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3 - O meio interestelar e as estrelas

1. Introducao

Ao olhar para o céu noturno em um local com pouca ou nenhuma polui¢do luminosa, ¢ facil ficar
fascinado com a beleza do universo. No entanto, existe uma beleza no cosmos que apenas pode ser
acessado através das ferramentas cientificas usadas pela astronomia, fisica e quimica. Cada estrela que
vemos no universo foi formada por processos complexos processos fisico-quimicos, cuja radiagdo emitida,
interage com gases e poeira no caminho até nos. Consequentemente, a radiacdo que chega até nossos
instrumentos de detecc¢do, age como um mensageiro, fornecendo ao cientista informagdes das propriedades
das estrelas, bem como do meio entre elas, o chamado meio interestelar.

Neste trabalho, vamos apresentar alguns detalhes da constitui¢do do meio interestelar, e mostrar
porque estuda-lo ¢ importante. Da mesma forma, apresentaremos uma introducdo basica dos principios de
formag@o e evolugdo estelar. Cuidaremos para que cada se¢do abordada apresente exemplos concretos de
evidéncias observacionais.

2. O meio interestelar

Ao contrario do que sugere o senso comum, o meio interestelar ¢ bastante diverso em suas
propriedades e objetos, sendo constituido principalmente de gas e poeira. Ele agrega regides HII, que s@o
locais onde a radiacdo ¢ suficiente para ionizar o atomo de hidrogénio, embora outras linhas de emissdo
sejam também observadas nos espectros, como OII (dtomo de oxigénio ionizado uma vez) e OIII (dtomo
de oxigénio ionizado duas vezes) (Tielens et al. (1)), Além disso, o meio interestelar abriga regides de
fotodissociagd@o, que sdo regides proximas a fontes muito energéticas, como estrelas do tipo espectral O e
B. A radiagdo ultravioleta distante (também chamada de EUV), cuja energia varia entre 6 — 13.6 eV
domina as regides de fotodissocia¢do, levando a quebra de algumas ligacdes moleculares. O meio
interestelar também é composto por remanescentes de estrelas que terminam sua vida como supernovas, €
consequentemente, ejetam grande parte da sua massa. As Figuras 3.1a e 3.1b mostram imagens de
telescopios processadas que caracterizam o meio interestelar.

Figura 3.1 - (a) Nebulosa da cabega do cavalo na nuvem de Orion. (b) Regido de formagéo estelar em p Ophiuchi. Fontes: (a)
http://apod.nasa.gov/apod/ap060221.html, (b) http://it.wikipedia.org/wiki/Nube _di_Rho_Ophiuchi.




2.1 Propriedades fisicas do meio interestelar

Como comentado anteriormente, o meio interestelar ¢ composto principalmente de gas e poeira,
porém em baixas densidades. O gas ¢ constituido principalmente por hidrogénio atdmico e molecular, e a
poeira principalmente por silicatos (SiO4), combinados a pequenas por¢des de carbono amorfo (Whittet et
al. ). A densidade ti[pica do meio interestelar ¢ de cerca de 1 grdo de poeira por m’ para cada 10° H/m®
(Dyson & Williams 3]). Uma das implicagcdes da baixa densidade do meio interestelar sdo as baixas
pressoes, chegando ao regime de ultra-alto vacuo. Os valores estimados para o meio interestelar sdo
menores que 1077 mbar (9.8 x 10%° atm ou 1 x 107" Pa). A Figura 3.2 mostra as variagdes de pressio e
densidade em diferentes altitudes e regides. Obviamente, existem regides do meio interestelar que ndo sdo
tao rarefeitas, como mostraremos na se¢do 2.2.
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Figura 3.2 — Ilustragdo de como varia a pressdo em mbar e a densidade de moléculas com a altitude (asmosfera e meio
interestelar).  Fonte:  http://www.pfeiffer-vacuum.com/know-how/introduction-to-vacuum-technology/general/overview-of-
vacuum/technology.action?chapter=tec1.1.2.

Além da densidade, a temperatura do meio interestelar possui caracteristicas importantes, mas que
dependem da fonte de radiagdo local, bem como da propria densidade do meio. Outro fator importante € a
capacidade térmica do material interestelar. As regides mais quentes do meio interestelar estdo presentes
em regides HII e de fotodissociagdo. Nas regides HII as densidades variam entre 10° — 10* moléculas por
cm’, e as temperaturas sdo maiores que 25.000 K. Por outro lado, em regides no interior de nuvens
moleculares densas, as densidades podem atingir 10° moléculas por cm’, e as temperaturas caem para 6 —
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10 K (Tielens et al. (). Vale ressaltar neste ponto, que a maioria destes valores ¢ obtida ao considerar que
a radiagdo predominante ¢ de natureza ultravioleta, e consequentemente de estrelas jovens. Porém
trabalhos mais recentes (Henning & Semenov () destacam a importancia dos raios-X e de particulas
energéticas, como os raios cosmicos na fisico-quimica e temperatura do meio interestelar.

O campo magnético € outro importante agente do meio interestelar, atuando na polarizacdo da
radiacdo eletromagnética e na dindmica da formacdo estelar (mais detalhes na se¢do 3.1). O trabalho de
Wolf et al. P! apresenta a magnitude do campo magnético calculado através de modelos de polarizacdo
linear em nuvens moleculares, cujos valores variam entre 16 uG — 19 mG.

2.2 Nuvens moleculares

Embora o termo “nuvens moleculares” ja tenha sido mencionado neste texto, € importante reservar
uma secdo para descrevé-la melhor. Diferentemente das nuvens formadas de vapor de agua, que sdo
encontradas na atmosfera da Terra, as nuvens moleculares do meio interestelar sdo formadas de gas e
poeira (a mesma constituicdo do meio interestelar), mais agregadas. Embora seja complicado definir
limites para esses objetos, a Tabela 3.1 ¢ uma tentativa didatica de separar para melhor entender suas
propriedades.

Tabela 3.1 — Caracteristicas fisicas de nuvens moleculares separadas em diferentes categorias. A primeira coluna classifica o
tipo de nuvem; a segunda apresenta os tamanhos lineares calculados em parsec (pc); na terceira coluna sdo mostrados os valores
estimados de massa em massa solar, enquanto que na quarta coluna sdo apresentadas suas densidades tipicas. A penutltima
coluna mostra as estimativas de temperatura e a ultima coluna suas extingdes visuais, dadas em magnitudes.

Tipo L (pc) M (Mgy) p (cm™) T (K) Ay (mag)

Difusas > 50 3-100 100-500 30 - 100 0.2-2

Gigantes ~ 50 10° - 10° ~ 107 10 - 50 5-10

Gigantes complexas ~ 10 10* ~ 10° 10 5
Gigantes com ntcleos densas ~ 0.1 10* ~ 10° 10 > 10
Gigantes com nucleos quentes 0.05 - 0.1 10-10% 107 -10° 100 - 300 ~ 50
Glébulos de Bok <1 1-10% > 10? 10 ~ 10

De uma forma genérica, a Tabela 1 mostra as principais caracteristicas fisicas das nuvens
moleculares. E importante destacar a primeira ¢ a ultima coluna, que trata de grandezas ainda nao
mencionadas neste trabalho. A primeira coluna fornece informagdes sobre o tamanho da nuvem, cuja
unidade ¢ o parsec. Esta unidade esta relacionada com a paralax (técnica para medir distancia), e ¢ definida
como a distancia (ou tamanho) linear de um objeto cuja paralax anual equivale a 1 segundo de arco (17). A
ultima coluna apresenta a magnitude visual de extingdo causada pela nuvem molecular, que relaciona
quanto da radia¢do (em escalas de magnitude) ¢ bloqueada (absorvida ou espalhada em outras diregdes
diferente da linha de visdo do observador) pela matéria.

2.3 O gas e a poeira interestelar

Como o meio interestelar ¢ constituido principalmente por gas e poeira ¢ importante apresenta-los
separadamente. Estes dois componentes interagem com a radia¢do eletromagnética absorvendo-a ou
espalhando-a, porém seus efeitos sdo observados em regimes de radiag@o diferentes, como mostraremos a
seguir.

2.3.1 — Fase gasosa

O meio interestelar na fase gasosa corresponde a 99% da matéria do meio interestelar (neste texto
ndo discutimos hipoteses de matéria escura, que ¢ a enigmatica matéria faltante do universo). Embora o
hidrogénio molecular (H;) seja o gas mais abundante, existem muitas outras moléculas na fase gasosa que
compde o meio interestelar. A Tabela 3.2 mostra os tipos de moléculas em fung¢do do nimero de atomos ja
identificadas no meio interestelar.

Ao interagirem com a radiacdo, as moléculas podem ser excitadas -eletronicamente,
vibracionalmente ou rotacionalmente, sendo esta tiltima menos energética. Baseados nos principios fisicos
de excitacdo, as moléculas do meio interestelar sdo identificadas através de suas transigoes moleculares. As
moléculas por sua vez, sdo encontradas em regides relativamente frias do meio interestelar, e



Tabela 3.2 — Moléculas ja identificadas ao redor de estrelas jovens e no meio interestelar. Fonte: Erhenfreund et al. .

Number of Atoms

2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 13
H, C; cC:H  Cs CsH CsH CH:C;N  CH;CsH  CH;CsN? HCy,N HC,|N
AIF CGH 1CH CH I'H-C; CH,CHCN HCOOCH; CH;CH>CN (CH:),CO

AICI C,0 3N C,Si C,H, CH;C,H CH;COOH? (CH3;),0  NH.CH,COOH?

C: GCS G0 1-C3;H, CH;CN  HCsN CH CH;CH,OH

CH CH, C;S ¢-C3H, CH3;NC HCOCH; H>Cg HC,N

CH* HCN C,H, CH,CN CH;OH NH-.CH; CyH

CN HCO CH,D*? CH. CH3;SH c-C>H,0

CO HCO* HCCN HC;N  HC;NH*
CO+t HCS* HCNH' HC,NC HC,CHO
CP HOC* HNCO HCOOH NH,CHO
CSi H,0 HNCS H,CHN CsN
HCl H,S HOCO* H,C,0

KCl HNC H,CO H,NCN

NH HNO H.CN HNC;

NO MeCN H,CS  SiH,

NS MgNC H;O0+  H,COH*

NaCl N,H* NH;

OH N,O SiCs

PN NaCN
SO OCS
SO+ SO,
SiN  c-SiC,
Si0  CO,
SiS NH,
cSs  H;t
HF

*A database of interstellar and circumstellar molecules is maintained at http://www.cv.nrao.edu/~awootten/allmols.html by A.L. Wootton with
the current total at 129 (at time of going to press).

consequentemente dispde de pouca energia para serem excitadas. Dessa forma, o principal mecanismo de
observagao de moléculas no meio interestelar € através de excitagao rotacional.

2.3.1.1 — Molécula de CO
A energia de um estado rotacional excitado ¢ dada em fungdo do momento angular J:

-

N
E=—J(J+1) (1)
21
onde J assume valores inteiros (J =0, 1, 2, 3), h é a constante de Planck reduzida ¢ I o momento de inércia
da molécula. Cada transi¢do ocorre numa frequéncia especifica como mostra o diagrama na Figura 3.3.
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Figura 3.3 — Frequéncias de transi¢des rotacionais da molécula de CO, dados diferentes estados excitados. Fonte:

http://www.cv.nrao.edu/course/astr534/MolecularSpectra.html.
2.3.1.2 — Molécula de H,

Embora as linhas das transicdes moleculares do CO sejam uma das mais utilizadas para fazer
medigdes em astronomia, a molécula mais abundante ¢ o H,. No entanto sua deteccdo ¢ complicada, uma
vez que esta molécula ¢ uma molécula homonuclear, e consequentemente ndo possui transicdes de dipolo
elétrico (caso da transi¢do J = 1 - 0). Para o H,, apenas sdo permitidas transi¢des de quadrupolo, que
exigem temperaturas da ordem de 500 K, o que é complicado numa nuvem molecular que esta a
temperaturas da ordem de 10 - 30 K. Dessa forma, a molécula de hidrogénio pode ser detectada em
abundéncia apenas em regides de alta abundéancia do CO (as colisdes excitam o H;) ou em locais proximo
a fontes de raios-X.

2.3.2 — Fase solida

A poeira interestelar constitui a menor parte da matéria interestelar, embora suas propriedades de
interacdo com a radiacdo eletromagnética sejam de grande importancia. Os graos de poeira interestelares
diferem dos grios encontrados em Terra devido a sua composicdo (diferentes tipos de silicatos) e
principalmente pelo tamanho (da ordem de micrometros — 10° m). A Figura 3.4 mostra uma foto obtida
com microscopio de um grao interplanetario.

Figura 3.4 — Gréo de poeira interplanetario da ordem de 4 pm. Fonte: http://en.wikipedia.org/wiki/Cosmic_dust.

Até agora, ndo ha indicios de que graos interestelares tenham sido capturados por alguma sonda,
embora existam grandes expectativas na comunidade cientifica, como relatado na reportagem disponivel
em: http://www.livescience.com/47362-interstellar-dust-particles-stardust.html.

Quando graos de poeira interagem com a radiacdo, podem ocorrer alguns fendmenos tais como:
absorgdo, espalhamento, re-emisdo, ilustrado na Figura 3.5.
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Figura 3.5 — (a) ilustragdo de um feixe de radia¢@o no infravermelho (A > 1 pm) e no visivel (0.7 > A > 0.4 um) interagindo
com um grdo de poeira. Grandes comprimentos de onda sdo pouco afetados pelo grio, enquanto que pequenos comprimentos de
onda podem ser espalhados. (b) Pequenos comprimentos de onda podem aquecer o graos, que reemitira em comprimentos de
onda menores.

A Figura 3.5a mostra que um feixe de radiagdo de grandes comprimentos de onda, como por
exemplo, radiagdo infravermelha, ¢ pouco afetado ao interagir com um grao de poeira, uma vez que a
dimensdo do seu comprimento de onda (A > 1 um) ¢ maior do que o proprio grao. Por outro lado, a
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radiacdo de comprimentos de onda curtos, como a luz visivel (0.7 > A > 0.4 pum), ¢ bastante afetada. Ao
interagir com o mesmo grao de poeira, a radiagdo pode ser espalhada para outras direcdes ou ainda
absorvida pela poeira (Figura 3.5b), dadas as propriedades de absor¢do da radiagdo por uma molécula.
Caso a radiagdo seja absorvida, esta ira aquecer o grdo, que reemitira termicamente em comprimentos de
onda longos, cuja emissdo sera observada em comprimentos do infravermelho distante (Ex: A > 140 pm).
Os efeitos somados de absorc¢ao e espalhamento da radiac@o, sdo chamados em astronomia de extingao.

Além destes fenomenos, o grao de poeira pode polarizar linearmente a radiacdo incidente por
extingdo, como mostrado na Figura 3.6.
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Figura 3.6 — (a) A radiagio eletromagnética na situacdo (A) ao interagir com um grdo de poeira elipsoidal (B)
preferencialmente alinhado com o campo B, tem sua componente E, extinta, criando o efeito de polariza¢do linear na diregdo de
E,. Fonte: Rocha & Hickel!”. (b) Vetores de polarizacio sobrepostos ao mapa de extingdo da nebulosa da Pipa. Fonte: Alves et
al.

A discussao do papel que a poeira interestelar desempenha no seu ambiente ¢ bastante vasta, e ndo
sera detalhada neste trabalho mais do que ja foi apresentado. Caso o leitor se ache motivado a aprofundar
tais conhecimentos, indicamos o trabalho de D. C. B. Whittet !, entitulado: “Dust in the galactic
environment”.

2.4 Propriedades quimicas do meio interestelar (Reacdes quimicas, taxa de reagdo)

Fica claro das se¢Oes anteriores a forte interagdo entre radiacdo e matéria no meio interestelar, o
que resulta ndo s6 em fendomenos fisicos, mas também quimicos. Nesta se¢do discutimos brevemente como
que ocorre a quimica na fase gasosa e na fase condensada no meio interestelar.

2.4.1 Fase gasosa

Como o gas € o componente mais abundante no meio interestelar, seus caminhos de reagdo sdo
importantes no estudo de astrofisica. A Tabela 3.3 apresenta genericamente algumas das principais reagdes
na fase gasosa que ocorrem no meio interestelar.

Tabela 3.3 — Exemplos de reagdes quimicas na fase gasosa que estdo presentes no meio interestelar. A primeira coluna mostra
os tipos de reagdes e a segunda o caminho de reagdo. A coluna 3 e 4 mostra as taxas (velocidades) das reagdes e suas unidades,
respectivamente. Fonte: Adaptado de Tielens et al. !'l.

Tipo reagao  taxa unidade
Fotodissociacio AB+hv—A+B W™ s~ 1
Neutro-neutro A+B—=C+D 1wt cm?s~!

fon-molécula AT+ B—=C*+D 1w0™¥ cmis™?
Transferéncia de carga At +B—=A+BY 10 cm?s~!
Associacio radiativa A+B—AB+ hw
Recombinagio dissociativa At+e =2C+D 1077 cm?s~!
Associacio colisional A+B+M—=AB+M 10°# cmbs~!




Nota-se da Tabela 3.3 que quase todas as reagcdes na fase gasosa ocorrem na presenga de ions e
elétrons livres. Este aspecto das reacdes € importante, pois mostra que se uma fonte de radia¢do (UV, raio-
X, raios cosmicos) ¢ capaz de ionizar o meio, havera uma abundancia quimica naquela regido. Por tras
disto esta o conceito de energia de ativagdo que estd presente nas reagdes quimicas. Esta energia decorre da
barreira de potencial entre dois atomos, e que precisa ser vencida para que ocorra a colisdo e
consequentemente a reagdo quimica. No tipo de reacdo neutro-neutro, a presenca da barreira de ativacdo ¢
suficiente para baixar a taxa de reacdo. Para vencer tal barreira ¢ necessario altas temperaturas, de forma
que os atomos adquiram energia cinética suficiente para efetivar a colisdo. Ja nas reagdes que envolvem
ions, a barreira de ativacdo ¢ reduzida, permitindo aumentar a taxa com que as reagdes ocorrem. Dessa
forma, as reagdes na presenga de ions ou elétrons livres sdo importantes em locais onde as temperaturas
ndo sdo tio altas, como em nuvens moleculares densas. A reacdo com menor taxa ¢ a associagdo colisional,
que apenas ocorrem em ambientes muito densos, e através dos choques entre trés corpos.

Como um exemplo de reagdo na fase gasosa, podemos mostra o caso da molécula de agua (H,O).
Em altas temperaturas (> 300 K), segue-se o seguinte caminho de reacdo neutro-neutro:

O+H, - 0OH+H

Caso a reagdo apenas disponha de pouca temperatura (< 100 K), a reacdo ion-molécula e recombinagao
dissociativa efetiva o caminho de reag¢do, como segue:

)

Hi +H, —» H + H
H} + 0 — Hy0* . HO*+e 5 HO0+H

3)

g
il - - - - .
iUI I-Illl:.:l].lf‘;t' 1 |].-H. recomt MLTLE i) dissociativa

2.4.3 Fase condensada

A quimica na fase condensada ocorre em ambientes frios e densos do meio interestelar, como no
interior de nuvens densas em discos de estrelas jovens. Nessas condi¢des, o grdo de poeira age como um
catalisador, agregando moléculas e atomos que reagem em sua superficie. A Figura 3.7a ilustra esta
dindmica.

a) . Y b)
fososao o | imadiagao e | Do | S
- 1 ._.. ‘
| IE /s
Wigragin T‘ | ‘-._i .
Barraira ' Y
cl:FJI || E.-:.E:gig L | Twnelemento 1
i }'JI | @ Desorcao
RE‘F"‘?HD 2 ,l'q‘_!'\"\ T
quimica 'I"m, § - Langrmuir-Hinshsaood
ey
M'I.

Figura 3.7 — (a) Dinimica de moléculas na superficie de um grio de poeira. Fonte: Adaptado de Whittet et al. ™. (b) Ilustragio
dos processos de migragdo e reagdo de moléculas na superficie do grao, chamados de Lagmuir-Hinshelwood e Eley-Rideal.

A Figura 3.7a ilustra como as moléculas na fase gasosa sdo adsorvidas na superficie de um grao de
poeira. A taxa deste processo depende das densidades do gés e da poeira, da secdo de choque do grao e de
um coeficiente que depende das temperaturas do gas e da poeira, chamado de sticking power. Este
coeficiente ¢ muito importante, pois determina se as moléculas vado se deslocar mais rapidas ou nao na
superficie do grio, no processo chamado de migragdo. E importante lembrar que a superficie dos grios de
poeira sdo irregulares (ver Figura 3.4) e, portanto dificultam a migra¢do. No entanto, tal processo pode
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ocorrer por tunelamento ou salto, como ilustrado no mecanismo de Lagmuir-Hinshelwood. A reagdo pode
se dar também por uma colisdo direta de uma espécie na fase gasosa com outra ja adsorvida, como no
mecanismo de Eley-Rideal (Figura 3.7b). Este processo leva a formagdo de uma camada de moléculas
condensadas, e forma o chamado manto de gelo.

O gelo formado na superficie do grao de poeira pode estar sujeito ao campo de radiacdo do meio
interestelar ou estelar, e ser processado quimicamente pela mesma. Tal processamento leva a formagdo de
moléculas mais complexas, do que aquelas previamente adsorvidas. A Figura 3.8 ilustra o manto de gelo
na superficie de um grao de poeira, e o espectro do envoltorio da estrela jovem W33a, caracterizada por
gelos simples e complexos.
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Figura 3.8 - (a) [Ilustragio do manto de gelo na superficie de wum grdo de poeira. Fonte:

http://www.astrochem.org/sci/Master_Residues.php. (b) Espectro da estrela jovem W33a mostrando a presenca de varias
moléculas na fase condensada. Fonte: Gibb et al. !

A Figura 3.8b mostra a rica presenga de gelos em torno da protoestrela de alta massa W33a. Neste
espectro ¢ possivel identificar moléculas simples, como H,O, CO e CO,, mas moléculas complexas como
CH;0H, XCN (OCN’) e OCS também estdo presentes com abundancias relativamente altas. Embora a
quimica deste objeto ndo tenha sido estudada em detalhes, outros trabalhos como Rocha & Pilling "%,
mostra como que a presenca da radiacdo ionizante ajuda a resolver o problema da quimica em torno de

estrelas jovens.

3. Estrelas

As estrelas sdo formadas devido ao colapso de certas regides de nuvens moleculares, quando estas
tétm seu equilibrio magneto-hidrodinamico desestabilizado. Nesta secdo apresentamos algumas
caracteristicas deste processo, como ilustrado na Figura 3. 9.
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Figura 3.9 — Tlustracdo do caminho de formag@o de estrelas e possivelmente planetas. Em (a) ¢ apresentada a ilustragdo de uma

nuvem molecular, seguida de sua contra¢do devido a gravidade (b). Em (c), (d) e (e) apresentam sistemas mais evoluidos. Fonte:
Adaptado de Oberg et al. ['!].

As caracteristicas de cada etapa do processo de formagao estelar serdo brevemente apresentadas nas
se¢Oes seguintes.

Ano 0: Nuvem de gdas de 0.8 pc, Ano 38.000: Sdo percebidos os Ano 76.000: A turbuléncia cria
contendo 500 massas solares. Os efeitos da turbuléncia ondas de choque que amortece
quadros tém 1 pc de lado. espalhando a nuvem em 0s movimentos supersonicos.

movimentos supersénicos.

Ano 114.000 Ano 152.000: Quando energia Ano 171.000
suficiente é perdida o efeito
gravitacional forma  nucleos
densos.

Ano  190.000: Inicia-se a Ano 209.000: Devido a interagdo Ano 210.000: Fim da simulagdo.
formagdo de estrelas e anas das estrelas e ands marrons,
marrons. alguns objetos sdo ejetados do

sistema (pontos brancos).



Figura 3.10 - Simulagdo computacional do colapso gravitacional de uma nuvem densa, e formagdo de estrelas e ands marrons.
Fonte: http://www.astro.ex.ac.uk/people/mbate/Cluster/cluster3d.html.

3.1 Colapso gravitacional

As nuvens moleculares possuem propriedades de rotacdo, campo magnético e turbuléncia, cujos
efeitos sdo refletidos no processo de formacdo estelar. Inicialmente, as nuvens estdo em equilibrio
hidrodinamico, ou seja, a pressdo gerada pela temperatura no interior da nuvem ¢ suficiente para
contrabalancear a forca gravitacional devido a sua massa. Agindo a favor da pressao hidrostatica estdo o
campo magnético (pressdo magnética) e a turbuléncia, impedindo que a nuvem entre em colapso
gravitacional. No entanto, algum agente externo (ex. pressdao da radiagdo numa explosdo de uma estrela),
distante de uma nuvem molecular pode agir com a gravidade, iniciando o processo de colapso
gravitacional. A Figura 3.10 mostra uma simulacdo computacional do colapso gravitacional de uma nuvem
molecular de 500 massas solares, na presenca de campo magnético e turbuléncia. A nuvem tem um
didmetro de 0.8 pc ¢ uma temperatura inicial de 10 K (Bate ['?)).

3.2 Diagrama Hertzprung-Russel (HR) e trilhas de Hayashi

O Diagrama HR foi descoberto independentemente pelos astronomos Enjar Hertzprung (1873 -
1967), em 1911 e por Henry Norris Russel (1877 - 1957), em 1913, relacionando o indice de cor de uma
estrela e sua luminosidade total. A Figura 3.11 mostra uma ilustra¢do do diagrama HR, onde ¢ mostrada a
linha de sequéncia principal e as trajetorias de Hayashi. Comumente este diagrama ¢ apresentado como
luminosidade em fung@o da temperatura efetiva.

60,000 years

. 150,000 years

Figura 3.11 - Diagrama HR mostrando a sequéncia principal e as trilhas de Hayashi. Fonte:
http://zebu.uoregon.edu/~imamura/122/lecture-7/heuristic.html.

Devido ao colapso gravitacional, como mostrado na Figura 3.10, sdo formados ntcleos densos que
sio chamados de protoestrelas. A medida que o material vai sendo agregado, a temperatura também
aumenta fazendo com que o ntcleo denso chegue ao equilibrio hidrostatico, a temperaturas em torno de
4000 K. Neste estagio a protoestrela inicia sua evolucdo na trajetoéria de Hayashi, correspondendo ao
estagio (d) da figura 3.10. Fisicamente, isto significa que a estrela ainda ¢ muito fria e altamente opaca, e o
transporte radiativo ndo ¢ efetivo em carregar a energia gerada devido a contracdo. Neste caso, o transporte

10



da radiagdo da protoestrela ¢ unicamente convectivo. Uma vez iniciada na trajetoria de Hayashi, a
evolucdo da protoestrela depende de sua massa, como mostrado na Figura 3.11. Quando a protoestrela
tiver energia suficiente para realizar a fusdo nuclear (H — He), se dara sua entrada na sequéncia principal
do diagrama HR. Isto corresponde ao estagio (e) da Figura 3.10.

4. Conclusoes

Dadas as diversas propriedades do meio interestelar, o seu estudo ¢ fundamental na astronomia.
Nesse sentido muitos trabalhos envolvendo o gas e a poeira interestelar tem sido publicados em revistas
importantes em astronomia. Contudo, a investigacdo do meio interestelar do ponto de vista da astroquimica
estda dando seus primeiros passos. Para avangar neste campo, ¢ fundamental agregar conhecimentos de
laboratorio com dados observacionais e tedricos sobre o meio interestelar.

Da mesma forma o estudo dos processos de formagao estelar esta sendo revolucionado com o uso
de novas e poderosas ferramentas como os grandes telescopios que estdo sendo construidos no deserto do
Atacama no Chile. Estudos que relacionam como que a evolugdo estelar afeta seu ambiente, dado os
diversos campo de radiag@o ainda precisam ser desenvolvidos.
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