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O Melo Interestelar

Pelo nome, é toda a matéria nas galaxias, tirando as
estrelas (inter-estelar: entre as estrelas).

Na pratica, o termo € usado para
- Poeira interestelar (1 % do meio interestelar), e
- Gas interestelar (99 %).

O meilo interestelar da Via Lactea compoe de 10 a 15 %
da matéria visivel (ou baridnica) da nossa Galaxia.



O Melo Interestelar

A Poeira Interestelar

+ Capade
gelo

M —_ rafites e
slicatos

CompoOe ~1 % do meio interestelar. o
nanometrosI

Sao graos de 0.1 - 1 uym de diametro
(“fumaca”) de carbono (grafite),
Silicatos, SIC, oxidos, PAH (hidro- Gréo de poeira
carbonatos aromaticos policiclicos) cobertas de gelo.

Tem uma densidade de ~100 particulas/km? / 102 kg/m?.
Contribui 0.1 % da massa da Via Lactea

E criada em estrelas de baixa massa e temperatura;
talvez diretamente de atomos e moléculas em nuvens
Interestelares.



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar
A poeira absorve, reemite e espalha luz que incide nela.

=> Objetos luminosos (estrelas, galaxias) parecem
menos brilhantes vistos atraves de nuvens de poeira.

=> Extincao interestelar

=> A formula que relaciona as magnitudes absoluta e
aparente obtém um termo adicional, a extincao A:

m =M + 5-logiod[pc] -5+ A

A quantifica, entao, a luz absorvida pela poeira em unidades de
magnitudes. Quanto maior a quantidade de poeira atravessada,
maior a extingao, podendo levar a sobre-estimacao da distancia
até o objeto atras, ou torna-lo invisivel.




O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

A extincao depende do comprimento de onda:
my = M, + 5-logiod[pc] - 5 + Aj

A extingdo numa banda X, A, =m, - M, - 5-logied[pc] - 5, também
pode ser escrita como
A,=-2.5log,, F/F,,

onde Fx é o fluxo medido em X, e

F,, =L, /4md? o fluxo que se mediria sem extingao.

Além do verdadeiro modulo de distancia

(m - M), :=5-logwd[pc]-5=m -M, -A,

as vezes € usado o modulo de distancia em X:

m-M), =m-M =(m-M),+A,

gue converte diretamente magnitudes aparentes em X em
magnitudes absolutas em X.



O Melo Interestelar

Reddening and E xtinction

Extincao Interestelar

L on g wavelengh
(redder light)

Esta dependéncia do W - sy
comprimento de onda L\ \F

é no sentido, de que luz el edindh
de comprimento de onda /vvwvw—' | cngllgis il
curto (azul) é espalhado o vavdogt "
mais intensamente, que luz

de c. d. 0. comprido (vermelho).

Iost of the short wavelength

=> Objetos vistos atravées de igts soansred v rom

its original direcdon.

nuvens de poeira aparecem mais vermelhos.
=> Avermelhamento interestelar.

Poeira € mais transparente no infravermelho que no otico.



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

O avermelhamento interestelar afeta uma cor,
l. e. B -V, de um objeto observado aumentando-a
(normalmente) por um valor E_ , ou E(B - V),

o avermelhamento em B - V.
E.,=EB-V)=B-V)-(B-V),=(m,-m)-M_-M)
= [(M +5-log, d[pc]-5+A,) — (M +5-log, d[pc]-5+A )] — (M, - M)
- AB o Av’

onde (B -V),:=M_— M, é acor intrinseca,
eB-V:i=m_,-m,acorobservada do objeto.



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

llustragao de (m-M),, A, (m-M),, e E_ ,em um diagrama cor-magnitude
(ignorem a linha

J vermelna)
0.0 1

Figura feita pelo
aluno da UFABC
Guilherme Silva
5.0 - ((B-V),, M,): durante uma TCC

dezas intrinsecas

2.5 4

7.5 {(m-M)v=(m-M)o+Av

10.0 (m-M)o

12.5 1

(B-V), m,)

15.0 - E(B-V) grandezas observadas

! ! ! ! !
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
B-V



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

O efeito cumulativo
dos graos numa
nuvem de poeira faz
que:

- A vé as estrelas
atras da nuvem mais
fracas e avermelhadas. Ele vé uma nebulosa escura.

- B vé a nuvem “brilhando” em azul. Ele vé uma
nebulosa de reflexao.



O Melo Interestelar

Nebulosa Escura

Nebulosas de Reﬂexé B

_‘-'. e # " e

Reflection
nebulae

Barnard 68

Figure 18-5
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

O Sol vermelho-alaranjado perto do horizonte e o ceu
azul na Terra podem ser explicados de maneira similar.

Blue light scatters more than red light. Ywhen the Sun s high in the sky you will see
all ofthe caolors if you lookright at the Sun. But Icu:ukingi in ather directions, you will

see justthe blue colors because some of the hlue sunlightwill be scattered hack to
vou. WWhen the Sun is nearthe harizon, the blue sunlightis scattered away leavin g
only the red and orange sunlight--the Sun appears red.



O Melo Interestelar

O Gas Interestelar

Compoe ~99 % do meio interestelar, ou 10 % da massa
visivel da Via Lactea.

Consiste de 70 % (em massa) H, 28 % He,
o resto sendo C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, ...
Muitos destes atomos sao ionizados.

A densidade é de 1 atomo/cm? ou 10%t kg/m?.
(para comparacao: ar tem 3-10*° atomos/cm?)

O gas pode ser estudado pelas linhas de absorcéao e
emissao.



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar

Com 70 % da massa do Meio Interestelar, Hidrogénio é
a componente dominante deste,

e é encontrado nas formas neutro (H 1), ionizado
(H Il ou H*) e molecular (H2), a maior parte como H |.
Como detectar H 1?

No meio interestelar, os atomos de H | normalmente se
encontram no estado fundamental, e € preciso de fotons
energeéticos (ultravioletos) para excita-los.

=> Normalmente, as linhas espectrais (Balmer, Lyman,
Paschen, etc.) nao aparecem



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar
Solucao: Alinha de 21 cm. T ——

Fisica Quantica: Os proton e
eletron de um atomo tém um tipo
momento angular intrinseco,
chamado spin. @

Wavelength21 cm
Frequency 1420 MHz

Eletromag => se 0s dois spins sao
alinhados, os dois momentos
magneéticos sao anti-alinhados,

e a energia do atomo e
ligeiramente mais alta,

por 5.9-10° eV =9.45-10= J.

Lower energy state



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar
Nuclear Electron

Solucao: Alinha de 21 cm. Spia Spin
T F=1 | t

Este desdobramento do nivel
de energia do estado ls S, 1420405751 MHz
fundamental de H | se chama
estrutura hiperfina.

Quando oS Spins se Estrl_JturaAhiperfina\do estado funcTamen¢taI
desalinham, o atomo emite ¢ Merogemoneutro

um foton de hv = 9.45.10= J,

ou v = 1420 MHz,

ou A =21cm.




O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar
Solucao: Alinha de 21 cm.

Porém, o estado hiperfinamente excitado (spins
alinhados) tem tempo de vida de varias mi. anos.

=> S0 em ambientes muito tEnues 0s atomos tém tempo
para ficarem no estado excitado até se desexcitarem
naturalmente, sem ter se chocado com outros atomos
antes.

=> S0 no espaco, em nuvens difusas de H I:
T=30-80K,p=1-8"-108%part/m*>, M=1 - 100 M.



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar

A linha de 21 cm pode ser usada para mapear as
localizacao e densidade do H | e medir velocidades
radiais pelo efeito Doppler (=> aula Via Lactea) e estimar
campos magneticos pelo efeito Zeeman (=> aula Sol).

A Via Lactea em H | (=> aula Via Lactea)



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar
E hidrogénio molecular, H,?

Também (quase) nao tem linhas espectrais observaveis
(nem a de 21 cm).

H. so é estavel perto de nuvens de poeira, que protegem
as moléculas da disociacao por fotons ultravioletas.

Além disso, 0s graos de poeira aumentam a taxa de
formacao do H.: atomos de H se acumulam na
superficie dos graos, se encontram, formam a molécula
(0 que libera energia => o0 grao de poeira se esquenta),
e deixam o grao, processo bem mais provavel gue
encontros de atomos de H por acaso no vacuo.



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar

E hidrogénio molecular, H,?

=> Encontramos H, em nuvens de poeira, ou nuvens
moleculares.

=> Procurar por linhas de moléculas desta poeira:
principalmente CO, mas também CH, OH, CS, C;sH.,
HCO", NoH" e outras

Em torno das nuvens moleculares ha uma camada de H |.



O Melo Interestelar

Nuvens Moleculares
Nuvens Moleculares Difusas

Sao similares a nuvens g
difusas de H |, mas contém B
poeira e Hy, e tém massas §
um pouco maiores.

Tém densidades entre
5-10° e 5-10° part./m?, <
Temperaturas de 15 a 50 K, . | it
massas de 3 a 100 Mo, M78, na Grande Nebulosa d.e Orlon_ o

(e nebulosa de reflexao)

e dimensoOes de diversos pc




O Melo Interestelar

Nuvens Moleculares
Gldbulos de Bok

Sao complexos moleculares
peguenos (< 1 pc)
e guase esfericas.

Alta extincao visual, Ay ~ 10,
baixas temperaturas, 10 K,
altas dens., > 10'° part/m?, T A
baixas massas, 1 a 1000 Mo. i S

BarnaranS enebujosaescura) : Ry
Observacdes no infravermelho mostraram estrelas jovens

de baixa luminosidade nos centros de muitos globulos de
Bok. Parecem carocos despojados de nuvens grandes.




O Melo Interestelar

Nuvens Moleculares
Nuvens Moleculares Gigantes

Tém temperaturas baixas
de ~15 K,

densidades

de 1 - 3-10° part/m?,
massas de ~10° Mo,

as vezes até 10° Mo e
dimensdes tipicas de 50 pc.|

Contém desde simples NebulRGE O
mOIéCUIaS dlatﬁmlcas Como M42 (and M43) @ Anglo-Australian Observatory  Photo by David Malin
CO, CN e OH, até complexas estruturas como CH;CH.CN.




O Melo Interestelar

Nuvens Moleculares

Nuvens Moleculares Gigantes ol

Contém complexos eSCUros "\ i LEE SN
de ~10 000 Mo, AW @ 5

e carocos quentes, onde no o>
Infravermelho se observa
estrelas recém-nascidas.

Nuvens moleculares gigantes &
sdo consideradas os
bercarios das estrelas.
Elas contém suficiente gas para formar milhdes de
estrelas como o Sol;

Tem uns 1000 destes complexos em nossa Galaxia.

Nebulosa da Aguia



Formacao Estelar

Estrelas se formam pelo colapso
gravitacional de nuvens de gas.

A vida de uma estrela, inclusive o
colapso inicial, € uma constante e
batalha entre a atracao gravitacional,
guerendo contrair a nuvem/estrela,
e (varios tipos de) pressao,
tentando infla-la.

(a) Contracting
interstellar cloud

Durante o colapso, esta pressao € a pressao termica,
devida ao movimento das particulas compondo a
nuvem.



Formacao Estelar

Quals as condicoes pro colapso de uma nuvem de
densidade po € massa Mc resp. raio Rc acontecer?

Teorema do Virial (=> Aula 2): Nao levando em conta
rotacao, turbuléncia e campos magneticos, a nuvem esta em
equilibrio, se 2K + U =0, onde

U ~ -3/5 - GMc?IRc é a energia potencial total, e

K =3/2 - NksT é a energia cinetica interna
de uma nuvem esférica de N particulas e temperatura T.

Se 2K + U > 0, a pressao domina a gravidade, e a nuvem se
expande (nuvem subcritica).

Condicao pro colapso acontecer: Critério de Jeans: 2K+ U <0
=> (1) ANksT - 3/5 - GMc?/Rc <0



Formacao Estelar

1 1
A massa da nuvem é Mc 2 ATTRC*Pol 3 =2 Numy,

onde my € a massa de um atomo de hidrogénio,

e U, o peso molecular medio (u = 1 no caso de uma
nuvem de H | e gy = 2 numa nuvem de Hy).

=> umy € a massa media das moléculas da nuvem.

Explicitando Rc em (I1): Rc = (3Mc/41mp0)?
e Nem (lI: N = Mc/lumy

e subsituindo em (I):

3ke TMclumy - 323G(4T1100)Y*Mc33/5 < 0

=> Mc > (5ks T/UMuG)*? - (3/411p0)Y% := M; = massa de Jeans



Formacao Estelar

Isto significa, que uma nuvem de gas com densidade po
e peso molecular medio u colapsa, caso

=> Mc > M; (nuvem supercritica), onde

372 1/2
M; >~ ( ik ) (-—3-—) = massa de Jeans,
G,umﬂ 4:I'Tp|]

ou Rc = (3Mc/4mpo)® > R;, onde

12
Ry~ lji = raio de Jeans.
dnGumgp



Formacao Estelar

Calculando a massa de Jeans para nuvens de H |
(massas tipicas: 1-100 Me) (T =50 K, n =5-10° part./m?,
U =1, po=muny = 8.4-10*° kg/m?), obtém-se ~1500 Mo
=> estavel

para nuvens moleculares (massas tipicas: 10 - 10° Mc)
(T=10K, n=5-10* part./m?, uy = 2,

Po = 2muny = 3-10" kg/m?), obtém-se ~8 Mg

=> |nstaveis contra o colapso

=> estrelas se formam em nuvens moleculares.



Formacao Estelar

O Colapso Homologo

Se o critério de Jeans é satisfeito, e nao ha gradientes
de presséao (a densidade da nuvem e constante), o
material “cail”’ livremente pro centro de massa da nuvem,
numa escala de tempo de queda livre (calculo chato, 2

paginas no livro): T 1 )12
r=f——
= (32 Gp.:.)

Il a escala de queda livre de uma particula nao depende
da posicao na nuvem. => Todas as particulas da nuvem
caem pro centro no mesmo tempo, e a nuvem acaba em
um ponto (se nada freia o colapso antes)

=> colapso homologo



Formacao Estelar

O Colapso Homologo

1.0

Para uma nuvem molecular
gigante, ty € da ordem de
3.8-10° anos.

Neste processo, o raio da
nuvem diminul e a densidade
aumenta, ambos

por muitas ordens de

0.8

0.6

rirg

D4

0.2

PR ) (R, e’ el MY

0.0 ! [).

o0 D5 10 15 20 25 3ﬂ 35 |¢ﬂ
Time (107 yr)
raio (sélido; em unidades do raio inicial)

i

5=
Log,g (pipn)

magnitude_ e (logaritmo da) densidade (tirinhas)

de uma nuvem de gas em colapso
homoélogo em funcao do tempo

Num caso mais realista, o centro € mais denso desde o
comeco, e colapsa mais rapido que o resto

=> colapso de dentro pra fora.



Formacao Estelar

Fragmentacao

Entao uma nuvem molecular de 10 M ou mais faz um colapso
homologo e se torna uma estrela da mesma massa?

Olhando de novo pra férmula skT \ 27 3\~
da massa de Jeans: My~| — -
Gumy 4r o

No inicio a nuvem é ténue e consegue irradiar a energia
potencial ganha pra fora, e a temperatura é constante
(10 - 100 K) => colapso isotérmico:

Ja que a densidade aumenta,

a massa de Jeans diminui.

=> Com o tempo, sobredensidades
cada vez menores na nuvem
ultrapassam a massa de Jeans e fazem colapsos locais.
=> fragmentacao.




Formacao Estelar

Fragmentacao

Isto também explica, por que estrelas
frequentemente se formam em grupos,
gue mais tarde se tornam grupos de
estrelas ou até aglomerados estelares,
conjuntos de até alguns 100 000 estrelas
(=> proxima aula, aula Via Lactea).

Regido dé formagao estelar LE}.95
na‘Grande Nuvem de Malalhdes -

Aglomerado-aberto dos Pleiades [l Aglomierado globéfar 47 Tic.



Formacao Estelar

Colapso adiabatico

32 172
Entdo a nuvem se fragmenta M, ~ kT 3
até se tornar um namero infinito "4 = 47

by &
de fragmentos infinitamente pequenos? el

Quando a densidade das sub-nuvens aumenta demais, elas
nao sao mais transparentes a radiacao, e nao conseguem mais
irradiar a energia pro espaco.

=> colapso adiabatico

=> as sub-nuvens se esguentam enquanto a densidade
aumenta, seguindo a Lei dos gases ideais: T prop. p?? para H:

=> M, prop. p*? (exercicio pra casa), ou seja, M, aumenta
=> A fragmentacao cessa.



Formacao Estelar

Colapso adiabatico

Na pratica, a transicao entre colapso isotérmico e
adiabatico e gradual.

=> Deve ter uma massa de Jeans minima, isto € uma
massa minima para as (proto)estrelas que sao
formadas no colapso, calculada em ~0.2 a 0.5 Me
(livro)

Na verdade, boa parte do gas nem atinge a densidade
suficiente para colapsar antes de se esquentar:
S0 1 % da nuvem forma estrelas.



Formacao Estelar

Processos fisicas adicionais

Neste calculo, ignoramos a pressao externa, campos
magnéticos (ambos afetando a massa de Jeans), nuvens nao-
esfericas, correntes iniciais no gas, rotacao, detalhes do
transporte de radiacao na nuvem, vaporizacao dos graos de
poeira, dissociacdo das moléculas, ionizacéo dos atomos, ...

Calculos mais sofisticados ddo uma massa minima de
~0.01 Mo, correspondendo melhor com as massas estelares
minimas observadas.

Mesmo assim, a sequéncia colapso homaologo - fragmentacao
(colapso isotérmico) - colapso adiabatico da uma boa ideia de
como se formam estrelas e aglomerados estelares.



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

O Diagrama Hertzsprung-
Russell (HR) é uma
ferramenta muito usada na
area da evolucao estelar.

Conhecendo as temperatura
de superficie e luminosidade
de uma estrela, podemos
posiciona-la no diagrama.
=> cada ponto representa
uma estrela.

I A temperatura aumenta de
direita para esquerda.
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Diagrama HR das estrelas na vizinhancga solar



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Os diferentes ramos no
diagrama correspondem a 10°
diferentes estagios i
evolutivos (proxima aula).

10 -
=> as estrelas no mesmo J@
ramo estado no mesmo A
estagio evolutivo (mas =
diferem em alguma outra = 1072
propriedade, p. e. na massa). .|

" _SUPERGIANTS ..

WHITE DWARFS
1 10 Colors indicate numbie'f
i i of stars per point.

T T 1
(%)}
apnjiubew [ensiA aynjosqy

1
-
o

15

Ja que as temperatura e
luminosidade de uma estrela

T I I T T |
30,000 10,000 6500 5000 4000 3000
-—Temperature (K)

mudam durante a sua Vida, Diagrama HR das estrelas na vizinhanca solar
ela percorre um caminho no diagrama HR, a sua

trajetoria (ou caminho) evolutiva.



Formacao Estelar

3: 'y y ; — :
0M. n'-*‘“:m (@I;pso adiabatico

Este diagrama HR mostra

os caminhos evolutivos LT
de fragmentos de massas .. ¢ L2 =
diferentes de uma

nuvem de gas durante o
colapso até atingirem o ,
estagio de protoestrela, e
segundo simulacoes N ket B

)

E_DM 1904 2 M

L -t 1
E DM 1994 1 M,

Log,; Lumincsiy (L
=]

colapso
isotérmic

sofisticadas. o 5

Log, Effective temperamre (K)

segundo estas simulacoes, o colapso leva entre
60 000 anos e 700 000 anos, da ordem do tempo de
gueda livre.



Formacao Estelar

Quando a protoestrela e formada,
0 colapso da lugar a uma
contracao mais lenta, naquela

a energia potencial perdida esta
em equilibrio com a energia
Irradiada para fora.

A temperatura aumenta
lentamente, e a luminosidade
fica praticamente constante.

O transporte de energia na parte
externa da protoestrela ocorre por
conveccao (=> aula Sol).




Formacao Estelar

Em temperaturas muito baixas
(< ~3500 K, lado direito do
diagrama HR), a conveccao nao
consegue transportar a energia
Irradiada para fora.

=> Ha um limite para estrelas
hidrostaticamente estavels,
calculado por C. Hayashi.

=> N0 comeco da contracao
pOs-colapso, as estrelas evoluem
de cima para baixo ao longo deste
limite de Hayashi.




Formacao Estelar

Durante a contracao, o nucleo da
protoestrela se aquece atée
alcancar temperaturas, naguelas
fusdes nucleares ocorrem,
comecando nos quadrados
pretos.

A contracao protoestelar termina,
gquando o nucleo alcanca o
estado de gueima estavel de
hidrogénio para héelio

(linha vermelha;

=> aulas Sol, evolucao estelar).

||||||||||||||

A partir de |14, o objeto é considerado uma estrela.



Formacao Estelar

O que para o colapso?

Energia gerada na fusao nuclear
em forma de fotons

=> Pressao de Radiacao,
transferéncia do momento linear
destes fotons, p = hv/c .

Prag = 1/3-aT4,

onde a = 7.56767-10* IJm=3K*,
contrabalancea a gravidade.




Formacao Estelar

As estrelas recém-nascidas de
massas diferentes ocupam

um ramo no diagrama HR
chamado Sequéncia Principal
de ldade Zero (ZAMS, do inglés
Zero Age Main Sequence).

O Sol € uma estrela da
Sequéncia Principal.

As protoestrelas levam entre
28 000 anos (60 Me) e

68.4 mio. anos (0.8 Mc) para
chegar |4, ou seja, para se
tornarem estrelas.




Formacao Estelar

Resumindo

Protostar shrinks and Copyright & Addison Wesley
heats as gravitational

potential energy is

converted into

thermal energy.

Shrinking slows and

surface temperature

rises as nuclear
begins.

Clump of gas becomes

protostar when radiation

can no longer escape

" t from interior.
usion rate

increases until .

gravitational equilibrium

stabilizes star.



A Funcao de Massa Inicial

Quando uma nuvem
grande (= ~1000 M)
colapsa e fragmenta,
guantas estrelas de
cada massa se formam?

Poderia depender

- da estrutura da nuvem,
e guais partes ultrapas- 2o bt o |
sam a massa de Jeans, Simulag&o numeérica do colapso e fragmnta(;éo
M ; prop. T3/2p'1/2_ de uma nuvem de 1000 Mo.

http://www.youtube.com/watch?feature=player_embedded&v=YbdwTwB8j|tc

- de turbuléncias

- de interacoes entre as sub-nuvens e com a vizinhanca


http://www.youtube.com/watch?feature=player_embedded&v=YbdwTwB8jtc

A Funcao de Massa Inicial

O resultado € quantificado
pela funcao de massa
inicial (IMF), ¢(M).

No. de estrelas formadas
dentro de um intervalo
de tamanho dM em torno
da massa M.

dN = EM)dM

Varios astronomos
determinaram a IMF

log(g) + 10

observacionalmente ou por simulacées numericas.
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Ela parece ser universal, isto é, ndo depender muito de
fatores como a vizinhanca, a composicao quimica da nuvem.



Anas Marrons

Objetos a baixo de 0.072 Mo

nao conseguem estabelecer

uma fusao H -> He estavel nos
seus nucleos (nao sao estrelas),
mas a cima de 0.013 Mo (13 M.)
alguma fusao nuclear é possivel.
Estrelas frustradas nesta faixa

sao chamadas Anas Marrons:

- M > 0.013 Mo : geima de deutério
-M > 0.06 M5 : queima de litio Concepcao artistica de uma Ana Marrom

Anas Marrons tém luminosidades baixas e sao detectaveis
no infravermelho.

A primeira foi detectada s6 em 1995, mas hoje ja se
conhece centenas sugerindo que sao bastante comuns.



Do Lado das Massas Altas

Do lado das massas altas, o
limite pra formacao de uma
estrela é dado pelo fato, que a
fusao nuclear comeca antes
gue a estrela se formou.

A pressao da radiacao emitida
por esta fusao nuclear desfaz a
estrela antes de ela se formar.

Esta massa Iimite ﬂé.O é bem AEstreI d Pistola, um das
determinada. estrelas de maior massa conhecidas
Valores calculadas em

simulacoes variam de 60 M a 250 Mo.

Deve ser da ordem de 150 Mo.



Regioes H Il
Como mencionado, em uma nuvem f—
molecular que acabou de formar estrelas "

ainda sobra bastante gas e poeira. i35y lSérie de
yYyvy

Balmer
He HO Hy HB Ha

As estrelas formadas de maior massa e
temperatura (> 10 000 K), chamadas \/
estrelas O e B, irradiam no ultravioleta, radiacao
energética o suficiente para ionizar os atomos de H

(= 13.6 eV) e outros, em volta.

Na recombinacao, estes atomos
podem fazer escalas em niveis
energeéticos intermediarios,

emitindo fotons no otico, como e A
agqueles da série de Balmer. Espectro tipico de Wlmr




Regioes H Il

A linha mais forte € Ha, de
hidrogénio, por isto estas nebulosas
de emissao sao chamadas

regioes H II.

Ja que a linha Ha (6563 A) se s T e
encontra no espectro vermelho, galaxia espirafMB1
regides H Il tém aparéncia oy
vermelha.

Elas tém tamanhos de 1 a 100 pc.

Nebulosa de Orlon .
(regido HII' mais préxima, a ~300 pc)




Regioes H Il

~ Nebulosa da Aguia

Em certos casos, a
radiacao emitida por
estrelas recém-
nascidas de alta massa
pode empurrar materia
para longe e “cavar”
buracos no meio
Interestelar, como 0s
famosos pilares na
Nebulosa da Aguia.

Nas frentes de chogue,
a materia interestelar é
comprimida, e pode
ocorrer a formacao de
mais estrelas.




Regioes H Il

Um problema ainda em
aberto com 0 nosso
modelo de formacao
estelar em nuvens
grandes é gue, ja que
as estrelas de alta
massa se formam mais
rapidamente, a
radiacao emitida por
estas deveria dissipar a
nuvem antes que as
estrelas de baixa

4 estrelas de massa alta na Nebulosa de-Orion

massa CO nseg u | nam Se © Australian Astronomical Observatory
formar.




Discos de Acrecao e Jatos

Em geral, fragmentos colapsando devem ter um pouco
de momento angular. No colapso, este momento deve
resultar em uma rotacao muito rapida (efeito da
dancarina), o que nao é observado.

=> O colapso na direcao do eixo de rotacao ocorre mais
rapido, o que gera um disco de acrecao:

O momento angular é absorvido pelo disco, enguanto
maior parte da massa esta na protoestrela central.



Discos de Acrecao e Jatos

Dentro deste disco,
momento angular é
transferido de dentro
para fora,

0 que faz o material
lonizado das partes
Interiores “cair” pra
protoestrela, e as
partes exteriores se
afastarem mais.

Interpretacédo artistica de um disco de_acregéo com jatos

Parte do material gue cai em cima da estrela é defletido
por um forte campo magnetico, e irradiado na direcao
nerpendicular ao disco, formando um par de jatos.




Discos de Acrecao e Jatos

Este campo magnético foi formado pelos ions em
revolucao e amplificado na contracao da parte interior do
disco, que arrastou as linhas de campo junto,
aproximando-as e assim tornando o campo mais forte.

Swirling motions in the
disk distort the field
lines into helical shapes

\ o~

¢ Circumstellar
. . .
accretion disk

 ‘Protostar
LY

N\ \\ /

.

As the disk
Some infalling disk
material is channeled
outward along the helices

'
Magnetic field contracts toward the
tlines thread protostar, it pulls the

through the diske magnetic field lines with it

(a) (b)

Figure 18-16
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Discos de Acrecao e Jatos

Estes jatos excitam nos no meio interestelar, que
emitem espectros de linhas de emisséao, e sao
chamados objetos Herbig-Haro.

Dois objetos Herbig-Haro perto da Nebulosa de Orion

HH 2

\

Protostar
(hidden by dark, dusty nebula)

Figure 18-14
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Discos de Acrecao e Jatos

Estrela T Tauri
(estrela jovem em
fase de contracao).
A linha de visada &
guase exatamente
na direcao do jato
gue “limpa” a poeira
e permite a
visualizacao.

V1331 Cyg




Discos de Acrecao e Jatos

Os proprios discos de acrecao também podem ser
observados.

Circumstellar accretion disk

Protostar

(hidden by dust
in the plane of the disk)

1000 AU

O disco de acre¢cao HH 30

Figure 18-15
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company



Discos de Acrecao e Planetas

Na parte
exterior
do disco
como
tempo
podem se
formar
planetas
(=> aula
Formacao
do Sistema

Solar) Interpretacao artistica do disco protoplanetario em torno de Beta Pictoris




Discos de Acrecao e Planetas

Um possivel

disco protoplanetario
(e outros menores)
na Nebulosa

de Orion.

Em 2018, publicaram

uma imagem direta de

um protoplaneta, PDS 70b.
Nesta foto, a luz da o
proto-estrela "mae” do planeta,
PDS 70, foi blogueada
(“buraco” preto no meio).

-
PDS 70b




Discos de Acrecao e Jatos

Resumo

Muvam molscular
(regidio central )

Carogo
denzo

(200.000 ULA.,

' ~1 parsec '

Colapso gravitacional
terrpo=10

 LO.GOD LA, |
! |

Proto-estrela
~10.000 até 1 00,000 anos

Estrela T-Taurd
~100 000 até 3. 000000 anos

catrela

disco proto central

plane“

Estrela pré-sequencia principal
=5 000,000 até 50,000 000 anos

disco de restos
planetirios

>

Sistema estelar jovem
depois de 30.000.000 anos

egstrela central da
sequéncia princ ipal

sistem
planetirio

s STEA: 5

Crédito: Vera Jatenco (adaptado de Spitzer Science Center)



Discos de Acrecao e Jatos

Protostar cores within
the dark nebula

AL

In this cold, dark nebula, Gas and dust begin to As the cores condense,
gas atoms and dust condense into clumps, their density and
particles move soslowly forming the cores of temperature both
that gravity can draw protostars. increase.

them together.

Outro Resumo -

In the T Tauri stage,
the young star
ejects mass into
space in a bipolar
outflow. A stellar
wind blows away
the remaining
parts of the nebula
that surround the
star, exposing the
star to space.

As the protostars
continue to heat up
and accrete matter
from the nebula, they
begin to glow due to
theirincreasing
temperature.

Once the temperature at the
center of a protostar becomes
sufficiently high,
thermonuclear fusion of
hydrogen into helium begins.
The mass that is continuing to
fall onto the star forms an
accretion disk.

The ejected mass can induce a Processes that cause the star to lose or gain mass come

shock wave in the surrounding to an end, and the star stabilizes as a main-sequence star

interstellar material, triggering in hydrostatic equilibrium.The remnants of the accretion

the formation of additional stars. disk may remain as a protoplanetary disk, from which a
system of planets may form around the star.
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