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PARTE 11 - A EVOLUCAO ESTELAR E O DIAGRAMA H-R
AS GRANDEZAS 0BSERVACIONAIS

A maneira de se testar uma teoria fisica consiste em comparar
os resultados previstos por ela com as medidas experimentais (obser-
vacionais, no caso da Astrofisica). Com relagao as previsoes da teo-
ria de evolucao estelar, as grandezas mais facilmente observaveis sao
a temperatura superficial (T) e a luminosidade (L) das estrelas. As
outras grandezas observaveis sao a massa (M), o raio (R) e a compo-
si¢ao quimica das camadas externas.

A temperatuna supernficiaf (T) pode ser obtida com precisao re
lativamente boa para um grande nimero de estrelas através de uma ver
sao sofisticada do método utilizado por técnicos de altos fornos. Eles
avaliam a temperatura pela cor dos materiais incandescentes: mais
vermelho, mais frio; mais branco, mais quente. Atras desse processo
muito simples de medida esta a suposicao de que os corpos aquecidos
emitem como corpos negros e, portanto, obedecem a lei de Planck. Des
ta lei pode-se obter o comprimento de onda () para o qual a intensi

dade da radiagao emitida € maxima:

A = 0,29/T cm (2.0)

maXx

A emissividade por unidade de area, somada em todos os com-

primentos de onda é:

E =0 T4(erg/cm? .s) (2.1)
onde o = 5,67 x 107° (c.g.s.)
Admitindo que também as estrelas emitem como corpos negros,

a medida da intensidade relativa da radiagao em pelo menos duas fai-
xas de comprimento de onda (duas cores) determina a temperatura.
Qutro método consiste em analisar as linhas espectrais produ-
zidas quando os elétrons saltam entre dois niveis quanticos de ener-
gia: quanto maior a intensidade das linhas correspondentes aos ni-
veis de energia mais elevados, maior a temperatura. Ja no século pas
sado (Secchi, 1863) era sabido que quase todas as estrelas podiam ser
agrupadas em apenas alguns poucos tipos espectrais caracteristicos e
que ha uma continua gradagao de intensidade das linhas quando se pas

sa de um para outro tipo espectral. Os tipos espectrais estao inti-

37



mamente relacionados com as cores das estrelas. Os sete tipos prin-
cipais sao: 0,8,A,F,G,K,H e podem ser subdivididos em sub-tipos com
fndices de 0 a 9:

TABELA |
T1PO COR TEMP (OK) CARACTERTSTICAS
ESPECTRAL
0 VIOLETA > 25000 linhas de atomos altamente ionizados:
Hell, SiIv(*)}, eventualmente linhas
em emissao, linhas do H fracas
8o AZUL 25000 linhas intensas do He neutro  {Hel),
Hell ausente, H mais intenso
AD BRANCA 11000 linhas do H ao maximo, Call fraco
FO BRANCO-AMARELA 7600 linhas do Call intensas, H fracas,
aparecem metais uma vez ionizados
GO AMARELA 6000 Call bastante intensas, linhas inten-
sas de metails neutros, H ainda mais
fracas (SOL=G2)
KO LARANJA si100 linhas fortes de metais neutros, al-
gumas bandas moleculares, H bem fraco
MO VERMELHA 3600 linhas de 3dtomos neutros bastante In-

tensas, bandas de TiO,

{*) Tons: Hell = He*, caIT = ca*, siIv = 1™,

08S: nos espectros as linhas aparecem, quase sempre, em absor¢ao.

A tuminosidade (L) pode ser obtida a partir das medidas de lu
minosidade apareﬁte e da distancia da estrela, tornando essa grande-
za relativamente facil de ser medida para um grande nudmero de estre-
las. '

A massa (M) s6 pode ser medida nos casos em que a estrela for
mar um sistema duplo com uma outra e forem conhecidos o movimento or
bital e o centro de massa do sistema. Isto restringe bastante o nume
ro de casos em que M pode ser medido.

0 raio (R) s6 foi determinado recentemente, pela técnlca de
interferometria para algumas dizias de estrelas, na maioria gigantes.
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Em geral, supomos que a estrela emite como corpo negro e obtemos R a
partir da relagao
L = LxR20T"* (erg/s) (2.2)

n3o resultando, pols, numa medlda independente.

A composigdo quimica é determinada a partir da reprodugao das
intensidades das linhas espectrals por modelos de atmosferas estela-
res. Estes modelos exlgem um tal volume de calculo numérico que, mes
mo com o uso de modernos computadores, eles ainda s6 podem ser apli-
cados aos casos mals simples.

Por estas razoes, a teorla de evolugao estelar se desenvolveu
confrontando os modelos com as medidas das duas grandezas L e T (ou
outras diretamente relacionadas a elas, como a magnitude absoluta e
o fndice de cor).

A SEQUENCTA PRINCIPAL

No primeiro artigo desta série (REF n? 2) dissemos que quanto
malor a massa de uma estrela, malor a forga gravitacional a compri-
mir o gas para o centro; proporcionalmente, malor a quantidade de
energia que deveria ser produzlda para gerar a pressio interna capaz
de conter o colapso. Para que seja estabelecida uma sltuagao de equl
1Tbrio através de toda a estrutura Interna da estrela, o gas se aco-
moda numa esfera cujo volume & definido pela relagdo entre a densida
de de energia térmica e a gravitacional. Assim, a uma dada fase de
geragio de energla, a massa determina univocamente a luminosidade,
o raio e, portanto, a temperatura superficial. Vamos estabelecer as
relagoes entre estas grandezas, construindo um modelo bastante sim-
plificado.

Vamos admitir que o ponto médio do ralo seja representativo
da médla das condigdes flslicas que vigoram no interior da estrela. A
densidade (p) depende do raio da seguinte maneira:

pa M/R3 (2.3)

Numa aproximagao muito grosseira, substituimos na equagdo diferencial
que descreve o equillbrio hidrostatico as respectivas diferengas de
pressao e ralo entre o ponto tomado como representativo e a superfl-
cle (pressao nula):

P e-p GH/R . (2.4)

Substituindo (2.3) em (2.4):
P a M2/RY . (2.5)
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Usando a equagao dos gases perfeltos
P = nkT (2.6)

onde n & a densidade de particulas, obtemos

T a M/R (2.7)

que substitufda em (2.2) leva a

L a M2 T2 (2.8)

mostrando que a massa determina a relagao L/T.

Procedendo do mesmo modo, substitulmos as equagoes (2.5) e
(2.7) numa equagao que descreve o modo pelo qual a energla produzi-
ds no centro é transportada de camada para camada Iinterna da estre-
1a (equagao do transporte radiativo). Para a fase de queima de hi-
drogénio no niicleo obtemos

L a M3 (2.9)

Esta relagao mostra que a massa determina a luminosidade e,
através de (2.8), determina também a temperatura. Se esta aproxima
gao grosselira for realista em algum grau, a uma sequéncia de massas
estelares no infcio da queima do hldrogénio deve corresponder uma
curva bem definida no grafico LxT. A linha continua da flgura 2.1
& caleulada a partir dos modelos para uma sequéncia de massas este-
lares nas condigoes descritas acima. Ela e denominada SEQUENCIA
PRINCIPAL DE IDADE ZERO. Os pontos no dlagrama sao a luminosidade e
a temperatura observadas das estrelas do aglomerado das Pléiades. 0
conjunto dos pontos observaclonalis que acompanham a curva contlnua
(S.P.1. Zero) recebe o nome de SEQUENCIA PRINCIPAL do aglomerado. 0
bom acordo da curva tedrica com as observagoes mostra que o esquema
tragado acima, embora grosseiro, Inclul todos os elementos flsicos
fundamentals das estrelas nesta fase de suas vidas.

0 grafico LxT & uma das versoes do dlagrama elaborado por
Hertzprung e Rusell (1911) e, por Isso, é denominado diagrama H-R,
em homenagem a seus ideallzadores.

A fotografla 2.1 (em negativo) mostra algumas estrelas do
aglomerado aberto das Plélades, mencionado aclma. Algumas deslas
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Fig.2.1 - Comparagao das previsdes dos modelos de

S.P.1.Zero com as observagoes das Pléiades.

Fotografia 2.1 - Algumas das 120 estrelas do aglo-
merado aberto das Plé&iades.
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alnda se encontram envoltas por restos da nuvem da qual se forma-
ram. Este aglomerado da constelagao do Touro pode ser visto a olho
nu nas noites de verao. Ele & conhecido em algumas regldes do Bra-
sil pelo nome de "Sete Estrelo".

A dependéncia da luminosidade com o cubo da massa na rela-
¢do (2.9) indica que as estrelas de maior massa quelmam suas reser-
vas de hidrogénio muito mais rapldamente que as de menor massa. Po-
demos, portanto, prever que as estrelas ndo 4e manteém etenamente na
Sequéncia Principal. Elas Iniclam seu ciclo de fusao do H na S5.P.
de ldade Zero, pela cadela de reagoes proton-préton:

H! + H! + 02 + e* 4+ v
D2 + H! + Hed + v (2.10)

He3 + He3 + He® + H! + H!

onde v representa um neutrino e y representa radiag3o eletromagnéti

ca.

A medida que o H vai sendo fundido em He, o numero de partf-
culas livres no centro da estrela val diminuindo, gerando um abaixa
mento da pressao Interna (eq.2.6). Para manter-se em equilibrio, a

estrela deve passar por mudangas em suas condigoes estruturais, va-
riando a luminosidade e a temperatura superficial. Durante sua vl
da, a estrela muda, portanto, continuamente de posi¢ao no diagrama
H-R. Podemos dizer que os pontos fora da curva na parte superior da
figura 2.1 (estrelas de maior massa) representam estrelas que Ja se
afastaram bastante da S.P.T7.l¢n0 e estdo abandonando a Sequéneia Prin
cipal do aglomerado.

De acordo com o trabalho dos flsicos Mario Schemberg e S.
Chandrasekhar (1942), quando cerca de 103 a 153 da massa total de H
. de uma estrela tiver sido transformada em He, a pressao gerada pela
queima do H no nicleo nao sera mals suficiente para manter o equlll
brio. A estrela passa a sofrer transformagoes estruturals que a
levam para longe da Sequéncla Principal de ldade Zero. A duragdo

desta fase &
t = 1019/43 anos (2.11)

onde M deve ser expresso em M@. Todas as estrelas da Sequéncla Prin
clpal estariam, pois, nesta fase de produgao de energlia.
Vamos descrever, em linhas gerals o que acontecerd com o Sol

durante sua evolugao e acompanhar seu caminho pelo diagrama H-R. Ao

b2



Inlclar as reagdes da cadela préton-prdton, sua posigao no diagrama
H-R & representada pelo ponto A da fig. 2.2 abaixo.

Como podemos ver pelas reagoes (2.10), quatro prétons sao
transformados em um nicleo de He. A diminuigdo do ndmero de partf-
culas livres causa um abalxamento da pressdo Interna (eq.2.6). Ten
tando restabelecer o equillbrio, o nicleo se contral, aumentando a
temperatura central, que resulta num aumento da taxa de reagdes p-p.
Em consequéncia, as camadas mals externas s3o obrigadas a se expan-
dir e hda um aumento de luminosidade. 0 aumento de L e R se da de tal
modo que a temperatura superficlial se mantém aproximadamente cons-
tante. No diagrama da fig. 2.2 a estrela se desloca verticalmente
de A para B. Sabendo que o Sol ja tem uma uma idade de aproximada-
mente 4,5 bilhdes de anos, podemos prever, pela equagao (2.11) que da-
qui a cerca de 5,5 bilhoes de anos sua posigdo no dlagrama H-R cor-
responderia ao ponto B, sendo 1,5 vezes mais luminoso e 1,25 vezes
maior que atualmente. Das 100 bilhges de estrelas da nossa Galaxia,
B0% a 90% ainda estao na Sequéncia Principal. A maioria das es-
trelas, portanto, esta passando por uma fase analoga a do Sol, quel
mando hidrogénlio no nicleo e se deslocando lentamente dentro da Se-
quéncia Principal. 0 ponto B, que caracteriza a exaustio do H no nE
cleo, € denominado PONTO DE SATDA.

A EVOLUCAOQ PARA 0 RAMO DAS GIGANTES VERMELHAS

A trajetdria evolutiva da fig.2.2 servird de referéncla para

explorarmos a evolugao do Sol.
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A exaustao do H no nicleo (ponto B) faz com que ele se con-
trala, aumentando a temperatura central. portanto a pressao in-
terna, ¢ forgando as camadas externas a se expandirem. O aumento da
temperatura no nucleo de He (Isotérmice) faz com que se inicie a
queima do H numa fina camada ao seu redor, mantendo a taxa de produ
¢80 de energlia mals ou menos constante. Como resultado, a luminos})
dade também permanece aproximadamente constante. Como o ralo aumen
ta, pels equagao (2.3) podemos ver que a temperatura superficlal deve
cair e, por (2.0), a estrela fica mais vermelha & medida que avanga
de B para C.

0 H que & queimado na camada esférica € jogado para dentro do
nacleo, em forma de He, aumentando a massa, a densidade e, portanto,
a temperatura central. O correspondente aumento da pressao interna
forga de novo, as camadas externas para fora e a estrela se expande
mals e mais. 0 aumento da temperatura do nucleo produz um aumento
na taxa de queima do H na camada que o envolve, aumentando a luming
sidade. As variagoes de R e L (eq.2.2) se dao de tal forma que a
temperatura superficial permanece aproximadamente constante e a es
trela se desloca de C para D quase verticalmente. O Sol percorrera
o trecho BC em cerca de 800 milhoes de anos.Ja o trecho seguinte, CD,

serad percorrido em metade deste tempo.

As grandes dimensces e a baixa temperatura superficial da es
trela neste Gltimo trecho a caracterizam como uma GIGANTE VERMELHA.
No ponto D o Sol terd uma luminosidade mil vezes maior que a atual
e uma temperatura superficial de apenas 3500 %k e, de acordo com a
emmqio(z.zhseu raio sera da ordem de 100 vezes maior que o atual. A
proximadamente 1/4 da massa do Sol estara concentrada no nucleo de
He a uma densidade 50 000 vezes maior que a do Ferro. 0 resto do
gas que compoe a estrela estara espalhado num volume tao grande que
sua densidade sera menor que a obt!da em aparelhos de alto vacuo na
Terra (- 1076 atmosferas). Portanto, daqui a uns 7 bilhGes de anos
o Sol terd uma luminosidade suficiente para destruir todos os seres
vivos sobre a face da Terra. O0s oceanos serao vaporizados e nossa
atmosfera sera langada para o espago, deixando a crosta nua como se
encontra atualmente a superfliclie da Lua.

Nao se espera que a espécie humana, como tal, dure tanto pa-
ra presenciar, daqul da Terra, esses estaglos da evolugao do Sol.
Mas, se isso acontecesse, os homens do futuro veriam no céu um enor
me disco vermelho de 60 graus de diametro angular e um por-de-soT
que duraria 4 horas.
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IGNICAO DO HELIO

No final da fase de Gigante Vermelha, o nicleo de He teria cer
ca de 80 milhdes de °K. As estrelas de massa aproximadamente igual
ou menor que a do Sol tém, nestes estagios, densidades tao elevadas
no nicleo (~ 400 Kg/cm3) que o gas nao preenche mais os requisitos
de gas perfeito e a relagdo (2.6) nao é mais valida. Na interagio
entre as particulas t&m que ser levados em conta fendmenos quanti-
cos, tais como o principio de exclusao. Este estado da matéria,ing
xistente na Terra, é denominado estado degenerado. No estado degenera
do o gas €& praticamente incompressivel e a press3o depende mais for
temente da densidade que da temperatura. Deste modo, o nicleo atiE

ge a pressao suficiente para sustentar o peso das camadas externas.

Quando a esfera central do Sol atingir 100 milhoes de °K, os
nicleos de He comegardo a se fundir através de uma série de reagoes,

como no esquema abaixo:

He" + He'

+4
@
®
@

Be® + He" =+ ¢l2 4+ y
€12+ He* » o018 4+ (2.12)
016 4+ He" 5 Ne20 4+

Ne20 4+ He% & Mg2%

+
<

0 infcio da queima do He & explosivo e € chamado de J{gnig¢ado
do HeLio. Quando a estrela tem massa maior que a do Sol, a pres-
sao gerada pela matéria no estado degenerado é insuficiente para sus-
tentar o peso das camadas externase o Hevai sendo queimado antes que
um carogo de matéria degenerada de proporgoes razoaveis seja forma-

do, nao sendo atingida a fase explosiva.

Voltando a evolucao do Sol, o salto de D para E (fig.
2.2) se daria em apenas um dia. No diagrama H-R, podemos ver que a
igni¢ao do He causa uma queda da luminosidade da estrela, ao invés
de faz€-la brilhar mais ainda. A explosao expande o niicleo, disper-
sando a camada esférica de H que queimava ao seu redor. 0 esfria-
mento do nicleo durante a sua expansao diminui a taxa de reagoes do
H, uma vez reconstituida a camada esférica de combustao do hidrogé-
nio. As camadas externas se contraem, a temperatura superficial au-
menta e a estrela se desloca de E para F. Nas imediagoes do ponto

F a estrela passa um tempo relativamente longo queimando He no nQ-
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cleo ¢ H na camada esférica. Um grupo de estrelas de diversas mas-
sas nesta fase de evolugao define uma regiao do diagrama H-R anidlo-
ga a Sequéncia Principal, denominada RAMO HORIZONTAL. Quando o He
do nicleo tiver se esgotado, de novo o nicleo ira se contrair e aque
cer, aumentando a pressao interna e forgando as camadas externas a
se expandirem, A estrela se desloca de F para G, entrando no RAMO
ASSINTOTICO. Nesta fase a energia € gerada em duas camadas esféri-
cas concéntricas: a de dentro, em torno do nucleo, de elementos qui-

micos pesados, queima He e a externa queima hidrogénio.

As estrelas de grande massa atingem temperaturas centrals su
ficientes para iniciar ciclos de fusao dos elementos mals pesados ,
enquanto que as de pequena massa caminham rapidamente para os esta-

glos finais de evolugao.

0s modelos tedricos encontram sérfas dificuldades para acom-
panhar a sequéncia de eventos a esta altura da vida da estrela e a

evolugao passa a ser tratada apenas qualitativamente.
A TDADE D0OS AGLOMERADOS ESTELARES

A fig. 2.3 mostra o diagrama H-R de varios aglomerados aber=-
tos. Note que todos tém uma parte do diagrama parecido com o das
Pleéiades nas proximidades da Sequéncia Principal. Alguns deles, co
mo M41, MIl, Hyades e M67 tém estrelas que ja passaram pelo Ponto
de Safda e se transformaram em Gigantes Vermelhas. A ldade de um
aglomerado pode ser calculada, admitindo que todo o grupo de estre-
las nasceu simultaneamente de uma mesma nuvem com composigao quimi-
ca homogénea, Assim, determinada a massa de uma estrela que se
encontre no Ponto de Safda, a sua idade, calculada por (2.11) pode
ser atribuida a todo o aglomerado. 0 procedimento descrito acima
para determinac3o da idade s6 sera valido se a Idade assim obtida,
ao ser aplicada aos tragos evolutivos para varias massas, reproduzir
todo o diagrama H-R do aglomerado observado. A fig. 2.4 apresen-
ta os tragos evolutivos para diversas massas.

Para um certo tempo de evolugao, assinala-se o ponto em que
cada estrela estd sobre sua trajetgria evolutiva. 0 conjunto de
pontos assinalados é o diagrama H-R tedrico do aglomerado para o
tempo de evolugao em questao. A flq. 2.5 representi o diagrama
H-R de um aglomerado imaginirio em varios estagios de evolugao. Com
pare o diagrama H-R de H4l, por exemplo, com a fig. 2.5 (B) e o
de M67 com 2.5 (¢).
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Na Galdxia s3o conhecidos 867 aglomerados abertos contendo de
50 a 1000 estrelas cada um, com idades que vao de 2 milhdes a 4
bilhoes de anos. A fotografia da ultima pagina deste artigo, mos~-
tra o aglomerado globular 47 Tucanae, que contém cerca de 1 milhao
de estrelas e dista cerca de 17 mil anos luz de nés; Compare seu
diagrama H-R observado na fig. 2.6 com a fig. 2.5 (D). Sua idade €
da ordem de 10 bilhoes de anos. Ele € muito parecido com os outros

125 aglomerados globulares conhecidos na nossa Galaxia.
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Fig.2.6 - Diagrama H-R do aglomerado globular 47 Tucanae.

Todas as consideracoes feitas acima nao levaram em conta a
rotacao das estrelas, sua perda de massa e campos magnéticos. Sabe
-se, atualmente, que praticamente todas as estrelas perdem massa

por varios mecanismos possiveis. Ela pode ser muito pequena, como a
causada pelo vento solar, mas, em alguns casos pode ser suficiente-
mente elevada para influir fortemente no ritmo da evolugao. Além
deste efeito, a perda de massa pode deixar a descoberto camadas mais
ou menos profundas da estrela, contaminadas pelos produtos da fusao
no nucleo. A idade de uma estrela deve ser, portanto,olhada com
uma certa cautela, principalmente se ela faz parte de um sistema du
plo onde as componentes se encontram muito prdéximas entre si e es-

tao, assim,sujeitas a interacgoes.
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A fig. 2.7 mostra o diagrama H-R composto das 100 estrelas
mals préximas (pontos pretos) e das mais brilhantes (bolinhas) visT
vels no céu. Note que & uma composigao de estrelas de diferentes
idades e massas e, mesmo assim, elas se concentram em duas regides:
na Sequéncia Principal e no Ramo das Gigantes Vermelhas. O0s pontos
Isolados na parte Iinferior, mais a esquerda da figura, sdo as Anas

Brancas, que comentaremos no proximo artigo.
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Fig.2.7 - Dlagrama H-R das estrelas mals pro-

ximas e das mais brilhantes.
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Tome os dados na fig.2.7 e mostre que o comprimento de onda em
que a emissao € miaxima para Antares se situa na regldo do infra
vermelho, para o Sol, na regiao do visfvel e para Vega, na re-
giao proxima do ultravioleta.

Mostre que uma estrela de 10 M8 tem uma luminosidade mil vezes
maior que o Sol, na Sequéncia Principal.

Mostre que uma estrela de 10 MO leva um tempo mil vezes menor
que o Sol para sair da Sequéncia Principal e uma de 0,10 MO ,
um tempo mil vezes maior.

Tome os dados na fig. 2.7 e calcule, aproximadamente, o raio
das seguintes estrelas: Rigel, Betelgeuse, Aldebaran, Sirfus e
a estrela de Barnard.

Pedimos aos Leitones que nos escrevam dando sua
visdo enitica deste trabalho, comunicando-nos as difi-
culdades encontradas na sua compreensdo e, no caso de
professones, se o texto serviu tambem de base para apli
cacao em aula.

Endereco:- Instituto Astrondmico e Geo§isico da USP
Av. Miguel Stefano 4200
Parque do Estado
Caixa Postal 30627
Sao Paulo - SP
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