupiter. Antes era
classificado como um asteroide, mas foi “promovido™ a planeta ando em
2006.

Foi descoberto em 1801, pelo Italiano Giuseppe Piazzi.

Fotogrtafia registrada em maio de
2015, pela sonda Dawn.
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= O planeta ando possui uma ténue atmosfera formada sobretudo por
vapor de dgua que sublima e deixa a superficie.

» Tem didmetro de cerca de 976 km +/- 4 km e gravidade de 0,03g.
= Sua magnitude aparente varia de 6,7 G 9,3;

= Nessa regido tem um asteroide relativamente grande, seu nome & Vesta,
com diémetro de 530 km

Comparacdo de Ceres
com Vesta e Eros, @
esquerda e de Marte,
Mercurio,

Luq, Ceres e Vesta, em
escala & direita

iimedia.org/
and_Ceres,

Plutdo
= Até 2006 era considerado um planeta.
= Te! ande excentricidade de orbita, que o faz ficar mais préximo do sol
| do que netuno.
= Foi descobertoem 1 pelo astrénomo norte americano Clyde
Tombaugh

= No més de julho de 2015 a sonda New Horizons .
conseguiu uma aproximagao maxima, que rendeu rt?

/ fotos com qualidades muito melhores :
= Com a sondaq, foram descobertas mais duas luas % S
em Plutdo 1 g e ¥
= Seu digmetro foi atualizado para um valor de TN ] 5%
2370 km 4

= Plutdo possui uma atmosfera composta por metano, mondxido de
carbono, nifrogénio e outros materiais

= Sua temperatura é cerca de -248°C
= Com isso, suas montanhas sdo feitas de rochas de gelo de nitrogénio e
metano

= Tem uma fina atmosfera de nitrogénio, metano e monéxido de carbono.

Fotos feitas com

o telescépio
Pluto Faces Hubble

Hubble Space
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hifpe://upldpN wikmedio.ora) fcomn mb/t/12/Pluf » co 122 Charon_Moon_Ecrdn_Comparison.png

Caronte —a Lua de Plutdo

Plutao tem uma lua com cerca de metade de seu tamanho.

Caronte tem didmetro de 1207 km +/- 3 km e dessa formaq, o sistema
PlutGo-Caronte por vezes é considerado um bindrio planetario.

Acredita-se que sua superficie & a de gelo de dgua

= Seu nome foi dado pelo descobridor (James Walter Christy em 1978) em
homenagem a sua esposa (Charlene, cujo apelido era Charon)

= A distancia entre PlutGo e Caronte

cercade 19,5

il quildmet

Eris

= Descoberto em 2003 por Michael E. Brown, ele
possui di@metro de aproximadamente 2340 km

Brown
tendo magnitude 19

= Foi descoberto praticamente junto com outros
planetas andes - Haumea e Makemake

Eris, foto real (acima) e concepgaol
arfistica (abaixo)

= Estd a cercade 3 ve:

mais longe do Sol do que

Plutdo

ade-232°C a-248°C.

Olhando de Eris, o sol parece apenas uma pequena
estrela

Sua temperatura é c

= Eris possui uma Lua, Seu nome é Disnomia e fol
descoberta em 2005. Supbe-se que ela seja 8 vezes
menor e 60 vezes menos brilhante

hitps//pt.

snormia_artprg




Sedna
= Possui diGmetro entre 1180 a 1800 km:
[ = Seu afélio esta a 937 UA do Sol; (e o periélio a 76)
= Descoberto em 2003;
®» Andlises espectroscodpicas revelaram que a composi¢do da superficie de
Sedna é parecida a de outros objetos transnetunianos, sendo
principalmente uma mistura de gelo de dgua, metano e nitrogénio:
/®» Tem um periodo orbital de 11400 anos.
= Alguns astronomos acreditam que ele faz parte da nuvem de Oort
Makemake
= Também descoberto pela equipe de Michael E. Brown, mas no ano de
2005 , ele possui didmetro de aproximadamente 1320 km tendo magnitude
16,7
[ = Sua orbita & de 310 anos
= Aimagem abaixo é do telescédpio Espacial Hubble
= Seunome éem r‘omenogerv Qo deus
criador da humanidade, o deus da fertilidade
e o deus-chefe MakeMake, da mitologia
rapanui da llha de Pascoa.
= Andlises espectrais da superficie de Makemake
revelaram que o metano deve estar presente
na forma de grandes grdos de pelo menos
um centimetro de tamanho
ad wikimedia.org/ 2 make_husble.png

Haumea

Possui uma forma alongada devido sua rapida rotag&o.
Sua superficie possui gelo de agua cristaling, identificada pelo albedo.
O nome é em homenagem a deusa havaiana do nascimento e fertiidade

Possui duas luas
km)

Hi'iaka (di@metro de 350 km) e Namaka (di@metro de 170

Haumea com

seus satéites Concepcao

naturais, Hilaka ~ arlistica de

e Namaka Haumea
MO Visto X

telescopio

com esf

de 10m

10/9/90/2003€
2003EL61artjpg
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Quaoar

= Descoberto em 2002 por Chad Trujillo e
Michael Brown

= Esta a cerca de 6,5 bilhdes de km (~42 UA) da
Terra

= Digmefro de 1250 km

= Possui um satélite de nome Weywot, de 100 km

de digmetro.

= Nome em homenagem ao deus da criagdo na
mitologia Tongva (um povo nativo norte
americano)

138

Caronte

Hifiaka

Makemake Haumea

Charor
Pluto 3

4 km.
diametro

https://upload.wi

kimedia.org/wikip
edia/commons/t

humb/a/a9/Com
para_planetas_e

nanos.jpg/250px-
Compara_planet
as_enanos.jpg

Eris (2003UB313), 2.700 km. diametro

Quacar, 1.250 km. didmetro Plutén, 2.302 km. didmetro
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S fnans ecda.co
orpossistamasolar-111110073555-

amanhos relativos dos planetas do sistema solar PhpappO2/95/biogealocarmossistema-solar

Meteoros e meteoritos

= A palavra vem do grego METEORON que significa fenémeno no céu

» Chama-se de meteoro o fenémeno luminoso no qual um pequeno
asteroide ivel no céu devido ao aquecimento provocado pelo atrito
com a atmosfera quando ele chega em alta velocidade.

J& quando esse meteoro cai no chdo, s
meteoritos

fragmentos sGo chamados de

= Com o estudo dos meteoritos podemos aprender como se formaram os
planetas rochosos, visto que s@o fragm do sistema solar primitivo
e permaneceram inalterados por todo

= Ha 3 fipos de meteoritos

- 580 rochosos
= Os metdlicos sdo compostos geralmente por ferro e niquel.
- 5 milhdes de m por dia na Tefra, mas quase fodos com

e ndo os fornam visivels da
10 000 foneladas por dia

massa

umas microgramas de
a a cerca d

tudo junto ¢

= Aproximadamente a cada s de anos cai um grande meteoro na Terra.

& nds vem do cinturdo de asteroides.

= A maioria dos m

= Alguns meteorito
ALH84001

outros planetas, como o meteorito marciano

= Provavelmente uma colisGo de um ¢ de rela
para fora do planeta Marte, caindo posteriormente na

vame

te grande o langou




Esse meteorito foi coletado na Antartida em 1984 e caiu na Terra cerca de
13 mil anos atrés.

Em agosto de 1996 cientistas da NASA revelaram que encontraram
evidencias microscopicas de fésseis (hidrocarbonetos policiclicos
aromdéticos e depdsitos de materiais parecidos com os que sdo causados
por algumas nanobactérias na Terra) que poderiam ter se desenvolvido
em Marte.

Isso cogita uma possivel vida em Marte primordiais a milhdes de anos afrds,
guando provavelmente esse meteorito foi arancado de 1.

Também em 1996, cientistas descobriram carbono organico em outro
meteorito marciano, o ETA 79001.

Sabemos que esses meteoritos sGo marcianos devido ao robd Sojourner,
da missdo Mars Pathfinder de 1997.

No século XX, por duas vezes asteroides relativamente grandes colidiram
comaTera.

Em 30 de junho de 1908 um asteroide ou cometa com aproximadamente
100 000 toneladas explodiu na atmosfera. A onda de choque dermrubou
milhares de km? de florestas na Sibéria;

Em 12 de Fevereiro de 1947 nas montanhas de Sikhote-Alin, também na
Sibéria, um asteroide de Ferro-niquel de aproximadamente 100 toneladas
explodiu no ar e deixou mais de 106 crateras com tamanhos de até 28 m;

Cerca de 28 toneladas divididas em mais de 9 000 meteoritos foram
recuperados. O maior tem massa de 1745 kg.
Em 2013 caiu um meteoro na RUssia, durante o dia. Ele € conhecido como

Meteoro de Cheliabinsk. Ele tinha 10 000 toneladas e cerca de 17 metros.
Ele explodiu a 10 km de dltitude e tinha velocidade de 30 km/s.

Fonte: https://www.youtube.com/watchiv
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= A energia de um asteroide que se transforma num meteoro pode ser
calculada pela sua velocidade. A velocidade de queda de um deles é no
minimo igual a velocidade de escape (11 km/s na Terrq, 2,4 km/s na Lua).
Assim, um tipico asteroide de 1 km de diGmetro com densidade baixa (1
g/ cm’) libera energia de aproximadamente 6.107 kton de T.N.T.
(trinitrotolueno), o que equivale a 3 milhdes de bombas atémicas, que
abriria uma cratera com cerca de 60 a 80 km de didmetro. Cerca de 1 km
por Mton T.N.T.

= O ultimo grande que caiu foi aguele que supostamente extinguiu os
dinossauros, ha 65 milhdes de anos.

= Ha uma cratera de 200 km de di@metro no México que comprova a
gueda, indicando que o asteroide tinha no minimo 10 km de diadmetro.

= A energia liberada por ele equivale a cerca de 3 bilhdes de bombas
atémicas ou cerca de 3 trilhdes de toneladas de TNT.

= Aimagem gravimétrica mostra a cratera desse impacto, visto que ela esta
praticamente submersa sobre o oceano.

T s LR TP A T o
MEXICR_
N
[
hitps:/fiimgur.com/kINZBmE png

= Se vocé estivesse a uma disténcia de até 1000 km do centro do impacto, seria
morto instantaneamente pelo calor gerado, disse Joanna Morgan (cientista do
projeto de perfuragdo de Chicxulub). Um tsunami de cerca de 300 metros surgiu.

» O teremoto que sucedeu foi mais forte que somando todos os teremotos que
| ocorreram na Terra nos Ultimos 160 anos afirma Rick Aster, professor de sismologia
na Colorado State University.
= A ejecta cairia de volta na Terra sufocando quaisquer animais que ai estivessem
= A poeira lancada na atmosfera escureceu os céus do planeta inteiro por varios
/ anos. Somente alguns animais puderam sobreviver.

Crater

Thermal
Radlation
Ejecta
Selsmic
Shaking
Tsunami
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= Na cidade de Vargedo - SC hd uma cratera de aproximadamente 12 km
de digmetro.

PREE » Acredita-se que ela data de 50 a 60 milhdes de anos.
& ® Seu desnivel médio é de 225 metros.

= Asrochas encontradas na superficie do local deveriam estar a mais de 700
m de profundidade naquela regido.

= Acredita-se ser a 2° maior cratera no Brasil

: itp://stalic.panoramio.com/photos/iarge/$10276245g

catarnanikon®20/87038) jog

Araguainha

Nome: Araguainha

Idade: 244,40 £ 3,25 Ma

Diametro: 40 Km

Localizagdo: Mato Grosso, Brasil (16 © 47'S, 52 ° 59'W)

Cratera brasileira mais bem estudada. Anel de rochas elevadas com 10 km de
diametro.

Vargedo
Nome: Vargedo (Vargedo Dome)
_Idade: <70 Ma
Diametro: 12 Km
Localizagdo: Santa Cataring, Brasil (26° 505, 52° 7'W)
Depress@o de forma circular com elevagdo central

Serra da Cangalha

Nome: Serra da Cangalha

Idade: <300 Ma

Diametro: 12 Km

Localizagdo: Tocantins, Brasll ((8° 5'S, 46° 52'W)

Estrutura mais aparente & um anel de vales com 5 km de diametro.

Riachdo

Nome: Riachdo (Riachdo Ring)

Idade: <200 Ma

Diametro: 4,5 Km

Localizag@o: Maranhdo,Brasil (7° 43'S, 46° 39'W)
Area circular esbranquicada

Vista Alegre

Nome: Vista Alegre

Idade: <65 Ma

Diametro: 9,5 Km

Localizagdo: Parand,Brasil (25° 57'S, 52° 41'W)

Colénia

Nome: Colénia

Idade: 5-36 Ma

Diametro: 3,6 Km

Localizagdo: Sao Paulo,Brasil (23° 52' 7S, 46° 42' 22'W)
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Satélites

= De maneira geral, o numero de satél de um planeta estd associado a
sUa massa, pPois massa maior aumenta a probabilidade de que mais
rpos os orbitem

Solar € Ganimedes, uma lua de JOpiter. Ela tem
ndo é Titan, uma lua de Satumo, com raio de 2575

= Elas sGo maiores que o planeta Mercurio, que tem raio de 2439 km

= Titd apres:
metano

ta uma atmo:

rodnicos e

ra densa e rica em ¢

mpostos ¢

Q

= A nossa Lua tem di@gmetro de 3475 km e é maior que PlutGo (digmetro de
2350 km)

Srbita de Oes

= A maioria dos satélites tem

Luas do Sistema Solar em Escala com a Terra

Terra Marte piter urmno Urano Netuno

ala: 1 pixel = 25 km

Anéis

= Os quatro planetas Jovianos apresentam um
constituidos po

stema de anéis, que sdo
equenas particulas orbitando seu respectivo planeta

= A origem dos anéis & prova
material que nunca se aglor
no local.

se espatifou ou um
roagdes gravitacionais

mente um satélite qu
erou, devido as pert

= Os anéis de Saturno sdo faciiment
um pequeno telescopio luneta

da Terra com o auxilio de

» Eles sdo constituidos principalmente 1 anas particulas de
ariamente de agua), qu

visiveis

elo (ndo
a luz do sol, por isso

= Os anéis de Jupiter, urano, Netuno sGo compos!

) s por particulas mais
escuras, assim, como ndo refletem bem a luz, n

siveis da Terra.
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Sonda cassini - 2008

Cometas

= Os cometas sdo asteroides compostos por gelo e poeira que quando se
aproximam do Sol tem sua temperatura aumentada e o sofrem a
ejecdo de sua massa, com isso eles adquirem caudas com tamanhos de
até 1 UA,

Suas érbitas sdo elipse:
de 1 UA @ milha de U

vito alongad

s, podendo se estender de menos

= Um cometa & formado

A cauda de poeira geralmente € amarelada

= A cauda de gas ionizado geraimente é azulada. Esta é composta
geralmente por CO,, N,* :

= A cauda de gas tem a mesma direcdo do vento solar, ou seja,
radialmente para fora

= J& a cauda de poeira fem direcdo da orbita do cometa

0ipg adaptada peko autor
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500 mil km G Trilha de ions

Trilha'de’
poeira

a C/2007 N3 Lulin
édito: Rotando Ligustri/Apolo1) ¢

Nessa imagem, podemos perceber a trilha de ions em sentido oposto a
da poeira.

= O cometa mais famoso é o cometa Halley, que recebeu seu nome em
homenagem a Edmond Halley, que foi o primeiro que percebeu que os
cometas vistos em 1531, 1607, 1682 eram na verdade o mesmo cometa.

= A nave Giotto chegou a cerca de 1000 km do cometa Halley e com isso
pode fotografar seu nucleo, que tem cerca de 13 km x 8 km. Sua
densidade & préxima de 1 g/cm?® e massa total 6.10' kg

= Sua Ultima visita
para perto de nos
foi em 1986

= Sua préxima visita
serd em 2062, daqui
aproximadamente
46 anos

ol4 de novo,
Cometa Halley.

Olb cometa
Halley
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= Em 1997 o cometa Hale-Bopp esteve visivel a olho nu praticamente no
mundo todo. Ele ficou conhecido como o grande cometa. Seu préximo
periélio serd no ano de 4385

antabria.org/sites/default/files/pictures/observaci
bopp1997/haleboppipg

= No ano de 1994 o cometa Shoemaker-Levy-9 se aproximou de jupiter e
com isso se fragmentou em mais de 20 pedagos devido as forcas de maré
de jupiter

Os pedagos maiores tinham cerca de 2 km e explodiram nas nuvens de
aménia da atmosfera Jupteriana.
| “omet Shoemaker-Levy 9 Impact Photos
Photo CD Images - 14" Schmidt Cassegrain
Texas A&M Observatory

 LAL .

July 20, 1994 1:29U7T July 20, 1994 2:25UT  July 27, 1994 1:25U71
Impacts G/D/S/R
L and K/W

Impacts G/D and | Impacts H
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= Entdo, cometas sGo corpos que apresentam composicdo voldtil, porém
quando estdo nos confins do sistema solar, eles perdem sua cauda e com
isso ficam indistinguiveis dos asteroides.
| = Acredita-se que os cometas vem de uma regido ao redor de todo o
sistema solar conhecida como “Nuvem de Oort". Essa regido pode conter
mais de 100 bilhdes de cometas e estd a mais de 50 000 UA
/
/
CinturGo
de Kuiper
= 5o Nuvemde Distancia
Sol Cinturdo Plutao
de Oort
asteroides

= Quando ocorre a passagem da Terra pela érbita de um cometa, ela
encontra nessa regido milhares de particulas pequenas que foram
ejetadas do cometa.

= Essas particulas caem em direc@o & terra e sGo vaporizadas emitindo luz.
Esse fendbmeno € conhecido como chuva de meteoros.

= A chuva de meteoros das Perseidas que ocorreram em 12 de agosto s@o

restos do cometa Swift-Tuttle

Swift-Tuttle - O cometa que pode ser
perigoso para a vida na Terra

= Segundo cdlculos, no ano de 2126 o cometa poderd passar muito préximo
da Terra. Porém cdiculos indicam que ele ndo representa perigo pelos
préximos 2000 anos. Mas simulacdes indicam que ele pode colidir com a
Terra ou com a Lua no ano de 4479. A probabilidade disso ocorrer &
0,000001%. (1.104%).

= Com velocidade de 60 km/s e diGmetro de 27 km, se colidir com a Terra,
podera ser a extingdo da maioria das espécies conhecidas, inclusive a
humana.

= Seu periodo de franslagcdo é de

aproximadamente 130 anos.

hitp://blogs.discovermagazine.com/outthere/fies201 5/08/swift Tuttie jog
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= Sugestdo de video: documentdrio sobre cometas, com duracdo de 1h34
min, produzito pelo canal The History Channel. Disponivel em
= Outra st 5

o

O q
3
o
5

tGo € assistir ac
astrofisico Neil deGrasse Ty

=0
P

Naves de exploracdo

S@o vdrias as sondas ja enviadas

Algumas permanecem até hoje rumo ao “infinito™

A imagem a seguir mostra as jornadas ja existe
Sistema Solar.

es para os planetas do

Sugere-se abrir essa imagem em seu local original.

t
Cuja resolucdo é de 7275 x 3000 pixels.

COSMIC JOURNEYS
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[Astro ___ |Distancia do Sol (km Diametro (km) _|distancia (m

Atividade de disté@ncias

= Redlizar a atividade do apéndice Fe G

Comparar distancias em escala de tamanho e distancias- Sendo o Sol
com digmetro 1 m.

= Sugestdo de video: Comparacdo de tamanhos de planetas e estrelas,
disponivel em:

https://www.youtube.com/watchgv=ohIWFFWtNhY

Sol com digmetro equivalente a 1 metro

0 1.390.000 0,00

57.910.000 4.879 41,66
108.200.000 12.104 77.84
149.600.000 12.756 107,63
149.600.000 3.476 107,63
227.940.000 6.794 163,99
414.000.000 914 297.84
778.330.000 142.984 559,95
1.429.400.000 120.536 1028.35
2.870.990.000 51.118 2065,46
4.504.300.000 49.538 324050
5.922.000.000 2.320 4260,43
10.149.000.000 3.094 7301.44

O Big Bang e a origem do Universo,
Nebulosas e formagdo de estrelas,
Galaxias

digmetro (cm

100,00
0,35
0,87
0.92
0,25
0.4%
0.07

10,29
8.67
3,68

3.56
0.17
0.22




O universo antes do século XX

= No inicio do século XX, acreditava-se que o universo era estdtico,
= Vdrios fisicos famosos, inclusive Einstein acreditava nisso.

= Alexander Friedmann, (fisico Russo), em 1922, partindo das equagdes de
Einstein encontrou uma solugdo que afirma que:

"o universo emergiu sUbita e viclentamente de um estado de compresséo

infinita e entrou numa fase de expansdo desacelerada, que se seguiu a essa

explosao de forga e energiainiciais”. disponivel em Ny /micsolio net /200912421 /i

= Ou seja, tudo deveria estar em um Unico ponto concentrado. Estava dado
o pontapé inicial para a teoria do Big Bang, cujo nome foi dado
“pejorativamente” pelo astrdnomo britanico Fred Hoyle, que acreditava
na “teoria do estado estaciondrio”.

Teoria do Big Bang

= A teoria do Big Bang € uma teoria que explica como o universo evoluiu a
partir de um Unico ponto.

= Ela ndo explica o que havia antes do inicio do universo, dessa forma, o
universo ndo tem uma origem explicada.

Ela estd baseada em basicamente 3 pilares

1- A existéncia do desvio para o vermelho nos espectros dos objetos estelares.

2- A radiag@o césmica de fundo.

3- A abundancia relativa dos elementos leves: hidrogénio, hélio, deutério e

litio.

Segundo essa teoria, o universo tem cerca de 13,7 +/- 0,2 bilhdes de anos.
Ela é a teoria mais aceita na atudlidade.

Desvio para o vermelho

= J4 falamos sobre isso em uma das aulas passadas.

= Todos os elementos quimicos emitem uma “assinatura” quando
aquecidos.

= Quando a luz de uma estrela é analisada em um espectroscopio, ele nos
mostra uma série de linhas espectrais que correspondem aos elementos
que compde determinada estrela.

= Andlisando esses elementos na Terra e comparando aos mesmos
elementos em uma estrela distante, percebemos que o comprimento de
onda dessa luz esta maior, ou seja, o efeito Doppler da luz. Isso significa
que essa estrela esta se afastando de nds.




= Verifica-se também que esse desvio aumenta com a disténcia que a
galdxia se encontra de nds ou seja, as galaxias se afastam de nds com
uma velocidade que é proporcional & disténcia a que se encontram da
Terra (Lei de Hubble).

Alguns fatos ainda ndo explicados dessa teoria se referem ao fato que
algumas galdxias apresentam ter idade de 15 bilhdes de anos, © que ndo
condiz com a teoria de 13,7 bilhdes de anos.

= Algumas formagdes de superestruturas de galéxias ndo teriam tido tempo
suficiente para estarem da maneira que estdo.

= Em algumas galdxias elipticas, com um desvio para o vermelho que
permite calcular sua idade em 1 bilhdo de anos, ha estrelas Ia dentro com
12 bilhdes de anos.

Segundo pilar — Radiagdo césmica de
fundo.

= |nicialmente, de acordo com a teoria do Big Bang, o universo deveria ser
imensamente denso e quente.

= Quando expandiu violentamente ele deve ter sido resfriado.

= Aradiacdo coésmica de fundo foi predita por George Gamov, Ralph Alpher e
Robert Herman em 1948.

= Em 1965, Arno Penzias e Robert Wilson, descobrem acidentalmente a radiagdo
de fundo. (No Bell Telephone Laboratories perto de Holmdel, New Jersey, eles
construiram um radiémetro que pretendiam utilizar para experiéncias de
radioastronomia e comunicagdo via satélite. O Instrumento deles tinha um
ruido térmico excessivo de 2,5 K que eles ndo podiam explicar, e apds diversos
testes Penzias se deu finalmente conta que aquele ruido nada mais era do que
a radiagdo césmica de fundo predita por Gamov, Alpher e Herman e mais
tarde por Dicke.

= Essaradiagdo de fundo vem de maneira praticamente igual de qualquer
lugar do universo que se deseja medir. E isso s6 seria possivel se ela tivesse
sido iradiada no mesmo momento e do mesmo local.

= Hoje, sabe-se que ha pequenas flutuagdes (alguns micro-kelvin) na
radiag&o césmica de fundo.

hitos:/ fwww.nasc.gov/
centers/goddard/imag
es/content/96115main_
Fulmjpg

= A temperatura de fundo comresponde a 2,726 K, com frequénciade pico
de 160,4 GHz, o que corresponde a um comprimento de onda de 1,9 mm.
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Abunddancia de elementos leves

= Por serem os Gtomos mais simples, sGo o Hidrogénio e o Hélio os Gtomos
presentes em maior quantidade no universo.

= Mesmo assim, 74% do universo é constitui de de um fipo de energia que
ndo conseguimos detectar, a energia escura.

Outros 22% sdo constituidos de matéria indetectavel, ou seja, matéria
escura.

= Os outros 4% s@o basicamente Hidrogénio e Hélio. A matéria mais densa
resume-se a cerca de 0,03%.

= Até hoje, ndo se sabe o que sdo a matéria e a energia escura, apenas
acreditamos que elas sejam a causa da aceleragdo da expansdo do
universo e de alguns efeitos gravitacionais que podemos analisar.

Efeitos da teoria do Big Bang

= O principal efeito dessa teoria é que o tempo e o espago nem sempre
existiram.

= O tempo e o espago originaram-se a partir da expansdo do universo sobre
si proprio.

= No periodo Inicial, 0 espago-tempo expandiu-se cerca de 10° mem
questdo de 103 s,

= Essainflagdo produziu todo o contetdo do universo a partir do “nada" (ou
de toda a matéria em um Unico ponto infinitesimal).

Paradoxo de Olbers

= Quando olhamos o céu & noite, constatamos que ele é
predominantemente escuro.

2 o on

= Porém, quando olhamos um bosque de perto, vemos as arvores
individualmente e espacadas entre si, mas se olharmos de muito longe,
ndo vemos através delas, ou seja, é tudo arvores.

= Quando foi observado por um telescopio, percebeu-se que em regides
escuras haviam estrelas.

= Assim, essas estrelas deveriam compor todo o fundo escuro. Dessa forma,
como o fundo poderia ser escuro se ele € todo cheio de estrelas, que sGo
brilhantes?




= Em outras palavras, o brilho das estrelas cai com o quadrado da disténcia,
mas a quantidade de estrelas cresce com o quadrado da distancia. Dessa
forma, o céu deveria ser tGo brilhante, em média, quanto a superficie de
uma estrela.

= Mas sabemos que ndo é isso que vemos...

A solucd@o proposta por Olbers foi a seguinte:

Ele disse que a poeira interestelar absorve a luz das estrelas, por isso ndo
vemos as mais longinquas.

= Porém essa resposta tem um problema: Com o tempo, a poeira absorve
energia das estrelas e enfra em equilibrio térmico com elas, emitindo luz,
ou seja, ndo resolve o paradoxo.

= Entdo aresposta mais aceita para o paradoxo € que o universo ndo existiu
desde sempre.

= Assim, como o universo tem uma idade finita (cerca de 13,7 bilhdes de
anos), ndo houve tempo suficiente para que a luz das estrelas mais
longinguas chegasse até nos.

= Assim, o universo que vemos é aquele no qual houve tempo suficiente
desde sua existéncia, para que a luz chegou até nés.

= Como o universo tem cerca de 13,7 bilhdes de anos, se usarmos uma
distancia média de 1 parsec entre cada estrela. Isso significa que o
universo, em tamanho deve ser maior que 6,6.10'° anos-luz, pois se fosse
menor, veriamos o céu como uma Unica estrela brihante

Outras teorias concorrentes menos
famosas sdo:

= 1. Teoria de ARP - Halton Arp, € um modelo empirico onde o universo nao esta
expandindo podendo ser infinitamente grande e desabrocha a partir de
pontos dentro dele mesmo;

= 2. Teoria do Plasma Cosmoldgico - Hannes Alfvén, astrofisico sueco, propde
que o universo € infinito e eterno no espago e no tempo, e que continuamente
evolul.

= 3. Meta modelo de Tom Van Flandern - Tom Van Flandern propde gue o
g{\lvefsoégéo 56 € infinito no espago e no tempo e composto por vérias
imensoes.

= 4. Modelo Cosmoldgico da Cinética Sub quantica de PaulLaViolette - propde
que a matéria fisica emerge do éter pré-existente.

= 5. Modelo de Barry Setterfield. O comportamento dos Gtomos e a velocidade
da luz estdo Infimamente relacionados com a Z.P.E. (Zero Point Energy) e com
as ﬁ[op'rledodes do vacuo, interagdes enfre particulas formam novas
particulas.
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NEBULOSAS E FORMACAO DE ESTRELAS
*‘—W," *

Nebulosa da cabecga do cavalo
Ou Barnard 33

\| Nebulosa da hélice - NGC
7293 visto por Infravermelho +
visivel (esquerda) e Luz visivel
direita)

Nebulosa olho do gato
NGC 6543

Fonte das imoger 6pio Hubble - NASA

Nebulosas

= Nebulosas sdo regides do espago, com dimensdes gigantescas, milhares &
| milhdes de vezes maiores que o Sistema Solar, compostas principalmente
| por hidrogénio, hélio, plasma e poeira.

Elas podem ser restos de explosces de estrelas gigantescas, como nos
casos das nebulosas do olho do gato e nebulosa da hélice, das fotos
anteriores.

= Mas podem ser gigantescos bercarios de estrelas, como a nebulosa de
Orion, no préximo slide.

M42 ou também
NGC 1976 -
Nebulosa de
Orion
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= Antigamente, muitas galéxias eram classificadas como nebulosas.

Com a construcdo de telescopios melhores os cientistas da época perceberam
que se tratavam de um novo fipo de aglomeragdo estelar que ndo fazia parte da
nossa galaxia.

Em 1923, Hubble utilizando um telescépio de 2,5 m do Mount
Wilson mostrou que Andrémeda estava muito além dos
limites da Via Lactea.

EntGo, a partir disso, muitas outras galaxias foram
descobertas.

Galaxia de Andrémeda fotografada por Cory Poole

~ 7.
O que sdo galaxias
( = Galdxias sao sistemas constituidos de estrelas velhas, intermedidrias, jovens
e poeira interestelar além de gés e matéria escura, tudo ligado
gravitacionalmente em regides especificas do espaco sideral.
= Podem ter tamanhos de até centenas de anos-uz.
Galdaxia do Sombrero -
M104
Fonte: Telescopio
Hubble - NASA
ogs = 7 7.
Classificagdo morfoloégica das galdxias
= A classificac@o das galdxias de acordo com sua aparéncia foi proposta
por Hubble em meados de 1920 e publicada em seu livio em 1936.
= Elas estdo classificadas na chamada Classificagdo de Hubble ou
Sequéncia de Hubble, que indica como ocorre a evolugdo das galaxias.
= Até hoje, ndo hd um consenso de como as galdxias adquirem sua forma,
mas & fato que colisdes entre elas mudam seu formato
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= As galdxias sdo classificadas em Elipticas, Espirais, Lenticulares e Iregulares.

= Das conhecidas, a porcentagem de cada tipo estd abaixo

= Galdxias Elipticas (E) - 20%
CLASSIFICAGAO DE HUBBLE
DAS GALAXIAS

= Galaxias Espirais (S) -

= Galdxias Lenticulares (SO) - 10%

»_Galéxias Irregulares (Irr) - 3%

ESPIRAIS

= As galaxias elipticas sdo classificadas de acordo com sua excentricidade,
/ariando de EO, a mais esféri ntrica
= Em seguida temos as galaxias espirais (S) e espirais Barradas (SB).

= As espirais barradas diferem das espirais por possuirem uma bara em seu
centro

As iregulares ndo tem forma definida

Galdxia imegular

galéxia eliptica

Galdxias Elipticas

Possuem pouco gds, pouca poeira e poucas estrelas

E importante salientar que Hubl
conforme seu real formato.

U as galdxias conforme sua aparéncia, ndo

Uma bola de futebol americano vista de fi

te pode passar por uma esferal!
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Galéxia EO - M87 ou
NGC 4486 - NASA

Galdxia E2 - M32 ou NGC 221 é
uma galdxia satélite de
Andrémeda e foi a primeira
galaxia eliptica descoberta, em
1749.

Galaxia E6 - NGC
205 ou M110,
galdxia satélite de
Andrémeda. (ve!

foto anterior)
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Galaxias Espirais

As galdxias espirais sdo galdxias no qual os bragos das espirais partem
diretamente do nucleo central

Elas sGo classificadas de acordo com o grau de evolugcdo de seus bragos
espirais. Onde as SA possuem bragos bem agrupados e “pequenos’
préximos ao seu nucleo, e um tamanho grande de seu nicleo, quando
comparado ao tamanho dos bragos

= Existem algumas galdxias que tem o nicleo, o disco e o halo, mas nGo
possuem bragos. Essas receberam a classificagdo de E0 ou Lenticulares

Quanto essas galaxias tem uma barra afravessando seu nicleo, elas
recevem o nome de espirais baradas (SB) que crescem de SBO, Sba, SBb,
SBc sucessivamente

= Nas espirais barradas, os bragos partem geralmente do final da barra.

Galaxia SBc -
NGC 253 ou
Galéxia do
Escultor

NASA
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Galdxia SBab - NGC 1350

M51
(Galaxia do
[ Cata-vento)
ou NGC

5194

Galéxia do
Sombrero -
[M104

[Tipo Sa

Fonte: Teles




Galéxia do
tipo SO
(lenticular)
M85 (NGC
4382).

Colisdes entre galdxias

= A maioria das grandes galéxias imegulares surgem devido a colisdes entre
galéxias.

= As nuvens de Magalhdes, galaxias satélites a Via-Lactea ou a Andrémeda,
s@o galdxias iregulares

Grande nuvem

= No video abaixo temos uma simulacdo da colisdo entre a galéxia de
Andrébmeda e a nossa via Iactea, que ocorrera daqui a cerca de 4 bilhdes
de anos, segundo previsdes de astronomos pesquisadores da NASA

= Andrémeda se encontra atualmente a 2,5 milhdes de anos-luz.

= A simulacdo abaixo mostra o que acontecerd.

Link para o video: https://www.youtube.com/watch2v=Shdré6 ALHRAM
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= No céu noturno, a visdo seria algo desse tipo

= |nfelizmente a espécie humana e quaisquer outras j& terdo deixado de
existir no planeta Ti nessa época.

Qutras colisdes entre galdxias ja estdo ocorrendo nesse instante e algumas
foram fotografadas.
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Beija-flor
césmico-
resultado da
colisdo de frés
galaxias

ESO 593-1G 008
Telescépio VLT

Lentes Gravitacionais

= Previstas pela teoria da Rela

idade geral

orréncia que

empo, e com ias curvas

eragdo gravitacional

= No préximo slide temos uma imagem que ilustra como se formam.

magem do objeto
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Aglomerado
de galaxias
formando
uma carinha
sorridente -
devido ao
fenémeno das
lentes
gravitacionais.
galaxias SDSS
J1038 + 4849

NASA -
Hubble.

A via lactea

brang no

noturno

“Caminho

ac

o XVIl - Galileu - multiddo de estrelas

- sistema achatado cupava uma posicao

m forma de
00 AL)

rio, regido mais

Forma um disco de 100.000 AL de di@metro e 1.000 AL de espessura

» Acredita-se que seja do tipo espiral, devido as seguintes
evidéncias

= Quando observamos a regi@o central da nossa Galdaxia, que fica
entre as constelagcdes de Escorpido e Sagitario, podemos ver um
nucleo afinado e alongado

» Podem ser detectados quatro bracos espirais principais

= Todas as estrelas que vemos a olho nu no céu pertencem a via
dctea




= Em uma noite muito escura, se pudéssemos contar, contariamos
cerca de 5 mil estrelas.

Possui entre 100 milhdes a 400 milhdes de estrelas.

Tem 100 000 anos-luz de comprimento, raio de 50 000 ly e nés
estamos a cerca de 30 mil anos-luz do centro.

» Acredita-se existir um buraco negro em seu centro, denominado
Sagittarius A com massa de mais de 4 milhdes de massas do nosso
Sol.

= Um buraco negro tem gravidade tao intensa que nem a luz
consegue escapar.

. - 33.0007.l. o Centro Galatico 3

A Via Lctea e as nuvens de Mogaihtes- Mark
Gee - Nova Zelaindia disporével em:

https/ fevww.fechenet.com
cantent/uploads/2013/09/melhor-foto-
osfronomiajog

k?
RL
&

Possui duas galdxias satélites: Conhecidas como pequena nuvem de
Magalhdes e grande nuvem de Magalhdes.

A grande nuvem de Magalhdes estd a cerca de 140 mil anos luz da via-
lactea e contém a regido mais massiva de formagdo estelar conhecida
no grupo local.

Contém 10 vezes menos estrelas que a Via-Lactea.

= A pequena nuvem de MagalhGes estd a 200 000 anos luz de nés.
= As nuvens de Magalh&es sao visiveis apenas do hemisfério

sul do planeta.

o
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Onde estamos no cosmos?

Superaglomerado de virgem

Grupo de Virgem 111

NGC 7582 NGC 4697

w101
NGC 6744 NGc 5033
e NGC 5128

Grupoy um@
Mgy STUPAERNY merado de Virgem
Escultor "Maffei & b2

NGC 1023 § Leol “Grupo Ursar Maior

NGC 2997
Aglomerado Fornax
-

Aglomerado Eridanu

Grupo
Local
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As galdxias
formam
superaglomerados
| de galdxias, uma

| organizagdo
incrivel devido
interagées
gravitaciongiis

Mas certamente ele é muito maior que isso,
O universo lembrem-se do paradoxo de Olbers

visivel tem esse
formato...
esférico?
‘Porque ndo?
Se vemos o
mesmo tempo
|de existéncia
lem todas as
direcoes qle

Hubble Deep Field - A imagem mais
distante que temos. Mostra cerca de
10 mil galéxias.

15,8 dias de exposicdo do sensor
captando luz.

om/HVIVIHD - -

Hubble Deep Field " HST - WFPC2

PRC96-01a - ST Scl OPO - January 15, 1996 - R. Williams (ST Sci), NASA




= Sugestdo de video: ver episédio 4 da Série COSMOS de Neil deGrasse
Tyson.

ORIGEM DOS ELEMENTOS QUIMICOS -
Estrelas

$d@o corpos esféricos constituidos por gas ionizado.

Elas, em seu interior, tem temperaturas muito altas e pressdes gigantescas.
Com isso, atomos de hidrogénio sdo forcados uns contra os outros; Com
isso, alguns deles acabam se fundindo (processo de fusao nuclear).

Dessa forma, o hidrogénio se transforma em Hélio.

Ao somarmos a massa dos dois Gtomos de hidrogénio e compararmos
com a massa do aGtomo de Hélio, percebemos que hd uma pequena
diferenca.

Essa diferenca corresponde a energia liberada pelo processo (parte da
massa foi convertida em energia).

Em estrelas maiores, com temperaturas maiores em seus nicleos, temos a
formacdo de outros elementos quimicos, como o Carbono.

O processo de transformagdo de Hélio em Carbono é conhecido com
ciclo friplo-a.. J& do hidrogénio em hélio é conhecido como ciclo préton-
préton.

Essas reagoes ocorrem predominantemente no nicleo da estrelq, visto
que la que existem as maiores temperaturas e pressoes.

A energia originada no nucleo é primeiramente transportada pela
camada conhecida como envelope radioativo, depois pelo envelope
convectivo, e por ultimo na fotosfera, que é de onde a maior parte da
energia de uma estrela é emitida.

A energia demora dezenas de milhares de anos para “sair da estrela”.

Estrelas, apds sua formagdo tem uma vida um tanto quanto turbulenta,
dependendo de seu tamanho.
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Zonas das estrelas

Penumbr apas a escala
Umbra

Corona

Temperatura 8
minima

Cromosfera

Regién de transicion

~~Protuberancia

= Nicleo:
mihdes

= Zona Radiativa:
absor nov

229 Evolu¢cdo de uma estrela

= Uma estrela pode ter diferentes tamanhos em sua origem

amanho e mudar sua cor no decorrer de

= Ela também pode aumentar d
milhdes a bilhdes de anos.

= Por exemplo, uma estrela tipo - Sol, nasce de uma nebulosa em contragdo
(nuvem em contragcdo), se transformando em uma protoestrela. Apds isso,

| ela vira uma estrela. Depois de converter o hidrogénio em hélio, ela

aumenta de tamanho virando uma gigante vermelha.

Ciclo de vida do Sol

Agorz nebulosa planetaria

Aquecimento gradual

and branca.

Nascim. 1 6 7 8

Em bilhdes de anos (aprox.)




= Em um Ultimo suspiro, ela emite suas camadas externas, virando uma
nebulosa planetaria, com um nicleo central quente.

= Que termina como uma and-branca.

= Como ela ndo tem fonte de energiq, ela vai esfriando gradualmente,
fransformando-se em uma and-branca pulsante.

= Por ultimo, apods centenas de bilhdes de anos elas irGo se transformar em
ands negras. (ndo sdo conhecidas ainda, devido o universo ter somente
13,7 bilhdes de anos).

s/ fwaw i ufis orfoeifstosswel 40eridany

= Para estrelas com massa inicial de 8 massas solares a 25 massas solares, as
reagdes no nucleo convertem carbono, oxigénio, nednio, magnésio, etc,
até chegar no ferro.

= Na fase de expansao ela explode em uma supernova, gerando os
elementos quimicos com numero atémico maiores que o do ferro.

= O que resta depois da explosdo da supemova é uma estrela de néutrons,
com raio de alguns quildmetros e massas de algumas massas solares.

= Se elainiciar a vida com massa entre que 25 e 100 massas solares, ela
termina sua vida, apos a fase do colapso, em um buraco negro, pois o raio
se torna menor que o raio de Schwarzschild.

= O raio do horizonte de eventos de um buraco negro € calculado pela
equacdo de Schwarzschild.

= Essa equacdo relaciona o qudo densa a massa deve estar para que a
aceleracdo gravitacional seja t&o infensa que nem a luz escape e,
portanto, nos permite calcular qual o raio minimo para que surja um
buraco negro.

= Se ela inicia sua vida com massa maior que 100 massas solares, ela ejeta
parte dessa massa na sequéncia principal e evolui como uma esfrela com
massa de até 100 massas solares. (exemplo estrela da Pistola, descoberta

em 1997).
2GM

Ry, = 3

7
raio de Schwarzschild.

= Aplicando essa equacdo para o Sol, para que ele se fornasse um buraco
negro, seu raio teria que diminuir do valor atual, que € cerca de 696 342
km para um valor de menos que 3 quildmetros, mantendo toda sua massa.
Para que isso ocomresse com o planeta Terra, ele deveria virar uma bolinha
com menos de 1 centimetro de digmetro.




Protoestrela

reigante e
Iha

He - C0

+C.0+Na Mg -SLS  SED Estrola do
Neutrons

25<MEM00Mw W ETEITT 7T 0AS<M<8Msol | 0.08<M<0ASMsol

Tempo (s»n

Brilho e tamanho

O brilho e o tamanho de uma estrela estdo relacionados.

Quanto mais ela brilha, mais energia ela estd convertendo, pois sua
temperatura é maior.

Quanto maior ela for, maior serd sua temperatura.

Quanto mais energia ela emana, menos tempo de vida ela tem

Entdo o tempo de vida de uma estrela estd relacionado com essas
variaveis.

Na tabela a seguir mostramos a classificacdo espectral de Harvard, criada
no século XIX, aprimorada no séc XX.

Classificagdo unidimensional obedece a escala de cores (intimamente
relacionada a temperatura efetiva da estrela) - O,B,A F,G.K.M

Existe uma frase utilizada para decorar essa sequéncia. (Oh, Be A Fine Girl,
Kiss Me)

Classificagdo espectral de Harvard

Massa
- 2 Raio
Classe [temperatura =20 (massas | " o [Luminosidads
b el olares) ¥ principal
[30000-60000K |azul azul 64 M, |16R, 1400000 L, ~0.00003%
jazul a azul- azul-
1000030000 K branco branco 18 M, 7R, 120000 L, 0.13%
750010000 K branco  [3.1M, [21R, 401, 0.6%
40007500 K branco  [1.7 M AR, 6L 3%
Amarelo (sol) ST {1y, [1L1R, 2L 7.6%
branco
3500-5000K  [laxanjo E’Tx?'i‘e’lo 08M, [09R, 0.41, 121%
M [2000-3500 K 0.4M, [0.5R, 0.04L, 76.45%
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Diagrama HR

Ele classifica as estrelas de acordo com seu brilho, tamanho e temperatura de

A maioria das estrelas esté na chamada sequéncia principal (linha central do
grafico) sGo aquelas que estdo gerando energia da conversdo de hidrogénio
em hélio atraves de fusdo nuclear em seu nicleo.

Ele fol crlado em meados de 1910 por dols astrdnomos
Ejnar Kertzsprung: quimico e astrdnomo dinamarqués.
Henry Norris Russell: astrébnomo estadunidense.

O diagrama hoje & conhecido como diagrama de Herfzsprung-Russell ou
simplesmente Diagrama HR

Pode ser utiizado para medir a disténcia que uma esirela se enconfra de nés
pelo método conhecido como paralaxe espectroscdpica.

Para utilizar o método da paralaxe espectroscépica, devemos analisar uma
estrela. Ao perceber que ela esté em uma determinada classe espectral e
observarmos sua luminosidade no diagrama HR, e verificando sua magnitude
aparente pode-se determinar a distancia que ela se encontra de nds.

Caracteristicas das estrelas




= Cada elemento quimico possui uma assinatura especifica.

Essa assinatura estd presente na andlise de seu espectro.

| = O espectro de uma luz foi registrado e compreendido pela primeira vez
por Isaac Newton na decomposicdo da luz solar por um prisma.

= Pode-se utilizar, além de prismas, redes de difracdo para ver o espectro.

= Espectroscopio € o nome dado ao aparelho que serve para ver o
espectro de uma luz.

= No inicio do século XIX a Joseph von Fraunhofer descobriu falhas no
espectro do Sol e com isso registrou 574 linhas escuras nele.

= Gustav Kirchhoff (1824 - 1887) e por Robert Bunsen (1811 - 1899), que
deduziram que essas raias escuras ocorriam em virtude da absorgdo de
algumas frequéncias pelos elementos quimicos presentes nas camadas
externas do Sol e da atmosfera terrestre.

= Assim o elemento quimico hélio foi detectado primeiramente no Sol por
Joseph Norman Lockyer (1836 — 1920} em 1868, sé foi encontrado na Terra
17 anos depois.

= Usando a ideia da espectroscopia, Edwin Hubble analisou o espectro da
luz de estrelas distantes inclusive de outras galdxias percebeu que os
mesmos elementos que estavam presentes aqui na Terra podiam ser
encontrados nessas estrelas

= Porém existia um diferencial: em quase todas elas, o espectro estava
deslocado em direc&o aos maiores comprimentos de onda

= |sso significava que a frequéncia percebida era menor que a frequéncia
real emitida pelo elemento quimico que estava na estrela analisada
(efeito chamado de redshift,

= ou seja um efeito Doppler da luz, que significava que essas galaxias
estavam todas se afastando de nés, dando sustentagao a teoria do Big
Bang.

Experimento e video-documentdrio

= Redlizar a atividade experimental sobre espectroscopia, descrita no
apéndice E.

= Sugestao de video: Cosmos, episddio 05, apresentada pelo astrofisico Neil
deGrasse Tyson, lancada em 2014.
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Instrumentos astrondmicos modernos

= Ngo se sabe ao certo quem inventou o telescopio. Mas sabe-se que o
primeiro pedido de patente foi feito na Holanda em 1608, por Hans
Lippershey, um fabricante de lentes.

= Em 1609, Galileu construiu seu primeiro telescépio, com uma magnificagéo
de 9 vezes e foi o primeiro a utilizé-lo para estudar o céu cientificamente, a
partir de 1609.

= Desde a época que Galileu construiu sua primeira luneta e resolver
aponta-la para a Lua, muitos outros telescopios de diferentes tipos foram
construidos.

= Hoje, além dos telescopios que captam a luz visivel (telescopios opticos) ,
temos os que captam uliravioleta, raios X, raios gama, infravermelhos,
radiotelescopios.

Luneta de galileu

mow;\%,wgm

-hZ1 GOhNXC._ o

Telescopios Spticos

Sao utilizados para observacdo na frequéncia da luz visivel;

Geralmente sdo refratores ou refletores.

Refratores utilizam-se de lentes para direcionar os raios luminosos. (refragdo
da luz)

= Refletores utilizam-se de espelhos e lentes para direcionar os raios
luminosos. (reflexdo e refragcdo da luz).

= O maior telescopio refrator do mundo localiza-se no Observatério Yerkes
em Williams Bay, Wisconsin. Ele foi construido em 1897 e possui objetiva
com 1,02 m de di@metro (40 polegadas) e distancia focal de 19,36 m.

= Também no Chile estd em construcdo o que serd o maior telescopio do
mundo, com um espelho de 39 metros de didmetro, ele & o European
Extremely Large Telescope. A construgcdo dele ocorre no cerro Armazones,
a 3060 metros de altitude e custard mais de 1 bilhdo de ddlares.

= |nicialmente ele foi projetado para ter um espelho primdrio de 100 metros
de diémetro, porém ndo foi possivel essa redlizagao.

o
hifos:/fuplood.widmedia,org/wikipedia
/Commons/0/D1 /Yerkes_40_inch_Refract
or_Telescope-2006 100

Fonte: tip://asto t utrgs.be/lelesc/Yenes pg
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Os maiores telescdpios dpticos

= Grandes telescopios geralmente usam a chamada éptica adaptativa,
composta por motores e atuadores que gjustam a curvatura do espelho
em virtude de distor¢des atmosféricas.

= em 1948 foi inaugurado o telescépio Hale no Monte Palomar - California -
EUA, com um espelho primério de 5 metros de diGmetro

Telescopio Hale, Fonte:
hittps//larma staticlickr.com/3875/141 50024148_229bassfic jog

Em 1993 o telescopio Keck, no Havai foi construido com espelhos
segmentados, que proporcionam um Unico de 10 metros de diametro. Sao
dois telescopios de mesmo tamanho nessa localidade, oKeck 1 e o Keck
2, com resolucdes de 0,04 segundos de arco.

m3
pa——, 1 s
L& ¥ =S4
[ {
Foyer Cassegeaif (=7 T ™ segmentd

= Na Africa do Sul localiza-se o SALT - Grande Telescopio Sul Africano,
inaugurado em 2005 possui espelho primario segmentado com 11 metros,
estando a 1500 metros acima do nivel do mar. Ele locdliza-se numa
posicdo estratégica pois se localiza numa das areas mais escuras do
mundo, devido ndo haver nenhuma cidade préxima por centenas de
quildmetros.

Fonfe: hitp:

Fonte: hitp://www.caosyclencia.com/ima/img2s1109_3ip0
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= Nas llhas Candrias, na Espanha, estd o Gran Telescopio Canarias (GTC),
com um espelho segmentado de 10,4 metros de didmetro. Inaugurado em
2009, é considerado um dos melhores telescépios para a pesquisa
astrondmica devido a engenharia tecnolégica envolvida

Fonte:
hitps://uplood.wikimedia.ora/wiipedia
/commons/0/0d/Roque_z04ipa

Fonfe: hitp://www.iac.es/congreso/blas-cobrera-gc-
instruments/media/GTC_0307_inclinado jog

= O telescépio Gemini, coresponde a dois telescopios idénticos de 8,1
metros de didmetro, mas com apenas 10 cm de espessura. Um estd
localizado no Chile, em Cemo Pachén, uma montanha nos Andes chilenos,
a 2 720 m de dltitude, que recebe o nome de Gemini Sul e o outro no
Havai, no vuic&@o adormecido Mauna Kea, a 4 220 m de altitude,
chamado de Gemini Norte.

= O Gemini Sul fica a apenas algumas centenas de metros do SOAR-
Southemn Astrophysical Research Telescope, cujo espelho principal tem 4,1
metros de didmetro e pode captar a luz visivel e os raios infravermelhos

Fonte;
hitp:/fwwvedna.br/soar/site html

= No Chile também temos o VLT ou Very Large Telescope, com 8,2 metros de
diametro, porém como s@o quatro telescopios eles podem ser interligados
para observar o mesmo objeto, de forma a se comportar como um
gigantesco telescépio. Nesse caso, sua resolucdo consegue resolver

( distancias de milissegundos de arco, isso significa que ele seria capaz de

distinguir individualmente os dois fardis de um carro que estivesse na Lua.

Fonte: Tipg




Formagdo das imagens

= Telescopio refrator: Criado provavelmente por Hans Lippershey na Holanda
em 14608. Utilizava-se de uma lente biconvexa na frente (objetiva) e uma
lente bicéncava na parte de trds (ocular).

= Em 14611 Kepler melhorou o telescopio utilizando duas lentes biconvexas.
/ Sistema que até hoje é utilizado, porém que deixa a imagem invertida.

hitpi//astro . ulras.br/telesc/keplor oo

= O indice de refracao é diferente para diferentes frequéncias de luz, e com
isso, ha uma separagdo das cores do espectro visivel.

Aberragdo cromatica:
Cada cor tem seu proprio ponto focal.

Fonte:

¢ en/slide/1
$/35/ADeMGRCIRATRCIRAIOSCOMRCIBA I fic
a:#CadatcortlemiseutprBCITBIPAO OO
ocal.jpg

= [sso resulta na chamada Aberagdo cromdtica, gue distorce as cores dos
objetos observados, além de borrar aimagem.

Jupiter com aberag@o
cromatica
Imagem obfida ofravés de um refrator Meade Polaris 40-EQ {F = 900 mm, D =

60 mm), Barlow Televue 1.8, 3244 frames, Neximage CCD. Cre
Marfin

Uma técnica para diminuir esse efeito é utilizar lentes apocromdticas, que
em algumas relagdes de didmetro da objetiva versus distancia focal, néo
é perceptivel a aberagdo cromdtica.

= O “"problema"” desses telescopios é o peso acentuado, quando
comparados aos refletores e o preco por mm de abertura, que fambém &

maior.
Croun. % Flns
|
== https:/fupload. wikimedio.orghv
>/‘ ikipedia/commons/thumb/1/15
S ILenssb-en.svg/1 200px-Lenséb-
/ _ = ensvg.eng

" Achromatic doublct

Vidros Crown possuem indices de refrag@o entre 1.5a 1.6
Vidros tipo Flint podem atingir valores na faixa de 1.75.




Fator ampliagcdo

= O fator de ampliagdo de um telescopio é obtido pela divisdo da disténcia
focal da objetiva pela distancia focal da ocular.

= Na pratica, a ampliagdo maxima toleravel para observacao é cerca de
duas vezes o valor da objetiva em mm. Ou seja, um telescépio de 200 mm
forma uma imagem aceitdvel com ampliagdo de 400 vezes, no maximo.

= O ideal & que esse valor ndo passe de 1 vez por mm, ou seja, o exemplo
anterior seria 200 vezes. Ou menos.

= Quanto maior o fator de ampliagdo, mais escura a imagem vai se
tornando. Isso remete que um telescopio de 50 mm nao terd capacidade
de ampliar 400 ou 500 vezes, pois a imagem serd tGo escura que ndo
podera ser vista nitidamente.

Telescopios refletores

= Como jé foi dito, telescépios refletores utilizam um espelho principal, um
espelho secunddrio e uma ocular.

= Ha varios modelos de telescopios refletores. Os mais comuns sdo os
Newtonianos, os Schmidt - Cassegrain, os Coudé.

Newtonianos

Refletor Newtoniano

0pio_ iano_490ip0
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Cassegrain

= Cassegrain "Classico” a onda eletromagnética é captada pelo espelho
primdrio parabdlico, reflete para o secundario hiperbdlico que a reflete
novamente e esta passa pelo buraco central do espelho primario onde é
captada pelo equipamento instalado no telescépio ou radiotelescépio.

ttp://astronomer.wpengi

en/thumb/
n.0npng

hitps:/fupload.wiki
2/2c/Cassegrain.e

Prime focus

To Nasmyth focus/
‘coudé room

http:/fslidepiayer.com/side/8
993520/27 /images/7/Opticals
Telescopes+Types+ofsrefiscti
ng+telescopes:ipg

(@) Prime {b) Newtonian {c) Cassegrain (d) Nasmyth?
focus focus focus ‘coudé focus

A diferenca basica enfre os diferentes tipos de construcdo é o tipo de
associacdo de lentes e espelhos para direcionar os raios de luz que é feito.

Bases - montagens

= As duas montagens mais comuns sGo as montagens equatoriais e as
montagens altazimutais do tipo dobsonianas.

= Montagem equatorial:

N - —

montagem-equatoriol hitp:/{www.apolol 1.com/imagens/etc/montagem_equatiog
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= Montagem Dobsoniana

hitp:/ fwww.astroshop.com.be/imagem/sk -
ywaicherg/dob]2fiex-d1 jpg hitp:/ fwww.astrosur com/caneka/imaleauip/o
ssw20_10ipg

npv/m.:o.\»{,,wwdmg.com/zo 13/04/refletordob jpg

] . . .
Telescopios profissionais
= Os telescopios profissionais geralmente contam com espelhos grandes, e
podem captar, além da luz visivel, ulfravioleta, raios X, raios gama,

infravermelhos, e ondas de radio.

= A maioria dos Telescopios sdo feitos para trabalhar com uma faixa
especifica de frequéncias.

= Por exemplo, radiotelescopios nGo captam raios X, porém captam
frequéncias proximas a que sdo fabricadas para trabalhar.

<— Aumento na Frequéncia (v)

10% 1™ 10* 10* 10? 107 v(Hz)
1 V % | ' '
Rajos Gama Ondas Longas de Rédio
| | e 1 o | S—— | i
0" w* 10" w" w* et 1w 10 w w 10t 10* 10" A (m)
Diamo 100gm  fem  Imo 100m  10km  10km  10%m A

10°A 10*A 001A 1A 10nm

Aumento no Comprimento de Onda (A) —

Luz Visivel

7.sx10% 6x10' Sx10 43010 v (Hz)

400 500 600 700 & (nm)

kimed o /118/EM_SPocium_pt.5v0/300pREM_spectum_phsva.png




Telescopio MPG de 2,2 m.
Observatério de La Silla, no Chile
Capta luz visivel e infravermelho,
além do ultravioleta.

s0.0r0/sciffa

telescopes/2
p2/images2.2m
nomalpg

= Nebulosa da Gaivota - localizada entre as constelacdes do Cao Maior e
do Unicoémio, em um dos bragos espirais da Via Lactea, fotografado em
UV pelo MPG.

hitps:/ v £50.0rg/ public/
brazi/news/es01306/

Telescopio de raios X

= Raios X sGo absorvidos pela atmosfera temestre, dessa forma, hd a
necessidade do telescopio estar em orbita ou em baldes estratosféricos.

= Diferente de um 6ptico, ele ndo possui um espelho primario. No lugar ha
placas de cer@mica ou de metal para refletir os raios X em um ponto onde
se encontra o sensor

ww.it utrgs br/cret/camiodebom/img/chandra.ipg

Telescépio Chandra, hf
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\ = Regido de cerca de 40 anos-luz de extens@o em torno do buraco negro
supermassivo da nossa galdxia - a Via-Lactea visto por raios X

= Sol visto em raios X

Radiotelescépios

= Um radiotelescopio observa as ondas de radio emitidas por fontes de
radio, normalmente através de uma ou um conjunto de antenas
parabdlicas de grandes dimensoes.

o-mal

g.com ol [12/quanto
- r850lUCO0-d dasfotorepr

hitpi//s. m/ i ! o-observatorio-de-arecibo-que
fica-em-porto-i . pios-foto-reproducacwikiojpg
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‘ = Mesma imagem produzida pelo ALMA e pelo VLT. O primeiro um
radiotelescépio e o segundo um telescopio optico.

Infravermelho

= Por se aproximar da luz visivel, ajuda a identificar algumas regides em
nebulosas, por exemplo.

Nebulosa de
orion

Esquerda luz
visivel

Direita luz
infravermelha

Mesma imagem

um recorte da
imagem original.

Infrared &R. Gendle
Astronomical §




Catdlogo de Messier

= O catdlogo de Messier € um catdlogo que teve o propdsito de identificar
nebulosas que nGo eram cometa, pois Messier procurava por eles no céu.

= Entdo ele catalogou todos os objetos gue ndo eram cometas nem estrelas
ou planetas, para que ndo fossem confundidos com cometas.

= Esse catdlogo é foi construido por Charles Messier no chamado Catélogo
de Nebulosas e Aglomerados Estelares publicado originalmente em 1771.

= A primeira edi¢cdo, de 1771, incluia 45 objetos, e a terceira e Ultima edicdo
de 1781, incluia 103 objetos. Outros astronomos, baseados em notas de
Messier, elevaram o nimero de objetos para 110.

= Os objetos desse catdlogo recebem a numeragdo de M1 a M110.

M1 — Nebulosa do caranguejo — ou
NGC 1952




M2 ou NGC 7089

M4 ou NGC 6121

Mé ou NGC 6405 — Aglomerado da
Borboleta




M58 - ou NGC 4579

Mé4 - NGC 4826 - Galdxia olho negro

Constelacoes

Agrupamentos aparentes de estrelas.

= Astrénomos da antiguidade imaginaram formar figuras de pessoas, objetos
e animais;

= A maioria sdo de dificil identificagdo.
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= Auxiliam na separagdo do céu em unidades menores.

muitas estrelas, sendo cada uma

possivel ve

acdo.

= Emuma noite escura
nfte a uma col

Si.
Portanto essa con
vista daqui

Esfera
Celeste

Zodiaco

animais), definida por Aristote

SCORPIO,

b Q/Junno

sacTARIUS,

CAPRICORN




céu

+ Simula, através de
Cdlculos, todas as
posicdes das estrelas e
planetas no céu, na
data e hordrio a
serem escolhidos pelo
observador.

E importante para
localizar um corpo no

Zodiaco o conjunto de constelacdes ao longo da ecliptica (o caminho
aparente percorrido pelo Sol durante o ano). As 13 constelacdes que
compdem o zodiaco, pela divisdo feita pela Unido Astrondmica
Internacional em 1930, sGo

COVSTELACAO SIGNIFICADO PERiODO PERMANENCIA
01 Capricornus Capricornio de Jan.20 a Fev.16 28 dias
02 Aquarius Aquério 7a 23 dias
0S5 Taurus Touro a 39 dias
07 Cancer Caranguejo a 21 dias
08 Leo Ledo a 37 dias
10 Libra Balanga a dias
11 Scorpius Escorpido 3 a 7 dias
Stellarium

= E um software freeware, ou seja, ndo

instalacdo.

em custo de compra ou de

Fim

= Apresentagdo criada por Evandro Luis da Cunha, como produto do curso
de mestrado profissional em Ensino de Fisica - MNPEF, polo UFSC -
Florianopolis, sob orientagdo do professor Dr. Gerson Renzetti Ouriques.

Florianépolis - Julho de 2017

Ultima edicdo: outubro de 2017,

Creditos das imagens: Evandro da Cunha - Slides

Astronomia.

do curso de
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APENDICE E — CONSTRUCAO DE UM ESPECTROSCOPIO

Programa de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica— MNPEF — Polo
UFSC — Universidade Federal de Santa Catarina.

Apéndice integrante da dissertagédo de mestrado cujo titulo é: “Da Astronomia
Basica a Astrofisica: Um Curso para Ensino Médio”, desenvolvida pelo
mestrando Evandro Luis da Cunha sob Orientagdo do professor Dr. Gerson
Renzetti Ouriques.

O presente material foi desenvolvido utilizando a ideia
originalmente proposta pela Sociedade Brasileira de Fisica - SBF e
entregue aos mestrandos dos polos em diferentes universidades, que pode
ser acessado em <http://www.sbfisica.org.br/vl/arquivos_diversos/
light2015/Espectroscopio_SBF.pdf>;

Um espectroscopio pode ser construido utilizando-se de prismas,
conforme efeitos descritos no apéndice A.6.3, ou através de redes de
difracdo, que diferentemente do prisma, a separagdo do espectro ocorre
devido a interferéncia e ndo a refracéo da luz. Um feixe de luz, ndo sendo
monocromatico, se propaga sempre com a mesma velocidade, que €é
independente de sua frequéncia, por outro lado, 0 comprimento de onda
associado deve mudar, para que essa caracteristica seja mantida.

Eles estdo relacionados pela equagio:

v=A.f

Onde: v é a velocidade da luz no material, A é o comprimento de
onda associado a uma frequéncia especifica e f é essa frequéncia.

A equacdo da difracdo por fendas nos permite perceber que os
pontos de maximos dependem do comprimento de onda, portanto da
frequéncia da onda incidente.

dsin@=mA

Onde d é o valor da separacdo entre as raias da rede, e m é chamado
de nimero de ordem (0, 1, 2, 3, ..., n). Ja 0 angulo é em relacdo a um eixo
entre a reta que une a fonte e a fenda priméria, e ao valor de m desejado.
A figura a seguir mostra uma linha de difragdo que apareceria para uma
pessoa que observasse um espectroscépio tipico.



312

Fonte: HALLIDAY, D; RESNICK, R; Walker J. Fundamentos de Fisica —
Optica e Fisica Moderna, volume 4. 92 edigdo, Rio de Janeiro, LTC, 2012, p.
124.

Nessa imagem, temos a fonte de luz S (como uma estrela) emitindo
luz policromatica, um feixe da luz incidente passa pela lente L1, que a faz
passar pela fenda S1, sendo paralelizada novamente pela lente L2 (como
ocorre, por exemplo, em um telescdpio), em seguida esse feixe de raios
paralelos incide na rede de difracdo G, que difrata os raios de luz de
acordo com seus comprimentos de onda. Essa rede de difracdo produz
duas figuras de difracdo simétricas ao eixo do colimador (tubo c).

Assim, um observador, ao olhar por um espectroscépio, percebera
regibes onde, por exemplo, a luz vermelha sofrerd interferéncias
construtivas e predominard, enquanto isso, as outras frequéncias sofrem
interferéncia destrutiva nesse ponto, portanto ndo sendo percebidas;
porém logo ao lado, a interferéncia construtiva se dé para outra frequéncia
(proxima a da luz vermelha, como o verde por exemplo), mais ao lado,
interferéncia construtiva para o amarelo, posteriormente azul e violeta e
assim acaba por completar o espectro visivel.
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Nesse experimento, um corte em um cap (tampa de tubo de PVC)
fard o papel da fenda que limita a intensidade dos raios luminosos e 0s
direciona a nossa rede de difracéo.

A rede de difracdo, em nosso caso, serd a superficie de um
Compact Disc (CD) do qual foi retirada a camada reflexiva e opaca. Um
CD tem tipicamente ranhuras com cerca de 1,2 micrometros de largura,
se comportando, portanto como uma rede de difracdo com cerca de 830
ranhuras por milimetros, enquanto em um DVD, a largura é de cerca de
0,5 micrometros, tendo, portanto, cerca de 2000 ranhuras por milimetros.
Uma Unica observacdo importante a ser feita é que, devido ao formato
discoidal do CD, as ranhuras ndo sao planas e sim concéntricas.

A largura da fenda no cap influencia na nitidez de separacéo do
espectro, portanto, se fosse possivel construir uma fenda ajustavel,
conseguiriamos proporcionar mais nitidez das raias de absor¢do ou
emissdo presentes no espectro visivel, porém como a espessura de uma
serra de metal é constante, temos sempre uma largura fixa.

Para construir 0 nosso espectroscopio, precisamos das seguintes
ferramentas e materiais:

Ferramentas:

e Serra de cortar ferro;
e Estilete;
e Tesoura.

Materiais:
e 20 cm de cano de PVC, 20 mm;
1 luva soldavel para emendar cano de PVC 20 mm;
25 c¢cm de cano PVC 25 mm;
1 cap soldavel para cano de PVC 25 mm
1 CD;
Fita isolante ou papel contact.
Fita adesiva Silvertape que seja bem adesiva a superficie.

Procedimento:

Vamos precisar recortar um disco de didmetro 19 mm do CD para
servir de rede de difracdo. O processo abaixo descreve como vamos
proceder para retirar a pelicula do CD. E indiferente no resultado final
retirar a pelicula antes ou depois de realizar o recorte. A utilizagdo de CDs
velhos, que ja estejam descolando, facilita e muito nesse servigo, porém
deve-se tomar o cuidado de verificar se ele ndo estd riscado. Para a
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remogcao da pelicula, foi utilizado fita adesiva Silvertape. Essa fita colada
sobre a superficie do CD e posteriormente puxada traz consigo a parte
brilhante (onde ficam gravados os dados).

Na figura 83, temos o CD ja sem a pelicula, pronto para ser
recortado e formar nossa rede de difracdo.

Figura 83: CD sem a pelicula onde os dados sdo gravados.

813

Fonte: O autor.

Outra alternativa é cortar o pedaco necessario antes de retirar a
pelicula, conforme figura 84b, isso facilita em casos de dificil remogé&o.

Figura 84a: CD antes de retirar a pelicula. 84b: Recorte realizado sem que a
pelicula fosse retirada.

a.
Fonte: O autor.

Caso tenha optado por retirar a pelicula ap6s o corte, recorte uma
fatia do CD e utilize a fita adesiva nessa etapa para sua remocdo. Ap6s
removida a pelicula, por qualquer meio, recorte o quadrado de 25 mm de
lado figura 85.
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Figura 85: Rede de difracéo ja cortada nas dimensdes aproximadas de 25 mm.

Fonte: O autor.

Com a rede de difracdo ja pronta, devemos utilizar uma tesoura ou
estilete para cortar ela de forma proxima a circular, com diametro
levemente menor que o do tubo de PVC (19 mm), conforme observavel
na figura 86.

Figura 86: Rede de difragdo recortada de forma circular, com aproximadamente
0 mesmo didmetro do tubo de PVC

Fonte: O autor.

Em seguida, vamos fazer o corte da fenda para entrada de luz, no
cap. Para isso, na parte de cima dele, faga um corte com aproximadamente
0,5 cm de profundidade, utilizando para tal a serra de cortar ferro. A figura
87 exemplifica o processo.



316

Figura 87: Corte do cap 25 mm com a serra de cortar ferro.

Fonte: O autor.

Com o cap cortado, utilize o estilete para retirar as sobras e
rebarbas de PVC do corte feito. Veja a figura 88a. com as rebarbas e a
figura 88b. sem elas.

Figura 88a: Cap com as rebarbas. 88b. Ap6s a limpeza das sobras e rebarbas.

a.
Fonte: O autor.

Em seguida, corte um pedago de 20 cm do cano de PVC de 20
mm de didmetro e revista-o com fita isolante para bloquear a passagem
da luz (deixe 2 centimetros no final do cano sem fita), conforme pode-se
observar na figura 89.

Figura 89: Pedaco de cano 20 mm com 20 cm de comprimento, ja revestido com
a fita isolante para bloquear a passagem da luz.

Fonte: O aut'or.-

Cubra o cano de 25 mm também com a fita isolante, de modo a
bloguear a passagem da luz através do cano.
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Nessa etapa, temos todas as pe¢as necessarias (figura 90), basta
iniciar a montagem do nosso espectroscdpio, conforme sequéncia a
sequir.

Figura 90: Cano de PVC 20 mm e 25 mm, de 20 cm e 25 cm de comprimento
respectivamente , cap com o corte da fenda, rede de difracdo obtida a partir do
CD e uma luva de 20 mm.

]

—

2

\

Fonte: O autor.

Para montagem, basta inserir dentro da luva, o disco de difragéo
gue recortamos, até ele encaixar no rebaixo que existe internamente, na
luva.

Em um seguida colocar o tubo de 20 mm de modo a prensar o disco
contra o rebaixo. Ja no tubo de 25 mm, encaixe o cap cortado (com a
fenda), de acordo com a figura 91.

Figura 91: Montagem do espectroscopio.

Fonte: O autor.

Para utiliza-lo, basta encaixar o cano de 20 mm dentro do cano de
25 mm. Observacdo: Provavelmente ficara folgado, mas podemos fazer o
ajuste utilizando mais uma ou duas voltas de fita isolante na ponta do cano
de 20 mm de modo a deslizar suavemente.
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O préximo passo € ajustar a posicdo da fenda em relacdo a posicao
da rede de difracdo. A fenda deve estar paralela a rede de difracéo, para
tanto, basta apontar o lado que contém a fenda para uma fonte luminosa
(exceto o Sol direto) e observar no lado oposto, fazendo rotacionar o tubo
de 20 mm até obter a figura mais larga o possivel para o espectro. Se
apontar para uma lampada, percebe-se 0s espectros de emissdo do gas
dessa lampada. O ajuste de nitidez é feito aumentando ou diminuindo o
comprimento do cano. Se surgirem reflexos internos, pode-se lixar o
interior dos canos acoplando uma lixa qualquer em uma haste metélica, e
esta, sendo acoplada em uma furadeira ou parafusadeira.

A figura 92a mostra como o espectro fica visivel com um
alinhamento correto e com um alinhamento incorreto (92b).

Figura 92a: Alinhamento correto e 92b. com um alinhamento incorreto.

b.‘ ‘

A figura 93 mostra o espectroscopio pronto para ser utilizado, em
sua distensdo maxima e sua distensdo minima.

Fonte: O autor.

Figura 93: espectroscopio pronto, quando estendido (acima) e quando fechado
(abaixo).

m__—...._

Fonte: O autor.'

A figura 94 compara o espectro de uma lampada de Sodio quando
observado pelo espectroscopio por nds construido.
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Figura 94: Espectro da lampada de S6dio (ndo pura) visto pelo espectroscépio
(acima) com o real (abaixo).

T

Fonte: figura acima: O autor e figura abaixo: disponivel em:
http://fisquiweb.es/Laboratorio/Espectroscopia/EspectroLampNa.bmp.

Ja para uma lampada compacta, a base de mercurio, podemos ver
0s picos de emissdo. Porém esse ndo € o espectro do Mercdrio em si, mas
sim o espectro dele mesclado com o espectro do revestimento de Fésforo
e de algumas impurezas da lampada.

Figura 95: espectro de emissdo de uma lampada fluorescente compacta.

Fonte: figura acima: o autor.

Os créditos desse experimento pertencem & SBF, que propds o
espectroscopio, cabendo ao autor somente a adaptacdo de dimensdes e
materiais que forneceram melhores resultados.
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APENDICE F - PROCEDIMENTO EXPERIMENTAL -
DISTANCIAS ESPACIAIS DO SISTEMA SOLAR

Programa de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica— MNPEF — Polo
UFSC - Universidade Federal de Santa Catarina.

Apéndice integrante da dissertagdo de mestrado cujo titulo é: “Da Astronomia
Bésica a Astrofisica: um curso para Ensino Médio”, desenvolvida pelo
mestrando Evandro Luis da Cunha sob Orientacdo do professor Dr. Gerson
Renzetti Ouriques.

Objetivo: Compreender a real dimensdo espacial entre cada planeta ou
corpos do sistema solar.
Duracéo: 1 aula de 1 hora.
Materiais utilizados:
e Tabela de distancias entre os corpos do sistema solar
e Trena
e Fita crepe
e Fio/barbante com comprimento superior a 25 m;
e Suportes para prender o fio (pode ser amarrado a uma arvore,
estaca ou mesmo colado na parede com a fita crepe.
o Caneta
e Calculadora

Procedimento Experimental:

Professor:

Reunir grupos de 5 integrantes no maximo. Entregue a fita crepe para cada
grupo.

Peca para esticar o fio de 25 m no chdo, e ap6s isso, peca para fazer uma
marcacao na linha, com uma caneta ou pincel de quadro branco, de forma
a representar as posi¢cdes dos 8 planetas, sobre essa linha.

Eles ndo podem consultar anotagdes.

Ap0s isso, entregue esse roteiro para cada integrante da equipe.

Aluno:

Com a tabela abaixo, escolha uma proporcao de equivaléncia (escala). Por
exemplo, cada 1 cm valem 5 milh&es de quilémetros e calcule a proporcéao
de distancia entre o Sol e os planetas. A distancia real est4 dada na tabela.
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Com essa proporcdo escolhida, a equacdo de conversdo fica:

p, = df onde: pc = posi¢do do corpo celeste (cm)
5.10° d= distancia real ( km)

Efetue os célculos e complete a tabela abaixo.

Planetas / Distancia média ao | Distancia at¢é o Sol (na
Corpos celestes Sol (km) escala):
1 cm =5 milhdes de km
Mercirio 57.910.000
Vénus 108.200.000
Terra 149.600.000
Marte 227.940.000
Ceres / cinturdo de | 414.000.000
asteroides
Jlpiter 778.330.000
Saturno 1.429.400.000
Urano 2.870.990.000
Netuno 4.504.300.000
Plutdo 5.922.000.000
Eris 10.149.000.000
* préxima Centauri | 4,23 AL

* Préxima Centauri € a estrela mais perto de n6s, depois do Sol. 1 AL
(Ano-Luz) =9,461.10'2 km. Nao é possivel colocar na nossa atividade
pratica essa distancia, pois nessa escala, sera cerca de 80 km.

Com a tabela completa, volte para o fio que vocé esticou antes
entre dois suportes.

Agora marque o ponto inicial colando a fita crepe no fio e
escrevendo nela SOL. Assim, ela representa o0 nosso Sol.
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Com a trena, mega a distancia do primeiro planeta, Mercurio. Com a
escala d,e 1cm:5.108 km, essa distancia serd de 11,6 cm. Escreva
MERCURIO na fita e cole-a no fio.

Faca isso com todos os planetas. O Gltimo de nossa tabela, nessa escala
sera de 20,3 m.

Compare 0s pontos que vocé marcou inicialmente com os pontos onde
esta colada a fita crepe.

Quais suas conclusdes a partir desse experimento? Sua escala estava
correta inicialmente?
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APENDICE G — PROCEDIMENTO EXPERIMENTAL -
COMPARACAO DE TAMANHOS DOS PLANETAS COM O SOL

Programa de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica— MNPEF — Polo
UFSC - Universidade Federal de Santa Catarina.

Apéndice integrante da dissertagdo de mestrado cujo titulo é: “Da Astronomia
Bésica a Astrofisica: um curso para Ensino Médio”, desenvolvida pelo
mestrando Evandro Luis da Cunha sob Orientacéo do professor Dr. Gerson
Renzetti Ouriques.

Objetivo: Compreender a real dimenséao do Sol perante os outros planetas
do Sistema Solar.
Duracéo: 1 aula de 1 hora.
Materiais utilizados:
e Tabela de didmetros dos corpos celestes
e Régua
e Fita crepe
e Fio/barbante com comprimento de 3 metros;
e Suportes para prender o fio (pode ser amarrado a uma arvore,
estaca ou mesmo colado na parede com a fita crepe.

e (Caneta

e Calculadora
e Tesoura

e Cartolina

Procedimento Experimental:

Ao professor:

Reunir grupos de 5 integrantes. No primeiro momento, entregue a
cada grupo duas folhas de cartolina e tesoura. Peca que eles recortem 8
discos representando os planetas e 1 disco representando o Sol. Néo
podem consultar anotagBes sobre os didmetros dos planetas ou do Sol.

Ao aluno:

Estique a linha entre dois pontos.

Prenda-a bem firme.

Complete a tabela abaixo e recorte os planetas na cartolina.
Responda o questionario.
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Efetue os calculos para completar a tabela sobre o tamanho dos
corpos em relagdo ao Sol. A equagdo utilizada nesse caso é:
d
e = = ~~ de.=didmetro em escala (m)
1,39. 4= distancia real ( km)

Corpo Diametro equatorial médio | Diametro do astro sendo o
(km) Soliguala 1l m.

Sol 1.390.000

Mercirio 4.879,4

Veénus 12.103,6

Terra 12.756,2

Lua 3.476

Marte 6.794,4

Ceres 914

Jupiter 142,984

Saturno 120.536

Urano 51.118

Netuno 49.538

Plutdo 2.320

Eris 3.094

Questionario:

1. Por que essa atividade experimental fica inviavel de ser feita em
escala de didmetros e de distancias ao mesmo tempo?

2. Complete a tabela abaixo, supondo que fizéssemos a atividade da
questdo namero 1, utilizando como base os diametros do Sol

sendo igual a 1 metro. P, =—"

d

S
Onde:  pe = posicdo da escala (m)
dr = distancia real (km)
ds = diametro do Sol (1,39.106 km)
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Corpo Diametro | Distancia Diametro Distancia
equatorial | média ao Sol | do astro equivalente
médio (km) sendo o a escala 1
(km) Soligual a m:1,39.10°
im. km
Sol 1.390.000 | O 1 0
Mercurio | 4.879,4 57.910.000
Vénus 12.103,6 108.200.000
Terra 12.756,2 149.600.000
Lua 3.476 XXXXXXX
Marte 6.794,4 227.940.000
Ceres 914 414.000.000
Jupiter 142.984 778.330.000
Saturno 120.536 1.429.400.000
Urano 51.118 2.870.990.000
Netuno 49.538 4.504.300.000
Plutdo 2.320 5.922.000.000
Eris 3.094 10.149.000.000
3. Se nessa Ultima escala, o diametro do Sol for 1 metro, a que
distancia se encontraria o primeiro planeta, ou seja, Mercirio?
4. Em nossa escala de 1 metro sendo igual ao diametro do Sol, a
que distancia (km) deveriamos colocar Eris? E a Terra?
5. Também nessa mesma escala, a quantos centimetros da Terra, a
lua estaria localizada? Dado: distancia média entre eles igual a
384 400 km.
6. Proxima Centauri estaria localizada a quantos km do Sol nessa
escala?
7. O qudo préxima ficou, dos valores reais, suas maquetes
recortadas na cartolina ficaram?
a. ( )idénticas
b. () bem préximas
c. ( )razoavelmente corretas
d. () bem distante da realidade
e. Outra resposta
8. O que vocé achou dessa atividade? Cite pontos positivos e

negativos.
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A tabela completa do apéndice F e G ficaria dessa forma:

Astro Distancia do | Diametro | distancia | diametro
Sol (km) (km) (m) (cm)
Sol 0 1.390.000 | 0,00 100,00
Mercurio | 57.910.000 4.879 41,66 0,35
Vénus 108.200.000 12.104 77,84 0,87
Terra 149.600.000 12.756 107,63 0,92
Lua 149.600.000 3.476 107,63 0,25
Marte 227.940.000 6.794 163,99 0,49
Ceres 414.000.000 914 297,84 0,07
Jupiter 778.330.000 142.984 559,95 10,29
Saturno | 1.429.400.000 | 120.536 1028,35 | 8,67
Urano 2.870.990.000 | 51.118 2065,46 | 3,68
Netuno 4.504.300.000 | 49.538 3240,50 | 3,56
Plutao 5.922.000.000 | 2.320 4260,43 | 0,17
Eris 10.149.000.000 | 3.094 7301,44 | 0,22
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APENDICE H — PROCEDIMENTO EXPERIMENTAL — MEDINDO
DISTANCIAS ATRAVES DO ANGULO DE PARALAXE

Programa de Mestrado Profissional em Ensino de Fisica— MNPEF — Polo
UFSC — Universidade Federal de Santa Catarina.

Apéndice integrante da dissertagdo de mestrado cujo titulo é: “Da Astronomia
Basica a Astrofisica; um curso para Ensino Médio”, adaptada pelo mestrando
Evandro Luis da Cunha sob Orientagdo do professor Dr. Gerson Renzetti
Ouriques, do experimento realizado por Leandro de Oliveira Kerber, disponivel
em http://www.if.ufrgs.br/oei/exp/paralaxe.htm.

MATERIAL NECESSARIO:

Régua de 60 cm

Cabo de vassoura ou outra madeira leve e reta de aproximadamente 1 metro de
comprimento

Pedago de madeira de 50 cm

3 parafusos finos e compridos

Trena

Fio de nylon ou qualquer outro tipo de fio flexivel

OBJETIVO E PROCEDIMENTO EXPERIMENTAL

Separar em grupos com 4 integrantes cada para construir um compasso celeste
para medir os angulos entre dois corpos e posteriormente, através da paralaxe
calcular a distancia entre eles.

Para construir o compasso celeste, faga 3 furos nas réguas. Dois nas
extremidades (0 cm e 60 cm), onde serdo presos os fios de nylon e um
exatamente no centro (30 cm)

Com o parafuso no furo do meio da régua, prenda ela exatamente no centro de
uma das extremidades do cabo de vassoura
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Coloque outro parafuso na extremidade oposta a que se localiza a régua. Esse
parafuso sera utilizado para amarrar o fio de nylon.

Amare as extremidades da régua, curvando-a levemente de forma a obter um
arco de semicirculo e prenda o fio na extremidade oposta, de forma que néo se
desfaca.

Pegue o outro pedaco de madeira e prenda-o com um parafuso central
perpendicularmente no cabo de vassoura, esse sera nosso ESQUADRO.
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Esta pronto o compasso celeste.

O compasso celeste serd utilizado para medir os angulos de paralaxe entre os
corpos adotados. Com o uso dele, podemos medir distancias entre corpos sem
estarmos proximos a eles. Exatamente como fazemos com estrelas.

Para isso, precisamos alinhar 3 alunos conforme a figura a seguir:

9 dis "
diz
1 2

Onde:

1 é o observador, que estard com 0 compasso celeste.

2 é o aluno que representa a estrela A, que estd mais proxima de nés.
3 é o0 aluno B que representa as estrelas de fundo.

di, é a distancia entre o observador e a estrela A

di3 é a distancia entre o observador e a estrela B

Um aluno (4) deve se posicionar ao lado do observador, formando um T. Ele
deve estar alinhado com o esquadro construido sobre 0 compasso, ou seja, a
madeira perpendicular sobre o cabo de vassoura deve estar apontando para ele.

<4
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Agora, simularemos uma passagem de tempo, no qual o aluno observador estard
se deslocando a uma distancia lateral L do seu ponto de origem. E importante
que esse deslocamento seja perpendicular aos alunos “estrelas”. Essa nova
posicéo do observador sera chamada de 1°.

A distancia L percorrida por ele deve ser anotada na tabela. Isso é equivalente a
Terra em um lado do Sol em janeiro e no lado oposto em julho, ou seja, ao
didmetro da 6rbita terrestre.

4

O compasso celeste deve ser apontado ndo para a estrela, mas sim em paralelo
com o ponto que apontava antes (linha horizontal pontilhada). Para isso,
verifique se o0 “esquadro” continua ainda apontando para o aluno 4.

Agora é s6 ver qual o angulo entre a reta pontilhada e a posigdo do aluno “1°,2”
e a posi¢do do aluno “1°,3”. Para isso, observe através da régua, que é
transparente, qual a numeracao (dos centimetros) onde se encontra a estrela 1 e
a estrela 2. Use como se fosse uma mira para ter maior precisdo (tomar cuidado
para ndo desalinhar com o aluno referéncia (4).

4

O angulo é obtido através da equagéo da posigdo angular.

0->
R
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Onde S é o arco percorrido (observado na régua) e R é o Raio da circunferéncia
(o tamanho do cabo da vassoura).

Supondo que o aluno 1 (vamos chamar de objeto A) esta exatamente atras do
ntmero 20. Isso significa que o deslocamento S é de 10 cm (30 cm (centro da
régua de 60 cm) — 20 cm). Assim supondo que o cabo tenha 80 cm de
comprimento, entdo o angulo sera de:

9:5 9=E 0 =0,125rad
R 80

Para converter em graus, basta lembrar que 180° = w rad = 3,1416 rad.
Portanto:

1800,

3,1416
De forma que: 6=7,162°

o

Sabendo que a tangente de um angulo é o cateto oposto dividido pelo cateto
adjacente, e que nosso cateto oposto é a distancia L e o0 nosso cateto adjacente é
a distancia dA, obtemos:

L L

tanf =— dA=——

dA tan @
Ou seja, supondo que o observador “1” deslocou-se 4 metros para o lado, temos
que a distancia dA é:

L 4
dA=—— dA=———

tan & tan7,162°

O erro percentual € obtido medindo a distancia com uma trena e usando a
equacao:

dA=3183m

|d(paralaxe) —d (trena) |

d(trena)
Complete a tabela abaixo usando os dados obtidos.

% =100

L= Angulode | Angulo Distancia | Distancia | Erro
paralaxe emgraus | calculada | medida percentual
pA= 0a= dA dA Erro A=
pB= 0b= dB dB Erro B=
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ANEXO A — COMPILACAO DO CATALOGO MESSIER
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A tabela a seguir fornece nomes e principais informacgdes basicas:

hd = 12 | 1]
[ 2 O < —~ [a) '-,'_J
) 2 S o3 2z
] U] (@) o < 38 Z
S z w ) = S (GRS
5 g ze |52
4 o e
M1 NGC Nebulosa do Remanescente de 6 300 9,0
1952 Caranguejo supernova
M2 NGC Sem nome Aglomerado globular | 36 000 75
7089 especifico
M3 NGC Sem nome Aglomerado globular | 31 000 7,0
5272 especifico
M4 NGC Sem nome Aglomerado globular 7000 75
6121 especifico
M5 NGC Sem nome Aglomerado globular 23000 7,0
5904 especifico
M6 NGC Aglomerado da Aglomerado aberto 2000 45
6405 Borboleta
M7 NGC Aglomerado de Aglomerado aberto 1000 35
6475 Ptolomeu
M8 NGC Nebulosa Laguna Nebulosa com 6 500 6,0
6523 aglomerado estelar
M9 NGC Sem nome Aglomerado globular 26 000 9,0
6333 especifico
M10 NGC Sem nome Aglomerado globular 13000 75
6254 especifico
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M11 NGC Aglomerado do Pato Aglomerado aberto 6 000 7,0
6705 Selvagem
M12 NGC Sem nome Aglomerado globular 18 000 8,0
6218 especifico
M13 NGC Grande Aglomerado | Aglomerado globular 22 000 58
6205 Globular em
Hércules
M14 NGC Sem nome Aglomerado globular 27 000 9,5
6402 especifico
M15 NGC Sem nome Aglomerado globular 33000 75
7078 especifico
M16 NGC Nebulosa da Aguia Nebulosa com 7000 6,5
6611 aglomerado estelar
M17 NGC Nebulosa Omega, Nebulosa com 5000 6,0
6618 Nebulosa do Cisne, aglomerado estelar
Nebulosa da
Ferradura ou
Nebulosa da Lagosta
M18 NGC Sem nome Aglomerado aberto 6 000 8,0
6613 especifico
M19 NGC Sem nome Aglomerado globular 27 000 8,5
6273 especifico
M20 NGC Nebulosa Trifida Nebulosa com 5200 6,3
6514 aglomerado estelar
M21 NGC Sem nome Aglomerado aberto 3000 7,0
6531 especifico
M22 NGC Aglomerado do Aglomerado globular 10 000 51
6656 Sagitério
M23 NGC Sem nome Aglomerado aberto 4500 6,0
6494 especifico
M24 Nuvem Estelar de Nuvem estelar da Via- | 10 000 4,6
Sagitério Lactea
M25 Sem nome Aglomerado aberto 2000 49
especifico
M26 NGC Sem nome Aglomerado aberto 5000 9,5
6694 especifico
M27 NGC Nebulosa do Haltere Nebulosa planetaria 1250 75
6853
M28 NGC Sem nome Aglomerado globular 18 000 8,5
6626 especifico
M29 NGC Sem nome Aglomerado aberto 7200 9,0
6913 especifico
M30 NGC Sem nome Aglomerado globular 25000 8,5
7099 especifico
M31 NGC Galaxia de Galaxia espiral 2500 34
224 Andrémeda
M32 NGC Sem nome Galéaxia and eliptica 2900 10,0
221 especifico
M33 NGC Galéaxia do Galéxia espiral 2810 57
598 Tridngulo
M34 NGC Sem nome Aglomerado aberto 1400 6,0
1039 especifico
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M35 NGC Sem nome Aglomerado aberto 2800 55
2168 especifico

M36 NGC Sem nome Aglomerado aberto 4100 6,5
1960 especifico

M37 NGC Sem nome Aglomerado aberto 4600 6,0
2099 especifico

M38 NGC Sem nome Aglomerado aberto 4200 7,0
1912 especifico

M39 NGC Sem nome Aglomerado aberto 800 55
7092 especifico

M40 Winnecke 4 Estrela dupla 500 9,0

Winnecke 4

M41 NGC Sem nome Aglomerado aberto 2300 45
2287 especifico

M42 NGC Nebulosa de Orion Nebulosa 1600 4,0
1976

M43 NGC Nebulosa de De Nebulosa — parte da 1600 7,0
1982 Mairan nebulosa de Orion

M44 NGC Aglomerado do Aglomerado aberto 600 3,7
2632 Presépio

M45 Pléiades Aglomerado aberto 400 1,6

M46 NGC Sem nome Aglomerado aberto 5400 6,5
2437 especifico

M47 NGC Sem nome Aglomerado aberto 1600 45
2422 especifico

M48 NGC Sem nome Aglomerado aberto 1500 55
2548 especifico

M49 NGC Sem nome Galéxia eliptica 60000 | 10,0
4472 especifico 000

M50 NGC Sem nome Aglomerado aberto 3000 7,0
2323 especifico

M51 NGC Galaxia do Galéxia espiral 37 000 8,4
5195 redemoinho 000

M52 NGC Sem nome Aglomerado aberto 7000 8,0
7654 especifico

M53 NGC Sem nome Aglomerado globular 56 000 8,5
5024 especifico

M54 NGC Sem nome Aglomerado globular 83 000 8,5
6715 especifico

M55 NGC Sem nome Aglomerado globular 17 000 7,0
6809 especifico

M56 NGC Sem nome Aglomerado globular 32000 9,5
6779 especifico

M57 NGC Nebulosa do Anel Nebulosa planetéria 2300 8,8
6720

M58 NGC Sem nome Galéxia espiral barrada | 60000 | 11,0
4579 especifico 000

M59 NGC Sem nome Galéxia eliptica 60000 | 11,5
4621 especifico 000

M60 NGC Sem nome Galéxia eliptica 60000 | 10,5
4649 especifico 000
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M61 NGC Sem nome Galaxia espiral 60000 | 10,5
4303 especifico 000
M62 NGC Sem nome Aglomerado globular 22 000 8,0
6266 especifico
M63 NGC Galéxia do girassol Galéxia espiral 37 000 8,5
5055 000
M64 NGC Galéaxia Olho Negro Galéxia espiral 12 000 9,0
4826 000
M65 NGC Sem nome Galéxia espiral barrada | 35000 | 10,5
3623 especifico 000
M66 NGC Sem nome Galéxia espiral barrada | 35000 | 10,0
3627 especifico 000
M67 NGC Sem nome Aglomerado aberto 2250 75
2682 especifico
M68 NGC Sem nome Aglomerado globular 32 000 9,0
4590 especifico
M69 NGC Sem nome Aglomerado globular 25000 9,0
6637 especifico
M70 NGC Sem nome Aglomerado globular 28 000 9,0
6681 especifico
M71 NGC Sem nome Aglomerado globular 12 000 8,5
6838 especifico
M72 NGC Sem nome Aglomerado globular 53 000 10
6981 especifico
M73 NGC Sem nome Asterismo™ é um padrio Sem 9,0
6994 especifico re(;onhecivel de estreINas no valor
Céu noturno, que estdo na
mesma diregdo porém nao sao para_
fisicamente relacionadas entre asteris
si, estando a distancias mos
significativamente diferentes.
M74 NGC Sem nome Galaxia espiral 35000 | 10,5
628 especifico 000
M75 NGC Sem nome Aglomerado globular 58 000 9,5
6864 especifico
M76 NGC Pequena Nebulosa Nebulosa planetaria 3400 10,1
650 do Haltere
M77 NGC Cetus A Galaxia espiral 60000 | 10,5
1068 000
M78 NGC Sem nome Nebulosa difusa em 1600 8,0
2068 especifico Orion
M79 NGC Sem nome Aglomerado globular 40 000 8,5
1904 especifico
M80 NGC Sem nome Aglomerado globular 27 000 8,5
6093 especifico
M81 NGC Galéxia de Bode Galaxia espiral 12 000 6,9
3031
M82 NGC Galéxia do Charuto Galaxia starbust 11 000 9,5
3034 000
M83 NGC Galéxia do Cata- Galéxia espiral barrada | 10 000 8,5
5236 vento do Sul 000
M84 NGC Sem nome Galéaxia lenticular 60000 | 11,0
4374 especifico 000
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M85 NGC Sem nome Galéxia lenticular 60000 | 10,5
4382 especifico 000

M86 NGC Sem nome Galéxia lenticular 60000 | 11,0
4406 especifico 000

Mm87 NGC Virgo A Galéxia eliptica 60000 | 11,0
4486 000

M88 NGC Sem nome Galéxia espiral 60000 | 11,0
4501 especifico 000

M89 NGC Sem nome Galéxia eliptica 60000 | 11,5
4552 especifico 000

M90 NGC Sem nome Galaxia espiral 60000 | 11,5
4569 especifico 000

M91 NGC Sem nome Galéxia espiral barrada | 60000 | 11,0
4548 especifico 000

M92 NGC Sem nome Aglomerado globular 26 000 75
6341 especifico

M93 NGC Sem nome Aglomerado aberto 4500 6,5
2447 especifico

M94 NGC Sem nome Galaxia espiral 14 500 9,5
4736 especifico

M95 NGC Sem nome Galéxia espiral barrada | 38000 | 11,0
3351 especifico 000

M96 NGC Sem nome Galéxia espiral 38000 | 10,5
3368 especifico 000

M97 NGC Nebulosa da Coruja Nebulosa planetéria 2 600 9,9
3587

M98 NGC Sem nome Galaxia espiral 60000 | 11,0
4192 especifico 000

M99 NGC Sem nome Galéxia espiral 60000 | 10,5
4254 especifico 000

M100 NGC Sem nome Galéxia espiral 60000 | 10,5
4321 especifico 000

M101 NGC Galéxia do Cata- Galaxia espiral 27 000 79
5457 vento 000

M102 NGC Sem nome Galéxia lenticular 50000 | 10,7
5866 especifico 000

M103 NGC Sem nome Aglomerado aberto 8000 7,0
581 especifico

M104 NGC Galaxia do Galaxia espiral 50 000 9,5
4594 Sombreiro 000

M105 NGC Sem nome Galéxia eliptica 38000 | 11,0
3379 especifico 000

M106 NGC Sem nome Galaxia espiral 25000 9,5
4258 especifico 000

M107 NGC Sem nome Aglomerado globular 20000 | 10,0
6171 especifico

M108 NGC Sem nome Galaxia espiral 45000 | 11,0
3556 especifico 000

M109 NGC Sem nome Galéxia espiral barrada | 55000 | 11,0
3992 especifico

M110 NGC Sem nome Galéxia and eliptica 2200 10,0
205 especifico 000
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Caso alguém desejar a versdo editdvel dos slides, informacdes de
aplicacdo ou tiver alguma corregdo a sugerir, pode entrar em contato pelo
e-mail:

profevandrodacunha@gmail.com

Evandro Luis da Cunha.
Professor de Fisica do Instituto Federal de Santa Catarina.



