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Resumo

Os conhecimentos das leis e postulados da fisica é uma ferramenta funda-
mental para os estudos em Astrofisica, pois proporciona executar experiéncias ana-
logas, teorizar e descrever alguns fendmenos observacionais com uma boa precisao ao
que de fato acontece no universo; ambas estdo em torno da ciéncia conhecida como
Astronomia que no primérdio dos tempos desencadeou os principais questionamen-
tos, observagoes e teorias para que chegissemos nos avangos atuais, dando origem
também ao que conhecemos como Fisica em si. Este trabalho foi desenvolvido de
forma bibliografica e tem como intuito reunir os conceitos introdutérios acerca da
hidrodinadmica de fluidos e a termodindmica, afim de estabelecer subsidios necessé-
rios para a compreensao dos fendmenos presente na formacdo de uma protoestrela,
descrevendo alguma das principais equagoes relacionadas a esse processo; também
foi abordado de forma superficial a equacgao de estado que delineia a formagao de
uma estrela. Por fim apresentamos algumas caracteristicas de nuvens interestelares
que estao diretamente ligadas a locais de nascimento e evolucdo de estrelas, descre-
vemos de maneira qualitativa e quantitativa um dos principais aspectos responsaveis
pelo inicio do processo de nascimento de uma estrela, partindo do colapso gravitaci-
onal e fragmentacdo da uma nuvem molecular até o seu estado protoestrelar, dando
destaque a massa de Jeans que delimita a instabilidade da nuvem.

Palavras-chaves: Colapso. Protoestrela. Nuvem molecular.



Abstract

The knowledge of the laws and postulates of Physics is a fundamental tool
for studies in Astrophysics, as it provides to perform analogous experiments, to the-
orize and to describe some observational phenomena with a good precision to what
actually happens in the Universe; both are around the science known as Astronomy
that in the primordium of the times unleashed the main questions, observations
and theories so that we arrived at the present advances, giving rise also to what we
know like Physics in itself. This work was developed in a bibliographical form and
aims to bring together the introductory concepts about fluid hydrodynamics and
thermodynamics, in order to establish the necessary subsidies for the understanding
of the phenomena present in the formation of a protoestrela, describing some of the
main equations related to this process ; the equation of state that delineates the
formation of a star has also been approached superficially. Finally we present some
characteristics of interstellar clouds that are directly linked to birth places and star
evolution, we describe in a qualitative and quantitative way one of the main aspects
responsible for the beginning of the process of birth of a star, starting from the
gravitational collapse and fragmentation of a molecular cloud to its proto-sterolar
state, highlighting the mass of Jeans that delimits the instability of the cloud.

Key-words: Collapse, Protostar. Molecular cloud.
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1 Introducao

As estrelas se destacam como elementos astrondémicos mais reconhecidos, os quais
representam os pilares fundamentais para a histéria da evolucao de uma galaxia. O pro-
cesso de composicao, a idade, a formacao da distribuicdo das estrelas em uma galaxia
ou aglomerado traceja a historia do nosso universo. Compreendendo esse vasto poder
de informacao carregado por uma estrela, o estudo do processo de nascimento e evolu-
cao estelar é fundamental para a astrofisica e astronomia. De tal maneira, o objetivo do
estudo apresentado neste trabalho é a compreensao da composicao e formacao de uma
estrela a partir do colapso gravitacional de uma nuvem molecular até formacao de uma

protoestrela.

Estudos indicam que a formagcao estelar ocorre em nuvens moleculares massivas
e densas, isto é, estrelas nascem de fragmentos interestelares provavelmente quando as
nuvens moleculares se tornam gravitacionalmente instaveis, devido as perturbagoes no
meio que podem ser ocasionadas pela passagem de uma onda de choque causada pela
explosao de uma supernova, ou pela passagem de uma onda de densidade, como as que
teoricamente sdo responsaveis pelos bracos espirais das Galdxias. E observado que as
estrelas tém origem na fragmentacao da nuvem colapsada, com os fragmentos tornando-
se instaveis apos inicio do colapso da nuvem, e colapsando mais rapido do que a nuvem
como um todo. O colapso se da4 quando a forca gravitacional ¢ maior que a pressao
interna da nuvem, dando inicio a uma contracao em direcao ao centro. Assim a densidade
central aumenta com uma grande velocidade. A regiao central acaba se tornando opaca,
e logo o aumento da densidade provoca um aumento adiabatico na temperatura. Como
consequéncia a pressao aumenta e o colapso chega ao fim formando um ntcleo central
em equilibrio hidrostético, o qual recebe o nome de protoestrela(OLIVEIRA;SARAIVA,
2013).

Com base nos varios processos fisicos que sdo apresentados na evolucao estelar, o

trabalho foi desenvolvido da seguinte forma:

No segundo capitulo "hidrodinamica e termodinamica', foi introduzido um breve
relato sobre a relagdo da hidrodindmica aplicada ao fenomeno evolutivo de uma estrela,
onde falamos do comportamento de um fluido em uma condicao de equilibrio estatico, ob-
servando conceitos fundamentais sobre as forgas atuantes. Com relagao a termodinamica,
foi definido de forma superficial os conceitos e as equagdes que descrevem o comporta-

mento de um gas no estado ideal, e a primeira lei da termodinamica.

No terceiro capitulo "evolugao estelar', apresentamos algumas caracteristicas e

classificagbes de nuvens interestelares que estao ligadas a bergario de estrelas, e descre-
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vemos o nascimento de uma estrela, partindo da fragmentacao da nuvem molecular até
a formagao da protoestrela, em que demonstramos de maneira qualitativa e quantitativa
um dos aspectos responsaveis pelo colapso de uma nuvem molecular, dando destaque a
massa de Jeans que delimita a instabilidade da nuvem. Na etapa final, apresentamos as

consideracoes finais.
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?2 Hidrodinamica e Termodinamica

2.1 Hidrodinamica

A insercao da hidrodinamica dentro da astrofisica ocorre nos mais variados aspec-
tos, dentre eles estd o estudo aplicado aos ventos estelares, fendmeno gerado nas varias
classes de estrelas. Os ventos estelares correspondem a sistemas hidrodinamicos de es-
coamento de gases circunstelares. Esse tipo de fendmeno é um dos principais processos
observados em grande parte das estrelas para a ejecao de massa em diversos estagios de
evolugao. Compreendendo que esse procedimento envolve principios hidrodinamicos, des-
creveremos neste trabalho algumas das principais equagoes referentes a dinamica classica

de fluidos presente nos processos de evolucao estelar.

2.1.1 Propriedades de um fluido

Um fluido tem diferentes aspectos em seus estados liquido e gasoso. Quando li-
quido tem volume definido, mas nao forma, com um grande espagamento intermolecular
. Os gases nao possuem forma nem volume definido, com espacamento intermolecular
maior ainda, podendo expandir ou comprimir dependendo do ambiente em que estiverem
expostos. O fluido pode ser definido entdao, como sistema fisico constituido por molé-

culas que deforma-se, isto é, escoa, continuamente sob acao de uma forca de cisalha-

mento(NUSSENZVEIG, 1981).

2.1.2 Pressao em um Fluido

A forca de pressao gerada pela alta temperatura e pressao do gas existentes no
nucleo estelar, como resultado das reagoes termonucleares, é um fator essencial para obter-
se um equilibrio hidrostatico na estrela,pois atuando juntamente com a forga gravitacional

sao as Unicas forgas que intervem no corpo celeste.

A pressao pode ser definida como a medida da relagao entre a forga aplicada a

uma superficie e o tamanho da superficie considerada

AF

P=7xx

mais especificamente a pressao ¢ definida para o limite dessa razao, isto ¢,

_dF

pP=""
dA
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2.1.3 Equacao da Continuidade

No processo de evolugao estelar, a estrela passa por um momento de intensa ins-
tabilidade, com constantes transformacoes e variagoes. Em meio a essas alteragoes, o que
pode influenciar diretamente seu tempo de existéncia é a variacdo da sua massa, que se
da por multiplos mecanismos, dependendo da categoria de cada estrela. Dentre esses me-
canismos, trabalharemos com o processo de ejecao de massa por meio de ventos estelares,

que envolve o método de escoamento hidrodinamico.

Desta forma, para obter resultados utilizaremos a lei da conservacao da massa,

aplicada ao movimento de fluidos dentro da evolugao estelar (Maciel, 2005).

Para isso, sera levado em consideracao os seguintes fatores:

Forgas volumétricas;
e Forcas superficiais;

e Escoamento estacionario;

Fluido incompressivel.

Vamos considerar inicialmente que o movimento de um fluido é caracterizado pela
existéncia de um campo de velocidades do fluido com o vetor v (x,y,z,t), e varidveis

termodindmicas como a pressao P e a densidade p (x,y,z,t).

Utilizando um volume V do fluido, com uma massa total definida:

m = /pdv,

onde esta integral se estende ao volume V por um todo. Pode-se entao ser tomado um

elemento de volume tao pequeno quanto queira, mas que abranja um grande ntimero de

particulas para que haja possibilidade de realizagdo da analise.

= =
n it

Figura 1: Elemento de Fluido

Sendo dS o elemento de superficie que delimita o volume considerado.
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m = pv . ndS,

(2.1)

com 7 sendo o vetor normal e perpendicular & superficie. Assim a quantidade de

matéria que atravessa o elemento de superficie por unidade de tempo é,

m = f o7 . 7dS,
com a integral também podendo estender-se por toda a superficie.

Podemos escrever que o decréscimo de massa no fluido por unidade de tempo é

dado por:

onde a presenca do sinal negativo indica que ha uma diminuicdo da matéria em V. Logo,

para a conservacao da massa, temos que:

gt /pdv _ —?{pﬁ. 7ds. (2:2)

Aplicando o teorema da divergéncia, temos:

?{pﬁ'. 7ds = /6 (pP)dV (2.3)

Tomando as equagoes (2.2) e (2.3), obtemos:

gt /pdV _ —/6 (pD)dV, (2.4)
/ [gf + 6.(/)17)1 dv =0, (2.5)

com a integral tendo que prevalecer em qualquer volume. De maneira que possa ser rees-

crita da seguinte forma:

op -,
a5t + .(pv) = 0. (2.6)

Esta é a representacao da equacao da conservacao da massa, também conhecida

como equagao da continuidade. Sabendo, que:
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-

V- (pt) = pv - T+ Up, (2.7)

entao, a equacao (2.6) pode ser reescrita de maneira que:

o . .
a—‘t)+pv-ﬁ+ﬁ-vp:o. (2.8)

Assim, dada a equacdo da continuidade, pode ser observada a representacao natu-
ral da conservacao da matéria, ou seja, em determinado fluido a quantidade de matéria
que sai de um elemento de volume de fluido deve ser igual ao decréscimo da matéria no

mesmo. Desde que ndo contenha a presenga de fontes ou sumidouros (Maciel, 2005).

Com essa andlise, é possivel compreender também que a densidade em um certo
elemento de volume varia com seu escoamento tanto para fora quanto para dentro do

elemento.
Dois casos importantes devem ser observados na equagao (2.7). Sao eles:

I)Os fluidos incompressiveis, em que sua densidade pode ser considerada constante.

A equagao (2.7) fica:

v -7=0. (2.9)

I1)O segundo caso sao os fluidos estaciondrios, os quais suas propriedades nao

i im 2 — 5 .
variam com o tempo, assim 37 = 0, e a equacdo (2.6) fica:

v - (p?) = 0. (2.10)

2.1.4 Equacao de Euler

Em fluidos ndo estaticos', a viscosidade entre a movimentacao das camadas de
moléculas do fluido, causam o aparecimento das forcas horizontais, o que nao ocorre com
fluidos em equilibrio, pois nao apresentam tensoes tangenciais, ou seja, nao ha forcas
horizontais atuando sobre ele. Desta forma, um fluido ideal, isto é, sua viscosidade pode
ser desconsiderada o que nao gera a presenga de forgas. Deste modo, a tinica tensao (forga)
a ser considerada no fluido é a tensao normal, ou pressao P (LANDAU; LIFSHITZ, 1963).

Tomaremos novamente um volume V, e adotaremos um regime de escoamento

laminar.

Temos que a forca total atuando sobre o volume é:

L O fluido é considerado estatico se todas as particulas nio tiverem movimento ou tiverem a mesma

velocidade relativa constante em relagdo a um referencial de inércia (PACIFICO,2017).
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F= —fPﬁdS, (2.11)
com o sinal negativo indicando que a forca estd atuando sobre o volume.

Aplicando o teorema do gradiente:

—j{PﬁdS - —/V v PdV. (2.12)

Observando e comparando as equagoes (2.11) e (2.12), temos que:

F = —VPdV. (2.13)

A forca por unidade de volume pode ser expressada por:

dF
= — 2.14
com f podendo ser reescrito como:
f=VP. (2.15)

Para uma particula no fluido, percebemos que a mudanca dv' na velocidade durante
o tempo dt é composta por duas partes: a variagao durante o tempo dt na velocidade em
um ponto fixo no espago, e a diferenca entre as velocidades (no mesmo instante) em dois

pontos separados, onde dr é a distancia percorrida pela particula fluida durante o tempo

dt. A primeira parte é dv; = 6” ;dt, onde a derivada % é tomada para constantes x, y, z

isto é, num ponto dado no espago. A segunda parte é

b

ov ov ov
dvy —dxa —i—dya +dz8z

que mede a variacdo da velocidade no mesmo instante entre dois pontos diferentes no
espago separados por
dF = dai + dyj + dzF.

que ¢é a distancia percorrida pela particula no tempo dt. Sabendo que

. -, 0 o -
V=50 87‘7 + pp -k,
temos,
At = (dF- V). (2.16)
Sendo o somatorio de v e vy igual a
dir= Pt + (dF- V)T (2.17)
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Podendo ser encontrada a derivada convectiva,

D 0 -
— = 4 (dF-V 2.18
o= 2 (@), (218)
Pode-se escrever a expressao acima na forma lagrangiana adotando o movimento de
um fluido, relacionando com as derivadas eulerianas associadas a uma posicao e instantes

fixos. Encontraremos entao a equacgao de Euler:

ov = 1~
4 (F-V)T=—-VP. 2.1
; (V- V) (2.19)

Podendo ser encontrada a derivada convectiva:
bv_ _Igp (2.20)
Dt p '

Um ponto importante a ser observado para a equacao de Euler, é quando um fluido
esta sob acao de um campo gravitacional que ¢é caracterizado pela aceleragao gravitacional
g. Nesta situacao, cada unidade de volume do fluido ficard sujeito a uma forga pg, de tal

forma que a equagdo (2.19) fique:

ov = =
+(7-V¥Wo=—-—-VP+4. 2.21
ot (V- V)u P g ( )

Considerando o caso de uma estrela estatica, onde as forcas de pressdao oriundas
do nucleo estelar equilibram a forca gravitacional que atua no centro da estrela, proporci-
onando assim um equilibrio hidrostatico, e admitindo que a forga gravitacional pode ser
derivada de um potencial gravitacional § = —6@, pode-se relacionar ® com a densidade

do gés na estrela pela equagdo de Poisson. (MACIEL, 2005). De forma que:

/ V.gdV = —4rG / pdV (2.22)
;

ou

/V V.G +47Gp| dv =0, (2.23)

com a igualdade tendo que prevalecer por todo o volume ficando:

V.7 + 4nGp = 0. (2.24)

Com g = —Vd

—V.(V®) = —47Gp. (2.25)

Descrevendo o movimento dinamico do fluido através da equagao de Poison,
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V20 = 47w Gp. (2.26)

Usando ¢ = o em (2.21), obtemos:

VP =3, (2.27)

I

e para g = —Vo:

1~ .
VP =veo. (2.28)

Aplicando o divergente da fungao, encontramos:

5 (1o 5 o o
V. (pvp> = -V.(V®) = —-V?9, (2.29)

a qual substituindo pela equacao de Poison, temos:

— ]_ —
V. (VP) = —4nGp. (2.30)
P

E importante destacar que o equilibrio representado na equacio (2.30) refere so-
mente a um equilibrio mecanico, pois a equacao de Poisson nao remete a um equilibrio

térmico completo.

2.1.5 Equacao de Bernoulli

Pode-se encontrar a relagao entre a variagao de pressao, a variagao de velocidade e

uma variagao de altura para um fluido incompressivel que escoa num estado estacionario.

Considere um tubo com uma largura variavel por onde entra um fluido a esquerda
em uma area transversal A; e sai a direita em outra area transversal As, como exemplifi-
cado na figura a seguir. Do lado esquerdo, o tubo esta a uma altura h; e a parte superior

a direita a uma altura hs no mesmo referencial.

Em um dado instante, tomando o fluido incompressivel nas posi¢oes S;. Em um
intervalo de tempo At ele passa a ocupar a posicao Sy. O volume ocupado na primeira

posicao e na segunda sao:

AVy = (Vi.At). A
AVy = (Va.AL). As.
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Figura 2: Exemplificagdo do tubo por onde o fluido escoa

Fonte: Adaptado de <www.calctown.com>. Acesso: Fev, 2015.

Em um intervalo de tempo At pequeno, de tal forma que através da superficie A;
passe uma massa Am; e através da superficie A; passa uma massa Amsy. O elemento de

massa pode ser descrito por:

Como a massa que entra deve ser igual ao que sai, e por ser um fluido incompressivel

sua densidade sera constante em ambos os lados.

O trabalho (W) realizado pelas forgas externas que atuam no elemento de massa
Am, é igual a variagdo da energia cinética do elemento de massa quando em movimento
de um lado a outro. As forcas externas em destaque atuando sobre Am, sao as forcas da
gravidade e a forga gerada pela variacao de pressao externa aplicada nas superficies A; e
Ay:

W =W, +W,=VK.

e W,= Trabalho realizado pela forca gravitacional;

o W, = Trabalho realizado pela diferenca de pressao

Desta forma,

2 — —
W, = [ F,.d (2.31)
1
2 —

W, = | FE,.dl. (2.32)
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Lembrando que:

—

E.dl = (—jAmg).()) = —Lm gdy (2.33)
e fazendo a substitui¢do de (2.33) em (2.31), obtemos:

[ (am giy) = B (v, - V2). (2.34)

O sistema teve um armazenamento de energia potencial gravitacional devido ao
transporte do elemento de massa Am para a parte superior em um intervalo de tempo

At, que nos da:

Wy =2A0m g(y2 — y1). (2.35)
Entretanto para a forca de pressao, temos:

—

E,.dl = (PyAy)dz — (PyAy)dz. (2.36)

Usando a equagao (2.36) em (2.32), é encontrado:

2 2
Lembrando que:
A
A(VAL) = AV = pm (2.38)
tal que:
Am
W, = 7<P1 — P). (2.39)

A variacao da energia cinética é dada por:
1 2 1 2
Logo,

Am 1 1
T(Pl —P) — Amg(ys —y1) = iAm Vi — EAm V2 (2.40)

ou

1 1
Py + pgyr + 5[)‘42 = Py + pgya + 50‘/22- (2.41)
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De maneira natural é possivel observar que:

1
P+ pgy + ipV2 = Constante. (2.42)

A equagao (2.42) é conhecida como equagdo de Bernoulli, onde a constante é
determinada pelas condigoes existentes em um ponto das linhas de corrente (MUNSON,
2002).

2.2 Termodinamica

2.2.1 Equacao de Estado

De uma forma geral, os gases que apresentam densidade consideravelmente baixa
apresentam um comportamento semelhante que independe do tipo de molécula que os
constituem. Esse estado é denominado ideal e é caracterizado por apresentar critérios
de baixa coesao molecular, auséncia de interagao elétrica, gravitacional e Lorentzianas
entre suas moléculas, bem como com meio externo. As Unicas forgas consideradas nesse
sistema sao as forcas de contato, que ocorrem durante a colisdo das particulas. Os gases

que apresentam essas caracteristicas sao chamados de gases ideais.

E verificado que se a temperatura for mantida constante, consistird em uma pressao

no gas ideal que sera inversamente proporcional ao volume do gas, isto é,

A
P=— 2.43
V’ ( )

onde a constante A é proporcional a temperatura, o que estabelece a lei de Gay-

Lussac, de tal forma que a equagao pode ser escrita:

_ BT

P
V

(2.44)

A energia interna U de um gas que segue a lei de (2.44) é independente do vo-
lume, dependendo apenas da temperatura. Em muitos casos a energia é linear com a

temperatura, de modo que:

U=CT. (2.45)

Em que se coloca U=0 para T=0. Se outro comportamento da energia interna de
um gés ideal nao for declarado explicitamente, isso significa que estaremos admitindo o

comportamento dado por (2.45).

Agora, considere dois recipientes de volumes distintos que encerram quantidades

diferentes de gases idénticos sob a mesma temperatura e pressao. Tendo em vista que as
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condigbes sao as mesmas, entdo a razao entre os numeros de moléculas nos recipientes
deve ser igual a razao entre os volumes. Em outros termos, o nimero de moléculas deve ser
proporcional ao volume. Tendo em vista que, a partir da equagao (2.44), B é proporcional
ao volume, para T e P fixos, entao pode ser concluido que B é proporcional ao nimero de

moléculas denominado mol. Podemos escrever B = v R em que v é o nimero de moles e

R ¢é a constante de proporcionalidade que é dada por 8§, 31mj\£ 7. Portanto, para o gas em
consideracao, vale:
vRT
P = ) 2.46
- (2.46)

Com V sendo o volume ocupado pelo gas,e v podendo ser escrita como:

y— (2.47)

onde N é o niimero de particula do gés, e IV, o niimero de Avogadro, assim obtém-

se:

RT
PV =N— 2.4
V Na ) ( 8)
com
R = Nk, (2.49)

em que "k"é a constante de Boltzmann e equivale 1,38X1071JK 1. A equacdo

(2.48) pode ser reescrita de forma:

PV = NkT. (2.50)

Pela densidade de carga n = %, obtém-se:

P = nkT. (2.51)

Considerando que o gas é homogéneo e m sendo a massa das particulas tem-se que

p = mn, assim a equacao ficara:

_ kpT
==

P (2.52)

Um gés ionizado por completo comporta-se como uma gas perfeito, mesmo a den-

sidades relativamente altas. Para um gas nao ionizado obter o comportamento de um
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gas perfeito, é necessario uma densidade menor que determinados valores criticos (MA-
CIEL,1999).

2.2.2 A primeira lei da termodindmica

A primeira lei da termodinamica esta associada a conservacao de energia, sendo
consideradas as dimensdes macroscopicas e microscopicas. A energia cinética e potencial
do sistema associa-se ao movimento aleatoério translacional, rotacional e vibracional das
particulas. Para sistemas termicamente isolados e que nao trocam trabalho com o meio,
a energia interna U é idéntica a energia total E do sistema. Existindo troca de calor
ou trabalho com o meio, a energia interna se prolonga enunciando a primeira lei da

termodinamica na forma:

dU =Q +W. (2.53)
A qual também podemos escrever na forma diferencial, tal que:

dU = cdT — PdV. (2.54)

A equagdo demonstra que a soma do calor com o trabalho trocados entre o sistema
e seu exterior, durante um processo que ocorra entre estados de equilibrio termodinamico
terminais, ¢ igual a diferenca entre as energias internas respectivamente associadas aos
dois estados dos sistemas, nao oferecendo restricbes quanto aos estados intermedidrios

que constituem o processo, podendo ser entao aplicada tanto a processos reversiveis como
irreversiveis (MOREIRA; BASSI, 2001).
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3 Formacao Estelar

3.1 Nebulosas

Nebulosa é o nome dado para descrever diferentes tipos de nuvens moleculares
que geralmente sao compostas por hidrogénio, plasma e alguns outros gases ionizados.
Originalmente o termo nebulosa era usado para definir qualquer objeto fora do sistema
solar que apresentava uma aparéncia difusa em vez de pontos como estrelas e planetas.
Existem uma variedade de mecanismos para a formacao das nebulosas, onde sdo em
grande parte formadas devido a um colapso gravitacional do gas no meio interestelar e
outras nebulosas sao oriundas de explosoes de supernovas que sao geradas por estrelas
que chegaram ao final do seu ciclo vital (OLIVEIRA; SARAIVA, 2010).

Algumas nebulosas também sdo conhecidas por serem regioes de constante for-
macao estelar, no qual parte dos materiais que as constituem comeca um processo de
aglutinagao, formando estrelas e sistemas planetarios através de um evento conhecido
como “colapso gravitacional”. A maioria das nebulosas apresentam tamanhos vastos, po-
dendo chegar até cem anos luz de didmetro; também em muitos casos elas nao possuem
um tamanho bem definido, e embora possuam um grande porte elas possuem uma densi-

dade consideravelmente pequena podendo se aproximar de cem particulas por centimetros
(KRUMHOLZ; MCKEE 2008).

As nebulosas apresentam-se em diferentes formatos, tamanhos e sao classificadas
de acordo com o tipo de radiacdo que emitem, onde dentro dessas classificagoes vamos
apresentar algumas dos tipos principais: as nebulosas de emissao, nebulosas de reflexao,

nebulosas escuras e nebulosas planetarias.

3.1.1 Nebulosas de Emissao

As nebulosas de emissao apresentam em suas constituigoes basicas gases ioniza-
dos. Elas também sao, frequentemente, lugares de formagcao estelar. Algumas das estrelas
jovens geradas sao tao macigas quanto energéticas que sua radiacao pode excitar o gas da
nebulosa para brilhar, assim a nuvem molecular recebe o nome de nebulosa de emissao,
que pode emitir luz em diferentes comprimentos de ondas. Os diferentes brilhos que sao
emitidos dentro da nebulosa, dependem do grau de ionizacao e dos tipos de gases que as
constituem (COLMMAN; MARTINS, 2016).

As nebulosas de emissao sao denominadas de regides H II, o que caracteriza a
associacao da nebulosa a estrelas muito quentes. O que também relaciona os seus elementos

de formacao, onde o H II ¢ uma nomeagao dada a regides formadas por hidrogénio ionizado
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(MACIEL, 2002).

Uma das maiores nebulosas de emissao localizada nas proximidades do nosso pla-
neta é a nebulosa de orion. A nebulosa de érion, é uma nebulosa com aspectos de emissao
e reflexdo, também conhecida como a maior regiao formadora de estrelas macigas mais
proxima da terra, o que a proporciona uma magnitude aparente relativamente brilhante
de 4!. Orion, também conhecida como Messier 42, esté situada a uma distancia aproxi-
mada de 1500 anos luz. Localizada em um brago espiral da Via Lactea, ela ganha destaque
devido ao seu brilho e uma localizagao proeminente abaixo do cinturao de érion, o que a
faz observavel a olho nu no céu noturno (GARNER, 2017).

Figura 3: Messier 42

Fonte: http://hubblesite.org. Acesso: jan. 2018

A regiao central da Messier 42 é ocupada por quatro estrelas jovens macicas que
apresentam uma energia consideravel, as quais sao responsaveis por moldar a nebulosa.
As quatro estrelas macigas recebem o nome de trapézio, por estarem dispostas em um
padrao trapezoidal, onde a luz com o comprimento ultravioleta emitida pelo conjunto
de estrelas é a principal responsavel pela perturbacao e crescimento de estrelas menores

(LONGAIN, 1992).

3.1.2 Nebulosas de Reflexao

Nebulosas de reflexdo sao nuvens interestelares que nao emitem luz visivel, mas tem
a propriedade de refletir a luz de uma ou mais estrelas vizinhas. Elas nao sdo suficiente-
mente quentes para provocar a ionizagao dos atomos de hidrogénio e outros componentes
que constituem o gés da nebulosa, como ¢é o caso das nebulosas de emissao. Por essa razao,

é comum observar que o brilho emitido pela nebulosa possui um espectro semelhante ao

1 Magnitude é a escala logaritmica do brilho de um objeto, a qual é definida por um determinado

comprimento de onda ou banda(HORVATH, 2011).
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das estrelas que a iluminam, o que por muitas vezes resulta em uma cor azul devido ao
fato de que as particulas da nebulosa refletem a luz azul de maneira mais eficiente. Em

muitos casos as nebulosas de reflexao sao observaveis junto as nebulosas de emissao, onde
recebem o nome de nebulosas difusas(COLMMAN; MARTINS, 2016).

Um dos exemplos conhecidos e de mais facil observagao de uma nebulosa de reflexao
¢é a nebulosa presente nas pléiades ou M45. A nebulosa de reflexdao é observada junto as
estrelas mais brilhantes do conjunto das pléiades e estd aproximadamente 400 anos-luz de

distancia (NEMIROFF; BONELL, 2000).

Figura 4: Conjunto das Pléiades

Fonte: www.nasa.gov. Acesso: jan. 2018

A nebulosa de reflexao nao tem relagdo com o conjunto das pléiades, ela é apenas

uma nuvem molecular que o conjunto esta atravessando.

3.1.3 Nebulosas Escuras

As nebulosas escuras sao nuvens que impedem a passagem quase completa da luz
das suas estrelas vizinhas devido a sua alta densidade. As nebulosas escuras sao identifi-
cadas devido ao seu contraste em relagao ao meio que ocupam, pois obscurecem o brilho
das estrelas ou a luminosidade emitida por nebulosas de emissao ou reflexdo. As nebulosas
escuras também estdo associadas a regioes formadoras de estrelas, e sua obscuridade se
deve em parte por sua constituicdo de monoxido de carbono e nitrogénio congelado. As
nebulosas escuras possuem forma e tamanho irregulares. Em muitos casos nao possuem
um tamanho bem definido, no qual gracas a suas grandes extensoes indefinidas as mai-
ores nebulosas podem ser observadas a olho nu, onde elas aparecem formando caminhos
escuros contra o fundo luminoso provocado pelas estrelas da nossa galdxia (COLMMAN;
MARTINS, 2016).
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Uma das nebulosas escuras mais conhecidas e de facil identificacdo é a nebulosa
cabeca de cavalo ou Barnard 33. Ela esta aproximadamente 1500 anos-luz da terra, locali-
zada dentro da constelagao de érion, mais precisamente logo abaixo do cinturao de Orion.
Por conta da sua forma de facil reconhecimento e semelhante a cabeca de um cavalo, a
nebulosa é um dos objetos mais fotografados do céu noturno (NEMIROFF; BONELL,
2000).

Figura 5: Barnard 33

Fonte: www.nasa.gov. Acesso: jan. 2018

A nebulosa tem aproximadamente uma extensao de 16 anos-luz, com uma massa
300 vezes maior que o sol, onde seu brilho avermelhado se da pela ionizacao do hidrogénio
que se encontra atras da nebulosa (GARNER, 2017).

3.1.4 Nebulosas Planetarias

Nebulosas planetarias sao em grande parte um modelo de nebulosas de emissao que
sao formadas quando estrelas na fase de gigantes vermelhas chegam ao final do seu ciclo
vital, devido a matéria ejetada por ventos estelares. As nebulosas planetarias possuem
um ciclo vital de curta duragao quando comparadas as estrelas que lhes deram origem.
Apesar das planetarias apresentarem diferentes formas, o seu nome originalmente foi dado
devido as primeiras que foram observadas apresentarem em grande ntimero uma forma
arredondada semelhante aos planetas gasosos. Diferentemente das nebulosas classificadas
as planetarias nao sao observaveis a olho nu, as quais também sao a representacao do final

da fase evolutiva de uma estrela de massa média como o nosso sol (ORTIZ, 2009).

Um dos exemplos mais belos de nebulosa planetaria é o da nebulosa de Hélix
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ou NGC 7293, que esta localizada préxima a constelacdo de aquario a 700 anos-luz do
planeta terra. Ela apresenta aproximadamente 3 anos-luz de didmetro na sua parte mais

intensa, mas com um comprimento na sua area menos densa que a aproxima de 6 anos-luz

(NEMIROFF; BONELL, 2000).

Figura 6: Nebulosa de Hélix

Fonte: www.nasa.gov/missionpages/planetarynebula Acesso: jan. 2018

O ponto branco localizado no centro da nebulosa Hélix é a estrela quente e central

da nebulosa, a qual trata do aquecimento para o gas ejetado.

3.2 Evolucao Estelar

3.2.1 Aspectos Tedricos

Na etapa inicial as estrelas formam-se dentro de concentragoes relativamente den-
sas de gas e po interestelar conhecidas como nuvens interestelares. A turbuléncia profunda
nas nuvens que envolve o processo de formacao estd ligada diretamente com a instabilidade
de Jeans, onde por meio de um processo de inconstancia gravitacional leva a contracao da
nuvem até que as regides centrais atinjam densidades e temperaturas suficientes para a
ignicao das reacgoes nucleares. A medida que a nuvem colapsa, o material no centro comeca
a aquecer dando origem a um caroc¢o central conhecido como proto-estrela, é este nicleo

quente no coragao da nuvem colapsada que se tornara uma estrela (HORVATH,2011).
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A turbuléncia encontrada nas nuvens moleculares é resultado de fatores internos e
externos a elas. Esses fatores sao capazes de comprimir a nuvem localmente, aumentando
a densidade e provocando a inconstancia gravitacional. O principal fator externo sao os
bragos espirais da galaxia, considerado o fator mais importante, pois é ele que da inicio
diretamente ao processo de turbuléncia. O principal fator interno sao as explosoes das
estrelas mais jovens, estas estrelas em explosao sao as chamadas estrelas supernovas,

formadas no interior da prépria nuvem (CAPELO, 2003).

Para uma nuvem homogénea, infinita e em repouso, pode-se mostrar que as ins-
tabilidades levam a contragao gravitacional, se as perturbacoes aplicadas tiverem um

comprimento de onda A superiores ao comprimento de Jeans,

1

T 2
A= | — s 3.1
J Gp v ( )

onde p é a densidade do gas e v; ¢ a velocidade isotérmica do som no meio.

Aplicando essa condi¢ao a uma nuvem esférica, pode ser mostrado que a massa envolvida

deve ser superior a massa de Jeans:

T3
Mj;~1,4X107"F—. (3.2)

p3p

N

A aplicagao das equagoes (3.1) e (3.2) nas condigoes interestelares mostram que
as nuvens que se condensam tém massa muito superior as massas das estrelas normais.
Portanto, foram desenvolvidos modelos de formacao estelar que incluem a fragmentacao
das nuvens originais, para levar a formacao de objetos com massas estelares usuais. A
medida que os niicleos colapsam, eles se fragmentam em aglomerados, onde os fragmentos
dessa nuvem tornam-se instdveis e colapsam mais rapidamente que a nuvem original. A

fragmentacao termina quando a massa dos fragmentos é da ordem da massa das estre-
las(MACIEL, 1999).

Apods o colapso a instabilidade gravitacional chega-se a uma estrutura em que
uma regiao central mais densa atinge o equilibrio hidrostatico, enquanto as camadas mais
externas continuam a cair. Essa matéria, ao cair no nicleo, é aquecida, e sua energia ¢é
parcialmente perdida pelo processo de radiacao. A nuvem inicialmente homogénea vai aos
poucos aumentando sua densidade central. A estrutura formada, em que o carocgo central
atinge o equilibrio hidrostatico, é chamada de protoestrela. Uma vez que se separou das
outras partes do nucleo da nuvem, ele tem sua prépria gravidade e identidade tnicas, e
a medida que a proto-estrela se forma, o gas solto cai no centro. O gas infalivel libera
energia cinética sob a forma de calor e a temperatura e a pressao no centro da proto-
estrela aumentam. Nesse objeto, a temperatura central ainda nao é alta o suficiente para
ocorrer a ignigao do hidrogénio (MACIEL, 1999).
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NUVEM
MOLECULAR

FRAGMENTOS
PROTO-ESTRELAS

Figura 7: Formacao de uma proto-estrela

Em seu periodo de protoestrela, os objetos emitem sua energia essencialmente na
regiao do infravermelho do espectro, pois sua temperatura superficial é tipica da ordem
de 10°K. Nessa faixa de temperatura, a emissao infravermelha por graos de poeira envol-
vidos na nuvem proto-estelar contribui para a dissipacao da energia cinética. Quando a

densidade ¢ suficientemente alta, a nuvem torna-se opaca (CAPELATO, 2003).

3.2.2 Aspectos Quantitativos

Para que o colapso ocorra em uma nuvem de moléculas, o colapso gravitacional
deve primeiro superar a pressao interna existente na nuvem. O tempo que a nuvem levaria
para colapsar conhecido como tempo de queda livre, é calculado considerando a nuvem
como uma distribuicdo homogénea e esférica. A partir do inicio do colapso, a pressao que
a nuvem sofre envia ondas sonoras através da mesma. O tempo que as ondas sonoras
levam para percorrer e voltar para manter o equilibrio da nuvem é chamado tempo de
passagem de som. Uma vez que o tempo de passagem de som for menor que o tempo de
queda livre, a nuvem permanecera em equilibrio, e o colapso gravitacional sera reprimido
pela pressao interna. Na situagao oposta, onde o tempo de queda livre for menor que o

tempo de passagem de som, a nuvem entrara em colapso (LOVELL, 2016).

Quando a nuvem ¢ estavel, existe um ato de equilibrio entre pressao interna e
contragao gravitacional o que é conhecido como equilibrio hidrostatico, que para uma

nuvem esférica é dada por:
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P Gper)Mr)

dr 72

Quando uma particula estd na borda da nuvem, obtém uma aceleragao diferente

do resto da nuvem que ¢ igual a g = —%\f, onde M é a massa total da nuvem e é igual a:
4 R3
M= (3.3)

3

Partindo da segunda lei de Newton, podemos escrever que:

d’R G\ (47 R} po
w‘(‘m)( 3 > (3:4)

O lado esquerdo da equagao pode ser reescrito através da regra da cadeia, de forma

que:
d’R _dv  dRdv dv

dt* ~ dt  dt dR " dR’
Assim, a equacao (3.4) pode ser reescrita como:

dv G A1 R}py

Podemos integrar a equacao diferencial de tal forma que:
AGTR}py [ dR
/ vdv = —— 5 | (3.6)
2 AGTR?
CE U (3.7)

2 3R

Assumindo que R = Ry, isto é, a particula se localiza no inicio e em repouso, assim

temos também que v = vy = 0. Podemos entao encontrar o valor de K:

4G7TR3,00
0= 20 g
3R
4G R3 pg
K = 2T,
3R

Utilizando o valor de K na equacao (3.7), temos:

v?  AGmR}py  AGmR?pg

2 3R 3 (38)
112 4G7TR2p[) Rz
Z o RN Seh N | )
2 3 < R > (3.9)
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8G7TR12[)0 Rz
v—¢:3(R—D (3.10)

Podemos também encontrar por meio de uma integral o tempo de colapso que

interage em todo o raio de forma que:

tC:/dt:/trdt:/df. (3.11)

Usando a equagao (3.10)em (3.11), temos que:

3 Ri 1
to= 2/ R (3.12)
8mtGpR; Jo [B
3 7TRZ'
te =\ =——5 3.13
\ 87GpR? 2 (3.13)
3 7
to= T 3.14
8tGp 2 ( )

Desta maneira, encontramos a escala de tempo para o colapso igual a:

3
= . 1
fe \ 32G)p (3.15)

Para encontrar a velocidade de cruzamento do som, é necessario utilizar a veloci-

dade do som para um gas ideal, que é definida por:

"}/k'BT
Vs = M )
m

onde gama ¢é o indice adiabatico, T é a temperatura do gas, m é a massa de particula e

kg é a constante de Boltzmann.

O tempo de passagem de som entao sera dado por:

R [ m
ty = — = R. 1
" VkpT R (3.16)

Para que ocorra o fenémeno do colapso ts > t.. Os tempos sdo iguais no ponto de

rotatividade, logo:

Lo
fe

O raio nesse ponto de rotatividade ¢ denominado comprimento de Jeans, R;.
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ts [ m 32Gp
= = R 3.17
t. vkgT 3 ( )
37T’)/kBT
R, =\—. 3.18
7\ 32Gpm ( )

Assim encontramos a massa de Jeans, que é a massa de uma esfera relacionada

com o comprimento de Jeans:

47

A massa encontrada é referente a massa da nuvem molecular para que se mantenha
no limite da estabilidade, a qual se ultrapassada inicia o processo de colapso gravitacional
(LOVELL, 2016).

3.3 Qutro modelo para a deducao da massa de Jeans

Podemos calcular a massa de Jeans partindo do teorema do virial, o qual afirma
que para uma distribuicao esférica estavel, a energia cinética total dos objetos é igual a

—%, vezes a energia potencial gravitacional total. Uma de suas aplicacoes esta ligada a

determinagao da massa de um sistema gravitacional fechado(BIERRENBAC, 2000).

O teorema do virial descreve um sistema em equilibrio, onde a energia total (E)

pode ser expressa como 3 da energia potencial (U):

E=-U. (3.20)

Podemos escrever a energia total como uma soma da energia cinética (K) junta-

mente com a energia potencial (U),

K+U=F. (3.21)

De tal forma poderemos reescrever o teorema substituindo a equagao (3.21) em
(3.20), teremos:
1
K+U= §U. (3.22)

Assim,

2K + U = 0. (3.23)

A aplicacao do teorema do virial para as nuvens de gas se da na seguinte forma:
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Iremos considerar a nuvem como uma distribuicdo homogénica e esférica, assim
para uma nuvem de gas (ideal), a energia cinética média por dtomo é dada pela energia

térmica a uma temperatura T:

3
K= (2kpT
(23)’

onde kp ¢ a constante de Boltzmann. Logo a energia cinética total sera:

K = (n) @l{:BT) . (3.24)

Para a energia potencial gravitacional, iremos considerar uma esfera de raio R,
que é composta por conchas de massa com uma espessura dr. Para cada camada temos

um volume v = 47r?dr, uma densidade de p(r), e uma massa de dm = 4wr?p(r)dr.

Assim, cada camada terda um potencial gravitacional de:

JU = — GM(r)dm’

,
onde consideremos que a densidade seja constante, logo

4
M(r) = 57?7“3,0.

Entao a energia potencial sera dada por:

G(5mr3p)(4mr?pdr)
r

dU = —

16Grp—2
——r"

dU =
3

Integrando todo o raio é possivel encontrar a energia potencial total para a esfera,

de maneira que:

1 2,.-2 R
U= _16Gmp” / ridr
3 0

16Gn%p~2 R?
UV=———"7#——.
3 5
Lembrando da relagao onde:
M
P= T gs

3

Podemos entao obter a energia potencial gravitacional para uma esfera homogénea

que é:
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3GM?

U=—
5 R

(3.25)

Substituindo as equagdes (3.24) e (3.25) na equagao (3.23) o teorema do virial

pode ser reescrito de forma que:

M2
SNkgT = §G .

- (3.26)

Com base na igualdade temos que o sistema estd em equilibrio, porém para ocorrer

o colapso a energia potencial devera ser maior que a energia cinética, logo:

3 GM?
SNk < 2T
BL S5 R

(3.27)

O ntmero de particulas é dado pela razao entre a massa da nuvem pela massa por
particulas:
M

N=—",
m

e como a massa de uma esfera é conhecida, podemos isolar o raio:

1
3M\3
R- () .
dmp
Conhecendo a relagdo do ntimero de particulas e do raio, podemos substituir na

equacgao (3.27), a qual obteremos:

5T\ [ 3 \?

Essa massa é conhecida como a massa de Jeans. Entdo podemos assumir que uma

nuvem entrard em colapso se sua massa for maior que a massa de Jeans. Isso é chamado

de critério de Jeans (OLIVEIRA; SARAIVA, 2010).
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4 Conclusao

O estudo do universo exige um aprofundamento da natureza mais intima da ma-
téria, de suas interagoes e comportamento regidos pelas leis fisicas e matematicas como
expostas no capitulo 2 do presente texto; bem como a evolugao estelar é, atualmente,
objeto de intensa pesquisa em particular com relagao aos seus estagios iniciais. Compre-
endendo de forma efetiva os aspectos qualitativos e quantitativos os critérios necessarios
para que ocorra o colapso de uma nuvem molecular, é possivel expor de maneira sucinta
alguns dos principais valores tedricos e numéricos dos processos fisicos que determinam a

estrutura do nascimento de uma estrela.

Visto que um dos maiores problemas da astronomia moderna é descrever o modo
como se formam as estrelas (pois é um tipo de atividade natural no qual nao se é possivel
controlar, ter uma proximidade favoravel a andlise visual), podemos apenas prever de
forma matematica, estatistica baseada na fisica que temos acesso. Um dos exemplos de
meio que possibilitam o desenvolvimento de pesquisas por analise observacional e estudos
teodricos, € utilizando os dados disponibilizados pela Agéncia Espacial Europeia — ESA,
que através do telescépio Herschel vem permitindo estudos desde a formagao de estrelas
até galaxias e suas evolugoes (GOMES; FERREIRA, 2017). Os estudos evoluiram muito
ao longo dos ultimos 15 anos, gracas a capacidade de se estudar com métodos alternativos

os estados mais primitivos da evolugao estelar (LONGAIR, 1992).

Deste modo buscamos neste estudo demonstrar a criacao de uma estrela a partir
do modelo quantitativo e qualitativo da formacgao da protoestrela. Sabendo que no meio
interestelar as leis da Fisica sao vélidas, em uma regiao qualquer do espago onde haja
uma nuvem molecular ionizada, tal gas obedece as Leis da Termodinamica e sabendo que
o comportamento de um gas ionizado tem o comportamento similar ao de um gas ideal,
como descrito na se¢ao(2.2.1) ela é regida pela equacao (2.48), podemos prever sobre sua
trajetoria nos meios conseguintes. Visto que o colapso gravitacional desta nuvem ¢ iniciado
através de uma perturbagao de fatores internos ou externos, os quais sao fundamentais
porém nao suficientes, pois apenas no limite da massa de Jeans (3.2) serd possivel produzir
um objeto colapsado, como destacado na segao (3.2.2) e no artigo de Gomes e Ferreira
(2017); a partir da fragmentacdo da nuvem em pequenas regioes, as quais por serem

regioes menores colapsam mais rapidamente gerando uma protoestrela.

Trabalhos como este, sdo fundamentais para as areas da Astrofisica, Astronomia e
Fisica principalmente. Importante, também, para a producao de material bibliografico de
divulgacao cientifica interna e externa aos cursos de Licenciatura em Fisica, pois com a

imensa carga de informacao, nao s6 que estao sendo reunidas como as referéncias em si, po-
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dem proporcionar o interesse e o incentivo aos alunos do curso de seguir com trabalhos, de
conclusao do seu respectivo curso bem como em pesquisas de pos-graduacao. Ressaltando
que embora nao houve nenhuma disciplina especifica abordando os contetdos referente
a Astronomia e suas vertentes, foi possivel abordar o tema buscando uma metodologia
mais simples e direta utilizando os principais conceitos necessarios para compreender os
fendmenos apenas com base nas disciplinas curriculares do curso; o que para os demais
estudantes pode ser posteriormente uma barreira superada, para que mais pesquisas assim

sejam desenvolvidas.
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APENDICE A — Integral referente a massa de

Jeans.

A seguinte resolugao é referente a deducao da massa de Jeans presente na equagao

(3.12), na secao (3.2.1), do capitulo 3. A resolucdo da integral se da na seguinte forma:
/ QL)
0 /% -1
R dR
/0 / R
R; R
\/ dR
/0 R — R

R = Ricos*0 assim, dR = —2R;senfcosfdf.

Para o caso em que R = R;, temos:

R; = R;cos*0 temos que 6=0.

Para o caso em que R = 0, temos:

0 = Ricos*0 temos que 6 = g

Substituindo os valores encontrados, obtermos:

/ VvV R;cos?0(—2R;senfcost)

do
VR; — R;cos?0

3 0 senfcos®0
—2R? db
"Jz VR, VR.sen20

3
2

—2R; /0 senfcos*0

3 z senb
R} 7z

do

Riﬂ'

111
2R, /0 5+ 50052000 =



	Folha de rosto
	Folha de aprovação
	Dedicatória
	Agradecimentos
	Epígrafe
	Resumo
	Abstract
	Lista de ilustrações
	Lista de símbolos
	Sumário
	Introdução
	Hidrodinâmica e Termodinâmica
	Hidrodinâmica
	Propriedades de um fluido
	Pressão em um Fluido
	Equação da Continuidade
	Equação de Euler
	Equação de Bernoulli

	Termodinâmica
	Equação de Estado
	A primeira lei da termodinâmica


	Formação Estelar
	Nebulosas
	Nebulosas de Emissão
	Nebulosas de Reflexão
	Nebulosas Escuras
	Nebulosas Planetárias

	Evolução Estelar
	Aspectos Teóricos
	Aspectos Quantitativos

	Outro modelo para a dedução da massa de Jeans

	Conclusão
	Referências
	Apêndices
	Integral referente a massa de Jeans.


