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As novas diretrizes da Base Nacional Comum Curricular sugere Unidades Teméaticas onde os temas de Estrutura
e Evolucao das Estrelas tém um lugar natural. Porém, um levantamento recente mostrou que o tema da Formagao
das Estrelas quase nem é abordado na literatura. Apresentamos neste trabalho um panorama completo deste
assunto com a intencdo de fornecer subsidios para seu tratamento em sala de aula, atualizado e acessivel aos

professores da Ciéncias.
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The new directions of the National Common Curricular Standards suggest Thematic Units in which the
Structure and Evolution of Stars have a natural plane. However, a recent survey showed that the Formation
of Stars is almost not addressed in the literature. We present in this work a complete panoramic view of this
subject with the intention of providing a base for its presentation in the classroom, updated and accessible to

Science teachers.
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1. Introducao e Motivacao

E bastante evidente a recente intencio de atualizar e
modernizar os contetidos escolares no pais, tarefa empre-
endida tanto a nivel dos estados quanto federal. Embora
o tratamento dos temas de Astronomia e Astrofisica, po-
dem ser agrupados nas 3 Unidades Temdticas (Matéria
e Energia, Vida e Evolugdo e Terra e Universo) [I] seja
ainda fragmentado e que a estrutura pensada em ciclos
conspire contra uma exposi¢ao e aprofundamento destes
temas, existe um avan¢o quando comparado com as
propostas anteriores, que simplesmente desconsideravam
os assuntos. Dentre estes, a tematica das Estrelas é
particularmente interessante desde um ponto de vista
pedagdgico [2], j& que é possivel comecar com uma
abordagem empirica, de observagao do céu, e desenvolver
ideias da Fisica das estrelas conjuntamente com sua
descricao [3, 4]. Mais ainda: sabemos que as estrelas
tém um ciclo vital, nascem, evoluem e morrem. A escola
detém varios temas apresentados com esta visdo (a vida
bioldgica, a dgua no planeta), mas a nocao de finitude
da vida das estrelas e ciclo estelar é ainda incipiente,
embora poderia perfeitamente integrar um eixo similar
aos ja presentes.

O tema da interdisciplinaridade da Astrofisica Estelar
é também bem conhecido e destacado hé tempos (vide
por exemplo Fraknoi [5]), j& que existem possibilidades
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de didlogo com varias disciplinas mesmo fora das Cién-
cias, como a Histdria, a Geografia, as Artes, a Musica e
a Literatura. Este potencial nao parece ser aproveitado,
mas sua presenca é objeto de pesquisas e sua imple-
mentacdo caso a caso possivel, com ganhos cognitivos
e motivacionais.

Estes e outros temas tém sido abordados recente-
mente num trabalho a respeito do ensino das estrelas
na sala de aula com coleta e discussdao de abundante
material para uso do professor [6]. Um dos problemas
mais notoérios detectados nesse trabalho foi a falta de
material que aborde o nascimento e a morte das estrelas,
principalmente, mas nao unicamente, para o Ensino
Fundamental. Estes temas sao quase inexistentes na
literatura quando comparados com trabalhos sobre os
fatos bésicos das estrelas (magnitudes, constelagdes,
etc.) e sua significagdo socio-cultural (visoes indigenas,
ficcdo literaria, etc.). H4 um nimero muito limitado
de exposi¢oes abrangentes e de qualidade (vide, por
exemplo, Vilas-Boas [7] e Carciofi [§]) mas a formacio
das estrelas continua preterida e fora da sala de aula.
Existem também algumas inciativas de tipo relato ficci-
onal para as primeiras séries, mas a antropomorfizacao
dos fendmenos fisicos é bastante questiondvel. Quando e
como introduzir temas cientificos deste teor na escola é
um assunto debatido e complexo [9].

Com a intencao de contribuir principalmente ao pre-
paro do professor, rara vez exposto a temaéticas de
Astronomia e Astrofisica, e se tanto de forma muito


www.scielo.br/rbef
https://orcid.org/0000-0003-4089-3440
emailto:foton@iag.usp.br

€20210237-2

superficial, apresentaremos a seguir o problema da for-
magcao das estrelas e a Fisica envolvida. Com adaptagoes
razoaveis, este tema podera ser trabalhado na sala de
aula dependendo do tempo e as condigoes disponiveis.

2. Os Ingredientes Fisicos da Formagao
das Estrelas

A pergunta fundamental que comeca a discussio é a
seguinte: se as estrelas tém um ciclo “vital”, como é
que elas nascem? ou seja, qual éa seqliéncia de processos
que acaba na formacao de uma estrela nova? onde é que
acontece todo isto, e como funciona?

Desde tempos de Herschel pelo menos (fim do século
XVIII) foi ficando cada vez mais evidente que a “matéria
prima” das estrelas é o gas, descoberto e identificado em
nuvens no Meio Interestelar (ISM), as vezes misturado
com poeira césmica que também era uma novidade.
Porém, nao ha muito gas disponivel nas galaxias, o
contetido de gas atual na Via Lactea é de ~5% em massa.
Outras galdxias, tal como estudadas no século XX, tém
menos gas ainda. Por exemplo, as galdxias elipticas
quase nao tem gas e contém poucas estrelas jovens.
Mas também existem galdxias mais antigas com grande
formagao de estrelas jovens (denominam-se galdxias
starburst). Isto leva a pensar que a Via Lactea passou
por surtos deste tipo no passado, mas hoje a formacao de
estrelas é moderada nela. O gés da galdxia reside no ISM,
mas nao de forma homogénea. Veremos que compreender
o estado do gés no ISM é importante para entender a
formacao estelar.

Observagoes intensivas do ISM mostra que existem
pelo menos duas componentes ou fases nele, que mantém
suas préprias temperaturas (e muitos autores propdem
uma terceira componente “quente” > 10° K, mas ela
nio participa da formacdo estelar): uma componente
“morna” onde o gis tem uma temperatura de ~10* —
10° K, e outra componente “fria”, ondeas tempera-
turas sdo de < 1000 K. Como exemplo interessante
sabemos que o Sol reside hoje em uma regiao rarefeita
e relativamente quente, com n < 0,1 em™3 e T ~
7000 K e comprimento irregular com méximo de uns
80—100 pc, chamada de Bolha Local [10]. A Bolha Local
foi escavada por vérias explosoes de supernova proximas,
h4 uns 10% anos, das quais temos evidéncia importante
pela deposicio (“chuva”) de elementos como o ®*Fe e
244 Py, [11]. Assim, o ambiente no qual o Sol reside nio
é o ISM “tipico” descrito nos livros de Astronomia, mas
pertence antes a fase “morna” (Fig. .

Agora bem, se observarmos regioes préximas com gas
esparso, veremos dentro da fase “fria” complexos de gas
contendo uma enorme variedade de moléculas, incluindo
umas ~150 orgéanicas incluindo cetonas, aminoéacidos e
acucares. As moléculas se formam e mantém quando a
energia térmica associadaa temperatura do ISM é baixa.
Se a temperatura for alta, as moléculas sao dissociadas.
Os lugares preferenciais para encontrar as moléculas se
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Figura 1: A Bolha Local simulada numericamente. O Sol
encontra-se na posicdo da estrela, e as frentes de choque das
supernovas depositaram elementos produzidos nas explosdes ha
2-3 milhdes de anos.

denominam Nuvens Moleculares Gigantes (ou GMC).
Alguns destes complexosna nossa galdxia contém ~10% —
10" M, com escalas de comprimento de ~10—100 pc,
temperaturas ~10—100 K e densidades ~100 em™3. E
nestes ambientes que se observam quase todas as estrelas
jovens, e assim existe um consenso a respeito das GMC
serem o “bergo” estelar prioritario [12].

Como ¢é observado que as GMC tém uma densidade
tipica de ~100 em ™3, enquanto uma estrela tem uma
densidade n ~ 10?* em™3 (densidade em massa por
volta de ~1 g em™3), deduzimos que durante a formacao
na GMC a densidade do gas precisou aumentar 22
ordens de grandeza até chegar ao valor estelar. Mais
ainda: a questao do momento angular é também muito
relevante: uma GMC tem uma velocidade angular tipica
devida a rotacao diferencial que é muito pequena, de
Q ~ 1071 571, ja que seu raio é enorme e Q  R. Mas
se esse momento angular pequeno fosse conservado no
processo de contragao e adensamento, as estrelas teriam
periodos de rotagdo <1 s, que levariam a sua ruptura
e nunca sao observados. Desta forma, resulta razoavel
pensar que o momento angular precisa ser transportado
para fora durante o colapso (vide Conclusoes). Agora
bem, qual é a origem deste colapso? e como procede
no tempo?O primeiro passo é saber como asproprias
GMCsse mantém antes de colapsar, e o que faz com que
regioes delas comecem sua trajetéria de contragao.

2.1. Condic6es para o colapso das GMCs: gravi-
tacao vs. energia interna

Os estudos pioneiros do colapso de nuvens de gas se
devem principalmente a J. Jeans, quem fundamentou,
baseado na teoria Newtoniana, a existéncia de uma
massa minima para as nuvens comecarem o colapsar,
hoje conhecida como massa de Jeans.
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O raciocinio de Jeans se baseia na condicdo do
Teorema do Virial, ou seja, a partilha da energia que
acontece em equilibrio entre a energia da gravitagio
e energia interna da nuvem. Normalmente o Teorema
do Virial é desconhecido, sendo ndo muito mais do
que um tecnicismo de cursos de Mecanica para o pro-
fessor. Mas a Astrofisica que lida com fluidos faz uso
permanente desta relacdo fundamental, que precisa ser
satisfeita para qualquer fluido em equilibrio energético
(tal como a nossa nuvem do ISM), antes mesmo do
equilibrio hidrostatico [I3]. O Teorema do Virial pode
ser introduzido de forma heuristica invocando a troca
de energia pelas interagdes das particulas do gés, que
tende a igualar estas se transcorre tempo suficiente.
Se o gas estd suficientemente denso quanto para que
uma temperatura seja aplicavel (nem sempre é o caso, e
menos na Astrofisica), entdo para longos tempos E;p,; ~
|Egrav]- De fato, uma demonstragéo rigorosa (que esté
além do nosso escopo e nao é necessiria nas aulas),
mostra que esta relacdo é simplesmente

2Eint = |Egrav‘7 (1)

ou seja, um fator “2” diferente da igualdade exata. As
barras do valor absoluto estdo porque a energia gravita-
cional é sempre negativa, e que a energia total é negativa
se a nuvem estd ligada. Consideremos uma esfera de
raio genérico A (Fig. . A energia interna de origem
térmica (das particulas do gés) é E;p; ~ kT x M. A
massa da nuvem é M = p)\® (desconsiderando fatores
como 47 /3 que nao fazem grande diferenga no resultado
final). Por outro lado, a energia gravitacional da nuvem
é Egray ~ —GTMZ ~ —GMp)? (de novo, o fator 3/5 da
expressdo completa foi ignorado). O quociente das duas
energias é assim

E rav
M x A2 (2)

Eint
Desta forma, vemos que para pequenas nuvens (A
suficientemente pequeno) a energia interna é maior que

E

grav

2, = E g

Figura 2: Uma nuvem esférica de raio ~\ onde a energia
interna e a energia gravitacional satisfazem a relacdo Virial.
Somente massas acima da massa de Jeans (ou suas andlogas
com outros ingredientes na FE;,;) podem colapsar ji que a
energia gravitacional domina.
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a gravitacional. Portanto, quando a nuvem comeca a

colapsar, e detida pela energia interna. Existe porém um

tamanho critico A; onde o quociente é 1, e acima desse

comprimento, ou de forma equivalente para massas mai-

ores, a gravitagdo dominara e a nuvem podera colapsar.

Recolocando todos os fatores numéricos, esse Ay é
15kpT

1/2
Ay = [ 22%BL
! (47TMmeG> ’ ®)

para um gis monoatdmico com peso molecular u (mg
é a massa do hidrogénio). A massa de Jeans, contida na
esfera, é entdo

4 skpT \*/% [/ 3 \'/?
My=-mp)\3 = [ —— T . 4
7 =37 (umHG> 4mp @)

Quando inseridas as temperaturas e densidades in-
feridas da observagdo, aparece um problema: a massa
de Jeans é ordens de grandeza maior do que a massa
do Sol. Isto quer dizer que as massas das estrelas nao
poderiam decorrer de um colapso simples. Como quando
o colapso avanca a massa de Jeans decresce (a densidade
da nuvem aumenta, e ela também esquenta, de tal
forma que My o T3/2 / p'/? sempre decresce), postulou-
se uma fragmentacdo da massa inicial, mas invocar
uma fragmentacao resultou um pouco forcado e novos
elementos fisicos foram considerados.

Um destes “novos elementos fisicos” foi o campo
magnético no gas da nuvem. A ideia central era que em
algum momento a energia interna dominante teria que
ser predominantemente a magnética, ndao a térmica que
ficava apequenada. De fato, até ~1980 o paradigma das
GMC era que estavam sustentadas pela pressdo mag-
nética [I2]. Lembremos que M. Faraday imaginava as
linhas de campo como uma espécie de bandas elasticas,
e assim a energia magnética B? resistiria & gravitacao
quando o colapso adensasse as linhas do campo B
conservando o fluxo. O céalculo é andlogo, e a massa
de Jeans correspondente se obtém igualando a energia
gravitacional e a magnética, com o resultado

M, 5 n (B 3M
crit — 10° .
=10 (100 cm—3) <25 MG) o ()

Somente massas maiores que este valor poderiam co-
lapsar vencendo o efeito do campo magnético. As massas
menores nao poderiam fazé-lo. Os valores numéricos na
Eq. sdo tipicos das regioes observadas nas GMCs.

Vemos que a mera consideracdo do campo magnético
ndo resolveu nada: se somente massas de ~10°My ou
mais podem colapsar, como é que vao se formar estrelas
de ~1 Mg? Mais uma vez, o estudo das condigdes nas
quais a nuvem em colapso poderia fragmentar, e assim
continuar o colapso promovendo a difusao do material
neutro no campo magnético, mas todo ficou bastante
improvavel. Em contra deste cenario levantou-se que, no
material em colapso, o campo magnético estd congelado
(atrelado & matéria) e assim o fluxo magnético ® x R2B

Revista Brasileira de Ensino de Fisica, vol. 43, €20210237, 2021



€20210237-4

aumenta a medida que o colapso procede. Isto que dizer
que a nuvem ganha suporte, ndo o perde para continuar
se contraindo. De fato os campos obtidos das observagoes
das nuvens reais nem sao tao intensos, indicando que as
nuvens que os abrigam deveriam ter colapsado ha tempo,
mas nao o fizeram.A observagdo direta da polarizagao
da luz em nuvens moleculares mostrou que o colapso é
favorecido na direcdo das linhas de campo magnéticas.
Desta forma, a procura pelo agente que d& suporte a
nuvem sem impedir o processo do colapso continuou.E
a andlise das nuvens mostrou que o comportamento
do gas dentro dela estd longe de ser “ideal”; os mo-
vimentos medidos apontaram para um comportamento
turbulento. A turbuléncia é um regime do movimento
do gés bem conhecido, mas dificil de descrever de
primeiros principios matematicamente, ja que constata-
se a ocorréncia de flutuagdes na velocidade do gas (v) em
muitas escalas de comprimento, e que vai transferindo
a energia das maiores escalas para as menores. Esta
transferéncia se denomina cascata turbulenta, e resulta
familiar e observada em um conjunto de sistemas (por
exemplo, ondas no mar). A Fig. [3| mostra a turbuléncia
atmosférica do gas de nuvens ordinarias, o qual deve ser
bastante semelhante a do interior das nuvens do ISM.
O efeito da turbuléncia no colapso resulta que, na
presenca das flutuagoes (turbilhdes) da velocidade do gés
(v), esta deve ser adicionada a velocidade ordindria do
gas. Assim, a componente turbulenta nas grandes escalas
(aquelas onde (v) > csom )faz aumentar a pressiao (é a
denominada pressdo turbulenta) e impede que a nuvem
colapse globalmente, explicando a sustentagao obser-
vada. Mas nas pequenas escalas, (v) < ¢som a turbulén-
cia promove o colapso da massa de Jeans, permitindo a
formagao de associagbes estelares de ~40 Mg ou mais, e
estrelas individuais depois da fragmentagao desta tltima
quando a massa de Jeans decresce com o tempo [I4].
Isto é consistente com a observagao que mostra que a
maior parte das estrelas nasce em associacoes de varios

Figura 3: As nuvens ordindrias e a turbuléncia, desenhando os
turbilhes (flutuacdes) em diversas escalas de comprimento. Um

panorama similar é aplicavel as nuvens proto-estelares dentro
das GMC.
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Tabela 1: Agentes externos e internos que geram turbuléncia.

Processo (externo) Processo (interno)

Formacao dos bragos Ventos estelares

espirais
Supernovas Radiacao ionizante estelar

Instabilidades (vérias) Fluxos proto-estelares

tamanhos, desde um ntmero pequeno até ~dezenas
ou mais(grupos, aglomerados abertos, etc.) [3]. Desde
este ponto de vista o nosso Sol pode ser considerado
“excepcional”, embora nao é nada impossivel que tenha
formado parte de uma associagao estelar que se dissipou,
dado que sua idade de 4.5 Ganos é maior que o tempo
estimado para esta dispersdo de um possivel grupo
progenitor, até de muitos membros, mas do qual nao
temos evidéncia.

Aparece entao a pergunta a respeito das fontes dessa
turbuléncia. A Tabela [1] lista alguns dos agentes candi-
datos para fonte da turbuléncia. Os processos listados
contribuem a formacdo da GMC (externos) e & sua
manutencio (internos). A importéncia relativa deles estd
em discussdo, mas nao ha falta de candidatos.

Agora que termos tentativamente identificado o qué
provoca o colapso da nuvem, passaremos a discutir
os estagios sucessivos desde o comeco do colapso até
a formacao da estrela, quando as reagoes nucleares
comecam no carogo central e a proto-estrela entra na
Seqiiéncia Principal.

3. Os Sucessivos Estagios da Formacao
Estelar

Ao longo do colapso, as moléculas e os elétrons par-
ticipam de um processo muito importante de troca de
energia por meio de colisdes. Com o nome “colisdes”
naodevemosentendersomenteoschoquesdiretos (que sao
rarfssimos), mas troca de energiaatravés das interagoes
eletromagnéticas entre particulas carregadas a distancia.
Sem esta troca de energia o colapsondo poderiaavancar,
e como dissemos antes o momento angular deve também
ser transferido. O resultado é uma eqiiiparticao da ener-
gia: todas as componentes do gas acabam com energias
similares, e as componentes interna F;,; e gravitacional
E, da energia satisfazem a partir de algum momento
a relagdoVirial Fy + 2E;,; = 0, embora seja bastante
dificil saber quando é exatamente que uma nuvem entra
no equilibrio Virial. Os primeiros estdgios nao devem
conseguir ainda distribuir assim a energia, mas certa-
mente havera um restabelecimento do equilibrio Virial
bem antes da nuvem formar efetivamente uma estrela.

3.1. Estagio a): condensacgdes iniciais

Observacionalmente o primeiro estagio do colapso leva a
presenca de condensagoes na GMC. Estas condensacoes
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Figura 4: Uma GMC mostrando algumas aglomeracdes com
carocos no interior, no comeco do processo de colapso gravita-
cional induzido pela turbuléncia.

contém no seu interior uns carocos mais densos. Este é
o estagio mais primordial da regido que ficou instavel
e contém uma massa ~ M; que formara estrelas. Os
glébulos de Bok resultam uma “mini” Nuvem Molecular,
nem sempre existe formagao estelar no seu interior (ou
seja, podem estar “vazios”), mas em outros casos o seu
papel na formagdo estelar é comprovado. O esquema
geral deste estdgio estd na Fig.

Estas condensagoes nos interiores das GMC sao detec-
tadas com facilidade utilizando ondas sub-milimétricas e
telescopios com detectores no infravermelho longinqua.
Como a transparéncia do material no éptico é baixa,
e as regioes estdo cheias de poeira césmica é somente
nos maiores comprimentos de onda (sub-mm) que estas
inomogeneidades ficam evidentes.

E muito interessante comentar que estas condensagoes
crescem dentro de pequenas estruturas opacas, cheias
de poeira, descobertas e estudadas pelo astronomo Bart
Bok na década de 1940. Bok descreveu estes glébulos
(hoje conhecidos como glébulos de Bok) como os “equi-
valentes estelares dos cagulos dos insetos”, hipétese que
provou-se correta. Existem na literatura muitas imagens
dos glébulos de Bok, como a da Fig. [

3.2. Estagio b): contracdo e queda do material
ambiente

As proto-estrelas continuam se condensando e o material
do ambiente local da condensacao acaba caindo acima do
carogo interno. Ainda ocorre uma acresgdo adicional do
ambiente, mas nao sua magnitude ¢é incerta. No processo
de adensamento e queda de material, o momento an-
gular transferido promove a formacdo de um disco de
acresgdo magnetizado (lembremos da amplificacdo do
campo magnético antes mencionada), que se acredita
serd o responsavel pela massa definitiva da estrela e a
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Figura 5: Gl6bulos de Bok em NGC 281. Varios destes “cagulos”
podem ser observados, por exemplo, o ltimo a esquerda no arco
superior de poeira, abrigando proto-estrelas entre os estagios b)
e c). Algumas das proto-estrelas e estrelas jovens podem ser
vistas apesar da forte exting3o pela poeira. (Imagem do arquivo
do HST).

formacao do seu sistema planetario, de longa duracdo
(vide abaixo). As consideragoes a respeito da necessidade
de transportar “para fora” o momento angular ganham
forga quando conferimos, por exemplo, que quase todo
o momento angular do Sistema Solar reside em Jupiter
e os planetas exteriores, enquanto >99% da massa est4
concentrada no Sol.

3.3. Estéagio ¢) proto-estrela com disco

A proto-estrela segue neste ponto no diagrama HR o cha-
mado caminho de Hayashi, uma trajetéria quase-vertical
com T,y = cte onde 1) se estabelece o equilibrio Virial e
2) a estrutura interna fica totalmente convectiva[l3] tal
como a dgua numa panela fervendo. Assim que o gés fica
opaco, a luminosidade do objeto atinge o valor

L =4nR2oT, (6)

onde a temperatura é tipicamente baixa, na regiao do
infravermelho, e o raio R, bem maior que o raio estelar
final. E importante onde a energia é obtida da contracio
gravitacional, jA que ndo hd ainda reacbes nucleares.
Ao longo desta descida, a temperatura interior atinge
um valor suficiente, por volta de 10® K, suficiente para
fusionar o deutério original existente, na reagao

H+p—3He+, (7)

(este processo é freqiientemente mencionado em conexao
com o Big Bang, onde é repetidonos textos que o todo

Revista Brasileira de Ensino de Fisica, vol. 43, €20210237, 2021



€20210237-6

o deutério é primordial, ja que as estrelas nao produzem
deutério e tdo somente o destroem mnos interiores...).
Porém, esta fusdo do deutério é pouco exotérmica e
aumenta muito pouco a energia no interior [13].

3.4. Estégio d): o caminho das T Tauri

Uma classe inteira de proto-estrelas é conhecida como
estrelas T Tauri, nomeadas assim pela primeira desta
classe identificada. As T Tauri ainda ndo comecaram
a fusdo do hidrogénio, mas mostram claros sinais da
emissao infravermelha associada ao disco, ja presente
nos objetos Herbig-Haro. A classificacdo das T Tauri
se baseia fortemente em este excesso infravermelho, e
como o disco deve durar uns 10 Manos, a auséncia
progressiva do infravermelho leva a considerar uma
sucessao evolutiva de T Tauri, em uma hierarquia de
idades. Note-se que isto é o que deve ter acontecido no
Sistema Solar.

3.5. Estégio e): a entrada na Sequéncia Principal
de Idade Zero

A descida pelo caminho de Hayashi se detém quando no
centro o carogo fica radiativo, e as trajetérias estelares
viram a esquerda, para luminosidade quase constante.
Assim, esse caminho de Henyey é quase horizontal,
com L =~ cte até a proto-estrela finalmente chegar na
Seqiiéncia Principal de Idade Zero (ZAMS em inglés, cor-
respondente a Sequéncia Principal de Idade Zero), onde
as reagoes nucleares do hidrogénio comecam no caroco.
A Fig. [f] mostra os caminhos de Hayashi, Henyey,e a
ZAMS no Diagrama H-R, e os estdgios prévios descritos
anteriormente.

3.6. A linha de nascimento estelar

Embora um cenério completo “classico” ja existia ha
décadas, ele foi questionado porque nunca foram ob-
servadas proto-estrelas de luminosidades enormes muito

Subsidios para uma discussdo da formacdo das estrelas na sala de aula

acima da ZAMS, tal como predito para o topo do
caminho de Hayashi (embora todos os livros de texto
mais antigos o mostrem. . .). As observagoes diretas dos
glébulos de Bok também discordaram com a teoria,
mostrando que os tamanhos eram bem menores e as
luminosidades também. Assim, na virada do século 21
uma proposta de Palla e Stahler [I5] veio a colocar
que as proto-estrelas somente ficam opacas (visiveis
no 6ptico) quando seu raio R, &~ Ryzanms, no lugar
geométrico chamado de linha de nascimento. Esta linha
é o envoltorio superior da regido onde as estrelas ficam
opacas, e acima delas nada seria observado. Na teoria
de Palla-Stahler, dependendo da massa o caminho de
Hayashi encurta muito, ou até some depois de ~ 3 Mg,
e somente sobra o caminho de Henyey para entrarem
na ZAMS. Um teste com a regido de formacgao de Orion,
bem estudada e préxima da Terra, mostrou que as proto-
estrelas observadas delimitam a linha de nascimento, e
nunca estdo muito por cima desta, em acordo com a nova
proposta.

Esta sucessao de eventos é observada para todos os
estagios dos objetos proto-estelares identificados e estu-
dados. H4 ainda evidéncia de discos proto-planetarios
detectados quando a estrela jovem ja se formou, antes
da sua dissipagdo total, e no ato de formar planetas [16].
Para cada estdgio mostramos na Fig. [7] as distribuigoes
espectrais AF e uma imagem o esquema da situacao da
proto-estrela.

Existe por ultimo farta evidéncia observacional em
favor da emergéncia de jatos e ventos no estagio proto-
estelar, associados a formagao de discos de acresgao.
O prototipo disto sdo os chamados objetos Herbig-
Haro, onde jatos e discos sao muito bem observados
da fonte central (Fig. [9). Na verdade, a denominagao
original Herbig-Harose refere as condensagoes na ponta
dos jatos, embora a fonte central é quem os produz,
onde estd a estrela em formacdo. Este fendmeno deve
ser determinante para truncar a acres¢ao e definir assim
a massa final da estrela.
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Figura 6: A posicdo dos objetos proto-estelares no Diagrama HR para cada estdgio em uma proto-estrela de 1 M. As letras a)—e)

correspondem as descricdes do texto.
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Figura 7: Evolucdo das distribuicdes espectrais de energia (isto
é, do fluxo multiplicado por \) das proto-estrelas antes de
entrar na Seqiiéncia Principal de Idade Zero (ZAMS), e nosso
entendimento da evolu¢do visual do sistema (direita). De cima
para baixo temos a) estigio de condensacdes b) estigio de
contragdo e queda do ambiente acima dos carocos c) proto-
estrela IR, onde o “excesso” é atribuido ao disco d) estigio
TTauri onde esse excesso IR é cada vez menor pela consumacéo
do disco, até sumir totalmente e) estrela jovem com massa
total definida, o disco proto-planetério é todo o que restou da
acresc3o e formou um ou vérios “Japiters” e “planetas rochosos”
(vide também Fig. [5).

Embora exista consenso a respeito da sequéncia dos
processos, a durac¢do dos mesmos esta em duvida. Desde
um ponto de vista tedrico, existe uma diferenga impor-
tante entre a proposta do colapso induzido puramente
pela instabilidade gravitacional (favorecida até ~1980)
e a turbuléncia como agente principal: a primeira leva
a uma formacdo “lenta” que dura uns ~107 anos,
enquanto a segunda sugere um tempo ao menos 10 vezes
mais curto, ja que a dissipacao da turbuléncia é rapida,
e nio dura mais de ~10% anos. Esta é uma questio
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Figura 8: Esquerda: a estrela jovem HD 163296 nos telescépios
6pticos (centro da imagem, créditos ESO). Sua massa é de
2.3 Mg e as cores s3o reais. Direita: um “zoom” feito pelo
observatério ALMA e o VLT (ESO), onde é possivel ver sulcos
onde a poeira estd em falta, interpretados como as érbitas de 3
planetas em formac3o, e os jatos proto-estelares que persistem
ainda.

Figura 9: Os jatos do objeto Herbig-Haro 47 (Image Credit: J.
Morse/STScl, and NASA/ESA). O disco que alimenta a proto-
estrela é visivel mas muito pequeno na escala desta imagem.

importante a ser totalmente esclarecida para confirmar
qual é o agente fisico mais relevante no problema.

4. A Funcao Inicial de Massas das
Estrelas

A chamada Fungédo Inicial de Massas (nimero de estrelas
por intervalo de massa, IMF em inglés) é o desfecho
do processo de formagado estelar. A soma de processo
fisicos deve ser capaz de produzir a distribuicdo de
massas observada das estrelas, onde as mais massivas
sdo raras e as menores muito mais comuns. Verifica-se
que ha ~ centenas de estrelas como o Sol para cada
uma das gigantes do tipo das “Trés Marias” em Orion.
Matematicamente a IMF ¢é definida como ntmero de
estrelas formadas no intervalo de massas £(m)dm, onde
o nimero de estrelas é expressado como sendo proporcio-
nal a (m/mg)~“. O trabalho pioneiro de E. Salpeter [17]
estabeleceu esta forma e o valor do expoente apropriado
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Figura 10: A IMF observada (pontos pretos) vs. as varias ex-
pressdes propostas por Salpeter (linha preta) e desenvolvimentos
posteriores (demais curvas). O ponto do méaximo e o limite
superior sdo duas caracteristicas investigadas com intensidade.
Ja a inclinacdo ndo é muito disputada, e esta em acordo com
as observacdes como pode ser conferido na figura.

na faixa intermediaria de massas de o ~ 2.3. Sabemos
que existe uma "virada'para massas menores, enquanto
as estrelas de massa muito baixa sdo minoritérias.

Se esta forma da IMF é correta, ela prediz que nas
massas maiores, o nimero de estrelas serd menor até
um valor maximo da ordem de ~100 Mg [18]. Uma
compilacao da fungdo de massas observadas, junto com
alguns refinamentos a proposta de Salpeter, pode ser
apreciada na Fig.

Hoje é possivel contar estrelas individualmente em
aglomerados longinquos, até em outras galaxias proxi-
mas. Isto é importante porque a IMF parece ser muito
robusta, embora dependa da metalicidade. E consenso
que, se as estrelas se formam em regides mais enriqueci-
das em “metais” Z(no jargao da Astronomia, qualquer
elemento além do hélio é um “metal”. ..), a IMF contém
estrelas de menor massa, ou seja, o expoente é maior.
A IMF reflete em tltima instdncia a eficiéncia para
converter gds em estrelas, que é bastante baixa por sinal.
As causas fisicas do expoente determinado, o papel da
turbuléncia, a massa de Jeans e outros fatores precisam
ser totalmente esclarecidos.

5. Orion, um Bercgario Estelar. Atividade
para a Sala de Aula

A Astronomia tem como diferencial educacional as ati-
vidade de observagao, muito motivadoras para os alunos
e que servem para reforgcar os contetidos e conceitos
fundamentais. No caso da formacéao das estrelas, é possi-
vel observar com certo detalhe associacdes interessantes
de estrelas, como por exemplo a regido de Orion (o
Cagador mitoldgico grego). Boa parte da estrelas de
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Orion encontra-se também fisicamente associadas, nao
resulta somente pelo efeito da projecdo. Num lugar
escuro longe da luz artificial podem-se ver a olho nu
8 estrelas com magnitude visual my < 3, e obviamente
muitas mais com o auxilio de uns binoculares ou teles-
cépio. Orion é um zooldgico de estrelas de varios tipos,
incluidas variaveis e duplas, além de outros objetos bem
interessantes como algumas nebulosas muito conhecidas
pelos amadores e profissionais onde a formacao estelar
acontece.

A localizagdo de Orion, visivel no Hemisfério Sul de
Janeiro a Novembro, que aparece antes da meia-noite
até o més de Junho, é bastante simples. Popularmente,
o chamado cinturdo é conhecido no Sul como as Trés
Marias, facilmente reconheciveis no céu. E comum uti-
lizar os nomes arabes Mintaka, Alnilame Alnitak para
as “Trés Marias”. Para nossos propésitos, o importante
é que elas sdo estrelas gigantes azuis muito jovens de
aproximadamente 20 M cada uma. Assim, constituem
um exemplo de formacdo estelas completa na faixa de
alta massa. Proxima delas (vide Fig. encontramos
a célebre Nebulosa da Cabega do Cavalo (indicada com
“CC” na figura), visivel em noite clara com binéculos
de qualidade, e que representa um notavel exemplo de
poeira que obscurece o gas brilhante de fundo.

Duas outras estrelas muito brilhantes podem tam-
bém ser observadas em Orion, perto das Trés Marias:
a supergigante vermelha Betelgeuse e a gigante azul
Rigel (Fig. . Mas é a Grande Nebulosa de Orion,
visivel na posicdo indicada e marcada como “GN”
que constitui um dos mais interessantes objetos visiveis
no céu de boa qualidade de observacdo com bindculos
ou pequenos telescopios. Mais de 700 proto-estrelas ja
foram identificadas dentro dela, incluindo umas 150 com
discos proto-planetdrios (estagios “c), d), e)” na Fig. [7)
que sdo podem ser vistos no infravermelho. Contudo,
a observacdo de uma regido onde a formacao estelar
é intensa tem uma grande relevincia pedagdgica. Na
sala de aula imagens com os glébulos de Bok e outros
podem ser ligadas a Orion e outras regides de formagao
estelar, além de observar diretamente o desfecho do

®  Riget

Afnitak * ® GN
Mintaka —e

° /.°cc

Alnilam

®
Betelgeuse

Figura 11: Um esquema da regido de Orion. Além de observar
diretamente vérias estrelas jovens de grande massa, a Grande
Nebulosa contém um grande numero de proto-estrelas nos varios
estagios mostrados na Fig.
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processo na forma das estrelas jovens de grande massa
j& mencionadas (préximas da GN).

6. Conclusoes

Depois de revisitar o argumento cldssico da instabilidade
Jeans (Eq. [4) e constatar que a pressdo térmica do gas
nao é suficiente para explicar por qué grandes nuvens de
10*M ou mais se mantém sem colapsar e ao mesmo
tempo como é que estrelas de massas variadas sao
formadas, passamos a considerar a pressdo magnética
como elemento de sustentagdo, o qual levou a resultados
igualmente insatisfatérios. A visdo moderna é que a
turbuléncia é o agente fundamental que explica tanto
o sustento global da nuvem quanto seu colapso mais
local para formar as condensagOes inicias no processo.
Evidentemente todos estes elementos estao misturados
nas nuvens reais, mas parece ser que a turbuléncia antes
negligenciada é chave nos estagios iniciais.

Posteriormente descrevemos os estigios sucessivos da
evolucao da proto-estrela até ela entrar na ZAMS. Em-
bora varias questoes importantes estejam sob escrutinio
permanente (como corresponde & pesquisa cientifica),
é importante destacar que existem observagoes diretas
e calculos que fundamentam e confirmam este quadro
béasico. A moderna instrumentagdo em radio, ondas
milimétricas e infravermelho enxergam as estrelas em
formagdo em Orion e outras regides proximas com
grande resolucdo espacial.

A forma da IMF total observada em uma variedade de
casos (aglomerados por exemplo) resulta da combinagao
destes efeitos, mas o fato de ser praticamente a mesma
em todo sistema (embora o contetido de elementos pesa-
dos é influente) faz pensar que a soma dos mecanismos
é robusta, pouco depende de outros fatores.

Por dltimo, e antes de propor uma Sequéncia Didatica
com estes temas, a recomendagdo é a de motivar os
alunos com uma observacao da regiao de Orion como
proposto na Se¢do[5} Néo tao somente é simples de fazer
(somente precisa céu claro e binéculos), mas também
altamente formativo e quebra a rotina expositiva da es-
cola com ganhos motivacionais e cognitivos, preparando
o terreno para um estudo posterior.
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