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Prefacio

A fascinag3o pelos mistérios do Universo faz parte da natureza
humana desde o comego da civilizagdo. Ao mesmo tempo que ad-
miramos a sua extensao e beleza, sentimos o desafio de conhecé-lo
e o desejo de descobrir a sua conexdo conosco. Ao investigarmos o
Cosmo estamos também indagando sobre a nossa prépria origem.

E bem possivel que o ser humano tenha perscrutado o céu antes
da terra, mares e rios, que estavam bem mais préximos.

O ciclo das estagdes, a luz e o calor do Sol durante o dia, o luar
e as estrelas a noite, a necessidade de se orientar em seus percursos
de um lugar a outro e de estabelecer uma cronologia para os acon-
tecimentos foram motivos suficientes para os humanos tentarem
equacionar o Universo.

A principio o Universo conhecido se restringia ao Sol, a Lua e
alguns planetas. Com o aperfeicoamento dos instrumentos astrond-
micos, e a prépria evolucdo das ideias, o conhecimento humano foi
se expandindo e o Cosmo se revelando de forma surpreendente.

O sistema solar € hoje esmiucado pelas sondas espaciais. Os
modernos telescdpios parecem nos conferir visdo de super-homens.
Do Sol, partimos para as demais estrelas que, aos bilhdes, permeiam
anossa galdxia, a Via Lactea. Mesmo sem conseguir penetra-las, a
astronomia vem decifrando o seu interior, a sua formacgo e evolucdo,
tdo ligadas & nossa prépria existéncia, pois somos fruto das estrelas.

As gigantescas nuvens interestelares descortinam-se com suas
formas curiosas e gases fluorescentes, e revelam-se como bergarios
de estrelas. Indo mais adiante, notamos que o Universo se organiza
em grupos de estrelas, galdxias, e em superaglomerados, intercala-
dos por imensos vazios.
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Até onde os instrumentos podem satisfazer anossa curiosidade,
avangamos no espaco e retrocedemos no tempo, em dire¢do aos
limites do Universo, que nos mostram a sua infancia e adolescéncia.

O conhecimento adquirido alimenta as respostas a algumas
das indagagdes basicas do espirito humano: como surgiu e se de-
senvolve este imenso teatro, no qual a matéria e a energia produ-
zem espetdculos fantasticos, em continua transformacao?

A evolucdo do Universo produziu o surgimento de um feno-
meno singular: a Vida. O avanco cientifico e tecnolégico vem forne-
cendo as bases para a pesquisa da existéncia de vida fora da Terra,
um tema desafiador, inserido no campo da Astrobiologia. Particu-
larmente, as observagGes indicam que os compostos necessarios ao
surgimento da vida estdo disponiveis e espalhados no Universo ha
vdrios bilhGes de anos. Mas o passo para a formag3o do primeiro
sistema vivo ainda € desconhecido.

O avanco da ciéncia e tecnologia produziu também uma nova
janela de investigac¢do do Universo: a Astrofisica das Ondas Gravi-
tacionais. A observagio destas ondas podera por exemplo nos in-
formar se o Universo realmente teve inicio com o Big Bang, ou se
existiu uma fase anterior a este momento. Poderd ainda contribuir
com questdes tdo importantes como saber do que sdo formadas a
matéria e a energia escuras.

Em resumo, em uma série de trés volumes, sdo apresentados
os tdpicos fundamentais da astronomia e astrofisica, que também
integram um curso de extensio oferecido pela Divisdo de Astrofisica
do INPE. O conteudo aborda as linhas basicas do que a astronomia
ja conseguiu decifrar, delineando também um quadro da evolugio
dasideias e das técnicas utilizadas na pesquisa cientifica.

Particularmente, pretende-se ampliar o interesse de jovens
(e adultos) na drea e auxiliar os educadores nas vdrias disciplinas
em que estes temas podem ser aplicados.



)
Earth to Scale

5. O Sol

José Roberto Cecatto

5.1 Introducao

Para os humanos, a Terra e o0 Sol, ndo necessariamente nesta or-
dem, sdo os astros mais importantes do sistema solar, e porque nio
dizer do Universo. A primeira por se tratar de nossa “casa”, e o se-
gundo por manter a Terra um planeta ideal para a existéncia da vida,
nas diversas formas que conhecemos. Isso ocorre devido a dois fato-
res imprescindiveis: a Terra encontra-se na zona habitdvel do nosso
sistema solar —regifo que permite 4gua em estado liquido — e possui
um campo magnético intenso o suficiente para manter uma atmos-
fera envolvendo o planeta. A magnetosfera terrestre é fundamental
para desviar o potente vento solar e assim proteger a atmosfera ter-
restre de ser varrida do planeta. Além disso, de alguma forma ainda
ndo bem compreendida, matéria organica se tornou disponivel em
nosso planeta e, a partir dela, em condi¢Ges favordveis, ocorreram
a sintese de moléculas, de tecidos e finalmente de seres vivos. Por-
tanto, até que seja descoberta vida em algum outro local do Universo,
nos encontramos num planeta unicamente privilegiado e exclusivo.
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Voltando ao Sol, desde os primdrdios da civiliza¢do, o homem
aprendeu a admird-lo como um ente muito importante e necessario.
Posteriormente, foi capaz de identifica-lo como o ente responsavel
pela manutenc¢do da vida na Terra e por isso mesmo, na maioria
das culturas antigas, o Sol era adorado como um Deus — Helios
pelos gregos, Mitras pelos persas e Rd pelos egipcios. Além disso,
conhecemos o Sol, desde a infancia, como fonte de energia e da
luz que nos permite as primeiras percep¢oes visuais a respeito do
mundo que nos cerca. Com o passar dos anos aprendemos a tirar
proveito de sua luz e calor intensos e a admirar sua imponéncia no
céu diurno, como fazemos com a Lua e as estrelas no céu noturno.

Entretanto, ndo deixamos de nos perguntar como surgiu e de
onde vem toda sua energia que somos capazes de ver e sentir, e que
o0 caracteriza como uma estrela que € a mais proxima da Terra. Por
estar relativamente préximo da Terra, hd milhares de anos o ho-
mem jd identificava as principais caracteristicas do Sol, como por
exemplo, as manchas solares escuras. Nos ultimos 3—4 séculos, com
o aparecimento de telescopios e filtros, o homem foi capaz de ob-
servar também as regides mais brilhantes da “superficie”, além da
rotacdo do disco solar. Mais recentemente, com o advento de téc-
nicas poderosas e avancadas, temos nos aproximado de desvendar
alguns de seus mistérios.

Na atualidade, j4 existem experimentos — sondas — que pene-
tram a coroa solar e registram com resolu¢do inédita as caracterfs-
ticas e fendmenos solares. Isso tem permitido descobrir diversos
fatos e detalhes até entdo invisiveis com a resolugdo disponivel an-
teriormente.

O Sol estd no centro geométrico e gravitacional do sistema solar,
auma distincia média aproximada de 150 milhdes de quildometros
da Terra —distincia que a luz percorre em 8 minutos e 19 segundos.
Em torno dele orbitam todos os outros corpos do sistema solar,
como planetas, asteroides e cometas. A Tabela 1 mostra varias das
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principais caracteristicas fisicas do Sol, como por exemplo: massa,
raio, luminosidade, temperatura superficial.

Tabela 1 - Caracteristicas e parametros fisicos solares

PARAMETRO SOLAR VALOR
Massa (kg) 1,989 x 1030
Raio equatorial (km) 695.500
Raio médio (R7ppg) 109
Luminosidade (W) 3,86 x10%°
Temperatura média na “superficie” (K) 5780
Densidade média (kg/m?) 1410
Densidade central (kg/m°) 160.000
Perfodo de rotagdo equatorial® (dias) 26,8
Velocidade de escape na “superficie” (km/s) 617,7
Distancia média 2 Terra (x 10° km) 149,6
Idade (x10” anos) 4,6
Magnitude Visual -26,74
Magnitude absoluta +4,83 (57 magnitude)
Tipo espectral G2V (classe G2 na sequéncia principal)
Aceleracio gravitacional na “superficie” (m/s?) 274
Distancia ao centro galdtico (anos-luz) ~ 30.000
Velocidade orbital (km/s) 250
Perfodo orbital (x 10 anos) 250

* O Sol apresenta rotagio diferencial, isto ¢, o perfodo de rotagio depende da latitude. Nas regi-

Oes polares, a rotagio dura cerca de 32 dias.

5.2 Nascimento do Sol

De forma bem simplificada, podemos explicar o nascimento
do Sol como segue — para maiores detalhes consultar o capitulo
referente a formacdo de estrelas. As estrelas nascem em regides do
Universo onde existem nuvens densas de gds (predominantemente
Hidrogénio) e poeira gigantescas, cuja massa é maior que achamada
massa de Jeans, dentro das quais ocorre contragdo gravitacional
que forma uma estrela ou estrelas no seu interior. Numa regifo
interna a nuvem, onde ocorre a contragdo, a matéria aglutinada
gradativamente vai aumentando a atrag¢do gravitacional conforme
a massa colapsada vai crescendo e se concentrando. Além disso,
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no centro da concentra¢do de matéria crescem gradativamente a
pressdo e temperatura do gis, de acordo com o aumento da matéria
colapsante, até o ponto onde pressdo e temperatura estdo altos
o suficiente para gerar a fusdo de nucleos de Hidrogénio em seus
isdtopos — Deutério e Tritio — e também em nucleos de Hélio.

Considera-se o nascimento de uma estrela o momento em que
tanto a taxa de fusdo de nucleos leves naqueles mais pesados se es-
tabiliza — entrada na sequéncia principal — quanto a massa colap-
sante atinge o equilibrio hidrostatico.

Em torno das estrelas, eventualmente forma-se um disco gi-
rante, devido a conservac¢ao do momento angular, onde ocorrem
aglutina¢des da matéria em drbitas especificas. Em cada uma des-
tas Orbitas, a matéria quando condensada num unico corpo gera
um planeta. Desta mesma forma, estima-se que o Sol e o sistema
solar tenham sido formados hd 4,6 bilhGes de anos. A Figura 1ilus-
tra a ideia da formacZo do Sol e do sistema solar. Esta € uma versio
muito simplificada — detalhes no capitulo de sistema solar.

Figura 1 - Concepcao artistica mostrando a formagao do Sol e sistema solar
- estrutura em disco. A regiao mais clara, no centro do disco, corresponde a
estrela se formando, em torno da qual estao orbitando alguns planetas do
sistema solar em formagao. (Fonte: NASA)
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5.3 Estrutura solar

O Sol possui uma estrutura que pode ser “dividida” em interior
e atmosfera solar. Nem todas as estrelas tém a mesma estrutura in-
terna. Esta varia de estrela para estrela, dependendo fundamental-
mente de sua quantidade de massa. Grosseiramente, podemos seg-
mentar as estrelas em dois grandes grupos: estrelas de baixa massa
—de poucas vezes maior a fragdes da massa solar — e as demais como
estrelas de grande massa. As estrelas de baixa massa como o Sol,
diferentemente daquelas muito massivas, geralmente apresentam
um nucleo radiativo e um envelope convectivo. Isto devido a ele-
vada opacidade de sua camada externa e, principalmente a tempe-
ratura relativamente alta de seu nucleo central, embora uma a duas
ordens de grandeza mais baixa do que de estrelas massivas.

Por sua vez, a parte mais externa da estrutura solar conhecida
por atmosfera é composta de 3 camadas: fotosfera, cromosfera e
coroa, além da regifo de transi¢do cromosfera-coroa.

5.3.1 Interior e energia solar

A estrutura interna do Sol é composta de um nucleo, uma zona
radiativa acima deste e um envelope convectivo que cobre a camada
radiativa e se estende até a “superficie”. Além disso, existe uma
estreita camada de transi¢3o entre a zona radiativa e o envelope
convectivo designada por tacoclina. A Figura 2, mostra um esquema
das camadas do interior solar. Ressalte-se que a camada limite na
figura é a chamada tacoclina.

O Sol emite uma poténcia aproximada de 3,86 x 10%° W. Toda
essa energia se origina de rea¢des de fusio termonuclear de nucleos
leves — principalmente Hidrogénio e seus isdtopos — em elementos
mais pesados, ocorrendo continuamente no nucleo central do Sol.
Estima-se que essa energia produzida no nucleo solar leva cerca de
10.000 anos para ser transportada, inicialmente pela zona radiativa
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e, em seguida, pelo envelope convectivo, até atingir a “superficie”
a uma temperatura efetiva de 5.780 K, e ser liberada na forma de
radiagdo luminosa.

CONVECTIVA

CAMADA LIMITE
g T

ZONA
RADIATIVA

NUCLEO

Figura 2 - Esquema representando as camadas internas do Sol: Nucleo, Zona
Radiativa e Zona Convectiva. O ntcleo do Sol encontra-se em equilibrio com
a camada radiativa, coberta por uma camada onde ocorre conveccao. (Fonte:
http://science.msfc.nasa.gov/ssl)

O estudo cientifico das condi¢Ges fisicas no interior e na atmos-
fera das estrelas nos permitiram determinar seus processos de pro-
ducdo de energia. Sabemos que as estrelas s3o gigantescas mas-
sas de gds (predominantemente hidrogénio) que se mantém coe-
sas pela prépria forga gravitacional. Por este motivo, tanto a pres-
sdo quanto a temperatura do gis sdo altissimas no nucleo das es-
trelas. Por exemplo, a temperatura é da ordem de milhdes a cente-
nas de milhdes de graus (cerca de 15 milhdes de graus no caso do
Sol). Nestas condigBes de temperatura e presso, o gds encontra-se
no estado ionizado — plasma — onde ocorrem as reac¢des de fuso
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de nucleos dos elementos leves dando origem aos elementos mais
pesados. Um pouco mais sobre isto na proxima sub-se¢3o.

Devido a alta pressdo no centro, o gds apresenta propriedades
que podem ser melhor descritas no estado de fluido ao invés do
estado gasoso. Da energia produzida pela fusdo dos elementos no
nucleo das estrelas — em especial o Sol — parte € usada para manter
as condi¢Oes de temperatura e pressio internas, e parte € emitida
na forma de radiac¢do que escapa pela “superficie” iluminando e
aquecendo os astros do espaco interplanetadrio.

Observando-se a “superficie” solar, com grande aumento,
pode-se ver graos, semelhantes a bolhas de 4gua em ebuli¢do no in-
terior de uma panela (vide Figura 3).

Figura 3 —Imagem de alta resolucao, de 01/07/2021 as 02:29 UT, mostrando
o fendmeno de granulagao da fotosfera solar em torno do grupo de manchas
AR 2835. (Fonte: Michael Teoh/Heng Ee Observatory)

No caso do Sol, sdo bolhas de gas muito quente transportando
a energia do interior para a “superficie” por convec¢do do gis. No
envoltdrio abaixo da “superficie”, a convecgio ocorre se for atendido
o critério de Schwarzschild (|V T,4| < |V T,44|). Portanto, a convec-
¢do ocorre devido a grande opacidade dessa camada a transferéncia
de energia pelo processo radiativo. Assim, as por¢Oes mais internas
do gds, aquecidas pela radia¢do que vem do nucleo, expandem-se
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e sobem até a “superficie”, onde perdem energia e esfriam. Ao es-
friarem tornam-se mais densas e pesadas, tornando a descer. As
células de convecgdo tém cerca de 5.000 km e se movimentam em
escalas de 10 minutos.

Processo de produgdo de energia no nicleo solar

O processo responsdavel pela producdo de energia nas estrelas
¢ a fus8o nuclear de elementos leves — principalmente Hidrogénio
(H) e seus isétopos (Deutério e Tritio) — em Hélio (He?) e outros
elementos mais pesados. A sequéncia mais importante de reagdes
nucleares que ocorrem em estrelas da sequéncia principal € aquela
que converte nicleos de H em nicleos de He?. Isto ocorre por vérios
caminhos. Contudo, algumas reagdes sdo excluidas pelas leis de
conservacdo: de carga, nimero de bdrions (prétons e néutrons) e
energia. No caso especifico do Sol, a reagdo dominante € a cadeia
ppl descrita a seguir.

Inicialmente, temos 2 pares de nucleos de H, onde os 2 nucleos
de cada par se fundem originando 2 nucleos de Deutério (D), libe-
rando 2 pdsitrons e 2 neutrinos. Em seguida, cada nucleo de D se
funde com outro nicleo de H, originando 2 ntcleos de He? e 2 raios-
gama. Finalmente, os 2 nicleos de He? assim formados se fundem
originando um nucleo de He* e mais 2 ntcleos de H. Na pritica, os
raios-gama produzidos nesta cadeia em grande parte s3o os respon-
sdveis pela radiagdo eletromagnética observada do Sol. A Figura
4 mostra esta sequéncia de reagdes da cadeia ppl que produzem a
maior parte da energia no interior do Sol.

Uma outra pequena fra¢io da energia solar é produzida pela
cadeia ppll. Nesta outra cadeia, a partir da formacio de um nucleo
de He3, este se funde com um nicleo de He* formando um nicleo
de Be” e um raio-gama. O Be” decai para um nicleo de Li’ com a
emiss3o de um elétron e um neutrino. Por fim, este nicleo de Li”
formado se funde com um nucleo de H, produzindo 2 nucleos de
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He*. Estima-se que apenas cerca de 15% de toda a energia do Sol é
produzida por este outro processo.

Raio- ¥ -Fusio

-Préton
- Neutron

-Pésitron

- Neutrino

O
O
H
: 3
.\ . ’vog / \ Q -Deutério
&b

-He3

e ?LLl [AVAVAVAVE: 51

Figura 4 — Reagdes de fusao para producao de energia pela cadeia ppl
(Fonte: Elaboracao do autor).

Tacoclina

O termo relativamente recente tacoclina, se refere 2 estreita ca-
mada de transi¢do entre a zona radiativa do interior solar e o enve-
lope convectivo que se estende até a “superficie”. O termo, original-
mente proposto em 1992 por Spiegel & Zahn, deriva de duas pala-
vras: “tachus” de origem grega, que significa rdpido (velocidade) e
“clinare” de origem latina, cujo significado é reclinar-se (variac3o).
No caso, trata-se de uma estreita (~ 0,04Rs) camada do interior
solar que acopla a rotagdo uniforme —na forma de corpo rigido —do
nucleo radiativo com a rotagio diferencial, em fung¢io da latitude,
do envelope convectivo. Essa diferenca cria o efeito observacional
de uma velocidade de rotagdo maior nas regides equatoriais com
um gradual aumento do periodo de rotagdo sendo observado em
direcdo as regides polares. Devido a essa caracteristica, a tacoclina
apresenta um alto grau de cisalhamento. Como mencionado o nu-
cleo radiativo apresenta rotag¢do uniforme, porém sua velocidade de
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rotagdo equivale aquela observada em regiGes fotosféricas de mo-
deradas latitudes (35° a 40°).

Para se ter uma ideia, nas proximidades do equador o Sol com-
pleta uma rotagdo em cerca de 26 dias enquanto que em regides de
80 graus de latitude o periodo passa para pouco mais de 31 dias.
Isso significa que 5 rotagOes de regides polares do Sol equivalem
aproximadamente a 6 de suas rota¢Oes equatoriais. Acredita-se que
tanto a geometria quanto a espessura desta camada tém importan-
cia fundamental em modelos de dinamo solar, suprimindo o campo
poloidal mais fraco — dominante nos periodos de minimo do ciclo
de atividade — e criando o campo toroidal bem mais intenso — carac-
teristico de épocas de atividade do ciclo. Sobre o campo magnético
solar, vide se¢3o 1.4 adiante.

Observagdes heliosismoldgicas indicam que a tacoclina deve
ter uma espessura de cerca de 4% do raio solar e que se encontra
localizada a cerca de 70% do raio solar quando medido a partir do
centro em direc¢do a “superficie”. A Figura 5, obtida de observacoes
heliosismoldgicas, apresenta o periodo de rotag¢do observado no Sol
a partir de meio raio solar até a “superficie”. Pode-se ver claramente
que o nucleo radiativo gira com velocidade uniforme e que existe
uma regido de transi¢do, designada tacoclina, a partir da qual a ve-
locidade angular passa a apresentar valores distintos em funcio da
latitude. Também pode ser observado que a rota¢Zo solar fotosfé-
rica em cerca de 35° de latitude € similar aquela registrada para o
nucleo radiativo, como mencionado anteriormente.

Outro aspecto importante, fruto de observagdes heliosismolo-
gicas, € a evidéncia da existéncia de duas camadas de fluxo meridio-
nal entre a tacoclina e a “superficie” solar, ou limite externo do en-
velope convectivo. A Figura 6 ilustra a presenga dessas duas cama-
das. A mais interna estende-se da base do envelope convectivo até
cerca de 82% do raio solar; enquanto a segunda camada vai dessa
profundidade até a “superficie”.
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Figura 5 — Perfil da rotacao interior do Sol em funcao da distancia ao centro,
a partir de 0.5 Rg até a “superficie”, exibindo a variacdo da frequéncia de
rotacdo com a latitude solar (Fonte: Elaboracdo do autor.)

Figura 6 — Diagrama do esquema de medicao tempo-distancia em profundi-
dade. As curvas pretas amostram alguns percursos da onda acustica. As cur-
vas vermelha e azul ilustram a estrutura da circulacdo meridional. A linha tra-
cejada marca a base da zona convectiva em 0,7 Rg. (Fonte: Zhao et al., 2013)
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Saliente-se que o fluxo meridional manifesta-se em ambas as
camadas. Foi observado um fluxo meridional de 15 m/s em dire¢do
aos polos a partir da “superficie” até uma profundidade de cerca de
91% do raio solar. A partir daf existe um contra-fluxo de 10 m/s em
dire¢io ao equador até a profundidade aproximada de 82% do raio
solar, encerrando essa camada superior. Por sua vez, foi encontrada
evidéncia de uma camada mais interna de fluxo meridional, que
vai de cerca de 82% do raio solar até a base do envelope convectivo.
A evidéncia indicou fluxo dirigido para os polos abaixo de 82% do
raio solar. Pelo principio da conservagdo de fluxo, acredita-se que
exista também o contra-fluxo dirigido para o equador.

Esses resultados (Zhao et al,, 2013) indicam que os conceitos
sobre a gera¢do do campo magnético solar necessitam de uma revi-
sdo. Tudo indica que um novo modelo de dinamo solar que consi-
dere o que ja € conhecido em conjunto com esses resultados obtidos
pela heliosismologia deve ser proposto.

Questdo dos neutrinos solares — solugdo e outras questoes

A estrutura interna das estrelas tem sido bem estimada, porém
pouco conhecida na realidade. Acredita-se que a estrutura interna
de uma estrela esteja definida a partir de sua massa e composi¢do
quimica. Mas, a composi¢do quimica muda gradualmente a me-
dida que o H € convertido em He* e ndo € sempre conhecida. Além
disso, nfo é sabido se o He* produzido no centro 14 permanece ou é
levado para as camadas mais externas por algum processo de mis-
tura. Também tem sido sugerido que o Sol e outras estrelas ainda
possuem os nucleos da época de sua formacgio que giram relativa-
mente rapido. Finalmente, a estrutura das camadas mais externas
do Sol é modificada pela existéncia de convec¢ao, que temos dificul-
dade em modelar.

Por estas razdes tem sido renovado o interesse no interior so-
lar, particularmente porque atualmente se pode sonda-lo, até um
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determinado ponto, através de observag¢des dos neutrinos e helio-
sismologia. Visto que o Sol € a unica estrela para a qual tais observa-
¢Oes sdo possiveis, estas investigagdes sdo de grande importancia
para a compreensdo de todas as outras estrelas. Para a produgio de
energia no centro do Sol ja vimos que ocorre a fusdo dos nucleos de
dtomos leves para formacgdo de nucleos de 4tomos mais pesados.
Entretanto, a taxa de neutrinos solares produzidos, medida por ex-
perimentos cientificos, era cerca de 3 vezes menor do que aquela
prevista pelos cdlculos tedricos. Este fato ficou conhecido como o
“Problema dos neutrinos solares” e intrigou a comunidade de fisicos
e astronomos até o inicio do século XXI, gerando virias explicagdes
sem uma base consistente.

Entretanto, ja na ultima década do século XX, havia uma hi-
potese, proposta por Wolfenstein, de que uma boa fragdo dos neu-
trinos solares, produzidos no nucleo do Sol, sofriam oscila¢io de
massa se transformando em outro tipo de neutrino que no podia
ser detectado pelos experimentos disponiveis na época. Esta hipo-
tese foi confirmada, no inicio do século XXI, por medidas efetuadas
tanto com o detector japonés chamado de SuperKamiokande quanto
com o detector canadense chamado Sudbury Neutrino Observatory
(SNO), e com isto foi solucionado o problema dos neutrinos solares.
Entretanto, outras questdes surgiram com esta descoberta, entre
elas a determinagdo de qual a porcentagem de produgdo de energia
no centro do Sol devido a cadeia PP e aquela devido ao ciclo CNO.

5.3.2 Atmosfera solar

Como ja foi citado, a atmosfera solar € composta basicamente
por 3 camadas: fotosfera, visivel a olho nu, cromosfera, acima da
primeira, e coroa solar, a camada mais externa e ténue. Além disso,
existe a chamada regifo de transi¢io entre a cromosfera e a coroa.
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Fotosfera

Trata-se da camada visivel do Sol, também chamada de “super-
ficie” solar. Narealidade o que se v€ ao olhar para o Sol € a estreita
base dessa camada gasosa, com uma espessura de cerca de 100 km
(https://solarscience.msfc.nasa.gov/surface.shtml, 2023). A fotos-
fera como um todo possui uma espessura de cerca de 500 km, o que
equivale a cerca de meio milésimo do raio solar. E da fotosfera que
vem a maior parte da luz visivel, por trés razdes. Primeiro, tanto cro-
mosfera quanto coroa que est3o acima sfo praticamente transpa-
rentes na luz visivel. O gds desta camada n3o € totalmente transpa-
rente, e devido a sua opacidade o interior solar ndo pode ser visto. E
por ultimo, sua extensdo e temperatura sdo de tal magnitude que a
tornam uma potente fonte térmica de radiag3o.

A densidade desta camada ¢ de cerca de 1013 — 101 particulas
por centimetro cibico. Além da granula¢do, nesta camada podem
ser observadas manchas escuras que surgem e praticamente desa-
parecem por completo regularmente em periodos com média de
cerca de 11 anos. A Figura 7 mostra um exemplo de grupos de man-
chas observadas sobre o disco solar, caracteristico de épocas de ma-
ximo do ciclo de atividade.

Essas manchas ja eram observadas pelos chineses milhares de
anos antes de Cristo e ficaram conhecidas como manchas solares.
Entretanto, o estudo mais sistematico e cientifico das manchas so-
lares sé comegou com o uso do telescépio, sendo observadas (por
proje¢do da imagem do Sol) desde Galileo, j4 em 1610. Como ficard
claro mais tarde, estdo relacionadas com o ciclo de atividade solar.

As manchas solares tendem a se formar em grupos, principal-
mente nos periodos mais ativos do ciclo de atividade (vide Figura
8). Cada mancha isolada pode se constituir de duas partes: a um-
bra, parte central mais escura, com temperaturas em torno de 4000
K, e a penumbra, regido um pouco mais clara e mais quente com es-
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trutura radial em torno da umbra. A Figura 9 mostra um mancha
solar isolada onde pode-se identificar a umbra e a penumbra.

Figura 7 — Disco solar com varios grupos de manchas solares.
(Fonte: http://www.spaceweather.com)

Figura 8 — Exemplo de grupo de manchas solares.
(Fonte: http://science.msfc. nasa.gov/ssl)
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PENUMBRA

Figura 9 — Imagem de uma mancha solar isolada. Podem ser claramente
identificadas a Umbra e a Penumbra. (Fonte: Autor, adaptado de https://bit.ly/
416EcXC)

A presenga de manchas solares nos informa a respeito da exis-
téncia de campos magnéticos intensos na atmosfera solar. Uma vez
que o campo magnético inibe o processo convectivo, o transporte
de energia nas manchas é bem menor, e consequentemente as man-
chas s3o significativamente mais frias emitindo bem menos radia-
¢do do que o restante da “superficie” solar. Por este motivo, devido
ao contraste com a superficie solar mais brilhante é que as man-
chas aparecem escuras. Na realidade, as manchas tipicas sdo aproxi-
madamente 10 vezes mais brilhantes do que a Lua cheia, e normal-
mente, aparecem na “superficie” solar em grupos que evoluem em
numero e drea total e podem durar até varias rotagdes solares.

O numero de manchas presentes no disco solar estd direta-
mente relacionado ao nivel de atividade do ciclo que € explicado adi-
ante. Observando-se um determinado grupo de manchas ao longo
de varios dias constata-se que o Sol possui rotagdo, com um periodo
médio de 28 dias (possui rotacdo diferencial de aproximadamente
26 dias no Equador e cerca de 31 dias nas proximidades dos polos).
O eixo de rotacio solar estd inclinado em 7,15° em relagdo ao eixo
da drbita da Terra. O escurecimento — opacidade — observado do
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limbo € uma informacio de que a temperatura cai com a altura na
fotosfera (Figura 10).

Figura 10— Imagem do Sol em luz branca. Pode-se observar o obscurecimento
do limbo, ou borda do sol. (Fonte: http://www.hao.ucar.edu:80/public)

Esta camada apresenta uma temperatura que vai de 5780 K
na sua base até cerca de 4200-4400 K na sua parte mais elevada,
proximo a base da cromosfera. O gds mais frio € menos brilhante,
portanto a alta fotosfera € menos brilhante e mais opaca do que
sua base e o efeito observado é o obscurecimento do limbo solar
fotosférico.

Cromosfera

Estendendo-se até cerca de 10.000 km acima da fotosfera, esta
camada possui densidade de 2-3 ordens de grandeza menor rela-
tivamente a fotosfera e uma temperatura que vai até poucas deze-
nas de milhares de graus, fazendo com que o Hidrogénio emita uma
luz avermelhada correspondente ao H-a (primeira linha da série de
Balmer do dtomo de Hidrogénio em 6563 A) — Figura 11.
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Assim, esta camada pode ser vista observando-se o Sol com um
filtro especial do H-a, 0 que confere a esta camada seu nome — esfera
colorida (ou cromo-esfera). Utilizando este filtro pode-se distinguir
asvdrias estruturas cromosféricas, desde proeminéncias, filamentos,
taculas, “plages” e espiculos a elementos de campo magnético da
rede cromosférica. A luz emitida pelo Célcio ionizado (Ca II), no
violeta em 3934 A, também é emitida por esta camada.

As proeminéncias sdo estruturas brilhantes que se erguem do
limbo ou formam nuvens escuras sobre o disco solar.

Figura 11 — Imagem do Sol em H-a. Pode-se identificar estruturas como:
filamentos - escuros, faculas - claras - e espiculos - no limbo superior esquerdo.
(Fonte: http://www.hao.ucar.edu:80/public)

Qualquer nuvem de material visivel acima da fotosfera, obser-
vada no H-a, pode ser chamada de proeminéncia. Quando obser-
vadanolimbo aparece brilhante em contraste ao céu escuro, quando
observada no disco é chamada por filamento escuro, apresentando-
se assim por possuir apenas 10% do brilho do disco solar em H-a. As
proeminéncias podem ser observadas, em alguns pontos ao redor do
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disco escuro da Lua, quando ocorre o maximo de eclipses solares to-
tais. E podem ser classificadas pela forma como se apresentam em:

e Calmas (de longa durac@o): proeminéncias ou filamentos loca-
lizados em ou préximos a regides ativas.

e Ativas (transitdrias): proeminéncias geralmente associadas
a “flare” no limbo ou precipitagio de arcos magnéticos. Proe-
minéncia/filamento eruptivo estd entre os mais espetaculares
eventos solares (Figuras 12 e 13), e é responsdvel por uma grande
parcela das ejecOes de massa coronais — CME, descritas adiante.

Figura 12— Proeminéncia solar observada em H-a.
(Fonte: http://science. msfc.nasa.gov/ssl)

Uma boa fragdo dos “flares” estdo associados a filamentos, que
normalmente desaparecem por erupgio para cima. Os filamentos
grandes se formam gradualmente. O primeiro passo ocorre quando
uma regido ativa se rompe em duas regides unipolares. A seguir,
as linhas neutras que se formam do rompimento desta e outras
regides ativas se unem para produzir um filamento extenso. As vezes
duram por vdrias rotagdes solares. Um filamento tipico € menor,
dura apenas uma rotagdo solar e sofre ligeira alteragdo de forma
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quase todo dia. Além disso, pode ser usado para estimativas da
rotag3o solar.

Espiculos s3o pequenos jatos de matéria que se projetam em
dire¢3o a coroa solar, com velocidades de cerca de 20 km/s a alturas
de até 15.000 km. Estas estruturas, que surgem em aglomerados —
semelhantes a placas de grama — s6 podem ser vistas quando se ob-
serva a atmosfera solar — com um filtro H-« -— em direcdo ao limbo
(contorno) do disco solar. Esses aglomerados normalmente apare-
cem na borda de estruturas magnéticas, tém uma largura de aproxi-
madamente 2.000 km e dura¢do de cerca de 10 minutos, quando sur-
gem novos conjuntos de espiculos. A cromosfera também € um lo-
cal onde se registra atividade solar pois, altera¢des em “flares”, proe-
minéncias, erupg¢des de filamentos e fluxo de material em arcos pds-
"flare” podem ser observados ao longo de poucos minutos. Imedia-
tamente acima desta camada temos a chamada regido de transi¢3o.

Figura 13 —Imagem em raios-X do Sol, obtida pelo satélite Skylab em 19 de
dezembro de 1973. E mostrada uma das mais impressionantes proeminéncias
ja registradas. (Fonte: Laboratorio espacial Skylab — Nasa)
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Regido de transigdo cromosfera-coroa

A fronteira cromosfera-coroa é conhecida como regido de tran-
si¢do, uma fina e irregular camada da atmosfera solar, com poucas
centenas de quilémetros, na qual a temperatura se eleva dos valores
cromosféricos até cerca de 1-2 milhdes de graus, ja na base da coroa.
Além disso, a densidade decresce por mais 3—4 ordens de grandeza
dos valores cromosféricos, valores estes tipicos da coroa solar calma
(caracteristica de perfodos de baixa atividade solar). A primeira su-
posicdo da existéncia desta camada da atmosfera solar foi obtida a
partir das medidas de temperatura e densidade tanto da cromos-
fera quanto da coroa solar. Como os valores obtidos nas duas cama-
das variavam de ordens de grandeza, se suspeitou que houvesse al-
guma camada intermedidria que conectasse cromosfera a coroa de
alguma forma, fazendo o elo e a transi¢do continua mesmo que re-
lativamente abrupta destes pardmetros na atmosfera solar. O qua-
dro que se formou na época foi de uma estreita camada uniforme
e estatica que fizesse a transi¢do entre os valores de temperatura e
densidade observados na cromosfera para aqueles caracteristicos
da coroa. Por este motivo, foi proposta e aceita a designagdo de re-
gido de transigio.

Com o advento de observagGes solares através de instrumen-
tos a bordo de satélites artificiais, nas décadas de 80 e 90 do século
XX, o quadro acima comegou a se modificar. Tratava-se de uma ca-
mada estreita — poucas centenas de km — e bem irregular da atmos-
fera solar separando a coroa quente da cromosfera bem mais fria.
Verificou-se que o calor desce da coroa para a cromosfera e no pro-
cesso produz esta estreita regido onde a temperatura muda rapida-
mente de 1 milhdo na base da coroa para dezenas a centenas de mi-
lhares de graus. Aquela alta temperatura o Hidrogénio se encontra
ionizado (desprovido de seu elétron) o que dificulta a sua vis3o. Por
este motivo, a luz emitida pela regido de transi¢do € dominada por
fons tais como 0 CIV, 0 O 1V, e 0 Si IV (cada um desprovido de 3 de
seus elétrons). Estes fons emitem luz, na faixa do ultravioleta do
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espectro solar, que € absorvida pela atmosfera terrestre e pode ser
observada apenas do espago por meio de instrumentos a bordo de
satélites. Além disso, evidéncias observacionais mais recentes indi-
cam que a regido de transi¢do € bem definida e localizada espacial-
mente, e composta de um plasma dindmico e detalhadamente es-
truturado confinado no interior de corddes de um campo magnético
filamentar. O plasma se move em altas velocidades e ocorrem rapi-
das variacOes temporais de todos os pardmetros do gds. A massa
do plasma € pequena e como consequéncia facilmente perturbada.
Neste caso, marcas espectrais de processos de transferéncia de mo-
mento e energia na atmosfera solar sdo facilmente detectdveis na
regido de transi¢do, onde podem ser amplificados em comparacio
as respostas obtidas nas mais extensas e complexas camadas da cro-
mosfera e coroa. Desta forma, a regifo de transi¢do permite que se
observe fendmenos que estdo ocorrendo em regides onde as tempe-
raturas s3o mais baixas e também onde sdo mais altas na atmosfera
solar. Acima da regifo de transi¢do tem-se a coroa solar.

Coroa solar

A coroa € a parte mais externa da atmosfera solar e estende-se
por milhdes de quilémetros a partir do Sol. E observada no visivel
durante os eclipses solares totais, pois apesar de ter um brilho equi-
valente ao da Lua cheia, ela fica obscurecida quando a fotosfera é
visivel. Desta forma, durante o eclipse, como a fotosfera e boa parte
da cromosfera sdo ocultados pela Lua, € possivel observar e estudar
a coroa no visivel (Figura 14). A coroa apresenta vérias estruturas
— “helmet streamers”, “polar plumes”, arcadas e buracos coronais —
que se apresentam de forma diferente de um eclipse a outro, e seu
formato geral se altera com o ciclo de atividade solar.

A densidade da coroa € de 3—4 ordens de grandeza mais baixa
do que aquela da cromosfera e sua temperatura é de 1-2 milhdes de
graus. Nessa temperatura encontra-se H e He totalmente ionizados
além de uma série de ions de elementos mais pesados, sendo que
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até fons de Fe s3o observados. Como a temperatura € extremamente
alta, a coroa emite grande quantidade de UV extremo e raios-X. Além
disso, a esta temperatura o gis encontra-se na forma de plasma
— gasionizado — produzindo assim os elétrons e ions que podem
formar o chamado vento solar, o qual se propaga por todo o sistema
solar e eventualmente atinge a Terra bem como os outros planetas.

Figura 14 — Exemplo de eclipse solar total, ocorrido em 11 de Julho de 1991,
durante o intervalo de maximo, mostrando proeminéncias e a estrutura da

coroa. (Fonte: https://bit.ly/3)Ghkq8.)

Observacgdes do espectro da coroa no visivel evidenciaram sua
alta temperatura pela existéncia de linhas de emiss3o brilhantes
correspondentes a comprimentos de onda de elementos altamente
ionizados como Carbono, Nitrogénio e Oxigénio. Mesmo elementos
mais pesados como Calcio e Ferro também contribuem com linhas
de emissdo desses elementos ionizados. No presente, corondgrafos
s3o usados para ocultar artificialmente a luz da fotosfera e cromos-
fera, e assim permitir a observacao e estudos da coroa e das linhas
de emissdo dos fons existentes. Como trata-se de uma camada po-
tente emissora de UV extremo e raios-X, a coroa pode ser exclusiva-
mente investigada se for observada nessas bandas espectrais.
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Nesta camada da atmosfera solar, também s3o observadas as
chamadas regides ativas, locais onde temperatura e densidade sdo
elevadas além de possuirem campos magnéticos intensos (de de-
zenas a centenas de Gauss) distribuidos em forma de arcos com as
extremidades — polos magnéticos — situados na fotosfera. E nas re-
gides ativas que se observam os fendmenos conhecidos como explo-
soes (“flares”) solares —vide se¢do 7 — que ocorrem com frequéncia
e intensidade muito maiores nos periodos de méximo de atividade
do ciclo solar (explicado adiante na se¢o 6).

Além disso, a coroa apresenta um cardter dindmico que € carac-
terizado pelas ejecdes de massa coronais (CME), apresentadas na
secao 8.

5.4 Campos magnéticos solares e a
sua origem

Acredita-se que o campo magnético solar seja formado pelo
mecanismo de dinamo por transporte de fluxo (Choudhuri, 2007).
O processo como um todo estd descrito de uma forma simplificada
a seguir.

Como mencionado, o Sol possui rotagdo diferencial, mais ra-
pida nas baixas latitudes do que nos polos. Assim, o gds que esta
preso as linhas de campo as arrasta consigo causando distor¢do em
sua dire¢do, de médias latitudes em dire¢do ao Equador. O motivo
do aprisionamento e arraste do gis € explicado na préxima secdo. A
cada rotagdo, as linhas de campo sdo mais e mais arrastadas e dis-
tendidas préximo ao Equador, até que a dire¢ao do campo é to alte-
rada que se estabelece uma configuragio toroidal com estrutura fila-
mentar. Deste modo, a partir da tacoclina, a rotagio diferencial solar
transforma o campo poloidal, das regides de moderadas e baixas la-
titudes, em filamentos de fluxo de campo toroidal na tacoclina e por-
¢3o mais baixa do envelope convectivo, como ilustrado na Figura 15.
Além disso, a dindmica do gds na regido também provoca a tor¢io e
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a sobreposicdo de partes de algumas linhas de campo que foram dis-
tendidas, desta forma armazenando energia no campo magnético.

Por sua vez, pelo processo de flutuagdo magnética — quando
Pinterna < Pexterna —uma parte dos tubos de fluxo do campo toroi-
dal formados sobe pelo envelope convectivo até a “superficie” so-
lar, onde afloram em alguns pontos na forma de um grupo de man-
chas solares. A Figura 16 exibe um exemplo. A partir dai, os tubos
de fluxo se projetam para a atmosfera solar — cromosfera e coroa —
na forma de arcos magnéticos, na sua configura¢io mais simples,
o que configura as chamadas regides ativas. O grupo de manchas
originado na “superficie” se apresenta inclinado com a mancha pre-
cursora, de uma polaridade magnética, mais proxima ao equador e
a mancha seguidora, de polaridade contraria, mais préxima ao polo
(Lei de Joy). Entretanto, as polaridades magnéticas das manchas
“precursora” e “seguidora” sdo opostas nos hemisférios Norte e Sul
do Sol (vide Figura 17). A intensidade dos campos magnéticos cor-
respondentes as manchas solares no nivel fotosférico pode atingir
varios milhares de Gauss; j4 foram registradas medidas acima de
4000 G para o campo magnético de manchas solares na fotosfera.

MAIS LENTO MAIS LENTO

MAIS LENTO MAIS LENTO

Figura 15 — Evolucao do campo magnético solar durante o inicio de um ciclo
de atividade. (Fonte: Elaboracio do autor.)
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Atmosfera solar Arcos magnéticos

Fotosfera

Tubos de fluxo ascendentes
rupo de
manchas
solares

Figura 16 — Propriedade de flutuacdo de um tubo de fluxo magnético no
envelope convectivo do interior solar até aflorar na “superficie” como um
grupo de manchas solares. (Fonte: Elaboragao do autor.)

26 Feb 19

Source: National Solar Observatory (H. Jones} HAO A-Q19

Figura 17 — Polaridades das manchas “precursora” e “seguidora” do campo
magnético de regides ativas nos hemisférios Norte e Sul do Sol. (Esquerda)
Em 28/02/1982, durante o ciclo de atividade no 21. (Direita) Inversao das pola-
ridades magnéticas das manchas “precursora” e “seguidora”, em 26/02/1992,
ciclo de atividade no 22. (Fonte: https://sdo.gsfc.nasa.gov/data/aiahmi)
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Por outro lado, sabe-se que existe uma circulagio meridional
do gas, do equador em direcdo aos polos, e vice-versa em cada he-
misfério solar, observada pelo movimento latitudinal de pequenas
estruturas magnéticas solares. A velocidade medida é da ordem de
10 m/s (Komm et al., 1993). Apds o decaimento de um grupo de man-
chas seu campo se dissipa para a regido circundante por difusdo
turbulenta, com a polaridade da mancha precursora se difundindo
mais para latitudes mais baixas e a polaridade da mancha segui-
dora se difundindo mais para latitudes mais altas, o que d4 origem
ao campo poloidal na “superficie” solar (mecanismo de Babcock-
Leighton). Esse campo migra pela “superficie” em dire¢io aos polos
e acredita-se que desga até a tacoclina onde adquire migra¢do em
dire¢do ao equador, completando o ciclo de fluxo meridional. Atin-
gindo as moderadas latitudes a rotagdo diferencial transforma no-
vamente esse campo poloidal em campo toroidal fechando o ciclo
do dinamo solar, embora no novo ciclo as polaridades das manchas
sejam opostas em relac¢do ao ciclo anterior (Lei de Hale). O mesmo
ocorre no outro hemisfério solar embora com polaridades invertidas.
Quando do inicio do préximo ciclo de atividade as linhas de campo
novamente inverterao seu sentido, repetindo o mesmo sentido do
penultimo ciclo. Por este motivo, o ciclo magnético solar tem um pe-
riodo de cerca de 22 anos, correspondente a dois ciclos de atividade.

Nos casos de regides ativas bem evoluidas, mais tipicas de épo-
cas de grande atividade solar, sua configura¢io de campo magné-
tico é extremamente complexa, envolvendo a interagdo de varios
arcos distintos em tamanho, intensidade e polaridades de campo.
Um aspecto muito importante € que esses arcos magnéticos das re-
gides ativas eventualmente apresentam uma dindmica intensa cau-
sando tor¢do, alongamento e sobreposi¢io de linhas de campo o
que gera armazenamento de energia, a qual pode ser liberada e pro-
duzir uma explosio ou “flare” solar.

A Figura 18 representa de forma esquematica a possivel geo-
metria das linhas do campo magnético de uma regido ativa evo-
luida, embora seja um quadro estatico comparado a dindmica de
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uma regifo ativa em seu estdgio mais avancado de evolugdo. Por
sua vez, a Figura 19 exibe o magnetograma fotosférico da configura-
¢do do campo magnético associado a regido ativa NOAA AR 3270
em estdgio evoluido, onde observa-se configura¢do multipolar de
campo. E esta complexidade e dinamismo que propicia as condi-
cOes necessdrias para a ocorréncia de repentinos episédios de cisa-
lhamento, rompimento e reconexdo de linhas de campo magnético,
com a consequente liberagdo da energia armazenada naquele vo-
lume do campo, gerando assim o fenémeno conhecido como “flare”
ou explosdo solar.

5.5 Regiodes ativas

Em termos simples, estas regides estdo situadas na atmosfera
solar, no interior de configura¢des de campo magnético em forma de
arco, com linhas de fluxo magnético que se projetam pela cromosfera
até a coroa solar, cujas extremidades — polos magnéticos Norte e Sul
—estdo presas na fotosfera, na forma de grupos de manchas, como
se fosse um im3 gigante. No interior dessas regides ativas o gas
encontra-se mais quente e confinado pelo campo magnético, e por
esse motivo se apresenta abrilhantado tragando as linhas de campo
magnético na forma de arcos brilhantes. Devido a dindmica destes
campos, € nas regides ativas que se observa o fendmeno conhecido
como explosdo solar — “flare”, que em Portugués significa fulguracio,
historicamente devido as observagdes pioneiras efetuadas na luz
visivel. Estas explosGes ocorrem com frequéncia muito maior no
periodo de maximo de atividade do ciclo solar.
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MDI/S0I and EIT
MDI/SOl et EIT

Figura 18 — Configuragao do campo magnético de uma regiao ativa solar
em estagio evoluido. (Fonte: Experimento EIT, satélite Soho, NASA)

Figura 19— Magnetograma fotosférico da regido ativa NOAA AR 3270 em es-
tagio evoluido. + e —indicam cada polaridade magnética. (Fonte: https://www.
spaceweather.com/archive.phpview=1&day=04&month=04&year=2023, 04
de abril 2023.)
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Um pouco de Fisica de plasma: Plasma se refere a matéria no estado
em que os dtomos de gds se encontram desprovidos de parte ou todos seus
elétrons em uma distribuicdo quase-neutra (gds ionizado com concentra-
cOes praticamente iguais de elétrons e fons positivos). Acredita-se que 99%
da matéria ordindria do Universo encontre-se neste que € considerado o
4° estado da matéria, dai a importincia de seu estudo e conhecimento.
Neste estado, a matéria apresenta certas propriedades exclusivas que ndo
sdo observadas seja no estado sélido, liquido ou gasoso. Entre as principais
propriedades podemos citar: a tendéncia que o plasma tem de permanecer
eletricamente neutro e a capacidade de emissdo de luz quando em contato
com alguma perturbagdo elétrica e magnética capaz de excitd-lo.

A Figura 20 apresenta os valores caracteristicos do pardmetro B de
plasma — razdo entre a pressdo cinética e a pressdo magnética no meio = 2
CnkT/ (32/8 77); n, densidade de elétrons, k, cte. Boltzmann, T, tempera-
tura do meio, B, campo magnético, e C, coeficiente de ionizagdo — ao longo
das 3 camadas da atmosfera solar. Por esta figura fica claro que a pressdo
magnética domina (B < 1) o meio na alta cromosfera e baixa coroa. Fora
destas camadas pode ser visto claramente a inversdo do pardmetro B para
valores maiores que a unidade. Isto indica que a pressdo cinética domina
0 meio naquelas camadas. E por este motivo que a grande maioria sendo
quase totalidade dos fenémenos solares “transientes”, principalmente as
explosdes ou “flares” solares, ocorrem nas camadas onde B < 1. E exata-
mente ai que se encontram as chamadas regioes ativas.

5.6 Ciclo de atividade

A maioria das caracteristicas da emissdo solar estd direta-
mente relacionada ao ciclo de atividade que apresenta uma dura-
¢cdo média de cerca de 11 anos. Durante esse periodo, o numero de
manchas solares cresce, a partir do minimo, atinge um maximo e,
em seguida, decresce em dire¢do ao préoximo minimo de atividade.
A Figura 21 ao centro exibe a evolucio dos ciclos solares desde 1.600
até proximo ao ano 2016.
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Figura 20 — Parametro B de plasma para as varias camadas da atmosfera
solar, desde a fotosfera até a alta coroa onde ha a regiao de aceleracido do
vento solar. (Fonte: Elaboragao do autor, Adaptado de: Gary, 2001)
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Figura 21 — Evolucao dos Ciclos solares desde 1.600 (centro). As imagens do
topo e de baixo representam aspectos do disco solar em diferentes épocas
ao longo de um ciclo: de 1980 a 1989. (Fonte: http://www.hao.ucar.edu:80/
public,http://www.wikiwand.com/en/Solar_cycle)
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No inicio de um ciclo, manchas pequenas surgem em numero
reduzido em latitudes solares moderadas (30° — 50°). Durante a fase
ascendente, as manchas vio se formando em grupos cada vez maio-
res e mais proximas ao equador solar, aumentando em numero, con-
forme o ciclo evolui em dire¢do ao mdximo de atividade. A partir do
maximo, durante a fase de decaimento, ocorre decréscimo gradativo
desse numero enquanto o ciclo avanga em dire¢io ao novo minimo.
Nesta fase os grupos de manchas ja se encontram muito préximo
ao equador solar. A Figura 22 ilustra bem esse comportamento ob-
servado ao longo de vdrios ciclos solares. O diagrama ilustra como
a latitude de surgimento das manchas muda de acordo com a evo-
lucdo dos ciclos solares, e é conhecido como “Diagrama Borboleta”.

Figura 22 — “Diagrama Borboleta” mostrando as latitudes de surgimento
das manchas solares ao longo de nove ciclos solares consecutivos. (Fonte:
http://www.hao.ucar.edu:80/public)

Durante o maximo do ciclo, também cresce muito a ocorréncia
de fend6menos energéticos — explosdes (ou “flares”) solares, eje¢des
de massa coronal (CME) e feixes de particulas energéticas — associa-
dos as regides ativas e filamentos eruptivos. Além disso, também es-
tdo correlacionados com aumentos de irradiancia solar total e fluxo
rddio integrado (medido em 10.7 cm), como mostrado na Figura 23
para o periodo 1979 a 2013.



O Sol 43

0T ‘ JL T T T T X el Tidrés monthly fales
5 E
sog:ﬂhﬂm B MJJ‘MM@W . n.hi.‘Jw H i 1” : o3
Fd C-class flares monthly rates -
250 B
0 _______________________________ PR
. L C Total Solar 1
13671 Irradiance (TS]), | ]
E 1366 WWW
§13§5: b | =
0 a 1
ﬁJ Sunspot numbers |
7. | T Y NI T T T PRI R S A ]

1980 1985 1990 1995 2000 2005 2010

YEAR

Figura 23— Correlacdo de indices de atividade solar durante o periodo de 1979
a 2013. Na figura (a) Nimero de manchas solares, (b) média mensal do fluxo
radio em 10.7cm, (c) irradiancia solar total, (d) taxa mensal de "flares"classe
C, (e) taxa mensal de “flares” classe X. (Fonte: Balogh et al., 2014)

A explosdo solar quando intensa ou extrema pode estar asso-
ciada a CME, e conseqlientemente também & ocorréncia das cha-
madas tempestades geomagnéticas. Entre os efeitos da atividade
solar estdo os prejuizos causados em: comunicagdes, sistemas de
navegagio e posicionamento, sistemas de fornecimento de energia,
oleodutos, sistemas bioldgicos, bem como painéis solares, circuitos
eletrOnicos e drbita de satélites. Saliente-se também os danos das
radiac¢Ges ionizantes de origem solar que podem atingir missdes es-
paciais tripuladas, colocando em risco a vida dos astronautas pela
exposicdo a grande quantidade de radiacgdo. Estes efeitos referem-
se ao que antes era chamado de relagdes Sol-Terra e hoje é desig-
nado por Clima Espacial.

Em 2023, o Sol encontra-se na fase ascendente do 25° ciclo de
atividade. Pela tendéncia de evolu¢do do ciclo, acredita-se que a fase
de mdximo seja atingida entre o ano de 2024 e o primeiro semestre
de 2025.
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5.7 Explosoes - “flares” - solares

As explosdes solares foram observadas pela primeira vez, em
1 de Setembro de 1859, paralelamente por R. C. Carrington and R.
Hodgson, enquanto eles observavam manchas solares na luz visi-
vel. Como observaram um grande abrilhantamento chamaram o
fendmeno de “flare” (que, em Inglés, significa abrilhantamento). Es-
tes fendmenos caracterizam-se pela emissdo de grandes quantida-
des de energia (10'° —~10%° J), em intervalos de tempo relativamente
curtos, variando de dezenas de segundos até poucas horas para os
fenémenos mais intensos. Um exemplo de “flare” solar — como o
fendmeno ficou conhecido na luz visivel — registrado em H-a é mos-
trado na Figura 24.

A energia cinética/térmica liberada durante o “flare” é prove-
niente da energia magnética, e ocorre na atmosfera solar, nos lo-
cais conhecidos como regides ativas, como descrito anteriormente.
Toda essa energia, que ndo chega a 10% de toda a energia emitida
pelo Sol durante 1 segundo, provoca o aquecimento do gas e ener-
gizacdo / aceleragdo de particulas — elétrons, prétons e fons mais
pesados — presentes nos locais de liberagdo de energia e em sua
vizinhanga préxima.

Figura 24 — Exemplo de “flare” solar observado no H-«
(Fonte: http://www.hao.ucar.edu:80/public)
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Ainteracdo das particulas energizadas com o meio ambiente
provoca emissio de energia, na forma de radiacdo, que se distri-
bui por grande parte do espectro eletromagnético, estendendo-se
desde ondas de rddio quilométricas até raios-X e raios-gama. Uma
explosdo solar tipica produz uma quantidade de energia equiva-
lente aquela produzida pela usina hidrelétrica de Itaipu durante um
periodo de cerca de 8 milhdes de anos de operagio a plena poténcia.
Quanto mais intensa a explosdo maior a quantidade de radiagdo
que gera.

Como mencionado na se¢io 4, a distensdo, tor¢ao e sobreposi-
¢do de partes de linhas de campo magnético, durante um periodo
de dias, armazena energia no campo do interior de regides ativas da
atmosfera solar. Ao longo desse periodo, 0 armazenamento ocorre
numa condig¢io de equilibrio entre as pressdes cinética e magnética
e as linha de campo encontram-se aprisionadas pelo gas. Quando
repentinamente ocorre o rompimento de parte da estrutura de ar-
cos do campo magnético de uma regido ativa, e como consequéncia
uma sucessao de episddios de reconexdo das linhas de campo para
a formacdo de uma configuracio de campo mais simples e estavel,
a energia existente no volume do campo que sofreu a reconexio é
liberada provocando a explosdo (“flare”) solar. A energia liberada
aquece o gis, acelera particulas e produz ondas.

Além da radiagdo eletromagnética, feixes de particulas energé-
ticas e ondas que podem ser gerados, uma explosdo solar também
pode estar associada a expulsao de grandes quantidades de maté-
ria, na forma de uma nuvem de gds magnetizada, com velocidades
que variam de centenas a poucos milhares de quilémetros por se-
gundo. Este fendmeno é conhecido como eje¢do de massa coronal —
designado por CME — e também pode ocorrer dissociado de qual-
quer explosdo solar.

Deve ser ressaltado que as emissdes UV e raios-X das explosoes
s3o muito eficientes na ioniza¢do da ionosfera terrestre. Por oca-
sido das explosdes solares, principalmente aquelas de moderada e
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grande intensidades, a ionosfera aumenta sua ioniza¢do em vdrias
ordens de grandeza, podendo levar até a um “blecaute” nas radioco-
municagoes terrestres, entre outros efeitos possiveis.

Algumas explosdes solares também estdo associadas a ocor-
réncia das chamadas tempestades magnéticas na Terra (geomag-
néticas). Essas tempestades sdo produzidas por algum CME que
esteja associado a uma explosdo solar. Além disso, um CME dissoci-
ado de qualquer explosdo também pode ser causador de uma tem-
pestade geomagnética. Quando muito intensos, esses fendmenos
causam grande perturbac¢io na magnetosfera terrestre, podendo
até mesmo provocar um “blecaute” de energia. Uma explosio solar
pode apresentar até 4 fases distintas, como mostrado na Figura 25.
A descricdo destas fases € apresentada na sec¢io 14.
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Figura 25— Diagrama mostrando as possiveis fases de uma explosao ou
“flare” solar. (Fonte: Elaboracao do autor)

N3o é possivel ver uma explosao solar olhando para o Sol. JA-
MAIS DEVEMOS OLHAR DIRETAMENTE PARA O SOL, SEJAAOLHO
NU, POR MEIO DE BINOCULO OU POR TELESCOPIO, SEM A DE-
VIDA PROTE(;AO DE UM FILTRO ATENUADOR ESPECIFICO PARA
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ESTA FINALIDADE, POIS PODE CAUSAR CEGUEIRA E DISTURBIOS
DA VISAO TEMPORARIOS OU ATE PERMANENTES. Instrumentos
cientificos desenvolvidos para esta finalidade s3o utilizados para re-
gistrar as caracteristicas da radia¢do emitida durante uma explosio
solar. Radiotelescdpios e telescdpios dpticos com filtro de protegio
sdo utilizados para as observagdes em solo terrestre. Enquanto isso,
a observagio das emissdes em ultravioleta, raios-X e raios-gama s
é possivel através de instrumentos especificos a bordo de baldes es-
tratosféricos ou de satélites no espago. Isto porque as faixas de alta
e média atmosfera bloqueiam a passagem destes comprimentos de
onda até a superficie terrestre.

Em adi¢3o, deve ser mencionado que em casos raros uma ex-
plosdo ou “flare” pode ocorrer distante e dissociado de uma regido
ativa. Neste caso, € designado como “Hyder flare” - devido a descri-
¢do de Charles Hyder sobre o mecanismo responsével pela geracao
do fendmeno - e tem sua origem no repentino desaparecimento de
um longo filamento solar escuro. A aparéncia do fenémeno pode va-
riar de uma linha de pontos brilhantes, em um ou ambos os lados
do filamento, até “flare” de Unico ou duplo corddo brilhante (o cha-
mado “ribbon flare” ou “two ribbon flare”) paralelo(s) ao tragado
do filamento, em um ou ambos lados do mesmo (Hyder, 1967).

Os “Hyder flares” mais fortes s3o menos intensos e normal-
mente atingem o pico de intensidade mais lentamente (30-60 mi-
nutos) do que os “flares” gerados em regides ativas, e podem durar
por vdrias horas. Além disso, geralmente estio dissociados de par-
ticulas energéticas solares e ejecdes de massa coronal (CME), em-
bora um caso tenha sido observado em associagcdo com ambos. Em
correlagdo com o observado no visivel, as emissdes associadas em
raios-X e micro-ondas (rddio) normalmente s3o de longa duracio e
classificadas como tipo “subida e decaimento graduais” ou GRF.

A partir do trabalho de Hyder, acredita-se existam filamentos
estaveis ou desativados no interior e ao longo de sulcos magnéticos.
O desaparecimento abrupto desses filamentos € devido a reconfi-
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guracdo do campo magnético onde, dentro de um periodo de deze-
nas de minutos, o sulco se torna uma crista magnética e, de acordo
com Hyder, parte ou a maior parte do material do filamento — gds
mais frio — desce pelas bordas da crista e interage com o material
da cromosfera mais baixa gerando o “flare”. Este se apresenta com
aspecto de duplo cord3o brilhante, caso o processo de queda seja si-
meétrico, e corddo Unico no caso assimétrico. Caso a descida do ma-
terial seja esporddica ou o material descendente seja insuficiente
serdo criados apenas nds brilhantes do “flare”.

Narealidade, aindanfo se sabe ao certo o que produz um “flare”
e ejecOes de massa coronais (CME), apresentados na préxima sec3o.

5.8 Ejecoes de massa coronais (CME)

Tratam-se de nuvens de centenas de milhares a bilhdes de to-
neladas de matéria, carregando campo magnético, que sdo expulsas
do Sol durante um periodo de vérias horas, formando uma enorme
erupc¢ao que se expande para o espago exterior a velocidades de va-
rias centenas a poucos milhares de km/s (Figura 26). Normalmente,
as CME s3o (des)acelerados conforme vio se movendo para o es-
paco exterior. As primeiras evidéncias deste evento dinimico foram
obtidas a partir das observagdes de um corondgrafo a bordo do sa-
télite OSO-7, durante o periodo de 1971 a 1973.

Ainda n3o se sabe qual a causa destes fenémenos, e também
n3o estd certo de onde se originam. Mais de metade destes fendme-
nos encontra-se associada a proeminéncias eruptivas. O restante
que acompanha os “flares” pode aparecer na forma de “surges” ou
“sprays”. Entretanto, em ambos 0s casos existe associa¢io com ins-
tabilidades em proeminéncias. Além disso, também podem ocorrer
na auséncia de “flares” ou proeminéncias eruptivas. A frequéncia
das CME varia com o ciclo de atividade solar, podendo ser obser-
vado cerca de um evento por semana ou menos, no minimo do ciclo,
enquanto que pode ocorrer até uma dezena de eventos ou mais por



O Sol 49

dia nos periodos de mdximo de atividade do ciclo. Sua morfologia
varia desde um formato aproximado de jato até um halo (arco), que
pode circundar todo o disco solar (360°) em casos extremos. A mai-
oria das CME produzem ondas de choque que, quando se propagam
em direcdo a Terra, percorrem a distincia a partir do Sol tipicamente
em cerca de 2 dias. As mais energizadas geram feixes de particulas
energéticas altamente ionizantes e nocivas a missoes tripuladas. A
Figura 27 mostra uma comparag¢do das dimensdes de uma CME.

Figura 26 — Sequéncia de imagens mostrando a ocorréncia de uma CME ti-
pica com frente de choque, vao e filamento. (Fonte: High Altitude Observa-
tory/Solar Maximum Mission Archives).

As CME répidas podem quebrar o fluxo do vento solar — expli-
cado a seguir — e produzir perturbagdes que atingem a Terra, as ve-
zes com resultados perigosos e nocivos para as atividades huma-
nas. Este fendmeno, em conjunto com os “flares” solares afeta dire-
tamente o chamado “clima espacial”. Atualmente, os experimentos
“Large Angle and Spectroscopic Coronograph (LASCO)”, a bordo do
satélite “Solar Heliospheric Observatory (SOHO)”, “Solar Terrestrial
Observatory (STEREO)” e “Solar Dynamic Observatory (SDO)”, ob-

servam o Sol para registro de CMEs diariamente.
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Figura 27 — Dimensao do estagio inicial da Ejecao de Massa Coronal (CME)
de 31 de agosto de 2012 em comparagao com a Terra. (Fonte: AIA/SDO-NASA)

5.9 Relacoes Sol-Terra (atual clima espacial)

Os fendmenos associados 4 atividade solar estdo mais estreita-
mente relacionados com alguns fendmenos que ocorrem na Terra
do que podemos imaginar. Até o final do século XX isso era cha-
mado de relagdes solares-terrestres. Atualmente, recebe a designa-
¢do de Clima Espacial. Tal como os “flares”, as CME, jatos de parti-
culas energéticas e o vento solar também tém implica¢des impor-
tantes para a compreensio e a previsio dos efeitos da atividade so-
lar na Terra e espaco.

E importante salientar a escala de tempo na qual esses vdrios
fendomenos deverdo atingir o ambiente terrestre. Iniciando pelo
“flare”, ou explosdo solar como € mais conhecido, trata-se de uma
enorme emissdo de energia na forma de radiag3o eletromagnética
que, uma vez gerada, atinge a Terra em pouco mais de 8 minutos.
Em seguida, temos os jatos de particulas energéticas produzidos
tanto pela onda de choque de uma explosdo solar quanto, principal-
mente, aqueles produzidos por CMEs energéticas. Esses jatos sdo
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constituidos de particulas relativisticas que podem atingir o ambi-
ente terrestre em intervalos que vio de dezenas de minutos a pou-
cas horas. Um intervalo de dezenas de horas a alguns dias separa a
expulsdo de uma CME a partir do Sol de sua chegada a nosso pla-
neta. Por fim, como ja mencionado o vento solar € liberado a veloci-
dades dentro da faixa de 200 a > 900 km/s podendo atingir a Terra
tanto apds dois dias quanto até uma semana depois.

A seguir descrevemos algumas perturbacdes, influéncias, da-
nos e riscos causados por esses fendmenos no ambiente terrestre.
E, em particular, alguns dos principais efeitos que causam também
nos sistemas/servigos tecnoldgicos que servem ao ser humano.

5.9.1 Efeitos do clima espacial no ambiente terrestre

Aradiacdo eletromagnética emitida pelas explosdes / “flares”
solares em UV e raios-X causa grande aumento da ionizag¢io da io-
nosfera terrestre. Além disso, também pode produzir o aquecimento
das camadas da alta atmosfera. Neste caso, os efeitos que sio ob-
servados vao desde a perturbagdo da drbita de satélites até um ble-
caute de radio na atmosfera terrestre por varias horas, do lado ilu-
minado da Terra, no caso de um fendmeno severo. Outros efeitos
também importantes s3o as perturbacdes de sistemas de posiciona-
mento e navegacao.

O vento solar, perturba o ambiente terrestre principalmente
de duas formas: deformagio da magnetosfera e geragdo de auroras,
como explicado na préxima se¢do. A deformag¢io mencionada pode
até gerar uma sub-tempestade geomagnética.

Quando uma CME atinge a Terra pode gerar uma tempestade
geomagnética cujos efeitos vio desde danos nas comunicag¢des via
satélite até a produgdo de “blecautes” na distribui¢do de energia. A
onda de choque das CME mais energizadas gera um feixe de par-
ticulas energéticas. Essas particulas podem danificar equipamen-
tos eletrénicos de satélites e espaconaves, bem como irradiar astro-
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nautas de missdes tripuladas com grandes doses de radiagdes ioni-
zantes. Isto ocorre porque no espago nfo existem a magnetosfera e
as camadas protetoras da atmosfera terrestre que absorvem e espa-
lham a quase totalidade dessas radiagdes originadas fora da Terra.

O principal e mais perigoso efeito dos feixes de particulas ener-
géticas € o grande poder ionizante que possuem quando interagem
com a matéria. Neste caso, podem causar desde a degradacdo de
painéis solares de satélites artificiais, a degradacgdo e inutiliza¢do da
eletronica de satélites, sondas e missdes espaciais, além da geracao
de sinais espurios na resposta dos sistemas digitais que compdem
instrumentos e detectores de satélites. E o fator mais perigoso € a
irradiagdo de astronautas em missoes tripuladas com doses letais
de radiagdo. Portanto, € necessario um maior conhecimento des-
ses fendmenos relacionados ao “clima espacial”, visando da melhor
forma possivel prever sua ocorréncia com antecipagio suficiente,
no intuito de se evitar ou minimizar tudo o que causam.

5.10 Vento solar

Trata-se de um fluxo de elétrons, prétons e fons positivos que
s3o expulsos da coroa solar em alta velocidade (de 200 a mais de
900 km/s) e propagam-se pelo meio interplanetério. Existem dois
tipos de vento, o lento (200-400 km/s) e o rdpido (acima de 400
km/s), que possuem origem distinta no Sol. O vento lento parte dos
chamados “streamers” coronais, pertencentes a regides de latitu-
des relativamente baixas onde os campos magnéticos tendem a se
apresentar com configura¢des em forma de arcos, principalmente
durante os periodos ativos do ciclo de atividade solar. No topo des-
ses arcos eventualmente se estabelece uma regido onde o campo se
projeta para o meio interplanetdrio formando a configuracdo desig-
nada “streamer coronal”.

Por suavez, dos chamados buracos coronais —regiées de campo
magnético com configuragio de linhas “abertas” — é expulso o vento
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solar rdpido. Eventualmente, esse vento atinge e interage com a
Terra causando tanto o fenédmeno conhecido como aurora — quando
interagindo com os gases da alta atmosfera — quanto perturbacées
no campo magnético, quando interagindo com a magnetosfera ter-
restre. O vento solar quando interage com a magnetosfera terrestre
causa sua deformag3o na dire¢io da linha Sol-Terra, ocasionando
sua compressio no espaco entre o Sol e a Terra e a formag3o de uma
cauda da Terra em dire¢do do espaco exterior, como pode ser visto
na Figura 28.

Figura 28 — Vento solar e sua interagao com a magnetosfera terrestre. A
acao do vento solar pressiona a magnetosfera em direcao ao espago exterior.
(Fonte: NASA)

Quando as particulas energéticas emitidas pelo Sol interagem
com os gases da alta atmosfera terrestre, nas proximidades das
regides polares da magnetosfera terrestre, ionizam os atomos desses
gases. Os fons e elétrons desses dtomos ionizados, por sua vez,
se recombinam para formar um dtomo neutro. No momento em
que isso acontece € emitida uma luz de cor caracteristica do &tomo
que estd se recombinando, e que também depende da energia das
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particulas que provocaram a ionizac¢do daquele 4tomo — fené6meno
conhecido como aurora (dois exemplos nas Figuras 29 superior e
inferior). Como a atmosfera terrestre é composta por vérios gases e
a energia das particulas incidentes nio é fixa pode-se observar luz
de vdrias cores em diversos padrdes difusos. Este fendmeno pode
ser observado a olho nu de altas a moderadas latitudes terrestres,
com as designagdes de boreal, no hemisfério Norte, e austral, no
hemisfério Sul.

Figura 29 — Duas fotos de auroras obtidas em altas latitudes durante o
periodo de maximo do ciclo solar 23. (a) Aurora de 20/03/2001; (b) Aurora de
17/04/2001. (Fonte: http://www.spaceweather.com)
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5.11 Espectro solar

O espectro da luz solar nos fornece vérias informagdes. Inicial-
mente, sabendo que dtomos e moléculas absorvem luz em compri-
mentos de onda especificos, a partir da andlise da luz solar - compri-
mento de onda das linhas de absor¢do ou emissdo — por meio de um
instrumento chamado espectroscdpio, podemos identificar quais os
elementos quimicos que estio presentes no Sol. Outras informagdes
que podem ser obtidas s3o a abundincia dos elementos quimicos e
a temperatura das vérias camadas da atmosfera solar onde estes ele-
mentos estdo presentes. A abundincia pode ser inferida a partir da
intensidade da linha de um determinado elemento quimico regis-
trada no espectro. Enquantoisso, a temperatura pode ser estimada a
partir da presenga de linhas dos elementos em determinadas regides
do espectro. Por exemplo, alinha de 304 A, do He II (He uma vez ioni-
zado), observada na cromosfera, corresponde a uma temperatura de
60.000 K, enquanto que a linha 195 Ado Fe XII, observada na coroa,
corresponde a uma temperatura de cerca de 1,5 milhdes de graus.

Um espectro de estrela tipo G2V, como € o caso do nosso Sol,
mostra que a baixa atmosfera solar € fria o suficiente para apresen-
tar linhas dos 4tomos de elementos metdlicos. A maioria € de 4to-
mos neutros, particularmente aqueles com niveis de energia baixos
o suficiente para serem excitados a 6000 K. Outro aspecto muito im-
portante, indicado no tipo espectral, é que o estdgio evolutivo atual
do Sol € de uma estrela na sequéncia principal — produzindo ener-
gia a custa do consumo do Hidrogénio com a respectiva sintese de
Hélio e elementos mais pesados.

A Figura 30 mostra o espectro solar dentro da banda da luz visi-
vel (3850 — 6900 A), em preto e branco. As linhas de absor¢io (escu-
ras) de alguns elementos estdo indicadas na Figura, como por exem-
plo H-a, H-f, H-7y, H-6 (do H), e linhas do Na, Ca, Mg e Fe. J4 a Ta-
bela 2 apresenta uma relacdo de vérias linhas observadas no espec-
tro solar na faixa do ultravioleta (UV) e ultravioleta extremo (EUV),
bem como o continuo do visivel na fotosfera para comparagdo. Na
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tabela estdo indicados os ions dos elementos correspondentes ao
comprimento de onda de cada linha observada, a temperatura asso-
ciada e a regido onde € observada. As linhas espectrais dos elemen-
tos e respectivos comprimentos de onda estdo ordenados de forma
tal que, de cima para baixo, percorremos a atmosfera solar da coroa
para a fotosfera.

Figura 30 — Espectro solar na banda de comprimentos de onda da luz visivel
(dentro da faixa de 3850 — 6900 A- 6900 A).

As figuras 31, 32 e 33 exibem o Sol de 09 de fevereiro de 2023
— fase ascendente do 25° ciclo de atividade solar — em intensidade,
magnetograma, dopplergrama e nove comprimentos de onda dife-
rentes do ultravioleta (UV) e ultravioleta extremo (UVE). Em ordem
crescente de comprimentos de onda, s3o eles: 94 A, 131 A, 171 A, 193
A,211A,304 A, 335A,1600 A 1700 A (https://sdo.gsfc.nasa.gov/
data/).
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Tabela 2 - Linhas espectrais de ions de elementos no espectro solar UV e UVE

ELEMENTO - COMPRIMENTO | TEMPERATURA REGIAO DE
LINHA ESPECTRAL DE ONDA (A) (x10*K) OBSERVACAO
Fe XV 284 200 Coroa
Si XII 520,7 200 Coroa
Fe XII 1242 160 Coroa
Fe XII 195 150 Coroa
Mg X 625 105-110 Coroa
Fe IX/X 171 100 Coroa
Mg IX 368 95-100 Coroa
CalX 821 63 Regifo de transigio
Ne VII 356 40 Regido de transigio
oV 629,7 23-25 Regido de transi¢io
SiVI 933 20 Regido de transi¢ido
NV 1238,8 18 Regido de transigdo
UV continuo x10% Cromosfera
Hell 304 6-8 Cromosfera
Hel 584,3 2 Cromosfera
Continuo Luz branca ~ 0,6 Fotosfera *

Ainda a titulo de informag3o, em 1995 foi identificada, no es-
pectro solar infravermelho de uma mancha solar escura, uma linha
de absor¢do da molécula de 4gua, indicando a presenca dessa mo-
lécula na atmosfera solar na forma de vapor (Wallace et al., 1995).
A presencga de outras moléculas também foi identificada na baixa
atmosfera solar, inclusive moléculas organicas como mondxido de
carbono (Sinha e Tripathi, 1990).
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Figura 31 — Imagem da coroa solar, de 09 de fevereiro de 2023, em seis
comprimentos de onda diferentes — da esquerda para direita e de cima para
baixo, respectivamente, 94 A, 131 A, 171 A, 193 A, 211 Ae 335 A. (Fonte:
https://sdo.gsfc.nasa.gov/data/)
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Figura 32 — Imagem solar, de 09 de fevereiro de 2023 — da esquerda para
direita e de cima para baixo, respectivamente, intensidade na luz visivel
em niveis de cinza, intensidade colorido estratificado em niveis discretos,
intensidade colorido continuo, e dopplergrama solar. (Fonte: https://sdo.gsfc.
nasa.gov/data/.)

Figura 33 — Imagem solar, de 09 de fevereiro de 2023 — da esquerda para
direita e de cima para baixo, respectivamente, 1600 A, 1700 A, magnetograma
em niveis de cinza e magnetograma colorido. (Fonte: https://sdo.gsfc.nasa.
gov/data/.)
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5.12 Interior solar e heliosismologia

A maior parte do que se sabe sobre o interior solar estd baseado
em modelos tedricos do Sol, os quais foram sendo bem refinados, nas
trés ultimas décadas, com base no desenvolvimento de técnicas que
fazem este tipo de sondagem. Cada modelo baseia-se em: principios
tisicos basicos, algumas hipdteses sobre o interior solar e algumas
propriedades observadas. Os principios fisicos sdo: taxa de irradia-
¢do aproximadamente igual a taxa de produco de energia e o mate-
rial numa dada profundidade deve ser capaz de suportar o peso da
matéria das camadas acima. As hipdteses devem levar em considera-
¢do, entre outros fatores, a importincia de campos magnéticos inter-
nos e a taxa de rota¢do de camadas internas em torno do eixo solar.

As principais propriedades observadas sdo: raio, massa total,
luminosidade e composi¢do quimica. Basicamente, um modelo
assim calculado fornece estimativas numéricas de temperatura (T),
pressdo (P) e densidade (N,) a qualquer distincia do centro do Sol.
Um exemplo de modelo solar € mostrado na Figura 34.

Como visto na subseg¢3o 2, a energia solar é produzida a custa
da conversdo de H em He?* e elementos mais pesados. Neste caso,
qualquer modelo confiavel que explique a taxa de produgio de ener-
gia observada deve levar em conta também a alteracdo nas abun-
dancias relativas dos elementos, conforme o H vai sendo consumido
e o He* e elementos mais pesados sendo gerados, bem como as res-
pectivas alteracdes de temperatura (T), pressdo (P) e densidade (N,).
Os modelos existentes atualmente representam bem o interior so-
lar. Isto pode ser verificado através de técnicas que conseguem son-
dar as condicdes fisicas (T, P, N,) no interior solar, abaixo da “super-
ficie” até quase o centro. Um meio de fazer isto € investigando as
propriedades e caracteristicas das oscila¢Ges solares.

Sabe-se que a “superficie” solar oscila se movendo para cima e
parabaixo com velocidades de até 0,5 km/s, & primeira vista de forma
desordenada. Regides da fotosfera sobem e descem, aparentemente
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de forma irregular ao longo de distancias de muitos quildmetros e
por periodos de tempo caracteristicos de 5 minutos ou mais.
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Figura 34 — Modelo solar aproximado mostrando, de cima para baixo, os
perfis estimados de Temperatura, Pressao e Densidade com a profundidade
no interior solar desde o centro até a “superficie”. (Fonte: Autor, adaptado de
Green e Jones, 2004)

Contudo, em meados dos anos 70, verificou-se que pelo menos
em parte trata-se de um efeito combinado de muitas oscilag¢Ges glo-
bais de toda a “superficie” solar que individualmente s3o regulares e
tém seu periodo caracteristico. Algumas oscilagdes globais de baixa
frequéncia sdo capazes de viajar praticamente até o centro do Sol e
refletir as condic¢Oes 14 existentes através de seus movimentos obser-
vados na “superficie” solar. Este método € similar aquele usado pe-
los sismologistas que investigam o interior da Terra. Por este motivo,
o ramo de investiga¢ao das oscilagdes solares para sondagem das
condigOes presentes no interior solar é chamado de heliosismologia.
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5.13 Emissao solar na banda de ondas de
radio

O Sol é um astro que emite num amplo espectro, desde ondas
de radio até raios-X. A emissdo solar em radio pode ser subdividida
em trés componentes, a componente de Sol “calmo”, a componente
“lentamente variavel” e aquela de Sol ativo. O que determina como
o0 Sol se apresenta s3o os pardmetros do plasma (T, N, € B) e o me-
canismo de radiag3o que gera a emissio radio (livre-livre, girorres-
sonante, girossincrotron e emissdo de plasma). Na atmosfera solar
em geral, incluindo as regides ativas, a densidade cai com a altura.
Pode-se identificar o mecanismo de emissdo dominante em fungio
da altura na atmosfera solar a partir da Figura 35. Subindo pela at-
mosfera solar, a partir da base da fotosfera, as emissGes girorresso-
nante do 3° — 4% harménicos da girofrequéncia, e girossincrotron de
harménicos maiores, originam a emissio rddio até cerca de 10# km,
o que corresponde a cromosfera e baixa coroa. Dessa altura para
cima, o “bremsstrahlung” se torna mais importante, até dezenas de
milhares de quilometros onde a emissio de plasma passa a compe-
tir de forma importante, até que na alta coroa, a partir de centenas
de milhares de quilémetros esta ultima se torna predominante. Os
perfis de temperatura e densidade na atmosfera solar sdo apresen-
tados na Figura 36.

E importante observar que como duas frequéncias naturais
e caracteristicas da atmosfera solar — frequéncia de plasma e gi-
rofrequéncia — encontram-se na banda rddio, essa emissio torna-
se muito importante para o diagndstico dos pardmetros fisicos do
meio, principalmente densidade e campo magnético.
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5.13.1 Emissao de Sol “calmo” e da “componente de variacao
lenta”

Na época de minimo do ciclo de atividade solar, a componente
de Sol “calmo” domina a emiss3o solar até frequéncias t3o baixas
quanto 300 MHz ou maiores pois, abaixo dessa frequéncia a emis-
sdo de fundo galdtica domina. Nessa época, a fotosfera solar se
apresenta como um disco de brilho uniforme e continuo, sem a pre-
sen¢a das manchas ou grupos de manchas solares que caracterizam
o periodo de atividade do ciclo. Como consequéncia, a auséncia de
manchas ou seus grupos na fotosfera se reflete na auséncia de suas
projecdes como arcos magnéticos e regides ativas na atmosfera so-
lar. A emiss3o solar em rddio caracteristica dessa época é gerada
por bremsstrahlung “livre-livre”. A componente cromosférica é domi-
nante nas altas frequéncias de micro-ondas (f > 20 GHz), bem como
em ondas milimétricas, pois a coroa torna-se opticamente fina, e a
estrutura de rede cromosférica se torna evidente por meio de obser-
vagOes de alta resolugio espacial (< 10” de arco).

Quando o Sol ndo se encontra no minimo de seu ciclo de ativi-
dade € frequente a presenca de manchas ou grupos de manchas na
fotosfera e os correspondentes arcos magnéticos ou regides ativas
na atmosfera solar. Essa presenca se traduz num excesso de emis-
sdo solar em radio, relativamente 4 componente de Sol “calmo”, a
qual é designada por componente “lentamente variavel”. Essa com-
ponente se refere a contribui¢do integrada de todas as regides ati-
vas presentes na atmosfera solar, a qual se soma & emissio de Sol
“calmo”. As regides ativas da baixa coroa emitem na faixa de micro-
ondas pelo processo de girorressonéincia de elétrons com uma distri-
buicdo térmica correspondente a um plasma de 10° K. Isto porque,
acima de 1-2 GHz, a emiss3o “livre-livre” torna-se progressivamente
opticamente fina enquanto a contribui¢3o girorressonante de locais
de campo magnético intenso (> 400 G) passa a predominar. A de-
signacdo de “lentamente varidvel” se justifica pois reflete tanto o
surgimento ou crescimento de uma, ou mais, regides ativas, quanto
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o desaparecimento ou decaimento de uma, ou mais regides, bem
como ambos simultaneamente, a partir disco solar visivel, numa es-
cala de dias. Nos referimos ao disco visivel, ou dianteiro, porque o
Sol possui também seu lado oculto, ou traseiro, o qual permanece
inacessivel a partir da Terra.

Além destas duas componentes da emissio solar em radio,
existe uma terceira componente apresentada na préxima sub-segio,
a componente de Sol “ativo”.

5.13.2 Emissao de Sol “ativo”

Por sua vez, a emissdo correspondente a componente energe-
tica de Sol “ativo”, ou os “flares” e “bursts”, se apresenta sobrepondo
tanto a emissdo da componente “calma” quanto da componente
“lentamente varidvel” proveniente da presenca de regides ativas
na atmosfera solar. Trata-se de qualquer abrilhantamento obser-
vado na emiss3o solar, acima destas, com uma variabilidade tem-
poral relativamente curta, de dezenas de segundos a poucas horas.
Existe um pouco de confusfo nas designacoes “flare” e “burst” para
o fendmeno observado. S3o usadas se referindo ao mesmo feno-
meno, embora sejam discriminantes relativamente a faixa do espec-
tro na qual o fendmeno € observado. Historicamente, “flare” corres-
ponde a emissdo na luz visivel desde as observagdes de Carrington
e Hogdson em 1° de setembro de 1859, data do descobrimento do
fendmeno. Enquanto isso, “burst” se refere a emissdo do fend6meno
observada em outras bandas espectrais, como por exemplo radio
a partir da década de 50 do século XX, ou mais recentes em outras
bandas espectrais. Na pratica, as designac¢Oes deveriam ser unifi-
cadas ou usadas indistintamente com relag3o a regifo do espectro.
Daqui em diante no texto designaremos “flares” e “bursts” como FB.

Deixando de lado casos especificos da emissdo de FB, em geral
a forma como o aumento de emissio pode se apresentar varia desde
uma ligeira eleva¢ido do nivel de emissdo, geralmente correspon-
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dente a uma emissdo térmica, até uma elevagio de poucas milhares
de vezes em intervalos de segundos ou menos. Além disso, emissdo
girorressonante também pode ser observada, uma vez que o feno-
meno se origina nas regides ativas da atmosfera solar, as quais se
mostram na forma de arcos magnéticos.

Dependendo do local onde se origina, a emiss3o rddio pode
ser produzida pelos seguintes mecanismos: girorressonante, giros-
sincrotron, “bremsstrahlung” livre-livre e emissdo de plasma. Os
dois primeiros se referem a radiagdo gerada pelo movimento dos
elétrons em torno das linhas de campo no interior dos arcos mag-
néticos da atmosfera solar. O que os diferencia € a distribui¢io em
energia das particulas. Os elétrons com uma distribui¢do térmica
geram emiss3o pelo mecanismo de girorressonincia, enquanto que
a emissdo girossincrotron, na faixa do 10? ao 100° harmdnicos da
girofrequéncia, é caracteristica de uma distribui¢io energética ndo-
térmica de elétrons moderadamente relativisticos (acima de 20 keV
até poucos MeV).

A partir do local de liberac¢do de energia, as particulas acelera-
das formam feixes com uma distribui¢do espacial de velocidades.
Normalmente essa distribui¢do é bem isotrépica mas, em determi-
nados casos, pode apresentar alguma anisotropia favorecendo o
aprisionamento das particulas no campo magnético do topo dos
arcos ou sua precipitagdo para as partes mais baixas e densas dos
arcos. As particulas com velocidade possuindo um angulo menor
do que determinado 4ngulo critico minimo — “pitch angle” — em re-
lagdo a diregdo das linhas de campo do arco magnético, viajam ao
longo dele em dire¢do as suas partes mais baixas e mais densas ou
mais altas e menos densas do arco magnético. No primeiro caso, as
particulas se precipitam em dire¢do aos chamados “pés” do arco
magnético, onde perdem praticamente toda sua energia quase ins-
tantaneamente, gerando RX duros por “bremsstrahlung”. J4 as par-
ticulas que viajam para as partes mais altas e menos densas geram
ondas de radio, inicialmente pelo mecanismo “bremsstrahlung” e,
em seguida pelo mecanismo de emissdo de plasma. Tudo isto con-
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siderando as condig¢des ideais de continuidade e isotropia do meio,
além de um modelo conhecido que represente bem a variagdo de
densidade com a altura na coroa solar.

Por outro lado, as particulas energéticas com distribui¢do espa-
cial de velocidade além do 4ngulo critico minimo, com relagdo a di-
recdo das linhas de campo, ndo conseguem se precipitar ao longo do
arco magnético ficando “aprisionadas” pelo seu campo, e assim pas-
sam a espiralar em torno dessas linhas gerando ondas de radio pelo
mecanismo girossincrotron, quando moderadamente relativisticas.
Particulas menos energéticas espiralando geram emissao girorresso-
nante em baixos (2° — 4°) harménicos da girofrequéncia, enquanto
aquelas mais energéticas, altamente relativisticas, geram emissio
sincrotron num continuo do espectro de elevados harménicos. A
emissdo no fundamental da girofrequéncia € observada apenas em
condi¢es muito particulares pois o meio local apresenta forte auto-
absor¢3o. E além disso, a emissdo tipica de FB se origina de elétrons
moderadamente relativisticos, aqueles altamente relativisticos e
sua respectiva emissio sincrotron sfo raros neste fendmeno.

5.14 Caracteristicas de “FB”

A partir da liberag3o da energia armazenada. como consequén-
cia da reconexdo magnética ocorrida na regido ativa, sdo observa-
dos um abrilhantamento e também emissio de radia¢do eletromag-
nética num amplo espectro (desde ondas de rddio km até raios-
X/gama). O abrilhantamento evidencia o aquecimento do gés ge-
rado pela energia liberada, correspondente a componente térmica
da emissdo, enquanto a radiag3o eletromagnética € o resultado da
interagdo dos feixes de particulas energizadas (aceleradas) com o
meio circundante ao longo da extensdo dos arcos, caracterizando a
emissdo de natureza nio-térmica.
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O fenémeno do FB pode apresentar até 4 fases durante sua
manifestac¢do, como ja mostrado anteriormente na Figura 25, sendo
que a fase impulsiva € observada em 90% dos casos (Benz, 2017).

Um FB pode se iniciar com uma fase precursora ou pré-“flare”,
alguns minutos antes da fase impulsiva, que caracteriza o periodo
em que a liberag3o de energia € ativada. Neste estdgio, no local de
ocorréncia do fendmeno na regido ativa, o plasma coronal se aquece
lentamente e torna-se visivel a partir da emissdo que se apresenta
em raios-X moles e ultravioleta extremo (UVE). As vezes emissdes
de natureza nfo-térmica também se apresentam, em locais diferen-
tes daqueles nos quais sdo observadas em estdgios posteriores do
fenémeno.

Em seguida, pode ocorrer a fase impulsiva, que pode ter dura-
¢do de até algumas dezenas de minutos. Nesta fase, um grande nu-
mero (até 10%%) de particulas — principalmente elétrons, mas tam-
bém protons e fons positivos — sdo energizados até energias de pou-
cos Mega elétron-Volt (MeV). E nesta fase que ocorre a maior e mais
rdpidaliberacdo de energia, a qual se estende por um amplo espectro,
e € comum a observacdo de emissdes apresentando boa correlacdo
em intensidade e tempo em micro-ondas e raios-X duros, embora
em locais distintos dos arcos magnéticos da regido ativa. A emissao
em micro-ondas é registrada nas partes superiores e pernas dos ar-
Cos, na coroa, enquanto os raios-X duros se apresentam nos pés dos
arcos, ja no nivel cromosférico. Parte das particulas energizadas per-
manece aprisionada nas partes superiores dos arcos gerando radio.

Durante a fase energética que segue, denominada assim pelo
“rdpido” aumento da intensidade e largura da linha em H-«, a ener-
gia se distribui mais, é liberada mais lentamente e manifesta-se em
pulsa¢des na banda decimétrica. E quando as emissdes de origem
térmica em H-« e raios-X moles atingem sua intensidade mdxima.

Por fim, pode se apresentar a fase de decaimento quando o
plasma coronal tende a retornar aproximadamente a seu estado ori-
ginal, com exce¢3o da alta coroa (> 1,2 raios solares) onde reconfi-
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guracdo do campo magnético, ejecGes de massa e ondas de choque
mantém a energizagdo de particulas. Isto provoca explosdes de ra-
dio na banda de ondas métricas e feixes de particulas energéticas se
propagando e interagindo pelo meio interplanetdrio.

FB muito energéticos podem ser observados até em luz branca.
Esse tipo de emiss3o foi observado em boa correlagio espacial e tem-
poral com a emissdo em raios-X duros (Watanabe et al., 2010) o que
sugere uma origem em feixes de particulas energéticas o suficiente (>
40 keV) para atingir e interagir com a cromosfera solar. Além disso,
existem evidéncias de que “flare ribbons” observados em H-alfa tam-
bém possuem origem em feixes de elétrons energéticos (Druett et
al, 2017). Outros estudos (Li et al., 1997) sugerem ainda que mesmo
a emissdo em raios-X moles, quando proveniente das partes mais
baixas dos arcos magnéticos, pode ser produzida por elétrons ndo-
térmicos de energia mais baixa, seja aqueles acelerados na alta coroa
ou acelerados localmente na parte mais baixa das pernas dos arcos.

As emissOes registradas em micro-ondas e raios-X duros fre-
quentemente se apresentam com boa correla¢do em tempo e inten-
sidade. Issoindica que se originam de uma mesma populacdo de elé-
trons energéticos, embora sejam produzidas em locais distintos dos
arcos magnéticos e por processos de emissao especificos. A emis-
s3o rddio em micro-ondas de frequéncias mais baixas se apresenta
mais difusa e concentrada préximo ao topo dos arcos, enquanto isso
frequéncias mais altas sdo registradas das pernas dos arcos e apre-
sentam um cardter mais compacto.

Por sua vez, os raios-X duros sdo registrados como fontes muito
compactas nas partes mais baixas e densas dos arcos magnéticos,
correspondendo 2 alta cromosfera / regio de transi¢do. Enquanto
os raios-X duros sdo produzidos por “bremsstrahlung” de elétrons
energéticos interagindo com a alta densidade de fons positivos, pre-
sentes nas partes inferiores dos arcos magnéticos, o mecanismo res-
ponsdvel pela emissdo rddio, em micro-ondas, € o girossincrotron
de elétrons, moderadamente relativisticos, espiralando em torno
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das linhas de campo das partes superiores e pernas dos arcos mag-
néticos. Nesses locais a densidade do plasma é bem menor do que
na parte mais baixa das pernas dos arcos mas, o campo magnético
é forte o suficiente para forcar a aceleracio das particulas e conse-
quentemente produzir a emissao de radio.

5.15 Importancia das pesquisas cientificas
sobre o Sol

Nossos ancestrais sempre compreenderam a importancia do
“Astro-rei” para avidano planeta. O ser humano continua os estudos
sobre o Sol para entender como atua, que variagdes apresenta e
como essas varia¢Oes afetam sua vida. Sua luminosidade varia em
escalas de milissegundos a bilhdes de anos mas, como tudo isso nos
afeta ainda € assunto de pesquisas.

Como mencionado anteriormente, o Sol produz vento, explo-
soes / “flares”, ejecdes de massa coronais e feixes de particulas ener-
géticas ionizantes, os quais influenciam, perturbam, causam danos
e até riscos no ambiente terrestre e sistemas/servigos tecnoldgicos
sensiveis, bem como ao préprio ser humano. E, devido a nossa cres-
cente dependéncia desses sistemas/servicos, torna-se cada vez mais
necessario prever a ocorréncia desses fendmenos bem como de suas
caracteristicas.

Por outro lado, se constitui na estrela mais préxima o que nos
permite fazer investigacOes estelares mais detalhadas, tanto de seu
interior quanto atmosfera, e assim conhecer um pouco melhor sobre
o Universo. Permite também acompanhar sua evolugdo e se ter
uma ideia melhor da evolug3o das estrelas em geral, e até de vérios
processos fisicos que ocorrem no Universo e podem ser investigados
com maiores detalhes no Sol.

Em adi¢3o, existe muita intera¢do entre os pesquisadores sola-
res e outras dreas de pesquisa cientifica pois, o Sol pode ser conside-
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rado como um gigantesco laboratdrio onde ocorrem muitos proces-
sos irreprodutiveis nas escalas de laboratdrio, por exemplo a fusio
de nucleos de elementos leves como H e He para formacdo de ele-
mentos mais pesados e producdo de energia.

Por fim, como as atividades humanas est3o cada vez mais de-
pendentes de tecnologias modernas e os produtos dessas tecnolo-
gias sdo extremamente sensiveis a atividade solar e seus efeitos asso-
ciados, as atividades humanas s3o direta ou indiretamente impacta-
das pelos efeitos da atividade solar. Ent3o, por questdo de seguranga,
saude e manutencao das atividades humanas, é muito importante a
investigac3o cientifica das origens e natureza dos fendmenos solares
explosivos e da atividade solar, e seus possiveis efeitos, com o intuito
de minimizar os prejuizos que causam nas atividades humanas.

5.16 Algumas questoes de pesquisa
sobre o Sol

Mesmo sendo a estrela mais préxima e tendo sido investigada
intensivamente por um bom tempo, o Sol ainda guarda muitos mis-
térios a serem desvendados.

A ciéncia evolui aos poucos, e assim muito sobre o Sol foi des-
coberto ou pelo menos observado e conhecido. Embora em muitos
aspectos ainda ndo existam respostas definitivas. Entre muito do
que ainda n3o é sabido ou compreendido sobre essa nossa estrela,
podemos enumerar algumas questdes que sdo matéria de pesquisa
atual ou pelo menos que ainda se encontram na lista do desconhe-
cido. Assim, mencionamos as seguintes:

e Origem do aquecimento coronal;
: : « » .o~ .
e O que diferencia os “flares” que ocorrem fora de regides ativas
(“Hyder flares”);
e Mecanismo(s) de energizag¢io de particulas durante os “flares”;
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e O que causa a dindmica (tor¢do, estiramento, sobreposic¢do) de
linhas de campo para o armazenamento de energia em regides
ativas da atmosfera solar;

Por que surgem os buracos coronais;

Como o vento solar interage com o meio interplanetario;
Como se distribuem os elementos mais pesados que o H que
sdo sintetizados no nucleo solar —em camadas ou misturados
com o H e os demais;

A abundincia dos elementos € uniforme a partir do nucleo até
a superficie ou varia de uma forma especifica.

Finalmente, este capitulo é apenas um vislumbre da riqueza
e mistérios que o Sol nos apresenta. Estd muito distante de um
material completo e detalhado. O intuito é agregar adi¢des gra-
dativamente no futuro, em uma nova versdo, para aos poucos
complementa-lo. Para questdes referentes a este capitulo, remeté-
las ao endereco: jr.cecatto@inpe.br. Procurarei responder o mais
breve possivel.
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6. Formacao de Estrelas

José Williams Vilas Boas

6.1 Introducao

As tentativas mais antigas para explicar o que poderia ser uma
estrela, datam de antes de Cristo. Como em outras dreas do conheci-
mento, a contribui¢do dos filésofos antigos para o entendimento do
universo ndo poderia deixar de ser mencionada mesmo em relacgdo
a esse problema tdo especifico que € o nascimento de uma estrela.
Abaixo seguem as ideias de alguns desses pensadores, as quais exi-
bem uma profunda relagdo entre suas experiéncias com o mundo
palpdvel e a suas capacidades de transcendéncia. Merece destaque
o pensamento de Anaximandro (610 a.C.) segundo o qual “O Sol e
a Lua sdo anéis de fogo circundados pelo ar” e de seu discipulo Anaxi-
menes que propunha que “O ar € a substancia basica da qual se ori-
ginaram todas as coisas”. Proposi¢des apoiadas em conceitos mais
abstratos também foram apresentadas, dentre as quais se destaca a
proposta de Heraclito de que o Universo se equilibrava entre duas
forcas e que o fogo tinha primazia como agente de mudangas. Ele
afirmava que o “Os corpos celestes s3o tagas contendo fogo”. Ou-
tras propostas, invocando a ideia de um criador, foi apresentada
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por Andxagora (476 a.c.) e sugeria que “No principio o Universo era
uma mistura uniforme sem movimento. A “mente” entrou em ag¢io
e fez com que todo o sistema girasse; no vortice resultante a matéria
fria, densa e escura ficou no centro, dando origem a Terra, enquanto
toda a matéria quente, seca e rarefeita era expulsa. O Sol, e a Lua fo-
ram arrancados da Terra e aquecidos por fric¢do enquanto giravam
no redemoinho de matéria”. Ainda antes de Cristo, Empedocles ten-
tou interpretar o Universo como sendo composto dos elementos ba-
sicos do mundo (terra, ar, d4gua e fogo) mais uma forga de atragéo
(amor) e uma forca de repulsdo (ddio).

Antes de partir para as ideias que surgiram durante o Renasci-
mento, apds um longo periodo de estagnac¢io do pensamento hu-
mano relativo ao universo, vale a pena mencionar o pensamento do
chinés Chi Meng (25 2250 d.C.), segundo o qual “O céu era vazio e
sem substancia... ndo tendo fronteiras. O Sol e a Lua e as estrelas
flutuavam no espaco”. Essa é uma concepgio bastante avancada
do Universo e uma das ultimas de que se tem conhecimento apds a
humanidade mergulhar na Idade Média. Mesmo assim ela, como
algumas outras, ndo discute a natureza das estrelas. (Colin Ronam,
2001; Abrao, 1990)

Finalmente, Laplace (1749-1827) prop0s que o Sistema Solar
nasceu de uma nuvem de gés primitiva em rota¢do (Nebulosa So-
lar). Esse modelo estabeleceu a relagio definitiva, comprovada pos-
teriormente, entre o nascimento de uma estrela e uma nuvem de
gds progenitora. Devido a similaridade entre as proposi¢oes, vale
a pena mencionar o pensamento dos filésofos pré-socrdticos Ana-
ximandro e Anaximenes (~ 600 a.C.) segundo os quais “A Terra e
todo corpo material se formaram da condensa¢do de uma massa de
ar giratdria”. Dessa forma, surgem as seguintes questdes:

e Se as estrelas se formaram de uma nuvem progenitora, onde estd essa
nuvem ou o que restou dela?

e Todas as estrelas jd estdo formadas ou ainda existem estrelas se for-
mando?
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6.2 Onde nascem as estrelas?

Parece simples a ideia de Laplace de que uma estrela tem como
progenitoraumanuvem de gas. Hoje essa hipdtese € bem aceita, mas
para que isso acontecesse houve uma discussio relacionada com
a existéncia dessas nuvens, que se arrastou por centenas de anos.
Embora fosse fdcil ver as estrelas devido a seus brilhos intensos, ndo
era facil observar as nuvens de gas e provar que as estrelas nasciam
dentro delas.

A primeira observag3o direta dessas nuvens foi feita por John
Hartman em 1904. Ele observou linhas espectrais na dire¢do de mui-
tas estrelas as quais nfo pareciam se originarem nas estrelas. Ape-
sar dessa descoberta sugerir a existéncia de um gas no espaco inte-
restelar, somente 18 anos mais tarde € que a comunidade cientifica
aceitou a hipdtese de que essas emissoes poderiam ser geradas em
uma nuvem de gas localizada na vizinhanca das estrelas. Descarta-
vam totalmente a hipdtese de que essas linhas poderiam ter sido
geradas em uma nuvem de gas localizada entre o sistema solar e
as estrelas que estavam sendo observadas. Apenas no inicio da dé-
cada de 60 € que essa questdo foi definitivamente resolvida. Nessa
época, varios dtomos e moléculas simples (H, H", Na, Ca, CH, CH ™,
e CN) tinham sido observados no espaco entre as estrelas, consoli-
dando definitivamente a hipdtese de que as nuvens interestelares
realmente existiam. Dentre essas substiancias, as observagoes de
Hidrogénio mostraram que n3o so existiam nuvens interestelares,
como também um gds ténue preenchendo quase toda a Galdxia.

Com esse resultado, a comunidade cientifica ndo tinha como
duvidar da existéncia dessas nuvens. Mesmo assim, ainda argumen-
tavam que elas n3o poderiam ser densas o suficiente para conter
moléculas complexas, poliatémicas. Essa hipdtese também foi des-
cartada, ainda no final da década de 60, quando cientistas da uni-
versidade de Berkley, Califérnia, observaram emissdes das molécu-
las de dgua (HpO) e aménia (NH3) em nuvens de gés localizadas na
dire¢3o do centro de nossa Galaxia, provando assim que nessas nu-
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vens existiam moléculas poliatdmicas. Finalmente, foi estabelecido
que as nuvens interestelar realmente existiam.

Com o grande progresso tecnoldgico da microeletronica a par-
tir da década de 60, ocorreu uma evolugdo considerdvel no conhe-
cimento das nuvens moleculares. Para se ter uma ideia desse pro-
gresso, da década de 70 até os dias de hoje, foram descobertas mais
de 110 moléculas nessas nuvens interestelar, algumas muito simples
contendo dois dtomos, até aquelas mais complexas contendo mais
de 15 4tomos (Tabela 1). Moléculas ainda maiores foram descobertas
recentemente sob a forma de gréos sélidos contendo vérias dezenas
de dtomos, denominadas Hidrocarbonetos PoliArom4ticos (HPA).

Para que algumas dessas moléculas sejam formadas, s3o neces-
sarias regides com densidades muito altas (10° a 107 cm™3), indi-
cando que essas nuvens n3o sio objetos de densidade homogénea.

Agora, conhecendo com mais detalhe a constituigao das nuvens
interestelar, pode-se retornar as hipdteses de Laplace e dos pré-
socraticos Anaximandro e Anaximenes, e procurar em nossa Galdxia
asnuvens moleculares para verificar se as estrelas realmente nascem
dentro delas e como se d4 esse processo.
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Tabela 1 - Algumas moléculas interestelar e circunstelar identificadas
(Fonte: Elaboracao do autor)

Hz(IV) co NH3 CsS NaCl'
HCI Si0 SiH4* (IV) SiS AICI*
H20 SO2 C2(1V) HaS KCl
N20 0CS CHa PN AlF*
HF

Nitrilos e derivados de Acetileno.
Cs (IV, UV) HCN CH3CN HCN C2H4 (1V)
Cs (IV) HC3N CHsCsN HNCO Cz2Hz (1V)
C30 HCsN CH3CsN HNCS
C3S HC7N CH3C2H HNCCC

HC11N CH3CH2CN HCCNC

HC2CHO CH3CHCN

Aldeidos, Alcool, Esteres, Acetonas, Amidos e moléculas relacionadas.
H.CO CH30H HCOOH CH2NH CH:2CC
H2CS CH3CH20H HCOOCH3 CH2NH:? CH2CCC
CH3CHO CHsSH (CH3)20 NH2CN
NH:CHO (CHs)2CO H2CCO CH3COOH
Moléculas Ciclicas
[ CHe SiCz c-CsH | CH:0CH: |
Ions Moleculares
CH+ (VIS) HCO+ HCNH* H30+ HN2*
HCS+ HOCO+* HC3NH+* HOC+ Hs* (IV)
CO+* H.COH+* SO+
Radicais

OH C2H CN C20 C2S
CH CsH C3N NO NS
CH> C4H HCCN* SO SiC*
NH (UV) CsH CH2CN HCO SiN*
NH: CsH CH:2N MgNC CP*
HNO C7H NaCN MgCN
CeH2 CsH CsN

Notas. O (*) significa que a substancia quimica foi observada no envoltério de gds de uma estrela. IV, UV e VIS
significa que essas substancias foram observadas através de suas emissdes no infravermelho, ultravioleta e
visivel. Todas as outras foram observadas através de suas emissdes em ondas de radio. Em vermelho estéo
indicadas algumas moléculas observadas em gelos.
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6.3 Onde estao as nuvens moleculares?

Dentre as vdrias moléculas listadas na tabela 1, o mondxido
de carbono (CO) foi uma das mais utilizadas para se estudar as
nuvens moleculares distribuidas em nossa Galaxia. Essa molécula
¢ importante porque € muito abundante nas nuvens de gds e emite
radiagdo em regides de baixissimas temperaturas (~ 15 K ou —223
°C) com densidades tipicas das nuvens interestelar (> 10% cm ™).
Embora a densidade dessas nuvens seja muito baixa, se comparada
5 densidade da atmosfera na superficie da Terra (> 1018 cm™3), ela
¢ alta se comparada com muitas regides de nossa galdxia, onde a
densidade € inferior a uma particula por centimetro cubico.

A Figura 1 mostra a representa¢do espacial da molécula de CO.
Damesma forma que os elétrons, toda vez que uma molécula “salta”
de um nivel superior de energia para um nivel inferior ela emite
radiacgdo. O “pulo” da molécula de CO do segundo para o primeiro
nivel de energia gera radia¢o em comprimentos de onda de radio,
que tem a caracteristica de se propagar nos meios mais variados
sem sofrer muita interferéncia do meio.

Na Figura 2 é mostrada a distribui¢do das nuvens moleculares
nanossa galdxia como visto do Sistema Solar. Essas nuvens podem
ser subdivididas em dois grandes grupos, que recebem o nome de
nuvens moleculares gigantes e nuvens escuras. As nuvens moleculares
gigantes tém massas maiores do que 10 milhdes de massas solares
e as nuvens escuras tém massas da ordem de até mil massas solares.
Essas nuvens menores recebem essa denominagdo porque quando
observadas em comprimentos de onda do visivel, aparecem na Via
Lactea como manchas escuras. Elas sfo escuras porque sdo nuvens
préximas do Sistema Solar (distincias tipicas menores que 1200
anos-luz) e absorvem a radiac¢do das estrelas que estdo por trés
delas. Os primeiros relatos cientificos sobre a existéncia dessas
nuvens foram escritos por William Hershel em 1780. No entanto,
a sua hipdtese para explicar as manchas escuras contra o fundo
brilhante da Via Lictea, sugeria que se estava observando através de
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buracos na Galdxia. Um bom exemplo desse efeito € a nuvem escura
conhecida como Saco de Carviao, que pode ser observada, ao lado
do Cruzeiro do Sul, em uma noite de céu sem cobertura de nuvens e
sem lua cheia. Diversas nuvens escuras podem ser vistas ao longo
da Via Lictea em uma noite de céu limpo e sem Lua.
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Figura 1 - Representacao espacial da molécula de CO.
(Fonte: Elaboracao do autor)

Um grande numero de nuvens moleculares foi identificado em
nossa galdxia. Devido & sua grande variedade de formas (circulares,
irregulares, filamentar etc), localizagio na Galdxia, temperaturas e
densidades, elas tém sido classificadas em vdrios tipos diferentes

que se distribuem entre as duas classes de nuvens definidas anteri-
ormente.
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Figura 2 — Distribuicdo espacial das nuvens moleculares da galaxia,
determinada a partir de observacoes de CO. (Fonte: Dame et al., 1987)

Um aspecto interessante é que apenas as nuvens moleculares
gigantes formam estrelas de grande massa. As nuvens escuras, em-
bora tenham massa até 100 vezes maiores do que as estrelas gigan-
tes tipo O e B, ndo mostram qualquer evidéncia de que estrelas como
essas estejam se formando em seu interior. Elas formam apenas es-
trelas de pequena massa.

Em nossa galdxia, as nuvens moleculares gigantes estio prati-
camente distribuidas em seus bracos, razdo pela qual, as maiorias
das estrelas de grandes massas também estdo nos bragos.

6.4 Como nascem as estrelas?

Apesar de se ter disponivel, ja no inicio da década de 80, uma
grande quantidade de informag3o sobre as nuvens interestelar, e
também terem sido observadas centenas de estrelas O e B jovens
embebidas em nuvens moleculares, pouco se sabia dos estdgios
primordiais da formacdo das estrelas. Aqueles estdgios em que as
regides mais densas de uma nuvem, por algum motivo, colapsam
sobre si mesmas produzindo temperaturas altas em seus nucleos,
capazes de desencadear as reagdes nucleares necessdrias para o
nascimento de uma estrela.
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Somente em 1986 € que foi finalmente estabelecido, com base
em resultados observacionais, que as estrelas nascem em conden-
sacOes de altas densidades em nuvens moleculares. Devido a sua
aparéncia, na maioria das vezes circular, essas condensagdes foram
denominadas de Glébulos. A primeira hipdtese de que as estrelas
nasciam nos glébulos foi proposta por Baad em 1944. Trés anos de-
pois, ela foi bastante discutida por Bock e Reily (1947) e finalmente
por Debai (1953), que apresentaram argumentos convincentes de
que essa hipdtese era verdadeira. Em homenagem a Bock, essas re-
gides passaram a ser denominadas Glébulos de Bock.

Como esses glébulos sdo regides de altas densidades, eles sem-
pre aparecem como objetos escuros quando observados em com-
primentos de onda do visivel. Mesmo uma estrela, que € um corpo
celeste de alta temperatura e que emite muita radiagdo no visivel,
em seus estdgios primordiais de formacdo n3o pode ser observada
nesses comprimentos de onda. Isso porque o glébulo progenitor ab-
sorve toda a radiagdo gerada pela estrela. Como mostra a figura 3, a
estrela aquece o gds em sua vizinhanga que por sua vez comega a
emitir radiagdo como um corpo de baixa temperatura.

A
Ity

Figura 3 — Representacio esquematica do aquecimento da regiao central de
um glébulo, por uma estrela em seus estagios primordiais (T1>T2, T1>T3 e
T2<T3). (Fonte: Elabora¢do do autor)
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6.4.1 Emissao de corpos de baixas temperaturas

Um das principais caracteristicas dos corpos com baixas tem-
peraturas € que eles emitem radiagdo em comprimentos de onda
grandes, ou seja, baixas frequéncias. Essa propriedade dos corpos é
muito bem descrita pela teoria de Planck. Os corpos com tempera-
turas superficiais muito altas emitem quase que toda sua radiac¢do
no intervalo de energia que vai do ultravioleta ao visivel. Esse é o
caso das estrelas gigantes azuis jovens, cujas temperaturas na su-
perficie sdo superiores a 3 x 10% K. Todavia, nos estdgios primordi-
ais de formac3o estelar a maior parte da emissio proveniente dos
glébulos € produzida pelo gas e a poeira aquecidos a temperaturas
de 10 2100 K. Consequentemente, grande parte da energia desses
corpos frios é emitida em comprimentos de onda no infravermelho.
Como a radiacdo nessas frequéncias € absorvida pela atmosfera ter-
restre, exceto em algumas bandas muito estreitas (Ver Cap 2, Apos-
tila), pode-se concluir que n3o seria ficil observar as estrelas recém-
nascidas no interior dos glébulos. E por esse motivo que as estrelas,
em seus estdgios primordiais de formagdo, sé foram identificadas
no interior dos glébulos de Bock depois das observagdes do Satélite
IRAS (InfraRed Astronomical Satellite) em comprimentos de onda do
infravermelho (12 ym, 25 pm, 60 ym, 100 ym).

Afigura 4 mostra a imagem de um glébulo (B68) quando obser-
vado no visivel, no infravermelho distante e através da emissao de
uma variedade isotdpica (isotopomero) da molécula de mondxido
de carbono e do fon No H™. Observe que o méximo da emiss3o de
12C180 (J = 1 — 0) ocorre exatamente na regio onde o glébulo
praticamente ndo emite radiagdo no visivel e também nio coincide
com os picos de emiss3o no infravermelho distante nem de Ny H ™.
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Figura 4 —Imagens do Glébulo Barnard 68 (a) no dptico (b) infravermelho
distante e (c) através das emissdes de mondxido de carbono (C180 J-1-0) e
(d) do ion NpH™ (Fonte: Bergin e Tafalla, 2007.)

6.4.2 O colapso dos glébulos

Com base nos argumentos apresentados, € possivel elaborar
um quadro simplificado para entender os mecanismos responsa-
veis pelo colapso dos gldbulos e finalmente discutir quais os fatores
que influenciam esse processo. Na tentativa de elaborar esse qua-
dro e dele obter informacdes relevantes sobre a histéria do colapso,
é necessdrio utilizar hipdteses de trabalho que simplifiquem a abor-
dagem do problema e fornegam informacGes basicas sobre os meca-
nismos responsdaveis pelo colapso.

Vamos imaginar um glébulo esférico, com distribuicdo de
massa uniforme, temperatura constante e destituido de movimento
de rotagdo. Sabemos da teoria da Gravitagdo Universal de Newton,
que os corpos se atraem com uma for¢a que depende de suas massas
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e da distincia entre elas. Essa é a for¢a que atrai os corpos para o cen-
tro da Terra e que é responsavel pela queda de todos eles. Se a super-
ficie da Terra no fosse sélida, os corpos em queda livre poderiam
chegar muito mais préximos do seu centro. Logo, como base apenas
nessa experiéncia é possivel dizer, fazendo uma perfeita analogia
com a Terra, que todas as partes do glébulo estdo sendo atraidas para
o seu centro. Como se trata de um objeto gasoso, todo o gis deve ca-
minhar na dire¢io do centro, a menos que algum outro fator impeca
esse movimento. E isso realmente acontece quando as particulas em
queda livre aproximam-se umas das outras a ponto de colidirem. As
colisdes fazem com que parte da energia cinética das particulas em
queda se converta em calor, aumentando apreciavelmente a tempe-
ratura no centro do glébulo. A consequéncia natural desse processo
€ o surgimento de uma forca de dentro para fora, de modo seme-
lhante ao que acontece com uma panela de pressdo, podendo impe-
dir o colapso das regides centrais. Quanto mais gas cai para o centro
do glébulo, maior a temperatura central e maior a rea¢do ao colapso.

Usando-se um pouco mais da nossa capacidade de abstracio,
seria possivel incluir alguns outros elementos de nossa vida quoti-
diana nesse modelo. Sabemos que o glébulo encontra-se em uma
nuvem de gds mais extensa e de densidade menor. E o simples fato
dele estar imerso nessa nuvem sugere que sua superficie pode sofrer
a acdo de uma pressdo externa. Outro aspecto interessante resulta
das observagdes de que no Sistema Solar os planetas e o préprio Sol,
que € uma estrela de massa pequena, apresentam movimento de
rotacdo. Finalmente, um aspecto mais sutil estd relacionado com o
fato de que a Terra, o Sol e varios outros corpos celestes, inclusive a
prépria galdxia, tém campos magnéticos associados.

Dessa forma, é possivel ampliar o modelo anterior levando-se
em consideracdo todos esses aspectos. Uma representacdo esque-
mdtica estd mostrada na figura 5. Em (a) é mostrada a fisica do pro-
blema e em (b) a sua representa¢io matemdtica.
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Figura 5 — Representacoes (a) fisica e (b) matematica da competicao entre
0s mecanismos que podem inibir ou desencadear o colapso de um glébulo.
Em (b) estao escritas as equagdes da hidrodinamica que podem descrever a
evolucao do colapso de um glébulo (Fonte: Elaboracdo do autor.)

Como mostra a figura, o problema consiste de uma competi¢io
entre a atracdo gravitacional (Fg), o aquecimento interno (Fpj), a
pressdo externa (Fpg), o campo magnético (Fg) e o movimento de
rotagdo (FRoT)- O que pode ser escrito matematicamente como

(Fc + Fpg) = (Fg + Fpr + Fror)

Na andlise que € feita a seguir, apenas para simplificar o enten-
dimento do problema, serdo desprezados os efeitos da pressio ex-
terna e da rotag¢3o. Apenas no final do texto a rotacdo serd conside-
rada, com énfase no seu papel para explicar porque algumas estrelas
ndo giram com a velocidade esperada ou giram no sentido invertido.

Massa critica e tempo de colapso

Se a forga gravitacional for maior do que a repulsio interna,
o colapso serd inevitdvel, resultando em uma estrela jovem. Se a
repulsdo interna for maior do que a atrag3o, o glébulo ird se desfazer.
No entanto, se a atragdo e a repulsio forem iguais o glébulo n3o
sofrera qualquer alterag3o e permanecerd em estado de equilibrio.
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A partir das equagdes da cinemdtica de Newton,
1
V=Vy+at; V*=V;+2aR; R= V0t+§at2

sendo, V avelocidade,a = GM/R?a aceleracdo da gravidade, R é
a distincia ao centro do glébulo, M a massa do glébulo e G a cons-
tante de gravitagio universal e assumindo que no centro do glébulo
a energia das particulas do gds em queda livre é convertida em tem-
peratura (1/2mv? = 1,5kT), é possivel mostrar que se a tempera-
tura interna e a densidade de um glébulo sao T e p respectivamente,
entdo existe uma massa critica a partir da qual o glébulo colapsa,
dada por

M o T3/ p/2

Ainda usando essas equagdes simples da cinematica, € possi-
vel obter uma relacdo entre o tempo de colapso do glébulo e sua

densidade.

—-1/2
tcolapso X p

Esses resultados mostram que quanto maior a temperatura no
centro dos glébulos maiores serdo as massas necessdrias para de-
sencadear o colapso. Outro aspecto interessante, € que, tanto mai-
ores serdo as densidade centrais quanto maiores forem as massas
dos glébulos. Logo, o colapso para formar estrelas de massas gran-
des (estrelas tipo O) ocorre numa escala de tempo menor do que as
estrelas de massas pequenas (o nosso Sol).

Uma estimativa mais rigorosa da Massa Critica, também de-
nominada massa de Jeans, e do tempo de colapso pode ser feita a
partir das equagdes da hidrodindmica fornecidas na figura 5B. Para
resolvé-la em primeira aproximacao, usa-se o método das perturba-
¢Oes. Resultados similares aos obtidos anteriormente também s3o
obtidos com esse procedimento bem mais rigoroso. Ele tem a van-
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tagem de poder explorar em detalhes todo o processo do colapso,
usando-se métodos computacionais.

Qual o papel do campo magnético no colapso?

Embora os glébulos sejam densos e absorvem praticamente
toda aradiagdo em suas camadas externas, algumas particulas de al-
tas energias vindas do Cosmo (raios cdsmicos) conseguem penetra-
los, ionizando uma pequena quantidade de matéria. Essa matéria
ionizada é suficiente para mudar apreciavelmente a histdria do co-
lapso. Isso porque as particulas carregadas sofrem uma influéncia
muito forte do campo magnético. Quando as cargas em seu movi-
mento de colapso cruzam perpendicularmente o campo, elas ten-
dem a arrasta-lo. Isto n3o acontece quando elas seguem ao longo
do campo. Nessa dire¢io, elas se movem sem sofrer qualquer intera-
¢do com ele. E essa maneira diferente das particulas ionizadas inte-
ragirem com o campo magnético que acaba influenciando o quadro
evolutivo do colapso. Uma situagio interessante € aquela em que o
campo é t3o forte que ele se opGe a0 movimento das particulas carre-
gadas, inibindo completamente o colapso. Embora isso possa acon-
tecer, 0 campo magnético apresenta um comportamento muito in-
teressante: ao longo do tempo ele tende a voltar a configuragio que
ele tinha antes do inicio do colapso. Isso faz com que, transcorrido
certo tempo (tempo de difusdo ambipolar), o campo magnético deixe
o glébulo gradativamente, permitindo que as regides centrais come-
cem a colapsar. Isto €, o nucleo do glébulo entra em colapso primeiro
e posteriormente as partes mais externas. Esse tipo de colapso cria
uma regido rarefeita entre o nucleo denso e a borda interna do enve-
lope de gés que continua caindo para o centro. Tudo se passa como
se esse anel de rarefacgio estivesse se propagando de dentro para
fora. Esse tipo de colapso € denominado colapso de dentro para fora.
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Figura 6 — Representagdo esquematica dos estagios evolutivos do colapso
de um glébulo. (a) representa o estado inicial do colapso. O glébulo ainda
é esférico e as linhas do campo magnético sao paralelas. Isto é, o campo é
uniforme. Em (b) o colapso evoluiu e as linhas de campo foram arrastadas pelo
gas em queda livre e a geometria da nuvem tende para um disco (elipsoide
oblato). Em (c) o colapso do nticleo ja ocorreu e uma estrela jovem encontra-
se no centro do globulo. (Fonte: Elaboragao do autor)

Qual o papel das substdncias quimicas?

Embora a composi¢io quimica ndo parega ter qualquer influén-
cia no colapso, ela realmente tem. Numa situagio em que a tempe-
ratura interna do glébulo gera uma pressdo que estabelece o equi-
librio com a atragdo gravitacional, a presen¢a das moléculas e 4to-
mos pode desequilibrar o sistema. Dentre essas moléculas, mere-
cem destaque HpO, CO, Hp, além de outras.

Como discutido anteriormente, a queda do gds para o centro
da nuvem € o principal responsavel pelo aquecimento do centro do
glébulo. Esse aquecimento resulta da colis@o entre as particulas do
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gas. Essas colisdes fazem com que as moléculas ou 4tomos “saltem”
para niveis de energia mais altos e posteriormente voltem para seus
estados inicias. Nesse processo, elas emitem radiagdo que deixa a
nuvem e se propaga em todas as dire¢Ges, carregando uma pequena
por¢do do calor interno do glébulo. Em outras palavras, elas agem
como refrigeradores do nucleo. Como muitas moléculas e 4tomos
estdo envolvidos nesse processo, uma fracdo apreciavel do calor
interno do glébulo é jogada para fora, diminuindo sua temperatura
interna. Consequentemente, também diminui a pressio interna do
glébulo e a for¢a que equilibra a atragio gravitacional. Quando a
diminuic¢io dessa for¢a € suficientemente grande, todo o glébulo
inicia um novo colapso.

O colapso resulta em um grande aquecimento do centro do glé-
bulo. Esse aquecimento € tal que 4 dtomos de hidrogénio se fundem
dando origem a um dtomo de He. Quando isso ocorre, por defini¢do
nasce uma estrela. A principal caracteristica desse processo de fu-
sd0 € que parte da massa dos 4 atomos de H se transforma em ener-
gia (E=mc?), sendo esse um dos principais processos de producio
de energia nas estrelas.

6.5 Consequéncias do nascimento de uma
estrela

Como mencionado no item anterior, o colapso resulta em aque-
cimento do nucleo dos glébulos e finalmente no nascimento de uma
estrela. A principal caracteristica de uma estrela € que ela é uma in-
tensa fonte de radiagdo. Tanto mais intensa ela serd quanto maior
for a sua massa. Com base nessa informacao, pode-se concluir que
as estrelas tipo O (gigantes azuis com massas >10 Massas do Sol)
s30 muito mais brilhantes do que estrelas como o Sol que é uma an3
tipo G. Devido as altas temperaturas de suas superficies (>30000 C)
as estrelas de grande massa produzem radiagdo (>10%8 fétons ioni-
zantes) com energia suficiente para dissociar completamente uma
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grande quantidade de gds em torno das estrelas recém-nascidas.
Como as estrelas de massa pequena, como o nosso Sol, produzem
pouca radiagdo com essas caracteristicas, elas ndo sdo capazes de
ionizar o gas em sua vizinhanca a ponto de criar uma grande bolha
de gds ionizado. Levando-se em consideracido apenas essa carac-
teristica, é possivel concluir que as primeiras evidéncias do nasci-
mento de um “bebé” estrela variam em fun¢do de suas massas.

6.5.1 Estrelas massivas O E B (M da ordem de 10 massas
solares)

Ao nascerem, as estrelas de grande massa (10 massas solares
ou mais) criam em torno de si uma bolha de gds totalmente ioni-
zado, inicialmente pequena, e que se expande continuamente cri-
ando uma onda de choque na regido que delimita a bolha ionizada
e 0 gds externo. Essa bolha pode se expandir consumindo comple-
tamente o glébulo progenitor, podendo inclusive ionizar toda a nu-
vem de gds. Um aspecto interessante desse quadro evolutivo € que
a frente de choque, propagando-se ao longo da nuvem, tem a pro-
priedade de comprimir o gds que encontra em seu caminho. Se essa
frente encontra um glébulo, ela aumenta a pressio externa (Fpg) do
ambiente onde ele se encontra. O aumento da pressdo pode dese-
quilibrar os glébulos induzindo a formagdo de novas estrelas. Esse
mecanismo parece ser um dos principais responsaveis pela forma-
cdo de estrelas de grandes massas e tem sido amplamente utilizado
para explicar associacOes de estrelas de grande massa que apresen-
tam gradientes de idades. Ele é denominado de Formagdo Induzida
ou Formagdo Sequencial de Estrelas.

A

A figura 7 (a) mostra o “bebé” estrela e a bolha de gds ionizado
que se expande na direc¢do do disco, bem como na dire¢do perpen-
dicular. Observe que a dire¢do perpendicular é a dire¢do do campo
magnético. A expansio da bolha de gds ionizado ao longo do plano
do disco é mais dificil do que na dire¢do perpendicular. Isso por-
que a densidade do disco é muito alta e também porque o gas ioni-
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zado tem que se mover perpendicularmente ao campo magnético.
Como se discutiu anteriormente, 0 campo magnético se opoe ao
movimento de cargas elétricas nessa dire¢do. Esse efeito tem me-
nor importancia quando a estrela é muito brilhante e a energia inje-
tada no gds ionizado € muito alta. Embora o disco e o campo mag-
nético oferecam resisténcia a expansio dessa bolha de alta energia,
ela acaba destruindo o disco e o préprio glébulo. E tudo isso numa
escala de tempo muito curto (<10° anos). Embora essas estrelas, du-
rante sua fase “pré-natal”, estejam completamente embebidas em
um “casulo” muito denso (glébulo), elas anunciam a sua existén-
cia criando um forte jato de gas que escapa do nucleo do casulo na
direcdo perpendicular ao disco. Uma vez que toda essa atividade
pode ocorrer no periodo compreendido entre as “dltimas semanas
de gestacdo” e os primeiros dias de vida das estrelas, esses jatos po-
dem ser vistos como o primeiro “choro” do bebé estrela.
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Figura 7 — Representacao esquematica dos estagios posteriores ao nasci-
mento das estrelas. Em (a) é mostrada a bolha de gas ionizado (regiao H Il
compacta) criada por uma estrela de grande massa (O,B) expandindo-se em
todas as diregoes. A frente da bolha ionizada é marcada pela presenca de um
choque supersonico e um intenso campo de radiacdo ultravioleta. Em (b) é
mostrada a evolug@o da bolha de gas que se forma em torno da estrela de
massa pequena. E mostrada a interagdo do jato, perpendicular ao disco, com
as nuvens moleculares vizinhas. (Fonte: Elaboracao do autor)
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6.5.2 Estrelas de pequena massa (M da ordem de 1 massa solar)

As estrelas de pequena massa se formam de maneira similar as
estrelas de grande massa. As principais diferencas no processo de
formacdo de ambas est3o relacionadas principalmente com seus es-
tagios finais de “gestagdo”. Enquanto as estrelas muito brilhantes,
de grande massa, nascem e podem destruir completamente o glé-
bulo progenitor, as estrelas de massa pequena nio. Por esse motivo,
os efeitos do nascimento desse “bebé” estrela sobre o meio ficam
determinados pelas caracteristicas da prépria estrela mais as con-
di¢bes impostas pelo meio em que ela se forma. Isto €, da mesma
forma que uma estrela de grande massa, ela também cria uma bolha
de gis aquecido que se expande em todas as dire¢des. Todavia, no
caso dessas estrelas, a expansdo ao longo do disco se limita a certa
distancia da estrela central, preservando assim o disco e o ambiente
externo. Na dire¢do perpendicular, o gds aquecido de alta pressao
escapa ao longo da dire¢ido do campo magnético formando um jato
que vai interagir com a nuvem molecular ou o resto do glébulo que
ndo foi consumido nessa “gestacdo”.

A principal caracteristica da formagdo dessas estrelas é que elas
preservam o disco de gds e poeira do qual se formam os sistemas
planetdrios. E exatamente num sistema planetdrio como esse que
se encontra a unica forma de vida “inteligente” que se conhece.

Uma representacio esquemadtica dos estagios primordiais de
evolucdo dessas estrelas é mostrada na figura 7 (b).

Os estudos da atividade de formag3o de estrelas nas nuvens
moleculares, realizados na ultima década, mostram que as estrelas
de grande massa nascem apenas em nuvens moleculares gigantes
onde também se formam estrelas de pequena massa. Esse é 0 caso
de nuvens moleculares como Orion e NGC6334. Por outro lado, as
nuvens moleculares escuras, que tem massas até mil vezes menores
que as gigantes, formam apenas estrelas de pequena massa. Esse é
o caso, por exemplo, das nuvens conhecidas como Cepheus, Taurus,
Musca, Chamaeleon etc.
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6.5.3 Rotacao das nuvens

As observagdes dos glébulos mostram que eles tém rotagdes
muito pequenas ou quase imperceptiveis. Mesmo sendo pequena,
essa rotacdo pode ter consequéncia muito importante na histdria
evolutiva de um glébulo. Por menor que seja esse movimento no
inicio do colapso, caso em que a rotagdo € origindria da prépria
rotagdo galdctica, ele acaba sendo importante nos estagios finais
porque o colapso conserva o momento angular. Isto €, quanto menor
for o raio do glébulo colapsando, mais rapido ele gira. Se o glébulo
gira mais rapido a medida que o colapso prossegue, o que deveria
acontecer com o campo magnético se, de acordo com as discussoes
anteriores, ele € arrastado pelo gis?

Seria de se esperar que ele também fosse arrastado pelo movi-
mento de rotagdo. Como consequéncia o campo tenderia a torcer so-
bre si mesmo. Como o campo se opde a esse movimento, da mesma
forma que ao colapso, a tor¢do resulta na diminui¢o da velocidade
de rotacdo do gas. Esse efeito € um dos mecanismos capazes de ex-
plicar porque a rotagio de estrelas recém-formadas nio conserva a
energia de rota¢do das nuvens progenitoras. Devido a esse tipo de
tor¢do do campo, pode haver uma situagdo extrema em que o pro-
prio sentido de giro da estrela pode ser invertido. Na realidade, as
observagdes de algumas estrelas jovens com massa idéntica a do
Sol (estrelas T Tauri) mostram movimento de rotagio contrério a
rotacdo da sua nuvem progenitora com energia da rota¢do sempre
menor do que a energia de rotacdo inicial.

Uma visdo em larga escala do processo de formag3o de estrelas
em nuvens moleculares é mostrada em uma simula¢do numeérica do
colapso de nuvens pelo grupo STARFORGE, que € um acrénimo de
STAR FORMATION IN GASEOU ENVIRONMENT (Michael Y. Grudi¢
et al.,, STARFORGE Collaboratio).
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7. A Vida das Estrelas

Hugo Vicente Capelato

Vamos comegar o nosso estudo por uma inspe¢do na “floresta”
de estrelas que vemos nos nossos céus. A Figura 1 (a) adiante, apesar
de obtida com o auxilio de detetores eletrénicos, mostra a imagem
que teriamos, a olho ny, da Via Ldctea, a grande faixa luminosa que
domina os céus nesta época do ano. Além desta faixa leitosa, tam-
bém vemos fracos pontos de luz — fontes individuais: as “estrelas”! —
muitos dos quais mal conseguimos distinguir. Suas cores s3o quase
que invariavelmente branca azulada ou, mais raramente, amarelada
ou avermelhada. Como dissemos, esta Figura reproduz a imagem
do céu noturno que veriamos a olho nu: as estrelas aqui tém seus di-
ferentes brilhos, mas quase todas sempre a mesma cor, azulada. Este
efeito de homocromatismo aparente ocorre devido a incapacidade
do olho humano em distinguir as cores das fontes de luz muito fra-
cas. Quando as estrelas s3o observadas através de instrumentos —
telescopios e detectores de luz apropriados —logo se percebe que
tém cores diversas, cobrindo toda a faixa do espectro, desde o ultra-
violeta até o infra-vermelho. A Figura 1 (b) mostra este efeito. Na pré-
xima se¢do iremos discutir como se produzem e como se distribuem
as cores das estrelas e o que as cores estelares significam fisicamente.
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Figura 1—( a) Esta imagem do céu noturno foi obtida na ilha de Mangaia,
no meio do oceano Pacifico, mas bem poderia ter sido em algum ponto de
Minas Gerais ou da Bahia. Mostra a Via Lactea com toda sua profusao de
estrelas. A luz difusa de centenas de milhdes de estrelas, indistinguiveis a
olho nu, produz este aspecto “leitoso” caracteristico. Nota-se a constelacdo
do Cruzeiro do Sul a direita (oeste) e, mais ao centro, as duas estrelas mais
brilhantes da constelacao do Centauro, Alfa, a esquerda (leste) e Beta do
Centauro. Mais a leste, a grande estrutura que domina a cena situa-se na
constelagdo do Sagitario: é nessa direcdao que se encontra o centro da nossa
galaxia. (b) Estaimagem apresenta trecho da Via Lactea centrado no Cruzeiro
do Sul. A leste aparece a grande nebulosa de Carina. Diferente da figura
(a), as estrelas aqui aparecem em suas cores reais (veja o texto). A estrela
Alfa do Centauro (que na verdade é um sistema triplo de estrelas) tem cor
mais avermelhada enquanto a estrela Beta é mais azulada. (Fonte: (a) Tung
Tezel @APOD; (b) Petr Horalek @APOD)

H4 um segundo aspecto, este ndo tdo ébvio a olho nu: € que
a maioria das estrelas tende a se agrupar formando sistemas de
duas, trés ou mais estrelas, chegando até a dezenas e centenas de
milhares de estrelas.

Na Via Lictea, assim como nas outras galdxias, a distancia que
separa duas estrelas vizinhas isoladas €, em média, de cerca de 4
anos-luz, equivalente a 253.000 vezes a distancia da Terra ao Sol
ou 27 milhdes de vezes o didmetro do Sol! - o espago entre as es-

LA distancia da Terra ao Sol é a chamada Unidade Astronémica, UA = 150
milhdes de quilometros; o diametro do Sol é 696.000 km; veja o Cap. 1.
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trelas é imenso quando comparado com o tamanho das estrelas ou
mesmo do Sistema Solar! Mas, como dissemos acima, apenas um
pequena fracdo das estrelas da Via Lictea vive assim isolada. A mai-
oria agrupa-se em pequenos sistemas de dois ou trés membros mas
também em grandes grupos como os aglomerados abertos, com deze-
nas de milhares de membros, e os aglomerados globulares, atingindo
centenas de milhares de membros. A estrela Alfa do Centauro, que
aparece na Figura 2, a mais proxima do sistema solar, €, na verdade,
um sistema um sistema de 3 estrelas muito proximas entre si, liga-
das pela for¢a de atragdo gravitacional. Outro exemplo é o grupo
de estrelas que formam as Pléiades, cuja imagem estd na Figura 6
adiante. Este grupo de estrelas — uma associagdo estelar — tem quase
3.000 estrelas-membro, mas apenas 5 a 7 delas é visivel a olho nti2.

Mais de 1/3 das estrelas da Via Lictea fazem parte sistemas du-
plos: estrelas bindrias. Nestes sistemas as estrelas distam entre si me-
nos que 1 ano-luz. Elas vivem juntas e se movem, ou melhor, orbi-
tam, uma em torno da outra com periodos que podem variar desde
alguns dias até de varios anos. Existem no entanto estrelas bind-
rias cuja separagdo € ainda menor e que se movimentam com pe-
riodos de apenas algumas horas! Estas estrelas est3o t3o proximas
que acabam trocando entre si o seu material envoltdério. Muitas ve-
zes esta troca ocorre de maneira um pouco violenta, e entdo podem
acontecer explosdes locais que acabam expulsando grande parte da
matéria estelar para longe. Em sistemas bindrios em que acontece
de das componentes seja uma estrela muito compacta e densa, o
material da estrela companheira acaba por fluir mais calmamente,
formando um disco luminoso em torno da estrela compacta.

2 Nao confundir estas associagdes e agrupamentos com as constelacdes tra-
dicionais. Estas, em sua grandissima maioria, nao passam de configuragoes
aparentes de estrelas, sem nenhuma relacdo entre si (veja o Cap. 1).
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7.1 A cor e o brilho das estrelas

Assim como o Sol, as estrelas sdo bolas de gds muito quente que
emitem sua radiagdo para o espago. H4 duas propriedades das estre-
las que s3o de interesse imediato: a sua cor e o seu brilho. A cor
de uma estrela € determinada pela temperatura em que se encontra
a sua superficie® | enquanto que o seu brilho é determinado pela
quantidade de luz que ela irradia por segundo, através de toda a sua
superficie. Podemos construir um diagrama de cor versus brilho
das estrelas, como na Figura 2, onde cada ponto indica o brilho e a
cor de uma determinada estrela. Um diagrama deste tipo € conhe-
cido como diagrama de Hertzprung-Russel (HR).

O Sol tem uma cor intermedidria amarelo-claro. A sua tempera-
tura na superficie é de cerca de 5.800K (graus Kelvin*). Uma grande
parte das estrelas € parecida com o Sol, com cores e tamanhos com-
pardveis. Outras estrelas s3o bem maiores e vermelhas: sio as estre-
las gigantes vermelhas, cuja temperatura na superficie é da ordem de
3.000K. H4 ainda estrelas de cor branca e tamanho muito pequeno,
quase tdo pequenas quanto a Terra: sdo as estrelas ands brancas, que
tem temperaturas superficiais da ordem de 10.000K.

O brilho® de uma estrela é a taxa com que a sua energia lumi-
nosa € emitida. O brilho de uma estrela depende somente da sua
temperatura superficial e da drea total de sua superficie. As estre-
las gigantes vermelhas, de temperaturas relativamente baixas, tem

3 Quanto mais quente for um objeto, mais azul serd a radiagio por ele emi-
tida. Esta lei da fisica foi estabelecida em 1898 por Wilhem Wien. Podemos
vé-la em funcionamento, observando a cor da chama de um fogao de cozi-
nha: uma chama bem azulada indica uma chama mais quente, enquanto
que uma chama mais avermelhada indica uma chama mais fria.

4 Para obter a temperatura em graus Celsius (°C), subtraia 273 do valor em
graus Kelvin. A temperatura da superficie do Sol portanto é 5.527 °C.

> Neste capitulo estaremos sempre falando do brilho absoluto da estrela,
diferente do seu brilho aparente, que varia conforme a distancia em que a
estrela se encontra — veja o Cap. 2 a este respeito.
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uma grande drea superficial, por isso sdo estrelas brilhantes, lumi-
nosas. A estrela Betelgeuse, na constelagdo de Orion, é um bom
exemplo de uma estrela gigante vermelha. J4 as estrelas anis bran-
cas tem altas temperaturas superficiais mas, por serem muito pe-
quenas, tem dreas superficiais também muito pequenas e sdo muito
pouco brilhantes: impossivel enxergar qualquer uma delas a olho
nu! No diagrama HR da Figura 2 nds desenhamos também as linhas
tracejadas que indicam os lugares onde devem cair as estrelas de
mesmo raio °: é facil ver quio correto foi batizar de Super-gigante a
estrela Betelgeuse.

Muitas vezes estamos interessados na quantidade total de ra-
diag§o7) emitida por segundo pela estrela (uma parte desta radia-
¢do pode nem ser detectdvel pelos nossos olhos). Entio, em lugar
de falar de brilho falamos da luminosidade da estrela para a radi-
acio total (visivel e invisivel). Assim, a luminosidade de uma es-
trela é a poténcia que ela é capaz de gerar no seu interior, em geral
através de reagdes nucleares de fusdo (ao contrdrio dos reatores de
energia do tipo dos instalados em Angra dos Reis, aonde as reag¢des
nucleares s3o de fissdo — adiante discutiremos isso).

Esta energia € produzida no interior da estrela e depois emi-
tida para o exterior na forma de radia¢3o visivel (€ o brilho ou lu-
minosidade visivel da estrela) e também de radiagio invisivel, princi-
palmente em raios infra-vermelho (IR), e também em raios ultra-
violeta (UV). Em bem menor quantidade em raios-X e em ondas de
radio. Na grandissima maioria das estrelas, toda esta energia é pro-
duzida através de reagdes nucleares de fusdo (ao contririo dos rea-
tores de energia do tipo dos instalados em Angra dos Reis, onde as
reagOes nucleares sdo de fissdo — adiante discutiremos mais sobre
isso). A luminosidade do Sol é 3,8x102°W (Watt), valor que simbo-
lizamos por L. Para as outras estrelas, preferimos medir suas lu-

® Medidos com relacdo ao raio do Sol, cujo simbolo é Ri: R = 696.000 km.

7 Radiacéo eletromagnética! Recorde as licdes do capitulo 2: a luz que vemos é
uma forma de radiagdo eletromagnética, assim como sao as ondas de radio,
os raios infra-vermelho (IR), os raios ultra-violeta (UV) e os raios-X.
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minosidades com referéncia a luminosidade do Sol: a estrela Betel-
geuse, por exemplo, tem luminosidade de 104L, , quer dizer, ela é
10 000 vezes mais luminosa que o Sol. No diagrama HR da Figura 2,
o brilho das estrelas estd expresso em termos da sua luminosidade,
enquanto sua cor estd em termos da sua temperatura superficial.
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Figura 2 - O diagrama HR, que mostra como as estrelas se distribuem con-
forme sua cor (ou temperatura superficial) e sua luminosidade (ou magni-
tude). Neste grafico a luminosidade das estrelas esta medida em relagao a lu-
minosidade do Sol, que vale Lo, = 3,8 x 10%°® W. As linhas brancas indicam
como se posicionam, neste grafico, as estrelas de _mesmo tamanho fisico
(isto é, de mesmo raio). As estrelas “ands” situam-se nas regides inferiores do
grafico e as “gigantes” nas regides superiores. Algumas estrelas conhecidas
foram destacadas com simbolos indicando o seu tamanho relativo (mas sem
seguir nenhuma escala verdadeira) (Fonte: Elaboragao do autor.)
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7.1.1 A sequéncia principal de estrelas

Quando examinamos como se distribuem os pontos correspon-
dentes as estrelas no diagrama HR (Figura 2), algo notdvel aparece:
os pontos ndo se distribuem aleatoriamente por todo o diagrama. Ao con-
trdrio, eles tendem a se concentrar em algumas regides definidas.
A maioria das estrelas, incluindo nosso Sol, ficam numa faixa que
corre mais ou menos diagonalmente pelo diagrama. Esta faixa é de-
nominada Sequéncia Principal (SP), e as estrelas que af se localizam
sdo chamadas de estrelas da Sequéncia Principal. Aqui, as estrelas
mais vermelhas — mais frias superficialmente — sdo as menos lumi-
nosas, enquanto que as estrelas mais azuis — mais quentes — s30 as
mais luminosas.

As massas das estrelas pode variar bastante. Na sequéncia prin-
cipal, as estrelas que tém maior massa sao as mais brilhantes e, por-
tanto, mais azuis e mais quentes superficialmente. Ao contrdrio, as es-
trelas de menor massa sao as menos brilhantes e, portanto, mais verme-
lhas e mais frias. As massas das estrelas na sequéncia principal va-
riam bastante. Uma frac¢do considerdvel de estrelas tem massas en-
tre 0,1vezes a 10 vezes a massa do Sol® | mas a maior parte tem mas-
sas da ordem de 0,8 M, , ou pouco menor: s3o as ands-vermelhas,
muitas vezes encontradas como companheiras invisiveis de estre-
las normais. Mas existem também algumas estrelas cujas massas
podem chegar até a 60 M. Essas estrelas sdo 10 milhdes de vezes
mais brilhantes que o Sol: se a estrela Alfa do Centauro fosse uma
delas, brilharia no nosso céu tanto quanto a Lua cheia! As estrelas
da sequéncia principal também nunca sdo muito grandes: os seus
raios variam desde 0,001 até 25 vezes o raio do Sol, para as estrelas
mais brilhantes.

Todas as estrelas da sequéncia principal produzem a energia
que irradiam, através de rea¢des nucleares muito semelhantes aque-
las que ocorrem durante a explosdo de uma bomba de Hidrogénio:

8 A massa do Sol é Mg, = 2x10% gramas.
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convertendo niicleos de Hidrogénio em niicleos de Hélio. Cerca de 80% da
massa destas estrelas esta na forma de Hidrogénio, de modo que fica
claro que elas tem combustivel para passar muito tempo na sequén-
cia principal. As estrelas de maior massa, porque sdo mais brilhan-
tes, devem passar um tempo menor: como sua luminosidade € des-
proporcionalmente maior, elas devem “queimar” seu Hidrogénio
mais rapidamente que as estrelas com massa menor.

Quando o “combustivel” Hidrogénio comeca a faltar no centro
das estrelas da sequéncia principal, elas come¢am a sair da sequén-
cia principal. O seu destino entio serd o de se expandirem e se trans-
formarem em estrelas gigantes vermelhas.

7.1.2  Acima da sequéncia principal

No diagrama HR, acima da sequéncia principal, encontramos
as estrelas gigantes vermelhas. Estas estrelas sdo esferas distendidas
de gds — algumas de dimens3o (raio) maior que a 6rbita da Terra
em torno do Sol - frias e luminosas. Embora a sua temperatura
superficial seja baixa, as suas dreas superficiais sfo tdo grandes que
fazem com que elas tenham altissimas luminosidades, de centenas
amilhares de vezes superiores a do Sol.

As gigantes vermelhas s3o estrelas que ja esgotaram boa parte
de suas reservas de Hidrogénio. Como, entdo, podem emitir tanta
energia para serem assim luminosas? Estas estrelas deixaram a
sequéncia principal e agora as suas regides centrais estdo se contraindo,
na busca de fontes alternativas de energia nuclear. Nesta contragio,
uma parte da energia potencial gravitacional contida na estrela é li-
berada. E esta energia que prové a sua luminosidade. Mas isto so-
mente por curtos periodos, até que outros “combustiveis” nucleares
possam entrar em “igni¢do”. Adiante iremos rever estas questdes
com maiores detalhes.
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7.1.3 Abaixo da sequéncia principal

Abaixo da sequéncia principal encontram-se as estrelas anas-
brancas. Estas estrelas tem aproximadamente o tamanho da Terra,
embora sua massa seja da ordem da massa do Sol. S3o, portanto,
estrelas muito densas. Como elas s3o pequenas, embora tenham
altas temperaturas superficiais, ndo sdo muito luminosas.

As an@s-brancas sdo o ultimo estagio da evolugdo de muitas
estrelas. Nesta fase a sua luminosidade € unicamente devida a ener-
gia térmica ou seja, calor, ainda disponivel: a estrela se esfria len-
tamente. Mais de 10% das estrelas na nossa vizinhancga s3o anis-
brancas, mas elas sdo muito dificeis de serem vistas, dada a sua fraca
luminosidade. Nem todas as estrelas, no entanto, terminam suas
carreiras como ands-brancas. Algumas tornam-se estrelas de néu-
trons, e outras ainda transformam-se em buracos negros.

7.1.4 As estrelas variaveis

A maioria das estrelas tém brilho praticamente constante no
tempo. Ocorrem sempre pequenas variagdes, erraticas, em geral im-
perceptiveis a olho nu. Isto sem contar, € claro, com a lenta — len-
tissima — variagdo de brilho devido ao fato que as estrelas evoluem,
mudando lentamente de posi¢io no diagrama HR. Mas isto sé seria
notavel em escalas de tempo de 10.000 ou 100.000 anos! Contudo,
em certas fases da vida estelar a evolu¢do pode muito mais rapida e
entdo as varia¢oes de brilhos podem vir a ser mesmo espetaculares.
Mais adiante voltaremos a isto.

Existe também uma minoria de estrelas cujo brilho varia perio-
dicamente, aumentando e diminuindo em escalas de meses, dias
ou mesmo em escala de horas. Estas estrelas s3o chamadas de estre-
las varidveis. Na verdade, mais de 25% de todas as estrelas varidveis
ndo tem de fato o seu brilho varidvel: s3o na realidade sistemas bi-
ndarios eclipsantes, nos quais a aparente variagdo do brilho se deve
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ao fato de uma das estrelas componentes eclipsar a outra, ao passar
pela sua frente.

As estrelas variaveis “de fato” s3o estrelas que periodicamente
se expandem e se contraem, pulsando tanto em brilho como em ta-
manho. Por isso sdo também denominadas estrelas pulsantes. Uma
importante classe de estrelas pulsantes s3o as estrelas conhecidas
como Cefeidas. S3o estrelas que se encontram acima da sequéncia
principal, com brilhos de 100 a 10 000 vezes o do Sol. Tém cores li-
geiramente mais avermelhadas que o Sol. Seus periodos de pulsa-
¢do variam entre 3 a 50 dias, e em cada pulsacdo seus brilhos po-
dem variar de até 5 vezes em relac¢do ao seu brilho médio. As Cefei-
das sdo estrelas de massa maior que o Sol e que ja evoluiram além
do estdgio de gigantes vermelhas. Elas oscilam porque assim po-
dem liberar mais facilmente a radiac¢do aprisionada no seu interior.

As Cefeidas s3o também importantes porque podem ser usadas
como indicadores de distincia. Acontece que o periodo de pulsacio
de uma Cefeida estd relacionado com o seu brilho média: quanto
maior este, maior serd o periodo. Entdo, se medirmos o periodo de
uma Cefeida, coisa relativamente facil de fazer, poderemos calcu-
lar a sua luminosidade. Comparando esta com o brilho aparente da
estrela, podemos calcular a sua distincia. E bom lembrar que a me-
dida de distancias, sobretudo as mais longinquas, é uma das tare-
fas mais dificeis na astronomia. Por causa disto, uma das missdes
mais importantes do telescépio espacial Hubble foi medir os perio-
dos de estrelas Cefeidas pertencentes as galdxias mais préximas de
nds: assim, conseguiu-se medir a distincia destas galaxias, coisa
impossivel até entio.
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7.2 O interior das estrelas

7.2.1 As esferas de gas quente

Asestrelas sdo enormes bolas de gas muito quente e de radiac¢do
eletromagnética, que irradiam energia no espago interestelar. Esta
energia, que é emitida na superficie da estrela, é produzidano seu in-
terior mais profundo, sendo lentamente difundida por toda a estrela
até escapar pela sua superficie. Todos nds sabemos que o calor, isto
é, a energia térmica, sempre flui das regiGes quentes para as regides
frias. Isto implica que o centro da estrela deve ser muito mais quente
que a sua superficie. Na verdade, a temperatura central das estrelas
é estupidamente grande. No Sol, por exemplo, a temperatura central
deve atingir os 15 x 10°K, quer dizer, algo como 2.500 vezes maior
que a sua temperatura na superficie. Na sequéncia principal, a tem-
peratura central das estrelas varia de maneira aproximadamente
proporcional 3 massa da estrela: uma estrela de 60 M da sequén-

cia principal dever ter entdo uma temperatura central da ordem de
60 x Te(centro) =60 x (15 x 10°K) = 0,9 bilhdo de graus!!!

As estrelas s3o bolas de gds quente auto-gravitantes, isto €, a
estrela € mantida coesa por a¢3o das forcas gravitacionais geradas
por ela propria, isto é, por sua propria massa. Imagine um pedaci-
nho da estrela a uma certa distincia do centro da estrela: a for¢a de
gravidade produzida pelo resto da massa da estrela interior a posi-
¢do do nosso pedacinho € que produz o seu peso, que o puxa em di-
recdo ao centro da estrela. O peso do nosso pedacinho tem que ser
contrabalan¢ado por uma outra for¢a, senfo ele cairia em direg3o
ao centro e, como ele, o restante da estrela, que assim iria colapsar.
Esta forca é exercida pela pressido do gis quente que constitui o in-
terior da estrela’. Se, numa fantasia, pudéssemos “desligar” a pres-
sdo do gas no interior do Sol, bastaria 1 hora para ele colapsar e se
transformar num buraco negro.

? Além do gas, o campo de radiacdo eletromagnética também exerce uma
pressdo que contribui significativamente para o equilibrio da estrela.
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O balanco entre a pressio do gés (na verdade as diferengas de
pressio, ou o seu gradiente) e a gravitacdo é ficil de ser entendido.
Considere o interior da estrela e considere ai uma camada esférica
imagindria, constituida pelo gis ali contido, entre as suas duas su-
perficies, tal como na Figura 3. Do lado da superficie interna da ca-
mada, a pressdo do gds da estrela empurra a camada para fora, en-
quanto que na superficie externa, o gds da estrela emphpressiona a
camada para dentro. Como a estrela estd em equilibrio, a camada
ndo se move: serd o proprio peso da camada que ird contrabalancar
a diferenca entre as pressdes externa e interna, de modo que:

Diferenga das Pressoes = Peso da Camada °

Esta expressdo € conhecida como equagdo de equilibrio hidrostd-
tico. A estrela pode ser imaginada como constituida por um grande
numero de camadas esféricas concéntricas, de modo que, 4 medida
que vamos mergulhando em dire¢io ao centro, a pressio do gds vai
crescendo a medida que passamos de uma camada para outra. No
centro, a pressio atinge o seu valor maximo. Nas regides centrais
das estrelas a pressdo do gas atinge valores fantasticamente gran-
des: no centro do Sol ela é de 10 atm (100 bilhdes de atmosferas), o
que equivale a pressdo exercida por um cilindro de base igual a uma
moedinha de 50 centavos, mas pesando 100 milhdes de toneladas!!!

10 Mais corretamente esta equacao deveria ser escrita assim: Pj; - Ajy —
Pext - Aext = Peso da Camada, sendo Pyt e Py, as pressdes externa e
interna respectiva e Ayxt € Aj,; as areas das camadas externa e interna,
respectivamente.
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Figura 3 — O Equilibrio Hidrostatico (Fonte: Elaboracao do autor.)

7.2.2 Por que as temperaturas sao tao altas?

A densidade média de massa do Sol é cerca de 1,4 g/cm? (gra-
mas por centimetro cubico), isto é, 1,4 vezes a densidade da dgua.
No entanto, a densidade no centro do Sol é mais de 100 vezes maior,
aproximadamente 150 g/cm3. N3o existe nada parecido no mundo
das substéncias sélidas ou liquidas: nenhum sélido ou liquido pode
existir a estas densidades, suportando as enormes pressdes que pre-
valeceriam. Na verdade, a unica forma de matéria possivel no Sol (e
nas estrelas em geral), é a forma gasosa, a temperaturas extrema-
mente altas.

A pressdo de um gés é proporcional ao produto da sua tempe-
ratura pela sua densidade. Resulta entio que para termos altas pres-
sOes necessitamos altas temperaturas. Esta € a razdo das altas tem-
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peraturas no interior das estrelas: a necessidade de grandes pres-
soes que equilibrem a for¢a de gravidade produzida pela enorme
quantidade de massa que as estrelas contém.

Um gds a temperaturas de milhdes de graus no se parece em
nada com o gds melhor conhecemos, a atmosfera terrestre. Ali os
adtomos se movem com velocidades altissimas, centenas de quil6-
metros por segundo!’ . Quando eles colidem uns com os outros - e
isto acontece com frequéncia, nestes meios tdo densos - a interagio
€ tdo violenta que todos seus elétrons sdo arrancados e os &tomos
tornam-se completamente ionizados: este gas consiste, de fato, ape-
nas de nucleos atdmicos e elétrons movendo-se muito rdpido e inde-
pendente uns dos outros '2. A radiago que é produzida por este gis
quente e denso € essencialmente raios-X, muito energéticos. Ndo é
aquela radiag3o visivel e luminosa que escapa da superficie — muito
mais fria — da estrela. Os fétons de raios X produzidos no interior
estelar dificilmente conseguem escapar para o exterior: em média
eles conseguem viajar apenas algo como um décimo-milésimo de
cm (0,0001 cm, isto é, 1 micron), antes de serem capturados e absor-
vidos, ou desviados, por algum outro nucleo ou elétron do gas.

Podemos assim entender porque as estrelas sdo intrinseca-
mente luminosas, ao contrario dos planetas. No seu interior as al-
tas pressOes necessdrias para contrabalancar a gravidade impdoem

11 A velocidade média das particulas de um gas varia aproximadamente com
a raiz quadrada da sua temperatura (mais exatamente /T /my, onde my, é
a massa da particula). Na nossa atmosfera terrestre, com temperaturas da
ordem de 27°C=300K, as moléculas de oxigénio tem velocidade média de
aproximadamente 0,5 km/s.

12 Um gas encontra-se ionizado quando seus &tomos e/ou moléculas eletri-
camente neutros, tem as envoltérias eletronicas arrancadas, em parte ou
completamente. Quando isto acontece, a composicao do gas passa a ser de
elétrons livres e dos ions dos atomos e moléculas que tiveram seus elétrons
arrancados. Nas temperaturas prevalecentes no interior das estrelas, qual-
quer molécula porventura formada é imediatamente destruida, de modo
que os ions do gas sdo na realidade fons atomicos de Hidrogénio: H, e Hé-
lio: Het e Het ™.
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altissimas temperaturas. A radia¢do produzida por este gas extre-
mamente quente, lentamente escapando em direco a superficie, é
que € responsdvel pela luminosidade da estrela.

Por outro lado, as rea¢des nucleares que ocorrem no seu interior
compensam esta perda de energia, de modo que a estrela pode se
manter luminosa por grandes periodos de tempo.

Assim, em ultima andlise podemos dizer que as estrelas s3o in-
trinsecamente luminosas nio por causa da energia nuclear produ-
zida no seu interior, mas por causa das enormes massas que elas
precisam sustentar.

7.2.3 Conveccao e ondas sonoras nas estrelas

Aradiagdo que é produzida nas regides centrais das estrelas é
constantemente desviada ou absorvida, sendo depois reemitida, pe-
las particulas (ntcleos e elétrons) do gas'>. Estes processos dificul-
tam, ou mesmo bloqueiam, o fluxo da radia¢do em dire¢3o a super-
ficie (como na Figura 4). Esta resisténcia ao fluxo da radiagfo é cha-
mada de opacidade. Quando a opacidade € alta, como muitas vezes
acontece, o gis bloqueia a radiaco e o transporte de calor das re-
gides de alta temperatura em dire¢3o a superficie tem que ser feito
por convecgio'*: aradiacio bloqueada sobre aquece o gis localmente,
sua temperatura aumenta acima do indicado pelo equilibrio hidros-
tdtico, ele se expande e comega um movimento ascendente (Lei de
Arquimedes!) até que a densidade da bolha iguale a da camada ex-
terior. Desta forma, o gas se pSe em movimento formando corren-

Bo gas no interior das estrelas é tao quente que seus atomos encontram-
se ionizados, isto é, seus elétrons encontram-se separados - livres dos seus
respectivos atomos.

4 Além da radiacdo — o processo mais eficiente de todos - e da conveccao,
um outro processo possivel no transporte da energia térmica é a condugdo:
a transmissao de energia se da na interacao direta entre as particulas do
meio. Nas condicoes prevalecentes nas camadas superiores das estrelas é
um processo muito pouco eficiente.
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tes ascendentes quentes e correntes descendentes frias, carregando
para cima energia térmica do interior das camadas mais profundas.

No Sol € isto que ocorre nas camadas mais externas, cuja opaci-
dade é muito alta: a radiagdo proveniente do interior ndo consegue
se difundir adequadamente. Em consequéncia as camadas mais ex-
ternas do Sol, na sua envoltéria convectiva, entram num estado de
convec¢io semelhante a uma chaleira d’4gua em ebuli¢o. E desta
forma que a energia, que havia sido transportada pela radiacdo até
a base destas camadas, € finalmente transmitida para a superficie.

As estrelas da sequéncia principal com massas menores que a
massa do Sol possuem envoltdrias convectivas profundas. Em con-
traste as estrelas da sequéncia principal com massas maiores que
2M ndo tem envoltdrias convectivas: a opacidade das camadas su-
periores no é t3o grande assim e a radiac¢do pode se difundir até a
superficie da estrela. Estas estrelas, contudo, possuem um “caro¢o”
convectivo, isto €, uma regido em torno do seu centro, onde ocorrem
correntes de convecgdo. Nessas estrelas a energia nuclear € produ-
zida numa regifo central muito pequena, de modo que o fluxo de
energia af € muito grande e a radiacio, sozinha, ndo consegue dar
conta do seu transporte: por isso ali se estabelecem movimentos
convectivos no gas.

A musica das estrelas rivaliza com a das baleias. O seu interior
¢ uma sinfonia de sons, reverberando fragores e trovoes e sibilando
agudos lamentos. Ninguém disse para a estrela qual deveria ser o
seu tamanho e que forma que deveria ter, qual deveria ser a sua tem-
peratura, o quanto deveria brilhar e como ela poderia compensar a
energia que escapa continuamente da sua superficie. Como € que
uma determinada camada da estrela pode saber quais devem ser
suas condi¢des de pressdo e temperatura para se manter em equili-
brio, em harmonia com o resto da estrela? S3o as ondas acusticas
que, percorrendo a estrela em cerca de 1 hora aproximadamente, per-
mitem que as vérias partes da estrela se comuniquem umas com as
outras, tornando possivel encontrar, a todo momento, o estado de
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equilibrio mais apropriado e natural. A estrela se reajusta vibrando
em vdrios modos de baixa frequéncia. Na outra ponta da escala so-
nora, umas 60 oitavas acima, o sibilar das particulas de alta velo-
cidade, se encontrando e se empurrando, umas as outras, produ-
zem ondas sonoras que conseguem viajar apenas pequenas distan-
cias, no interior da estrela. Ndo bastasse essa imensa orquestra¢do
de sons, a estrela também funciona como um enorme alto-falante.
Como a densidade de matéria decresce do centro para fora, as on-
das sonoras, a medida que se propagam, aumentam de amplitude
e, portanto, de intensidade. Resulta que aflora nas camadas super-
ficiais da estrela, uma torrente de ondas sonoras amplificadas que
se propagam através dela, acabando por se dissipar nas camadas
atmosféricas da estrela. No caso do Sol, que tem a sua envoltdria
convectiva como fonte de ondas sonoras, o continuo bombeamento
de energia através de ondas acusticas ajuda a manter a coroa a tem-
peraturas da ordem um milhdo de graus Kelvin. A coroa solar, nor-
malmente vista durante os eclipses, é a camada mais alta da atmos-
fera da Sol: ela € tdo rarefeita que € incapaz de se livrar de toda a
energia que recebe na forma de radiacio. Entdo, sua Unica saida é
expandir-se e expulsar o excesso de energia. Desta maneira a alta
atmosfera do Sol se parece com um gigantesco motor a jato: o com-
bustivel é o gds das camadas inferiores que, aquecido pelas ondas
acusticas, € expulso em alta velocidade. Este fluxo de matéria em
expansdo para fora do Sol é chamado vento solar. Ele é capaz de ex-
trair do Sol algo como 100 toneladas de massa por segundo! Este
fendmeno ndo é exclusivo do Sol: outras estrelas também tém seus
ventos estelares, algumas vezes muito mais intensos que os do Sol
— t30 mais intensos que podemos dizer que algumas destas estre-
las estdo literalmente desaparecendo, evaporando-se em escalas de
tempo de n3o mais que alguns milhdes de anos.
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Figura 4 — Representacao livre da difusao dos fétons no interior de uma
estrela como o Sol. No caso especifico do Sol, o tempo que a radiagéo leva
para se difundir desde o centro até a base da envoltdria convectiva é da ordem
de 10 milhoes de anos. Quer dizer, se por acaso a producao de energia nuclear
no Sol cessasse abruptamente, nds sé perceberiamos que algo de importante
aconteceu na superficie do Sol, 10 milhdes de anos depois! (Fonte: Adaptado
de Harrison, 1981.)

7.3 A geracao de energia nuclear nas estrelas

As estrelas sdo imensos reatores atdmicos produzindo energia a
partir de reagdes nucleares. Aluz do Sol que nos alimenta € produzida
no interior profundo do Sol. Para entender isto vamos precisar nos
deter um pouco e examinar como a energia nuclear é gerada e como
isto ocorre nas estrelas.

7.3.1 Os nucleos atdmicos

Todos os dtomos tém um pequeno nucleo de carga elétrica
positiva, rodeado por uma nuvem comparativamente grande de elé-
trons de mesma carga elétrica, porém negativa. Resulta portanto que
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os atomos s3o eletricamente neutros. Os dtomos se unem formando
moléculas e as moléculas mantém-se coesas gragas as for¢as elétri-
cas entre os dtomos que as compdem, forgas que resultam do com-
partilhamento de seus elétrons mais externos. Estas forgas elétricas
moleculares ndo sdo muito fortes quando comparadas com as forgas
nucleares. Assim, se numa reagdo quimica ocorrer um rearranjo de
dtomos numa molécula, ou a sua quebra, o resultado serd a libera-
¢ao, ou talvez absor¢do, de uma quantidade relativamente pequena
de energia quimica. A energia quimica é a forma de energia mais utili-
zada pela humanidade, por exemplo queimando petrdleo ou carvio.

O nucleo propriamente € constituido por outras particulas, co-
nhecidas como niicleons, que podem ser prdtons, de carga elétrica po-
sitiva, ou néutrons, que ndo tém carga elétrica. Estes nucleons sio
mantidos coesos no nucleo, gragas a uma outra for¢a, que sé ocorre
entre nucleons e € denominada forga forte. A forca forte é, compa-
rativamente, muito mais forte do que as for¢as elétricas. Em con-
sequéncia disso, quando promovemos um rearranjo no nucleo, ou a
sua quebra, teremos liberacgo, ou absor¢3o, de energia — nuclear —
muitas vezes maior do que numa rea¢do quimica.

Suponha que fosse possivel dispor de uma reserva de nucleons
livres — prétons e néutrons — que poderiamos combinar e juntar de
diferentes maneiras, produzindo os nucleos atémicos dos elemen-
tos quimicos da tabela periddical® . Sempre que um nicleo atémico
é construido a partir dos seus nucleons individuais, ocorre uma libe-
racao de uma certa quantidade de energia. Isto ocorre porque os nu-
cleons estdo sempre sendo atraidos uns aos outros: manté-los dis-
persos e separados, no reservatdrio ficticio, requer muito mais ener-
gia do que deixa-los se juntar, grudados pela forca forte. Esta ener-
gia em excesso € denominada energia de ligagdo do niicleo. Quando
os 0s nucleons, separados, juntam-se para formar o nicleo de um
determinado elemento da tabela periddica, esta energia deve ser li-
berada. Ao contrdrio, se quisermos fragmentar um nucleo atémico

15 Alias este era o sonho dos alquimistas da Idade Média.
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em todos 0s seus componentes, nos seus nucleons, teremos que for-
necer uma quantidade energia equivalente a sua energia de ligagdo.

Todas as coisas s3o coesas por algum tipo de energia de liga-
¢do. Por exemplo, uma pedra estd presa a Terra através da forca de
gravidade: a sua energia de ligagio (a Terra) é a quantidade de ener-
gia que seria liberada se a mesma pedra caisse na Terra, vinda do
espaco. Neste caso, a for¢ca de atracfo € a forga gravitacional, muito
mais fraca que a forga elétrica. No caso das moléculas, a forca atra-
tiva € a for¢a elétrica. No caso dos nucleos, € a for¢a forte. Por outro
lado, se quisermos “desmontar” um objeto nos seus componentes
individuais, precisaremos gastar energia, numa quantidade exata-
mente igual a sua energia de ligagdo.

E mais conveniente, no caso dos nicleos atdmicos, pensar na
energia de ligag¢do por nucleon, calculada dividindo a energia de li-
gacio total do nucleo pelo nimero de massa, do nicleo. O numero de
massa de um elemento da tabela periddica (simbolo A) é simples-
mente o numero total de nucleons contidos no seu nucleo. A Figura
5 mostra como varia a energia de ligagdo por nucleon dos elementos
quimicos da tabela periddica, em fun¢do do seu nimero de massa.
Como se pode ver, energia de ligacdo por nucleon primeiro aumenta
desde os elementos quimicos mais leves, até atingir u valor mdximo,
quando A = 56, que corresponde ao nucleo do Ferro, e depois dimi-
nui para os nucleos mais pesados, de nimero de massa maior.

Como podemos ver pela Figura 5, se por exemplo dispusermos
de 224 nucleons livres, teremos mais energia liberada construindo 4
nucleos de Ferro do que construindo um unico nucleo do elemento
quimico Radio, cujo nimero de massa é A=224.
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Figura 5—A curva da energia de ligacao dos nucleos atémicos dos diferentes
elementos quimicos (alguns deles assinalados). A maxima energia de ligacao
por nucleon ocorre para a regidao do pico do Ferro, i.é, para os ntcleos na
regiao em torno de A = 56, 0 numero de massa do Ferro. (Fonte: Adaptado
de Harrison, 1981.)

7.3.2 Fusao ou fissao?

Na verdade, é praticamente impossivel dispor de nucleons li-
vres como nas experiéncias imagindrias que fizemos na sec¢do an-
terior. Os prétons s3o fdceis de encontrar, pois eles sdo os nucleos
dos dtomos de Hidrogénio, o elemento mais abundante do Universo.
Mas os néutrons sdo muitissimo raros: quando ficam livres eles de-
caem, isto €, transformam-se em outras particulas, muito rapida-
mente. Assim, se realmente quisermos brincar de alquimistas preci-
saremos utilizar os nucleos ja existentes e a partir deles construir os
outros. Podemos juntd-los, e entdo teremos um processo de fusdo
nuclear, ou quebra-los em nucleos menores, no processo de fissdo nu-
clear. No entanto, embora o objetivo dos alquimistas fosse a trans-
mutacdo dos elementos, o objetivo da estrela é obter energia nuclear
suficiente para compensar as suas perdas. Isto sé pode ser realizado
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quando o nucleo final tem energia de ligacdo maior que os nucleos
iniciais. Olhando para a Figura 5, vemos que para aumentar a ener-
gia de ligaco € necessdrio sempre caminhar em dire¢3o ao pico do
Ferro. Assim, se estivermos a esquerda, isto €, se dispusermos unica-
mente de nucleos de elementos mais leves que o Ferro, obteremos
energia pela fusdo de nucleos leves em nucleos mais pesados: € as-
sim que as estrelas obtém sua energia nuclear. Por outro lado, se es-
tivermos a direita, teremos energia pela fissdo de nucleos pesados
em nucleos mais leves: esta é a maneira pela qual a Humanidade
obtém energia nos seus reatores nucleares.

As estrelas da sequéncia principal obtém sua energia por um
processo de fus3o de 4 nucleos de Hidrogénio, isto €, 4 prétons,
formando 1 nucleo de Hélio - é a chamada queima do Hidrogénio.
Todavia, amassa de 1 nucleo de Hélio é cerca de 1% menor que a soma
das massas de 4 prdtons! Isto acontece porque a energia e a massa
sdo equivalentes, de modo que a energia liberada no processo de
fusdo equivale a uma perda de massa, a qual é igual a uma pequena
fracdo da massa original dos 4 prétons. Na verdade, qualquer forma
de energia equivale auma massa: por exemplo, uma chaleira de 4gua
quando aquecida até o ponto de ebuli¢do pesa um bilionésimo de
grama a mais do que quando a dgua est4 fria, porque o calor é uma
forma de energia e portanto tem massa'®. Segundo a famosa férmula
de Einstein, a equivaléncia da energia com a massa se expressa
assim:

Energia = Massa x c?

onde ¢ simboliza a velocidade da luz. Assim, poderfamos, em prin-
cipio, transformar 1 tonelada de matéria em energia: isto supriria a
humanidade de energia por pelo menos 1 ano... O Sol produz ener-
gia consumindo sua massa a uma taxa de 4 milhdes de toneladas
por segundo.

16 Se vocé decidir fazer esta medida, ndo esqueca de fechar hermeticamente
a sua chaleira: qualquer molécula de vapor d’agua que escapar ira falsear o
resultado!
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As estrelas da sequéncia principal produzem sua energia pela
queima do Hidrogénio e a sua lenta transmutagio em Hélio. A ener-
gia é produzida na regido central da estrela, onde a temperaturae a
densidade sdo mais altas, e entdo lentamente € transportada para a
sua superficie. Isto no leva a seguinte questdo: Por que a energia é li-
berada t3o lentamente? Por que as estrelas ndo explodem, liberando
instantaneamente uma imensa quantidade de energia nuclear?

7.3.3 O efeito tunel

Ha dois fatores que impedem que as reagdes de fusio dos pro-
tons sejam mais rdpidas. Uma delas € a chamada barreira coulombi-
ana, que acontece porque os protons tém carga de mesmo sinal e,
portanto, se repelem. A repulsdo elétrica age como uma barreira'’.
Quando dois prétons entram em colisdo direta, a distincia minima
que atingem antes de se repelirem depende da velocidade que ti-
nham: quanto mais rdpidos mais proximo irdo estar antes de come-
carem a se afastar devido a repuls3o elétrica. Para atingir a distincia
minima necessdria parainiciar a rea¢do de fus3o, os prétons necessi-
tariam ter velocidades da ordem de 10.000 km s 1. No entanto, a ve-
locidade média dos prétons no centro do Sol é de apenas 500km s~ !
e, na verdade, em todo o Sol ndo devemos encontrar nenhum pro-
ton com velocidade t3o altal Como, ent3o, € possivel que os lentos
prétons solares ultrapassem a barreira coulombiana? Isto acontece
gracas a um fendmeno denominado efeito tunel, pelo qual existe efe-
tivamente a possibilidade de que um préton atravesse “incélume”
uma barreira coulombiana, ndo importando qual velocidade tenha.
A probabilidade que isto ocorra — cujo valor depende da velocidade
do préton - pode ser calculada a partir das regras da Mecdnica Qudn-
tica, a Unica teoria fisica capaz de descrever corretamente o mundo
das particulas atdmicas e subatomicas. No centro do Sol, levando
em conta que a velocidade média dos prétons é de 500 km s~

17"0 nome barreira coulombiana vem da lei de Coulomb que descreve as
forcas - de atracao ou repulsao - que ocorrem entre cargas elétricas
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e que existem prétons com velocidades maiores e menores que a
média, a probabilidade de penetra¢io da barreira coulombiana é
de aproximadamente 102, quer dizer, uma chance de penetracio,
por efeito tinel, em 1 trilhdo (10%) de colisdes diretas entre dois pré-
tons. Considerando que no centro do Sol devem ocorrer aproximada-
mente 10” colisdes diretas por segundo, entdo vé-se que, em média,
a cada segundo 1 préton € capaz de penetrar a barreira coulombiana
e encontrar-se face a face com outro préton. Mas isso n3o é tudo.

7.3.4 Interacdes fracas

Existe um segundo obstdculo para a ocorréncia da fusdo do Hé-
lio: o fato de que néutrons livres s3o rar{ssimos na natureza. Aonde
obté-los? Na verdade podemos obté-los fazendo uso da 4a for¢a da
natureza, a chamada interagdo fraca. Através dela pode-se obter a
transmutag¢do de um préton num néutron, 0 que acontece sempre
com a emissio de um pdsitron (e)'® e de uma particula denomi-
nada neutrino (V), cuja massa é muito menor que a massa do elé-
tron'. Este processo de transmutagdo de prétons chama-se decai-
mento beta. O problema é que o decaimento beta é um processo mui-
tissimo lento. E t3o lento que, em média, apenas uma vez a cada 10
bilhdes de anos iremos ver dois prétons se encontrando cara a cara,
reagindo violentamente e liberando energia a medida que um deles
se transforma num néutron e até se juntarem para formar um nu-
cleo de deutério (H?)?°. Uma vez formado o deutério, todo o resto se
passa rapidamente. Logo o deutério se combina com outro préton,
formando o nicleo de Hélio-3 (He?) (2 prétons e 1 néutron) e libe-

18 O positron (e™) é a antiparticula do elétron (¢™), de carga negativa. Pode-
se dizer que ele é idéntico ao elétron, mesma carga elétrica, mas de sinal
trocado. No entanto quando o elétron e pdsitron interagem eles se aniquilam:
transformam-se em radiagao e desaparecem.

1 Estima-se que o neutrino tenha massa 4 milhdes de vezes MENOR que a
massa do elétron...

20 Também chamado de "Hidrogénio pesado".
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rando ainda mais energia. Os nucleos de Hélio-3 entdo combinam-
se rapidamente para formar um nicleo de Hélio-4 (He*), 0 isétopo
do Hélio mais comum na natureza.

Esta sucessdo de reagdes, nas quais 4 prétons se combinam
para formar um nucleo de Hélio-4, é conhecida como a queima do
Hidrogénio ou ciclo p — p. O ciclo pode ser esquematizada como a
seguir:

préton + proton — H>+e" +v,
H? + préton — He®,
He®* + He® — He* + préton + préton .

sendo e™ o pésitron, v o neutrino, H2 o nicleo de Deutério, He> o
de Hélio-3 e He* 0 de Hélio-4.

7.4 O nascimento das estrelas

7.4.1 As nuvens interestelares: bercario das estrelas

A maioria das estrelas da nossa Galdxia formou-se hd muito
tempo?!. Apesar disso muitas estrelas s3o ainda relativamente jo-
vens e novas estrelas também ainda estdo se formando, tal como
ocorre, por exemplo, na nebulosa de Orion. As novas estrelas nas-
cem nas grandes nuvens de gds e poeira — nuvens escuras — que se
espalham pelo meio interestelar. Estas nuvens, chamadas nuvens
moleculares, s3o formadas por mais de 80% de Hidrogénio molecular,
i.€, dois 4tomos de Hidrogénio ligados formando uma molécula: Hp;
uns 18% de Hélio (He?) e 0s 2% restantes de elementos mais pesa-
dos, comecgando pelo Oxigénio e o Carbono na forma de moléculas
de mondxido de carbono CO e metanol (CH40). Além disso as nu-
vens moleculares contém poeira em altas concentragdes, o que as
torna completamente opacas.

21 Ver também o Capitulo 6 deste livro.
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Estas nuvens sdo imensas: varias centenas de parsecs, che-
gando a mais de 100 anos-luz de didmetro. Elas contém uma quan-
tidade imensa de massa na forma gasosa, de centenas a milhares de
vezes amassado Sol.Estima-se que aproximadamente 10% de toda a
massa da nossa Galdxia estd na forma destas nuvens moleculares ou
seja algo equivalente a 10 bilhdes de Sdis. Se todas elas fossem con-
vertidas em estrelas, a Galdxia seria provavelmente uma das galaxias
mais brilhantes (e nds, aqui na Terra, morreriamos torrados com a
imensa radia¢do proveniente de todas estas estrelas...). Felizmente,
em condig¢des normais, as nuvens moleculares ndo sdo muito produ-
tivas. A maioria delas passa milhares de anos sem atividade alguma.
Na Galédxiainteiranascem menos de uma dezena de estrelas por ano!

A maioria das estrelas jovens da Galdxia ainda se encontram
préximas aos locais de seu nascimento, ainda est3o envolvidas pe-
los restos da nuvem que lhes deu origem. E muito frequente encon-
trar centenas de jovens estrelas reunidas em aglomeragGes que cha-
mamos de aglomerados abertos. Um exemplo sdo as Pléiades, mos-
trada na Figura 6 a seguir. Em casos como este, fica claro que as es-
trelas nasceram mais ou menos ao mesmo tempo, de uma mesma
nuvem interestelar.
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Figura 6 — O aglomerado estelar das Pléiades, que pode ser visto a olho nu
em noites estreladas. Situa-se a cerca de 400 anos-luz da Terra, com diametro
de 13 anos-luz, aproximadamente. O sistema contem mais de 3.000 estrelas
jovens, mas apenas as 6 (as vezes até 7) mais brilhantes sao visiveis a olho
nu. A luz difusa que envolve as estrelas do aglomerado é a propria luz estelar
espalhada pelos restos da nuvem molecular original que ainda envolve o
sistema. Estima-se que o sistema tenha nascido ha 60 milhdes de anos atras,
aproximadamente. O nome, Pléiades, vem do grego, que significa “as 7 irmas”.
Entre nos é conhecida como os “7 estrelos” e os indios tupi a chamam de
“Cyiuce” (Fonte: Antonio Fernandez-Sanchez @ APOD.)

7.4.2 Por que nascem as estrelas?

As grandes nuvens moleculares geram estrelas no seu interior
por causa de um fendmeno conhecido como instabilidade gravitacio-
nal. Num certo sentido, a instabilidade gravitacional pode ser en-
tendida como o inverso do equilibrio hidrostdtico que prevalece nas
estrelas. Naquele caso, como vimos, o peso de uma camada € equili-
brado pela diferenga das pressdes nos dois lados da camada. Se, por



126 Introducao a Astronomia e Astrofisica — volume 2

alguma raz3o, o peso da camada superar a diferenca de pressdes, te-
remos o inicio de um movimento de contragio que pode se transfor-
mar num colapso, isto €, todas as camadas se precipitam em dire¢io
aum centro ao mesmo tempo. Forma-se um codgulo de gds mais
denso e quente no interior da nuvem: é a proto-estrela. A medida
que a contracio se desenvolve, a temperatura interna do codgulo
aumenta até que, em algum momento, as condi¢des de densidade
e temperatura tornam-se favoraveis ao inicio da fusdo do Hidrogé-
nio e a consequente producdo de energia nuclear. Assim nascem as
estrelas.

As grandes nuvens interestelares sdo muito frias, algo como
10K a 100K, isto é, menos que -200°C! Por outro lado elas s3o tam-
bém muito pouco densas: menos que 1022 gramas por cm?, isto
é umas poucas dezenas de 4tomos por cm>. Sendo tio pouco den-
sas, elas facilmente encontram seu equilibrio hidrostético, apesar
das baixissimas pressdes internas. Na verdade, ndo € raro encon-

trarmos nuvens moleculares em expans3o: quer dizer, as pressdes

internas s3o maiores que as forgas de gravitacio 22,

Como podemos ver, a situa¢do das nuvens moleculares ndo é
em nada propicia a geracdo de estrelas no seu interior. Isto talvez
explique a sua baixa produtividade. Como, entdo, nascem as estre-
las? Ocorre que as nuvens sofrem também a ac¢do de outros fatores,
externos e internos a elas, capazes de comprimi-las localmente, au-
mentando a densidade local e assim provocando instabilidades gra-
vitacionais locais. O principal fator externo sdo os bragos espirais da
Via Lictea, na realidade o fator mais importante, pois € ele que da
inicio a todo o processo®>. O principal fator interno é a explos3o das

22 Para se ter uma ideia do quao rarefeita sdo estas nuvens, compare a sua
densidade de atomos com a da atmosfera terrestre a 50km de altura, que é
algo em torno de 10'® atomos por cm?, isto é, 100 trilhdes de vezes superior!
Porque sao tao rarefeitas, a opacidade destas nuvens é praticamente nula.

23 Os bragos espirais das galaxias sao ondas de compressao que, ao se pro-
pagarem pelo disco da galaxia, comprimem as nuvens de gas, induzindo a
formacao estelar.
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estrelas de maior massa®* formadas anteriormente no interior da
nuvem. O material ejetado pela estrela que explode comprime local-
mente o gas, induzindo e acelerando o processo de formagio este-
lar, que acaba se propagando por toda a nuvem como um incéndio
numa floresta seca.

7.4.3 A vida das proto-estrelas

Ainstabilidade gravitacional induzida por estas causas, exter-
nas e internas, faz com que a nuvem entre num processo de coagu-
lacdo generalizado — € a fragmentacdo da nuvem. Como a nuvem
normalmente tem movimentos internos — uma turbuléncia interna
- 0s coagulos, além da contragdo, apresentam também um movi-
mento de rotagio. No inicio, os codgulos sdo mais ou menos esféri-
cos. Mas, a medida que se contraem, passam a girar cada vez mais
rapidamente e, entdo, lentamente comegam a se achatar, tornando-
se oblatos. A regido central, que tem que suportar o peso de todo o
resto do codgulo, acaba se contraindo mais rapidamente, tornando-
se mais densa e quente: € o carogo do coagulo.

Nas regiGes externas ao carogo, que vao se tornando progres-
sivamente mais achatadas por causa da rotagdo, o gds mantém-se
moderadamente denso e frio. Isto favorece que os elementos mais
pesados que o He comecem a se combinar, formando microscépi-
cos graos de poeira. Estes graos, a medida que colidem uns com os
outros, acabam se aglutinando em pequenas pedrinhas de rocha
meteoritica e gelo que, mais tarde, dardo origem a meteoroides e
planetézimos os quais, por sua vez, mais adiante se aglutinario for-
mando planetas. Este deve ter sido o processo de formagio do nosso
Sistema Solar e assim deve ocorrer na maioria das estrelas.

Enquanto isso, o carogo do nosso codgulo continua seu pro-
cesso de contragdo, tornando-se denso e quente, aproximando-se
do estdgio final. E a estrela primitiva, ainda envolta por uma grande

24 Estrelas de massas maior que 3Me.
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quantidade de gds e poeira. Em algum momento a temperatura e
densidade do carogo atingem valores suficientemente altos, favore-
cendo a ocorréncia dos processos de fusio do Hidrogénio em Hélio.
A estrela como que "descobre"que tem acesso a um imenso reserva-
torio de energia. Ent3o ela entra num estado convulsivo, a procura
da melhor estrutura de equilibrio capaz de ajustar sua taxa de pro-
ducdo de energia a energia que consegue expulsar pela sua superfi-
cie na forma de radiacdo: ela se torna uma estrela varidvel irregular
denominada tipo T-Tauri . Neste estado convulsivo, com movimen-
tos convectivos internos percorrendo praticamente toda a estrela, a
estrela primitiva passa a produzir um intenso vento estelar que, ao
final, acaba por varrer de volta para o meio interestelar todo o ma-
terial que a envolvia (e possivelmente boa parte da atmosfera dos
planetas j4 formados e mais préximos dela...).

Quando a estrela, finalmente, encontra a sua melhor estrutura
interna, ela entra num estado quiescente de queima do Hidrogénio
em Hélio que pode durar bilhdes de anos: ela agora uma estrela da
sequéncia principal, como na Figura 2.

7.5 Vida e morte das estrelas

7.5.1 A estrela esgota seu reservatodrio de hidrogénio

O que ird acontecer com uma estrela da sequéncia principal
depois de esgotado seu reservatorio central de Hidrogénio? A his-
toria subsequente da estrela vai depender da sua quantidade total
de massa. De maneira geral, as estrelas evoluem tanto mais rapida-
mente quanto maior for a sua massa?®. As estrelas de massa menor
que o Sol, levam muito tempo para fazer isto, mais do que os 13,6
bilhoes de anos, que € aidade da Galdxia. Sobre estas estrelas, s6
podemos tentar predizer o seu futuro, ja que todas elas, mesmo as
que nasceram nos primordios da vida da Galaxia, ainda se mantém

25 Ver também o Capitulo 8 deste livro.
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na sequéncia principal. As estrelas de massa maior que o Sol, no en-
tanto, evoluem mais rapidamente.

Depois que a estrela consome todo o seu suprimento de Hidro-
génio central, ela deixa a sequéncia principal e comega a se mover,
no diagrama HR, em direc¢do a regido das estrelas gigantes vermelhas
(confira a Figura 2). A regido central agora € constituida quase que
inteiramente de Hélio e ndo produz mais energia alguma. No en-
tanto a estrela continua irradiando energia pela sua superficie. A
maior parte desta energia estd acumulada na regido central, o ca-
roco da estrela. O carogo perde energia, esfria-se e sai do equilibrio
hidrostdtico, comegando a se contrair e liberando energia gravitaci-
onal, parte da qual ird se converter em calor no resto da estrela. A
medida que se contrai, no entanto, aumenta a densidade e a tempe-
ratura do carogo. Duas coisas entdo irdo acontecer.

Primeiro, o Hidrogénio das camadas logo acima do carogo cen-
tral comeca a queimar. Forma-se entdo uma camada de queima de
Hidrogénio e esta queima ird acumular mais Hélio no carogo cen-
tral, progressivamente aumentando seu tamanho e sua massa. Se-
gundo, a outra parte da energia gravitacional liberada, junto com a
energia nuclear produzida pela camada de queima do Hidrogénio,
ird aquecer as partes externas da estrela, a envoltdria, que comega a
se expandir. A estrela aumenta o seu brilho e se torna, de fato, uma
estrela gigante vermelha.

7.5.2 A velhice

A partir do momento que a estrela deixa a sequéncia principal,
é sinal que estd entrando na sua “32idade” . Ela tem, comparativa-
mente, pouco tempo de vida. Ela “percebe”, tardiamente, que a vida
na sequéncia principal era por demais calma e sedentdria e decide
que terd, ao menos, um final glorioso. Infelizmente, ndo lhe resta
muito combustivel nuclear. Agora tudo que pode fazer € tentar quei-
mar o Hélio que ainda lhe sobrou, e proceder a fusdo paulatina de
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todos os elementos, passo a passo, até o Niquel e o Ferro. A cada
passo, maiores densidades e temperaturas centrais sdo requeridas e
o restante do combustivel nuclear é queimado de forma cada vez
mais rdpida.

Estrelas gigantes vermelhas e ands brancas

Vamos comegar considerando as estrelas de massa menor que
2x a massa do Sol (2M,). Estas estrelas terminam sua vida como
anis brancas. Durante sua fase gigante vermelha, estas estrelas
continuam a contrair o seu carogo central até que a sua temperatura
e densidade sejam suficientemente altas para iniciar a queima do
Hélio em Carbono. Enquanto isto ndo acontece, a gigante vermelha
continua a aumentar o seu brilho. No diagrama HR ela segue uma
trajetdria praticamente vertical. A igni¢ao do Hélio ocorre quando
a temperatura central chega aos 100 milhdes de graus (10%K). Ela
acontece de repente: € o chamado flash do Hélio. O carogo central
se expande subitamente e a luminosidade da estrela diminui até
se estabilizar vdrias ordem de grandeza abaixo, enquanto o Hélio
passa a ser queimado de maneira quiescente.

Nesta fase, ou mesmo antes do flash do Hélio, as estrelas pro-
duzem ventos intensos e perdem boa parte de suas envoltdrias, dei-
xando expostos seus carogos brilhantes. Quando o Hélio central é
esgotado acaba a producio de energia nuclear e o carogo se contrai
até se tornar uma ani branca. Neste ponto a estrela é constituida
por uma envoltdria de material ejetado, chamada nebulosa planetd-
ria €, mais ou menos no centro da nebulosa, uma estrela ani branca,
de tamanho compardvel ao da Terra, esfriando-se lentamente (cf.
Figura 7).
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Figura 7 — Nebulosa Planetaria: esta é a nebulosa da Hélice, a mais proxima
de todas as nebulosas planetarias conhecidas (700 anos-luz). Seu diametro é
~ 3 anos-luz. A pequena estrela central é o carogo brilhante da estrela cuja
envoltodria, hoje, constitui a nebulosa. (Fonte: C. R. O’Dell+, ESA, NOAO,
NASA@ APOD.)

Dentro de uns 5 bilhdes de anos, o nosso Sol também ird se
tornar uma ani branca. Apenas uma luz palida ird brilhar no nosso
gelado planeta, e por muitos bilhdes de anos.

7.5.3 As supernovas

Vamos, agora, considerar o caso das estrelas de maior massa,
maior que 2M), que, na fase de queima central do Hidrogénio,
situam-se na parte superior da sequéncia principal (ver Fig2). Como
s30 muito massivas, o seu equilibrio hidrostdtico exige pressdes
(e, portanto, temperaturas) muito elevadas. Com isso, elas rapida-
mente liquidam seu reservatdrio central de Hidrogénio e tem que
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deixar a sequéncia principal em poucas dezenas de milhdes de anos.
Entdo, seguindo um caminho semelhantes as suas irmas de menor
massa, elas se tornam gigantes vermelhas monstruosamente gran-
des (chamadas Super-Gigantes vermelhas), com o caroco de Hélio ro-
deado por uma camada onde queima o Hidrogénio. A medida que
o0 carogo se contrai, o Hélio comega a queimar, transformando-se
em Carbono e Oxigénio. Logo a estrela passa a ter um carogo inerte
de Carbono e Oxigénio, rodeado por uma camada de queima de Hé-
lio, que por sua vez é rodeada por uma camada de queima de Hidro-
génio. Passando o estdgio de gigante vermelha, a estrela torna-se
ainda mais luminosa, sofrendo agora de episddios de pulsacio e de
ejecdo de gas a altas velocidades. Neste estdgio, estas estrelas sdo
por vezes denominadas estrelas Wolf-Rayet.

O carogo inerte de Carbono e Oxigénio passa ento a se con-
trair de um novo equilibrio. Quando a temperatura central atinge a
casa dos 3 bilhGes de graus e a densidade se aproxima dos milhdes
de gramas/cm3, o Carbono e o Oxigénio passam a reagir entre si,
transformando-se progressivamente em Nednio, Magnésio, Silicio,
Fosforo, Enxofre, e assim por diante, até o Niquel e o Ferro.

No entanto, a energia nuclear liberada por esta profusdo de
reagOes € comparativamente pequena e logo é perdida, irradiada
pela superficie da estrela.

Durante este estdgio da estrela ocorrem outras perdas de ener-
gia, além daquela na forma de radiaco eletromagnética. Hordas
de neutrinos, produzidos nas proprias rea¢oes nucleares, e também
pelo gds que se encontra a altissimas temperaturas, propagam-se
pela estrela livremente, sem nenhuma intera¢do com a matéria. A
luminosidade em neutrinos produzidos no interior do caro¢o au-
menta tanto que chega a exceder a luminosidade em radiag3o ele-
tromagnética da estrela. Chegado este ponto, a tnica reserva de
energia que sobra para a estrela é sua energia gravitacional. Para
compensar as perdas cada vez maiores de energia, o carogo tem que
contrair cada vez mais rdpido. A densidade e temperaturas centrais
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v30 aos pincaros e af acontece o pior: 0 caro¢o comega a perder mais
energia porque passa a produzir os elementos mais pesados que o
Ferro (reveja a Figura 5 para entender porque).

Agora a estrela estd a uns poucos segundos da sua morte. As
densidades sdo tdo altas que os neutrinos jd ndo conseguem esca-
par facilmente. Eles transportam energia do carogo para a envoltd-
ria que se aquece cada vez mais, até ao ponto em que rea¢des nucle-
ares comegam a ocorrer no proprio manto estelar. O caro¢o em con-
tracdo livre colapsa inteiramente, provocando a fissdo de todos os
elementos pesados, que se desintegram de volta em nucleos de Hé-
lio. O vento de neutrinos se intensifica e se torna uma onda de cho-
que que varre o manto estelar, explodindo no espaco. Nos ultimos
momentos do carogo em implosio, os préprios nucleos de Hélio sdo
desintegrados em prétons e néutrons: agora, toda a energia que a
estrela irradiou durante os bilhdes de anos que esteve na sequén-
cia principal deve ser imediatamente devolvida. O carogo encontra
esta energia através de um colapso ainda mais catastrdfico. Os elé-
trons sdo espremidos contra os prétons e, juntos, transmutam-se
em néutrons?®. O caroco colapsado, desvestido do seu manto ex-
plodido, emerge agora como uma estrela de néutrons girando rapida-
mente. Esta explos3o titdnica, causada pela energia liberada na im-
plosdo do carocgo e pela explosdo do manto, resulta numa Supernova:
por um curto periodo de tempo ela torna-se tdo brilhante quanto
todas as estrelas da Galdxia brilhando juntas. Se uma Supernova
ocorresse a uma distincia equivalente a Alfa Centauro, ela brilharia
nos céus da Terra tanto quanto o Sol.

26 Esta reacao é chamada decaimento beta-inverso, porque é a reacio inversa
do decaimento beta discutido anteriormente.



134 Introducao a Astronomia e Astrofisica — volume 2

Figura 8 — A Nebulosa do Caranguejo na constelagao do Touro é uma das
fontes mais intensas no Infra-Vermelho (amarelo na imagem), em luz visivel
(verde) e também em Raios-X (roxo) e Ultra-violeta (azul). Sua luminosidade
total é 100.000 vezes maior que a luminosidade do Sol. Este imensa energia
da nebulosa vem do pulsar que se encontra no seu centro. Esta nebulosa
é o resto de uma supernova que explodiu no ano de 1054 DC e que foi
registrada pelos chineses e também pelos indios norte-americanos (a olho
nu e durante o dia!!!) (Fonte: G. Dubner, A. Loll+, T. Temim+, F. Seward -
NASA, ESA, VLA/NRAO/AUI/NSF; Chandra/CXC; Spitzer/JPL-Caltech; XMM-
Newton/ESA; Hubble/STScl@ APOD).

7.5.4 Estrelas de néutrons e buracos negros

Uma estrela de néutrons tem um raio pouco maior que 10km
e densidade perto dos 1000 trilhdes de gramas/cm®. Uma gotinha
de matéria neutrdnica — a matéria constituinte destas estrelas - pe-
saria na Terra milhdes de toneladas. Estrelas de néutrons possuem
campos magnéticos extremamente intensos, chegando a intensida-
des de 1012 gauss — um trilhdo de vezes mais intenso que o campo
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magnético da Terra. As estrelas de néutrons nascidas das cinzas
de uma estrela, comegam sua vida girando rapidamente, a cente-
nas de voltas por segundo, mas o seu eixo de rotagdo raramente
coincide com o eixo de dipolo magnético (o que também acontece
com a Terra). A rotagio extremamente rapida, combinada com o
campo magnético intenso leva & producio de pulsos de ondas de
radio, muito intensos e colimados: sdo verdadeiros fardis de rddio
no cosmos. S3o os pulsares.

Assim, das cinzas da estrela morta uma nova estrela nasce, uma
estrela que envia através do espago uma mensagem pulsada que
chega aos confins da Galdxia. Por milhdes de anos, pulsando cada
vez mais lentamente, o pulsar irradia sua energia rotacional.

As estrelas de néutrons nunca tém massas maiores que o equi-
valente a 3x a massa do Sol. Isto acontece porque esta matéria “neu-
tronica” — feita sé de néutrons —ndo € capaz de suportar forgas gra-
vitacionais muito mais intensas, que seriam produzidas por massas
ainda maiores. Por isso a implosio dos carocos centrais das estrelas
de grande massa nem sempre resulta em estrelas de néutrons: se a
massa for maior que este valor critico, a implosio vai continuar até
... produzir um buraco negro!

N3o vamos discutir estes objetos tdo intrigantes, apenas co-
mentar que possuem campos gravitacionais extremamente inten-
sos. O espago-tempo no seu entorno é completamente encurvado e
a matéria que porventura estiver muito proxima a ele serd inexora-
velmente atraida e nunca poderd escapar.

Referéncias

Harrison, E.R. Cosmology — The Science of the Universe, Cambridge, 1981.

(Com agradecimentos: este texto foi fonte de inspiragdo de boa parte deste capitulo.)
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8. Estagios Finais de Estrelas

Flavio D’Amico

8.1 Introducoes

Eu preciso gastar algumas linhas pra introduzir o tema pro-
posto aqui.

8.1.1 Sobre este texto

Existe, ja, na literatura em lingua portuguesa, varios textos
sobre estdgios finais de estrelas. Este texto, entdo, sejustifica? E claro
que a minha resposta € sim: se nfo a fosse, porque estaria eu aqui
escrevendo? Deixem-me, entdo, deixar claro pra todos vocés quais
os meus objetivos, minhas expectativas ao longo deste capitulo.

8.1.2 Sobre os objetivos

Gastar-se-iam pelo menos 3 livros (grossos!) para que eu des-
crevesse, minimamente, a fenomenologia que envolve os objetos
compactos, ou estdgios finais de estrelas. E ainda assim pela mi-
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nha lente restrita observacional. Eu venho trabalhando com objetos
compactos nos meus ultimos 20 anos de carreira, grosso modo, sob
a perspectiva da luz que estes emitem em raios X e, ainda mais, em
raios X “duros”, isto é, fétons com energia (minima) da ordem de
20 keV (e mdxima da ordem de 200 keV). Por comparacdo, um féton
“azul”, na regido visivel do espectro eletromagnético, tem energia da
ordem de 4 eV.

Meus objetivos nas proximas paginas, portanto, serdo bem
mais modestos. Ao final desta leitura, eu espero poder conseguir
posicionar vocg, leitor, introdutoriamente no tema. E eu pretendo
fazer isso seguindo a evolugdo estelar, ou seja, eu vou seguir a vida
e a evolugdo das estrelas, tema de um capitulo (fundamental!) es-
crito aqui nestes volumes pelo Hugo Capelato, para mostrar como
se formam os objetos compactos: eu, assim, vou introduzir o tema
seguindo a evolug¢io estelar, uma abordagem que me parece bas-
tante diddtica e apropriada. Vou também me concentrar em mos-
trar como nds os observamos, repito, com o viés natural observa-
cional que eu carrego. Eu tenho artigos publicados que tratam de
variabilidade espectral com os trés objetos compactos.

8.1.3 Estagios finais de estrelas, ou objetos compactos

Os objetos compactos sio trés: anis brancas (as vezes eu vou
usar AB ao longo do texto), estrelas de néutrons (EN) e buracos ne-
gros (BH). Vdo aqui j4 mais agradecimentos ao Hugo Capelato que,
na minha opinido, até cunhou um termo melhor para se chamar
os objetos compactos: estrelas de 32 idade! Na literatura aparece,
ainda, um termo que eu n3o gosto muito: estrelas mortas (mortas
no sentido que sdo objetos que aparecem apds a exaustdo do com-
bustivel nuclear das estrelas).

Como estes objetos se formam com a evolugio estelar como
guia? Quais sdo as evidéncias observacionais da existéncia de cada
um deles? S3o estas as duas questdes que, minimamente, eu acho
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que tenho que responder para cumprir meus objetivos. Tragado
meu plano, podemos iniciar, mas eu preciso, antes, revisar algumas
coisas que me serdo importantes. Revisar resumidamente.

8.2 Revisoes rapidas

8.2.1 Efeitos térmicos em gases

Cabe a Robert Boyle (1627-1691) em 1660, uma descoberta em-
pirica interessantissima sobre propriedades dos gases. Se a tempe-
ratura de uma certa quantidade de um gis é mantida constante, en-
tdo a pressdo do gds € inversamente proporcional ao volume. Assim
(em uma certa temperatura, reiterando):

PV = constante.

Se nds expandirmos a experiéncia de Boyle para outra(s) tem-
peratura(s), a constante do lado direito da equacdo acima muda de
uma maneira tal que € diretamente proporcional a temperatura. As-
sim:

PV = DT. (8.1)

A constante D, acima, agora, depende da quantidade de gés
que é usada. Eudeixo ao leitor as manipula¢des que levam a equacio
acima até sua forma mais conhecida, a lei dos gases ideais, comumente
expressa na forma

PV

T = nRk, (8.2)

sendo R a constante dos gases ideais, (n é o nimero de moles do gés
usado e pode sempre ser reescrito convenientemente em termos
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de outras grandezas). Permitam-me salientar, ent3o, que o lado
esquerdo da equagdo acima € uma constante: € daf que nds temos
anossa comum rela¢do presente em exercicios de Termodinimica

(bésica):

PiVi . PoVo
Tl N To ’

sobre as varia¢gdes de temperatura, press3o e volume entre dois
estados, 1 e 0 de um gés.

8.2.2 Gases ideais e estrelas

Conforme (magistralmente!) explicado pelo Hugo Capelato
aqui nestes volumes, qualquer estrela precisa seguir as equagoes de
equilibrio hidrostdtico, sob a pena de nfo existir! A vida estelar é, de
fato, uma batalha para manter o equilibrio hidrostdtico. Uma dessas
equacoes (cuja dedugdo o Hugo deixou encaminhada para vocés)
pode ser assim escrita:

b _ _ o, CMr (8.3)
ar ~ P2 '

Ou seja, a equacdo acima é uma condi¢do absolutamente necessaria
para a evolucdo estelar: nos permite ter uma relacdo de como a
pressdo P precisa variar com a massa M em uma dada regifo de
raior.

Embora saibamos que a condi¢do dos gases no interior estelar
¢é completamente diferente daquela que comumente encontramos
no nosso dia a dia, nds, nas palavras de Martin Schwarzschild (1912-
1997), em 1958 (Schwarzschild, 1958, pp. 32), “se nos permitirmos
em usar a lei dos gases ideais” na equagdo acima, podemos resolvé-
la e chegamos a:
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k
P?’ - ETr, (84)

sendo k a constante de Boltzmann. Se, na equacio acima, nds usar-
mos para 1 algo como metade da massa do préton (que é m ~
938, 3 MeV), nés podemos estimar a pressio ou temperatura de
uma estrela em um dado 7: muito obrigado, entre outros, 4 vocé, Ro-
bert Boyle!

8.2.3 Quando a pressao central aumenta

Ainda fazendo uso do capitulo de evolu¢do estelar, eu sempre
gosto de dizer que a vida estelar € uma batalha didria para manter o
equilibrio hidrostético. Quando a fusdo de hidrogénio nas partes
mais centrais da estrela n3o € suficiente para manté-lo, as estrelas
relaxam, momentaneamente, o equilibrio hidrostdtico para que
a pressdo no centro aumente, de modo a permitir, agora, a fusio
de hélio. Repito: momentaneamente o equilibrio hidrostatico foi
perdido.

O que podemos dizer sobre esta nova condi¢do de pressdo no
centro da estrela, agora? Esta € suficiente para, ainda, podermos
tratar o gds na regido central como um gés perfeito (ideal) para
resolver, por exemplo, a Equacdo (8.3)?

Em vdrias situagoes, a resposta para esta pergunta € sim. Em
praticamente todas as situagdes praticas para as estrelas de baixa
massa (aquelas com massa menor ou aproximadamente igual a
cerca de 6 M), por exemplo.

Entdo, obviamente, nds temos que saber como podemos es-
crever uma férmula para P(7), de modo a us4-la na referida Equa-
¢30 (8.3). N6s jd sabemos que, inclusive, quando obtivemos a Equa-
¢30 (8.4), usamos a massa do prdton, ou seja, desprezamos a massa
do elétron. NOs fizemos isso muito naturalmente, com excelentes re-
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sultados porque, por exemplo, podemos explicar satisfatoriamente a
evolucdo estelar ao longo da sequencia principal, onde cerca de 70%
das estrelas observadas no céu se encontram. Alids, eu disse “usa-
mos a massa do proton”... quando a massa do préton foi medida?

Fizemos isso tudo naturalmente. A Tabela (1) nos mostra, no
entanto, como essa naturalidade, em verdade, tomou tempo de
desenvolvimento tedrico e observacional da Fisica e da Astrono-
mia/Astrofisica: e isto em uma fotografia que é infima, além de ser
uma sele¢do pessoal, que sé serve para atender meus objetivos aqui.
Existem, inclusive, na Tabela, linhas que eu adicionei por predile-
¢do propria, que ndo tem nada haver com o tema que estamos de-
senvolvendo aqui, como a descoberta do Radio! ou a descoberta?
dos raios-X.

Deixem-me ser mais claro. No século XVII, ent3o, j4 conhecia-
mos a lei dos gases perfeitos, como vimos. Irei fazer uso de mais
um capitulo destes volumes: o (também fantdstico!) capitulo do
Francisco “Chico” Jablonski, mostra como o espectro do continuo
de uma estrela é muito bem descrito por um corpo negro; vejam na
Tabela 1 que a lei do corpo negro é somente de 1900!

Em 1844 ja se conhecia que Sirius era, em verdade, um sistema
bindrio. Sirius (melhor dizendo, Sirius A) € a estrela mais brilhante
no céu. A componente B de Sirius foi resolvida observacionalmente
em 1862. As massas de Sirius A e B medidas em 1910 e, finalmente,
em 1915 conseguiu-se medir a densidade de Sirius B: mediu-se o raio
e com a medida da massa j4 feita, a densidade pode ser facilmente
determinada. O resultado ¢ algo em torno de 10° g cm 3. No rodapé
da Tabela 1eu chamo a atengdo que uma das maiores autoridades
em evolug3o estelar 4 época (e até os nossos dias!) considera este

' Vocé sabia que Marie Currie foi o primeiro ser humano a ganhar dois
prémios Nobel, o de Fisica e o de Quimica?

% Vocé sabia que a primeira observacdo nao evasiva do corpo humano foi
feita por Rontgen, um retrato da méao de sua esposa ? Se fosse hoje em dia, o
que vocé acha que economicamente uma observacao dessas significaria ?
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resultado “um absurdo”: nfo o critiquemos ! Fagam o exercicio de se
transportar até um periodo onde (por exemplo) o nicleo atdmico era
aindarecém descoberto, sem os seus constituintes ainda conhecidos,
e tentem aceitar uma densidade desta ordem (sé para lembré-los, a

densidade da dgua, nas mesmas unidades usadas acima, é de 1).

Tabela 1 - Fatos (selecao pessoal do autor) sobre o desenvolvimento:
tedrico—observacional da Fisica entre 1844 e 1932.

1844 Sirius é um sistema bindrio Bessel

1860 leisde.... Kirchhoff

1862 Sirius B é resolvida Clark

18791884 Frad = oT* Steffan-Boltzmann
1881 teoria eletromagnética Maxwell

1885 séries espectrais do H Balmer

1886 ondas de rddio Hertz
189018961902  mecénica estatistica Maxwell,Boltzmann,Gibbs
1893 AmaxT=cte Wien

1895 raios X Rontgen

1897 e Thomson

1900 Corpo negro Planck

1902 Rédio (elemento quimico) Marie e Pierre Curie
1905 efeito fotoelétrico Einstein

1909 cargadoe™ Millikan

1910 23e1Mgp (4) Boss

1911 nucleo atdmico Rutherford

1913 modelo atémico (quantizado) ~ Bohr

1915 Psirius,B ~ 100 gcm_3 (B) Adams

1915 relatividade geral Einstein

1915 buraco negro Schwarzschild
1917 p Rutherford

1926 estatistica F-D Fermi e Dirac

1926 equagio de onda Schrédinger

1927 principio da incerteza Heinsenberg

1932 n Chadwick

Nota:

(A) sao, respectivamente, as massas das componentes A e B no sistema binario de Sirius
(B) veja Van Horn (1977) para uma citagdo de (Sir) Eddington (1926): “isto é um absurdo”

Com esta condi¢io de densidade (central) ndo existe a menor

chance de um gés perfeito ser capaz de manter o equilibrio hidros-
tatico (“isto € um absurdo”). Sirius B é assim, um objeto chave para
a continuac¢io dos nossos estudos de evolugio estelar: um objeto
que precisa de uma diferente equacio de estado, ou seja, uma fun-
¢do P(r) diferente. Sirius B € uma ani branca.



144 Introducao a Astronomia e Astrofisica — volume 2

8.3 Anas brancas

Nds ja vimos na Tabela 1 como os argumentos observacionais
estabeleceram que Sirius B é uma estrela com densidade altissima,
fruto de uma massa parecida com a massa do Sol concentrada em
um raio da ordem do raio da Terra. Essa € uma caracteriza¢io gené-
rica de uma ani branca.

As ands brancas sdo mantidas estdveis devido a pressio de de-
generescéncia dos elétrons, ou seja, € a pressdo criada pelos elétrons
que sustenta a and branca contra o colapso gravitacional. Em seu
centro, uma and branca tem um nucleo inerte (de He, ou de C, por
exemplo), onde a fus3o nuclear n3o mais acontece (porque as con-
di¢Ges necessdrias ndo foram atingidas). Uma ana branca €, assim,
estdvel e existem ands brancas (isoladas) com idade comparével &
idade do universo.

O arcabougo tedrico da fisica capaz de explicar a existéncia das
ands branca, sé estava “disponivel” em 1926 (veja a Tabela (1), nova-
mente). Foi sé em 1926 que Enrico Fermi (1901-1954) e, independen-
temente, Paul Dirac (1902-1984) foram capazes de concluir qual era
alei de distribui¢do (nimero em fung¢io da sua energia) para particu-
las com spin semi-inteiro, os férmions (o spin do elétron € 1/2). Um re-
sultado importante da F-D € que duas particulas nio podem ocupar
o mesmo estado. Assim, praticamente, se o numero de particulas é
grande (como deve ser o caso do nimero de elétrons em uma estrela),
todos os niveis de energia, todos os estados possiveis, disponiveis,
estdo ocupados. Isso cria uma espécie de rede cristalina eletronica,
em uma and branca, ao redor do nucleo e a an3 branca ndo colapsa
por contas dessa estrutura eletrdnica, que gera o que nds chama-
mos de pressdo de degenerescéncia (porque todos os niveis de ener-
gia estdo ocupados), que, nas anis brancas, € devida aos elétrons.
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Figura 1—Uma binaria de raios X: o objeto que suga matéria de uma com-
panheira (ou secundaria), geralmente da sequéncia principal, é um objeto
compacto (uma ana branca ou um estrela de néutrons ou um buraco negro):
com uma ana branca como objeto primario, nés temos uma variavel cataclis-
mica. Na figura n6és vemos um disco de acréscimo, que é formado em boa
parte das binarias de raios X. As variaveis cataclismicas sao os melhores labo-
ratorios para se estudar esses discos de acréscimo. (Fonte: https://commons.
wikimedia.org/wiki/File:Low-mass_X-ray_binary.jpg. This file is licensed un-
der the Creative Commons Attribution-Share Alike 3.0 Unported license.)

Foi Subrahmanyan “Chandra” Chandrasekhar (1910-1995) que
resolveu a equacio de equilibrio hidrostdtico de uma ani branca,
antes de chegar, vindo da India, & Inglaterra, onde foi fazer Dou-
torado®, um feito genuinamente extraordindrio. Chandra recebeu
o Nobel de Fisica em 1983, junto com William Alfred Fowler (1911-
1995): este porque explicou como a evolugdo estelar explica (em
boa parte) a nucleossintese de elementos (veja o capitulo do Hugo!)
e aquele porque estendeu a evolugio estelar aos objetos compac-

3 Seu orientador foi (o0 ja citado Sir) Arthur Eddington (1882-1944)
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tos. Chandra é homenageado em vdrias instincias astrofisicas. Por
exemplo, um dos satélites de observacdes em raios X da NASA* foi
rebatizado com seu nome: o (antes) “Advanced X-Ray Astrophysics
Facility” (AXAF) é o (popular!) Chandra X-Ray Observatory”.

8.3.1 Variaveis cataclismicas

As ands brancas, quando em sistemas binarios, podem dar ori-
gem a uma classe de objetos de extrema importincia, as chama-
das varidveis cataclismicas. A Figura (1) mostra, esquemdtica e bem
geralmente, uma bindria de raios X, ou seja, uma estrela (compa-
nheira/secunddria) geralmente da sequéncia principal mais um ob-
jeto compacto (uma and branca ou uma estrela de néutrons ou um
buraco negro): para a nossa discussdo aqui, suponha que o objeto
compacto € uma ani branca.

Parafraseando o que eu j4 dissera no comego deste singelo ca-
pitulo, seria necessdrio um livro inteiro (grosso, eu garanto!) para se
descrever as cataclismicas. Aqui eu s6 quero chamar atengio para
dois detalhes (o outro na préxima subsecgio). Nas cataclismicas,
como podemos ver na Figura (1), um disco de acréscimo é formado.
N3o € dificil entender o porque estes discos se formam: no seu tra-
jeto da secunddria em dire¢do a and branca, uma particula que esta
sendo acrescida possui algum momento angular, o que impede que
esta particula diretamente caia sobre a superficie da an3 branca. F4-
cil descrever, mas nem tdo ficil de se quantificar! Nés temos, no
entanto, um conjunto de equagdes capaz de descrever a estrutura
radial e a evolugdo temporal de uma classe de discos de acréscimo
(aqueles que sdo geometricamente finos, opticamente espessos €
que tem uma receita simples de parametriza¢io da sua densidade®).

4 Ainda em operacao na data de publicacio destes volumes.

> Eu ja usei dados do Chandra para estudar um buraco negro e uma ana
branca.

¢ Sa0 os chamados discos de Shakura-Sunyaev.
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Nas cataclismicas, o disco € a principal componente responsa-
vel pela emissdo da luz no comprimento de onda visivel. Existem
variaveis cataclismicas em que o periodo orbital é curto, além de
outras condi¢Ges observacionais favordveis (como combinagdes de
sistemas similares em vérios planos de visada projetados no céu).
Estes fatos nos permitem estudar os discos em detalhes: n3o fos-
sem as cataclismicas, isso no seria possivel. Com o conhecimento
dos discos nas cataclismicas, nds podemos estender o comporta-
mento destes discos aos outros sistemas bindrios contendo estrelas
de néutrons e buracos negros. Ha algum tempo, eu fiz parte de um
estudo que ajudou a caracterizar a emissdo em raios X de uma sub-
classe de varidveis cataclismicas (Maiolino et al., 2020).

8.3.2 Supernovas do tipo I; Fontes do tipo SSS

Uma and branca tem uma maxima massa possivel. Em outras
palavras, n3o existe como manter o equilibrio hidrostatico de uma
ani branca se sua massa for acima deste limite. Derivado por Chan-
dra é dbvio que este ficasse conhecido como o limite de Chandras-
sekhar. Eu reforco aqui: o equilibrio hidrostdtico ndo pode ser man-
tido por pressio de degenerescéncia dos elétrons para uma massa
maior do que 1,46 M, (o limite de massa de Chandrassekhar: Chan-
drassekhar, 1931).

Acima deste limite, portanto, nds temos o colapso da anid
branca. Esta é exatamente a origem das supernovas do tipo I (SN-I):
o colapso gravitacional de ands brancas em sistemas binarios. Nos,
entdo, sabemos o quanto de energia gravitacional esta disponivel,
em todas as supernovas tipo I: isto faz destes objetos o que nds cha-
mamos de velas padrdo, porque, como se sabe o total de energia que
é liberada, o brilho observado d4 a distancia até o local da explosio
(Chico e Hugo, nestes volumes, j4 descreveram isso para nos).

As SN-I sdo, assim, ferramentas de estudo do universo pode-
rosissimas! Quando este capitulo foi escrito, inclusive, a cosmolo-
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gia vivia uma crise sobre uma das constantes cosmoldgicas funda-
mentais, a constante de Hubble. Observacoes da radia¢do césmica
de fundo e de SN-I forneciam” valores diferentes para a constante,
algo que é, obviamente, inaceitdvel: vejam, entdo, a evolugdo estelar
dando sua contribui¢do para outras dreas de estudo em astrofisical

Um dos canais de formacdo de SN-I s3o as chamadas fontes
SSS, do inglés, Super Soft Sources: nestas fontes nds sabemos que
um ani branca esta tendo sua massa aumentada por acréscimo de
matéria. As SSS, alids, s3o um dos principais canais de formacgZo
de SN-I. Este era um dos meus temas de estudo, quando da escrita
deste capitulo, junto com outros colegas (Stecchini et al., 2023).

8.3.3 Conclusoes

Deixem-me terminar aqui com fatos muito importantes que
nds vimos (sempre refor¢cando: introdutoriamente) sobre as anis
brancas.

As anis brancas s3o mantidas estaveis devido a pressio de
degenerescéncia dos elétrons. No seu nucleo hd He ou C inerte,
ou seja, ndo ocorrem as condigdes necessdrias de temperatura e
pressdo no nucleo de uma ana branca para que a fusdo do He (ou C)
aconteca. Sdo os elétrons, assim, que mantém configuracio estelar
de uma and branca, contrabalangando (de dentro pra fora, isto é, em
direc3o a superficie) o colapso gravitacional (de fora pra dentro, isto
é, em dire¢do ao centro). Se estiverem isoladas, entdo, ands brancas
podem simplesmente irradiar energia a uma taxa lenta (lembre-se
do capitulo do Hugo que a luminosidade vai com a temperatura
ao quadrado) e nds observamos ands brancas t3o velhas quanto o
universo !

7 Eu escrevo, otimisticamente, como se, em um tempo perto da escrita deste
capitulo, esta crise ja tivesse sido resolvida (embora eu duvide...)
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As estrelas que, entdo, irdo evoluir para as anis brancas sdo
aquelas com massa “baixa” (de novo, lembre-se do capitulo do Hugo,
onde ele mostrou que, para as estrelas de grande massa, a fusdo
do C acontece no nucleo). Quio baixa? Esta é uma pergunta sem
resposta definitiva, ainda hoje, em astrofisica. Isto se deve pelo
fato de que a perda de massa estelar (veja o capitulo sobre o Sol,
por exemplo, do José Roberto Cecatto, nestes volumes) é ainda nio
modelada totalmente. No entanto, hd uma espécie de consenso
na comunidade em se dizer que as estrelas com massa menor ou
igual a aproximadamente 7 M, irdo evoluir para uma ani branca.
Isso quer dizer que, aproximadamente, 75% de todas as estrelas
irdo evoluir para se tornar uma ani branca. Um grande astrofisico
brasileiro, Kepler de Oliveira Souza Filho 8, disse uma vez que: “se
vocés jovens’ querem ter melhor chance de emprego em astrofisica,
estudem anis brancas”; bem, o argumento faz sentido, no ?

As anis brancas tem uma mdaxima massa possivel, o limite de
Chandrassekhar, que € de 1,46 M. Acima deste limite o equilibrio
hidrostatico de uma ani branca se perde ou, em outras palavras, a
pressdo de degenerescéncia dos elétrons n3o € capaz de suportar o
colapso gravitacional. Se uma and branca acumula massa em um
sistema bindrio e sua massa ultrapassa o limite de Chandrassekhar,
nds temos uma SN-I. As SN-I s3o extremamente importantes em
astrofisica, porque sdo velas padrio. Com o estudo de SN-I,inclusive,
instalou-se uma crise em cosmologia, porque o valor da constante
de Hubble medido com o auxilio das SN-I é diferente daquele que é
medido com o uso da radiagdo cédsmica de fundo, outro observavel
que permite amedida desta grandeza. O principal canal de formacéo
de SN-I, acredita-se atualmente, sdo as fontes SSS.

8 Eu nao pedi permissio explicita ao Kepler para cita-lo!
? Eu era jovem ha época...
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8.4 Estrelas de néutrons

Meu (Minha) atento(a) leitor(a) ja percebeu, entdo, das con-
clusGes que eu escrevi acima sobre as ands brancas, que o resultado
final da evolugdo de estrelas de alta massa, nfo sdo ands brancas.
Quio alta é esta massa ? Esta é uma pergunta interessante, também,
cuja resposta, eu vos digo, novamente depende da perda de massa
ao longo da evolugdo estelar. No entanto, estrelas com massa acima
de algo como 20 M, certamente ndo irdo se tornar ands brancas. O
destino evolutivo destas estrelas € outro. Outro objeto compacto se
formara.

Eu certamente, nesta altura, posso prosseguir sabendo que
vocé entendera que os elétrons ndo vao conseguir contrabalancgar
o colapso gravitacional em direc¢fo ao centro da estrela. A pressdo
e a temperatura no centro, assim, aumentam. Nesta altura evolu-
tiva, aceite que “todas” as fusdes possiveis ja aconteceram (C em
O, O em Si, e assim por diante). Ndo h4, portanto, um mecanismo
que gere energia no nucleo e o equilibrio hidrostdtico estd perdido.
De maneira muito resumida, estes sdo os eventos que levam a for-
mac3o de uma supernova do tipo II (SN-II), uma supernova que é o
resultado da evolugdo estelar de uma estrela de alta massa. Repito,
de maneira muito resumida...

O que sobra da estrela apds a explosio de uma SN-II? E aqui
que nds chegamos ao tépico de discussdo desta sec¢do. J4 comego
por mais um fato sobre o qual nds, astrofisicos, ainda nio temos con-
senso, mas que eu vou tratar de maneira diddtico—aproximada aqui.

Se amassa do “carogo” central apds a explosdo da SN-II for algo
em torno e até cerca de 3 M), nds temos, como resultado da evolu-
¢do estelar (de uma estrela de alta massa), uma estrela de néutrons.
Repare que eu disse cerca de 3 M, embora, atualmente, um dos t6-
picos de pesquisa intensos em estrelas de néutrons seja exatamente
este: a massa maxima possivel para uma; ndo hd consenso, ainda.
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Bem, uma estrela de néutrons esta formada...mas o equilibrio
hidrostatico, agora, é mantido como ? De maneira nada didatica,
eu ja deixei a dica: sdo os néutrons que o mantém. De maneira
bem simplificada, o que acontece € que, com o aumento da pressio,
nds temos um aumento significativo para a se¢do de choque do
decaimento beta inverso'®

p+e —n+v,

(v éum neutrino), ou seja, nés temos um verdadeiro mar de néutrons
neste carogo. A equacdo acima é um dos (quase infindéveis) frutos
do modelo padrio de particulas’, testado, em laboratdrios em uma
amplitude de energia muito extensa, desde a faixa de keV até a
faixa de TeV'2. Este carogo de néutrons é estavel ? De que densidade
estamos falando?

8.4.1 Ficha descritiva

O decaimento beta inverso, mostrado acima, comega (aproxi-
mada, obviamente) a ser um processo muito importante em densi-
dades da ordem de 10! g cm™3. Eu convido vocé, caro(a) leitor(a)
ao mesmo raciocinio que nés fizemos juntos perto da Tabela (1): veja
a escala de densidade e, ainda, veja o quio maior que esta escala é
maior do que a densidade da dgua, ou de uma ani branca...

Bem, as estrelas de néutrons tem essa densidade média. Sdo
uma espécie de “sonho” (se assim posso dizer), de quem gosta de
fisica nuclear e de fisica de particulas: imaginem estar perto de (ba-
sicamente) um nucleo atdmico com cerca de 10 km. Sim, o raio de
uma estrela de néutrons é da ordem de 10 km, embora medidas de-
finitivas sobre esta grandeza ainda nfo existam (s3o extremamente

19 Mais precisamente, para uma das formas do decaimento beta inverso
' Na minha opiniao o melhor modelo em toda a Fisica
12 0 LHC, na data de escrita, colide particulas com energia de cerca de 14 TeV
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complexas de se fazer, diga—se). As massas medidas da maioria das
estrelas de néutrons estd entre 1-2,5 M . A massa maxima € algo
como 3 Mg, mas ainda n3o sabemos se € exatamente 3: pode ser
alguma coisa superior a isso, mas pode ser inferior também; este €
um observavel muito importante, por razdes que veremos adiante.

Em uma estrela de néutrons o equilibrio hidrostatico € man-
tido pela pressdo de degenerescéncia dos néutrons. O raciocinio
é anélogo ao das anis brancas: os néutrons (os prétons também),
assim como os elétrons, sdo férmions (lembrando: particulas com
spin semi-inteiro). Mas a massa de um néutron € muito maior que a
massa de um elétron e, portanto, intuitivamente, nio € dificil acei-
tar que a pressdo de degenerescéncia dos néutrons € capaz de su-
portar uma maxima massa maior do que a do limite de Chandreas-
sekhar, dando origem a estrelas mais massivas que as ands brancas:
cuidado, no entanto, com o fato de que, como eu disse acima, exis-
tem estrelas de néutrons observadas com massa da ordem de 1 M.
Este fato observacional leva a outro ponto de debate extenso em as-
trofisica atualmente: qual € a forma de uma equagio de estado para
uma estrela de néutrons, ou seja, como varia a pressdo de uma es-
trela de néutrons em fun¢do do seu raio ? Alids, existe uma equagio
de estado Unica ? Qual a mdxima massa possivel para uma estrela
de néutrons dada “sua” equagio de estado ? Todos estes pontos sido
topicos de debate atuais.

Bem, entdo € obvio que a existéncia, tedrica, das estrelas de
néutrons teve que esperar a descoberta do néutron, correto ? Sim,
correto !

Em um artigo em 1934, Walter Baade (nascido na Alemanha
mas radicado nos EUA, 1893-1960) e Fritz Zwicky (nascido na Suica e
também radicado nos EUA, 1898-1974) propuseram a existéncia das
estrelas de néutrons (Baade e Zwicky, 1934). Se vocés j4 se esquece-
ram, vejam na Tabela (1) que o néutron foi descoberto em 1932. Neste
artigo os autores também, podemos dizer, profetizaram (j4 que ne-
nhuma evidéncia existia na época) que estrelas de néutrons nascem
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em explosdes de supernovas (aquelas do tipo II, ou SN-II). Em 1939
Robert Oppenheimer (americano, 1904-1967) e George Michael Vol-
koff (russo, 1914-2000) publicaram um artigo com os primeiros cél-
culos estruturais sobre uma estrela de néutrons (Oppenheimer e
Volkoff, 1934). Outros trabalhos seguiram-se sobre o tema, mas as
estrelas de néutrons foram “deixadas de lado” pelo simples fato de
que, com a tecnologia disponivel na época, elas ndo podiam ser ob-
servadas. Na década de 60, entretanto, duas descobertas fantdsti-
cas reavivaram o interesse em estudd-las: a descoberta da primeira
fonte ndo solar de raios X, Scorpius X-1 (ou Sco X-1) peloitaliano (lau-
reado com o prémio nobel de fisica de 2002) Riccardo Giacconi (1931-
2018, Giacconi et al. 1962) e a, n3o menos fascinante, descoberta do
primeiro pulsar rddio por, na época uma jovem doutoranda, Jocelyn
Bell (inglesa, nascida em 1943: Hewish et al. 1968). Estas duas obser-
vagOes pavimentaram, assim, a existéncia das estrelas de néutrons.
Mais importante ainda e, sempre, como eu vou fazer questdo de
lembrd-los neste texto (introdutdrio), as estrelas de néutrons se en-
caixam no contexto da evolugdo estelar de estrelas de grande massa.

8.4.2 Alguns topicos observacionais

Eu tenho uma relacdo pessoal muito importante com estrelas
de néutrons. Mais especialmente ainda com Sco X-1. Deixem-me
lembré-los que, como eu expliquei depois da Figura (1), quando uma
estrela de néutrons esta em um sistema bindario, nds temos a possibi-
lidade de se observar a bindria também em raios X. Em 2001 eu lide-
rei um trabalho que mostra(va) o espectro de Sco X-1 desde 20 keV
até 200 keV (D’Amico et al., 2001). H4 época n3o se acreditava ser
possivel que uma estrela de néutrons em um sistema bindrio emi-
tisse até o limite que nds observamos. Quando se comemoravam
os 50 anos de descoberta de Sco X-1, nés também publicamos um
estudo sobre a caracteriza¢do desta emissdo em raios X (Maiolino,
D’Amico e Braga, 2013). No entanto, eu vou deixar estes trabalhos
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(e similares !) de lado e destacar aqui s6 dois tépicos observacionais
que eu acho importantes de se ressaltar em um texto introdutdrio.

Como ja dissera acima, a observagido dos pulsares foi extre-
mamente importante para a comprovagio observacional sobre a
existéncia das estrelas de néutrons. Observar-se pulsares, assim,
€ muito importante também no contexto da evolucdo estelar. Um
pulsar é uma estrela de néutrons em rotagdo, onde o eixo de rota-
¢do esta desalinhado com respeito ao eixo do campo magnético, su-
posto ser dipolar. N3o € tdo complicado como parece ! A energia de
rotacgdo da estrela de néutrons € a responsavel pela sua emissao, pre-
dominantemente na faixa rddio do espectro eletromagnético. A boa
quantidade de radiotelescépios nos dois hemisférios Terrestres e a
respectiva sensibilidade de cada um deles € o suficiente para que,
aproximadamente, um pulsar seja descoberto por dia. Na Figura (2)
eu mostro os 3389 pulsares descobertos até perto do més de Agosto
de 2023: quando vocé estiver lendo este capitulo, entdo, o numero
serd maior ainda !

Figura 2 — O autor produziu esta figura em torno do meio de Agosto de
2023. Em coordenadas galacticas (o centro da Galaxia fica em 0,0 e o plano
Galactico esta em b=0) estao os 3389 pulsares do catalogo do ATNF na data da
pesquisa. (Fonte: (a) Dados oriundos de https://www.atnf.csiro.au/research/
pulsar/psrcat/; (b) Artigo incindental - Manchester et al., 2005)
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Ha um outro evento absolutamente extraordindrio que envol-
veu duas estrelas de néutrons em um sistema bindrio. Chamado
GRB170817A, ou também GW 170817, esta colisdo de estrelas de
néutrons originou um surto de raios gama (termo cunhado, em por-
tugués, como tradugio de gamma-ray bursts) que teve também con-
trapartida ndo eletromagnética, tendo sido detectada a producio
de ondas gravitacionais: foi o comeco do que nés chamamos hoje
em dia de astrofisica multi mensageira, ou seja, a possibilidade de se
estudar um evento em varios comprimentos de onda e também em
outras janelas observacionais; raios césmicos e neutrinos sdo ou-
tros portadores de informacio nio eletromagnéticos.

Do ponto de vista de raios X e raios-7y, desde a detec¢do do
GRB 170817A a comunidade ficou atenta, porque pareceu-se que se
estava detectando um surto visto por uma regio especial (longe
do seu plano orbital, por assim dizer de maneira bem didética). Era
uma das primeiras comprovag¢des de que observdvamos um destes
eventos. A localiza¢do do surto no céu foi, inicialmente, dada pe-
los detectores de ondas gravitacionais, ou, em outras palavras, ele
foi descoberto inicialmente gracas as ondas gravitacionais. A sub-
sequente observagio do evento em praticamente todos os compri-
mentos de onda eletromagnéticos, permitiu-nos comprovar uma
série de teorias sobre os surtos que vinhamos especulando hd tem-
pos. Uma das mais interessantes, pelo menos para mim, foi, com
a observagdo da curva de luz do surto, comprovar (e estimar!) a
producdo de ouro em colisGes de estrelas de néutrons: pois bem, as
estimativas (com esse evento) levam a conclusio de que pratica-
mente todo o ouro existente no universo € produzido em eventos
como esse, ou seja, em surtos de raios gama (curtos, mais especifi-
camente). Estima-se que eventos como este ocorram aproximada-
mente uma vez por dia no universo, dando origem n#o sé ao ouro,
mas também a varios outros elementos quimicos pesados.
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8.4.3 Resumo

Estrelas de néutrons s3o o resultado da evolugdo estelar de
estrelas de alta massa, algo como estrelas com massa superior a
20 M. O equilibrio hidrostdtico nas estrelas de néutrons é devido
a pressdo de degenerescéncia dos néutrons, que também sdo férmi-
ons, como o s3o os elétrons. Tema de debate atual intenso, a massa
maxima de uma estrela de néutrons € algo como 3 M. Quando em
sistemas bindrios, existe a possibilidade de observa-las em raios X,
embora a grande maioria das estrelas de néutrons que nds conhece-
mos sejam detectadas na faixa de rddio, os chamados pulsares. A
observagio dos pulsares, assim, corrobora a figura de evolugdo de
estelar que coloca uma estrela de néutrons como o estdgio final evo-
lutivo das estrelas de grande massa. Um surto de raios gama, obser-
vado como contrapartida de um evento em ondas gravitacionais, foi
extremamente importante no sentido de, tanto, inaugurar a astrofi-
sica multi mensageira como, por exemplo, nos permitir observar os
sitios e a taxa de produgio de elementos quimicos como o ouro.

8.5 Buracos negros

Chegamos, entdo, ao ponto final dos nossos estdgios finais de
estrelas. Sabemos que as estrelas de baixa massa terminaro suas
vidas como ani brancas e que as estrelas de alta massa, com massa
até cerca de 20-30 M), como estrelas de néutrons. Sabemos que o
equilibrio hidrostdtico nas anis brancas é devido a pressio de de-
generescéncia dos elétrons. Nas estrelas de néutrons, o mesmo €
mantido pela pressdo de degenerescéncia dos néutrons. Ands bran-
cas sdo velhas conhecidas dos astrofisicos, enquanto que o terreno
tedrico pavimentado para uma possivel observacio das estrelas de
néutrons teve que esperar o descobrimento do néutron em si. Os
pulsares sdo estrelas de néutrons e vimos que a cada dia se desco-
bre um pulsar, assim como a cada dia, no universo, a colisdo entre
duas estrelas de néutrons serve como laboratdrio para, por exem-
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plo, se estudar a produgio de elementos quimicos pesados como
o ouro. Ands brancas tem massa limitrofe muito bem estabelecida
e, enquanto ainda aconteca debate, o limite mdximo de massa de
uma estrela da néutrons € algo como 3 M. Este pardgrafo esta pa-
recendo, mesmo, a conclusdo da nossa jornada! Sim, quase 0 é!S6
falta sabermos o estagio final da evolugdo de uma estrela de cerca
de 40 M., onde o carogo central vai ter massa final maior do que,
digamos, cerca de 4 M: neste caso, entdo, como se dd o equilibrio
hidrostdtico ? Ora, caro leitor, simples: no se d4.

De um paragrafo em tom de final de Opera, o primeiro desta
sec¢do, com vdrios acordes, com melodias fechadas, métricas, con-
clusivas, para um pardgrafo que mais se parece qual uma nota dé'?,
o segundo....

Quando o carogo central, resto da evolugio de uma estrela que,
como dissemos, tinha massa inicial da ordem de 40 M), acaba com
massa perto de 4 M), nada detém o colapso gravitacional, ou, em
outras palavras, ndo hd como manter o equilibrio hidrostdtico. Acon-
tece um colapso de todo a massa do carogo. Colapso para onde?
Bem, para um ponto. Um ponto, como vocé pode ter aprendido em li-
cOes de matematica, € algo bdsico, sem dimensio, que ndo depende
de defini¢do formal. Entdo, a densidade neste ponto € infinita, uma
vez que temos uma certa massa M em uma regifo sem dimensZo es-
pacial. Uma singularidade, em linguagem coloquial de relatividade
geral, é exatamente uma regido do espaco-tempo onde uma gran-
deza fisica vai a infinito. Esta €, entdo, uma defini¢io possivel: um
buraco negro é uma singularidade de densidade.

Assim como come¢amos, entdo, com nosso amigo Robert Boyle
e depois avangamos para as pressdes de degenerescéncia dos férmi-
ons, entdo, nds vamos precisar apresentar aqui conceitos basicos de
relatividade geral ? N3o € o que eu pretendo e eu ndo tenho compe-
téncia para tal.

13 Sem nenhum desmerecimento ao d6 ou a outra nota qualquer.
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O que eu espero ter conseguido fazer vocé, leitor(a) entender
€ como se pode, naturalmente, aceitar a ideia da existéncia dos bu-
racos negros usando uma escada apropriada. No primeiro degrau
dessa escada estavam as anis brancas e suas respectivas observa-
¢Oes; claro que no segundo estavam as estrelas de néutrons e suas
observacOes. Entdo, naturalmente, espero que fique, agora, mais fa-
cil pra vocés entenderem como os buracos negros aparecem no con-
texto da evolugdo estelar e no contexto dos estdgios finais. Para que
formalmente chegdssemos aos buracos negros, necessitariamos de
relatividade geral, repito.

Quero, ainda, esclarecer mais uma coisa aqui. Disse eu pouco
acima algo como “se a massa do caro¢o for da ordem de 4 M¢”.
Esta n3o é a menor massa possivel de um buraco negro. Como ja
dissera na seccdo de estrelas de néutrons, se o carogo tiver algo
como, digamos, 3,3 M, os néutrons nio sdo capazes de fornecer
o equilibrio hidrostdtico necessario. Aqui, conservativamente, eu
tomei o limite de 4 M para que fique claro que, neste caso, ndo
se mantém o equilibrio hidrostatico e o objeto que estamos obser-
vando e discutindo, na total impossibilidade de ser uma estrela
de néutrons, é um buraco negro.

Embora este capitulo seja sobre estdgio final de estrelas e os
buracos negros que (simplificadamente) eu descrevi até aqui sejam
o resultado da evolucdo de estrelas, hd, ainda, mais dois tipos de bu-
racos negros disponiveis no mercado | H4 aqueles que sio supermas-
sivos, que estdo no centro de (acredita-se) quase todas as galdxias,
com massa da ordem de milhdes de massas solares, e hd os ditos in-
termedidrios que tem massa entre alguma coisa como 100 e 10.000
massas solares: estd fora dos objetivos desta texto uma descri¢do
mais pormenorizada destes dois tipos de buracos negros.

Assim como € o caso das estrelas de néutrons e das ands bran-
cas, se tivermos um buraco negro em um sistema bindrio (Figura (1),
novamente), entdo um disco de acréscimo pode aparecer e existe a
possibilidade de observarmos estes objetos em raios X. Eu fiz isso
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com um desses buracos negros, uma fonte que atende pelo nome
(telefonico!) de 1E 1740.7—2942. Junto com colaboradores nds es-
tudamos o espectro dessa fonte desde 2 até 200 keV (Castro et al.,
2014), nds revisitamos o periodo orbital do sistema bindrio (Stec-
chini et al., 2017), nés medimos o spin e pudemos tentativamente
determinar a massa da fonte (Stechinni et al., 2020) e pudemos pro-
var as condigOes fisicas da regido emissora em torno do buraco ne-
gro (Stecchini et al. 2021). Alids, nossa estimativa de massa coloca
esta fonte como um dos buracos negros mais leves j4 observados.

8.6 Conclusoes

Entdo, este texto introdutdrio tinha por objetivo fazé-lo(a) en-
tender sobre os estgios finais de estrelas. Espero ter atingido meu
objetivo. E claro que toda e qualquer divida que vocé tenha agora,
no final da sua leitura, tem um unico culpado, eu mesmo. Ficarei
feliz em poder sana-la, caso isso seja possivel. Entre em contato co-
migo pelo meu e-mail flavio.damico@inpe.br, seja gentil na formula-
¢do da sua questdo que, mesmo que demore, eu terei a gentileza de
responder.

As musicas que eu ouvi até aqui

Ao longo de toda a caminhada de pesquisa em astrofisica de
altas energias, eu tive a felicidade de conviver com pessoas mara-
vilhosas. Sem o usual pedido de desculpas aos que ficarem de fora
desta seletissima lista, meus mais sinceros agradecimentos para: Ri-
chard “Obi-Wan Kenobi” Rothschild'*, William Heindl, JoZo Braga,
Francisco Jablonski, Marcos Perez Diaz, John Tomsick, Wayne Co-
burn, Tais Maiolino, Manuel Castro e Paulo Eduardo “Dudu” Stec-
chini; que continuemos caminhando cantando e seguindo a cancgdo,
até quando possivel.

" 1 will always be a padawan, master.
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