Capitulo 2
As estrelas

Desde a Antiguidade, houve a preocupacdo de se estabelecer pontos de referéncia no
céu, e de reconhecer as estrelas através de suas posicoes relativas e de seus brilhos. Como a
Europa estagnou ou mesmo regrediu durante a ldade Média, em termos de ciéncia, a cultura
grega nos foi transmitida em grande parte pelos &rabes, que também nos trouxeram muito da
cultura indiana. Os arabes ndo se contentaram em preservar 0S conhecimentos de outros
povos, mas enriqueceram e melhoraram os calculos astronémicos, com o0s métodos
algébricos, formas de aproximagdes e novas funcdes trigonométricas. Devido a influéncia da
civilizacdo isldmica, grande parte das estrelas brilhantes possuem nomes que parecem
exoticos, como Altair, Aldebaran, Fomalhaut. Outras ainda conservam seus nomes gregos ou
latinos, como Procyon, Sirius, Antares, ou mesmo persa; Betelgueuse significa 0 ombro do
gigante, em persa (trata-se do gigante Orion).

Para aliviar o esforco de lembrar do nome de centenas de estrelas brilhantes, passou-se
a designa-las também com nomes que trazem indicacéo do brilho e da regido do céu em que
se encontram, tais como Alfa Centauri, Gama Crucis, etc. constituidos de uma letra do
alfabeto grego, seguida do nome de uma constelacdo com genitivo latino (em portugués seria
Alfa do Centauro). A estrela mais brilhante de uma constelacéo é alfa (), a segunda é beta

(), etc.

Embora sirvam de referéncia de posigdo, as “constelagbes” ndo tém o menor
significado do ponto de vista cientifico. Sdo areas do céu com fronteiras irregulares, que
receberam nomes de personagens da mitologia grega (como Hércules, Orion), de animais
(Céo, Lebre) ou de objetos (Balanga), simplesmente pela vaga semelhanca do arranjo de
estrelas com estas figuras. Salvo raras excegdes, como o Escorpido (figura 2-1), S6 mesmo
com muita imaginagdo conseguimos relacionar a aparéncia da constelagdo com o seu nome.
Vaérias constelagcbes do hemisfério sul tém nomes ligados a navegacdo (Vela, Sextante,
Carena, etc.), pois s6 ganharam seus nomes quando 0S navegadores portugueses se
aventuraram nos mares do sul. As constela¢Ges continuam sendo usadas por tradigéo.

Figura 2-1: As estrelas que formam a
constelacdo do Escorpido unidas por
uma linha
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Os astrénomos profissionais também designam as estrelas por seu nimero em algum
catalogo, como por exemplo HD 87846, onde as letras sdo a abreviagdo do nome do catalogo
(Henry Draper, neste caso). As estrelas visiveis a olho nu estdo registradas em um bom
nimero de catalogos, e ja foram objeto de diversos tipos de observacbes ou de andlises
tedricas de suas caracteristicas. A literatura cientifica que se acumulou nas Ultimas décadas €
tdo vasta que para descobrir a lista de artigos publicados sobre uma determinada estrela, é
necessario recorrer a bancos de dados em computadores, situados em centros de pesquisa
dedicados a estas tarefas. Existem por exemplo um centro de dados astronémicos em
Estrasburgo (Franca), e outro em Harvard (EUA), que séo acessiveis através da rede Internet.
Ao consultar estas bases de dados sobre algumas das estrelas mais interessantes, encontramos
centenas de referéncias de artigos publicados.

Este excesso de conhecimentos pode parecer desestimulante, a primeira vista.
Podemos nos perguntar, por exemplo, se uma pessoa pode aprender tudo que ja& se sabe,
sobre determinado assunto. Além disso, podemos imaginar que ja que se sabe tanta coisa,
nossa contribuicdo, em termos de pesquisa, vai ser uma gota d’agua num mar de
conhecimentos. Na realidade, estas preocupagfes ndo se justificam. Quanto mais sabemos,
mais perguntas interessantes nos fazemos, e mais possibilidades temos de fazer descobertas
fundamentais.

A fisica estelar inclui o estudo das equacGes de equilibrio hidrodindmico interno das
estrelas, das reagdes nucleares que ocorrem em seu interior, do transporte da energia até a
superficie, e da evolugdo das estrelas com o tempo. S&o tépicos complexos que vamos deixar
quase inteiramente de lado, para poder avancar naquilo que constitui o foco deste livro: o
estudo da Galé&xia. Felizmente, para iniciar esta caminhada, ndo necessitamos de
conhecimentos sobre qualquer estrela em particular, e apenas de conhecimentos basicos sobre
a fisica estelar. Neste capitulo descreveremos como foram estabelecidas as propriedades de
estrelas mais relevantes para 0 nosso objetivo, sem entrar em muitos detalhes. Estas
propriedades sdo distancia, luminosidade, cor, massa, tempo de vida, e densidade espacial
(numero de estrelas por unidade de volume).

Distancias

A determinagdo da distancia das estrelas é a base de todo o edificio que é nosso
conhecimento do Universo. Sabendo avaliar a distancia de estrelas, podemos calcular quanta
energia elas emitem, estimar a dimenséo da Galéaxia, as distancias entre galéxias, etc. A
estimativa de distancias de estrelas se fez em trés etapas. O primeiro grande passo da
humanidade rumo ao conhecimento da escala de dimensdes do Universo foi a medida da
distancia ao Sol, que é aproximadamente 150 milhdes de quilémetros. Este é o valor médio do
raio da oOrbita da Terra, chamado de unidade astronémica (UA). Kepler ja tinha utilizado esta
unidade para descrever as Orbitas dos planetas, sem saber seu valor exato (obtendo dimensfes
relativas das Orbitas). A partir dai, bastou medir a distancia de alguns planetas, por varios
métodos, para se estabelecer o valor da UA. O segundo grande passo foi a medida da distancia
de estrelas proximas por um método semelhante a triangulacdo. As estrelas proximas fazem
um pequeno movimento de vai e vem no céu ao longo do ano, com relagdo ao fundo fixo
constituido pela grande maioria das estrelas, que sdao muito mais distantes. Isto pode ser
entendido com a seguinte comparac¢do: quando seguramos nosso dedo indicador verticalmente
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a cerca de 20 cm de nossos olhos, e 0 observamos com um olho s6, e depois com o0 outro,
temos a sensacdo que o dedo se move com relagdo aos objetos mais distantes. Se colocarmos
o dedo mais longe, seu movimento aparente € menor. No caso das estrelas, o equivalente do
piscar dos olhos é o movimento da Terra em torno do Sol, como ilustra a figura 2-1. A figura
esta obviamente exagerada. A diferenca de angulo sob o qual a estrela € vista, entre as duas
posicOes extremas da Terra em sua Orbita, ou paralaxe (mais exatamente, duas vezes a
paralaxe, como podemos ver na figura), € apenas uma fracdo de segundo de arco, para as
estrelas proximas. O segundo de arco é uma unidade de &ngulo muito pequena, 3600 vezes
menor que 0 grau, que corresponde a espessura de um alfinete visto a 100 metros de
distancia. A unidade de distancia da qual j& falamos no capitulo 1, o parsec (pc), é justamente
a distdncia de uma estrela para a qual a paralaxe é de um segundo de arco

Figura 2-1: Determinagdo da distancia s ¥
de uma estrela préxima. Sdo mostradas
duas posigdes da Terra, em lados
opostos do Sol (o que acontece num
intervalo de 6 meses), e as posi¢oes
aparentes no céu de duas estrelas, para
as mesmas épocas. Vé-se que a estrela
mais proxima produz uma maior
separacao entre as posi¢fes extremas no
céu, observadas ao longo do ano.
Conhecendo-se o0 angulo (2 p) entre 0s
extremos e a unidade astronémica (UA —
disténcia Terra-Sol), determina-se a
distancia da estrela. Quanto maior a
distancia, menor (p).

A primeira medida de paralaxe ou distancia de uma estrela (61 Cygni) foi obtida em
1838 pelo alemdo Friedrich Wilhelm Bessel. A paralaxe medida foi de 0,314 segundos de
arco, o que corresponde a uma distancia de cerca de 3 pc. A distancia em pc é 1/ p (sendo a
paralaxe p medida em segundos de arco). Para ter sucesso em suas medidas, Bessel teve que
escolher de antemdo uma estrela que fosse proxima. Ele se baseou em seus resultados de
“movimentos proprios” (explicados a seguir) obtidos por técnicas astrométricas, que
apontavam 61 Cygni como sendo a melhor candidata.

A Astrometria € um ramo da Astronomia que se dedica as medidas de posi¢des de
estrelas com extrema precisdo. A partir destas medidas é possivel obter tanto a distancia
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(paralaxe) como também o movimento proprio das estrelas. Este Gltimo € um movimento
numa direcdo constante no plano do céu, diferente do vai-e-vem devido ao movimento orbital
da Terra. O movimento proprio da estrela de Barnard, uma estrela bastante proxima do Sol, é
mostrado na figura 2-2. Toda estrela se desloca no espaco com alguma velocidade que lhe é
prépria, mas seu movimento sé é perceptivel se ela for proxima, porque a variacdo de direcao
€ maior. Para medir o deslocamento de uma estrela, utilizam-se determinagfes precisas de
posicbes em épocas separadas por varios anos. Para as medidas de posi¢cdo foram
desenvolvidos instrumentos especificos, como o Astrolabio e Circulo Meridiano. Mais
recentemente um satélite artificial, o Hipparcos, obteve uma quantidade enorme de dados
astrométricos.
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A figura 2-3 mostra a disposicao das estrelas mais proximas do Sol, em perspectiva.
Elas ndo parecem obedecer nenhuma ordem. Surpreendentemente, excetuando Alfa do
Centauro, as estrelas mais proximas ndo tém nome muito conhecido, por serem estrelas de
baixo brilho aparente. Temos tendéncia em achar que as estrelas brilhantes que vemos no céu
sdo proximas. No entanto, elas podem estar mais distantes do que outras que sao fracas e que
nem vemos a olho nu.

Apresentamos na tabela 2-1 a lista das 20 estrelas mais brilhantes do céu, e na tabela
2-2 as 20 estrelas mais proximas. Como é possivel que estrelas distantes pare¢cam mais
brilhantes do que estrelas proximas? Existem estrelas intrinsecamente muito brilhantes, mas
elas sdo raras; por este motivo, em média, estdo mais distantes (se existem poucas, a
probabilidade de encontrarmos uma perto de nds é pequena). As estrelas em sua grande
maioria sdo avermelhadas (sdo chamadas de ands vermelhas) e pouco brilhantes. J& que ndo
conseguimos enxergar a olho nu estas estrelas, que constituem a quase totalidade na tabela 2-
2, mas conseguimos ver outras mais distantes que sdo mais azuis (ver a tabela 2-1), ao olhar
para o céu, temos a impressdo errada que existem mais estrelas azuis do que vermelhas.
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As 25 Estrelas com Maior Brilho Aparente

DEC

# Nome Const. Dist.(pc) m M Tipo Espec. AR (2000)  (2000)

1 Sirius CMa 264 -146 1.43 AlVm 0645089 -164258
2 Canopus Car 95.84 -0.72 -5.63 FOIl 06 2357.1 -524145
3 Arcturus Boo 11.25 -0.04 -0.3 K1.51llFe-0.5 141539.7 +191057

Rigil

4 Kegntaurus Cen 135 -001 434 G2V 1439359 -605007
5 Vega Lyr 7.76 0.03 0.58 AOVa 1836 56.3 +384701
6 Capella Aur 12.94 0.08 -0.48 G5Ille+GOlll 051641.4 +455953
7 Rigel Ori 236.85 0.12 -6.75 B8la: 051432.3 -081206
8 Prdcion CMi 350 0.38 2.66 F51V-V 073918.1 +051330
9 Achernar  Eri 4406 046 -2.76 B3Vpe 0137429 -571412
10 Betelgeuse Ori 131.01 05 -5.09 M1l-2la-lab 055510.3 +07 2425
11 Hadar Cen 160.96 0.61 -5.42 B1lll 140349.4 -602223
12 Altair Agl 515 0.77 221 A7V 195047.0 +0852 06
13 Aldebaran Tau 1996 0.85 -0.65 K5+I11l 043555.2 +16 3033
14 Antares Sco 185.09 0.96 -5.38 M1llb+B2.5V 1629244 -262555
15 Spica Vir 80.36 0.98 -3.55B1llI-IV+B2V 1325116 -110941
16 Pollux Gem 10.33 114 1.07 KOIllb 07 4518.9 +2801 34
17 Fomalhaut PsA 770 116 1.73 A3V 225739.1 -293720
18 Mimosa Cru 108.05 125 -3.92 BO.SII 1247432 -594119
19 Deneb Cyg 989.61 125 -8.73 A2la 2041259 +451649
20 Acrux Cru 98.30 133 -3.63 BO.5IV 1226359 -630557
21 Regulus Leo 23.76  1.35 -0.53 B7v 100822.3 +115802
22 Adhara CMa 13202 15 41 B2Il 0658375 -2858 20
23 Gacrux Cru 26.95 1.63 -0.52 M3.5111 1231 09.9 -5706 48
24 Shaula Sco 21542 163 -5.04 B2IV+B 17 3336.5 -3706 14
25 Bellatrix Ori 7447 164 -2.72 B2111 052507.9 +06 2059

Tabela 2-1. As 20 estrelas mais brilhantes do céu. A tabela apresenta o nome da estrela, a
constelagdo onde se encontra, a distancia em pc, as magnitudes aparente e absoluta no visivel , o tipo
espectral e as coordenadas (ascenséo reta e declinagéo) para o ano 2000. As defini¢des das varias
grandezas sdo dadas ao longo deste capitulo. As estrelas tém geralmente varios nomes; por exemplo

Rigil Kentaurus (pé do Centauro) é a mesma que Alfa Centauro.
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As 25 Estrelas mais Proximas do Sol

DEC

# Nome/ldent. Const. Dist(pc) m M  Tipo Espec. AR (1900) (1900)

1 Proéxima Centauri  Cen 1,30 11,10 15,53 M5.5eV 14 2248.0 -621500
2 Alfa Centauri A Cen 1,33 -0,01 4,37 G2V 143248.0 -602500
3 Alfa Centauri B Cen 1,33 1,34 572 KOV 143248.0 -602500
4 Estrela de Barnard Oph 1,83 954 13.23 M5V 175254.0 +042500
5 Wolf 359 Leo 2,39 13,46 16,57 M6.5 Ve 105136.0 +07 3700
6 Lalande 21185 UMa 2,53 7,48 10,46 M2V 1057523 +363825
7 Sirius A CMa 2,62 -1,46 145 AlVm 0640445 -163443
8 Sirius B CMa 2,62 8,44 11,34 DA2 0640445 -163443
9 Luyten 726-8? Cet 2,68 12,56 15,42 M5.5de 013349.0 -182828
10 Luyten 726-8B Cet 2,68 12,52 15,38 M6 Ve 013349.0 -182828
11 Ross 154 Sgr 2,90 10,45 13,14 M3.6 Ve 184336.0 -235700
12 Ross 248 And 3,16 12,27 14,77 M5.5Ve 2337000 +433900
13 Epsilon Eridani Eri 3,28 3,73 6,15 K2V 032813.0 -094747
14 Ross 128 Vir 3,35 11,11 13,48 M4+V 114236.0 +012300
15 Luyten 789-6 Aqr 3,45 12,32 14,63 M5-M7Ve,e 223300.0 -155200
16 Epsilon Indi Ind 3,46 4,69 7,00 K4/5V 2155427 -571148
17 61 Cygni A Cyg 3,49 521 7,50 K5V 2102255 +381520
18 61 Cygni B Cyg 3,49 6,03 8,33 K7Ve 2102255 +381520
19 Procion A CMi 3,49 0,38 2,67 F51V-V 073404.0 +052853
20 Procion B CMi 3,49 10,70 13,00 DA 0734040 +052853
21 G 227-046 Dra 3,51 8,90 11,18 M3.5d 184139.8 +59 2840
22 Groombridge 34 And 3,55 8,07 10,32 M2V 001240.1 +432721
23 Lacaille 9352 Gru 3,59 7,34 9,56 M2V 2259245 -362544
24 Tau Ceti Cet 3,62 350 571 G8V 0139253 -162750
25 G 051-015 Cnc 3,63 1481 17,01 M6.5eV 08 2351.0 +27 0700

Tabela 2-2: As 20 estrelas mais préximas do Sol. O significado das colunas € o mesmo da tabela 2-1.

As duas tabelas tém em comum apenas 3 estrelas (Alfa Centauro, Sirius e Prdcion)
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Figura 2-3: As estrelas da vizinhanca solar, numa representacdo em perspectiva das posi¢coes
relativas. A escala de distancia ¢ tal que o espacamento entre os circulos é de 0,5 pc.

Magnitudes

O brilho aparente é a propriedade das estrelas a qual temos acesso mais facilmente; é
0 que vemos olhando para o céu. Os astrénomos da Antiglidade tinham classificado as
estrelas mais brilhantes como sendo de primeira magnitude, as um pouco menos brilhantes
como sendo de segunda magnitude, etc., até as de sexta magnitude, que eram as mais fracas
que conseguiam observar a olho nu. Trata-se de uma escala que reflete a sensibilidade do
olho. Note-se que esta escala é invertida, ja que uma estrela mais brilhante é representada por
um numero (a magnitude) menor, ou seja 1 € maior do que 2, para brilhos medidos em
magnitude.

No século 19, o astronomo inglés Norman R. Pogson comparou a intensidade medida
da luz de estrelas com a antiga escala de magnitude, e verificou que uma diferenca de 5
magnitudes correspondia aproximadamente a um fator 100 na quantidade de luz. Percebeu
também que a escala antiga era logaritmica, e estabeleceu a definigdo rigorosa de magnitude,
discutida a seguir. No século 20 passaram a ser usados de forma sistematica os fotbmetros,
detectores instalados em telescépios que medem a quantidade de luz recebida; a escala de
magnitude, baseada na nova defini¢do rigorosa, continuou a ser usada.

Vamos brevemente lembrar o significado dos logaritmos. Vale a pena nos
estendermos um pouco sobre este assunto, ja que as magnitudes sdo muito usadas em
astronomia, apesar de ndo serem uma unidade pratica. Como veremos adiante, até as cores
das estrelas sdo expressas com este tipo de grandeza. Existe um aspecto historico que talvez
explique porque a escala logaritmica foi adotada sem muita relutdncia. Durante muito tempo,
antes da invencgdo das calculadoras eletronicas, os logaritmos foram usados para facilitar as
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contas, por meio de tabelas ou de “réguas de célculo”. Portanto, os logaritmos faziam parte da
vida diaria dos cientistas.

Podem ser definidos diversos tipos de logaritmos, mas o0 mais usado é o logaritmo de
base 10 (abreviacdo: log). A cada nimero corresponde um logaritmo. Por exemplo, log de 10
é 1, log de 100 é 2, o de 1000 é 3, etc. (0 log é a poténcia de 10). Logicamente, o log de um
namero entre 10 e 100 fica entre 1 e 2 (escreve-se por exemplo log(50)= 1,7). Trata-se de
uma escala cada vez mais comprimida a medida que vamos para niUmeros maiores, ou Seja,
uma variacdo de uma unidade no logaritmo corresponde a variagdes cada vez maiores do
namero representado. Uma propriedade interessante dos logaritmos € a de transformar
produtos em somas. Por exemplo, ja que 100 = 10x10, log (100) = log (10) + log(10). O
comportamento da fungéo logaritmo decimal, multiplicado por 2,5, € ilustrado na figura 2-4.

Figura 2-4: A funcéo
y=2,5log (x). Vé&-se que a
funcdo cresce cada vez mais
lentamente, para valores
crescentes de x. Para x menor
do que 1 os logaritmos séo
negativos.

2.5 lagix)

Nossos sentidos funcionam aproximadamente numa escala logaritmica; por exemplo,
um som 10 vezes mais forte que um outro nos parece apenas ligeiramente mais forte.

No caso das estrelas, para fazer coincidir a escala de magnitude que tinha sido
estabelecida na Antiglidade e que sempre foi usada, com uma escala baseada na intensidade
de radiacdo medida pelos fotdmetros, foi necessario introduzir um fator 2,5 negativo,
multiplicando o logaritmo da intensidade. Este fator foi arredondado, porque de qualquer
forma, as magnitudes estimadas no passado ndo eram precisas. Assim, com esta definicéo, se
a intensidade da luz de uma estrela, indicada por um fotémetro, é 10 vezes maior que a de
uma outra, diz-se que a primeira tem 2,5 magnitude menos que a segunda (lembre-se que
magnitude menor representa brilho maior). Parece complicado, porque estamos combinando
as propriedades dos logaritmos, o fato da escala ser invertida, e o fator 2,5. Mas, sabendo
agora dos motivos histéricos que levaram a esta definicdo, nada nos resta a fazer, sendo
aceitd-la. O uso de magnitudes é mais um exemplo do conservadorismo da astronomia, a mais
antiga das ciéncias.

Até agora, estavamos comentando brilhos relativos: tal estrela é mais brilhante do que
tal outra. Para fixar a escala de magnitudes, escolheu-se uma das estrela mais brilhantes do
céu e decidiu-se que sua magnitude seria 0 (zero). Chamando de lp a indicacdo de um
fotdbmetro para a estrela de magnitude zero, e de | a indicagdo do mesmo fotbmetro para uma
estrela que estamos estudando, a magnitude m desta é proporcional ao logaritmo da razéo 1/1:
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m =-2.5log (I /1) (2-1)

Lembramos que o sinal negativo vem do fato da escala de magnitudes ser invertida, e
o fator 2,5 € o fator necessario para que a defini¢do rigorosa usando logaritmos coincida
aproximadamente com a escala antiga.

Se duas estrelas forem exatamente iguais, mas uma estiver situada a uma distancia
igual ao dobro da outra, a leitura do fotbmetro para a distante sera quatro vezes menor. Esta
relagdo, que podemos chamar de lei do quadrado da distancia, é facil de entender: a radiacéo
proveniente da estrela distante encontra-se mais diluida. Isto faz parte de nossa experiéncia
quotidiana: para conseguir ler nosso livro, queremos uma lampada proxima. A magnitude da
estrela mais distante, neste exemplo, sera maior em 1.5 unidades (quem quiser pode verificar,
usando a equacéo 1).

A magnitude dada pela equacio (1) é chamada de magnitude aparente E a magnitude
tal qual ela nos aparece, dada diretamente pela observacdo do brilho. Se uma estrela parece
mais brilhante que uma outra, sua magnitude aparente serd menor, independentemente do
motivo pelo qual o brilho é maior. O brilho pode ser forte por duas razdes distintas: porque a
estrela € proxima, ou porque ela € intrinsecamente brilhante.

Quem trabalha com estrelas quer saber se determinada estrela é realmente brilhante.
Para poder comparar estrelas entre si, em termos de propriedades intrinsecas, independentes
da distancia, foi introduzido o conceito de magnitude absoluta. Por definicdo, a magnitude
absoluta M de uma estrela € a magnitude com a qual a veriamos se ela estivesse a uma
distancia padrdo de 10 pc. Sabendo a magnitude aparente m e a distancia, podemos calcular
M, e inversamente, conhecendo m e M, podemos calcular a distancia. A relacdo entre a
magnitude aparente e a magnitude absoluta é:

m-M =5log (d) -5 (2-2)
onde d é a distancia em parsecs.
Cores

A cor é a segunda propriedade das estrelas que conseguimos distinguir a olho nu.
Vemos algumas mais azuis, outras mais amareladas. Mas como transformar a cor em namero,
para poder comparar cientificamente as cores de estrelas? E bom lembrar que os cientistas so
gostam de discutir propriedades que podem ser traduzidas em nimeros. Para medir cores
usam-se filtros, que somente deixam passar a luz de uma determinada cor ou comprimento de
onda, antes de chegar ao detector. Oculos de sol de diversas cores sdo casos particulares de
filtros. Por exemplo, podemos medir a intensidade da luz de uma estrela com um filtro azul,
que chamaremos de B (blue em inglés) e em seguida com um filtro que deixa passar a mesma
faixa de cores a qual nosso olho é sensivel, que chamaremos de V, e depois ainda com um
filtro vermelho R (red em inglés). As faixas de comprimento de onda que cada filtro deixa
passar sdo chamadas de bandas. Com a mesma definicdo da equacdo (1) podemos criar uma
escala de magnitudes para a banda B, outra para a banda V e outra para a banda R. Para
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simplificar as coisas, a mesma estrela padrdo é escolhida para definir a intensidade de
radiacdo que corresponde a magnitude zero para cada um dos filtros. Depois de medir uma
estrela padrdo, iremos por exemplo observar outra estrela e determinar sua magnitude na
banda B e na banda V. Abreviando, diz-se “B” em vez de “a magnitude na banda B”.

Os objetos que vemos a nossa volta podem ter cores quaisquer, como verde, cor de
rosa, etc. As estrelas ndo apresentam cores arbitrarias; existe uma seqiiéncia bem definida de
cores que depende s6 da temperatura. As estrelas mais frias sdo vermelhas; as mais quentes
sdo azuis, e as intermediarias parecem amarelas. Embora a cor azul seja popularmente
considerada fria, num macarico, a chama azul é mais quente que a amarela, que é mais
quente, por sua vez, que a vermelha. Devido a existéncia desta ordem Unica nas cores, a cor
de uma estrela pode ser quantificada por B-V (diferenga entre as magnitudes nas bandas B e
V), quantidade também chamada de indice de cor. Uma estrela mais azulada que a estrela
padrdo produzird um sinal maior no fotémetro (magnitude menor) do que a padrdo quando
observada com o filtro azul. Ela terd& B menor que V, ou B-V negativo. Ao contrario, uma
estrela mais avermelhada que a padrdo tera B-V positivo. Uma propriedade extremamente
importante do indice de cor é que este ndo depende da distdncia da estrela, ja que as
magnitudes B e V sdo afetadas da mesma forma pela distancia, e o fator devido a distancia
desaparece quando se faz a diferenca B-V. Note-se que quase ndo existem estrelas com B-V
negativo, porque a estrela padrdo mencionada no pardgrafo anterior j& é bastante azul. O
indice de cor é uma maneira de determinar a temperatura da estrela; a mesma técnica de
comparacdo de dois filtros € utilizada para medir a temperatura de altos fornos siderdrgicos
ou da lava de vulcdes a distancia.

Diagrama HR

Uma descoberta da maior importancia foi feita pelo cientista dinamarqués E.
Hertzsprung em 1913 e pelo americano H.N. Russel em 1915, de forma independente. Note-
se que apesar de se tratar de uma descoberta de enormes consequéncias, ela ndo exigiu tanta
genialidade por parte de seus autores, que tiveram a sorte de serem 0s primeiros a construir
um determinado grafico. Mas ndo estamos desmerecendo estes dois eminentes cientistas, que
dedicaram anos de suas vidas a realizacdo de observacdes astrondémicas, e que tiveram
também outras contribuicdes. Em ciéncia, a sorte nunca alcanga quem ndo trabalha
seriamente. A partir da estimativa da distancia por paralaxe de um certo nimero de estrelas, e
da medida de sua magnitude aparente, eles determinaram sua magnitude absoluta na banda V
(que chamaremos My), usando a expressdo (2). Ao mesmo tempo, medindo a magnitude com
dois filtros, determinaram o indice de cor B-V. Fizeram entdo o grafico de My em funcéao de
B-V. Este grafico, um exemplo do qual é apresentado na figura 2-5, € conhecido como
diagrama Herztprung-Russel, ou simplesmente HR. Nele, cada estrela é representada por um
ponto. O interesse do diagrama HR vem do fato que as estrelas de uma determinada cor ndo
apresentam um valor arbitrario da magnitude absoluta. As estrelas ndo estdo em posi¢des
aleatorias no diagrama. A grande maioria das estrelas se agrupam em torno de uma faixa, que
foi chamada de Sequéncia Principal (SP). O diagrama HR passou a ser um instrumento
fundamental para a classificacdo e o entendimento da evolugdo das estrelas, como
discutiremos a seguir. Sup0s-se naturalmente que a SP que foi observada para as estrelas da
vizinhanga solar (para as quais era possivel medir a distancia por paralaxe e calcular
magnitudes absolutas), também valia para estrelas distantes.
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O diagrama HR possibilitou o terceiro grande passo da humanidade no sentido de
construir uma escala de distancias para o universo. Lembremos que o primeiro passo foi a
determinacdo da distancia ao Sol, e 0 segundo a determinacdo da distancia de estrelas por
paralaxe. N&o descrevemos neste livro alguns métodos permitiram estender um pouco a
distancia méxima de determinacdo de distancias por paralaxe (paralaxe estatistica, paralaxe
secular). Consideramos que o terceiro passo consistiu em perceber que as estrelas de uma
determinada cor tinham determinada magnitude absoluta, de acordo com o diagrama HR. Ou
seja, medindo a cor, 0 que é factivel mesmo para estrelas muito distantes, deduzimos a
magnitude absoluta, e medindo também a magnitude aparente, calculamos a distancia. E claro
que a determinacdo da magnitude absoluta ndo € perfeita, porque a sequéncia principal no
diagrama HR tem uma certa largura. Mas, enquanto as distancias podem ser obtidas
diretamente por meio de paralaxe apenas para um numero limitado de estrelas proximas, as
cores podem ser medidas para um ndmero muito maior de estrelas. Gragas a equacao (2) o
universo mensuravel passou de algumas dezenas de parsecs para alguns milhares de parsecs
(ou kiloparsecs). Mais tarde, para atingir milhdes de parsecs (megaparsecs), outras técnicas
envolvendo magnitudes de aglomerados de estrelas ou magnitudes de galaxias foram
introduzidas. Mas todo o edificio repousa sobre 0s primeiros passos descritos neste capitulo.

Figura 2-5: Diagrama HR de
estrelas observadas pelo satélite
] Hipparcos, a maioria situadas em
- nossa vizinhanca, até 200 pc. O
- eixo horizontal B-V indica a cor
. das estrelas, azuis na esquerda e
T vermelhas na direita. O eixo

vertical representa a magnitude
absoluta, como explicado no texto.

S6 foram colocadas no gréfico
estrelas cuja disténcia foi

determinada com erro inferior a
i 10%.

(]

O diagrama HR ndo é apenas um degrau importante no conhecimento da escala de
distancias. Ele é uma peca fundamental para conhecer a evolucdo estelar, e estabelecer a
idade de grupos de estrelas. Vamos a seguir tentar responder a questdo: porque a seqiiéncia
principal existe?
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As estrelas se formam a partir do gés existente na Galaxia. O gas é constituido
principalmente de hidrogénio e de hélio, concentrados em nuvens. O meio interestelar, que
inclui o gas, seré descrito em mais detalhe no proximo capitulo. Em determinadas regifes da
Galéaxia, como nos bragos espirais, sob o efeito de colisbes de nuvens que aumentam
localmente a densidade do gas, a forca de atracdo gravitacional do gas sobre si proprio
consegue vencer a forca de pressdo (que normalmente tende a fazer com que o gas se
expanda). Os carocos de mais alta densidade no interior da nuvem comegam entdo a se
contrair, ficando cada vez mais densos; a forca gravitacional cresce cada vez mais, levando de
forma irreversivel a formacdo de estrelas. Devido ao trabalho da forga gravitacional, as partes
mais internas da estrela em formacdo sdo levadas a temperaturas altissimas (dezenas de
milhdes de graus) que desencadeiam reacdes nucleares de “queima de hidrogénio”. Trata-se
de um processo de fusdo, em que os nucleos de hidrogénio se combinam em varios passos até
formarem nucleos de hélio, liberando energia. A estrela entra entdo num estado de equilibrio,
em que a energia produzida no centro pela fusdo nuclear se transfere lentamente ate a
superficie, escapando na forma de luz que observamos. Um mecanismo auto-regulador se
estabelece, no sentido de que uma taxa de reagdo nuclear muito elevada tenderia a expandir a
estrela, diminuindo a taxa de reagdo, e vice-versa: uma taxa pequena favorece a contragdo, o
que implica, por sua vez, o aumento da taxa. Logo, a taxa de reacdo se estabiliza num
determinado valor. E, como a reserva de combustivel € muito grande, a estrela pode passar
bilhdes de anos irradiando energia de forma praticamente constante.

Intuitivamente, podemos imaginar que a quantidade de combustivel nuclear depende
da massa da estrela (uma estrela com muita massa contém muito hidrogénio) e que portanto a
esperanca de vida da estrela também depende da massa. Seria interessante conhecer a massa
das estrelas. Mas sera que temos condigdes de “pesa-las”? Por incrivel que pareca, a resposta
é sim! Por sorte, existem muitos sistemas binarios (estrelas duplas); sdo estrelas que ficam
orbitando uma em torno da outra, ligadas pela atracdo da gravidade. Podemos observa-las
durante anos a fio (figura 2-6), e deduzir qual o tempo de revolugdo. Da mesma forma que o
periodo de rotacdo da Terra em torno do Sol é controlado pela massa do Sol e pelo raio da
Orbita, o periodo do sistema de estrelas duplas depende da massa destas e da distancia entre
elas.
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As observacbes de um grande nimero de sistemas binarios permitiu estabelecer uma
relacdo direta entre a massa de uma estrela e sua posi¢do na sequéncia principal do diagrama
HR. As estrelas de maior massa sdo as mais quentes e mais azuis.

No interior das estrelas mais massivas, a temperatura e a pressdo do gas sdo mais
elevadas do que nas de menor massa. Como a taxa de reacdo nuclear aumenta fortemente com
a temperatura, a liberacao de energia é muito maior nas massivas. Fazendo as contas na ponta
do lapis, chega-se a um resultado surpreendente: as estrelas de maior massa, apesar de
disporem de mais combustivel, vivem muito menos tempo do que as de pequena massa. Por
exemplo, uma estrela com a massa do Sol vive cerca de 9 bilhdes de anos, e uma estrela com
massa 60 vezes a do Sol vive pouco mais de 1 milhdo de anos, ou seja, tem uma vida quase
dez mil vezes mais curta!

Até o momento discutimos propriedades tais como massa, luminosidade e cor das
estrelas. Vamos enfatizar que estas sdo propriedades correlacionadas entre si: grosso modo, a
massa de uma estrela da sequéncia principal determina automaticamente sua luminosidade e
sua cor, que esta relacionada com sua temperatura. Quanto mais massiva, mais luminosa,
mais quente e mais azulada a estrela. Da mesma forma, se soubermos a cor, podemos prever a
magnitude absoluta. E por causa desta correlagio que as estrelas nio se encontram espalhadas
em qualquer lugar no diagrama HR. A seqiiéncia principal surge como uma regido, no
diagrama HR, em que o compromisso entre gravidade (massa), e taxa de rea¢Ges nucleares
(luminosidade) é o melhor possivel; a cada massa corresponde um ponto de maior equilibrio
entre as tendéncias de colapso gravitacional e de expanséao pela reacbes nucleares.

O diagrama HR que mostramos na figura 2-5 contém estrelas com uma grande
variedade de idades, por ser uma amostra de estrelas da vizinhanga solar. Muitas estrelas
estdo fora da SP. Veremos mais adiante que o aspecto do diagrama HR pode ser bem
diferente, quando observamos um aglomerado de estrelas, onde supostamente, todas tém a
mesma idade.

Tipos espectrais

Magnitudes e cores, como vimos, sdo propriedades observaveis importantes das
estrelas, chamadas de propriedades fotométricas. Com equipamento um pouco mais
sofisticado, é possivel observar espectros, o que deu origem a uma classifica¢cdo muito usada,
e um pouco atrapalhada, de “tipos espectrais”. Desde o final do século 19, com o advento das
chapas fotograficas, foram sendo acumulados espectros de estrelas. O espectro € um registro
da intensidade da luz de uma estrela, em fungcdo do comprimento de onda, que se obtém
fazendo a luz da estrela atravessar um prisma ou passar por uma rede de difracdo. O
equipamento, ou espectrografo, é descrito esquematicamente na figura 2-7.

29



Figura 2-7: Esquema de um espectrografo. O
telescopio forma a imagem de uma estrela ou

de uma nebulosa sobre uma fenda, que é a

entrada do espectrégrafo. A partir deste ponto 3

a luz diverge e passa por um ““colimador™ que \

produz um feixe paralelo de luz. A luz passa

por um prisma ou por uma rede de difracao,
que é o elemento que decompde a luz em suas

varias freqiéncias. O elemento Optico

seguinte (camera) produz a imagem das linhas

espectrais sobre um detector CCD
(antigamente, sobre uma placa fotografica).

O espectro aparece normalmente na chapa fotogréafica (substituidas hoje em dia por
detectores CCDs) como um uma faixa clara, o “continuo” da estrela, atravessada por linhas
estreitas e escuras, que séo as linhas de absorcéo.

Azul

Vermelho
-——

6350 6400 6450 6500 6550 HoH00 G6H50 6700 6750 6800 6350 G900 6950
% T X T TR TR

Espectro

Intensidade

3600 -

I SR (SR [T Cii S| (NNTUS NPT SN SN RS NI (T |
6350 6400 6450 6500 6350 6600 6650 6700 6750 6800 6850 6900 6950

Comprimento de Onda (4)

Figura 2-8: Exemplo de espectro de estrela, cobrindo uma regiéo limitada de comprimentos de onda
(6350 a 6950 Angstrons). A estrela é Deneb, que consta da tabela 2-1. A linha mais intensa que
aparece no espectro é a linha He, do hidrogénio. Em cima, espectro diretamente obtido do detetor
CCD; em baixo, tracado da intensidade versus comprimento de onda; é a mesma informacéo

apresentada de forma mais quantitativa, normalmente usada nas publicacgdes, e também chamada de
espectro.

No inicio, os espectros eram pouco compreendidos, embora algumas das linhas
fossem identificadas, como as de hidrogénio e de hélio. Certas linhas eram muito intensas em
algumas estrelas, mas fracas ou ausentes em outras. O trabalho de classificar as estrelas, com
base em seus espectros, foi em grande parte uma obra feminina, iniciada na década de 1880
em Harvard. Na falta de maiores informagdes sobre a fisica das estrelas, passou-se a tentar
juntar espectros parecidos entre si, para formar familias, como no caso de uma colecdo de
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insetos para quem nao sabe nada de biologia. Williamina P. Fleming publicou um catalogo de
10.000 estrelas separadas em classes denotadas A, B, C, etc. Em 1888 Antonia C. Maury
rearranjou estas classes, numa outra ordem. Seu critério foi fazer com que houvesse
continuidade nas variagdes de linhas, tendo em vista que algumas linhas crescem e outras
decrescem lentamente, para tipos consecutivos de estrelas. Foi assim que nasceu a sequéncia
espectral O, B, A, F, G, K, M, utilizada até hoje. Nao é dificil entender porque as estrelas O,
gue ndo apresentam linha do hidrogénio, tinham sido inicialmente relegadas para a Gltima
classe, mas foram posteriormente rearranjadas para primeiras da lista, quando se considerou
outras linhas. Mais tarde, Annie J. Cannon introduziu os sub-tipos espectrais, ou seja,
divisdes decimais. Por exemplo, existem estrelas A0, Al, ..., até A9. Bem, a confusdo esta
feita, e agora parece dificil consertar. Vamos ter que conviver com esta mistura de letras e
nameros, e letras fora da ordem alfabética.

Temperatura (K)

25.000 10.000 8.000 6.000 5.000 4.000 3.000
T T T

T T T

Intensidade

05 BO A0 FO GO KO MO M7
Tipo Espectral

Figura 2-9: A variacdo da intensidade relativa das principais linhas espectrais das estrelas, em
funcéo da temperatura (escala de cima) ou do tipo espectral. A numeragao I, Il, etc, se refere a
estados de ionizacao (ver texto).

Posteriormente, o paralelo entre a seqliéncia de tipos espectrais e a sequéncia de
temperatura ou de indice de cor foi estabelecido e explicado. A sequéncia de tipos espectrais
nédo passa de uma escala de temperaturas; as estrelas O s&o as mais quentes, e as M as mais
frias. Dependendo da temperatura, alguns atomos sdo ionizados, perdendo um ou mais
elétrons, e se comportam como se fossem elementos quimicos diferentes do atomo original,
apresentando linhas espectrais distintas. E devido aos diversos estados de ionizagdo que as
linhas aparecem e desaparecem, em fungdo da temperatura. Um elemento quimico néo
desaparece; ele passa a se apresentar na forma de outro ion. Além da tradi¢do, a razdo de se
continuar usando os tipos espectrais vem o fato de que a classificacdo obtida a partir de um
espectro é bastante segura; ela ndo é afetada pela extincdo do meio interestelar, como
acontece com o indice de cor B-V.
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sequéncia principal (SP) é a classe V;
a posicao do Sol esta indicada.

5+ \ -
p Ih Figura 2-10: Localizacdo das classes
- n de luminosidade no diagrama HR. A

Sol

5 Sub- anas

Anas brancas
1 1 1 | 1
BO A0 FO GO KO

Tipo Espectral

M

Classes de luminosidade

Além dos tipos espectrais, uma classificagdo complementar foi introduzida um pouco
mais tarde, que é a de classe de luminosidade. De acordo com esta classificacdo, que faz uso
de algarismos romanos, as estrelas da SP pertencem a classe V, as gigantes a classe Ill, e as
supergigantes a classe |I. Como para as magnitudes, numeros menores designam
luminosidades maiores! Note-se que é comum na literatura se referir as estrelas de classe V
como sendo anés. E claro que gostariamos que o Sol fosse considerado como normal, e que o
termo ands fosse reservado para as menores ainda, como as ands brancas. Mas temos
novamente que aceitar a tradicdo. Existem também classes intermediarias, como Il e I1V. No
fundo, esta classificacdo informa sobre a posigdo ao longo do eixo vertical (eixo de
magnitude absoluta ou de luminosidade) do diagrama HR. Assim, quando dizemos que uma
estrela € uma M4l11, estamos descrevendo sua localizacdo no diagrama HR de forma completa
(M4 informa sobre a temperatura e Ill informa sobre a luminosidade). Esta forma de
classificacdo em duas dimensdes se tornou um padrdo a partir dos trabalho de W.W. Morgan
e P.C. Keenan na década de 1940; ela é designada muitas vezes como o sistema de
classificagdo MK. As classes de luminosidade ndo iam além de V. SO mais tarde é que se
percebeu que existem regides abaixo da SP que também sdo povoadas de estrelas, e que teria
sido conveniente estender as classes de luminosidade, para luminosidades menores. Mas
ninguém se sentiu autorizado a introduzir classes VI ou VII; fala-se entdo de sub-anas e de
ands brancas. As posi¢ées no diagrama HR das diversas classes de luminosidade estdo
indicadas na figura 2-10.

Outras informagdes obtidas dos espectros
No inicio, os astrénomos ficavam satisfeitos quando conseguiam identificar as linhas

mais intensas que apareciam nos espectros estelares. Hoje, é impressionante a quantidade de
informacao que se retira dos espectros.
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Uma delas, mencionada no capitulo anterior, é a velocidade radial. Trata-se da
componente da velocidade na direcdo que une a estrela ao Sol (ou a nos). A velocidade
espacial de uma estrela tem uma direcdo qualquer que pode ser decomposta na componente
radial e na componente na dire¢do do céu (figura 2-11).

Figura 2-11: Conceito de
velocidade radial: projecdo da
velocidade da estrela na linha de
visada. Apenas a componente
radl_al da veloc_ldade pode ser Recessio
medida por meio do

deslocamento de linhas P ol
espectrais.

A velocidade radial produz um deslocamento das linhas do espectro da estrela, devido
ao “efeito Doppler” bem conhecido dos fisicos. Todas as linhas séo deslocadas para a mesma
direcdo, para o vermelho se a estrela estiver se afastando, e para o azul se ela estiver se
aproximando (figura 2-12). A velocidade é diretamente proporcional ao deslocamento
observado. Como a Terra tem seu movimento orbital em torno do Sol, a velocidade que
medimos a partir da Terra ndo é a mesma que obteriamos a partir do Sol, e depende da
estacdo do ano. Geralmente esta correcdo € feita e sdo publicadas velocidades heliocéntricas

(com relaco ao Sol). E possivel, hoje, se atingir precisdo de medida de velocidade da ordem
de metros por segundo.

Aproximacao
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Figura 2-12: Deslocamento das linhas espectrais devido a velocidade radial

Como foi ilustrado na figura 2-9, a intensidade relativa de algumas linhas
proeminentes informam sobre o tipo espectral, e portanto sobre a temperatura. Mas estrelas
de um mesmo tipo espectral podem apresentar uma maior ou menor presenca de linhas de um
determinado elemento quimico. Existem estrelas com diferentes concentracfes de elementos
quimicos mais pesados que o hidrogénio e o hélio, tais como oxigénio, nitrogénio, etc, até os
elementos quimicos mais pesados do que o ferro. O estudo das abundancias dos elementos é
discutido no capitulo 6, onde é enfatizada sua importancia para revelar a histéria da Galaxia.

Examinando em detalhe o perfil das linhas, conseguimos mais informacgfes sobre as
condicOes fisicas na fotosfera da estrela (a camada mais externa, onde sdo produzidas as
linhas espectrais). Assim, por exemplo, a largura de uma linha informa sobre a velocidade de
rotacdo da estrela sobre si mesma, e sobre a pressdo do gas na fotosfera. Estas duas causas de
alargamento produzem formas de linhas diferentes e por isto, podem ser distinguidas. A
largura das linhas nos informa também sobre a classe de luminosidade; por exemplo, uma
estrela gigante tem presséo (ou gravidade) menor que uma da SP, e tem linhas mais estreitas.

Foram desenvolvidos programas de computadores que conseguem reproduzir 0s
minimos detalhes dos espectros. Os programas de sintese espectral, dos quais voltaremos a
falar no capitulo 6, produzem espectros sintéticos que podem ser comparados com 0S
espectros observados, e até produzirem um ajuste perfeito. Desta forma é possivel deduzir a
abundancia relativa dos elementos quimicos, levando em consideracdo temperatura,
gravidade, e intensidade natural das linhas de cada elemento.
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Funcdo de massa

O processo de formagdo estelar produz estrelas com as mais diversas massas. Algumas
nascem com massa de apenas um décimo da massa do Sol; abaixo disto, elas ndo sao sequer
consideradas como estrelas, porque a temperatura atingida em seu interior ndo é suficiente
para desencadear a fusdo do hidrogénio. Outras nascem com massas de dezenas ou até uma
centena de massas solares. As estrelas de pequena massa sd0 muito mais numerosas do que as
de grande massa. Por isso, os diagramas HR contém muito mais pontos em sua parte inferior,
do lado direito, do que nas partes superiores. Quando isso ndo acontece, é porque as estrelas
intrinsecamente fracas sao mais dificeis de serem observadas.

Para estudar a proporcdo de estrelas de diversas massas, ou distribuicdo de massa das
estrelas, foi introduzida a “funcdo de massa” ¢(M) (é uma tradigdo usar a letra “phi”). Pelo
que acabamos de dizer, (M) é uma fungdo que decresce quando M cresce. A discussdo da
secdo anterior sugere que aglomerados de estrelas com idades diferentes tém funcdes de
massa diferentes, ja que em aglomerados mais velhos as estrelas massivas desapareceram.

Mas e se tentarmos voltar a distribuicdo de massa no instante inicial em que um grupo
de estrelas se formou? Esta seria a “funcdo de massa inicial”, que podemos designar por
»(M). Para as massas pequenas, a funcdo ¢(M) observada hoje e a funcdo inicial (M) séo
iguais, pois nenhuma das estrelas de pequena massa teve tempo de desaparecer, desde o
momento da formacdo do grupo. Ja para os valores mais altos de M, as duas fungdes séo
diferentes. Existem, no entanto, aglomerados abertos de estrelas que sdo tdo jovens que a
funcéo de massa observada é praticamente a inicial.

As funcgdes de massa atual e inicial foram objeto de muitos estudos, mas continuam
sendo um desafio. Até hoje, ndo entendemos bem o processo que determina a massa de uma
estrela, nem a distribuicdo de massas (proporcdo de estrelas de diversas massas).
Aparentemente, até onde foi possivel verificar, a funcéo inicial ¢i(M), é universal, ou seja, em
qualquer local onde tenham se formado estrelas, e em qualquer época, a proporcdo de estrelas
de diversas massas é aproximadamente a mesma. Pelo menos, ndo esta claro se existem
fatores ambientais, nas regides de formacéo estelar, que favorecem a criacdo de estrelas de
maior ou menor massa.
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Edwin Salpeter, da Universidade de Cornell (EUA), foi o0 primeiro a propor uma
funcdo matematica’ para descrever (M), ilustrada na figura 2-13. E apenas uma lei empirica;
existem outras, como a de J.M. Scalo, que parece ser mais correta, mas € menos usada, por ser
uma expressao um pouco mais complicada.

Mais sobre a vida e a morte das estrelas

Depois de convencer o leitor da importancia da SP (sequéncia principal), e explicar
porque existem muitas estrelas na mesma, é tempo de explicar porque também existem
estrelas que ficam fora desta sequiéncia. Embora as estrelas passem a maior parte de sua vida
na SP, ha uma fracdo do tempo de existéncia, na infancia e na velhice, em que elas ndo se
comportam da mesma maneira que durante sua vida adulta.

Foi descrito mais acima, de forma simplificada, como ¢é desencadeada a formacéo de
estrelas. Quando uma estrela esta nascendo, no inicio € uma grande esfera de gas, no interior
da qual as rea¢des nucleares ainda ndo se acenderam. Nesta fase, sua luminosidade provém da
energia gravitacional que estd sendo liberada a medida que a estrela se contrai. Sua
temperatura interna vai aumentando rapidamente. Tudo é relativo; o tempo de contragéo, ou
fase pré-SP, dura tipicamente alguns milhdes de anos (depende da massa da estrela). Isso é
pouco comparado com o tempo na SP, geralmente da ordem de bilhGes de anos; por isso
falamos de evolugdo rapida. Durante a infancia (fase pré-SP), a estrela se desloca no
diagrama HR. Nasce com grande luminosidade e baixa temperatura, do lado direito do
digrama HR; a luminosidade inicialmente cai, e depois a estrela passa por aumento de
temperatura, até que se assente na SP (ver a figura 2-14), onde permanece por muito tempo.

Ja a velhice da estrela acontece quando comeca a faltar combustivel (hidrogénio) em
seu centro. Ndo tendo mais fonte de energia para sustentar as regides centrais contra a pressao
ou peso das camadas externas, a estrela se contrai, aumentando a temperatura e densidade
central, até que se torne possivel a queima de hidrogénio numa camada esférica, e ndo mais
no centro, onde o hidrogénio se esgotou. Os acontecimentos comegam de novo a se acelerar; a
queima de hidrogénio é mais rapida, devido ao aumento da temperatura e da pressao interna.
Isto gera um aumento de luminosidade; a maior luminosidade gera um aumento da pressdo
sobre as camadas externas, que se expandem e por isto se tornam mais frias. Enquanto o
hidrogénio se encontra em combustdo numa camada, a temperatura e a pressao no centro da
estrela atingem um valor tal que passa a haver combustdo de hélio, que ndo acontecia antes.
Parece contraditério: o interior ficou mais quente e mais denso, e as partes externas mais frias
e menos densas. Mas é o que as equacdes de equilibrio nos mostram! Nesta fase, a estrela faz
um caminho que parece o inverso de sua infancia: ela abandona a SP e se desloca no
diagrama HR, ficando maior, mais luminosa, mais fria externamente, e mais avermelhada. Ela
se torna uma gigante vermelha. E isto que vai acontecer com o Sol, dentro de cerca de 5

! A lei de Salpeter é expressa por ¢(M) o« M™% ; 0 numero de estrelas por intervalo de massa diminui
com a massa de acordo com esta lei de poténcia.
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bilhdes de anos. O aumento do raio do Sol vai ser tal que ele vai alcancar a Terra. E bom
pensarmos numa mudanca! A figura 2-14 ilustra o percurso de uma estrela como o Sol no
diagrama HR.

Na fase de gigante vermelha, as estrelas passam a perder matéria para 0 meio
interestelar, na forma de um “vento estelar”. Ao mesmo tempo, passam por periodos de
instabilidade, em que séo variaveis. Algumas das formas de variabilidade, como a das estrelas
“pulsantes”, sdo bastante regulares. Neste caso, o raio da estrela oscila entre um valor
méximo e um valor minimo, e sua luminosidade também varia, com periodos de dias,
semanas ou mesmo de anos, dependendo principalmente da massa da estrela.

Como resultado final da evolucdo, depois da fase de gigante vermelha, teremos “anés
brancas”, estrelas que ja ndo apresentam combustdo em seu interior e esfriam lentamente. As
ands brancas, cuja posicdo no diagrama HR € indicada na figura 2-14, sdo muito menos
luminosas que as estrelas da SP. As estrelas inicialmente mais massivas podem dar origem a
uma imensa explosdo (supernova), que joga boa parte do material de volta para 0 meio
interestelar, sobrando um carogo extremamente denso, a estrela de néutrons ou mesmo um
buraco negro. Este Ultimo objeto apresenta uma densidade tdo elevada que nem a luz
consegue escapar.
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Figura 2-14: Trajetoria percorrida no diagrama HR por uma estrela de tipo solar (circulos cinza).
No momento do nascimento a estrela estd ainda embebida na nuvem de gas da qual se formou e ndo é
visivel. A trajetoria como estrela visivel se inicia como uma estrela vermelha, e vai até a SP, onde
permanece por muito tempo. Depois se transforma em gigante vermelha (tipo espectral K ou M), e
evolui para a fase final de ana branca, no canto direito inferior do diagrama.O tamanho dos circulos
representa de forma esquematica o raio da estrela.
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Tendo visto como uma estrela tipica se movimenta no diagrama HR ao longo de sua
vida, estamos prontos para entender o diagrama HR de um aglomerado de estrelas. Um
aglomerado, tanto aberto como globular, € um conjunto de estrelas que nasceram juntas e tém,
portanto, a mesma idade. A Unica diferenga entre estrelas de um mesmo aglomerado reside na
massa. Como vimos, na hora da formacdo do aglomerado, as massas seguiam
aproximadamente a lei de Salpeter, com poucas estrelas de grande massa e muitas de pequena
massa. Mas, apesar de terem a mesma idade, algumas estrelas ficam com aparéncia de velhas
antes das outras. Como as estrelas massivas morrem mais rapidamente do que as de pouca
massa, ao envelhecer um aglomerado logo deixara de ter estrelas de alta massa. A figura 2-15
compara o diagrama HR de dois aglomerados com idades diferentes. O aglomerado das
Pléiades é um aglomerado aberto jovem (cerca de 70 milhdes de anos); seu diagrama HR
praticamente sO mostra estrelas na SP. Ao contrario, M3 é um aglomerado globular, com
idade de 11,5 bilhes de anos. Observamos que as estrelas de maior massa (ou de menor
magnitude absoluta) deixaram a SP, e passaram a ocupar outras regides do diagrama HR,
situadas acima da SP. Alguns detalhes merecem ser comentados aqui. O maior nimero de
estrelas no diagrama HR de M3 vem do fato que se trata de um aglomerado globular,
enquanto que as Pléiades constituem um aglomerado aberto, que contém muito menos
estrelas. Devido as diferencas de escalas, a SP tem orientagdes um pouco diferentes nos dois
graficos. Certamente uma fracdo das estrelas de M3 ja alcangou o estagio de and branca, e
deveria se encontrar no canto inferior direito do diagrama HR. Estas estrelas ndo aparecem na
figura porque ndo foram observadas; as ands brancas tém magnitudes elevadas, e sdo
dificilmente detectadas num aglomerado distante.
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Figura 2-15: Diagramas HR de um aglomerado jovem (Pléiades) e de um aglomerado velho (M3) no
qual apenas as estrelas de pouca luminosidade continuam ocupando a sequéncia principal. Note-se
que as escalas sdo diferentes para os dois diagramas. O local da SP ¢ indicado por uma linha
pontilhada. Os nomes atribuidos aos diversos ““ramos™ das estrelas pds-seqiiéncia principal, comuns
aos diagramas HR de aglomerados velhos, estao indicados.

38



As regides do diagrama HR de aglomerados velhos onde se encontram as estrelas
receberam denominacdes como ramo das subgigantes, ramo das gigantes, ramo assintotico, e
ramo horizontal. Os dois primeiros nomes designam as classes de luminosidade das estrelas
presentes nos respectivos ramos, os outros dois sdo meramente descritivos do aspecto do
ramo, sem nenhuma pretensdo de esclarecer sobre a natureza das estrelas ali presentes. Um
ramo é horizontal porque esta € sua orientagcdo no diagrama HR, ou assintotico porque parece
com esta figura matematica (assintota).

A grande diferenca entre os dois diagramas HR ilustrados na figura 2-15 mostra que
estes diagramas sdo um poderoso instrumento para determinar a idade de aglomerados. A
figura 2-16 ilustra como esta datacdo é feita. Chamamos de idade zero a situacdo em que
todas as estrelas se encontram na SP. Passados alguns milhfes de anos, as estrelas mais
massivas (aquelas que eram de tipo espectral O ou B) abandonam a SP. Com o0 passar do
tempo, estrelas de massa cada vez menor deixam de estar na SP. O ponto da guinada (turn-
off) onde se situam as estrelas prestes a sairem da SP é um indicador de idade, que pode ser
calibrado por meio de célculos de evolucdo estelar. Geralmente, prefere-se comparar
diretamente a linhas que contém as estrelas de uma mesma idade, ou is6cronas (como linhas
formadas pelas estrelas em cada um dos quadros da figura 2-16) , com as observacoes.
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Conclusdes

Neste capitulo ndo percorremos toda a area de astrofisica estelar; focalizamos o que é
indispensavel para um primeiro estudo da Galédxia. Mostramos como se determinam as
distancias, e discutimos a importancia do diagrama HR. Este se revelou ser um instrumento
extraordinario, tanto para estender a escala de distancias mensuraveis do Universo, como para
descrever a evolucao estelar e determinar a idade de aglomerados. Pelo menos para as estrelas
que estdo na SP, com uma medida tdo simples quanto a de um indice de cor, consegue-se
saber quase todas suas propriedades: temperatura, tipo espectral, luminosidade e massa. Isto
acontece porque a massa determina as outras propriedades; as caracteristicas aparentes de
uma estrela praticamente ndo mudam com o tempo, enquanto esta se encontra na SP. Se
examinarmos em mais detalhe as propriedades de estrelas, perceberemos que pequenas
diferencas podem existir entre estrelas de mesma massa, por conta por exemplo da
composicdo quimica, que pode apresentar alguma variedade, e de propriedades ligadas a
rotagdo, como as propriedades magnéticas (como a atividade cromosférica do Sol). Ja as
estrelas que se encontram fora da SP (pré-SP ou p6s-SP), apresentam uma grande diversidade
de tipos de variabilidade, algumas periddicas e outras irregulares. Algumas variaveis
periodicas (Cefeidas, RR Lyrae), por serem reconheciveis a grande distancia, tém sido
utilizadas para a determinacdo de distancias de grupos de estrelas ou de galaxias. Além das
propriedades intrinsecas das estrelas, que foram o centro das aten¢Ges neste capitulo, existem
propriedades dinamicas, relacionadas com a natureza de suas 6rbitas na Galaxia. No capitulo
4 discutiremos o conceito de populacdes estelares, e algumas surpreendentes correlagdes entre
propriedades quimicas e dindmicas.
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