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Evolucéo Pré-Sequéncia Principal

Apesar de ser bastante longo, o periodo de vida de uma estrela é limitado. NoOs
estudaremos aqui os primeiros estagios da formacdo de estrelas; os mecanismos de
geracdo de energia no interior estelar durante sua vida "madura”, a fase chamada
sequéncia principal, e os modelos que buscam explicar a estrutura estelar.

Mesmo para uma estrela, ser jovem é estar passando por processos de intensa
atividade, constantes modificacdes e instabilidades. Nessa fase ela vai sofrer variacdes
de temperatura, massa e diametro. Quando a estrela chega na seqiéncia principal ela
ainda é relativamente jovem e a queima' de hidrogénio no seu interior iniciou-se
"recentemente”. Na maioria dos casos, esta é uma fase duradoura e de relativa
estabilidade. Para o Sol, por exemplo, o tempo total de permanéncia na sequéncia
principal é cerca de 11 bilhdes de anos?, um periodo em que ele ficara tranquilamente

gueimando hidrogénio em seu interior.

Trajetorias Evolutivas no Diagrama H-R

Vimos anteriormente que o tipo espectral de uma estrela € basicamente designado
por uma das letras: O, B, A, F, G, K e M, sendo que cada dessas classes pode ser
dividida em 10 sub-classes: B0, B1...B9. Esta é uma sequéncia de cores (ou temperaturas
efetivas), em que os primeiros tipos (O, B...)
correspondem & estrelas mais quentes e
mais azuladas e as dos ultimos tipos (...K, M)

4 (Glgantes sdo as mais frias e vermelhas.

Vermelhas . )
O diagrama H-R é a forma de se

comparar  0S parametros estelares,
relacionados com brilho (luminosidade e
temperatura), entre os varios tipos de
estrelas. As diferentes categorias de estrelas
localizam-se em especificas regides do
diagrama H-R, que podem ser divididas em
classes de luminosidade: I, Il e Il para
: . : gigantes, IV e V sub-gigantes e sequéncia
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Figura 1. Um Diagrama H-R mostrando as trajetorias
Temperatura (K) evolutivas de duas estrel as de massas diferentes.

! " queima de Hidrogénio" é uma expressdo coloquial - n&o estamos lidando com o sentido genérico de queima, mas sim
com reagBes nucleares.
“Cerca de 4,5 hilhdes de anos ja se passaram, desde que 0 Sol entrou na seqiiéncia principal.
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Conhecendo-se a luminosidade (L) e a temperatura (T) de uma estrela, é possivel
posiciona-la (graficar o ponto L,T) no Diagrama H-R em qualquer fase de sua vida. Uma
estrela em fase de formacao, por exemplo, tera um especifico par (L,T) enquanto ainda
faltar 10° anos para o inicio da fus&o nuclear no seu interior. Meio milhdo de anos depois,
o par (L,T) sera outro.

Se conectarmos todos os pontos representando a vida inteira de uma estrela nos
estabelecemos a sua trajetoria evolutiva no diagrama H-R.

Formacao de Estrelas

Numa galaxia podem existir varias regides de formacao, consideradas bercarios de
estrelas, que sdo as nuvens de gas e poeira.

Devido a flutuacbes de densidade, em alguns pontos da nuvem-méae a
concentracdo de gas e poeira pode ser alta o suficiente para que a matéria sofra
contracdo sob o efeito da gravidade. Com isso, energia é transformada, causando o
aquecimento da matéria, que por sua vez vai provocar a emissao de radiacdo do objeto.
Nesta fase, esse objeto € conhecido como uma protoestrela.

Seguindo a trajetéria evolutiva de uma protoestrela no Diagrama H-R, verifica-se
gue ela "caminha" para a esquerda (indicando o aumento da temperatura) e para baixo
(porque amedida que se contrai, o raio do objeto e, por conseqiiéncia, sua luminosidade
diminuem). Por causa das elevadas
temperatura e pressdo, aumenta a
forca no sentido de expulsar o
material, e esta é balanceada pela
forca gravitacional, que tende a
contrair a estrela. Quando o
equilibrio entre pressédo e gravidade
€ atingido na regido central, o gas
torna-se opaco, nao permitindo a
saida direta da radiacdo do objeto
central. As camadas mais externas
continuam se contraindo, a area
superficial diminui, causando uma
diminuicdo da Iluminosidade e a
trajetéria move-se para baixo no
Diagrama H-R.
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40000 20000 10000 5000 2500 Figura 2 Diagrama H-R mostrando as trajetérias
K evolutivas na fase pré-seqiéncia principal para
+— Temperatura (K) estrelas de diferentes massas. As linhas
tracejadas indicam o tempo de evolucéo.
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Tempo de contracéo

Apoés alguns milhares de anos de contracdo gravitacional a temperatura chega a
2000-3000 K. Nesse ponto a protoestrela ainda € bem grande e consideravelmente
brilhante: uma protoestrela de 1M_ chega a ser 20 vezes maior em diametro e 100 vezes
mais brilhante que o Sol. O tempo total gasto para o colapso gravitacional que ocorre
durante a formacdo de uma estrela depende de sua massa inical: as protoestrelas de
altas massas sdo as que se contraem num tempo mais curto.

A trajetdria evolutiva de protoestrelas comeca na regido das gigantes vermelhas no
Diagrama H-R*, mas o tempo que permanecem nessa regido é uma fracdo bastante curta
de sua vida. Uma protoestrela de 15 M_ gasta "apenas” 10 mil anos para entrar na
seqliéncia principal; ja uma protoestrela de 1 M_ leva alguns milhGes de anos para que se
inicie em seu interior a queima de hidrogénio. Em termos astronémicos esses tempos sao
tdo curtos que é muito rara a "descoberta” de uma protoestrela nos primeiros estagios de
evolucéao.

Protoestrelas menos massivas que 0.08 M_ nunca chegam a desenvolver a pressao
necessaria para iniciar a queima de hidrogénio em seu interior. Algumas pequenas
protoestrelas se contraem até tornarem-se objetos semelhantes a planetas. Ja as de
massa maior que 100 M  desenvolvem altas temperaturas tao rapidamente, que a
pressao de radiacéo torna-se a forca dominante contra o colapso gravitacional.

Emissao de radiacdo em estrelas jovens

As grandes quantidades de gas e poeira ao redor das estrelas em formacéo
impedem que se observe diretamente a radiacdo desses objetos, tornando-os "invisiveis"
para telescopios 6pticos. Isso ocorre porque os grdos de poeira absorvem a radiacao
emitida pelo objeto central e re-emitem em comprimentos de onda "mais frios", na faixa do
infravermelho. O nascimento de uma estrela é marcado pelo inicio das reacfes nucleares
no seu interior.

Para algumas estrelas “recém-nascidas” ainda ocorrem processos de colapso
gravitacional e passagem de matéria da nuvem-mae para a estrela. Dizemos que elas se
encontram na pré-sequéncia principal.

Uma das categorias de estrelas que ainda estdo por chegar na maturidade é
conhecida como T Tauri®. Essas estrelas tém massas da ordem de 1 M, e tipos
espectrais de F até M (temperaturas de 7x10° a 4 x10° K). Por estarem ainda passando
por processos de "acréscimo" (queda) e ejecao de matéria, as T Tauri apresentam grande
variabilidade de brilho e forte emisséo infravermelha e ultravioleta.

3Esta é apenas uma coincidéncia de mesma localizagso no Diagrama H-R, pois as protoestrelas ndo sfo gigantes
vermelhas.
“Em homenagem aestrela T Tau, 0 protétipo dessa categoria, que se encontra na constelagdo do Touro.
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Associadas a grupos de T Tauri encontram-se freqientemente nebulosidades de
gas e poeira, com formato de "nddulos", que mostram espetaculares jatos de matéria,
qgquando observados em comprimentos de ondas radio. Essas compactas regifes
indicadoras de formacéo estelar sdo conhecidas como Objetos Herbig-Haro. A estrutura
(forma, tamanho) e o brilho dos objetos Herbig-Haro variam continuamente. Acredita-se
que estas alteracfes indiquem os estagios finais da fase de contracdo na pré-sequéncia
principal.

Estrelas pré-sequéncia principal mais quentes que as T Tauri sdo as estrelas de
massa intermediaria (2-8 M) conhecidas como estrelas dos tipos Ae/Be de Herbig, que
também sdo circundadas por poeira, apresentando um espectro de emissdo nao
encontrado normalmente em estrelas de tipo espectral semelhante (temperaturas da
ordem de 10*K).

Estrelas ainda mais massivas se formam tao rapidamente que ndo passam pela
pré-sequéncia principal. As de tipo O e B sdo as mais quentes e mais luminosas, com
temperaturas superficiais de 15x10° a 35x10° K, emitindo fortemente radiacéo ultravioleta.

Aglomerados Estelares

A infancia de um grupo de estrelas jovens, também conhecidos como aglomerados
abertos, pode ser avaliada através de estudos individuais. A partir das medidas de
magnitude e indices de cor para cada membro do grupo, pode-se deduzir luminosidades e
temperaturas e determinar a idade do aglomerado. Na Figura 3, que representa o

Diagrama H-R do aglomerado jovem
NGC2264, nota-se que as estrelas com
temperatura em torno de 2x10* K ja
chegaram na sequéncia principal. As
estrelas mais frias que 10°K estéo na fase
final da pré-sequéncia principal, ainda
sofrendo colapso gravitacional, e que
tiveram recentemente em seu interior o
inicio das reacdes termonucleares. Os
% resultados para NGC2264 indicam uma
idade de aproximadamente 2 x10° anos.

Seqiéncia
Principal

Luminosidade (La)
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Figura 3. Um diagrama H-R do aglomerado jovem NGC2264. Cada ponto do gréfico representa uma estrela do
aglomerado, para aqual foram determinadas luminosidade e temperatura.
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Alguns indicios de atividade (associados aos processos de formacédo) ainda podem
ocorrer mesmo depois da estrela ter chegado na sequéncia principal. Para o aglomerado
das Pléiades® (idade estimada em 10® anos) observa-se ainda alguns eventos de perda

de massa em

tipo espectral algumas de
0O B |A F G KM suas estrelas.
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10 F aglomerado aberto
' ' ' das Pléiades e seu
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Um outro tipo de aglomerado estelar, € chamado aglomerado globular, contendo até
alguns milhdes de estrelas contidas numa regido de cerca de 50 pc, numa distribuicao
aproximadamente esférica. A Figura 5 mostra o Diagrama H-R para o aglomerado
globular Omega Centauri. Nota-se uma clara auséncia de estrelas de alta massa, como
as gigantes azuis e brancas. Como esse aglomerado é muito antigo, as estrelas de tipos
O e B (as quais consomem seu combustivel num tempo muito curto) ja desapareceram da
sequéncia principal.

tipo espectral
OB A F G KM

4 ' ' '
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4
ST ' ' ' Figura 5. O aglomerado
30 10 O 3 globular Omega
-—T (x10" K) Centauro e seu Diagrama
H-R.

°As Plé&ades se encontram na constelacio do Touro e podem ser vistas a olho nu.
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Origem da energia estelar

Quando a parte central da protoestrela fica quente o suficiente, iniciam-se o0s
processos de fusdo nuclear, gerando a energia necessdria para a estrela se sustentar.
Basicamente os processos de fusdo envolvem 4 nucleos de hidrogénio que se fundem,
para formar 1 nucleo de hélio. Enquanto o hidrogénio tem apenas 1 préton em seu nucleo,
o hélio possui 2 prétons e 2 néutrons, sendo que a massa do nucleo formado € um pouco
menor que a soma das massas dos 4 nucleos utilizados. E essa diferenca de massa
(0.007 da massa inicial) que sera convertida em energia no interior estelar®. Como na
sequéncia principal, 90% dos atomos de uma estrela sao de hidrogénio, ela tem
armazenada uma grande quantidade de combustivel para ser "queimado".

As cadeias de reacdes nucleares propostas para explicar a fusdo dos 4 nucleos de
hidrogénio em 1 de hélio dependem da temperatura em que se encontra o interior estelar.
A chamada cadeia préton-préton domina o processo de geracdo de energia nas estrelas
com massas menores, incluindo o Sol, enquanto que o ciclo do carbono é dominante
nas estrelas com massas maiores. Nos casos em que o hélio ja foi formado e as
temperaturas sdo muito elevadas ocorre o chamado processo triplo-alfa.

Atomos e Is6topos

No nucleo concentra-se a maior parte da massa de um &tomo, ocupando um
pequeno volume na sua regido central, a qual é circundada pelos elétrons. O numero de
prétons no nucleo determina a quantidade necesséria de elétrons para que o &tomo esteja
no estado neutro. Cada elemento é definido por um numero especifico de protons,
enquanto que o nimero de néutrons n&o é fixo’.

Séo as diferentes formas de um mesmo elemento que sdo chamadas de isétopos.
Para designar os isétopos utiliza-se a convencao de se indicar o niumero de prétons
(ndmero atdébmico) subscrito antes do simbolo do elemento, e a soma de proétons e
néutrons (nimero de massa) sobrescrito depois do simbolo. Por exemplo, o deutério, um
isétopo do hidrogénio é representado por 1H?, ja que ele possui 1 préton e 1 neutron.
Quando os isétopos ndo séo estaveis, eles sdo chamados de radioativos e transformam-
se expontaneamente em um outro isétopo ou elemento. Durante alguns tipos de

decaimento radioativo libera-se a particula denominada neutrino.

®Apesar de muito pequena, essa fragio de massa é convertida de acordo com E=mc? . Como a velocidade da luz (c) é
muito alta, a por¢do de energia gerada também atinge val ores elevados.
"Com excessdo do hidrogénio e do hélio, o nimero de néutrons é de 1 a2 vezes o nimero de protons.
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Cadeia préton-proton

Esta é a cadeia dominante em estrelas cuja temperatura central € menor que 15x10°
K . Inicialmente dois &tomos de hidrogénio se fundem para formar um nucleo de deutério,
um paositron (e*) e um neutrino (N). O neutrino imediatamente escapa da estrela,
enguanto que o poésitron logo colide com um elétron e ambos séo aniquilados, liberando
energia.

Em seguida o nucleo de deutério se funde a um outro &tomo de hidrogénio, para se
transformar num isétopo de hélio com 2 prétons e 1 néutron, liberando ainda energia na
forma de fotons (Q). Por fim, dois desses is6topos se fundem para formar um atomo de
hélio e dois nucleos de hidrogénio. Sendo assim, um total de 6 nucleos de hidrogénio
estdo envolvidos nas reacfes, mas apenas 4 deles sdo utilizados para formar o hélio.

1H1+1H1® 1H2+e++n
H +H'® ,He®+g

2H€3 + 2H€3 ® 2He4 + 1H1 + 1H1

Ciclo do Carbono

Este ciclo inicia-se com a fusdo de um nucleo de hidrogénio com um nudcleo de
carbono. Depois de vérias etapas em que sao utilizados 4 ndcleos de hidrogénio,
formam-se 1 nucleo de hélio e um de carbono, e um novo ciclo pode se inicar.

C2+. H'® N2+ g
NB2® CB+e'+ n
CB+HI® N¥+ g
N4+ H'® 0%+ g
OB ® N®+e"+n
NS+ H'® C2+ ,He

Como o ciclo também depende do nitrogénio e do oxigénio, o processo também é
chamado de ciclo CNO.
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Processo triplo alfa

O nucleo do atomo de hélio, também chamado "particula alfa", pode participar da
producéo de carbono em interiores estelares com temperaturas acima de 10°K. Como 3
ndcleos ,He* produzem um nicleo ¢C*%, o processo é chamado "triplo-alfa.

2He4 + 2He4 ® 4Be8
2He4 + 4B€8 ® 6C12 +d

O estudo dos varios processos que podem formar elementos mais pesados no
interior estelar € chamado nucleossintese. Acredita-se que a sintese de isétopos de
hidrogénio e hélio ocorreu nos primeiros minutos apds a origem do Universo e que 0s
elementos pesados foram formados em processos estelares.

Uma fase de estabilidade: a seqiéncia principal

Para que a fusdo nuclear se inicie, os nucleos devem estar suficientemente proximos
uns dos outros, mas por serem todos de carga positiva® a repulsdo elétrica entre eles
impede a aproximacao necessaria e a fusdo ndo ocorre.

No interior de uma protoestrela em contracdo a temperatura aumenta conforme o
objeto colapsa, e assim particulas atingem altas velocidades. Dessa forma, alguns
ndcleos terdo a energia necessaria para superar a repulsdo elétrica, permitindo que os
mesmos possam interagir.

Uma vez estabelecidos os processos termonucleares, eles se auto-controlam.
Quando a producdo de energia nuclear aumenta, um excesso de pressao é gerado,
provocando uma tendéncia de expandir a estrela. Com o aumento do tamanho, o0 gas no
interior da estrela tende a se resfriar. Assim, a estrela acaba encontrando a temperatura
e o tamanho ideais para o equilibrio, permitindo que ela fique estavel por um longo
periodo. Essa fase de estabilidade, pela qual a estrela passa durante a maior parte de sua
vida, € a chamada sequéncia principal.

Quanto mais massiva a estrela maior a temperatura em seu interior. As estrelas mais
guentes e mais massivas tém alta luminosidade superficial e consomem seu combustivel
a taxas muito mais altas que estrelas menos massivas, e portanto tém um tempo de vida
mais curto.

80s nuicleos s3o basicamente formados de prétons e néutrons.
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Modelos para interiores estelares

Os estudos tedricos sobre o interior de estrelas sdo baseados em conjuntos de
equacdes buscando solucbes que expliguem a estrutura interna das estrelas. Com o
advento de computadores operando a altas velocidades os calculos passaram a ser
realizados com eficiéncia muito maior.

Em geral os tedricos elaboram um "modelo" para o interior estelar, variando
diferentes parametros fisicos (temperatura, densidade, presséo) para cada posi¢ao dentro
da estrela. Uma forma de simplificar os calculos é supor uma distribuicdo de gas em uma
série de camadas concéntricas (chamado modelo "cascas de cebola").

Desta forma, calculam-se para cada camada os

Ttnpa topo Ptnpn processos que podem estar ocorrendo no seu interior.
6 6 6 b Considera-se que os parametros sejam deduzidos

T bese pbase pbase através de um ajuste dos valores de forma que sejam

] [ & . ‘e .
consistentes nas regides de limite entre as camadas,
t tapo topo - .
T P, E P, E como exemplificado na Figura 6. Isso garante que, no
7 modelo tedrico, a mudanca nos valores dos

bhaze bhaze haze
T T 7 P?

parametros ocorra de uma forma continua, de uma
altura para outra dentro da estrela, buscando uma
maior semelhanga com o que ocorre na realidade.

Figura 6. Para os célculos tedricos no modelo estelar sup8e-se que a
estrela sgja dividida em camadas estreitas. Os parametros fisicos, como
temperatura (T), pressdo (P) e densidade (r) no topo de uma camada
devem ser 0s mesmos ha base da préxima camada mais alta.

Caracteristicas fisicas das atmosferas estelares

A fotosfera de uma estrela corresponde a uma estreita camada, na qual pode-se
supor uma distribuicdo uniforme do gas e suas propriedades fisicas podem ser
aproximadas pelos valores médios de sua presséo (P), temperatura (T) e composicdo
quimica (m). Considerando que a densidade n (nimero/m®) de particulas (moléculas,
atomos, ions e elétrons) seja alta o suficiente podemos admitir a condicdo de equilibrio
termodinamico. Isso se garante pelo alto niumero de colisbes que favorecem um
equilibrio de excitacdes e ionizacdes, em que se aplicam tanto a equacao de Boltzmann,

como a de Saha. Podemos também supor que o gas obedece a lei dos gases
perfeitos: P=nk T, onde k é a constante de Boltzmann.
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A densidade de particulas é relacionada com a densidade de massa r (kg/m°) e a

. . .~ 1 myn . . . n .
composi¢cdo m cuja definicdo é —=—2—, onde my é a massa do atomo de hidrogénio

m r

(1,67x102'Kg). Como em geral o gas das estrelas se encontra ionizado, temos que

1 2X +§Y +%Z » 2, onde X, Y e Z correspondem afracdo de massa do hidrogénio, do

m
hélio e dos elementos mais pesados, respectivamente.

Apesar das particulas do gas se moverem a altas velocidades, numa escala

macroscopica a atmosfera estelar encontra-se no estado estacionario, assim podemos

e A P &M . ~
supor um equilibrio hidrodinamico: ﬂ——-ng & =-gr , onde g é a aceleracdo
rooe o

gravitacional (m/s?).

A pressao diminui entdo, de dentro para fora da estrela. Se substituirmos a

depéndencia em r pela expressdo da profundidade optica t (o parametro que
representa o caminho livre-médio das particulas), dada por ft =-k r 7, onde K é a

opacidade atmosférica dada em m?kg, podemos escrever a equacdo de variacdo de

} P i )
pressdo como sendo 1111_t :f. Integrando essa equacéo, temos P = QE%Qt :
ek g

Como k depende da temperatura, da composi¢cao quimica e da pressao de elétrons

(Pe), a pressdo P também é funcdo desses parametros. Temos também a relagéo
P, N, N, , . o
> = , onde N nos é dado pela equacgéao de ionizacao.

Isso resulta em um sistema de equacdes dependentes dos parametros T, P, Pe e K,
que pode ser resolvido se considerarmos também a equacao de transporte radiativo, em
que fluxo se correlaciona com temperatura através da expressdo F =s T*. Baseados
nessas aproximacoes temos entdo a possibilidade de resolver o sistema de equacdes,
gue estabelecem o modelo para a atmosfera estelar.



