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RESUMO

O presente trabalho tem como objetivo o de ser um texto introdutdrio para uso dos
alunos de cursos em que se utilizam técnicas elementares de Radioastronomia e também para
os interessados em obter uma visdo global desta area da Astronomia. Embora os primeiros
esforgos em perscrutar 0s céus nestas faixas de radiacdo ja contem com quase oitenta anos, 0s
textos ainda ndo sdo tdo abundantes quanto aqueles devotados a Astronomia oOptica. O
presente texto, destarte, foi escrito com o intuito de preencher parte desta lacuna. Também foi
pensado como um apoio a retomada do curso de Radioastronomia, constante na grade de
cursos da Escola Municipal de Astrofisica, bergo do primeiro radiotelescopio em territdrio
nacional. Também ¢€ intencdo do autor que os alunos da Universidade Cruzeiro do Sul, em
cursos introdutérios ministrados pelo Nucleo de Astrofisica Teorica, possam utilizar o
presente trabalho. Sem a pretensdo de ser um texto completo sobre o assunto, tivemos a
preocupacdo de dosar, de forma resumida, alguns elementos basicos para compreensdo da
importancia desta area da Astronomia, sua relacdo inevitavel com aspectos da Fisica —
ferramenta indispensavel para sua compreensdao e avanco — passando pela importante
abordagem do aspecto humano que a envolve e molda, ou seja, 0 seu desenvolvimento
historico, mundial e nacional. Segue-se a isso uma visao geral sobre as ferramentas basicas do
radioastronomo: as ondas de radio e os aparelhos construidos para detecta-las, os
radiotelescépios, encerrando o trabalho com uma breve descricdo dos campos atuais de

pesquisa e com alguns exemplos ilustrativos envolvendo célculos, encontrados em apéndice.

Palavras-chave: Radioastronomia, radiotelescopios, ondas de radio.



2.1

3.1

3.11
3.1.2
3.1.3
3.2

321
3.2.2
3.2.3

4.1
4.2
4.3
4.3.1
4.3.2
4.4
4.5

SUMARIO

[N EEI0] 51610710 T 09
HISTORIA DA RADIOASTRONOMIA........c.ovrieieieieeseesesesessee s 11
HISTORIA DA RADIOASTRONOMIA NO BRASIL......cocovvveerisisireeeen. 21
FERRAMENTAS DA RADIOASTRONOMIA.........cccoooeieieeeseeseeeeneeeenis 28
UM POUCO DE FISICA.....couovoieieeeeeeeeeeessses s sestesieseeseesesnesses st 28
RADIACAO ELETROMAGNETICA.......oiveeveieeteeeee s, 28
NOCOES DE FISICA ONDULATORIA.........c.ooveeeeeeeeeeeeeeeeesee s 33
MISCELANIA: UM POUCO MAIS DE FISICA........ooeeiveeeeeeeeerereen, 37
RADIOTELESCOPIOS..........veoeeeeeeeeeeceeeeeeeseseeesneessessessssssnsensnssssssssnessanens 45
RESOLUCAO E FIGURA DE RADIACAO.........coooeieieieeeeeeeeeeeeen, 50
INTERFEROMETRIA. ....coooeiieeeeeeeeeeeee et 54
GRANDES RADIOTELESCOPIOS PELO MUNDO.........c..cccovvireiriiiienann, 58
PRINCIPAIS OBJETOS DE ESTUDO DA RADIOASTRONOMIA............ 63
{0 OO 63
PLANETAS. ..ottt 65
VIA LACTEA .ottt en st an st 67
MEIO INTERESTELAR ........coviuiieeieeeseseeetesesseseesiessessesse s nesnessessessessn s 67
ESTRUTURA DA VIA LACTEA . ......ooioiieeeeeeeeeeeeeee e, 72
NUCLEOS ATIVOS DE GALAXIAS.......cooeieeeeeeeereeveeeeseeevenes s 75
RADIACAO COSMICA DE FUNDO........ooouiieeeieeeeeeeeeeeeeeesr s 79
CONCLUSAOD. ......oooeeieeeee e teesee et s s n st 82
REFERENCIAS. ......coooevceeeeeeteeets st ne st snessenesse st sseaseneas 84
APENDICES
A.1 CALCULO DE VELOCIDADE E DISTANCIA DE CYGNUS A................ 86
A.2 EXEMPLO DE CALCULO DE RESOLUCAO: ITAPETINGA.................. 86

A.3 EXEMPLO DE CALCULO DE RESOLUCAO: INTERFEROMETRO....... 87



LISTA DE ILUSTRACOES

Observacdo: as figuras ndo creditadas no texto foram elaboradas pelo autor.

Figura 2.1 — RadioteleSCOPIo de JANSKY.......cccviiriirieiiiiie e 12
Figura 2.2 — RadiotelesCOPIo de REDET...........covcivieiice e 13
Figura 2.3 — Algumas antenas do ALMA ..o 16
Figura 2.4 — Galaxia de ANAromeaa.........cccuverririneneee e 18
Figura 2.5 — Antena helicoidal da Escola Municipal de Astrofisica..........c.cccccoeeviivrienns 22
Figura 2.6 — Montagem do radiotelescopio de Itapetinga...........c.ccceevveveeieeveeresiiesnnennn. 24
Figura 2.7 — Radio-observatério de Itapetinga (ROD).........ccccovveveiiieiieie e 25
Figura 2.8 — Radio-observatdrio Espacial do Nordeste (ROEN).........ccccoevrerernieinnennns 26
Figura 3.1 — Comprimento de onda e amplitude...........ccccoveiiiiiiniiieicce e 29
Figura 3.2 — ESpectro eletromagnétiCo..........cccveiuieiieiieieese e 30
Figura 3.3 — Janelas de observacdo do espectro eletromagnético.............cccccvevvevveinennens 32
Figura 3.4 — Funcionamento de um telescOpio NEWLONIAN0..........cccervevrereiecreieeeeines 34
Figura 3.5 — Reflex@o num radioteleSCOPI0..........ccevreierieiiiieee e, 34
Figura 3.6 — O fendmeno da difraCao............cccoueiieiiiiicie e 35
Figura 3.7 — Figura de difraCa0...........ccceiiiiiiiieiie e 35
Figura 3.8 — Interferéncia construtiva e deStrutiVa...........cccooevereninieninieieee e 36
Figura 3.9 — Planos de oscilagdo de campos elétricos e magnéticos...........ccococvrvreennen. 37
Figura 3.10 — Distribui¢do de Planck...........ccccoviiiiiiiiiiieee s 38
Figura 3.11 — Trecho do eSPeCtro SOIar..........ccvviiiiiiiieiie e 39
Figura 3.12 — Amostra de catalogo de eSPECLIOS.........ccveceeiueiiieiieire e 40
Figura 3.13 — Leis de KirChoff.......cooiiiiiiiii e 41
Figura 3.14 — ESPECLIrOS ESTEIAreS. .......ccviiiiieiiiiicie e 41
Figura 3.15 — Esquema de um radioteleSCOPI0..........cccvevviiieie e 46
Figura 3.16 — Montagem altazimutal e montagem equatorial............cccccooeniiiinneinenne. 47
Figura 3.17 — Antena Holmdel de NOVa JErseY.......cccccvviviieieiieiieie s 48

Figura 3.18 — RadiotelescOpio Kraus €m NaNCaY...........ccevvverueiiiereeriesieseesieseeseesaessnens 49



Figura 3.19 — Radiotelescopio parabolico CilindriCo.........ccoovveviiiiniiiiice e 49

Figura 3.20 — ANQUIO d€ rESOIUGHD. ..........cverveeeceeeeeeereieteetesie st 52
Figura 3.21 — Figura de ratiaCa0...........ceeveiverieiieiieseesie e see e ee e ste e sre e eas 54
Figura 3.22 — Antenas captando ondas em fase e fora de fase..........c.ccecvvveiieivciecnnnnn, 55
Figura 3.23 — Geometria do interferdmetro de duas antenas.............c.cceoveveienerenennnn 55
Figura 3.24 — O InterferOmetro VLA ..o 57
Figura 3.25 — RadiotelescOpio de AreCib0.........cccovvveviiie i 58
Figura 3.26 — Radiotelesclpio de EffelSherg........ccccoveviieiiiic i 59
Figura 3.27 — Radiotelescopio Robert C. Byrd de Green Bank............ccccooevviiicinnnnne 60
Figura 3.28 — RadiotelescOpPIo de Parkes..........coceieiiiriieiinc e 60
Figura 3.29 — O VErY Large AITAY........ccviieiieieeeeeieseesieeeeseeste e sraesaesaessaessesnaesneenas 61
Figura3.30 — O arranjo MERLIN..........coitiiiiiiiie e 62
Figura3.31 — O conjunto VLBA ...t 62
Figura 4.1 — Imagens do Sol em r&dio e em luz ViSiVel..........ccoooeveiininiiince 64
Figura 4.2 — Aglomerado das PIEIAUES............ccovieiieii e 70
Figura 4.3 — A nebulosa planetaria M57..........cccooveiiiie i 71
Figura 4.4 — A radiofonte CasSIOPEIA A.........coeiiiiiieieie et 72
Figura 4.5 — A nebulosa do CaranQUEJO.........coueiuerieeieiieiie e 73
Figura 4.6 — A galaxia NGC L1672......ccocciieiiiiieieeeese e 73
Figura 4.7 — Visdo esquematica da Via Lactea de perfil............ccccoveviiiiiiiiieccceceen, 74
Figura 4.8 — Concepcdo artistica da Via Lactea vista de frente.............cccccovevieiveieinen, 75
Figura 4.9 — A radiofonte CYGNUS A.......cooiiiiiiiiiere e 78

Figura 4.10 — Concepgdo artistica das fases de evolugdo do Universo..........cccocevenennne 81



1. INTRODUCAO

A Astronomia, uma das mais antigas ciéncias, vem se desenvolvendo ha muitos
séculos. Inicialmente atrelada a unica faixa de radiagdo que nossos olhos podem captar,
permaneceu assim durante a maior parte do tempo, até que, nas Ultimas décadas do século
XIX e nas primeiras do século XX, outras faixas de radiacdo foram sendo descobertas,
revelando o fato do mundo se mostrar em diversas outras “cores”. Com iSS0, um novo e
misterioso Universo revelou-se e ainda continua revelando-se. Este trabalho pretende abordar
alguns aspectos de uma destas faixas, convencionalmente chamada de ondas de radio. Os
esforcos solitarios em desvelar os céus nesta faixa de radiagdo comecaram na década de 1930.
O estudo do céu, revelado por essas ondas, evidenciando a existéncia de novos fendmenos e

astros ate entdo desconhecidos, é o que chamamos hoje de Radioastronomia.

Este texto possui a intencdo de introduzir o leitor interessado em aspectos basicos para
0 entendimento da Radioastronomia. Isto inclui um pouco de teoria, na qual encontraremos
pequenas por¢des de Matematica e de Fisica (num nivel tal que ndo devem ficar assustados
aqueles que ndo se consideram muito talentosos nessas areas), passando pelo ferramental
tecnoldgico necessario — os radiotelescdpios e alguns aspectos do funcionamento deles — sem
esquecer o principal motivo de todo este aparato: 0s astros que estdo muito longe, emitindo
suas ondas de radio, uma pequenissima parte das quais esbarram em nossos radiotelescépios.
E quem é o leitor interessado? Basicamente, todos 0s que possuem interesse em aprender
mais sobre 0s corpos celestes, embora o texto tenha sido escrito pensando-se no aluno do
curso secundario (Ensino Médio), interessado em ciéncias (e especialmente em Astronomia),
nos alunos de cursos de graduacdo na area de exatas e de ensino de ciéncias, que se
interessam pelo assunto, e também nos professores que reconheceram o fascinio que a ciéncia
do céu exerce nos alunos e veem nela uma excelente oportunidade de enriquecer as suas
aulas. O texto € dirigido, enfim, a todos os que gostariam de ter em maos um texto com o qual
pudessem dar 0s primeiros passos na Radioastronomia. Os conceitos fisicos mencionados séo
explicados, sem assumir conhecimento prévio, de forma que os leitores de outras areas
também possam sentir-se a vontade. Nunca é demais alertar, todavia, as pessoas que nao
lidam frequentemente com textos da area de exatas que o entendimento por vezes exige uma
maior atencdo ou mesmo varias leituras. Nossa experiéncia, tanto pessoal quanto relacionada
ao trabalho de divulgagdo cientifica, indica que muitos leitores desanimam quando ndo levam
em conta este aspecto; conforme a pessoa, esta pode ser levada a pensar que ndo possui

preparo ou inteligéncia para entender o assunto. Nao que os textos de outras areas sejam mais
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faceis: mas é comum em alguns campos tomarmos contato com alguns aspectos superficiais
que podem nos dar impressdo de um bom entendimento. Na literatura cientifica e no campo
das exatas em especial, uma leitura superficial dificilmente revela um bom entendimento e
talvez isso esteja relacionado as caracteristicas proprias desta forma particular de apreenséo
do mundo: pequenos passos, um avanco lento, porém firmemente alicercado, conclusdes que
sdo tiradas s6 a partir de exaustivo e paciente trabalho, um constante questionamento e
ceticismo, sempre embalados pela imaginacdo e pela curiosidade. Assim, 0o conhecimento
cientifico é revelado. E aos persistentes perscrutadores € reservado o delicado sabor do

entendimento, um prémio que justifica a frase de Demdcrito de Abdera (séc. V A.C.):

“Prefiro entender bem uma causa a ser o rei dos persas”.

Na secdo 3 daremos mais detalhes sobre as ondas de radio e como elas se inserem no
contexto mais geral do leque de radiacGes semelhantes, que incluem a luz visivel — uma
pequena faixa desta colegdo para a qual nossos olhos sdo sensiveis. Este “leque” ou “cole¢ao”
é chamado de espectro eletromagnético, e desde ja € conveniente que o leitor saiba que ele é
composto por varios tipos de “luzes” para as quais nossos olhos ndo sdo sensiveis, mas que
fomos capazes de criar técnicas que nos tornaram capazes de percebé-las. Dentre essas outras
“luzes invisiveis” podemos citar as proprias ondas de radio, a radiacdo infravermelha, a
ultravioleta, os raios-x e 0s raios gama. Cada uma dessas faixas citadas € um tipo de radiacéo
eletromagnética, e para que o leitor possa acompanhar alguns aspectos mais técnicos da
discussdo historica que se segue, basta que saiba, por ora, que as radiacdes eletromagnéticas
diferem entre si por seus comprimentos de onda — nome que se da, nos fendmenos
ondulatorios, a distancia entre duas cristas, ou dois vales consecutivos de uma onda. Tudo se
passa como se essas outras radiagdes invisiveis possuissem diversas “cores” e a forma mais
eficaz de nos referirmos a elas (mesmo aquelas que de fato sdo cores, na faixa da luz visivel),

é mencionando o seu comprimento de onda’.

! Alternativamente, também podemos usar a frequéncia, mas isto pode esperar até a segdo 3.
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2. HISTORIA DA RADIOASTRONOMIA

Ha& muita histdria antes de 1931, quando, podemos dizer, a Radioastronomia nasceu. Os
acontecimentos anteriores, porém, estavam mais relacionados ao entendimento e as acdes que
precisaram ser feitas para lidar com uma faixa de radiagdo menos energética que a luz que
enxergamos, as ondas de radio. Como exemplos de tais acfes podemos citar a producdo e
deteccdo destas ondas em 1888 pelo fisico alemdo Heinrich Rudolph Hertz (1857-1894), ou a
transmissdo de sinais em 1901, pelo italiano Guglielmo Marconi (1874-1937), reconhecido

mundialmente como o “pai do radio®”.

Karl Guthe Jansky (1905-1950), fisico norte-americano de origem tcheca, ap0s aceitar
uma proposta dos Laboratérios Bell para investigar a origem de ruidos que afetavam as
comunicagOes do servico de radio-telefone transatlantico da companhia, comecou a trabalhar
com um tipo de antena, com 30 metros de comprimento por 4 metros de altura, num campo de
batatas em Holmdel, no estado norte-americano de Nova Jersey (fig. 2.1). Ao longo de 1931,
ele se pOs a captar os ruidos para descobrir a sua origem. Verificou que parte do ruido
provinha de tempestades, e que outra possuia origem desconhecida, cuja méaxima intensidade
variava num periodo semelhante ao dia solar. Um exame mais cuidadoso mostrou que o
periodo era de aproximadamente 23 horas e 56 minutos, o periodo em que as estrelas voltam a
mesma referéncia local, como o horizonte leste, por exemplo. A constatacdo deste periodo
descartou a hipotese de origem solar para os ruidos: o Sol “se atrasa” cerca de 4 minutos,
todos os dias, em relacdo as estrelas devido ao fato de estarmos girando ao redor dele — dai a
diferenca entre os dois periodos (dia sideral — com as estrelas como referéncia — e dia solar,
tendo o Sol como referéncia). Alguns meses se seguiram até ele descobrir a localizagdo da
fonte, situada na constelacdo de Sagitario, direcdo do centro do enorme conjunto contendo
100 bilhdes de estrelas, incluindo o Sol — a Via Lactea®, nossa Galaxia. As pesquisas de
Jansky, que levaram a primeira deteccdo de ondas de radio de origem extraterrestre, marcam o

inicio da Radioastronomia.

2 Entretanto, ha relatos de que o padre gaicho Roberto Landell de Moura (1861-1928) tenha feito uma
transmisséo deste tipo por uma distancia de 8 km entre a Av. Paulista e 0 Alto de Santana, na cidade de S&o
Paulo, entre 1893 e 1894. Infelizmente, Landell de Moura teve parte de seus equipamentos destruidos por seus
“fiéis”, que o acusaram de feiticarial

% Ha uma certa controvérsia em torno do nome “Via Lactea™: para alguns, ele deveria restringir-se apenas a faixa
que vemos no céu, em lugares com pouca poluicdo luminosa, reservando-se o nome de Galaxia (com “g”
maiusculo) para todo o sistema. Neste trabalho, usaremos livremente tanto o termo “Galaxia” quanto “Via

Lactea” para designar todo o sistema.
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Figura 2.1. O radiotelescopio de Jansky. Crédito da imagem: National Radio Astronomy Observatory
(NRAO).

Nos anos seguintes, o desenvolvimento das pesquisas em Radioastronomia s6 nao
estagnou completamente gracas ao trabalho persistente e solitario de um jovem engenheiro e
radioamador, Grote Reber (1911-2002). E bem verdade que algumas tentativas em captar
ondas de radio provenientes do espaco foram feitas, mas durante anos apenas o modesto
radiotelescopio, construido pelo préprio Reber, foi o tnico “olhar” da Terra para esse
universo invisivel das ondas de radio (fig. 2.2). A persisténcia e obstinacdo deste pesquisador
eram notaveis. Mesmo com restricdes financeiras e de tempo, ele ndo mediu esforcos para
construir e constantemente aperfeicoar sua antena, fazendo suas pesquisas entre meia-noite e
seis horas da manhd, indo para o trabalho logo depois, numa rotina de anos, mesmo sem
resultados imediatos. Com sua historia, Reber ndo nos transmitiu apenas dados, mas também

sua intensa paixao pela pesquisa.

Inicialmente trabalhando com os comprimentos de onda de 9 e 33 centimetros, Reber sé
obteria resultados em 1939, quando passou para 1,87 metro. Neste comprimento de onda ele

fez o primeiro radiomapa da Via Lactea, confirmando o resultado obtido por Jansky anos
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antes, da fonte em Sagitario, e descobrindo dois outros emissores nas constelacfes de Cisne e
Cassiopeia.

O trabalho de Reber foi solitario, em grande parte, pelo fato do mundo inteiro estar
concentrado na conjuntura que levou a Segunda Guerra Mundial. Este grande conflito,
responsavel por tantas perdas para a Humanidade, exigiu o desenvolvimento dos radares.
Ainda durante a guerra, foram detectadas, de forma acidental, ondas de radio provenientes do
Sol. As ondas, percebidas como interferéncias nos radares britanicos e confundidas com uma
estratégia alemd, foram interpretadas corretamente como geradas por manchas observadas no
astro-rei pelo fisico James Stanley Hey (1909-1990). O fim do conflito trouxe uma grande

forca de trabalho e novas técnicas para este recém-nascido ramo da Astronomia.

" N

Py L

er. Crédito da imagem: NRAO.

J“ A

Figura 2.2. O radiotelescopio de Reb
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Muitos dos grandes centros de Radioastronomia se desenvolveram a partir de locais
onde radares haviam sido instalados durante a guerra, ou se beneficiaram dos equipamentos
que foram disponibilizados apds seu uso para aplicacdes militares. Arthur Covington, no
Canad4, observou atentamente, durante décadas, as ondas de 10,7 metros do Sol; na Holanda,
foi possivel confirmar a previsdo tedrica de H. C. Van de Hulst, de 1944, sobre a emissdo de
comprimento de onda de 21 cm do hidrogénio neutro; na Inglaterra, Martin Ryle e
colaboradores fizeram observagBes que permitiram a identificacdo da forte emissdo na
constelacdo de Cassiopeia com um remanescente de supernova® e outra fonte, na constelacio
de Cisne, com uma galaxia distante; na Australia, a equipe liderada por J. L. Pawsey e J. G.
Bolton fizeram observagdes do Sol e de outras radiofontes a partir da invencdo de uma forma
engenhosa de aumentar a acuidade das observacdes, fazendo uso da técnica de
interferometria® e tirando proveito da reflexdo que alguns comprimentos de onda sofrem pela

superficie oceénica.

No curto espaco que nos resta para falar da histéria da Radioastronomia, vamos agora
descrever ndo uma sequéncia temporal de eventos, mas uma ramificacdo em diversos
caminhos importantes da Radioastronomia, como o0 desenvolvimento instrumental, a
descoberta de corpos celestes desconhecidos, a procura por inteligéncia extraterrestre e a
descoberta de uma espécie de “eco” da “grande explosdo”, ou Big Bang, que alguns

estudiosos identificam como o instante da origem do préprio Universo.

O desenvolvimento posterior da Radioastronomia viu 0 nascimento de grandes
radiotelescopios. Eles foram amplamente beneficiados pelas técnicas de radar, mas ainda
careciam da acuidade dos telescépios 6pticos. Rapidamente, a Radioastronomia deixa 0s
dominios da dedicacdo solitaria e se estende para um nUmero cada vez maior de
pesquisadores pelo globo. Em 1957, o radiotelescopio gigante de Jodrell Bank, com 76 metros
de diametro (fig. 3.5 — se¢éo 3), na Inglaterra, capta sinais do foguete propulsor do primeiro
satélite artificial, o Sputinik 1, depois de inumeras dificuldades enfrentadas ao longo de sua
construcdo pelo seu idealizador, Bernard Lovell, em 1961, entra em operagdo o

radiotelescopio de Parkes, com 64 metros de diametro, na Australia; em 1963 foi concluida a

* Supernova é uma das possiveis mortes estelares em que momentaneamente a estrela brilha com a luminosidade
de dezenas de bilhGes de sdis; apos a explosdo a estrela ejeta material, que se torna uma nebulosa brilhante em
expansao.

% Falaremos mais sobre a importante técnica da interferometria na préxima secao.
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versdo original do que é ainda hoje o radiotelescopio de maior didmetro: o radiotelescépio de
Arecibo, em Porto Rico, com 305 metros de didmetro, que utiliza uma concha natural, sendo
por isso fixo. Na préxima secdo falaremos um pouco mais sobre 0s maiores telescopios

atualmente em operagao.

O problema da indefini¢do das imagens, comparativamente aos telescopios dpticos, ou,
para introduzirmos um termo que veremos em breve na préxima se¢do, a resolucao, exigiu o
uso de telescdpios combinados, a técnica da interferometria, j& mencionada, que permite que
conjuntos de radiotelescdpios separados se comportem como um unico radiotelescopio de
dimensdo equivalente a separagdo entre eles. Usando mais de uma antena e aproveitando o
préprio movimento de rotacdo da Terra, o radioastrébnomo inglés Martyn Ryle utilizou, de
forma pioneira, na década de 1960, o0 método de Sintese de Rotacdo da Terra, simulando um
radiotelescopio de 1,6 quildmetros de didametro, inicialmente, e depois com 5 quildmetros, em
Cambridge, no Reino Unido. Dentre estes aparatos constituidos de uma serie de antenas, o
mais poderoso em operacdo é o VLA, sigla em inglés para Very Large Array — arranjo muito
longo®, um conjunto formado por 27 antenas, cada qual com 25 metros de diametro, préximo
a localidade de Socorro, Novo México, nos Estados Unidos. O VLA entrou em operagdo em
1976. Este sistema representa o limite para antenas conectadas diretamente, através de cabos,
para que seus sinais sejam combinados para simular uma Unica antena que, neste caso, chega
a 27 quilémetros, aproximadamente’. Porém, através de conexdo via radio, pode-se atingir
distancias maiores, como é o caso do MERLIN, Multi Element Radio-Linked Interferometer —
interferdbmetro de multielementos conectados por radio — que chegam a 217 quilémetros,
unindo antenas em varias localidades no Reino Unido. Além disso, radiotelescopios que
observam simultaneamente, mas que nédo estdo conectados entre si, podem fazer seus registros
utilizando relégios atdmicos, de extrema precisdo. Os dados sdo posteriormente combinados e
o resultado é o de um radiotelescopio com diametro de dimensdes continentais. Esta técnica é
conhecida como VLBI (Very Long Baseline Interferometry, interferometria de base muito
longa). Ha vaérios arranjos VLBI atualmente, destacando-se 0 EVN (European VLBI Network,

rede VLBI europeia) e 0 VLBA (Very Long Baseline Array, arranjo de base muito longa), este

® Note que traduzimos “large” por “longo”. A melhor traducdo seria “grande”, mas como acontece
ocasionalmente com outros termos de origem estrangeira, o termo “longo” ganhou mais notoriedade no meio
radioastronémico nacional, tomando o lugar do termo mais correto.

" Ha quatro configuragdes possiveis para as antenas, com diferentes extensdes. Cada uma delas faz o papel de
uma antena com diametro e resolugdo correspondentes a separagdo entre as antenas. Como esta importante
propriedade vale apenas na dire¢do da linha que separa as antenas, os arranjos de interferdmetros contemplam
varias dire¢des, como ¢ o caso da configuracdo em “Y” do VLA, que pode ser vista na fig. 3.24 (se¢do 3.2.2).



16

ultimo operando nos Estados Unidos. Com o VLBI, pode-se fazer pesquisa em Astronomia e
também em Geofisica, através da observacao de quasares (objetos tdo distantes que podem ser
usados como referéncia — falaremos deles em breve nesta secéo), que permitem a deteccao de
pequenos movimentos da crosta terrestre, bem como de estrelas e outros corpos celestes mais
proximos. Com o desenvolvimento de conexfes mais rapidas, de Gigabits por segundo, as
antenas distantes podem se comunicar em tempo real. E 0 e-VLBI, que ja opera com sucesso
em algumas antenas da rede europeia (EVN). A combinacdo de antenas em terra com antenas
no espaco ja € uma realidade, proporcionando separacfes entre as antenas que sdo ainda
maiores que o didmetro da Terra. E o SVLBI (space-VLBI, VLBI espacial). Um projeto deste
tipo é mantido pelo JPL (Jet Propulsion Laboratory, laboratério de jato propulsdo), nos
Estados Unidos e desenvolvido pelo Instituto de Espaco e Ciéncia Astronautica do Japao:
trata-se do VSOP, sigla em inglés para VLBI Space Observatory Program, programa de

observatorio espacial VLBI.

No momento em que este texto estava sendo escrito (2010), dois grandes projetos estdo
em andamento: 0 SKA e 0o ALMA.

O SKA (Square Kilometre Array, arranjo de quildmetro quadrado) é um esforco
internacional, surgido das discussdes entre os membros da URSI (International Union of
Radio Science, Unido Internacional de Radio Ciéncia) e a IAU (Internacional Astronomical
Union, Unido Astrondmica Internacional), desde o ano 2000, para a construcdo de um unico
radiotelescopio com a maior area coletora construida até o momento. A construcdo, feita a
partir de um consorcio envolvendo 10 paises, incluindo Australia, Canada, China, india,

paises europeus e 0s Estados Unidos, deve ser iniciada em 2011.

O projeto ALMA (Atacama Large Millimeter/submillimeter Array, ou grande arranjo
milimétrico/submilimétrico do Atacama) é outro esforco internacional com colaboracdo de
paises da América do Norte, Europa e Asia oriental. Num local a cinco mil metros de altitude,
no deserto de Atacama, nos Andes chilenos, o conjunto de antenas, que deve comecar a
operar e produzir resultados cientificos em 2011, encontra excelentes condicdes de
observacao em ondas de radio. Embora as ondas de radio possam atravessar extensas nuvens
de gés e poeira no espago, pequenas quantidades de 4gua na atmosfera podem comprometer a

qualidade das observagdes. Por isso, o sitio escolhido é um lugar extremamente seco (um dos
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lugares de menor umidade relativa do planeta). Neste local sera disposto um conjunto com 66
antenas de alta preciséo, a grande maioria delas com 12 metros de diametro (fig. 2.3).

Figura 2.3. Algumas antenas do ALMA, em foto de Nick Whyborn no dia 03 de junho de 2010. Crédito da
imagem: ALMA (ESO / NAOJ / NRAO).

No final dos anos 1940, a suspeita de que a Via Lactea era uma galéxia espiral comegou
a ser demonstrada pelo astronomo norte-americano William Wilson Morgan (1906-1994).
Galéxias sdo gigantescos conjuntos de estrelas, gas e poeira. Nossa Galaxia, a Via Lactea, é
vista por nos apenas como uma faixa de aspecto leitoso, que vemos em localidades com pouca
poluicdo luminosa, passando por varias constelagdes, tanto ao norte quanto ao sul, com a
aparéncia de um rio ou de um caminho: dai o seu nome em latim — Via Lactea ou “Caminho
de Leite”. Por analogia com a galéxia vizinha, Andrémeda, sugeria-se que a Via L&ctea
poderia ser semelhante a ela (fig. 2.4). Por estarmos dentro da Galaxia e o seu plano ser
repleto de material que obscurece e bloqueia a luz visivel proveniente das estrelas, € muito
dificil, por meios puramente Opticos, delinear a sua estrutura. As ondas de radio, por outro
lado, com seus grandes comprimentos de onda, ndo séo tdo afetadas por esse material. Com a
previsdo e posterior confirmagdo da emissdo no comprimento de onda de 21 cm pelo
hidrogénio neutro, j& mencionada, foi possivel o primeiro mapeamento da estrutura espiral da
nossa Galaxia, realizado por um grupo de observadores na Australia (W. N. Christiansen e
J. V. Hindman), em 1951. O estudo da estrutura de nossa Galadxia continua em plena

atividade. Falaremos mais sobre a pesquisa nessa area na secao 4.
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Figura 2.4. A Galadxia de Andrdmeda, também chamada de M31. Crédito da imagem:
Western Washington University Planetarium.

O ano era 1963 e o lugar era o radio-observatorio de Parkes, proximo a Sydney,
Austrdlia, que havia iniciado suas operacGes apenas dois anos antes. Uma intensa radiofonte
tinha sido observada na época, mas ndo se sabia identificar com preciséo a direcdo exata, pois
as técnicas de Radioastronomia ainda ndo tinham contornado satisfatoriamente o problema da
resolucdo. Uma técnica limitada, utilizada para descobrir a localizacdo de uma fonte, era usar
as ocultagdes lunares. Quando a Lua, em seu movimento ao redor da Terra, passa em frente a
uma radiofonte, ela bloqueia a radioemissao, como um eclipse em radio. Como a posicao da
Lua é conhecida, pode-se entdo descobrir a localizagdo exata da radiofonte. Este método foi
executado pelos astrénomos para localizar a radiofonte catalogada como 3C 273. Com 0 uso
do radiotelescopio de Parkes para a ocultacao lunar de 3C 273, os astrdnomos puderam saber
com precisdo a sua localizacdo e obter uma imagem através de telescopio optico. Com isso,
descobriu-se que 3C 273, observada opticamente e até entdo catalogada como uma estrela de
brilho azulado e pertencente a Via Lé&ctea, era na realidade um objeto bastante compacto e

distante, a mais de um bilhdo de anos-luz® e portanto, bem além da Via Léctea. Logo depois

® 0 ano-luz é uma medida de distancia mais apropriada para as separaces com que 0s astrénomos normalmente
lidam. Mede cerca de 9,5 trilhdes de quildbmetros e para termos uma pequena ideia das distancias envolvidas,
basta sabermos que até a estrela mais proxima do Sol sdo 4,3 anos-luz; que o diametro da Via Lactea é da ordem
de 100 mil anos-luz e a distancia até a galaxia de Andromeda é de cerca de 2 milhdes de anos-luz.
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da identificagdo, outros objetos semelhantes ao 3C 273 foram descobertos. Tratava-se de
objetos extremamente energéticos, diferentes de qualquer coisa que havia sido observada até
entdo. Para serem confundidos com estrelas da Via Lactea e estarem tdo distantes, esses
objetos deveriam ser centenas de vezes mais brilhantes que galéxias inteiras. Por terem sido
inicialmente confundidos com estrelas, eles foram chamados de quasi stellar radio sources
(fontes de radio quase estelares), termo que foi abreviado para quasares, denominacao usada
até hoje. H4 um termo mais geral, “QSO”, que vem de Quasi Stellar Object (Objeto quase
estelar). Este grupo engloba os quasares e inclui os objetos que tém pouca ou nenhuma
emissdo observavel em radio®. Atualmente, os QSOs s&o entendidos pela maior parte da

comunidade astrondmica como galaxias com nucleos extremamente ativos (secdo 4.4).

Em 1965, dois radioastronomos que trabalhavam para os laboratérios Bell, como Karl
Jansky na década de 1930, descobriram uma radiacdo que permeava todo o céu, em micro-
ondas. Esta radiacdo, conhecida hoje como Radiacdo Cdsmica de Fundo em Micro-ondas
(RCFM) ¢é a marca deixada ap6s cerca de 400 mil anos pelo instante de maxima densidade do
Universo, no qual tudo estava confinado a um minimo de espaco e a um maximo de
temperatura (chega-se a falar em tamanho zero e temperatura infinital NUmeros mais
“razoaveis” falam de um tamanho menor que 10™° metros e temperaturas de 10*” °C)™°. Este
instante é conhecido como Big Bang. Para alguns cosmélogos, o Big Bang marca o inicio de
todo o Universo, com a criacdo do espaco, do tempo e da matéria/energia, ha cerca de
14 bilhGes de anos atras. A descoberta da Radiacdo Cosmica de Fundo foi responsavel por
uma aceitacdo quase universal da teoria do Big Bang, que naquela época rivalizava
fortemente com outra teoria cosmologica, a do Estado Estacionario, que dispensava um
momento de extrema densidade e temperatura, em favor de um universo eterno, cuja
aparéncia se mantinha sempre a mesma em virtude da lenta criacdo de matéria nos vazios
causados pela expansdo universal. As duas teorias contemplavam a expansdo. Na teoria do
Big Bang, todavia, a expanséo (cujos indicios observacionais remontam ao final da década de
1920) teria se iniciado com o proprio Big Bang. O emprego das técnicas de Radioastronomia

para 0 estudo da origem e evolucdo do Universo ndo se encerrou com esta importante

% Esta distingdo ndo é feita com frequéncia na literatura. O leitor provavelmente encontrara em muitas fontes o
termo “quasar” como sindénimo de QSO, incluindo mesmo aqueles objetos que ndo sdo observados em radio.

19 para quem nao esta familiarizado com a notacéo de poténcias de 10, observe: 10 = 0,1; 10% = 0,01; desta
forma, 10°°° = 0,000...(49 zeros depois da virgula)...1; pode o leitor acreditar que isso é bem pequeno (a cabeca
de um alfinete mede 10°metros... Quanto aos nimeros grandes: 10? = 100; 10° = 1000; 10* é o nGmero
1 seguido de 47 zeros! S6 para termos uma ideia: a temperatura da superficie do Sol é da ordem de 10*°C!
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descoberta. Atualmente, os radioastrébnomos e cosmdélogos se dedicam com extremo vigor ao
estudo dos detalhes da propria RCFM. Destacamos as missées COBE (Cosmic Background
Explorer, Explorador de Fundo C6smico) e WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe,
Sonda Wilkinson de Anisotropia em Micro-ondas), satélites dedicados ao estudo desta
radiacdo. O primeiro atuou entre os anos de 1989 e 1993 e o segundo foi langcado em 2001 e
ainda continua em operacdo. Em 2009 a missdo Planck foi langada e j& estd operando,

devendo dar continuidade ao trabalho realizado pelas duas antecessoras.

Em 1967, uma equipe liderada pelo radioastronomo Antony Hewish (1924- ), em
Cambridge, na Inglaterra, foi responsavel pela descoberta de um novo tipo de corpo celeste,
usando um radiotelescopio que mais se parecia com uma colecdo de postes enfileirados. A
radioastrénoma Jocelyn Bell, aluna de Hewish, captou pulsos muito regulares, na dire¢do da
constelacdo de Touro, numa nebulosa conhecida como Nebulosa do Caranguejo. Inicialmente
suspeitou-se que as emissdes eram provenientes de uma civilizacdo alienigena, mas a hipétese
foi logo descartada em favor de emissdes de elétrons ultrarrdpidos, espiralando por entre
linhas de forte campo magnético de pequenas estrelas extremamente densas que rotacionam

muito rapidamente, os pulsares. Falaremos mais desses objetos na secéo 4.

N&o poderiamos deixar de mencionar um pouco da histdria de um campo de pesquisa
que tem um inegavel apelo popular: a busca de sinais de vida inteligente. A Radioastronomia
logo se tornou uma opc¢édo bem aceita para este tipo de pesquisa, dada a facilidade de geracédo
de sinais e pelo fato dessas ondas se propagarem com relativa facilidade pelo meio
interestelar, podendo ser captada, mesmo a grandes distancias, por nossos radiotelescopios. A
ideia, portanto, era a de que civilizagdes extraterrestres com nivel tecnoldgico semelhante ao
nosso poderiam ja ter chegado ao desenvolvimento da Radioastronomia e, desta forma,
poderiam tanto receber as nossas radioemissfes quanto enviar as suas. A sugestdo de Cocconi
e Morrison, em setembro de 1959, em artigo da revista Nature, de se usar a Radioastronomia
para este fim ja se materializava em 1960, com o projeto Ozma, conduzido por Frank Donald
Drake (1930- ). Basicamente, ele colocou a antena de 26 metros de diametro de Green Bank
(Virginia Ocidental, EUA) para receber possiveis sinais enviados por civilizagdes
extraterrestres habitando planetas em torno das estrelas Tau Ceti e Epsilon Eridani, estrelas
semelhantes ao Sol e relativamente proximas (da ordem de 10 anos-luz). A este esforco
seguiram-se as discussdes do ambicioso projeto Cyclops, em 1971, prevendo o uso de 1026

radiotelescopios com 100 metros de diametro cada um, projeto que todavia ndo saiu do papel,
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dado o seu elevado custo. No inicio da década de 1990, o HRMS, sigla em inglés para High
Resolution Microwave Survey — levantamento em micro-ondas de alta resolugdo — tinha a
intencdo de usar os principais radiotelescopios do mundo para a pesquisa por um periodo de
10 anos, mas durou apenas um ano, pois as verbas foram cortadas pelo congresso norte-
americano. O Instituto SETI (Search for Extraterrrestrial Intelligence — busca por inteligéncia
extraterrestre), uma organizacgdo privada, criada em 1984, administrou o programa Phoenix,
também conduzido por Drake, depois do fracasso do programa HRMS. Como esses
programas ndo acharam nenhum sinal conclusivo da existéncia de civilizacGes extraterrestres,
e aliado ao fato de que ndo temos muitos dados para avaliar, com alguma certeza, se ha
chances de haver uma Unica civilizacdo além da nossa na Via Lactea, ou mesmo em todo o
Universo observavel com cem bilhes de galaxias', ha atualmente uma tendéncia de menor
emprego de radiotelescopios profissionais nessa area, pelo menos com financiamento publico.
Ha& varios programas do Instituto SETI que procuram cobrir as possibilidades de contato por
civilizagbes extraterrestres inteligentes. Podemos mencionar desde a busca por sinais opticos,
emitidos por laser (programa Coset), checagem de sinais recebidos pela Radioastronomia
convencional, em busca de sinais embutidos (programa Serendip IV) e mais recentemente, a
partir de 1999, a analise dos dados por usuérios da internet por todo o mundo, que
disponibilizam seu tempo ocioso de computador para processar os dados (programa
SETI@home).

2.1. HISTORIA DA RADIOASTRONOMIA NO BRASIL

O primeiro registro radioastronémico no Brasil data de 11 de fevereiro de 1958. Foram
observagdes solares feitas atraves de um interferémetro originalmente desenhado para rastrear
satélites pelo pesquisador Helio Guerra Vieira (1930- ), aluno do professor Luiz Queiroz
Orsini (1922- ), com quem teve 0s primeiros contatos com as pesquisas em ondas de radio.
Estes pesquisadores estavam ligados a Universidade de Sdo Paulo (USP). Nesta época,
também se iniciaram pesquisas em Radioastronomia por um grupo que ndo tinha
conhecimento do trabalho de Guerra Vieira, 0 AAASP (Associacdo dos Amadores de
Astronomia de S&o Paulo). Este grupo, ao qual pertencia o prof. Pierre Kaufmann (1938- )e

o prof. Aristoteles Orsini (1910-1998), fundador do Planetario do Ibirapuera e da Escola

1 \eja, por exemplo, a ldcida discussdo em Verschuur (2007) sobre a equagdo de Drake, uma forma de se
avaliar o nimero de possiveis formas de vida inteligentes extraterrestres com condi¢Ges de desenvolvimento da
Radioastronomia.
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Municipal de Astrofisica que hoje levam o seu nome, foi responsavel pela instalacdo do
primeiro radiotelescopio em territorio nacional, oficialmente inaugurado no dia 25 de janeiro
de 1960, pelo entdo prefeito da cidade de S&o Paulo, Adhemar de Barros, e instalado ao lado
do prédio do Planetario. Infelizmente, o instrumento funcionou por poucos meses, mas foi

substituido por outros instrumentos, como o que se observa na fig. 2.5.

Entre 1961 e 1963, foi instalado, também no Ibirapuera, um detector de explosbes
solares, um receptor que operava em faixa de frequéncias muito baixas (VLF), doado a
AAASP por um amador norte-americano, Gasper Hossfield, através de Jean Nicolini (1922-
1991), ativo amador brasileiro, que hoje da nome ao Observatério Municipal de Campinas.
Este instrumento estimulou as primeiras pesquisas em fisica solar e as relacdes Sol-Terra e
com o qual, além da pesquisa relacionada com o ciclo de atividade solar de 11 anos,

pesquisava-se as alteracdes da influéncia do Sol na atmosfera com a alternancia dia-noite.

Em 1960, o professor Willie Maurer,
matematico e diretor da Faculdade de
Filosofia, Ciéncias e Letras da Universidade
Mackenzie criou o GRAM, Grupo de
Radioastronomia  Mackenzie, que em
cooperacdo com a AAASP, foi responsavel
pela instalacdo dos novos equipamentos no
Ibirapuera e a manutengdo das pesquisas.
Estas foram limitadas pelo crescente
desenvolvimento urbano da regido, que
inevitavelmente  carrega consigo  uma
interferéncia em ondas de radio, prejudicando

as observacoes.

espiras do radiotelescopio instalado no
Ibirapuera em 1961. Crédito da imagem:
Irineu G. Varella.

Com um acordo de cooperacdo com a Comissdo Nacional de Atividades Espaciais
(CNAE), precursora do atual INPE (Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais), 0s
equipamentos foram transferidos para Sdo José dos Campos, no Vale do Paraiba.

Posteriormente, 0 GRAM transferiu os equipamentos para Campos do Jord&o, criando o
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rddio-observatério de Umuarama pois, segundo Capozzoli (2005), os problemas de
relacionamento entre o grupo e a CNAE dificultaram o prosseguimento dos trabalhos.

A década de 1960 presenciou um importante evento para a Radioastronomia brasileira:
0 eclipse de Bagé, eclipse total do Sol com apenas 1,9 minutos de duracéo, visivel na cidade
galcha de Bagé, a 374 quilémetros de Porto Alegre, que contou com a presenca de varias
missGes nacionais e estrangeiras. Entre elas, a observacdo solar com um radiotelescopio que
trabalhava com comprimento de onda de quatro centimetros, capaz de medir o estado de
polarizacdo das radio-ondas (veja secdo 3). O trabalho foi realizado pelos pesquisadores
Pierre Kaufmann, Oscar T. Matsuura (1939- ) e Paulo Marques dos Santos (1927- ).

Neste periodo, a pesquisa radioastronémica no Brasil ganhou consisténcia com a
instalacdo de equipamentos modernos (o primeiro reldgio atdmico do Brasil foi instalado no
radio-observatorio de Umuarama) e formacdo de recursos humanos, com introducéo de pos-
graduacdo. Data desta época (1967) a transformacdo do GRAM em CRAAM, Centro de
Radioastronomia e Astrofisica da Universidade Mackenzie. Desta forma, estava aberto o
caminho para o nascimento do radio-observatorio de Itapetinga, uma base definitiva para

abrigar as pesquisas brasileiras na area, em franca expanséo.

O principal instrumento do radio-observatorio de Itapetinga, a antena de 13,7 metros,
chegou 1a em 1971. O radio-observatério fica num vale na cidade de Atibaia, interior de Sdo
Paulo, protegido naturalmente de interferéncia de origem urbana pelas elevagdes proximas. A
antena fica abrigada numa redoma de 20 metros de didmetro, para protegé-la das intempéries

e ndo permitir a influéncia dos ventos em seu posicionamento (fig. 2.6 e 2.7).

Na época, 0 instrumento estava entre 0os mais modernos do mundo e motivou inimeras
cooperagOes internacionais, uma vez que a maior parte dos radiotelescopios se encontra no

hemisfério norte da Terra e ha muitos objetos de interesse que estdo no hemisfério sul celeste.

O inicio da década de 1970 marca a chegada do casal de pesquisadores argentinos
Federico Strauss (1942-1981) e Zulema Abraham (1942- ), que iniciaram a pesquisa solar
com a grande antena de 13,7 metros, alcancando resolugdo temporal de milissegundos,

captando comportamentos ndo previstos da estrela mais proxima de nds, numa pesquisa
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Figura 2.6. Montagem que sustenta a antena de 13,7 metros de Itapetinga. Ao redor, vé-se a
estrutura da redoma protetora.

pioneira. Deste trabalho também participou o radioastrénomo Joaquim E. R. Costa. Estes
trabalhos se estenderam até 1994, quando o radio-observatorio passou por reformas. E desta
época a descoberta do primeiro megamaser, numa galaxia conhecida como NGC 4945, pelos
pesquisadores Paulo Marques dos Santos e Jacques Lépine (1946- ). “Maser” significa
“microwave amplification by stimulated emission of radiation” (amplificagdo em micro-ondas
por emissdo estimulada de radiacdo). Trata-se de fendbmeno semelhante ao laser, que ocorre

no espectro visivel, sendo que o maser ocorre na faixa de micro-ondas.

Apesar das grandes conquistas do radio-observatério, dificuldades que séo,
infelizmente, frequentes em instituicGes cientificas em nosso pais, como a falta de verbas, de
pessoal, e problemas de ordem burocratica, ndo proporcionaram ao equipamento a devida
atualizacdo e manutencdo. Entre 1994 e 2004, Itapetinga passou por um longo periodo de
reformas, incluindo a troca da redoma protetora, que ja havia chegado ao limite de sua vida
atil.
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Figura 2.7. Radio-observatério de Itapetinga, onde se vé a redoma protetora, com 20 metros de
didmetro. Crédito da imagem: Rafael Milloni Santucci.

Neste grande periodo, a comunidade nacional de radioastronomos prescindiu de seu
principal instrumento de coleta de dados, prejudicando o desenvolvimento desta area de
pesquisa no Brasil. Costa, que também era responsavel pela manutencdo do radio-
observatorio, relata em Capozzoli (2005) as dificuldades e frustracGes deste periodo, bem

como a esperada conclusao.

Além de Itapetinga, o Brasil conta atualmente com outros centros de pesquisa
radioastronémica. Destacamos dois: 0 Radio-Observatério Espacial do Nordeste (ROEN) e o
Brazilian Decimetric Array (BDA — Arranjo Decimétrico Brasileiro). O ROEN, inaugurado
em 1994, conta com uma antena de 14,2 metros de didametro proveniente do National Radio
Astronomical Observatory (NRAO), em Green Bank (Virginia Ocidental, E.U.A.). O ROEN
(fig. 2.8) se localiza na cidade de Euzébio, no Ceara, e € voltado para pesquisas em Geodesia,
através de arranjo em VLBI (veja sessdo 2). O BDA, em sua versao final, prevé um moderno
sistema interferométrico com 38 antenas, operando numa faixa de comprimentos de onda
entre 5 e 25 centimetros e com separacdo maxima entre as antenas que chega a 2,27

quilémetros. Atualmente estd em operacdo um protétipo do BDA (PBDA), com a composicao
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de 5 antenas de 4 metros cada e com separagdo maxima de 220 metros, na cidade de
Cachoeira Paulista, interior de S&o Paulo. H& ainda que se mencionar o Centro Regional Sul
de Pesquisas Espaciais (CRS), que nasceu a partir dos esforgos do radioastrénomo Nelson
Schuch de montar o primeiro interferdmetro brasileiro. O Centro Regional Sul de Pesquisas
Espaciais localiza-se numa &rea ligada & Universidade de Santa Maria, no Rio Grande do Sul.
Uma das subunidades do CRS é Observatorio Espacial Sul, inicialmente pensado para
pesquisas radioastronémicas, que atualmente fornece apoio as ciéncias atmosféricas e
espaciais, pesquisas em engenharia e informatica e é sede do programa antartico do INPE.
Outros instrumentos atualmente a disposicdo da comunidade cientifica brasileira s&o
dedicados & pesquisa solar, como Solar Submillimeter Telescope (SST — Telescopio
Submilimétrico Solar) em San Juan, Argentina, e o Brazilian Solar Espectroscope

(Espectroscopio Brasileiro Solar) em Cachoeira Paulista.

Se ja é dificil a implantacdo de
radio-observatorios num pais como o
nosso, com as dificuldades tipicas de
paises em desenvolvimento,
imaginemos como seria a iniciativa de
instalacdo de equipamentos
radioastronébmicos com finalidades
didaticas. Desta forma, a iniciativa
idealizada pelo Prof. Oscar T.
Matsuura, em 2004 (a época Diretor da
Divisdo Técnica de Astronomia e
Astrofisica, que engloba a Escola
Municipal de Astrofisica de Sdo Paulo
e 0s Planetarios municipais), de
instalacdo de equipamentos

radioastrondmicos na Escola

Municipal de Astrofisica é de extrema

Figura 2.8. O ROEN, radio-observatdrio espacial do ) o o
nordeste, no Ceard. Crédito da imagem: Importancia e ploneirismo.
Oliveira, F. K. S. e Saraiva, M. F. O. (2003).
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Os equipamentos foram adquiridos a partir de doacéo feita pela Fundacéo Vitae, Apoio
a Cultura, Educacéo e Promocéo Social, em convénio firmado com a Secretaria do Verde e do
Meio Ambiente do Municipio de Séo Paulo e o Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias
Atmosféricas da USP (IAG-USP). Com o equipamento, que deve entrar em operacdo em
breve, o interesse de futuros radioastronomos serd despertado e desta forma os futuros
pesquisadores e interessados em geral poderdo ter o seu primeiro contato com a
Radioastronomia através do curso que ja constava na grade curricular da Escola e que em

breve devera ser retomado.

Apesar das dificuldades continuamente enfrentadas, os radioastronomos brasileiros
buscam retomar o lugar de destaque perante a comunidade radioastrondmica mundial. Mesmo
sem 0s avangos que a comunidade da Astronomia Optica brasileira obteve, como a integracao
aos consércios Gemini e SOAR (colocando ao alcance dos astrénomos brasileiros
equipamentos 6pticos de Ultima geracdo), aos poucos a Radioastronomia nacional caminha
para uma maior integracdo. Um dos passos neste sentido é o Relatério da Subcomissdo de
Radioastronomia, elaborado para a Comisséo Especial de Astronomia (CEA) do Ministério da
Ciéncia e Tecnologia (MCT), que procura tracar planos para o desenvolvimento futuro da

Radioastronomia no Brasil e a sua inser¢do em projetos internacionais.
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3. FERRAMENTAS DA RADIOASTRONOMIA

Nesta secdo, trataremos das ferramentas com as quais 0s radioastrénomos sondam o
Universo. Assim como nos outros campos da observagdo astrondmica, a principal fonte de
informacdo € a radiacdo que nos chega dos astros distantes. Em pouquissimos casos 0S
pesquisadores tém acesso a algum material proveniente dos astros, ou podem ir até eles para
coletar alguma amostra ou fazer algum tipo de medicgdo in loco. Por enquanto, isso é feito
apenas para 0s astros, comparativamente muito proximos, em nosso Sistema Solar. Desta
forma, j& ha bastante tempo os astrbnomos se preocuparam em entender o maximo da luz que
chega até nos, proveniente dos corpos celestes. Além disso, dedica-se todo o cuidado para
aperfeicoar os aparelhos que sdo capazes de tirar o0 maximo proveito da infima parcela de
energia que chega a Terra: os telescOpios e os detectores a eles acoplados. Nesta secdo,
portanto, trataremos de dois aspectos basicos: da natureza das ondas de radio e dos aparelhos

construidos para detecta-las, os radiotelescopios.
3.1. UM POUCO DE FiSICA

Nas proximas subsecdes, falaremos um pouco dos aspectos fisicos que envolvem a
natureza das radiacGes captadas pelos radioastrbnomos. Precisaremos, para isso, do auxilio da
Fisica. Ela nos ajudara a entender o que sdo as ondas de radio, suas semelhancas e diferencas
em relacdo a luz, e um pouco da nomenclatura, das grandezas e unidades utilizadas pelos
cientistas em suas pesquisas. Nao pretendemos de forma alguma esgotar o assunto, pois ha
Otimas referéncias sobre o tema, algumas das quais sao indicadas na bibliografia. A intencéo é
fornecer apenas um “aperitivo” para que o leitor interessado em aprofundar-se possa ficar

estimulado a ampliar seus conhecimentos, buscando estas fontes.
3.1.1. RADIACAO ELETROMAGNETICA

A luz proveniente dos objetos que vemos, a radiacdo que aquece a agua num forno de
micro-ondas, as transmissdes de radio e TV, a radiacdo ultravioleta, com a qual devemos
tomar cuidado nos dias ensolarados, os raios-X e os raios gama séo, todas elas, manifestagdoes
do que chamamos de radiagdes eletromagnéticas. Para entender as diferengas entre esses
diferentes tipos de radiacdo que possuem a mesma natureza, vamos nos deter sobre o carater

ondulatorio dessas radiaces.

As radiacOes eletromagnéticas sdo ondas, e como tais, tém associadas a si duas

grandezas muito importantes, o comprimento de onda e a frequéncia. No caso das radiacGes
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eletromagnéticas, cada comprimento de onda corresponde a uma frequéncia, o que permite
designar uma onda por uma destas grandezas. A forma como estas duas grandezas se
relacionam € tal que quanto maior o comprimento de onda, menor a frequéncia. Isto pode ser

visto matematicamente como:

Af (3.1)

o
I

onde:
A é o comprimento de onda;
f é a frequéncia;

¢ € a velocidade da luz, cerca de 300 mil km/s.

Para a luz visivel em especial, frequéncias e comprimentos de ondas podem ser
associadas as cores, de forma que as maiores frequéncias sdo percebidas como violeta e as

menores, como vermelho.

Figura 3.1. Comprimento de onda A e amplitude A.

O comprimento de onda corresponde a distancia entre dois picos ou entre dois vales
consecutivos de uma onda (fig. 3.1). Por se tratar de uma distancia, o0 comprimento de onda

pode ser medido em metros. Ja a frequéncia diz respeito ao nimero de picos (ou de vales) que
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sdo percebidas por um observador a cada segundo. A frequéncia é medida em ciclos por
segundo, unidade conhecida como Hertz (Hz). E muito comum ouvirmos falar de alguns
multiplos desta unidade: o quilohertz (kHz — mil hertz), o megahertz (MHz — 1 milhdo de
hertz) e o gigahertz (GHz — 1 bilhdo de hertz). Uma grandeza que também aparece na figura
3.1 é a amplitude, que é a maxima altura ou profundidade da perturbagcdo em relacdo a uma
posicdo de equilibrio, marcada como a linha tracejada na figura, e que sera importante quando

estivermos falando do fendmeno de interferéncia.

Ao conjunto de todos os comprimentos de onda possiveis para as radiacdes
eletromagnéticas damos o0 nome de espectro eletromagnético. Como podemos ver na fig. 3.2,
0 espectro eletromagnético engloba uma gama enorme de diferentes comprimentos de onda.
Nossos olhos sdo sensiveis apenas a uma pequena faixa compreendida entre 0s comprimentos

de onda de 0,4 a 0,7 milésimos de milimetro, faixa esta chamada de luz visivel.

Espectro eletromagnético

Nome da faixa ondas de micro-ondas infravermelho  visivel ultravioleta raios-X raios gama
radio
Ordem de grandeza do 103 102 105 5x100 108 1010 1012

comprimento de onda
| i = & & G @
Aproximadamente ‘ ©

do tamanho de edificio pessoas  abelha ponta de protozoarios moléculas atomo nacleo

alfinete atdmico
Frequéncia 104 108 1012 1015 1016 1018 1020
(Hz)

Figura 3.2. O espectro eletromagnético. Compare os tamanhos entre 0s comprimentos de onda da luz visivel e as
ondas de radio. Crédito da imagem: NASA.

Dentre as diversas faixas de frequéncia das radiagdes eletromagnéticas, aquelas com

comprimento de onda com tamanhos maiores do que cerca de 1 mm s&o chamadas de ondas
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de radio. Elas apresentam vastas aplicages no mundo moderno. Estamos captando ondas de
radio quando escutamos radio, assistimos & TV ou quando nos comunicamos com aparelhos
de telefonia celular. As antenas de alguns dispositivos estdo relacionadas aos comprimentos
de onda da faixa considerada. Desta forma, as antenas dos telefones celulares medem alguns
centimetros, enquanto as antenas de TV tém cerca de 1 metro. A tabela 3.1 relaciona as
denominacdes de algumas faixas. E interessante notar que as duas Gltimas linhas desta s&o
faixas que pertencem ao grupo das chamadas micro-ondas, radiagdes com frequéncias um

pouco mais altas, usadas nos fornos de mesmo nome.

Tabela 3.1. Diversas faixas das ondas de radio.

Nome da Banda em | Nome da Banda | Sigla | Frequéncia Comprimento de onda

portugués em inglés

Frequéncia Extremely Low | ELF 3-30Hz 100.000 km — 10.000 km

extremamente baixa | Frequency

Frequéncia super | Super Low | SLF 30-300 Hz 10.000 km — 1.000 km

baixa Frequency

Frequéncia ultra | Ultra Low | ULF | 300 — 3000 Hz 1.000 km — 100 km

baixa Frequency

Frequéncia  muito | Very Low | VLF | 3-30kHz 100 km — 10 km

baixa Frequency

Baixa frequéncia Low Frequency | LF 30 — 300 kHz 10 km—1 km

Meédia frequéncia Medium MF 300 —-3000 kHz | 1 km—100 m
Frequency

Alta frequéncia High Frequency | HF 3-30 MHz 100m-10m

Frequéncia  muito | Very High | VHF | 30— 300 MHz 10m-1m

alta Frequency

Frequéncia ultra alta | Ultra High | UHF | 300 -3000 MHz | 1 m—100 mm
Frequency

Frequéncia super | Super High | SHF 3-30GHz 100 mm — 10 mm

alta Frequency

Frequéncia Extremely High | EHF | 30— 300 GHz 10 mm—1 mm

extremamente alta Frequency

Nossa atmosfera ndo € transparente a todos os comprimentos de onda do espectro
eletromagnético. Ela deixa passar algumas faixas apenas. Dizemos entdo que ha “janelas de

observagdo” para algumas faixas de comprimentos de onda. Dentre essas janelas, temos a

! Embora alguns radioastronomos observem as chamadas ondas submilimétricas, que como o nome indica, tém
comprimentos de onda de até 0,1 mm.
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janela dptica, que nos permite observar o Universo em luz visivel, e também uma janela de
rédio, através da qual podemos captar as ondas de radio emitidas pelos astros, sem sair da
superficie da Terra. Na figura 3.3 podemos ver como a atmosfera se comporta em relacdo ao
espectro eletromagnético, sendo totalmente opaca para alguns comprimentos de onda e
transparente para outros. Note, na fig. 3.3, que a janela em radio permite a observacdo de
comprimentos de onda que se estendem de algumas fracBes de milimetro a cerca de 30
metros. Os comprimentos acima de 30 metros sdo refletidos por uma camada da atmosfera
chamada ionosfera, enquanto que, préximo ao nivel do mar, o vapor d’agua absorve
comprimentos de onda menores que dois milimetros. Radioastronomos que pretendem
observar comprimentos de onda milimétricos e submilimétricos devem colocar seus

instrumentos, entdo, em regides de grande altitude, onde ha pouquissimo vapor d’agua.

uz . ondas de
P A maior parte radio com
. . visivel & LA
raios gama, raios-X e albsER e da  radiacao maior
ultravioleta séo Vel @ls infravermelha é comprimento
bloqueados pela alta - absorvida pela de onda séo
atmosfera atmosfera bloqueadas

100 % ondas de radio

nesta faixa sdo
observaveis do
solo

50 %

Do YO —0 T O

0%

0.1 nm 1nm 10 nm 100 nm 1pum 10 pm 100 pm 1mm lcm 10 cm 1m 10m 100 m 1km

comprimento de onda

Figura. 3.3. Janelas de observacdo para o espectro eletromagnético. Os desenhos de satélites em cima das faixas
correspondentes indicam que essas radiacdes sdo mais bem observadas a partir do espaco. Crédito da imagem:
wikispaces.psu.edu, com adaptac8es do autor.

Os astros emitem radiacdo na faixa de radio a partir de duas formas bésicas: processos
nao térmicos e térmicos. Processos ndo térmicos podem se apresentar sob mais de uma forma,
porém um processo muito comum esta ligado a elétrons rapidos (velocidades proximas a da
luz) que espiralam através de campos magnéticos. Este processo € conhecido como
sincrotron. Ja o processo térmico se origina de movimentos de elétrons no material emissor a
velocidades menores (da ordem de dezenas ou centenas de quilémetros por segundo), e esta

ligado a emissdo de corpo negro, como veremos em breve, na se¢do 3.1.3.
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3.1.2. NOCOES DE FiSICA ONDULATORIA

A radiacdo eletromagnética € um tipo de onda, e como tal, possui propriedades
interessantes que merecem um exame mais cuidadoso, para podermos entender melhor o seu
uso na Radioastronomia. Ondas sdo geralmente definidas como perturbacdes que se propagam
em um meio. Se 0 meio é material, temos ondas mecanicas. Se 0 meio é o vacuo, temos ondas
eletromagnéticas. E possivel que existam outras ondas que se propagam no VACUO, COMO as
ondas gravitacionais, que sdo aceitas teoricamente, mas cuja detecgéo ainda nao foi realizada.
Como toda onda, as ondas eletromagnéticas possuem propriedades bem conhecidas, como a
reflexdo, a refracdo, a difracdo, a interferéncia e a polarizacdo. A refracdo, na qual ndo nos
deteremos, diz respeito aos efeitos causados pela passagem da onda por diferentes meios, um
assunto muito importante para a Astronomia Optica, pois é a partir da refracdo que podemos

entender o funcionamento das lentes.

A reflexdo é um fendbmeno bem familiar a todos. E a reflexdo que permite
contemplarmos a nossa imagem num espelho. Neste caso, estamos falando de ondas
luminosas e o espelho é uma superficie polida, ou seja, bem lisa, e isso permite que um feixe
luminoso incida sobre ele e retorne sem grandes alteragdes, 0 que nos permite observar a
nossa imagem. Se a superficie polida é cdncava, como a parte da colher que enchemos,
podemos ter, sob algumas circunstancias, uma imagem ampliada. E o que acontece com 0s
telescopios refletores, nos quais a superficie refletora € esférica ou parabdlica, o que permite
que raios paralelos, provenientes de objetos distantes, sejam refletidos para um ponto
chamado foco. Na fig. 3.4, ilustramos o conceito através de um esquema de telescopio
refletor, num arranjo conhecido como newtoniano. Neste arranjo, 0s raios luminosos,
representados por setas, chegam paralelos ao espelho primério, que por ser concavo converge
0s raios na direcdo de um pequeno espelho plano, engenhosamente colocado num angulo de
45° para permitir que o foco seja colocado ao lado do tubo, permitindo a observacéo através
de uma lente especial chamada ocular, ndo representada no esquema. Num radiotelescopio,
também se faz uso da reflexdo, de forma semelhante aos telescopios refletores. As ondas
precisam chegar numa superficie refletora que, em boa parte das vezes, também é parabolica e
permite que os raios convirjam para um foco, onde é colocado um receptor. Isto esta ilustrado

na figura 3.5.
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Espelho secundario

Espelho

Figura 3.4. Representacdo esquematica de funcionamento de um telescopio newtoniano.

Figura 3.5. Reflexdo num radiotelescopio. O radiotelescopio mostrado é o “Lovell” de
Jodrell Bank, na Inglaterra, com 76 metros de didmetro. Crédito da imagem: Jodrell Bank
Centre for Astrophysics, University of Manchester.

A difracdo é o fendmeno que acontece as ondas quando elas encontram obstaculos que
obstruem parcialmente o seu caminho (fig. 3.6). Ha uma relacdo importante entre o tamanho
do obstaculo e o comprimento da onda. Se o tamanho do obstaculo é da ordem do
comprimento da onda, a difracdo é importante. Podemos ilustrar este fato com facilidade. Se
pensarmos em duas criancas separadas por um muro alto, e uma delas usar uma lanterna
direcionada para cima do muro, a outra crianca ndo vé a luz. Por outro lado, se uma das

criancas fala, a outra ouve. Tanto o som quanto a luz sdo ondas. Por que entdo uma das
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criangas ndo vé a luz, mas pode ouvir a outra? Como o comprimento de onda sonora é da

ordem do tamanho do muro, a difracdo se torna importante neste caso: a difracdo permite que

a onda sonora contorne o muro e alcance a outra crianca. Mas o comprimento de onda da luz é

da ordem de décimos de milésimos de milimetro, muito menor que o tamanho do muro: a luz

passa direto, sem difratar.
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Figura 3.6. Com a difracdo, a onda se espalha ao passar por uma abertura (a) e se espraia ao contornar um

obstaculo (b).

Em particular, quando uma onda passa
por uma situacdo semelhante a da figura 3.6a,
observa-se um padrdo caracteristico de
distribuicdo da intensidade da energia
recebida pelo observador apds a passagem
pela abertura. Este padrdo é conhecido como
figura de difracdo e nosso interesse em
menciona-la estd em sua ligacdo com uma
caracteristica importante dos instrumentos
astronémicos chamada poder de resolucéo ou
poder separador, sobre a qual daremos mais
detalhes na préxima subsecdo. Por enquanto,
é util saber que na situagdo em que a onda
passa por uma abertura circular, a figura de
difracdo é composta por um disco central
mais luminoso, envolto por circulos de
intensidade luminosa decrescente, a medida

que se afastam do disco central (fig. 3.7).

)
gl
<
S
[%2)
c
o]
2
=

Distancia ao centro

Figura 3.7. Representacdo esquematica da figura
de difracdo e grafico indicativo da variacdo da
intensidade conforme a distdncia, mostrando
apenas um dos anéis de difracdo ao redor do
circulo central brilhante.
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A figura de difragdo surge em virtude de outro fendmeno que acontece com as ondas, a
interferéncia. Para simplificar, vamos pensar em duas ondas idénticas. Se elas se encontram e
estdo em fase, isto é, as cristas e os vales coincidem, suas amplitudes sdo somadas,
reforcando-se, 0 que chamamos de interferéncia construtiva. Por outro lado, se um vale de
uma onda encontra a crista da outra, elas se anulam e temos uma interferéncia destrutiva (fig.
3.8). Tudo se passa como se, ao passar por uma fenda, a onda original se comportasse como
se fosse emitida por minusculas fontes que agora se localizam na fenda, cada fonte emitindo
suas proprias ondas que, desta forma, podem interferir construtiva ou destrutivamente com as
demais (principio de Huygens). Na subsecéo 3.2.2 daremos os detalhes de como isso acontece
no caso de duas antenas, para o entendimento da importante técnica da interferometria, usada

com frequéncia nas observacdes em radio.

Figura 3.8. Interferéncia construtiva e destrutiva.

As ondas eletromagnéticas sdo constituidas por campos elétricos e magnéticos que
oscilam de acordo com as frequéncias das faixas mencionadas (luz visivel em cerca 3.10' Hz
e ondas de radio de 10 cm em 3 GHz, por exemplo). Esses campos oscilam em fase e viajam
no vacuo com a velocidade da luz, cerca de 300 mil quilémetros por segundo. A fig. 3.9 da
uma ideia disso. Normalmente, uma fonte emite esses campos sem uma direc¢do privilegiada,
emitindo ondas cujos campos magnéticos e elétricos podem oscilar em diversos planos.

Todavia, caracteristicas especiais da fonte emissora ou da regido em que as ondas se
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propagam podem fazer com que as ondas que chegam aos nossos receptores tenham uma
direcdo preferencial de oscilagdo; dizemos, entdo, que as ondas estdo polarizadas. Um
exemplo importante disso € a presenca de graos de poeira no meio interestelar, que se alinham
com o campo magnético da Galéaxia e produzem polarizacdo na luz estelar, permitindo aos

astronomos obter importantes informac6es sobre este material.

A

propagacao

campo
elétrico

campo
magnético

Figura 3.9. Planos de oscilagdo dos campos elétrico (em
vermelho) e magnético (em verde). Os planos de oscilagdo sdo
perpendiculares entre si e 0s campos se propagam na dire¢do
indicada.

3.1.3. MISCELANIA: UM POUCO MAIS DE FISICA

Reunimos nesta subsecdo alguns topicos adicionais envolvendo outros aspectos de
Fisica que serdo Uteis para entendermos melhor as técnicas com que 0s astrbnomos e
radioastrbnomos deduzem vérias propriedades dos astros em estudo, como temperaturas,

velocidades e até composigdes quimicas.

Corpo Negro. Todos os corpos emitem radiacdo eletromagnética. Porém, é necessario que o
corpo esteja a temperaturas relativamente altas para emitir luz visivel. Um prego levado ao
fogo inicialmente ndo emite luz visivel, mas a medida que € aquecido, emitird primeiramente
uma luz de coloragé@o avermelhada e progressivamente, ira emitir luz com mais componentes
azulados, passando, antes disso, a emitir uma luz alaranjada, amarelada e branco-amarelada.
O estudo sistemético desse fendmeno, ainda no século XIX, levou os fisicos a chegarem ao

conceito de corpo negro. O corpo negro seria um perfeito emissor de radia¢do, bem como um
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perfeito receptor: a temperatura ambiente, todas as radiacBes que incidem sobre ele sdo
absorvidas e isso fard com que ele tenha o aspecto de um corpo totalmente negro®. Temos
aproximacdes deste conceito na vida cotidiana: uma camiseta preta absorve mais radiacdo do
gue uma camiseta branca, dai a recomendacdo de usarmos roupas claras em dias muito
quentes. Descobriu-se que materiais que se aproximavam do conceito de corpo negro, quando
submetidos a altas temperaturas, irradiavam de forma muito semelhante, independente da sua
composicado quimica. A forma como esses corpos irradiam é conhecida como Distribuicdo de
Planck, em homenagem ao fisico alemdo que, em 1900, deduziu corretamente a expressao
matematica que governava o fenébmeno, usando argumentos que iniciaram o entendimento da
fisica quantica. Ndo entraremos em detalhes sobre esta expresséo, pois isso fugiria um pouco
do escopo deste trabalho, mas é interessante contemplar e refletir sobre os graficos que
delineiam o comportamento da emissdo do corpo negro, para diferentes temperaturas, que

vemos na fig. 3.10.

[49]
(%)
(@]
=
£
>
-l
(]
O
(18]
B=
(92}
C
(]
-+
o
S

2000 400 600 800 1000 1200 1400 1600
Comprimento de onda (nm)

Figura. 3.10. Curvas que descrevem a distribuicdo da intensidade luminosa de um corpo negro
para diferentes temperaturas. O espectro ao fundo, com as cores familiares do arco-iris, €
indicativo e ndo corresponde, com precisdo, a posicao das cores em relagdo aos comprimentos de
onda. Crédito da imagem: Rafael M. Santucci e Elisa C. Arizono.

2 Lembre o leitor que os objetos coloridos que vemos se apresentam assim por absorcéo e reflexdo seletiva das
cores constituintes da luz branca, que é a soma de todas as cores. Assim, um objeto que tem a cor azul (ndo
luminoso) é aquele que absorve todas as outras cores, refletindo apenas o azul. Um objeto branco reflete todas as
cores e um objeto que vemos como negro € visto assim porque ele absorve todas as cores.
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Um exame desta figura nos permite perceber que corpos a temperaturas menores tém
seus picos de emissdo deslocados para maiores comprimentos de onda (ou seja, mais para o
vermelho). Por outro lado, corpos com maior temperatura tém picos de emissdo em direcéo a
comprimentos de onda menores (ou seja, mais para o violeta). Na figura, note que o corpo
negro & temperatura de 7.000 K tem o pico de emissdo préximo a 400 nanoémetros®, ou seja,
no violeta, como pode ser visto no espectro que foi colocado ao fundo. Note também que
mesmo que um corpo emita mais radiacdo num determinado comprimento de onda, ndo
significa que ele ndo emita outros comprimentos de onda também. A cor de um objeto
luminoso serda uma composi¢cdo das diversas cores que ele emite. Assim, mesmo que um
corpo negro tenha pico de emisséo no verde, ndo o veremos como a luz verde de um farol de
transito. Como ele emitird outras cores e como verde ocupa uma faixa muito estreita do
espectro visivel, ele sera visto como um objeto branco-amarelado, o que, de fato, corresponde
ao caso do Sol, que é uma estrela amarela com pico de emissdo no verde. Corpos com
temperaturas mais baixas tém picos de emissdao em comprimentos de onda ainda maiores que
o vermelho: o infravermelho e as ondas de radio. Desta forma, a emissdo de corpo negro de
fontes a baixas temperaturas (emissdo térmica) € uma das formas que frequentemente séo
observadas em Radioastronomia, como mencionamos no final da se¢do 3.1.1. Assumindo que
as estrelas irradiam como corpos negros, basta medir a distribuicdo da sua energia nos
diversos comprimentos de onda, montando um gréafico semelhante a fig. 3.10. Dependendo de

onde caia o pico de emissao, poderemos determinar a temperatura do corpo emissor.

Espectroscopia. Quando decompomos a radiacdo proveniente de um astro, obtemos o seu
espectro. Desde o século XIX, observou-se que 0s espectros obtidos da luz das estrelas e do
Sol apresentavam um fundo continuo, com a distribuicdo das cores familiares do arco-iris.

Sobrepostas a este continuo, os astronomos observaram linhas escuras, que ndo estavam

distribuidas ao acaso, mas seguiam um padrdo que se repetia em varias estrelas (fig. 3.11).

4500 7500 74

4000 5000

Figura 3.11. Trecho do espectro solar abarcando o espectro visivel com as principais linhas de absorcéo.
Crédito da imagem: Rafael M. Santucci e Elisa C. Arizono.

6000 7000

¥ Um nan6metro é uma unidade de distancia que equivale a um bilionésimo de metro (10° m).
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Mais tarde, descobriu-se que estes padrdes e a sua posi¢do no espectro correspondiam a
“impressoes digitais” dos elementos quimicos (e as vezes das moléculas) presentes na
atmosfera dessas estrelas. O fundo continuo com as cores do arco-iris correspondem a
emissdo de corpo negro proveniente das camadas mais quentes, logo abaixo da atmosfera. A
atmosfera, mais fria, composta de gases como hidrogénio, hélio e elementos mais pesados,
absorve parte da emissdo de corpo negro e vemos esta absor¢cdo como as linhas escuras no
espectro. Cada elemento quimico ou molécula tem um padrdo caracteristico de absorcéo, e
isso pode ser obtido até em laboratorios na Terra, de forma que, uma vez observados estes
padrdes, podemos saber que elemento ou molécula esta presente na atmosfera estelar,
consultando um catélogo de espectros (fig. 3.12). O espectro com fundo continuo com linhas
escuras sobrepostas € apenas um tipo de espectro, chamado espectro de absor¢do. Ha também
espectros de emissao e também aqueles em que observamos apenas o continuo, sem linhas de
emissdo ou absorcdo. A ocorréncia de cada tipo é governada pelas chamadas leis de Kirchoff
(fig. 3.13), fisico alem&o que se dedicou ao seu estudo ainda no século XIX.

Hidrogénio

Hélio

Oxigénio

Figura 3.12. Amostra de catélogo de espectros. Cada elemento quimico possui uma “assinatura espectral”. Os
espectros mostrados sao espectros de emissdo (ver fig. 3.13). Crédito da imagem: Roberto Boczko.
Modernamente, em Radioastronomia e mesmo em Astronomia Optica, 0S espectros sao
visualizados como curvas e as linhas ou bandas (faixas que correspondem a presenca de
moléculas) sdo vistas como picos ou decréscimos nessas curvas. Os picos correspondem as
linhas ou bandas de emissdo e os decréscimos como linhas ou bandas de absorcédo, que estdo

“envelopadas” por uma curva de fundo que corresponde ao continuo (fig 3.14).
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a
b

c

Figura 3.13. Leis de Kirchoff:

a: espectro continuo, emitido por gases a alta pressao, solidos e liquidos incandescentes;
b: espectro de absor¢do emitido por gases a baixas densidades, a frente de uma fonte emissora de espectro

continuo mais quente;

c: espectro de emissdo, emitido por gases a baixas densidades e excitados por uma fonte de radiacéo.

Crédito da imagem: Elisa C. Arizono.
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Figura 3.14. Espectros estelares.
No eixo vertical encontramos o
comprimento de onda, A, em
angstrons. Um angstron  (A)
equivale a um décimo bilionésimo
de um metro. No eixo vertical ha
uma indicacdo da energia luminosa
recebida em cada comprimento de
onda. Varias curvas de espectros
estelares sdo mostradas. Ao lado de
cada curva vemos uma referéncia
ao tipo espectral da estrela, que
descreve vérias de suas
caracteristicas como cor,
temperatura e intensidade de linhas
de absorcdo. As linhas de absor¢édo
sdo vistas como 0s decréscimos nas
curvas que sdo aproximadamente
de corpos negros. Crédito da
imagem: Lima Neto (2009).
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Efeito Doppler. E muito familiar a experiéncia de ouvirmos o som de uma fonte sonora em

movimento. Uma ambulancia ou o apito de um trem sdo exemplos bem conhecidos. O apito
do trem ou a sirene da ambulancia soam mais agudos quando estdo se aproximando e mais
graves quando estdo se afastando de nos. Isto é conhecido como efeito Doppler, em
homenagem ao astrénomo e fisico austriaco Christian Doppler (1803-1853), que estudou o
assunto no século XIX. O efeito Doppler também € aplicavel a luz e outras radiacGes
eletromagnéticas e, nestes casos, recebe o nome de efeito Doppler-Fizeau, pois foi o fisico
francés Hippolyte Fizeau (1819-1896) que estendeu o entendimento do fenédmeno as ondas
luminosas. De forma analoga a do som, fontes que se deslocam afastando-se do observador
tém suas emissdes desviadas para maiores comprimentos de onda (e no caso da luz visivel
isto significa para o lado vermelho do espectro). Fontes que se aproximam sdo vistas
apresentando emissdes deslocadas para menores comprimentos de onda (em direcdo ao azul
para a luz visivel). Assim, fala-se em redshift (desvio para o vermelho) para fontes que estdo
se afastando de nds e blueshift (desvio para o azul) para as que estdo se aproximando. Na
observacao astronémica e radioastronémica, o efeito Doppler (Doppler-Fizeau, para sermos
precisos, mas vamos simplificar mencionando apenas efeito Doppler daqui para frente) é de
extrema importancia. A velocidade da fonte em relacdo ao observador, de afastamento ou de
aproximacdo, pode ser medida a partir da identificacdo das linhas espectrais. Em laboratério
(fonte em repouso), as linhas sdo observadas em comprimentos de onda bem conhecidos. Se
uma fonte se afasta de nds, vemos estas linhas deslocadas para o sentido de maiores
comprimentos de onda (redshift). Este deslocamento das linhas pode ser medido e pode-se

mostrar que esta relacionado com a velocidade da fonte através da seguinte relag&o:

(3.2)

>)|l>
>

o
ol<

Onde:
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Al ¢ a diferenga entre os comprimentos de onda, A - A, sendo que A é o comprimento de onda
em que a linha é observada na fonte em movimento e Ay € 0 comprimento de onda em que se

observa a linha em laboratorio (fonte em repouso em relacdo ao observador);

\o, repetindo, é o comprimento de onda em que se observa a linha em laboratorio;
v é a velocidade da fonte em relacdo ao observador;

c é a velocidade da luz, cerca de 300 mil quildmetros por segundo.

A equagdo 3.2 serve para fontes com velocidades baixas, isto €, muito menores do que a
velocidade da luz. Para fontes que se deslocam com velocidades proximas a da luz, ndo se
pode ignorar efeitos relativisticos (relacionados com a teoria da Relatividade Especial de

Einstein, de 1905) e para estes casos, vale a seguinte relacao:

e (33)

A quantidade AMXo € 0 que se chama, de forma mais precisa, de deslocamento para o
vermelho ou redshift e recebe o simbolo z. A equacdo 3.3 pode se apresentar também sob a

seguinte forma:

= (—_ (3.4)
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A partir da equacéo 3.4, obtemos a velocidade para objetos que se deslocam a fragfes
consideraveis da velocidade da luz. Isto acontece com objetos muito distantes,
extragalacticos, como galaxias e quasares, e esta relacionado a efeitos cosmologicos, ligados a
expansdo do Universo (secdo 2). A velocidade assim obtida fornece uma indicacdo das
distancias envolvidas, uma vez que se descobriu, logo nas primeiras décadas do seculo XX,
que a velocidade de afastamento desses objetos estéa relacionada com a sua distancia de nos

através da Lei de Hubble:

v=H d (3.5)

Onde:
v ¢ a velocidade da fonte, como antes;

Ho é a constante de Hubble, cujo valor aceito atualmente é de 72 km.s>.Mpc™ (a unidade se Ié
“quildmetro por segundo por megaparsec”, e significa que a cada megaparsec — cerca de 3
milhdes de anos luz — os objetos se afastam 72 km/s mais rapidamente de nds devido a

expansdo universal);

d é a distancia, em megaparsec (1 megaparsec ~ 3,26 milhdes de anos-luz).

Desta forma, uma fonte extragalactica com redshift de 0,06 estd a uma distancia de
790 milhdes de anos-luz, e uma fonte com redshift de 5 se encontra a uma distancia de

12,8 bilhdes de anos-luz.

Um exemplo de célculo de distancia a partir do redshift pode ser visto no apéndice A.1.
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3.2. RADIOTELESCOPIOS

Nesta e nas proximas subsecdes, discutiremos aspectos relacionados aos
radiotelescopios. Falaremos tanto de aspectos gerais quanto de topicos mais técnicos,
envolvendo estes instrumentos que sdo os “olhos” com os quais podemos enxergar o Universo

em ondas de radio.

Um radiotelescdpio € um instrumento que precisa ter uma grande sensibilidade, pois a
energia que chega até noés, proveniente das radiofontes, € muito pequena. Para termos uma
ideia disso, uma radiofonte muito brilhante, o que ndo se encontra com frequéncia, & uma
fonte cuja energia por intervalo de tempo, por unidade de area e por intervalo de frequéncia
(quantidade essa tecnicamente conhecida como densidade de fluxo) é dada pela unidade

comumente encontrada em Radioastronomia, o Jansky (Jy):

1Jy=102%. W. m=2. Hz?

Para o leitor ndo familiarizado com exatas, 0 nimero citado pode ndo fazer muito
sentido. Vamos dar a ele um pouco mais de significado, entdo. O nUmero acima diz que num
intervalo de 1 Hertz (digamos entre 1.420.000 Hz e 1.420.001 Hz para usarmos uma
frequéncia famosa), cada metro quadrado do radiotelescopio recebe 102° watts. Ora, 10°%°
watts é uma poténcia muito pequena. Para termos uma ideia de qudo pequena é, um calculo
simples mostra que para recolhermos dessa fonte uma poténcia equivalente a emitida por uma
simples lampada comum de 60 watts, que mal ilumina uma pequena sala, precisariamos de
um radiotelescopio com area equivalente a de cerca de 50 trilhGes de vezes a area de todo o

planeta Terra, incluindo ai a area dos oceanos e ndo sé a dos continentes!

Um radiotelescopio é composto ndo so pela parte refletora, que capta as ondas que
chegam provenientes do espago, mas também pela montagem (responsavel pela sustentagdo
da parte refletora e instrumentos, apontamento e acompanhamento dos objetos de estudo?) e

também pelos equipamentos a ele acoplados, que colhem, ampliam e registram as

! Lembre-se que a Terra est4 em rotagdo e que 0s astros parecem girar em torno de nés dia ap6s dia, com o
chamado movimento diurno, de forma que um instrumento astrondmico precisa compensar este movimento se o
pesquisador quiser acompanhar o objeto de estudo por um bom tempo.
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caracteristicas da radiacdo focalizada pela parte refletora. A fig. 3.15 mostra um
radiotelescdpio tipico e seus principais componentes.

Embora as antenas mais utilizadas tenham a forma parabdlica, como a mostrada na
figura 3.15, ha diversos tipos de antenas. Até mesmo um unico fio pode servir como antena de
um radiotelescopio: esta é uma antena de dipolo. Neste caso, naturalmente, o sinal obtido sera
demasiadamente fraco. Se, todavia, colocarmos varios desses fios proximos, ja teremos um
sinal mais forte. Um arranjo assim, composto por milhares de postes cobrindo dois hectares,
na década de 1960, foi o instrumento utilizado para descobrir os pulsares (se¢do 2): trata-se do

radiotelescépio de Cambridge, na Inglaterra.

antena
parabdlica

computador
ou gravador

A
Y

—n)

amplificador

Figura 3.15. Esquema de um radiotelescopio.

Um radiotelescopio como o de Cambridge ndo pode ser apontado para uma regido
especifica do céu e simplesmente espera-se que o0 objeto de estudo, em seu movimento
aparente pelo céu, passe acima do conjunto de antenas durante um breve periodo, para coletar
os dados. Para outros estudos, nos quais € necessario um apontamento para uma regido
especifica ou a coleta de dados num bom intervalo de tempo (minutos ou horas), 0s
radioastrénomos, assim como seus colegas da Astronomia dptica, fazem uso das montagens.
Basicamente, ha trés tipos de montagens: altazimutal, equatorial e de trénsito. Na montagem

altazimutal, o telescopio pode se movimentar em dois eixos: um vertical, que permite o
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movimento em azimute, e outro horizontal, que permite 0 movimento em altura® (fig. 3.16a).
Ja na montagem equatorial, um dos dois eixos em que o radiotelescdpio pode se movimentar,
0 chamado eixo polar, aponta na direcdo do polo celeste visivel no hemisfério da Terra em
que o radiotelescopio esta instalado (fig. 3.16b). Em tese, uma vez apontado para o objeto,
basta 0 movimento ao redor do eixo polar para compensar 0 movimento aparente do astro.
Assim como na montagem altazimutal, o radiotelescdpio se movimenta em dois eixos, que
permitem o movimento em ascensdo reta (eixo polar) e declinagdo®. A montagem de transito

lembra a montagem equatorial, com a diferenca que s6 ha movimento em declinacdo.

direcdo do polo  movimento em ascensdo reta

movimento em
altura

movimento em
declinacéo

movimento em
azimute

Figura 3.16. Montagem altazimutal (a) e montagem equatorial (b).

O equivalente ao eixo polar nesta montagem ndo precisa estar apontando para o polo
celeste, mas precisa estar na direcdo norte-sul. Assim, a antena fica direcionada no plano
meridiano, que € o plano imaginario que divide a abobada celeste vista pelo observador em
dois hemisférios, oriental e ocidental. De forma semelhante ao telescopio de dois hectares de
Cambridge, nesta montagem a radiofonte pode ser observada num curto intervalo de tempo,
durante a sua passagem meridiana, também chamada de tréansito, dai o nome desta

montagem.

2 Altura e azimute sdo duas coordenadas que tém como referéncia o horizonte do observador. A altura se refere &
distancia angular do astro ao horizonte, enquanto o azimute mede a distancia angular no préprio horizonte, e
geralmente toma como ponto de partida um ponto cardeal, o Norte, por exemplo, no sentido N-E-S-W.

® Ascensdo reta e declinacdo sdo coordenadas de outro sistema de coordenadas, que usa como referéncia o
Equador Celeste, e é analogo as coordenadas geograficas, sendo que a latitude geografica corresponde a
declinacdo e a longitude geogréafica corresponde a ascensao reta.
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Voltando aos tipos de antenas, vimos que ha antenas de dipolo e antenas parabdlicas,
sendo estas as mais comuns. H4 também antenas em forma de corneta, como a utilizada na
descoberta da Radiacdo Cdsmica de Fundo em Micro-ondas, em 1965 (fig. 3.17), antenas
esféricas, como a de Arecibo, em Porto Rico (fig. 3.25 — secdo 3.2.3), a antena do
radiotelescépio de Kraus, como a de Nancay, na Franca (fig. 3.18) e a do radiotelescopio
parabolico cilindrico, como a encontrada na Universidade de Illinois, Estados Unidos
(fig. 3.20), entre outras.

Figura 3.17. Antena Holmdel, em Nova Jersey, E.U.A. Crédito da imagem: Bell Laboratories.

Os radiotelescopios se subdividem em dois grandes grupos: o de feixe Unico e 0s
interferdmetros. Os radiotelescdpios de feixe Gnico sdo compostos por uma Unica antena. Os
interferémetros sdo composic¢des de dois ou mais radiotelescdpios de feixe Unico, combinados

através de técnicas de interferometria (veja se¢éo 3.2.2).

A seguir, falaremos com um pouco mais de detalne de um parametro de extrema
importancia para os estudos em Radioastronomia: a resolucdo, ja& mencionada em secdes

anteriores. A partir do estabelecimento deste conceito, abordaremos técnica da interferometria
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e finalizaremos esta se¢do (um tanto ardua) com um passeio pelos maiores radiotelescopios da

atualidade.

TR
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Figura 3.19. Radiotelescopio parabdlico cilindrico da Universidade de Illinois, E.U.A. Crédito
da imagem: Universidade de Illinois.
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3.2.1. RESOLUCAO E FIGURA DE RADIACAO

Embora haja muitas semelhangas entre o funcionamento de um telescopio éptico e um
radiotelescopio, hé diferencas importantes que implicam em outra forma de “ver” os astros,
conforme o tipo de radiacdo. Uma diferenca importante € a resolucdo. Hoje em dia, todos nds
temos uma noc¢do do conceito de resolucédo gracas a disseminacdo de aquisicdo e distribuicéo
de imagens proporcionada pelos computadores e cameras digitais. Intuitivamente, sabemos
que uma imagem com boa resolucdo é aquela que permite distinguir maiores detalhes.
Basicamente, podemos transportar esta ideia para a Astronomia: se uma imagem ou sinal
obtido por um instrumento apresenta boa resolucdo, podemos distinguir mais detalhes, obter
mais informacGes sobre 0 objeto de estudo. Infelizmente, a definicdo exata de resolugédo se
refere a0 menor angulo no qual um instrumento é capaz de discernir algum detalhe. O
conceito popular de resolucdo, entdo, estd mais proximo de poder separador, ou poder de
resolucdo. Assim, se duas fontes luminosas sdo vistas como um Unico ponto por um
telescopio e outro telescopio consegue distinguir os dois pontos, dizemos que este outro

telescdpio apresenta maior poder separador ou maior poder de resolucdo. Matematicamente:

PR=_1 (3.6)

min

D

onde:
PR é o poder de resolucéo;

Bmin € 0 @ngulo de resolucdo, normalmente dada em segundos de arco ().

A equacdo 3.6 nos informa entdo que quanto maior o angulo de resolucdo de um
instrumento, menor serd o seu poder de resolucdo, e que para termos acesso a maiores

detalhes, o &ngulo de resolugéo deve ser bem pequeno.

Como vimos na secdo 3.1, em especial na fig. 3.2, ondas de r&dio possuem
comprimentos de onda muito maiores que os das ondas luminosas. Para que enxergassemos,
em ondas de radio, com o mesmo poder de resolucdo que enxergamos 0S astros com
telescopios dpticos, precisariamos de radiotelescopios tdo grandes quanto a relagdo entre os

comprimentos de onda dessas duas faixas. Explicando melhor: a razdo entre os tamanhos dos
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comprimentos de onda de radio e da luz visivel é da ordem de 10°. Com isso em mente, se
quiséssemos construir um radiotelescépio com o mesmo poder de resolucdo de uma luneta
comumente encontrada do mercado, com lente objetiva de 60 mm de didametro, com a qual
podemos discernir as principais crateras lunares, as luas galileanas de Jupiter ou os aneis de
Saturno, precisariamos de um pouco mais de espaco, ja que ele seria 10° vezes maior, ou seja,

o didmetro do radiotelescépio seria de 6 km!

Vamos agora ver uma importante relagéo entre o angulo de resolucéo e o diametro do

instrumento:

A
0 min :1,225 rad 3.7)

A equacdo 3.7 fornece uma relagdo muito simples entre o angulo de resolugéo, Omin, 0
comprimento de onda, A, e o didmetro do radiotelescopio, D. O fator 1,22 se refere ao uso de
funcBes de Bessel aplicadas ao fendmeno de difracdo (falamos de difracdo na secdo 3.1.2).
Este detalhamento, por questdes de nivel matematico, estd fora do escopo deste trabalho.
Todavia, podemos entender em linhas gerais como chegamos a este angulo. Recordando o que
vimos na se¢do 3.1.2, sabemos que a figura de difracdo semelhante a fig. 3.20 surge quando
uma onda passa por uma abertura circular. A resolucdo pode ser definida a partir dessa figura.

Usamos para isso 0 chamado Critério de Rayleigh®:

Duas fontes sdo resolviveis se 0 maximo central de uma estiver a uma distancia igual ou

maior ao do primeiro minimo da outra.

Ou seja, em termos de distancia angular, o angulo de resolugdo, segundo o Critério de
Rayleigh corresponde, muito simplesmente, ao angulo entre o centro do circulo de maxima

intensidade e o primeiro minimo (fig.3.20).

Para efeitos de entendimento, a equacdo 3.7 nos da uma visdo clara da relacdo entre

essas importantes grandezas. Mas ndo ¢ muito prética, ja que normalmente ndo lidamos com

! Em homenagem ao fisico inglés John William Strutt (1842-1919), conhecido como Lord Rayleigh.
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angulos em radianos, em Astronomia. Para torna-
la mais utilizavel, mostramos abaixo (equagdo
3.8) outras formas equivalentes, sendo que nelas
o angulo obtido saird em segundos de arco () e
na ultima forma utilizamos a alternativa de
expressar a relacdo em termos de frequéncia
(simbolizada pela letra f), ao inves de
comprimento de onda, fazendo uso da equacéo
3.1

O min =1,22% rad = 251643,06 (%) -

Figura 3.20. Angulo de resolugio
utilizando o Critério de Raileigh. "

-1 -1
f D
= 7544,07
[Gsz (10 mj (3.8)

Um exemplo de célculo de resolucgdo foi deixado para o apéndice A.2.

Outra diferenga importante entre os instrumentos Opticos e aqueles utilizados em
Radioastronomia, além do poder de resolugéo, é a forma como o radiotelescopio “vé” uma
porcdo do céu. Por razbes que estdo relacionadas a grande diferenca entre os comprimentos de
onda observados, um telescopio Optico nos fornece uma imagem que pode ser registrada
como uma foto, dando um quadro geral da area do céu em estudo, mesmo que 0 campo
observado seja pequeno. Podemos, entdo, contemplar uma imagem que € rica em detalhes
como cores, formas, intensidades, tudo de uma sé vez. Com um radiotelescépio, ndo é tdo
simples. Os sinais de radio s&o convertidos em voltagens, e é necessério fazer uma varredura®
do campo observado, medindo-se as diferentes intensidades e direcdes e compor essa
varredura para se ter um quadro geral do que é observado. Uma boa analogia, descrita por
Costa (2006) é pensar que tudo se passa como se observassemos 0 mundo com 0S NOSSOS
olhos, mas tendo a nossa frente um anteparo com um pequeno furo coberto por um material

translucido. Para compormos um quadro do que esta a nossa volta, precisariamos entdo varrer

2 0 termo “varredura” é bastante adequado: o radiotelescépio faz um movimento semelhante ao de uma
vassoura, em zigue-zague, ou ainda como um pincel imaginario, “pintando” a regido a ser observada, garantindo
desta forma que toda a area seja coberta e que dela ndo escape nenhuma informagao relevante.
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todas as diregdes e fazer vérias anotagdes de como variam a intensidade luminosa e a posi¢do
de tudo que passasse por este furo. Provavelmente captariamos, dependendo da precisdo dos
N0SsSOS registros, apenas contornos pouco definidos, e perceberiamos, por exemplo, que de um
lado h4a um objeto “claro e grande” e de outro lado ha algo “pequeno e pouco iluminado”, ou
algo assim. Levando esta analogia um pouco mais adiante, perceberiamos que o quadro que
fariamos seria mais detalhado a medida que o furo se tornasse menor, pois poderiamos captar
detalhes de porcdes cada vez mais reduzidas. Se o furo é muito grande — e lembre-se que é
coberto de material translicido e ndo de material transparente — veriamos apenas borrdes a
nossa volta. Nesta analogia, o tamanho do furo corresponderia a chamada largura do feixe. O
feixe, ou figura de radiacdo, € a forma como a antena irradiaria se no lugar de receber
estivesse enviando sinais (fig. 3.21)°. Dependendo das caracteristicas do radiotelescopio, ha
direcdes nas quais ele irradia de forma mais intensa. Felizmente, essas direces ndo se
distribuem de forma aleatéria, havendo uma “area” projetada no céu* em torno da regi&o em
que o radiotelescpio estd apontado que concentra esta regido de maior intensidade de
emissdo. O leitor deve estar se perguntando no que isso ajuda, ja que em boa parte dos casos
os radiotelescopios estdo recebendo a radiacdo proveniente dos astros e ndo emitindo’.
Também neste caso temos outra feliz constatacdo®: a figura de radiacdo também serve para
nos informar como o radiotelescopio recebe. Além do mais, ela esta intimamente relacionada

ao angulo de resolugéo.

Na fig. 3.21 vemos que ha de fato uma regido que concentra quase toda a radiacdo
captada em torno do eixo do I6bulo primario. A figura exagera as proporces, mas na pratica
esta regido € relativamente estreita. Todavia, hd outras direcdes em que o radiotelescopio
também captara radiacdo, felizmente com bem menos eficacia, representadas pelos l6bulos
secundarios. Na figura também podemos ver um angulo 6, ndo por acaso a mesma letra usada
para a resolucdo: é que se trata do proprio angulo de resolucdo do radiotelescopio, que

identificamos com a metade da largura do feixe a meia intensidade. A figura fala por si, mas

¥ Embora ndo seja muito evidente, a figura de radiacdo na fig.3.21 corresponde ao grafico da fig. 3.20,
transferida para outro sistema de coordenadas, chamado coordenadas polares.

* H4 um nome apropriado para esta “area™ angulo sélido. Contudo, para os objetivos deste trabalho, ndo
entraremos em mais detalhes.

® Radiotelescpios sdo usados como emissores (radares) na pesquisa planetaria. Em 1974 o radiotelescopio de
Arecibo foi usado para emissdo de uma mensagem para uma possivel civilizagdo num aglomerado estelar
distante.

® Esta “feliz constatacio” se chama teorema da reciprocidade, que ndo demonstraremos. Os leitores que se
interessarem, todavia, poderdo acompanhar a demonstragdo em Wilson (2009).
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I6bulo priméario

I6bulos secundarios
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Figura. 3.21. Figura de radiacdo. Na figura, as propor¢Ges foram
exageradas por uma questdo de clareza.

pode ser mais bem entendida assim: tomando-se a metade do comprimento do eixo do lI6bulo
principal, verificando-se a largura angular da figura e tomando-se a metade deste valor — eis o

angulo de resolucéo do radiotelescopio.
3.2.2. INTERFEROMETRIA

Um grande problema com as observacGes em ondas de réadio diz respeito a resolucao,
como j& mencionamos. Este problema tem sido contornado com a importante técnica da
interferometria. Em sua forma mais simples, a técnica prevé o funcionamento de duas antenas
idénticas, separadas por uma distancia D. Se a radiofonte esta sendo observada diretamente
acima das antenas, as duas entdo observam as ondas perfeitamente em fase (fig 3.22a). Neste
caso, 0s sinais combinados dos dois radiotelescopios se reforcam. Porém, a medida que o
tempo passa, a fonte vai ficando mais baixa no céu, de tal maneira que as duas antenas captam
ondas que ndo estdo mais em fase (fig. 3.22b). Pois bem, nesta ultima situacéo, poderemos ter
um angulo 6 tal que as ondas, chegando a cada antena, fiquem defasadas de um dngulo de
radianos (180°). Neste caso, as ondas captadas pelas duas antenas se cancelam. Essas antenas
“enxergam” o céu em radio como padrbes de claros e escuros ou franjas de interferéncia,
como aquelas produzidas por duas fendas no caso Optico. A seguir, vamos entender um
importantissimo resultado obtido com a técnica de interferometria: tudo se passa como se as
duas antenas fossem pequenas superficies localizadas numa estreita faixa de largura igual ao
diametro das antenas, mas fazendo parte de um radiotelescopio maior, de diametro igual a
D.
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Vamos analisar melhor a situacdo, para obtermos uma expressdo para o angulo de
resolugédo. A geometria da fig. 3.22b nos permite construir uma figura mais detalhada, a figura
3.23.

D D
~~ ~~

Figura 3.22. Antenas captando as ondas em fase (a) e fora de fase, observadas a partir de um angulo 6 em
relacdo ao ponto diretamente e acima das antenas (b).

Figura 3.23. Geometria do interferémetro de duas antenas. A onda recebida na antena da esquerda teve
gue se propagar por uma distancia adicional L, além daquela percorrida pela onda recebida pela antena
da direita.

Podemos ver na fig. 3.23 que a distancia adicional que a onda percorre na antena da
esquerda corresponde a L. Utilizando a definicdo de seno, relacionamos muito facilmente a

distancia L, o angulo 0 e a distancia D que separa as duas antenas:

L = Dseno (3.9)
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Para termos a condig&o de interferéncia construtiva (recorde olhando a fig.3.8 — secéo
3.1.2) é necessério que a distancia adicional que a onda da esquerda percorre, ou a defasagem,

corresponda a um multiplo do comprimento de onda, A:

—
I

mA (3.10)

Onde m é um numero inteiro. Como as duas equacdes se referem a mesma quantidade,
L, podemos escrever, entdo:

Dsenb = mA = send = %

Para angulos muito pequenos, o seno do angulo é aproximadamente igual ao angulo,

para angulos em radianos. Matematicamente, expressamos isto assim:

g~ M (3.11)

Ora, supondo que a distancia adicional L seja tal que a onda da esquerda esteja
defasada em exatamente 1 comprimento de onda, teremos m = 1 e a equagéo 3.11 fica:

A
0~ — 3.12
= (312)

Esta equacdo pareceu familiar ao leitor? Se ndo pareceu, dé uma olhada na equacéo
3.7: e praticamente igual, a ndo ser pelo fator 1,22. Podemos entdo aproximar a resolucéo do

radiotelescopio com este angulo 6!

Mesmo que os detalhes da dedugdo possam ter escapado ao leitor, permita-se constatar

a felicidade desta concluséo:
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As duas antenas, separadas por uma distancia D, apresentam agora uma resolucéo

equivalente a de uma Unica antena cujo diametro é esta mesma distancia D!

Infelizmente, isso s vale ao longo da linha que separa estas duas antenas. Na dire¢do
perpendicular a linha que separa as antenas da fig. 3.23, a resolucéo volta a depender apenas
do didmetro das antenas, como no caso de uma Unica antena (eq. 3.7). Para minimizar este
efeito, costuma-se dispor varios pares em outras direcdes. E o caso do VLA (Very Large
Array, localizado nos EUA), em que as antenas sdo dispostas sob a forma de um “Y” (fig.
3.24).

Figura 3.24. Interferémetro VLA (Very Large Array), prdximo a Socorro, Novo México, nos
Estados Unidos. Crédito da imagem: Dave Finley, AUI, NRAO, NSF.

Um exemplo de célculo de angulo de resolucdo de um interferémetro pode ser

acompanhado no apéndice A.3.
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3.2.3. GRANDES RADIOTELESCOPIOS PELO MUNDO

Vamos agora conhecer alguns dos grandes radiotelescopios em operagdo na atualidade.
O maior radiotelescopio de antena Unica é o radiotelescopio de Arecibo, em Porto Rico
(fig. 3.25). A estrutura que vemos acima do prato principal é chamada de sub-refletor e estd a
137 metros de altura em relacéo a parte baixa do prato. Arecibo possui uma antena esférica e

opera no intervalo de frequéncias de 50 MHz a 10 GHz.

Figura 3.25. Radlotelescoplo de AreC|b0 Credlto da |magem NAIC- Aeub'o Observatory, a faC|I|ty of the NSF.

O radiotelescopio de Effelsberg (fig. 3.26) se localiza na Alemanha e possui um

diametro de 100 metros, operando na frequéncia de 0,8 a 48 GHz.

Também com 100 metros, o radiotelescopio Robert C. Byrd de Green Bank, nos
Estados Unidos (fig. 3.27), apresenta uma antena que foi construida de tal forma a se ajustar
as variagbes térmicas (devido a incidéncia da luz solar, por exemplo) e gravitacionais
(dependendo da posicdo do radiotelescopio, 0 seu proprio peso pode interferir na curvatura da

superficie refletora, prejudicando a recep¢do das ondas). Ele faz isso através de um sistema
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semelhante ao que é usado em alguns telescopios Opticos, que altera a superficie refletora para
se ajustar as condicbes de observacdo (Optica adaptativa). Green Bank opera na faixa de
frequéncias de 290 MHz a 48 GHz. Foi construido para substituir um radiotelescépio um
pouco menor que surpreendentemente ruiu em 1988, gracas a fadiga do material. O nome do
novo radiotelescépio € uma homenagem a um senador americano que interviu na construgdo

do instrumento.

Figura 3.26. Radiotelescépio de Effelsberg. Crédito da imagem: Max-Planck-Institut fir
Radioastronomie.

Apesar de ser um dos primeiros radiotelescopios, Jodrell Bank, na Inglaterra, ainda
continua sendo um dos maiores radiotelescopios em operacdo, com 76 metros de didmetro
(fig. 3.5 — secdo 3). Apds um recente restauro e atualizacdo, ele recebeu o nome do seu
fundador, Bernard Lovell, sendo conhecido como radiotelescopio Lovell. O radiotelescopio
Lovell opera nas frequéncias de 151 MHz a 24 GHz.



Figura 3.27. Radiotelescopio Robert C. Byrd em Green Bank, Virginia
Ocidental, E.U.A. Crédito da imagem: NRAO/AUI.

Figura 3.28. Em primeiro plano, o radiotelescopio “The Dish” de Parkes, préximo a
Sydney, Australia. Crédito da imagem: http://outreach.atnf.csiro.au/visiting/parkes
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O Radiotelescopio de Parkes, na Australia, tem 64 metros de didametro (fig. 3.28).
Operando num intervalo de frequéncias que vai de 400 MHz a 24 GHz, Parkes é conhecido
mundialmente por ser um dos primeiros grandes radiotelescépios e por ter sido a partir dele a

identificacdo do quasar 3C 273, até entdo confundido com uma estrela na nossa Galaxia.

O VLA, sigla em inglés para Very Large Array, € um conjunto de 27 antenas de
25 metros de diametro cada, que perfazem uma formacdo em “Y”, com cada brago se

estendendo por 20 quildémetros (fig. 3.29). A méxima separacao é de 36 quilémetros. O VLA

opera em frequéncias que vao de 74 MHz a 43 GHz.

Figura 3.29. O VLA, proximo a Socorro, Novo México, E.U.A. Crédito da imagem: VLA, NRAO.

O MERLIN, Multi Element Radio-Linked Interferometer, se estende por uma grande
area no Reino Unido, com separacdo que chega a 217 quilébmetros. Relne 5 antenas de
25 metros, uma de 32 metros, além do radiotelescopio Lovell, de Jodrell Bank, completando o
conjunto de 7 antenas que vemos na fig. 3.30. O MERLIN atua num intervalo de frequéncias
que vai de 151 MHz a 24 GHz.
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Jodrell Bank Lovell

Jodrell Bank Mk2

Darnhall

Figura 3.30. O arranjo MERLIN, no
Reino Unido. Crédito da imagem:
University of Manchester.

O VLBA, Very Large Baseline Array, € um conjunto de 10 antenas, cada qual com
25 metros de didmetro, se estendendo por uma distancia maxima de 8 mil quildmetros, nos
Estados Unidos (fig. 3.31). O VLBA cobre frequéncias de 327 MHz a 86 GHz.
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Owens Valley, California Brewster, Washington orth leew.,.'h;r Hancock, New.Hampshire

Mauna Kea, Hawaii

Figura 3.31. O conjunto de antenas VLBA, nos Estados Unidos. Crédito da imagem:
NRAO/AUI; imagem da Terra: SeaWiFS Project NASA/GSFC e ORBIMAGE.
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4. PRINCIPAIS OBJETOS DE ESTUDO DA RADIOASTRONOMIA

Agora gque estamos minimamente familiarizados com alguns conceitos relacionados aos
radiotelescdopios e a radiacdo que eles recebem, vamos nos deter sobre alguns dos principais
campos de estudo da Radioastronomia. Adotaremos a abordagem de comecar pela nossa
“vizinhang¢a” — 0 Sol e o Sistema Solar — nos afastando cada vez mais e vislumbrando um
pouco das surpreendentes descobertas que cada grande area de estudo do céu em radio pode

nos proporcionar.
4.1. SOL

O Sol ¢ a estrela mais proxima de nds. Nao é considerada uma das maiores nem mais
brilhantes dentre as conhecidas, embora haja muitas que lIhe sejam inferiores em tamanho e
brilhno. Ndo nos deteremos muito em descrever a sua estrutura e seus multiplos e curiosos
aspectos, pois isso € feito em muitas obras introdutérias em Astronomia. De uma forma geral,
podemos pensar no Sol como uma gigantesca bola de géas ionizado®, com pouco menos que
um milhdo e meio de quilébmetros de didmetro: um volume tal que englobaria cerca de
1 milhdo e trezentos mil planetas como a Terra. O brilho do Sol provém de reacbes nucleares
gue ocorrem em sua regido mais central — o nucleo. Estas reacdes permitem a fusdo de
nucleos atbmicos de hidrogénio em nucleos de hélio, produzindo fantasticas quantidades de
energia, responsaveis pela manutencdo da fornalha solar pelos quase cinco bilhdes de anos de
sua existéncia e garantindo-lhe ainda um tempo equivalente a este no futuro. Em seu ndcleo
ardente reinam temperaturas de cerca de 15 milhdes de graus Celsius (°C). Em sua superficie,
chamada de fotosfera®, encontramos temperaturas bem menores, de 6.000°C. Embora a
temperatura da fotosfera seja de menos de um milésimo da encontrada no nucleo solar, a esta
temperatura nenhum material pode resistir em forma liquida ou solida e a mistura de gases de
diversos elementos quimicos submetidos a tal temperatura consiste de um estado especial da
matéria chamado de plasma. O plasma da fotosfera, constituido em grande parte® por

hidrogénio e hélio com tracos de elementos mais pesados (como acontece com quase toda a

1 O gas ionizado é uma “sopa” de elétrons e niicleos atdbmicos ou 4tomos que perderam elétrons (veja nota de
rodapé n° 6).

2 De forma mais precisa, a superficie é identificada como a base da fotosfera, camada com cerca de 400 km de
espessura. Assim, a propria fotosfera € uma camada atmosférica, assim como as outras duas, mais externas, a
cromosfera e a coroa.

¥ Mais precisamente: 92,1% de hidrogénio, 7,8% de hélio e 0,1% de outros elementos.
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substancia solar, a excecdo do nucleo onde o hélio estd sendo produzido) apresenta um
comportamento caracteristico, com formacéao de bolhas ou células de convecgdo, semelhantes
as correntes convectivas que observamos na agua fervente. Estas células sdo entremeadas por
linhas de campo magnético que se entrelacam, se torcem e eventualmente quebram,
comportamento que esté relacionado a rotagdo diferencial do Sol, que gira mais rapido nas
regides equatoriais do que nas latitudes intermediérias. Esse mecanismo de enrolamento e
posterior reconfiguracdo das linhas de campo se repete em ciclos de 11 anos e neste periodo
observamos uma crescente disseminacdo de manchas escuras na fotosfera. Dependendo do
estado de tenséo a que estdo submetidas as linhas de campo, elas podem repentinamente
liberar grandes quantidades de energia armazenada, produzindo explosdes solares, observadas

inclusive como forte ruido em ondas de radio.

Além da emissdo térmica e ndo térmica (secdo 3.1.1), h& um terceiro processo de
emissdo de radio-ondas pelo Sol que é o de oscilagbes do préprio plasma, que geram

frequéncias iguais ou multiplas de sua propria oscilacao.

Na fig. 4.1 vemos duas imagens do Sol. A imagem da esquerda foi obtida pelo
Radiohelidgrafo de Nobeyama, no Japéo, na frequéncia de 17 GHz. A da direita foi obtida em
luz branca, pelo Observatoério Solar Culgoora, na Austréalia. Ambas séo do dia 15 de julho de
2010. Note, na imagem da esquerda, a mancha que aparece mais brilhante que o restante do
disco solar. A mesma regido, em luz visivel (imagem da direita) aparece como uma pequena

mancha escura, um pouco acima do centro do disco. As manchas solares s&o regioes

Figura 4.1. Imagens do Sol do dia 15 de julho de 2010. Crédito das imagens: esquerda: Radiohelidgrafo de
Nobeyama, Japao; direita: Observatério Solar Culgoora, Australia.
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que inibem a conveccdo fotosférica, diminuindo a temperatura localmente. Enquanto na luz
visivel elas sdo vistas como manchas escuras, por se encontrarem em temperaturas menores
podem emitir mais ondas de radio do que o restante da fotosfera, sendo percebidas mais

brilhantes em radio: dai a importancia de se observa-las nessas faixas de radiagéo.
4.2 PLANETAS

Além do Sol, os planetas do Sistema Solar também se apresentam como
radioemissores. Antes de falar disso, vamos resumir brevemente algumas caracteristicas

destes corpos que orbitam o Sol.

Os planetas mais proximos do Sol apresentam tamanhos modestos, composicdo
predominantemente rochosa e finas camadas atmosféricas. “Tamanhos modestos” e “finas
camadas atmosféricas” sdo expressdes que podem ser usadas com muito acerto quando
comparamos estes mundos com 0s gigantes que se localizam a partir de uma distancia
equivalente a cinco vezes a distancia Terra-Sol*. A Terra, 0 maior dentre 0s pequenos
planetas, chamados de rochosos ou teldricos (ou também, terrestres) possui um diametro de
cerca de 12.700 km e uma camada atmosférica que mal se estende até o limite de mil km
(termosfera), sendo que 80% da massa de gases se concentra nos primeiros 14 km
(troposfera). Comparativamente, Jupiter, 0 maior dentre os planetas gigantes, chamados de
jovianos, apresenta um didmetro de cerca de 142 mil quilébmetros e, em todo o seu volume,
uma superficie solida é uma conjectura, de forma que o planeta pode ndo possuir nada
parecido com um chdo firme, onde uma nave pudesse pousar. O volume de Jupiter € mil e

trezentas vezes maior do que o da Terra.

Para os planetas, de uma forma geral, a radioemissdo estd ligada aos processos
térmicos. Mas 0s processos ndo térmicos também aparecem, e podem estar ligados aos
movimentos de elétrons na magnetosfera do planeta, que produzem radiacdo sincrotron, mas
também se manifestam sob a forma de descargas elétricas, como os relampagos observados na

Terra e em Jupiter.

Dentre os planetas teldricos, Vénus, o segundo em distancia ao Sol, ndo demorou em
surpreender os radioastrbnomos. Em 1956, as observacGes em radio revelaram uma
temperatura superficial bem acima da esperada: 327°C, bem contrastante com a temperatura

do alto das suas nuvens, que chegavam a esperados -40°C. A alta temperatura verificada se

* Distancia esta conhecida no meio astrondmico como Unidade Astronémica (UA) e que vale cerca de 150
milhdes de quilémetros.
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deve ao efeito estufa, proporcionado pela sua atmosfera densa e carregada de didxido de
carbono (CO;), que é transparente a luz visivel, mas retém o infravermelho. As sondas
soviéticas que pousaram na superficie do planeta posteriormente mediram temperaturas que

chegam aos 450°C.

A intensa radioemissdo de Japiter, o maior dentre os planetas jovianos, foi descoberta
acidentalmente em 1955 pelos radioastronomos norte-americanos B. F. Burke e
K. L. Franklin. A radioemissdo do planeta foi detectada como uma interferéncia no sinal
recebido de uma intensa fonte, a nebulosa do Caranguejo, um remanescente de supernova
(fig. 4.5). Por acaso, Jupiter estava proximo a regido do céu em que se observa a nebulosa.
Um tanto céticos a uma sugestdo feita por um colega, os dois resolveram observar Jupiter, ja
que ndo tinham outra explicacdo. Detectaram erupcBes fortes em réadio que lembravam
aquelas observadas no Sol. Foi uma das grandes descobertas da Radioastronomia. E curioso
notar que qualquer astrbnomo amador com conhecimento de observacdo do céu
provavelmente teria suspeitado da presenca de Jupiter, ja que este planeta, muito facilmente
visivel a olho nu, se encontrava proximo a constelacdo de Touro, direcdo onde se observa a
nebulosa do Caranguejo. Mas estes radioastrbnomos nem sabiam ao certo localizar Jupiter a
olho nu. Nem tinham ideia de que a localizacdo dele era proxima da direcdo para a qual
dirigiam o seu radiotelescopio! Isso mostra que, contrariamente ao que se acredita,
dependendo da &rea de atuacdo, o conhecimento das constelacdes e posi¢fes dos astros deixou
de ser essencial ao trabalho dos astrbnomos: a quantidade de assuntos e técnicas para um
pesquisador avancar em sua area de estudo é tdo grande atualmente, que um astrbnomo pode
saber mais sobre eletrénica e estatistica e ndo saber praticamente nada sobre reconhecimento
do céu. Outra constatacdo surpreendente no caso da descoberta da radioemisséo de Jupiter €
que algumas semanas depois da descoberta, radioastronomos australianos descobriram que ja
haviam observado essas “interferéncias” por cinco anos, sem saber que se tratava da
radioemissdo de Jupiter. Assim, além da descoberta, os pesquisadores foram presenteados ao
mesmo tempo com mais cinco anos de dados para analisar. As erupgdes em radio mostraram-
se como consequéncia da interacdo de Jupiter com um grande satélite que Ihe fica muito
proximo: lo. A interagdo lo-Jupiter é responsavel pela formacdo de uma crosta coberta por
vulcBes neste satélite, que entram em erupgdo e ejetam material que entra no campo
magnético de Jupiter, emitindo radiacdo de forma ndo térmica. As erupcdes se relacionam néao
sO com a ejecdo de material de lo, mas também, de forma ainda ndo completamente

entendida, com a inclinacdo orbital do planeta e a posicao do satélite na sua érbita em relacéo
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anés. Os elétrons ejetados dos vulcdes e géiseres de lo e capturados pelo campo magnético de
Jupiter sdo responsaveis pela emissdo sincrotron que é observada em comprimentos de onda
mais longos, chegando a temperaturas de 70.000°C. A observacéo da radioemissdo, associada
ao campo magnético do planeta, permitiu uma determinacdo mais precisa do seu periodo de

rotacdo: 9 horas, 55 minutos e 29,71 segundos.

Saturno e a Terra também apresentam erupcdes semelhantes as de Japiter. As erupcdes
de Saturno podem ser observadas em 500 kHz, e as da Terra em 60 Hz, a mesma frequéncia
da rede elétrica em muitos paises. Mas trata-se apenas de coincidéncia: as erupc¢des em radio
da Terra se devem as auroras polares (aurora boreal e aurora austral) e ndo sdo observadas do

solo, pois a atmosfera reflete estas radioemissdes para 0 espaco.

4.3. VIA LACTEA

Sob este titulo, esta subsecdo pretende abarcar os temas que procuram elucidar as
questdes envolvidas com todo o sistema que chamamos de Via Lactea, nossa Galaxia, e
também com os campos de estudo compreendidos pelas distancias além-Sistema Solar, mas
ainda ndo tdo distantes para abarcar as outras galaxias. Estes temas incluem o meio
interestelar (0 meio que permeia o espaco entre as estrelas dentro da Via Lactea), onde
encontramos diversas nebulosas que sdo fontes de radio, e a propria estrutura e caracteristicas

da Via Léctea, como distribuicdo quimica, rotacao, entre outras.
4.2.1 MEIO INTERESTELAR

O ambiente que permeia 0 espaco entre as estrelas € chamado de meio interestelar,
tendo como constituintes gas, poeira e campos magneticos. Em 1930, Robert Julius Trumpler
(1886-1956) observou um avermelhamento na luz das estrelas, que era tanto maior quanto
mais distante estas estivessem. Esta foi uma evidéncia direta da existéncia do meio
interestelar e hoje sabemos que este avermelhamento se deve a presenca de minusculos gréos,
com tamanhos comparaveis ao comprimento de onda da luz vermelha (700 nm, ou
700 bilionésimos de metro) e compostos por silicatos, ferro e grafite. Além destes gréos,
chamados de poeira, ha também gases, que se distribuem sob a forma de diversos tipos de
nuvens. Algumas destas nuvens podem ser vistas mesmo a olho nu. E o caso da Nebulosa de
Orion, uma regifo de formagao estelar mais proxima de nos, ou do Saco do Carv&o, nuvem

escura na direcéo da constelagcdo do Cruzeiro do Sul.
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O meio interestelar é composto basicamente por poeira e gas. Ele contribui com
10 a 20% da massa da Via Lactea e tem uma densidade extremamente baixa. Para termos uma
ideia do qudo ténue € este meio, a sua densidade chega a menos de uma particula por
centimetro cubico, o que faz com que os melhores vacuos conseguidos em laboratorios
terrestres sejam 100 milhdes de vezes mais densos que estes ambientes. Podem ser distintos

cinco componentes como constituintes do meio interestelar:

1. Nuvens moleculares: nuvens frias e densas, com temperaturas de 10 K (263°C negativos),
com densidade alta para os padrdes do espaco interestelar (mil moléculas por centimetro
cubico). Com sua alta densidade, elas contém uma parte substancial da massa do meio

interestelar, mesmo ocupando apenas 1% do seu volume;

2. Regides HI: nuvens difusas de hidrogénio neutro; regides frias, com temperatura em torno
de 100 K (-173°C), geralmente com cerca de 15 anos-luz de extensdo e contendo 50 massas

solares;

3. Regides® HII: regides com temperaturas tipicas de 8 mil kelvins em torno de estrelas jovens
e quentes. Estas estrelas emitem uma grande quantidade de radiacdo ultravioleta; elas
ionizam® e aquecem o gés. A medida que esta regi&o de ionizacao se expande, vai tornando o

gas quente e diminuindo a sua densidade;

4. Meio internuvens: gas relativamente quente (5.000 a 10.000 K) composto por hidrogénio
neutro e que contém 20% de gas ionizado. A alta temperatura resulta em densidades baixas e
este material termina ocupando um quinto do volume do meio interestelar, envolvendo as

outras nuvens mais densas;

5. Gas coronal: gas ainda mais quente que o meio internuvens (1 milhdo de kelvins), com
baixissima densidade: precisamos juntar 100 centimetros cubicos para achar uma Unica
particula, em média. Este material preenche o restante do espaco interestelar. Ele envolve os

outros componentes de forma que sua grande extensao e sua temperatura alta fazem analogia

> A notagdo “HII” e “HI” dizem respeito, respectivamente, ao hidrogénio uma vez ionizado (que perdeu um
elétron) e ao hidrogénio neutro. A mesma notacdo pode ser usada para qualquer elemento quimico. Assim, OllI
significa oxigénio que perdeu dois elétrons.

® lonizar significa criar fons. fons sdo atomos (ou ndcleos atdmicos, sem elétrons ligados a eles) e elétrons
separados, carregando consigo, cada qual, a sua carga elétrica: os elétrons com carga negativa e os atomos (ou
nlcleos atdmicos), despidos de alguns (ou de todos) os seus elétrons, exibindo carga positiva.
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com a coroa solar, camada atmosférica mais externa do Sol e que exibe temperatura de

milhdes de graus.

Vamos resumir um pouco do que os estudos em Radioastronomia atualmente revelam

sobre a complexidade do meio interestelar:

e Nuvens de gas neutro caem em direcdo ao plano da Galéxia, provenientes de regides
distantes, a altas velocidades, chegando a 500 km/s;

e As explosdes de supernovas criam bolhas ejetando material para fora da Via L&ctea. Essas
bolhas abrem chaminés, por onde material flui, alcancando grandes distancias do plano
galéctico;

e As observacOes sugerem que o Sol ocupa a regido interna de uma bolha, denominada
bolha local. A bolha local se conecta com outras bolhas, formando cavidades e conchas,
por onde material proximo do plano pode fluir e alcancar a regido mais externa da
Galéxia, denominada halo;

¢ No meio interestelar ja foram detectadas mais de 120 moléculas, dentre elas moléculas
mais complexas, como a do formaldeido (H,CO) e do metanol (CH3;OH);

¢ Inicialmente, supunha-se que a existéncia de moléculas no meio interestelar fosse uma
ocorréncia rara, ja que a radiacao proveniente das estrelas deveria prontamente dissociar
as moléculas que porventura se formassem. Este cenario foi mudando intensamente nas
ultimas décadas e hoje se sabe que metade da massa do meio interestelar esta sob a forma
de moléculas e em especial, entre 9 e 21 mil anos-luz do centro, hd& um anel molecular
cuja constituicdo é de 90% de material molecular. Provavelmente, a presenca dos gréos
esta ligada a disseminacdo de moléculas no meio interestelar, fornecendo uma espécie de
escudo de protecéo contra a radiacéo estelar;

e Tambem se descobriu a existéncia de dgua e de outras moléculas que sdo usadas em
laboratdrios para sintetizar aminoacidos e nucleotideos, constituintes basicos da matéria
encontrada em seres vivos na Terra. A descoberta de moléculas complexas no meio
interestelar mostrou que as condicGes basicas para a formacdo da vida, tal como a

conhecemos, sdo mais comuns do que se imaginava.

Além do conteudo mencionado acima, 0 espaco interestelar € povoado por outros tipos

de nebulosa: remanescentes de supernova, nebulosas planetarias e nebulosas de reflexdo.
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As nebulosas de reflexdo sdo nuvens iluminadas por estrelas que estdo distantes ou ndo

possuem luminosidade suficiente para ionizar o gas. E o caso da nebulosidade encontrada no

aglomerado das Pléiades (fig. 4.2).

*

.

Figura 4.2. O aglomerado das Pléiades. Este aglomerado esta a uma distancia de 440 anos-luz e ertence a
constelacdo de Taurus, o Touro. Crédito da imagem: NASA, ESA e AURA/Caltech.

As nebulosas planetérias (fig. 4.3) sdo o resultado dos estagios finais de evolucdo de
estrelas de pouca massa, como o Sol. Sdo ejecOes das camadas exteriores da estrela e sdo
semelhantes as regides HIl: nuvens de gas, predominantemente hidrogénio, ionizadas por
estrelas quentes. Neste caso, todavia, a estrela excitadora do gas é pequena, com dimensées
semelhantes ao planeta Terra (diametros de cerca de dez mil quildmetros), com temperaturas

superficiais extremamente elevadas, chegando a 100 mil °C, chamadas de anas brancas.

Os remanescentes de supernovas sdo 0s restos de um dos eventos mais catastroficos

conhecidos. Supernovas marcam os estagios evolutivos finais de estrelas de grande massa,
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isto é, estrelas com mais de oito vezes a massa do Sol’. A mais brilhante fonte de radio do
céu, além do Sol, é uma nebulosa deste tipo, a Cassiopeia A (fig.4.4).

Figura 4.3. A nebulosa
planetaria M57, conhecida
como Nebulosa do Anel. Ela
pertence a constelagdo de
Lyra, a Lira. A nebulosa
possui didmetro de cerca de
1 ano-luz e se encontra a
distancia de 2 mil anos-luz
de noés. Crédito da imagem:
The Hubble Heritage

(AURA/STSCI/NASA).

Sua contrapartida optica € muito pouco visivel, provavelmente devido a presenca de
poeira entre n0s e o remanescente, que se localiza a 10 mil anos-luz. Célculos levando em
conta a velocidade dos filamentos observados indicam que a estrela que deu origem a
nebulosa deve ter explodido no ano 1680 de nossa era. Curiosamente, ndo ha registros desta
explosdo. Diferentemente de Cassiopeia A, outro remanescente de supernova que € uma
brilhante fonte de radio € Taurus A, e apresenta ndo s6 uma contrapartida dptica bem visivel —
a Nebulosa do Caranguejo (fig. 4.5) — como também registros da explosdo da estrela que lhe
deu origem. Os calculos indicam que a explosdo aconteceu no ano de 1054, onde se
encontram registros feitos por astrbnomos chineses e por indios norte-americanos. No interior
destas nebulosas encontra-se em alguns casos o0 carogo que sobrou da explosdo: uma estrela

ainda menor que uma ana branca, com dimensdes da ordem de apenas dez quilémetros,

’ H& uma distingao entre os tipos de supernovas observados. As do tipo | sd0 as que ndo apresentam hidrogénio
em seus espectros e nas do Il é observada a presenca deste elemento. As supernovas a que nos referimos e que
sdo produto da evolugdo estelar séo as do tipo 11, Ib e Ic. As do tipo la s8o estrelas que explodem “auxiliadas”
pela contribuigdo de matéria de uma estrela companheira.


http://heritage.stsci.edu/
http://www.aura-astronomy.org/
http://www.stsci.edu/
http://www.nasa.gov/
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submetidas a condicBes que Ihe conferem uma rotacdo muito rapida® e densidades
inimaginaveis. Uma colher de cha de matéria de uma destas estrelas pesaria 0 mesmo que dois
mil transatlanticos de 100 mil toneladas cada um (!). Estas estrelas sdo os pulsares, detectados

pela primeira vez em 1967.

Figura 4.4. A radiofonte Cassiopeia A, um remanescente de supernova. Pertencente a constelacdo de
Cassiopeia, esta radiofonte se encontra a distancia de 10 mil anos-luz da Terra. Crédito da imagem:

NRAO/AUL.

4.2.2 ESTRUTURA DA VIA LACTEA

Inicialmente, vamos entender um pouco melhor a forma e a estrutura bésica da nossa
Galaxia. A Via Lactea é uma galaxia espiral, possivelmente do tipo barrada. Se pudéssemos
vé-la de frente, ela apresentaria aspecto semelhante ao mostrado na fig. 4.6.
Observacionalmente falando, temos acesso ao seu perfil, que apresenta uma forma que
evidencia as suas duas estruturas basicas, o bojo — central e de forma lenticular — e o disco,
maior, mais fino e mais plano. O disco e o0 bojo estdo mergulhados numa estrutura maior e de
forma aproximadamente esférica, 0 halo. A estrutura basica é mostrada esquematicamente na
fig. 4.7. Nao é simples determinar a forma da Via Lactea, o niUmero de bracos, o tamanho do
bojo e outras caracteristicas que vemos facilmente em outras galaxias. A dificuldade reside no

fato de nos encontrarmos dentro dela e, além disso, no disco. Se o Sol pertencesse a um dos

¥ No caso da Nebulosa do Caranguejo, a estrela gira 30 vezes por segundo.



73

aglomerados globulares que orbitam a Via Lactea (fig. 4.7), situando-se bem acima do plano

galdctico, seria mais facil.

Figura 4.5. A nebulosa do
Caranguejo, um remanescente
de supernova. Imagem
composta por dados dos
telescdpios espaciais Chandra
(raios-X),  Spitzer  (infra-
vermelho) e Hubble (visivel).
A nebulosa se localiza na
constelagio de Taurus, o
Touro, e se situa a 6.500 anos-
luz da Terra. Crédito da
imagem: NASA, ESA, CXC,
JPL-Caltech, J. Hester and
A. Loll (Arizona State
Univ), R. Gehrz (Univ.
Minn.) e STScl.

Figura 4.6. Uma galaxia semelhante a Via Lactea, a NGC 1672. Numa galaxia espiral barrada, como esta,
0s bragos ndo partem diretamente do centro, mas da barra. Crédito da imagem: Telescdpio Espacial
Hubble (NASA, ESA e Hubble Heritage (STScl/AURA)-colaboracdo ESA/Hubble.


http://www.nasa.gov/
http://www.spacetelescope.org/
http://www.stsci.edu/

Vista lateral da Via Lactea
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halo f—= -7 e )
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glebulares

Figura 4.7. Desenho esquematico da forma e dimensdes da Via Lactea. As distancias estdo indicadas em
parsecs. Um parsec equivale a 3,26 anos-luz. Crédito da imagem: Oliveira, F. K. S. e Saraiva, M. F. O.
(2003).

A poeira se concentra no plano do disco, obstruindo e avermelhando a luz de objetos
distantes que observamos em sua direcdo. Desta forma, a visibilidade de objetos galacticos
distantes e na dire¢do do plano do disco fica bastante comprometida, pelo menos para a luz
visivel. Neste ponto entra a Radioastronomia. A partir da observacdo do comprimento de onda
de 21 cm (frequéncia de 1420 MHz), da emissdo dos atomos de hidrogénio neutro, que
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remonta a década de 1950, foi possivel fazer um mapeamento das nuvens que sao indicadoras

da estrutura espiral da Via Léactea. Isto é feito usando-se o efeito Doppler (se¢do 3.1.3).

Observando-se uma nuvem que emite nesta radiofrequéncia, um movimento de afastamento
ou de aproximacdo da nuvem resulta numa frequéncia um pouco menor (afastamento) ou

maior (aproximacdo). Com isso, pode-se determinar um componente da velocidade, chamada

velocidade radial (a velocidade de afastamento ou aproximacéo, ao longo da linha de visada).

A partir de consideracdes geomeétricas e possivel deduzir a distribuicdo destas nuvens que, a

exemplo do que é observado em outras galaxias espirais, acompanham a estrutura espiral da

Galéxia e servem como tragadoras desta estrutura.
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Figura 4.8. Representacdo artistica da Via Lactea, mostrando a estrutura espiral. Crédito da
imagem: NASA/JPL-Caltech.

A fig. 4.8 ilustra os resultados de um estudo recente da NASA. Na figura, note que a
posicdo do Sol (Sun) é indicada como centro de convergéncia de um gradil de coordenadas,
chamadas coordenadas galécticas, e as diferentes dire¢cfes que saem como raios do ponto
onde se encontra 0 Sol s@o as diferentes longitudes galacticas, sendo que o centro galactico
corresponde a direcdo de longitude galactica zero. Os bragos mais proeminentes sdo os de
Perseus e 0 de Scutum-Centaurus, vistos no céu nas dire¢des correspondentes as constelagdes

de Perseu, de Escudo e de Centauro, respectivamente.
4.4 NUCLEOS ATIVOS DE GALAXIAS

Apesar da Via Lactea ter sido a primeira radiofonte observada, descobriu-se que ha
objetos que emitem muito mais em radio do que a nossa Galaxia. A forte radioemissao
proveniente deles foi uma das primeiras evidéncias da existéncia de uma extensa classe de

objetos que hoje é conhecida como nucleos ativos de galaxias (NAGs, ou AGNs, na sigla em
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inglés). Galaxias sdo conjuntos contendo milhdes a centenas de bilhdes de estrelas. Elas
existem em diferentes formas e tamanhos e a classificacdo dos diferentes tipos encontrados
atualmente ndo é tarefa facil. No entanto, uma classificacdo simples, proposta por Edwin P.
Hubble (que deu nome ao telescopio espacial) nas primeiras décadas do século XX, sobrevive
até hoje e basicamente distingue elipticas (E), espirais (S), espirais barradas (SB) e irregulares
(Irr). H& um tipo intermediario entre as espirais e elipticas: sdo as lenticulares (S0). A
classificacdo inclui nimeros para as elipticas que véao de 0 a 7, partindo das que parecem mais
redondas chegando aquelas mais alongadas, como um grédo de arroz. As espirais, por sua vez,
recebem letras que avaliam tamanho do ndcleo e abertura dos bragos espirais. Os NAGs sdo
galéxias que podem ser de qualquer um destes tipos mas que tém a caracteristica de emitir

uma quantidade de energia maior que as galaxias “normais”. Os principais NAGs s&o°:

e Galéxias Seyfert;

e Objetos BL Lac (algumas vezes chamados de blazares);
e LINERS;

e (Galaxias starburst;

e Radiogalaxias;

e QSOs (que incluem os quasares).

Galédxias Seyfert sdo um tipo de galaxia cujas primeiras representantes foram
descobertas pelo astronomo Carl Seyfert, em 1943. As fotografias destas galaxias indicam
nucleos brilhantes, sendo na maior parte dos casos, espirais. Além disso, seu espectro revela a
presenca de linhas de emissdo (secdo 3.1.3) mais largas que as encontradas em galaxias

normais.

Os objetos BL Lac sdo conhecidos pela abreviatura do nome do seu prototipo, BL
Lacertae (catalogado inicialmente como estrela variavel na constelacdo de Lacerta, o
Lagarto). Eles se diferenciam das galaxias de Seyfert por serem elipticos, apresentarem linhas
de emissdo fracas ou ndo observaveis em alguns casos e se mostrarem como fontes néo-
térmicas, predominantemente no infravermelho e radio. Eles apresentam uma grande
variabilidade de luminosidade. De uma noite para outra suas luminosidades podem variar até
30%.

° Para sermos bem coerentes com a nomenclatura, 0os NAGs deveriam incluir apenas os objetos com intensa
atividade em seus nucleos, usando o termo geral de galaxias ativas para os objetos mencionados, ja que alguns
deles apresentam atividade distribuida em toda a sua extensdo e ndo apenas no nicleo, como é o caso das
galaxias starburst. No entanto, o termo NAG € usado frequentemente como sindnimo de galéxia ativa.
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Galéxias starburst e LINERS sdo NAGs com menor atividade, comparadas aos outros
tipos. “Starburst” pode ser traduzido do inglés como “surto de formagao estelar” e isto sugere
a fonte de energia destes objetos: por algum motivo, a galaxia passa por uma fase de intensa
taxa de formacgdo estelar, aumentando consideravelmente a sua luminosidade’®. O termo
LINERS significa “Low lonization Nuclear Emission RegionS”, ou seja, regides de emisséo
nuclear de baixa ionizacdo. Estas galéxias tém espectros semelhantes aos das regides Hll
(vide secdo 4.2.1).

Nem todos os NAGs sdo radioemissores, mas alguns foram notados logo no inicio das
pesquisas radioastronémicas como fontes brilhantes em radio: as radiogalaxias. Uma galaxia
“normal” como a Via Lactea emite ondas de radio. Um valor tipico da quantidade emitida em
radio é de 10* watts. Para termos uma ideia melhor do significado deste valor de poténcia,
vamos comparar com o valor da poténcia emitida pelo Sol, em todos os comprimentos de
onda: 3.9 , 10°® watts. Para produzir uma poténcia dessas, precisariamos de 27.800 trilhdes
usinas como a de Itaipu. Uma galaxia “normal”, entdo, emite uma poténcia em radio
equivalente a emitida por cerca de 2,6 milhGes de estrelas como o Sol. Radiogaléxias emitem,
sO considerando a emissdo em radio, uma poténcia que pode chegar a 10 mil vezes o valor de
uma galaxia “normal”! O termo radiogaléxia € reservado para as galaxias que emitem em

radio poténcias maiores que 10% watts.

Ha dois tipos de radiogaléxias: as extensas e as compactas. As extensas apresentam
radioemissdes em regides maiores que aquelas abarcadas pelas suas imagens em luz visivel.
Ja as compactas mostram radioemissdao do mesmo tamanho ou menores que suas imagens
Opticas. Um exemplo muito conhecido de radiogalaxia é Cygnus A (fig. 4.9). O padrédo é bem
tipico de radiogalaxias extensas: uma regido central radioemissora que coincide com o ndcleo

da galéxia, jatos bem colimados e I6bulos bem extensos e relativamente simétricos.

Também se observa outro tipo de objeto que até recentemente nédo era tratado como um
NAG, embora a tendéncia atual seja a de que eles sejam explicados pelos mesmos
mecanismos, de forma que também podem ser considerados como mais um representante

desta classe: sdo os QSOs*. Como vimos na secdo 2, os primeiros QSOs descobertos eram

19°A fonte de atividade atribuido a este tipo de NAG se diferencia do modelo padréo que atualmente é cogitado
para outros tipos (com a possivel excecdo dos LINERS), como veremos adiante.

1 0s QSOs incluem os quasares, que sdo os QSOs radioemissores (ver se¢io 2).
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quasares e tinham sido catalogados como estrelas da nossa propria Galaxia, antes de terem
sido identificados como fontes extragalacticas. “Quasares” € abreviatura de “fontes de radio

Figura 4.9. A radiofonte Cygnus A. Crédito da imagem: Very Large Array.

quase estelares” e provém deste fato. As linhas espectrais dos primeiros quasares observados
ndo foram identificadas com facilidade. Uma radiofonte ja tinha sido identificada com um
objeto visivel opticamente: a radiofonte 3C 48, sendo que “3C” significa o terceiro catalogo
de Cambridge. Mas as linhas ndo puderam ser identificadas. Quando se tornou possivel
observar a parte Optica de mais uma radiofonte, o 3C 273, foi possivel descobrir o mistério
por trds das linhas espectrais: elas estavam muito deslocadas para o vermelho, ou seja, o
redshift (secdo 3.1.3) destes objetos tém valores muito grandes, comparaveis aos das galaxias
mais distantes. Para estar a tamanha distancia e mesmo assim passar por uma estrela da nossa

propria Galaxia, estes objetos precisam emitir uma quantidade muito grande de energia.

Os quasares correspondem a 10% dos QSOs. Foram observadas nestas radiofontes
estruturas de emissdo semelhantes as das radiogalaxias. Os espectros Opticos também

revelaram semelhancas com as galaxias Seyfert.

A medida que se descobriram outros QSOs, 0 estudo destes objetos permitiu verificar
que tinham variagOes rapidas de luminosidade, em periodos de um ano, e alguns mostravam
variagOes ainda mais réapidas, de dias ou semanas. O tempo de variagdo da luminosidade esta

ligado ao tamanho da regido responsavel pela emissdo: ndo pode ser maior que a velocidade
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da luz multiplicada pelo tempo de variacdo. Assim, se a variacdo é de um ano, a fonte néo
pode ser maior que um ano-luz; se a variagdo € de um dia, a fonte ndo excedera ao tamanho
de um dia-luz (26 bilhdes de quilémetros ou cerca de 6 vezes a distancia Sol-Netuno). Como
regides tdo pequenas podem ser responsaveis por uma emissao de energia que chega a ser mil
vezes maior que a energia emitida por toda uma galaxia como a Via Lé&ctea, que possui 100
bilhdes de estrelas e tem uma extensdo de 100 mil anos-luz? Durante décadas, 0s astronomos
se fizeram esta pergunta. Havia hipoteses que iam de buracos brancos (o0 oposto do buraco
negro, uma regido que supostamente jorrava a matéria que caiu em um buraco negro em
algum outro lugar do espaco e do tempo) a explosdes de supernovas em cadeia e surtos de
formagdo estelar. Hoje em dia, com o refinamento das técnicas observacionais, inclusive das
técnicas radioastrondmicas, a comunidade cientifica tem se posicionado favoravel a ideia de
gue os nucleos dos QSOs, como se supbe acontecer com os outros NAGS, possuem buracos
negros com massas muito grandes. O brilho muito intenso destes objetos ofusca as estruturas
galacticas circundantes, dando o aspecto estelar a estes objetos. Ha& também um consenso de
que buracos negros com massas de milhdes de massas solares devam ser comuns nos centros
galacticos, mesmo naquelas “bem comportadas” como a Via Lactea. Nos QSOs, estes objetos
sdo apenas mais ativos. Um fluxo de matéria, sob a forma de gés e estrelas, cai em direcdo ao
buraco negro. Como acontece com buracos negros menores, produtos da evolugéo estelar e
com companheiras estelares proximas, um disco de matéria se forma ao redor do buraco
negro, lembrando um pouco o rodamoinho de escoamento da dgua pelo ralo de um tanque. Os
campos magnéticos deste disco de acrescdo™ seriam responsaveis pela colimacdo dos jatos
observados. A matéria, submetida a um tal estado de pressao e temperatura, explica a emissao
em varios comprimentos de onda observados, dos raios gama as ondas de radio. Nos jatos, a
matéria é acelerada a velocidades prdoximas a da luz em muitos casos. Com um mecanismo
poderoso como este, a matéria pode atingir distancias de milhdes de anos-luz, até que por fim

seja freada pelo gas do espaco intergalactico, criando os l6bulos que observamos.
4.5 RADIACAO COSMICA DE FUNDO

Como vimos na secdo 2, em 1965 dois radioastronomos detectaram uma radiacdo que

permeia todo o céu. Esta radiacdo € conhecida hoje com o nome de Radiacdo Cdsmica de

2 A palavra “acres¢io” ndo existe em lingua portuguesa. Um termo correto poderia ser “agregacdo”. Mas o
neologismo vem sendo usado com tanta frequéncia na literatura astrondmica nacional que decidimos aderir a ele.
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Fundo em Micro-ondas (RCFM) e € uma das principais ferramentas para o estudo da origem

do Universo.

H& um consenso, dentre os cosmdélogos, de que o Universo passou por uma fase de
densidade e temperaturas extremas. Alguns estudiosos identificam este momento com a
criagdo do proprio Universo. Outros sdo inclinados a pensar que o Universo apenas passou
por este periodo extremo, ndo tendo sido criado por ele. De uma forma geral, todavia, a maior
parte dos estudiosos do assunto aceita a existéncia desta fase quente e densa do Universo, que
foi chamada de Big Bang. Apos o Big Bang, que ocorreu a 13,7 bilhGes de anos, segundo as
estimativas mais aceitas, 0 Universo passou a se expandir e, com isso, também a se esfriar.
Trezentos e oitenta mil anos depois do Big Bang, a temperatura caiu o suficiente™® para que a
matéria — em sua maior parte nicleos de hidrogénio e elétrons — e a radiacao, sob a forma de
fétons (particulas que compdem as radiacGes eletromagnéticas) se separassem. A marca
deixada por este momento importante, chamado época da recombinacdo, foi o que

observamos hoje como a RCFM.

A RCFM ¢, desta forma, uma radiacdo féssil, e o seu estudo cuidadoso permite aos
cientistas a inferéncia sobre varias caracteristicas do Universo jovem, num periodo anterior ao
nascimento das galaxias e das estrelas. A sua descoberta foi interpretada como uma
confirmacdo da teoria do Big Bang, pois ela ja havia sido prevista desde a década de 1940
pelo fisico russo George Gamow (1904-1968) e pelos seus colegas Ralph Alpher (1921-2007)
e Robert Herman (1914-1997). A radiacdo deveria ter um espectro de corpo negro, o que foi
parcialmente observado pelos radioastronomos Arno Penzias e Robert Wilson, em 1965, que
detectaram a radiacdo na frequéncia de 4 GHz. A confirmacdo de que se tratava de fato de
uma emissdo de corpo negro veio s6 na década de 1990, com as observacdes do satélite
COBE (Cosmic Background Explorer, ou explorador do Ruido de Fundo Cdsmico). Além de
confirmar o carater de corpo negro da RCFM, o COBE também pode demonstrar que havia
uma mindscula variagdo da frequéncia, conforme a direcdo em que era observada, devido ao
efeito Doppler. Como a Terra e todo o Sistema Solar se movem em relagdo a este pano de
fundo cosmico, era de se esperar que em metade do céu a radiacdo revelasse uma ligeira
variacdo de frequéncia, observando-se frequéncias maiores (aproximacéo) e a outra metade

uma variacdo semelhante, s6 que na direcdo de frequéncias menores (afastamento). Isto

3 A temperatura neste momento era de 2,7 mil °C. Hoje, por comparagao, a temperatura média do Universo é de
-270,3°C, ou seja, 2,7 graus acima do zero absoluto, ou zero Kelvin.
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atestou que a RCFM tinha origem cosmologica, ndo sendo uma radiacdo local, emitida pelo
Sistema Solar ou pela Via Léctea.

Os dados fornecidos pelo COBE foram de extrema importancia. Contudo, ainda
careciam de resolucdo suficiente para que se percebesse pequenas anisotropias na RCFM,
permitindo aos cientistas estudar a formacdo das galaxias. Foram feitos varios esforcos
através de experimentos no solo e através do uso de baldes. Em 2001, foi lancado o satélite
WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe — Sonda Wilkinson para Anisotropia em
Micro-ondas), que possui uma sensibilidade 45 vezes maior que o COBE e uma resolugéo
33 vezes melhor. O esforco para perceber cada vez mais detalhes nesta radiacdo fossil
prossegue. Em 2009, a Agéncia Espacial Europeia (ESA) lancou o satélite Planck. As
sutilezas apresentadas pela RCFM sdo uma poderosa ferramenta para o entendimento da
origem e evolugdo do Universo. Além de ter servido como principal evidéncia da ocorréncia
do Big Bang, a RCFM também esta fazendo o papel de arbitro para decidir entre as diversas
hipbteses criadas pelos tedricos sobre o que aconteceu nos primeiros momentos do Universo.
Na fig. 4.10, vemos uma representacdo esquematica dos diversos momentos pelos quais
passou o Universo, nos 13,7 bilhdes de anos desde o Big Bang.
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Figura 4.10. Evolucdo do Universo, segundo a visdo mais aceita. Créditos da imagem: NASA/WMAP
Science Team/Elisa C. Arizono.
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1. CONCLUSAO

A Radioastronomia, como vimos ao longo de todo o texto, € uma parte essencial da
Astronomia e se consolidou notavelmente ao longo de pouco tempo, se compararmos estes
80 anos com os milhares de anos de existéncia da Astronomia. Com muitas dificuldades
iniciais e ndo sem uma boa dose de resisténcia dos préprios astronomos, a Radiastronomia se
estabelece hoje com técnicas e equipamentos indispensaveis a compreensdo do Universo que
nos cerca. Grandes esforcos mundiais estdo sendo realizados atualmente nesta area,
destacando-se projetos como o ALMA. No Brasil, a comunidade radioastrondmica tenta
recuperar o patamar atingido na década de 1970, quando o radio-observatério de Itapetinga

figurava como um dos mais modernos do mundo.

Acreditamos, ao finalizar este texto, que se trata apenas de uma primeira versdo. Como
parte de um grande esforco para a retomada do curso de Radioastronomia da Escola
Municipal de Astrofisica de S&o Paulo e de levar ao publico interessado um texto de nivel
introdutério, a conclusdo deste trabalho é apenas um primeiro passo. Durante a elaboragdo
deste trabalho, foi-se confirmando nossa impressdo, que em parte motivou a escolha do tema,
de que os textos nesta area sdo rarissimos, pelo menos no nivel proposto aqui. A maior parte
dos livros introdutérios em Astronomia falam sobre a Radioastronomia, mas fazem isso ao
longo de poucas linhas, ndo dando muitos detalhes sobre as técnicas ou sobre o que se faz
especificamente nesta area. Outros sdo demasiadamente técnicos, escritos para 0s proprios
pesquisadores, ou para engenheiros e profissionais ligados as areas de tecnologia de
comunicacgdes. Esperamos que este trabalho estimule a elaboragc@o de outros textos voltados

para o iniciante.

Temos certeza de que muito do que foi exposto aqui sera ampliado, melhorado e
modificado, seja através da opinido de colegas e de pesquisadores gque, esperamos, possam
dedicar algum tempo a sua leitura critica (pela qual o autor agradece, antecipadamente), seja
através da pratica do ensino e dos questionamentos com que frequentemente os alunos nos
impulsionam a rever trechos, extrair ou modificar partes, sempre em favor de um melhor

entendimento, ndo so deles mas também nosso, nesta jornada interminavel — e agradavel —
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pelo conhecimento. Fica aqui, mais uma vez, o agradecimento ao orientador deste trabalho, o
Prof. Anderson Caproni, um radioastronomo ativo (diferentemente do autor, que neste
momento inicia sua dedicacdo ao mestrado em Astrofisica tedrica e que a época da elaboracédo
deste trabalho apenas passeava pelas areas da Astronomia, em sua funcdo de levar o
conhecimento astronémico ao grande publico), que em meio a tantos afazeres, teve tempo de
dedicar umas boas horas a analise e corre¢do deste trabalho bem como as perguntas (nem
sempre sagazes!) do autor. Que este texto seja Util aqueles que dele fizerem uso e dos quais
também esperamos as criticas e sugestdes para poder fazer dele um instrumento cada vez

melhor.
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APENDICES

A.1 CALCULO DE VELOCIDADE E DISTANCIA DE CYGNUS A

A seguir calculamos a velocidade e a distancia da radiofonte Cygnus A (uma

radiogalaxia, vide secdo 4.4), sabendo que seu redshift é de z = 0,06.
Usando a equacéo 3.4, temos:

_(z+1-1_(006+1f -1 _01236 _ 0,0582;

(z+12+1 (0,06+1)? +1 - 21236

o<
—~

Usando-se o valor da velocidade da luz obtido de Cox (1999):

¢ = 2,99792458.10° km/s, temos:

v =0,0582 x 2,99792458.10° =17.447,9 km/s

A distancia, dada pela equacao 3.5, é de:

gV _17.447,9
HO

=242,3Mpc= 790 milhdes de anos—Iluz

A.2 EXEMPLO DE CALCULO DE RESOLUCAO: ITAPETINGA

Mostramos abaixo um exemplo de calculo de resolucdo. Calculamos a resolugdo do

radiotelescdpio de Itapetinga, que apresenta diametro de 13,7 m e opera com frequéncia de 43

GHz (1GHz = 1 bilh&o de Hz).

Aplicando a tltima forma da equacéo 3.3, temos:

"

1 1 1
0 . = 7544,07( f j D — 754407 (436sz 13,7m
GHz 10 m GHz 10 m

-1
] =128,06"=2,13
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Lembramos que 1’ (um minuto de arco) tem 60” (sessenta segundos de arco). Desta
forma, a resolucdo do radiotelescopio é de cerca de 2 minutos de arco, 0 que corresponde, em

termos de ordem de grandeza, a resolu¢do do olho humano, para as ondas luminosas.

A.3 EXEMPLO DE CALCULO DE RESOLUCAO: INTERFEROMETRO

Exibimos, a seguir, um exemplo de célculo de resolucdo de um interferémetro.
Escolhemos calcular o &ngulo de resolucdo de duas antenas do conjunto MERLIN (secdo 2 e
fig. 3.30 — secdo 3.2.3), no Reino Unido, separadas por uma distancia de 133 quilémetros,

observando com um comprimento de onda de 1,3 cm.

A (1,3.10” %)

. —9,8.10 8rad = 0,02"
min D 1330.10°

Ou seja, para este arranjo, a resolucdo é da ordem de um centésimo de segundo de
arco, aproximadamente igual ao de cada um dos telescopios de 10 metros de diametro do

observatorio Keck em operacao no Havai, um dos maiores telescépios dpticos do mundo.



