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5.1 INTRODUCAO

Vamos comecgar 0 nosso estudo por uma inspe¢cdo mais ou menos superficial na
“floresta” de estrelas que vemos nos céus. A primeira coisa que notamos € que elas séo
fontes de luz muito mais fracas que o Sol. A segunda coisa é que suas cores aparentes
séo variaveis, desde um branco azulado da maioria, até o0 um amarelo avermelhado, um
pouco mais raro. Ha ainda um terceiro aspecto, embora este ja ndo seja muito 6bvio a
olho nu: é que a maioria das estrelas agrupam-se em pequenas familias de dois, trés ou
mais membros. Um bom exemplo disto é a estrela Alfa do Centauro, a estrela mais
proxima de nos, que na verdade é um sistema triplo de estrelas. Outro é o grupo de 7
estrelas que formam as Pléiades, discutido mais adiante’. Na verdade quase metade das
estrelas fazem parte de sistemas duplos, de apenas dois membros, chamados estrelas
binarias. A maioria destas estrelas duplas, embora vivam juntas, distam entre si varias
unidades astronémicas (uma unidade astronémica, UA, € a distancias da Terra ao Sol;
veja o Cap. 1), movendo-se uma em torno da outra com periodos de varios anos.
Existem no entanto estrelas binarias cuja separacdo € muito menor e que se
movimentam com periodos de apenas algumas horas! Estas estrelas estdo tdo proximas
uma da outra que sdo capazes de trocar entre si seu material envoltério. Muitas vezes
esta troca ocorre de maneira um pouco violenta, e entdo podem acontecer explosdes
locais que expulsam a matéria para longe do sistema. Em outros sistemas binarios, onde
acontece que uma das componentes seja uma estrela muito compacta e densa, o material
da companheira flui mais calmamente, formando um disco luminoso em torno da estrela

compacta.

A distancia média que separa estrelas vizinhas (ignorando os sistemas binarios) é de
cerca de 4 anos-luz. Esta distancia equivale a 253.000 unidades astronémicas ou a 27
milhdes de vezes o diametro do Sol: o espaco entre as estrelas € imenso, comparado

com o tamanho das estrelas, ou mesmo do Sistema Solar.

! Mas ndo confunda estes grupos estelares de que falamos aqui, com as constelagBes tradicionais. Estas, na sua
grandissima maioria, ndo passam de configuracdes aparentes de estrelas, sem nenhuma relagdo entre si (veja o Cap.
1).
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5.2 ACORE OBRILHO DAS ESTRELAS

Assim como o Sol, as estrelas sdo bolas de gas muito quente que emitem sua radiagdo
para o espaco. Ha duas propriedades das estrelas que sdo de interesse imediato: a sua cor
e o seu brilho. A cor de uma estrela é 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 5.1, onde cada ponto indica o

brilho e a cor de uma determinada estrela. Um diagrama deste tipo é conhecido como

diagrama de Hertzprung-Russel (HR).

O Sol tem uma cor intermediaria amarelo-claro. A sua temperatura na superficie é de
cerca de 5 800 K (graus Kelvin®). Uma grande parte das estrelas é parecida com o Sol,
com cores e tamanhos comparaveis. Outras estrelas sdo bem maiores e vermelhas: sdo
as estrelas gigantes vermelhas, cuja temperatura na superficie é da ordem de 3 000 K.
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
10000 K.

O brilho* de uma estrela é a taxa com que a sua energia luminosa é emitida. O brilho de
uma estrela depende somente da sua temperatura superficial e da area total de sua
superficie. As estrelas gigantes vermelhas, de temperaturas relativamente baixas, tem
uma grande area superficial, por isso sdo estrelas brilhantes, luminosas. A estrela
Betelgeuse, na constelacdo de Orion, € um bom exemplo de uma estrela gigante
vermelha. Ja as estrelas ands brancas tem altas temperaturas superficiais mas, por serem
muito pequenas, tem areas superficiais também muito pequenas e S0 muito pouco

brilhantes: impossivel enxergar qualquer uma delas a olho nu! No diagrama H-R da

2 Quanto mais quente for um objeto, mais azul seré a radiagio por ele emitida. Esta lei da fisica foi estabelecida
em 1898 por Wilhem Wien. Podemos vé-la em funcionamento, observando a cor da chama de um fogéo de cozinha:
uma chama bem azulada indica uma chama quente, enquanto que uma chama mais avermelhada indica uma chama
mais fria.

% 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 o qual varia
conforme a distancia em que ela se encontra — veja o Cap. 2 a este respeito.
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Figura 5.1 nos desenhamos também as linhas tracejadas que indicam os lugares onde
devem cair as estrelas de mesmo raio®: é facil ver quéo correto foi batizar de Super-

gigante uma estrela como Betelgeuse.
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FIGURA 5.1 - O DIAGRAMA H-R, QUE MOSTRA COMO AS ESTRELAS SE DISTRIBUEM
CONFORME SUA COR (TEMPERATURA) E BRILHO (LUMINOSIDADE). AS LINHAS
TRACEJADAS INDICAM COMO SE POSICIONAM AS ESTRELAS DE MESMO TAMANHO
FisICO (1. E, MESMO RAIO). AS ESTRELAS “ANAS” SITUAM-SE NAS REGIOES
INFERIORES DO GRAFICO E AS “GIGANTES” NAS REGIOES SUPERIORES. ALGUMAS
ESTRELAS CONHECIDAS FORAM DESTACADAS COM SIMBOLOS INDICANDO O SEU

TAMANHO RELATIVO (SEM SEGUIR NENHUMA ESCALA VERDADEIRA).

Muitas vezes nds estamos interessados na quantidade total de radiagdo® emitida por

segundo pela estrela. Uma parte desta radiacdo pode nem ser detectavel pelos nossos

® Medidos com relagéo ao raio do Sol, simbolizado por R, (Rg =696.000 km)
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olhos. Neste caso, no lugar de falar de brilho para a radiacédo total (visivel e invisivel),
falamos da luminosidade da estrela. A luminosidade de uma estrela é a poténcia que ela
é capaz de gerar no seu interior, em geral através de reacfes nucleares de fusdo (ao
contréario dos reatores de energia do tipo dos instalados em Angra dos Reis, aonde as
reacdes nucleares sdo de fissdo — adiante discutiremos isso). A luminosidade do Sol €
3,8x10%° Watts, valor que simbolizamos por L. Para as outras estrelas, preferimos
medir suas luminosidades com referéncia a luminosidade do Sol: a estrela Betelgeuse,
por exemplo, tem luminosidade de 10* L, , quer dizer, ela € 10 000 vezes mais luminosa
que o Sol. No diagrama H-R da Figura 5.1, o brilho das estrelas esta expresso em termos

da sua luminosidade, enquanto a cor estad em termos da sua temperatura superficial.
5.2.1 A SEQUENCIA PRINCIPAL DE ESTRELAS

Quando examinamos como se distribuem os pontos correspondentes as estrelas no
diagrama H-R (Figura 5.1), algo notdvel aparece: os pontos ndo se distribuem
aleatoriamente por todo o diagrama. Ao contrario, eles tendem a se concentrar em
algumas regides definidas. A maioria das estrelas, incluindo o nosso Sol, ficam numa
faixa que corre mais ou menos diagonalmente pelo diagrama. Esta faixa é denominada
Sequéncia Principal, e as estrelas que ai se localizam sdo chamadas de estrelas da
Sequéncia Principal. Aqui, as estrelas mais vermelhas - mais frias superficialmente —
sdo as menos luminosas, enquanto que as estrelas mais azuis - mais quentes - sdo as

mais luminosas.

As massas das estrelas pode variar bastante. Na sequéncia principal, as estrelas que tém

maior massa sdo as mais brilhantes e, portanto, mais azuis e mais quentes

superficialmente. Ao contrario, as estrelas de menor massa sdo as menos brilhantes e,
portanto, mais vermelhas e mais frias. As massas das estrelas na sequéncia principal
variam bastante. Uma fracdo consideravel de estrelas tem massas entre 0,1vezes a 10

vezes a massa do Sol’, mas a maior parte tem massas da ordem de 0,8 M, , ou pouco

® Radiacéo eletromagnética ! Recorde das lices do capitulo 2: a luz que vemos é uma forma de radiacéo
eletromagnética, assim como o sdo as ondas de radio ou os raios-X.

" simbolizado por M - M, = 2x10* gramas.
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menor: sdo as ands-vermelhas, muitas vezes encontradas como companheiras invisiveis
de estrelas 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 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: 0s seus raios variam

de 0,001 até 25 vezes o raio do Sol, no caso das estrelas mais brilhantes.

Todas as estrelas da sequéncia principal produzem a energia que irradiam através de
reacOes nucleares muito semelhantes aquelas que ocorrem durante a explosdo de uma
bomba-H: convertendo nucleos de hidrogénio em nucleos 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 sequéncia principal. As de maior massa, porque
sdo mais brilhantes, devem passar um tempo menor: como sua luminosidade é
desproporcionalmente 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 comegam a sair da sequéncia principal. O seu destino entdo serd o de se

expandirem e se transformarem em estrelas gigantes vermelhas.
5.2.2 ACIMA DA SEQUENCIA PRINCIPAL

No diagrama H-R, acima da sequéncia principal, encontramos as estrelas gigantes
vermelhas. Estas estrelas sdo esferas distendidas de gas — algumas vezes chegam a ser
maiores que a Orbita da Terra em torno do Sol - frias e luminosas. Embora a sua
temperatura superficial seja baixa, as suas areas superficiais sdo tdo grandes que fazem
com que elas tenham altissimas luminosidades, de centenas a milhares de vezes

superiores a do Sol.

As gigantes vermelhas séo 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 contracdo, uma

parte da energia potencial gravitacional contida na estrela é liberada. E esta
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energia que prové a sua luminosidade. Mas isto somente por curtos periodos, até que
outros “combustiveis” nucleares possam entrar em “igni¢do”. Adiante iremos rever estas

questdes com maiores detalhes.

5.2.3 ABAIXO DA SEQUENCIA 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. S&o, portanto, estrelas muito densas. Como elas sdo pequenas, embora tenham altas

temperaturas superficiais, ndo sdo muito luminosas.

As ands-brancas sdo o ultimo estagio da evolucdo de muitas estrelas. Nesta fase a sua
luminosidade é unicamente devida a energia térmica ou seja, calor, ainda disponivel: a
estrela se esfria lentamente. Mais de 10% das estrelas na nossa vizinhanca sdo anas-
brancas, mas elas sdo muito dificeis de serem vistas, dada a sua fraca luminosidade.

Nem todas as estrelas, no entanto, terminam suas carreiras como anas-brancas. Algumas

tornam-se estrelas de neutrons, e outras ainda transformam-se em buracos negros.

524 ASESTRELAS VARIAVEIS

A maioria das estrelas tém brilho praticamente constante no tempo. Ocorrem sempre
pequenas variacOes, erraticas, em geral imperceptiveis a olho nu. Isto sem contar, €
claro, com a lenta — lentissima - variacdo de brilho devido ao fato que as estrelas
evoluem, mudando lentamente de posicdo no diagrama HR. Mas isto sO seria notavel
em escalas de tempo de 10.000 ou 100.000 anos ! Contudo, em certas fases da vida
estelar a evolucdo pode muito mais rapida e entdo as variacdes de brilhos podem vir a

ser mesmo espetaculares. Mais adiante voltaremos a isto.

Existe também uma minoria de estrelas cujo brilho varia periodicamente, aumentando e
diminuindo em escalas de meses , dias ou mesmo em escala de horas. Estas estrelas séo
chamadas de estrelas variaveis. Na verdade, mais de 25% de todas as estrelas variaveis
ndo tem de fato o seu brilho varidvel: sdo na realidade sistemas binarios eclipsantes, nos

quais a aparente variacdo do brilho se deve ao fato de uma das estrelas componentes
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eclipsar a outra, ao passar pela sua frente.

As estrelas variaveis “de fato” sdo estrelas que periodicamente se expandem e se
contraem, pulsando tanto em brilho como em tamanho. Por isso sdo também
denominadas estrelas pulsantes. Uma importante classe de estrelas pulsantes séo as
estrelas conhecidas como cefeidas. Sdo estrelas que se encontram acima da sequéncia
principal, com brilhos de 100 a 10 000 vezes o do Sol. Tém cores ligeiramente mais
avermelhadas que o Sol. Seus periodos de pulsacéo variam entre 3 a 50 dias, e em cada
pulsacdo seus brilhos podem variar de até 5 vezes em relacdo ao seu brilho médio. As
cefeidas sdo estrelas de massa maior que o Sol e que ja evoluiram além do estagio de
gigantes vermelhas. Elas oscilam porque assim podem liberar mais facilmente a

radiacdo aprisionada no seu interior.

As cefeidas sdo também importantes porque podem ser usadas como indicadores de
distancia. Acontece que o periodo de pulsacdo de uma cefeida esta relacionado com o
seu brilho média: quanto maior este, maior sera o periodo. Entdo, se medirmos o
periodo de uma cefeida, coisa relativamente facil de fazer, poderemos calcular a sua
luminosidade. Comparando esta com o brilho aparente da estrela, podemos calcular a
sua distancia. E bom lembrar que a medida de distancias, sobretudo as mais longinquas,
é uma das tarefas mais dificeis na astronomia. Por causa disto, uma das missfes mais
importantes do telescdpio espacial Hubble foi medir os periodos de estrelas cefeidas
pertencentes as galaxias mais proximas de nos: assim, conseguiu-se medir a distancia

destas galaxias, coisa impossivel até entdo.

5.3 O INTERIOR DAS ESTRELAS

5.3.1 ASESFERAS DE GAS QUENTE

As estrelas sdo enormes bolas de gas muito quente e de radiacdo eletromagnética, que
irradiam energia no espaco interestelar. Esta energia, que é emitida na superficie da
estrela, é produzida no seu interior mais profundo, sendo lentamente difundida por toda

a estrela até escapar pela sua superficie. Todos n6s sabemos que o calor, isto €, a energia
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térmica, sempre flui das regides 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 15x10° K, quer dizer, algo como 2.500 vezes maior que a sua
temperatura na superficie. Na sequéncia principal, a temperatura central das estrelas
varia de maneira aproximadamente proporcional a massa da estrela: uma estrela de
60M_ da sequéncia principal dever ter entdo uma temperatura central da ordem de

60X T central do sol = 900x10° K, quase 1 bilh&o de graus !!!

As estrelas sdo bolas de gas quente auto-gravitantes : essa palavra significa que a estrela
é mantida coesa por causa da acao das forcas gravitacionais geradas por ela prépria, isto
€, por sua préopria massa. Imagine um pedacinho da estrela a uma certa distancia do
centro da estrela: a forca de gravidade produzida pelo resto da massa da estrela interior
a posicao do nosso pedacinho € que produz o seu peso, que o puxa em direcdo ao centro
da estrela. O peso do nosso pedacinho tem que ser contrabalancado por uma outra forga,
sendo ele cairia em direcdo ao centro e, como ele, o restante da estrela, que assim iria
colapsar. Esta forca € exercida pela pressdo do gas quente que constitui o interior da
estrela®. Se, numa fantasia, fosse possivel “desligar” a presséo do gas no interior do Sol,

bastaria 1 hora para ele colapsar e se transformar num buraco negro.

O balanco entre a pressdo do gas (na verdade a diferenca, ou gradiente, de pressdo) e a
gravitacdo é facil de ser entendido. Considere no interior da estrela uma camada esférica
imaginaria, feita do gas contido entre as suas duas superficies, tal como na Figura 5.2.

Do lado da superficie interna da camada, a pressao do gas da estrela empurra a camada
para fora, enquanto que na superficie externa, o gas da estrela pressiona a camada para
dentro. Como a estrela esta em equilibrio, a camada ndo se move: sera o proprio peso da
camada que ird contrabalancar a diferenca entre as pressdes externa e interna, de modo

que:

Diferenca de pressdes = peso da camada °

8 Além do gés, o campo de radiacéo eletromagnética também exerce uma pressio que contribue significativamente
para o equilibrio da estrela.

® Mais corretamente esta equacao deveria ser escrita assim: Pi*Aint - Pext™Aext = PeS0 da camada, sendo Py € Piy as
pressdes externa e interna respectiva e A € Ajy S areas externa e interna, respectivamente, da camada.
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Esta expressao é conhecida como equacao de equilibrio hidrostatico. A estrela pode ser
imaginada como constituida por um grande nimero de camadas esféricas concéntricas,
de modo que, a medida que vamos prosseguindo em direcdo ao centro, a pressao do gas
cresce ao passarmos de uma camada para outra. No centro, a pressao atinge o seu valor
maximo. Nas regibes centrais das estrelas a presséo do gas atinge valores
fantasticamente grandes: no centro do Sol ela é de 10" atm (100 bilhdes de
atmosferas), o que equivaleria, na Terra, a uma coluna pesando 100 milhGes de

toneladas, cuja base fosse uma moedinha de 1 centavo!

Pressio externa

Pressio interna

T

!
centro da estrela

pressao interna - pressho externa =

= diferenga de pressdes =

= peso da camada

FIGURA 5.2

5.3.2 POR QUE AS TEMPERATURAS SAO TAO ALTAS ?

A densidade média de massa do Sol é cerca de 1,4 g/cm® (gramas por centimetro
cabico), isto é, 1,4 vezes a densidade da 4gua. No entanto, a densidade no centro do Sol
é mais de 100 vezes maior, aproximadamente 150 g/cm®. N&o existe nada parecido no
mundo das substancias sélidas ou liquidas: nenhum solido ou liquido pode existir a
estas densidades, suportando as enormes pressdes que prevaleceriam. Na verdade, a
Unica forma de matéria possivel no Sol (e nas estrelas em geral), é a forma gasosa, a

temperaturas extremamente altas.

A pressdo de um gas é proporcional ao produto da sua temperatura pela sua
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densidade. Resulta, entdo, que para termos altas pressdes necessitamos altas
temperaturas. Esta € a razdo das altas temperaturas no interior das estrelas: a
necessidade de grandes pressdes que equilibrem a forca de gravidade produzida pela

enorme quantidade de massa que as estrelas contém.

Um gés a temperaturas de milhdes de graus ndo se parece em nada com aqueles que
estamos familiarizados (p. ex., a atmosfera em que vivemos). Os 4&tomos se movem a
altissimas velocidades, centenas de quilémetros por segundo ° . Quando eles colidem
uns com 0s outros — e isto acontece com frequéncia nestes meios tdo densos — a
interacdo € tdo violenta que todos os elétrons sdo arrancados e os atomos tornam-se
completamente ionizados. O gas entdo consiste, de fato, de nicleos atémicos e elétrons
movendo-se independentemente. A radiacdo que € produzida neste gas quente e denso €
constituida de raios X intensos, e ndo daquela radiacdo luminosa que escapa da
superficie relativamente fria da estrela. No entanto, cada féton de raios X do interior
estelar viaja em média somente cerca de 0,0001 cm, antes de ser capturado ou desviado

por algum nucleo ou elétron do gés.

Isto explica porque as estrelas, ao contrario dos planetas, sdo intrinsecamente luminosas.
No seu interior elas sdo extremamente quentes devido as altas pressdes necessarias para
contrabalancar a gravidade. E a radiacio produzida por este gas quente, lentamente
escapando em direcdo a superficie, que é responsavel pela luminosidade da estrela. As
reacOes 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
Gltima andlise, as estrelas sdo intrinsecamente luminosas por causa das enormes massas

gue contém (e ndo por causa da energia nuclear produzida no seu interior).
5.3.3 CONVECCAO E ONDAS SONORAS NAS ESTRELAS

A radiacdo que € produzida originalmente nas regides centrais das estrelas esta sendo

constantemente desviada, ou entdo absorvida e reemitida, pelas particulas (nucleos +

10) A velocidade média das particulas de um gés varia aproximadamente com a raiz quadrada da sua temperatura
(mais exatamente, com [T /m, onde m, é a massa da particula). Na nossa atmosfera, a temperaturas de 27°C = 300

K, as moléculas de oxigénio tem velocidades médias de aproximadamente 0,5 km/s

5-16



elétrons) do gas*’. Estes processos dificultam, ou mesmo bloqueiam, o fluxo da radiacéo
em direcdo a superficie (como na Figura 5.3). Esta resisténcia ao fluxo da radiacao é
chamada de opacidade. Quando a opacidade € alta, como muitas vezes acontece, 0 gas
bloqueia a radiacdo e entdo o transporte de calor das regides de alta temperatura em
direcdo a superficie tem que ser feito por convecgdo: 0 gas se pde em movimento
formando correntes ascendentes quentes e correntes descendentes frias, carregando para
cima a energia termica do interior. No Sol, as partes mais externas tem opacidade muito
alta, o que faz que a radiacdo proveniente do interior ndo consiga se difundir atraves
delas. Em consequéncia as camadas mais externas do Sol, chamadas de envoltdria,
entram num estado de convecgdo parecido com o de uma chaleira em ebuligdo. E desta
forma que a energia, que havia sido transportada pela radiacdo até a base destas

camadas, é finalmente transmitida para a superficie.

As estrelas da sequéncia principal com massas menores que a massa do Sol possuem
envoltdrias convectivas profundas. Por outro lado, as estrelas da sequéncia principal
com massas maiores que 2M_ ndo tem envoltorias convectivas: a opacidade ndo € tao
grande assim, e a radiacdo pode se difundir até a superficie da estrela. Estas estrelas
contudo possuem “carogos” convectivos, isto € ,uma regido em torno do seu centro,
onde ocorrem correntes de conveccdo. Nessas estrelas a energia nuclear € produzida
numa regiao central muito pequena, de modo que o fluxo de energia ai € muito grande e
a radiacdo, sozinha, ndo consegue dar conta do seu transporte: por isso € que ali se

estabelecem movimentos convectivos no gas.

A musica das estrelas rivaliza com a das baleias. O seu interior é uma sinfonia de sons,
reverberando fragores e trovles e sibilando agudos lamentos. Ninguém disse para a
estrela qual o tamanho e forma que deveria ter, qual deveria ser a sua temperatura,
quanto deveria brilhar, ou como ela poderia compensar a energia que escapa
continuamente da sua superficie. Sdo as ondas acusticas que, percorrendo a estrela em
aproximadamente 1 hora, fazem com que as varias partes da estrela se comuniquem
umas com as outras, permitindo que ela encontre, a todo momento, o estado de

equilibrio mais apropriado e natural. A estrela se reajusta vibrando em varios modos de

1 0 gas interior das estrelas é tio quente que seus 4&tomos encontram-se ionizados, isto &, os seus elétrons encontram-
se separados — livres — dos respectivos ndcleos.
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baixa frequéncia. Na outra ponta da escala sonora, umas 60 oitavas acima, o sibilar das
particulas de alta velocidade, se encontrando e empurrando umas as outras, produzem
ondas que atravessam apenas pequenas distancias. N&o bastasse essa imensa
orquestracdo de sons, a estrela também funciona como um enorme alto-falante. Como a
densidade de materia decresce do centro para fora, as ondas sonoras, & medida que se
propagam, aumentam de amplitude e, portanto, de intensidade. Desta forma, chega a
superficie da estrela uma torrente de ondas sonoras amplificadas que, passando através
dela, acaba se dissipando 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 temperaturas da ordem um
milhdo de graus Kelvin. A coroa solar, normalmente vista durante os eclipses, € a
camada mais alta da atmosfera da Sol: ela € tdo rarefeita que é incapaz de se livrar de
toda a energia que recebe na forma de radiacdo. Entdo, sua Unica saida € expandir-se e
expulsar 0 excesso de energia. Desta maneira a alta atmosfera do Sol parece com um
gigantesco motor a jato: o seu combustivel é o0 gas das camadas inferiores que, aquecido
pelas ondas acusticas, € expulso em alta velocidade. Este fluxo de matéria em expansdo
para fora do Sol é o chamado vento solar, capaz de retirar do Sol algo como 100
toneladas de massa por segundo. Este fendmeno nédo é exclusivo do Sol: outras estrelas
também tém seus ventos estelares, algumas vezes muito mais intensos que os do Sol —
tdo mais intensos que podemos dizer que algumas estrelas estdo literalmente
desaparecendo, evaporando-se em escalas de tempo de ndo mais que alguns milhGes de

anos.
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FIGURA 5.3 - ESTA FIGURA ILUSTRA COMO OS FOTONS DE RADIACAO SE DIFUNDEM
ATRAVES DE UMA ESTRELA COMO O SOL. NO CASO DO SOL, O TEMPO QUE A
RADIACAO LEVA PARA SE DIFUNDIR DESDE O CENTRO ATE A BASE DA ENVOLTORIA
CONVECTIVA E DA ORDEM DE 10 MILHOES DE ANOS. QUER DIZER, SE POR ACASO A
PRODUCAO DE ENERGIA NUCLEAR NO SOL CESSASSE ABRUPTAMENTE, NOS SO
PERCEBERIAMOS QUE ALGO DE IMPORTANTE ACONTECEU, 10 MILHOES DE ANOS

DEPOIS!

5.4 A GERACAO DE ENERGIA NUCLEAR NAS ESTRELAS

As estrelas sdo imensos reatores atdbmicos que geram energia nuclear. A luz do Sol que
nos alimenta é produzida no interior profundo do Sol. Para entender isto vamos precisar

nos deter um pouco e examinar como a energia nuclear é gerada nas estrelas.
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541 OSNUCLEOS ATOMICOS

Os atomos se combinam entre si para formar as moléculas. As moléculas se mantém
coesas, gracas as forcas elétricas que resultam dos atomos que as compdem, ao
compartilharem ou trocarem os seus elétrons mais externos. Estas forcas elétricas
moleculares ndo sd@o muito fortes, quando comparadas com as forcas nucleares. Assim,
se fizermos um rearranjo dos atomos numa molécula, ou se a quebrarmos, o resultado
sera uma liberacdo relativamente pequena de energia quimica. A energia quimica é a
forma de energia mais utilizada pela humanidade, por exemplo queimando petréleo ou

carvao.

Todos os atomos tém um pequeno nucleo, que é carregado positivamente, rodeado por
uma nuvem comparativamente grande de elétrons. O ndcleo propriamente é constituido
por particulas conhecidas por ndcleons, que tanto podem ser protons, que sdo carregados
positivamente, ou neutrons, que ndo tém carga elétrica. Estes nucleons sdo mantidos
coesos no ndcleo, gragas a uma outra forca, que so ocorre entre ndcleons, denominada
forca ou interacd@o forte que €, comparativamente, muito mais forte do que as forcas
elétricas. Além disso, quando promovemos um rearranjo ou a quebra de um nucleo,
podemos, dependendo do ndcleo, ter uma liberagdo ou uma absorcao de energia nuclear,

que é, em geral, milhdes de vezes maior que a energia quimica ordinaria.

Imaginemos que dispomos de um reservatério de nucleons livres — protons e neutrons -
0S quais possamos combinar e juntar de diferentes maneiras, de modo a produzir 0s
elementos quimicos da tabela periédica *2. Sempre que um nicleo atémico, qualquer
que seja, for construido a partir dos seus ndcleons individuais, ocorre uma liberacéo de
energia. Isto ocorre porque 0s nucleons sempre se atraem entre si, através da forca forte.
A energia que é liberada na formacdo do ndcleo a partir dos seus componentes

individuais € chamada de energia de ligacéo do nucleo.

Todas as coisas sdo coesas por algum tipo de energia de ligacdo de algum tipo. Por
exemplo, uma pedra esta presa a Terra através da forca de gravidade: a sua energia de

ligacdo (a Terra) é a quantidade de energia que seria liberada se a mesma pedra caisse na

12 Alis, este era o sonho dos alquimistas da Idade Média.
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Terra, vinda do espaco. Neste caso, a forca de atracdo é a forca gravitacional. No caso
das moléculas, a forca atrativa é a forca elétrica. Por outro lado, se quisermos
“desmontar” um objeto nos seus componentes individuais, iremos precisar gastar

energia, numa quantidade exatamente igual a sua energia de ligacao.

Sera mais conveniente agora pensarmos na energia de ligacdo por nucleon, que é
calculada simplesmente dividindo a energia de ligacdo total do nucleo pelo nimero de
nucleons que ele dispde. A Figura 5.4 mostra como varia a energia de ligacdo por
nucleon dos elementos quimicos, em fungdo do seu nimero de massa, que é igual ao
seu namero total de ndcleons (simbolizado por A). Como se pode ver, ela primeiro
aumenta até atingir o valor maximo, quando A = 56, 0 que corresponde ao nucleo do

Ferro, e depois diminui para os nicleos mais pesados, de nimero de massa maior.
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FIGURA 5.4 - A CURVA DA ENERGIA DE LIGACAO DOS DIFERENTES NUCLEOS
ATOMICOS. A ENERGIA DE LIGACAO MAXIMA, POR NUCLEON, OCORRE PARA

NUCLEOS NA REGIAO DO NUCLEO DO FERRO (A = 56).

Assim, se dispusermos de 224 nucleons livres, entdo teremos mais energia liberada
construindo 4 nucleons de Ferro do que construindo um Unico ndcleo do elemento

quimico Radio, de nimero de massa A=224.
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5.4.2 FUSAO OU FISSAO ?

Na verdade, € praticamente impossivel dispor de ndcleons livres como nas experiéncias
imaginarias que fizemos na se¢édo anterior. Os prétons sdo faceis de encontrar, pois eles
sdo os nucleos dos 4&tomos de Hidrogénio, o elemento mais abundante do Universo. Mas
0s neutrons s@o muitissimo raros: quando ficam livres eles decaem, isto €, transformam-
se em outras particulas, muito rapidamente. Assim, se realmente quisermos brincar de
alquimistas precisaremos utilizar os ndcleos ja existentes e a partir deles construir os
outros. Podemos junta-los, e entdo teremos um processo de fusdo nuclear, ou quebra-los
em nucleos menores, no processo de fissdo nuclear. No entanto, embora o objetivo dos
alquimistas fosse a transmutacdo dos elementos, o objetivo da estrela é obter energia

nuclear suficiente para compensar as suas perdas. Isto s6 pode ser realizado quando o

nucleo final tem energia de ligacdo maior gue 0s nucleos iniciais. Olhando para a Figura

5.4, vemos que para aumentar a energia de ligacdo é necessario sempre caminhar em
direcdo ao pico do Ferro. Assim, se estivermos a esquerda, isto &, se dispusermos
unicamente de nucleos de elementos mais leves que o Ferro, obteremos energia pela

fusdo de nucleos leves em ndcleos mais pesados: € assim que as estrelas obtém sua

energia nuclear. Por outro lado, se estivermos a direita, teremos energia pela fissdo de

nucleos pesados em ndcleos mais leves: esta é a maneira pela qual a Humanidade obtém

energia nos reatores nucleares.

As estrelas da sequéncia principal obtém sua energia pela fusdo de 4 nudcleos de
Hidrogénio, isto é, 4 prétons, formando 1 nucleo de Hélio. Todavia, a massa de 1 ndcleo
de Hélio é cerca de 1% menor que a soma das massas de 4 prétons! 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 eqlivale a uma massa:
por exemplo, uma chaleira de agua quando aquecida até o ponto de ebulicdo pesa um

bilionésimo de grama a mais do que quando a agua esté fria, porque o calor é uma forma
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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 ¢

onde ¢ simboliza a velocidade da luz. Assim, poderiamos, em principio, transformar 1
tonelada de matéria em energia: isto supriria a humanidade de energia por pelo menos 1
ano... O Sol produz energia consumindo sua massa a uma taxa de 4 milhdes de

toneladas por segundo.

As estrelas da sequéncia principal produzem sua energia pela queima do Hidrogénio e a
sua lenta transmutacdo em Hélio. A energia é produzida na regido central da estrela,
onde a temperatura e a densidade sdo mais altas, e entdo lentamente é transportada para
a sua superficie. Isto no leva a seguinte questdo: Por que a energia € liberada t&o
lentamente ? Por que as estrelas ndo explodem, liberando instantaneamente uma imensa

quantidade de energia nuclear ?
5.4.3 OEFEITO TUNEL

Ha dois fatores que impedem que as reacGes de fusdo dos protons sejam mais rapidas.
Uma delas é a chamada barreira coulombiana, que acontece porque os prétons tém
carga de mesmo sinal e, portanto, se repelem. A repulsdo elétrica age como uma

barreira, que é por isso adjetivada como “coulombiana™**

. Quando dois prétons entram
em colisdo direta, a distancia minima que atingem antes de se repelirem depende da
velocidade que tinham: quanto mais rapidos mais proximo irdo estar antes de
comecarem a se afastar devido a repulsdo elétrica. Para atingir a distancia minima
necessaria para iniciar a reacdo de fusdo, os protons necessitariam ter velocidades da
ordem de 10.000 km/s. No entanto, a velocidade média dos protons no centro do Sol é
de apenas 500km/s e, na verdade, em todo o Sol ndo devemos encontrar nenhum préton
com velocidade tdo altal Como, entdo, é possivel que os lentos protons solares

ultrapassem a barreira coulombiana ? Isto acontece gragas a um fenbmeno denominado

13 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 !

4 0 nome vem da lei de Coulomb, que d4 a forga de atracéo ou repulsio que ocorre entre as cargas elétricas.
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efeito tlnel, pelo qual existe efetivamente a possibilidade de que um proton atravesse
“incolume” 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 Mecénica Quantica, a Unica teoria fisica capaz de
descrever corretamente 0 mundo das particulas atdbmicas e subatémicas. No centro do
Sol, levando em conta que a velocidade média dos prétons é de 500km/s e que existem
prétons com velocidades maiores e menores que a média, a probabilidade de penetragédo
da barreira coulombiana é de aproximadamente 10° quer dizer, uma chance de
penetracdo, por efeito tinel, em 1 trilhdo (10°) de colisdes diretas entre dois prétons.
Considerando que no centro do Sol devem ocorrer aproximadamente 10° colisbes
diretas por segundo, entdo vé-se que, em média, a cada segundo 1 préton é capaz de
penetrar a barreira coulombiana e encontrar-se face a face com outro préton. Mas isso

ndo é tudo.
5.4.4 INTERACOES FRACAS

Existe um segundo obstaculo para a ocorréncia da fusdo do Hélio: é o fato de que
neutrons livres sdo rarissimos na natureza. Aonde obté-los ? Na verdade podemos obté-
los fazendo uso da 4° forca da natureza, a chamada interacdo fraca. Através dela pode-
se obter a transmutacdo de um préton num neutron, 0 que sempre acontece com a
emissao de um positron (que € um elétron de carga positiva e é a antiparticula do elétron
normal, negativo) e de uma outra particula chamada neutrino, que tem massa nula e
viaja & velocidade da luz ™ Este processo de transmutacdo de prétons chama-se
decaimento beta. O problema é que o decaimento beta é um processo muitissimo lento.
E td0 lento que, em média, apenas 1 vez a cada 10 bilhdes de anos iremos ver dois
prétons se encontrando cara a cara e reagindo violentamente e liberando energia a
medida que um deles se transforma num neutron e ambos se transformam num nucleo
de deutério, o Hidrogénio pesado. Mas, uma vez formado o deutério, todo o resto se
passa rapidamente. Logo o deutério se combina com outro préton, formando o nucleo de

Hélio-3 (2 protons e 1 neutron) e liberando ainda mais energia. Os nucleos de Hélio-3

15 Acredita-se que a massa do neutrino seja nula, mas seu valor real ainda ndo é bem conhecido.
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entdo combinam-se rapidamente entre si para formar um nucleo de Helio-4, o ndcleo

dos 4tomos de Hélio normalmente encontrados.

Esta sucessao de reacdes, nas quais 4 protons se combinam para formar um nucleo de
Hélio-4, é conhecida como queima do hidrogénio ou ciclo p-p. e pode ser

esquematizada como abaixo:
préton + préton =>D + e + neutrino
H® +préton => He®
He* + He® => He* + préton + proton

Onde D (ou H?) representa o ndcleo de Deutério; He® , o de Hélio-3; He*, o de Hélio-4 e

e, o pésitron™®

5.5 O NASCIMENTO DAS ESTRELAS

5.5.1 AS NUVENS INTERESTELARES: BERCARIO DAS ESTRELAS

A maioria das estrelas da nossa Galaxia foram formadas ha muito tempo. Apesar disso
muitas estrelas sdo ainda jovens e novas estrelas também estdo se formando, como
podemos observar na nebulosa de Orion, por exemplo. As novas estrelas nascem nas
grandes nuvens de gas e poeira - nuvens escuras - que se espalham pelo meio
interestelar. Estas nuvens sdo formadas por mais de 80% de Hidrogénio (na forma
molecular, Hy), uns 18% de Hélio e umas “pitadinhas” - 1% a 2% - de elementos mais

pesados.

Estas nuvens, também chamadas nuvens moleculares, sdo imensas: vérias centenas de
parsecs, chegando a mil anos-luz. Elas contém grande quantidade de massa, de centenas
a milhares de vezes a massa do Sol. Algo como 10% de toda a massa da nossa Galaxia
estd na forma de nuvens moleculares: uma massa equivalente a 10 bilhdes de sdis. Se

todas elas fossem convertidas em estrelas, a nossa Galaxia seria provavelmente uma das

8 uma particula “inimiga” do nosso familiar elétron, o e : quando os dois se encontram eles se auto-
aniquilam, produzindo radiacdo eletromagnética - radiagdoy
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mais brilhantes (e no6s, na Terra, morreriamos torrados com a imensa radiacdo

proveniente das estrelas...

Felizmente, em condi¢bes normais, as nuvens moleculares ndo sdo muito produtivas. A
maioria delas passa milhares de anos sem atividade alguma. Na Galéaxia inteira nascem

menos de uma dezena de estrelas por ano!

A maioria das estrelas jovens da Galaxia encontram-se proximas de seus locais de
nascimento e ainda estdo envolvidas pelos restos das nuvens que Ihes deram origem.
Muitas vezes vemos centenas de jovens estrelas reunidas em aglomeragdes, chamadas
de associacdes O,B'" . Um exemplo sdo as Pléiades, mostrada na Figura 5.5 abaixo (As
Pléiades sdo também conhecidas entre nds como os 7 “estrelos” ou cyiuce, em lingua
tupi). Em casos como este, fica claro que as estrelas nasceram mais ou menos a0 mesmo

tempo, de uma mesma nuvem interestelar.

FIGURA 5.5 - AS ESTRELAS DAS PLEIADES NASCERAM APROXIMADAMENTE HA 60
MILHOES DE ANOS ATRAS E AINDA ESTAO “VESTIDAS” COM OS RESTOS DE SUA

NUVEM-MAE.

17 As estrelas jovens de massas muito maiores que o Sol sdo sempre quentes; estdo situadas na parte superior do ramo
da sequéncia principal do diagrama HR. Os astronomos classificam as estrelas mais quentes como tipo O, em seguida
vem as do tipo B. Na sequéncia de temperaturas temos os tipos A, F, G, K e M. O Sol, pela sua temperatura, € uma
estrela tipo G . Confira isto na figura do diagrama HR apresentada antes.
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5.5.2 POR QUE NASCEM AS ESTRELAS ?

As grandes nuvens moleculares geram estrelas no seu interior por causa de um
fendmeno conhecido como instabilidade gravitacional. Num certo sentido, a
instabilidade gravitacional pode ser entendida como o inverso do equilibrio hidrostatico
que prevalece nas estrelas. Naquele caso, como vimos, 0 peso de uma camada €
equilibrado pela diferenga das pressoes nos dois lados da camada. Se, por alguma razéo,
0 peso da camada superar a diferenca de pressdes, teremos o inicio de um movimento
de contracdo que pode se transformar num colapso, isto €, todas as camadas se
precipitam em direcdo a um centro a0 mesmo tempo. Forma-se um coagulo de gas mais
denso e quente no interior da nuvem: é a proto-estrela. A medida que a contracio se
desenvolve, a temperatura interna do coagulo aumenta até que, em algum momento, as
condicOes de densidade e temperatura tornam-se favoraveis ao inicio da fusdo do Hélio
e a consequente producdo de energia nuclear. Assim nascem as estrelas. As grandes
nuvens interestelares sdo muito frias, algo como 10 °K a 100 °K , isto €, menos que -200
°C 1 Por outro lado elas sdo também muito pouco densas: menos que 10%* gramas/cm®,
correspondente a algumas dezenas de 4tomos por cm® Sendo assim tdo pouco densas,
elas facilmente encontram o equilibrio hidrostatico, apesar das baixissimas pressoes
internas Na verdade, ndo é raro encontrarmos nuvens moleculares em expansdo: quer

dizer, suas pressdes internas s&0 maiores que as forcas de gravitacio 8 !

Como podemos ver, a situacdo 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 estrelas ? Ocorre que as nuvens sofrem também a acdo de
outros fatores, externos e internos a elas, capazes de comprimi-las localmente,
aumentando a densidade local e assim provocando instabilidades gravitacionais locais.
O principal fator externo sdo o0s bracos espirais da Galaxia, que é o fator mais
importante, pois é ele que d& inicio ao processo; o principal fator interno sdo as
explosbes das estrelas mais jovens e maior massa (estas estrelas em explosdo sao as

chamadas estrelas Supernovas), formadas no interior da propria nuvem e que fazem com
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que o processo de formagdo estelar se propague por toda a nuvem, como um incéndio

numa floresta seca.

5.5.3 AVIDA DAS PROTO-ESTRELAS

Assim, por causa da instabilidade gravitacional induzida por causas externas ou
internas, a nuvem entra num processo de coagulacdo generalizado - é a fragmentacéo da
nuvem. Como a nuvem normalmente tem movimentos internos - uma turbuléncia
interna- os coagulos, aléem da contracédo, apresentam também um movimento de rotacéo.
No inicio, os coagulos sdo mais ou menos esféricos. Mas, a medida que se contraem,
passam a girar cada vez mais rapidamente e, entdo, lentamente comecam a se achatar,
tornando-se oblatos. A regido central, que tem que suportar o peso de todo o resto do
coagulo, acaba se contraindo mais rapidamente, tornando-se mais densa e quente: é o

caroc¢o do coagulo.

Nas regides externas ao caroco, que vao se tornando progressivamente mais achatadas
por causa da rotacdo, 0 gas mantém-se moderadamente frio. Nesta regido parte dos
elementos mais pesados que o Hidrogénio e o Hélio comecam a se combinar, formando
microscopicos gréos de poeira. Estes, & medida que colidem uns com os outros, acabam
se aglutinando em pequenas pedrinhas de rocha meteoritica e gelo que mais tarde daréo
origem a meteordides e planetézimos e, mais adiante, formarao os planetas. Tal deve ter
sido o processo de formacdo do nosso Sistema Solar e assim deve ocorrer na maioria

das estrelas.

Enquanto isso, o carogo do nosso coagulo continua seu processo de contragéo, tornando-
se denso e quente e se aproximando do estagio final. E a estrela primitiva, ainda envolta
por uma grande quantidade de gas e poeira. Neste momento ela descobre que
qgueimando o Hidrogénio em Hélio tera acesso a um imenso reservatdrio de energia. A
estrela entra entdo num estado convulsivo, a procura da melhor estrutura interna de

equilibrio capaz de ajustar a sua taxa de producdo de energia a energia que expulsa pela

18 para se ter uma idéia do quéo rarefeitas sdo estas nuvens, a densidade de particulas na atmosfera terrestre, a_uma
altura de 50km, é algo em torno de 10 atomos por cm® , 100 trilhdes de vezes superior! Como elas séo t&o
rarefeitas, sua opacidade é praticamente nula (mas, entdo, por que sdo escuras ?)
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sua superficie na forma de radiagéo: ela torna-se uma estrela variavel irregular do tipo T-

Tauri *°.

Neste estado convulsivo, com profundas zonas de convecgdo desde a
superficie, a estrela primitiva passa a produzir um intenso vento estelar que, ao final,
acaba por varrer de volta para 0 meio interestelar todo o material que a envolvia (e

possivelmente boa parte da atmosfera dos planetas mais proximos dela...).

Quando, finalmente, encontra a sua melhor estrutura interna a estrela entra num estado
quiescente de queima do Hidrogénio em Hélio, o qual pode durar bilhdes de anos: agora

ela é uma estrela da sequéncia principal.

5.6 VIDA E MORTE DAS ESTRELAS

5.6.1 AESTRELAESGOTA O SEU RESERVATORIO DE HIDROGENIO

O que ira acontecer com uma estrela da sequéncia principal ap6s esgotarem todo o seu
Hidrogénio central, dependera da massa que ela que ela tiver. De maneira geral, as
estrelas evoluem tanto mais rapidamente quanto maior for a sua massa. As estrelas de
massa menor gque o Sol, levam muito tempo para fazer isto, mais do que os 10 bilhdes
de anos, que é a idade da Galaxia. Sobre estas estrelas, s6 podemos tentar predizer o seu
futuro, ja que todas elas, mesmo as que nasceram nos primordios da vida da Galéxia,
ainda se mantém na sequéncia principal. As estrelas de massa maior que o Sol, no

entanto, evoluem mais rapidamente.

Depois que a estrela consome todo o seu suprimento de Hidrogénio central, ela deixa a
sequéncia principal e comeca a se mover, no diagrama HR, em dire¢do a regido das
estrelas gigantes vermelhas. A regido central agora é constituida quase que inteiramente
de Hélio e ndo produz mais energia alguma. No entanto a estrela continua irradiando
energia pela sua superficie. A maior parte desta energia esta acumulada na regido

central, o caroco da estrela. Ele perde energia, esfria-se e comega a se contrair,

9 A estrela T Tauri, da constelacio do Touro, é uma estrela de variabilidade irregular que esta envolta numa densa
nuvem de gés e poeira. Acredita-se que seja uma estrela jovem, que esta ingressando da sequéncia principal. Estrelas
em estagio semelhantes sdo, por extensdo, nomeadas como sendo do tipo T-Tauri
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aumentando a sua temperatura e densidade e liberando energia gravitacional™, parte da

qual ira se converter em calor no resto da estrela. Duas coisas entdo vao acontecer.

Primeiro, o Hidrogénio que esta logo acima do carogo central de Hélio vai comegar a
queimar. Forma-se uma camada de queima de Hidrogénio e esta queima ira
progressivamente aumentar o tamanho e a massa do caro¢o de Hélio. Segundo, a outra
parte da energia gravitacional liberada, além da energia nuclear produzida na camada de
queima do Hidrogénio, ira aquecer as partes externas da estrela - a sua envoltoria - a
qual comecara a se expandir. A estrela aumenta o seu brilho e se torna, de fato, uma

gigante vermelha.

5.6.2 AVELHICE

A partir do momento que a estrela deixa a sequéncia principal, é sinal que ela esta
entrando na sua “3% idade” . Ela tem, comparativamente, pouco tempo de vida. Ela
percebe, tardiamente, que a vida na sequéncia principal era por demais calma e
sedentéria e decide que tera, ao menos, um final glorioso . Infelizmente, ndo Ihe resta
muito combustivel nuclear. Agora tudo que pode fazer é tentar queimar o Hélio que
ainda Ihe sobrou, e proceder a fusdo paulatina de todos o0s elementos, passo a passo, até
0 Niquel e o Ferro. A cada passo, maiores densidades e temperaturas centrais séo
requeridas e o restante do combustivel nuclear é queimado de forma cada vez mais

rapida.

5.6.3 GIGANTES VERMELHAS E ANAS BRANCAS

Vamos comecar considerando as estrelas de massa menor que 2 massas solares. Elas

terminam sua vida como ands brancas. Durante sua fase gigante vermelha, estas estrelas
continuam a contrair o0 seu caroco central até que a sua temperatura e densidade sejam

suficientemente altas para iniciar a queima do Hélio em Carbono. Enquanto isto ndo

%0 Como liberar energia gravitacional ? Um experimento simples: amarre uma corda num peso e deixe-o pendurado
entre os dedos da sua mdo. Agora afrouxe as méos, deixando o peso cair de forma que a corda deslize entre 0s seus
dedos. Eles véao esquentar: este calor produzido é resultado da conversdo da energia gravitacional liberada ao cair o
peso (cuidado para ndo se queimar ).
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acontece, a gigante vermelha continua a aumentar o seu brilho. No diagrama HR ela
segue uma trajetéria praticamente vertical. A ignicdo do Hélio ocorre quando a
temperatura central chega aos 100 milhdes de graus (10° °K). Ela acontece de repente:
é o chamado flash do Hélio. O carogo central se expande subitamente e a luminosidade
da estrela diminui até se estabilizar varias 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 produzem ventos intensos e
perdem boa parte de suas envoltorias, deixando expostos seus carogos brilhantes.
Quando o Hélio central é esgotado acaba a producdo de energia nuclear e 0 carogo se
contrai até se tornar uma and branca. Neste ponto a estrela € constituida por uma
envoltoria de material ejetado, chamada nebulosa planetéria e, mais ou menos no centro
da nebulosa, uma estrela and branca, de tamanho comparavel ao da Terra, esfriando

lentamente (cf. Figura 5.6).

FIGURA 5.6 - NEBULOSA PLANETARIA. ESTA E A NEBULOSA DA HELICE, A MAIS
PROXIMA DE TODAS AS NEBULOSAS PLANETARIAS (450 ANOS-LUZ). A PEQUENA
ESTRELA CENTRAL E O CAROCO BRILHANTE DA ESTRELA CUJA ENVOLTORIA, HOJE,

CONSTITUE A NEBULOSA.

Dentro de uns 5 bilhdes de anos, o nosso Sol também ira se tornar uma ana branca.

Apenas uma luz palida ira brilhar no nosso gelado planeta, por varios bilhdes de anos.
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5.6.4 AS SUPERNOVAS

Vamos, agora, considerar o caso das estrelas de maiores massas, situadas na parte

superior da sequéncia principal. Elas rapidamente liquidam com o seu reservatorio
central de Hidrogénio e deixam a sequéncia principal em poucas dezenas de milhdes de
anos. Entdo, elas se tornam gigantes vermelhas monstruosamente grandes (chamadas de
Super-Gigantes vermelhas), com o caro¢o de Hélio rodeado por uma camada onde
queima o Hidrogénio. A medida que o caroco se contrai, 0 Hélio comeca 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 Helio, que por sua vez é
rodeada por uma camada de queima de Hidrogénio. Passando o estagio de gigante
vermelha, a estrela torna-se ainda mais luminosa, sofrendo agora de episodios de
pulsacdo e de ejecdo de gas a altas velocidades. Neste estagio, estas estrelas sdo por

vezes denominadas estrelas Wolf-Rayet.

O carocgo inerte de Carbono e Oxigénio passa entdo a se contrair na busca de novas
fontes de energia nuclear. Quando a temperatura central atinge a casa dos 3 bilhGes de
graus e a densidade se aproxima dos milhdes de gramas/cm®, o Carbono e o0 Oxigénio
passam a queimar progressivamente em Neo6nio, Magnésio, Silicio, Fosforo, Enxofre, e
assim por diante, até o Niquel e o Ferro. No entanto, a energia nuclear liberada por esta
multitude de reacOes € comparativamente pequena e é logo irradiada pela superficie da

estrela.

Durante este estagio da estrela ocorrem outras perdas de energia, além daquela na forma
de radiacdo eletromagnética. Hordas de neutrinos, produzidos nas préprias reacoes
nucleares, e também pelo gas que se encontra a altissimas temperaturas, propagam-se
pela estrela livremente, sem nenhuma interacdo com a matéria. A luminosidade em
neutrinos produzidos no interior do caroco aumenta tanto que chega a exceder a
luminosidade da estrela na forma de radiacdo. Chegado este ponto, a Unica reserva de
energia que sobra para a estrela é sua energia gravitacional. Para compensar as perdas
cada vez maiores de energia, 0 caro¢co tem que contrair cada vez mais rapido. A
densidade e temperaturas centrais vdo aos pincaros e ai acontece 0 pior: 0 carogo

comeca a perder mais energia porque passa a produzir os elementos mais pesados que 0
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Ferro (reveja a Figura 5.4 para entender porque).

A estrela esta, agora, a uns poucos segundos de sua morte. As densidades sdo tdo altas
gue 0s neutrinos ja ndo conseguem escapar facilmente. Eles transportam energia do
carogo para a envoltoria que se aquece cada vez mais, até ao ponto em que reagdes
nucleares comecam a ocorrer no proprio manto estelar. O caro¢co em contracdo livre
colapsa inteiramente, provocando a fissdo de todos os elementos pesados, que se
desintegram de volta em nucleos de Hélio. O vento de neutrinos se intensifica e se torna
uma onda de choque que varre 0 manto estelar, explodindo no espa¢o. Nos ultimos
momentos do caro¢o em imploséo, os proprios ndcleos de Hélio sdo desintegrados em
prétons e neutrons: agora, toda a energia que a estrela irradiou durante os bilhdes de
anos que esteve na sequéncia principal deve ser imediatamente devolvida. O carogo
encontra esta energia através de um colapso ainda mais catastrofico. Os elétrons sdo
espremidos contra 0s prétons e, juntos, transmutam-se em neutrons’. O carogo
colapsado, desvestido do seu manto explodido, emerge agora como uma estrela de
neutrons girando rapidamente. Esta exploséo titanica, causada pela energia liberada na
imploséo do caroco e pela explosdo do manto, resulta numa Supernova: por um curto
periodo de tempo ela torna-se tdo brilhante quanto todas as estrelas da Galéaxia brilhando
juntas. Se uma Supernova ocorresse a uma distancia equivalente a Alfa Centauro, ela

brilharia nos céus da Terra tanto quanto o Sol.

2! Esta reacio é chamada decaimento beta-inverso, porque é o inverso do decaimento beta discutido anteriormente
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M & Caltech/Pasachoff/Malin
Photo from Hale SmTelescope plates by David Malin

FIGURA 5.7 - A NEBULOSA DO CARANGUEJO NA CONSTELACAO DO TOURO E UMA
DAS FONTES MAIS INTENSAS EM ONDAS DE RADIO E TAMBEM EM RAIOS-X E ULTRA-
VIOLETA. A SUA LUMINOSIDADE TOTAL E 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 E O RESTO DE UMA SUPERNOVA
QUE EXPLODIU NO ANO DE 1054DC E QUE FOI REGISTRADA (A OLHO NU E DURANTE

O DIA 1) PELOS CHINESE E TAMBEM PELOS INDIOS NORTE-AMERICANOS.

5.6.5 ESTRELAS DE NEUTRONS E BURACOS NEGROS

Uma estrela de neutrons tem um raio pouco maior que 10km e densidade perto dos 1000
trilhdes de gramas/cm®. Uma gotinha de matéria neutronica pesaria na Terra milhdes de
toneladas. Uma estrela de neutrons possui campos magnéticos de 10** gauss - um trilhdo
de vezes mais intenso que o campo magnético da Terra - e comega sua vida girando
rapidamente, a centenas de voltas por segundo. Ela € um pulsar.

Das cinzas da estrela morta uma nova estrela nasce, uma estrela que envia através do
espaco uma mensagem pulsada que chega aos confins da Galéxia. Por milhGes de anos,

pulsando cada vez mais lentamente, o pulsar irradia a sua energia rotacional.
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As estrelas de neutrons nunca tém massas maiores que 3 massas solares. Isto acontece
porque a matéria neutrénica ndo é capaz de suportar forgas gravitacionais produzidas
por massas maiores que este valor. Por isso a imploséo dos carogos centrais das estrelas
de grande massa nem sempre resultam em estrelas de neutrons. Se sua massa for maior
que este valor critico, a implosdo continua até produzir um buraco negro. Nao iremos
discutir estes objetos tdo intrigantes, apenas comentar que eles possuem campos
gravitacionais extremamente intensos. O espaco-tempo no seu entorno €
completamente encurvado e, embora a matéria possa ser atraida por ele, dele nunca

podera escapar.
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