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Aula 5 - Introducdo a Formacao estelar; Meio interestelar e interplanetario; Evolucéo planetaria
(Migracéo); Tipos estelares e Campo de radiacdo estelar e raios cosmicos.

1. Introducdo — Formacéo Estelar

O que sdo ESTRELAS? Sao esferas autogravitantes de gas ionizado, cuja fonte de energia é a transmutagédo
de elementos através de reacfes nucleares, fusdo H e He e, posteriormente em elementos mais pesados. Possuem
massa entre 0,08 e 100 vezes a massa do Sol (Msg= 1,9891x10% kg) e apresentam temperatura efetivas entre 2500
K a 30000 K (Filho e Saraiva, 2004).

Acredita-se que as estrelas se formam a partir de nuvens de gas e poeira existentes no meio interestelar.
Porém, para que isso aconteca, € necessario que a atracdo gravitacional entre suas partes sobrepuje os efeitos do
movimento térmico das particulas, isso ocorrera quando a massa da nuvem é maior que um valor critico, que se da
em funcdo da densidade e temperatura (massa de Jeans). Quando se inicia 0 processo de colapso gravitacional,
acontece uma primeira fase, chamada de colapso dindmico, em que a contragéo é rapida, seguida da formagdo de um
nucleo em equilibrio quase estético sobre qual o material externo vai se depositando; a seguir, ocorrera novamente
uma fase de colapso dindmico, seguida de uma segunda fase de equilibrio, que culminard com o inicio das reacdes
de fusdo do hidrogénio nas regides centrais do objeto; A partir dai, entdo se inicia uma estrela (Maciel, 1991).
Durante o colapso, a energia potencial gravitacional armazenada no gas é convertida em energia térmica, ou energia

interna; o aumento da temperatura acarreta em um aumento de pressdo interna, contrabalanceando a gravidade.

1.1 Origem dos Elementos quimicos

Atomos de elementos quimicos mais leves, como H ou o He, principalmente, foram formados a partir da
Nucleossintese Primordial, acredita-se que o processo de nucleossintese, foram produzidos a partir de uma grande
explosdo primordial (Big Bang), quando o Universo era denso e quente. Os demais elementos sdo originados no
interior de estrelas e sintetizados por reacBes nucleares de fusdo, em que ndcleos mais leves resultam em nucleos
mais pesados, processo chamado de Nucleossintese estelar. No interior de estrelas, como o Sol, por exemplo, as
reacGes de fusdo convertem quatro nacleos de H em um ndcleo de He. No entanto podem ocorrer outras fusdes no
interior dessas estrelas, por exemplo, a partir de trés nucleos de He forma-se um de C; ou como a que funde um
nicleo de C e um de He para formar um de O. Assim, 0 H e 0 He constituem cerca 98% de toda materia baridnica,
0s outros 2% sdo C, O, Fe, K, enre outros.

Assim, esses elementos, dos quais somos constituidos, estdo bem representados na figura 1, podem também

serem encontrados no espaco, conforme mostra a figura 2, onde em cada elemento mostra:
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Fig. 1: Tabela Periddica dos Elementos.
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1.2. Estrutura estelar

A energia interna de uma estrela produzida pelo colapso é suficiente para manter sua irradiacdo de luz , mas
somente por uns 15 milhdes de anos , este intervalo é conhecido como tempo de Kelvin-Helmholtz. Mas como ja se
sabe, a maioria das estrelas tem idades da ordem de 10 bilhdes de anos ou até mais, como entdo elas se mantem sua
energia por tanto tempo? Elas precisam repor seu manancial de energia térmica, produzida de uma outra maneira,
diferente da contragdo gravitacional, que é proveniente das reacBes nucleares de fusdo, que liberam energia
armazenada no nucleos atdmicos e a convertem em calor e luz (UFRGS, 2014).

A estrutura das estrelas é determinada por cinco conceitos basicos:

I. Equilibrio Hidrostatico: Estrelas como o Sol, por exemplo, ndo se expandem nem se contraem, elas

mantem seu tamanho, estdo em equilibrio. Assim, a pressdo em cada ponto no interior da estrela
compensa a pressdo gravitacional causada pelo peso do material acima do ponto, ou seja, a forca

gravitacional em cada ponto em seu interior esta contrabalanceada pela forca interna do gas (figura 3).
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Figura 3: Desenho elucidando o equilibrio hidrostatico de uma estrela como o Sol, por exemplo.
Fonte: http://www.if.ufrgs.br/oei/stars/struct/struct_st.htm

1. Equilibrio térmico: Ocorre quando a energia produzida na regido mais central da estrela, a partir das

reacOes termonucleares € igual a energia que a estrela perde na formacdo de radiacdo eletromagnética,
luz. A figura 4 ilustra este equilibrio, se a mesma quantidade de energia da energia que é produzida
pelas fusdes nucleares no centro da estrela € irradiada, entdo a energia térmica da estrela de mantem

constante.
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Figura 4: Desenho mostrando o equilibrio térmico de uma estrela.
Fonte: http://www.if.ufrgs.br/oei/stars/struct/struct_st.htm

I11. Opacidade: E a eficiéncia com que a energia liberada das regides centrais da estrela é irradiada para

fora; ela depende da transparéncia do meio gasoso no interior da estrela a propagagao da luz (figura 5).
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Figura 5: A) Se a opacidade é baixa a luz se propaga facilmente, chegando com mais
eficiéncia a superficie da estrela e sendo irradiada.
Fonte: http://www.if.ufrgs.br/oei/stars/struct/struct_st.htm
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Figura 5: B) A opacidade é maior em regifes de alta densidade,
pois, é mais provavel que um atomo seja espalhado nessas regides.
Na superficie a energia € irradiada e isso forma o espectro da estrela.
Fonte: http://www.if.ufrgs.br/oei/stars/struct/struct_st.htm

IV. Transporte de Energia: E a maneira pela qual ocorre o transporte de energia do centro para fora da

estrela, isso determina a temperatura externa e a cor da estrela. Existem trés formas desse transporte:
conducgdo, pouco comum em meios estelares, € o transporte de energia através de colisdes entre
particulas no meio, quando particulas mais energéticas tendem a perder energia para as menos
energéticas, transportando assim energia de um meio mais quente para um mais frio; conveccdo e
irradiacdo, relacionados com a opacidade, que ajuda a definir qual dos mecanismos irdo agir em qual
parte da estrela. Quando a temperatura é alta e os atomos estdo ionizados, a opacidade é menor e 0
transporte por radiagdo domina. Mas quando a temperatura € mais baixa nas camadas externas da
estrela, os protons e elétrons estdo unidos em atomos de baixa ioniza¢do, com a opacidade mais alta,

isso diminui a eficiéncia o mecanismo de transporte por radiacédo, e este é substituido pela convecgdo

(figura 6).
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V.  Producdo de Energia: A energia € produzida por fusdo termonuclear. Durante a maior parte da
existéncia da estrela, ocorrem reacdes de fusdo de hidrogénio em hélio.

1.3 Diagrama HR

Descoberto independentemente, em 1911 pelo dinamarqués Ejnar Hertzsprung; e em, 1913 pelo americano
Henry Norris Russel, o Diagrama de Hertzsprung Russel, mostra a relagdo existente entre a luminosidade de uma
estrela e a sua temperatura superficial (figura 7) (Filho e Saraiva, 2004).
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Figura 7: Diagrama HR.
Fonte: astro.if.ufrgs.br

Hertzsprung descobriu que estrelas da mesma cor podiam ser dividas entre luminosas, que chamou de
gigantes, e estrelas de baixa luminosidade, que chamou de ands. A figura 1 mostra um diagrama HR para um
conjunto de estrelas préximas ao Sol, nesse diagrama, os astrbnomos adotam a convencgdo de que temperatura cresce
para esquerda e luminosidade para cima (Filho e Saraiva, 2004). Um segundo pardmetro é introduzido, e agrupa as
estrelas em classes de luminosidade (Maciel, 1991):

| — Supergigantes;

Il — Gigantes luminosas;
Il — Gigantes;

IV — Subgigantes;



V - Sequencia principal;
VI — Subands luminosas;

VIl — Anas brancas.

No diagrama HR, nota-se que, a maior parte das estrelas alinhadas ao longo de uma estreita faixa na
diagonal que vai do extremo superior esquerdo (estrelas quentes e muito luminosas) até o canto extremo inferior
direito (estrelas frias e pouco luminosas), essa faixa é chamada de Sequencia Principal. Contudo, o fator que
determina onde uma estrela de localiza no diagrama é a sua massa, ou seja, estrelas mais massivas sdo mais quentes

e mais luminosas (Filho e Saraiva, 2004).

1.4. Tipos estelares e campo de radiacéo estelar

1.4.1 Estrelas mais luminosas

As estrelas mais massivas existentes sdo as estrelas azuis com massa de até 100 massas solares, possuem
magnitudes absolutas em torno de -6 a -8, podendo em alguns casos raros chegar a -10. Em geral, estdo no canto
superior esquerdo do diagrama HR, possuem tipo espectral O ou B, sdo as mais luminosas da sequencial principal.

Outra categoria de estrelas muito luminosas sdo as supergigantes e gigantes, localizadas no canto superior
direito do diagrama HR, essas estrelas chegam a ser milhares de vezes mais luminosas que o Sol e seus tamanhos sdo

muito maiores que o do Sol (Filho e Saraiva, 2004).

1.4. 2. Estrelas de baixa luminosidade

Estrelas vermelhas e de baixa luminosidade, sdo chamadas de ands vermelhas, sdo as mais comuns e estdo
localizadas no diagrama HR na extremidade inferior da sequéncia principal. Estrelas que possuem massa e
luminosidade ainda menores sdo chamadas de ands marrons, por serem muito fracas e dificeis de serem detectadas.
As ands marrons sdo, na verdade, protoestrelas de massa menor que 0,08 massas solares, que nunca queimardo

hidrogénio e nunca atingiram a sequéncia principal ( Filho e Saraiva, 2004).

1.4.3. Anas brancas
As anas brancas sdo estrelas que tem massa comparavel a do Sol, mas de tamanho ligeiramente maior que a

Terra. O estudo sobre essas estrelas iniciou-se em 1850, com a descoberta da estrela secundaria de Sirius,
denominada Sirius B, que é 10000 vezes menos luminosa do que Sirius A, mas com massa de 0,98 massas solares, e
tem temperatura da ordem de 10000 K (site UFRGS).

2. Meio Interestelar
Meio interestelar, refere-se a0 meio que preenche o espaco entre as estrelas, este meio representa cerca de
20% da massa da Galaxia, e o restante esta concentrado na propria estrela. E de suma importancia o estudo desse

meio, pois € nele onde nascem as estrelas e é nele, para onde retornam todos os elementos quimicos processados
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pelas estrelas em evolugdo. Seus principais constituintes sdo 0 gas e a poeira interestelar, que se misturam em todo
espaco. A partir de 1968, detectaram-se algumas moléculas no meio interestelar, como OH, H,O e NH; (Oliveira e
Jatenco-Pereira, disponivel em http://www.astro.iag.usp.br; Maciel, 1991 ). Mas além do gas e da poeira outros
elementos também fazem parte do meio interestelar, como: gas hidrogénio neutro (H I), gas hidrogénio ionizado (H
I1), g&s molecular (principalmente H2), grdos de poeira, raios césmicos, campos de radiacdo de varias frequéncias,

campos magnéticos e restos de supernovas (Wikipédia, 2014).

2.1. Gas interestelar

Constituido principalmente de atomos individuais e moléculas pequenas. E constituido principalmente de
hidrogénio (H) molecular, em outras partes do meio pode ser encontrado H na forma neutra (HI); perto de estrelas
mais massivas o0 H é ionizado pela radiacdo proveniente dessas estrelas, e assim brilha por fluorescéncia (Maciel,
1991; Wikipédia, 2015). ‘Regifes contendo gas sdo transparentes a quase todos os tipos de radiacao

eletromagnética’ (Oliveira e Jatenco-Pereira)

2.2. Poeira interestelar

Consiste em aglomerados de atomos e moléculas, que nas caracteristicas fisico-quimicas de seus grdos é
bastante rica e esta relacionada com a extin¢ao e polarizacdo da radiagao eletromagnética, assim como na formacao
de mantos de gelo em sua superficie. E um componente importante do meio interestelar, embora sua abundancia seja
baixa, em relacdo ao gas interestelar  (Oliveira e  Jatenco-Pereira; Rocha e Pilling, disponivel em
http://www1.univap.br/spilling/FQMI/02_Poeira_Interestelar.pdf).

Composta basicamente por grafite, silicatos e gelo de 4gua, em grédos de diversas formas e tamanhos, porém
. . N . -9 -7
muito menores do que a poeira encontrada na Terra, cujo raio varia entre 10 " me 10 * m . Representam cerca de 1%

da massa do meio interestelar. A poeira circunda algumas estrelas refletindo a luz, formando assim uma nebulosa de

reflexéo de cor predominantemente azulada (figura 8).

Figura 8: Nebulosa cabeca de bruxa é um exemplo de nebulosa de reflexao.
Fonte: http://pt.wikipedia.org/wiki/Meio_interestelar#Poeira_interestelar



3. Meio Interplanetéario

Meio interplanetario é nada mais que o meio entre os planetas. Porem este ndo € completamente vazio, ele
contém: radiacdo eletromagnética (fétons); plasma quente (elétrons, prétons e outros ions) também conhecido como
vento solar; raios cdsmicos; e campos magnéticos (primariamente do Sol). Sua temperatura é de aproximadamente
100.000 K e sua densidade € aproximadamente de cinco partl'culas/cm3 proximo a Terra e diminui com o quadrado
da distancia do Sol.

Com o movimento do vento solar no espaco, uma ‘bolha’ magnetizada de plasma quente, € criada em torno
do Sol, e é chamada de heliosfera. Eventualmente, o vento solar em expansao encontra as particulas carregadas e o
campo magnético no gas interestelar. A fronteira criada entre o vento solar e o gas interestelar € denominada
heliopausa, que é uma fronteira tedrica aproximadamente circular ou em forma de lagrima, que marca o limite da
influéncia solar. A localizacdo e o formato preciso da heliopausa sdo desconhecidos, mas provavelmente é muito
similar ao formato da magnetosfera da Terra e a onda de choque estd provavelmente a 110 - 160 UA do Sol (figura
9).

A interacdo entre o vento solar, 0 campo magnético da Terra e a camada superior da atmosfera da terrestre

causam as auroras (figura 10), fendbmeno que pode ser observado em alguns pontos da Terra.
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Figura 9: Representacdo da heliosfera e heliopausa. VVoyager 1 e 2 séo sondas de exploracdo interplanetaria, lancadas em 1977,
cujo objetivo era a realizacdo de um "Grand Tour" espacial.
Fonte: http://www.if.ufrgs.br/tex/fis01043/20042/felipe/sitema_solar.html#space

Figura 10: Aurora mu ticolorida sobre a Finlandia.
Fonte: http://icestories.exploratorium.edu/dispatches/big-ideas/aurora/




4. Evolucéo Planetaria (migracao)

A migracdo de planetas ocorre quando um planeta ou qualquer outro satélite estelar interage com um disco
de gas ou planetesimais, resultando na alteracdo dos parametros orbitais do corpo astrondémico em questao,
especialmente no seu eixo semi-maior. Assim, um planeta, poderia entrar e/ou sair da zona de habitabilidade de sua
galéxia, ao passar do milhGes de anos, por exemplo (figura 11).

As migragdes planetarias podem ocorrer por: interagdes gravitacionais com o disco de gas e poeira;

interagdes gravitacionais com planetesimais; ou, interagGes proximas entre planetas gigantes.

4.1. Modelo de Nice

E usado em simulagdes dinamicas do Sistema Solar, para explicar eventos histdricos, entre eles: o intenso
bombardeio tardio do interior do sistema solar; ou a existéncia de agrupamentos de corpos menores do sistema solar.

Esse modelo propfe a migracdo planetaria de gigantes gasosos de uma configuracdo compacta inicial nas
suas posi¢des atuais, bem apo6s a dissipacdo do disco proto planetario. Esse modelo possui ampla aceitagdo como
modelo mais realistico na formac&o do sistema solar, pois reproduz com sucesso varias caracteristicas observadas no

Nosso sistema.

A)

Figura 11: Representacdo de migracdo planetaria,
onde o0s planetas podem mudam sua posi¢do com o passar do tempo.
A seta branca elucida a passagem dos milhGes de anos.
Fonte: http://www.astropt.org/2008/11/25/migracao-planetaria/
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5. Raios Cosmicos

Sdo particulas de alta energia, de 109 a 1018 eV, sendo elétrons, prétons, particulas alfa e nicleos de
elementos mais pesados, que atravessam o meio interestelar em velocidades muito altas, préximas a da luz.

Em estudos pioneiros sobre os raios césmicos, pensava-se que eram formados por fétons de intensa energia,
porem apds estudos mais profundos, possiveis gragas a observagdo destes por meio de foguetes e satélites, chegou-se
a conclusédo de que esse tipo de radiacdo era formado por particulas de natureza distinta: os raios cosmicos primarios,
sdo formados principalmente de prétons (nlcleos de hidrogénio) e particulas alfa (nucleos de hélio), além de nucleos
de elementos pesados e alguns elétrons; e os secundarios, altamente energéticos podem interagir com outros nucleos

na atmosfera e gerar mais raios secundarios.
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