4 — Estrelas e Modelos de Estrelas

Felizmente, hi uma possibilidade de darmos uma olhada para
o interior das estrelas e sabermos algo a seu respeito. As estre-
las ndo sio nada milagrosas, para apenas serem contempladas,
admiradas, quando surgem no firmamento noturno. Sio obje-
tos reais do nosso mundo ¢, como tais, sujeitos as leis da Fisica.
Este ponto ji ficou salientado quando — sem dizé-lo expressa-
mente — a elas aplicamos a tese da conservacio da energia e
calculamos o periodo de tempo durante o qual uma estrela
pode viver de sua energia nuclear. Todavia, nio é somente a
tese da energia, mas sio todas as demais leis da Fisica que se
aplicam s estrelas, tanto quanto a qualquer outro corpo no
universo, independentemente do seu posicionamento.

A seguir, daremos um breve esbogo de como as leis da Fisica
¢ as propriedades da matéria estelar, conforme as conhecemos,
determinam a composicio de um astro, de modo que, com o
auxilio do computador, podemos, por assim dizer, olhar para
dentro das estrelas. Tratando-se de estrelas simples, basta veri-
ficar o volume e a composicio quimica de suas massas de gis;
em scguida, sem olhar para a tal estrela li no céu, é possivel
equacionar toda a sua estrutura na mesa de trabalho, aqui na
Terra. Além de calcular sua temperatura de superficie e a in-
tensidade de seu brilho, o que permite marcar a estrela com um
ponto no diagrama HR, é possivel especificar ainda o seu dia-
metro € — € isto 0 mais interessante — a sua pressio, tempera-
tura e densidade, em qualquer ponto do seu interior. Ao leitor,
que achar essas exposicdes demasiadamente detalhadas, reco-

mendamos pular as paginas seguintes e continuar a leitura a
pag. 69, “Um Modelo do Sol Primordial™. L4, parte-se do se-
guinte pressuposto: os dados referentes as leis da Fisica e as
propriedades da matéria estelar, a serem descritas pormeno-
rizadamente em seguida, sio armazenados e programados no
computador; com esse programa é que passaremos i parte
experimental.

Gravidade ¢ Pressio do Gas

Salvo alguns episidios intermediirios, as estrelas devem ficar
em equilibrio. O peso da matéria estelar, comprimindo as ca-
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madas internas, estd equilibrado com a pressio do gis estelar.
S¢ ndo houvesse a pressio do gis, toda a matéria estelar preci-
pitar-se-ia sobre o centro da estrela. Se nio houvesse gravida-
de, a pressio do gis faria explodir toda a matéria, dispersando-
a no espaco. No interior de uma estrela, as condicdes devem ser
de molde a permitir que, em toda a parte, ambos os efeitos
estejam equilibrados. Esta condicio de equilibrio ajuda a cal-
cular a pressio do gis, em qualquer ponto da estrela. Ji vimos
como Eddington se valeu dessa condigio, para avaliar a pres-
sd0 no centro do Sol ¢ assim deduzir a temperatura de 40 mi-
Ihdes de graus centigrados. Todavia, para tanto, € preciso saber
alguma coisa a respeito do gis que compde as estrelas.

A matéria compondo os astros nio ¢ milagrosa, misteriosa,
mas ¢ feita de susbtincias existentes também aqui, na Terra, ¢
de nés conhecidas. Desde ha muito, as propriedades do hidro-
genio e do hélio, os principais componentes das estrelas, foram
pesquisadas em laboratérios terrestres. Todavia, aqui na Terra,
nio ¢ possivel produzir temperaturas suficientemente elevadas
para as substancias de densidades iguais as existentes no in-
terior estelar; porém, apesar disso, as nossas atuais nogées per-
mitem avaliar as propriedades da matéria no interior estelar.
Para tanto, uma contingéncia feliz vem em nosso auxilio. Aqui
na Terra, estamos acostumados com gases de baixa densidade.
Quando o ar da atmosfera terrestre, ou um outro gis, ¢ com-
primido até a densidade da dgua, ou a uma condensacio mais
forte, a pressio muda de maneira complexa. O gis pode tor-
nar-se ou liquido ou sélido. E com isso as coisas se complicam
ainda mais. Por causa disso, ninguém conhece a fundo a ma-
téria do centro terrestre ¢, pela mesma causa, sio muito es-
cassas as nossas nocoes sobre o interior do globo terrestre.
Isto se prende ao fato de, sob forte pressio, os dtomos chega-
rem muito perto um do outro e seus invélucros atdmicos se
atrapalharem mutuamente. Até hoje ainda nio se soube ao
CETto, €m seus pormenores, como tais efeitos alternados dos in-
vélucros de diversos dtomos se processam.

Com as estrelas, o caso ¢ dilerente. Ld, as temperaturas sio
elevadas. Onde a matéria esti sob alta pressio ela é fortemente
aquecida, a ponto de, desde hi muito, os dtomos terem per-
dido seu invélucro de elétrons. A ligacio entre eléwrons e nu-
cleos atdmicos ficou dissolvida e ambos se movimentam livre-
mente. Entdo, as particulas ocupam espa¢o bem menor do que
0 atomo neutro de hidrogénio, composto de um préton e
um elétron. Por conseguinte, a maténa estelar incandescente
reage como um gds liquefeito, a ponto de a sua densidade ser
de molde a comprimir 100 g, e até mais, dentro de | cm?®, E 6
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por causa disso que as nossas nogdes do centro do Sol superam
as do centro da Terra. E mesmo quando, nas estrela, a densi-
dade aumenta progressivamente, gracas is temperaturas ele-
vadas, as propriedades do gis continuam sendo bem conheci-
das. Somente quando a matéria estelar resfria, com os dtomos
comecando a coordenar-se em cristais, as propriedades da
matéria ficam complexas. No entanto, isto acontece ¢ adquire
importincia apenas com algumas estrelas avulsas, mormente
com as ands brancas, de temperaturas baixas.

Geragio e Transporte de Energia

As temperaturas no centro das estrelas sio altas a ponto de
permitirem o processamento de reacdes nucleares, liberando
energia nuclear. Enquanto, nos anos 20 ¢ 30, Atkinson e Hou-
termans, Bethe ¢ von Weizsaecker mostravam como os nicleos
atdmicos reagem reciprocamente, entrementes, outros fisicos
forneciam todos os dados relativos as estrelas, possibilitando
o cilculo do montante de energia liberada por 1 g de matéria
estelar e a especificacio da densidade e temperatura, com base
nas reagoes nucleares.

A regido central, incandescente, da estrela gera energia, que
deve sair para fora. Portanto, ela deve traspassar o invélucro
€xterno, o que, na maioria das vezes, se dd mediante a irradia-
¢io. Logo, uma propriedade importante da massa estelar ¢ a
sua permeabilidade, em relagio a radiacio da luz e do calor.
Mormente nas camadas externas da estrela, li onde os dtomos
ainda nio sairam totalmente do seu invélucro de elétrons, os
quanta da luz irradiada, saindo do interior estelar para fora,
estio sendo absorvidos pelos restos dos invélucros atémicos,
que os climinam apds certo tempo. Os quanta da radiacio,
saindo de dentro para fora, saltam de itomo em dtomo, sio
absorvidos, emitidos, desviados, e somente chegam até a super-
ficie depois de vencerem muitos obsticulos e passarem por
muitos caminhos errados; quando, finalmente, li chegam, po-
dem dispersar-se livremente. Por conseguinte, o grau de trans-
paréncia da matéria estelar é muito importante para a compo-
sicio de toda a estrela; a sua especificacio requer cilculos com-
plicados. Porém, no que se refere a este ponto, o astrofisico es-
td em situacio privilegiada, visto o fisico nuclear encarregar-se
da equacio deste problema, pois para ele, fisico, as proprie-
dades de absorcio dos dztomos também interessam para outras
coisas.
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Apds a Segunda Grande Guerra veio uma ajuda inesperada.
Na bomba atdémica ¢ gerada uma radiacio muito intensa de
luz e calor, no centro da explosio; esta radiacio € absorvida e,
em seguida, emitida pelos dtomos das massas de ar, circundan-
tes. Assim sendo, os peritos em bombas atdmicas devem conhe-
cer, com bastante precisio, as propriedades da permeabilidade
dos gases em relacao a radiacao da luz e do calor, a fim de cal-
cularem o efeito desses artefatos. Apesar de todo o sigilo em
torno do assunto, parte dos resultados das pesquisas esti sendo
liberada para publicacio e fica a disposigio dos astrofisicos
ao redor do globo. No Centro de Pesquisas Atdmicas, em Los
Alamos, EUA, hi todo um grupo de aientistas dedicados a es-
tudos astrofisicos. Tanto os cientistas do Oriente quanto os do
Ocidente usam, solidariamente ¢ com bom éxito, as tabelas
li elaboradas, dando as propriedades de permeabilidade da
matéria estelar, em relacio as diversas densidades e temperatu-
ras. Tal solidariedade Leste-Oeste estd sendo atestada, enwre
outras coisas, pelo fato de os pesquisadores de Los Alamos pu-
blicarem wrechos das tabelas, por cles elaboradas, em um perio-
dico editado pela Academia Soviética de Ciéncias.

Matéria Estelar em Ebulicio

Por vezes, o jato da radiacio, abrindo caminho do interior es-
telar para fora, € forte e a permeabilidade da matéria estelar é
baixa a ponto de produzir um congestionamento de energia,
dentro da estrela. Nesse caso, a estrela encontra outros meios
para levar sua energia para fora. Conhecemos este processo,
pois acontece em nossa vida cotidiana, aqui na Terra. Quando
uma chapa de fogio esti muito quente, ela irradia parte da sua
energia no recinto. Todavia, hd ainda uma outra modalidade
de transporte de energia. O ar acima da chapa do fogio aque-
ce, dilata-se, diminuindo assim a sua densidade e, portanto,
sobe e di lugar para massas de ar mais frio. O ar aquecido
transporta a energia da chapa do fogio para outras partes do
recinto. Falamos em transporte de energia por convecgdo. Ao
aquecermos um recinto, ligando um aquecedor, promovemos
o transporte da energia mediante irradiacio e conveccio. Aci-
ma de um fogo aberto, de uma pista asfaltada, aquecida pelos
raios solares, sobem bolhas de gis quente e transportam o ca-
lor para cima; massas de gis mais frio descem de cima para
baixo, a fim de aquecer-se ¢, depois de algum tempo, tornam
a subir. A conveccao desempenha papel importante na econo-
mia de energia da atmosfera terrestre; por causa disso, ji foi
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Fig. 4-1. Granulagio na superficie do Sol. Como nas camadas externas do Sol
a energia, empurrada de dentro para fora, esta sendo ransportada por con-
veccio, sobem bolhas de gis, incandescentes, ¢ conseqiientemente mais claras,
na superficie solar, enquanto as massas de gis, mais frias (na foto, mais
escuras), estio descendo. Estes fluxos ¢ refluxos conferem & superficie solar
uma estrutura granulada, em constante mudanca. Na foto, um trecho do diii-
metro da Terra ¢ dado como sendo de 14 mm de comprimento,

(Foto: D). Soltau; com o refletor de vdcuo de 40 em, do Instituto Kiepenheuer de Fisica So
lar, Freiburg, Alemanka Ocidental, em Izana, lka de Tenerife.)
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Faquisada pelos meteorélogos antes de té-lo sido pelos astro-
isicos.

Hd muitas estrelas nas quais a matéria entra em ebulicio,
movimento efervescente, quando a‘irradiacio nio di conta da
tarefa e a convecgio deve encarregar-se do transporte da ener-
gia. Através das camadas externas do nosso'Sol, a energia nio
¢ transportada para fora na forma de irradiacio, mas sim na de
bolhas de gis aquecido. Podemos distinguir o gis efervescente
do Sol até com telescGpios pequenos, quando, com um filtro
apropriado, abafamos a sua luz excessivamente forte. A super-
ficie do Sol nido esti uniformemente clara; distinguimos nela
bolhas claras, incandescentes, de uns 1.000 km de diametro,
em ascensio, ao lado de massas de gis escuro, frio, descendo.
A fig. 4-1 dd um instantaneo da superficie do Sol, com a estru-
tura de manchas, em constante mudanca, €ujo termo técnico €
granulagdo. Ela mostra como a conveccio, bem conhecida na
Terra, pode ser importante também nas estrelas.

Estrelas Reproduzidas em Computador

Acabo de dar somente alguns exemplos de todas as leis e pro-
priedades da matéria, de nés conhecidas, ¢ que sio tteis na
compreensio das condigbes vigentes no interior de um astro.

Com todo este saber que, em parte, ji possuimos desde antes
da Segunda Grande Guerra, é possivel calcular a composicio
de estrelas na mesa de trabalho. O primeiro a tentar tal faca-

nha foi Robert Emden, catedritico de Termodinamica da Escola
Politécnica de Munique, Alemanha Federal. Com o seu livro
“Bolas de Gas”, publicado em 1907, Emden consagrou-se
como clissico da teoria da composicio estelar. Em seguida,

houve Arthur Eddington, na Inglaterra, mais tarde vieram
Thomas Cowling ¢ Subrahmanyan Chandrasekhar. Nos anos
20 € 30 construiram “modelos de estrelas” que, grosso modo, ja

revelavam alguma coisa do interior dos astros.

Como Irogrcsso da computagio moderna, o Jaroblcma pode
ser atacado de novo ¢ a sua simulacio ser reproduzida em com-
putador. Foi preciso ensinar as miquinas eletronicas a calcular
as leis que regem a composicio das estrelas. Foi preciso arma-
zenar nelas dados das propriedades da matéria estelar, quer
dizer, programar na sua memoria eletrénica dados tais como
a pressio do gis estelar referente a todas as densidades e tem-
peraturas em questio. Foi preciso programar, igualmente, as
leis segundo as quais o hidrogénio da matéria estelar se trans-
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forma em hélio e quanta energia ¢€ liberada nesse processo. Foi
preciso ensinar ao computador como a energia liberada pela
matéria estelar encontra seu caminho do interior da estrela pa-
ra sua superficie, no caso de ser transportada pela irradiacio
ou pela convecgio. Foi preciso reunir todos esses dados indi-
viduais em um programa global, de computador. s

Hoje em dia, é possivel reproduzir no computador réplicas
de estrelas e, em teoria, processar nele a evolugio delas. O
computador fornece longas listas, para as diversas camadas da
estrela, dando a temperatura, densidade, pressio de gds ¢ in-
tensidade do jato de energia dirigido para fora. Tal espécie de
lista descreve a composicao de uma estrela em um dado mo-
mento e dizemos, entio, que o computador forneceu um mo-
delo de estrela.

Um Modelo do Sol Primordial

Imaginemos, pois, que dispomos de tal programa de computa-
dor e de um computador, suficientemente sofisticado para a
sua elaboracgio. Comecemos a construir modelos de estrelas.
Primeiro, € preciso determinar a composi¢io quimica que pre-
tendemos dar a matéria estelar. Convencionemos a mistura dos
clementos quimicos que observamos no Sol e reencontramos
em quase todas as estrelas. Suponhamos, entio, que | kg de
matéria estelar contenha 700 g de hidrogénio e 297 g de hélio,
com os restantes 3 g divididos entre os demais elementos pesa-
dos, principalmente o carbono e o oxigénio. Esta exata mistura
deve sempre estar programada no computador para os subse-
quentes cilculos das propriedades do material, sobretudo da

rmeabilidade de irradiacio da martéria estelar. Agora, so
alta programar o volume da matéria, que pretendemos co-
locar no nosso modelo de estrela. Para tanto, especificamos a
massa contida no Sol. Com a ajuda das leis da Natureza, resu-
midas no programa do computador, ¢ das propriedades de
material nele programadas, ele calcula um modelo de estrela.
Hoje em dia, os computadores trabalham com tamanha veloci-
dade, que tal problema é equacionado em menos de um minu-
to. O modelo de estrela, com base nos dados do Sol, sai em
propor¢des um pouco menores do que as do nosso Sol legiti-
mo; seu diametro é de somente 92% do diametro solar e sua
irradiacio de energia fica aquém daquela por nés esperada,
pois perfaz somente 75% da efetiva intensidade da irradiacio
solar. A temperatura de superficie, da ordem de 5.620°C, fica
180 graus mais baixa. Por ora, ndo trataremos dessas diferen-
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cas, mas sim estudaremos o modelo de estrela um pouco mais
de perto. No diagrama HR, ele esti posicionado muito bem na
sequéncia principal, um pouco abaixo do Sol verdadeiro.

A fig. 4-2(a) mostra o interior do nosso modelo de estrela®.
Daqui por diante, serd repetida virias vezes a maneira de ilus-
racio usada nesta figura e explicada, pormenorizadamente,
na respectiva legenda.

No centro do nosso modelo a densidade da matéria ¢ de
100 gfem3, umas weze vezes a densidade do ferro sdlido. A
pressio ¢ de 200 bilhdes de atmosferas. A temperatura na re-
gido central € de 30 milhdes de graus centigrados. Esta tempera-
tura promove reacoes nucleares; a cadeia préton-préton gera
energia nuclear! Logo, temos uma estrela que supre a intensi-
dade de seu brilho com a fusio do hidrogénio! A energia das
regides internas € transportada para fora mediante a radiacio;
todavia, nas camadas externas, este mecanismo de transporte
nio di conta do recado ¢ a energia chega i superficie mediante
a conveccio. Massas de gis sobem e descem, exatamente a
exemplo do que se observa na granulacio da superficie do Sol.

Em resumo: da matéria de composicio quimica igual & do
Sol e da massa solar, acabamos de construir um objeto que,
no diagrama HR, esti posicionado na sequéncia principal; ele
queima hidrogénio em seu interior, transformando-o em hé-
lio; suas camadas externas apresentam caracteristicas de con-

- ar de muitos astrofisicos terem calculado modelos do Sol antes ¢ de-
pois de Kurt von Sengbusch. tomei por base os algarismos dos modelos elabo-
rados por esse cientista em 1967 e descritos em sua dissertacio na Universidade
de Gottingen. Em outra parte, quando tratar da evolugio do Sol, basear-me-ci
também nos resultados obtidos por Sengbusch.

Fig. 4-2. Composiclo imerna de modelos de estrelas, de massas diversas. A
massa ¢ indicada em unidades da massa solar, M. Nos desenhos parciais (a),
(b), (d), as estrelas aparecem & esquerda, na mesma escala que também foi ado-
tada para o desenho parcial (c). A fim de demonstrar de mancira mais explici-
ta a composicio interna, em (a) ¢ (d) os modelos de estrelas aparecem dez vezes
ampliados ¢ em (b} foi ampliada somente a regiio interna, i esquerda, deixa-
da em branco. As trés faces de corte representam, respectivamente, a composi-
«do quimica (embaixo), a geracgio energética (3 esquerda, em cima) € o trans-
porte de energia (& direita, em cima). Os pontos na face do cone inferior in-
dicam as regides nas quais os elementos quimicos ainda se encontram em sua
K-I:emi'i“ propordio de mistura. Logo, em todos os modelos de estrelas, preva-

a mistura original, rica em hidrogénio. Areas claras na face do corne, 4
esquerda, em cima, indicam onde a energia esti sendo liberada, pelas reagoes
nucleares. Setas onduladas na parte de cima, & direita, mostram onde a energia
esti sendo transportada por radiacio. Areas nubladas indicam onde esti sendo
transportada por conveccio, levando-a para fora,
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veccio, iguais as do Sol; nas suas demais propriedades asse-
melha-se a este nosso astro principal.

Pois bem, por que nio obtivemos logo o Sol, por que hi
aquelas diferencas? Seri que o nosso programa estaria falho
em alguma parte? Conforme veremos, as diferencas em com-

aracio com o Sol legitimo sio devidas ao fato de termos con-
Ferido 4 nossa matéria solar uma composigio quimica unifor-
me. O Sol verdadeiro ji esti brilhando no céu, desde hd mais
de 3 bilhdes de anos ¢, desde hi muito, nas suas regioes cen-
trais, o hélio recém-formado deve ter-se enriquecido. Esta
contingéncia deixou de ser considerada. Construimos um Sol
¢ fizemos de conta que o0 seu centro apresentaria uma composi-
¢ao quimica idéntica a exibida pelo seu exterior. Logo, cons-
truimos um Sol, cuja combustio nuclear acabou de iniciar-se,
um Sol nos primérdios de sua vida. Construimos o Sol Primor-
dial. Contudo, antes de tratarmos de acompanhar o caminho
percorrido por aquele Sol Primordial até o Sol hodierno, re-
petiremos a mesma equacio aritmética para estrelas de massa
diversa, mas de matéria quimica idéntica.

Esta sendo Encontrada a Seq@iéncia Principal Primordial

Vamos usar matéria de composicio quimica igual a do Sol,
mas encomendamos ao computador a construcio de um mo-
delo de estrela com duas vezes a massa solar. Em pouco mais de
um minuto, o computador fornece os dados deste novo mode-
lo. A estrela descrita também recebe a sua energia da fusio do
hidrogénio. Destarte, podemos programar toda uma série de
massas e mandar calcular os respectivos modelos de estrelas. E
o que & que se verifica em todos eles? Em cada caso, a estrela
vive da fusio do hidrogénio. Porém, enquanto as estrelas de
aproximadamente uma massa solar ¢ as de menor massa ob-
tém sua energia nuclear da cadeia préton-préton, nas estrelas
de massa maior, o hidrogénio ¢ transformado em hélio, pas-
sando pelo ciclo do carbono.

Para cada modelo de estrela, o computador fornece também
a respectiva intensidade de irradiacio e temperatura de super-
ficie. Com isto temos condigées de marcar no diagrama HR os
nossos modelos de estrelas, queimando hidrogénio (fig. 4-3).
E, veja 56, no diagrama todas elas se posicionam em uma linha,
que vai de cima, a esquerda, para baixo, 4 dircita; as de massa
maior ficam em cima ¢ as de massa menor, embaixo. Acaba-
mos de redescobrir a seqiiéncia principal; desta vez, nao pela
observagio das estrelas, mas sim pelos dados saidos do compu-
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Fig. 4-3. Uma sénie de modelos de estrelas, de massas diversas (todas sdo
compostas da mesma mistura quimica, rica em hidrogéniol, formando uma se-
quéncia principal no diagrama HR, com todas as caracieristicas préprias da
seqiéncia principal observada. As massas dos diversos modelos sio indicadas
em unidades de massa solar (Mgl. Nota-se como a irmadiacio das estrelas da
seqiéncia principal se intensifica foriemente com o crescimento da massa.

tador, que descrevem estrelas de massas diversas, com combus-
tio de hidrogénio. Enquanto, outrora, com base na expecta-
tiva da vida do Sol e das demais estrelas da seqiiéncia principal,
apenas presumiamos que a intensidade da sua irradiagio fosse
garantida pela fusio do hidrogénio, entrementes, tal suposigio
tornou-se uma certeza. A seqiiéncia principal € o lugar onde,
no diagrama HR, se posicionam as estrelas que vivem da ener-
gia nuclear do hidrogénio!

Da mesma forma, mais outra propriedade das estrelas da
seqiiéncia principal vem sendo indicada pelos modelos teéricos
de estrelas; isto i foi sugerido em outra parte, pois trata-se do
relacionamento observado entre a massa e a intensidade de
brilho. Quando se constréi um modelo de estrela para dez
massas solares, presumivelmente, a sua irradiacio ¢ mais in-
tensa do que a de um modelo de uma massa solar e tal intensi-
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ficagio do brilho, proporcional 4 massa do modelo de estrela,
confere muito bem com o relacionamento massafintensidade
de brilho, observado conforme mostra a fig. 2-4.

Para todos os modelos de estrelas, obtidos desta maneira,
vale o que ji frisamos para o caso do Sol: reproduzem as es-
trelas na época do inicio da fusio do hidrogénio. Eles repre-
sentam as estrelas primordiais. Por conseguinte, a seqiiéncia prin-
cipal delas reproduzida nio ¢ a das estrelas observadas no céu,
nas sim a seqiéncia principal das estrelas primordiais, ou seja,
a seqténaa principal primordial. Todavia, visto que as estrelas
nio mudam muito — enquanto nio revelam nitidos sintomas
de exaustio — a seqiiéncia principal primordial difere bem
pouco da seqiiéncia principal observada no firmamento.

Considerando que os modelos de estrelas conferem, quanto
a seus fendmenos observados de fora, com as estrelas verdadei-
ras no céu noturno, seria licito esperar que também sua parte
interna fosse corretamente reproduzida nos modelos forneci-
dos pelo computador. Assim sendo, o computador permitir--
nos-ta dar uma boa olhada no interior estelar, inacessivel as
observagoes astrondmicas. Ja fizemos isto no caso do Sol; a
seguir, faremos levantamento idéntico de mais duas estrelas,
sendo uma rica em massa ¢ a outra pobre em massa.

O Interior da Estrela Spica

Tomemos como exemplo de uma estrela rica em massa um
modelo de estrela construido com até dez vezes de massa solar.
Como também a estrela Spica é de aproximadamente dez mas-
sas solares de matéria, o modelo fornecido pelo computador
deveria reproduzir as propriedades de Spica. De fato, a tempe-
ratura de superficie e a intensidade de brilho conferem muito
bem com os respectivos valores de Spica. Qual a aparéncia in-
terna do modelo da estrela? A temperatura na regiio central é
de 28 milhGes de graus centigrados. A energia liberada no cen-
tro provém do ciclo de carbono. A intensidade de brilho é pro-
duzida dentro de uma esfera, cujo didmetro é cinco vezes me-
nor do que o diametro de toda a estrela. Ali é gerada tamanha
energia a ponto de nio poder ser transportada pela radiacio,
tornando-se mister recorrer i conveccio; os 22% mais centrais
da massa da estrela estio em estado de convecgio (fig. 4-2(b)).
Fora desta drea, a energia € transportada por radiagio. Quanta
de luz procuram o seu caminho para fora; eles sio constante-
mente detidos e desviados por dtomos e elérons, até que enfim
alcancam a superficie e nela determinam a intensidade de bri-
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lho da estrela. No centro, a densidade ¢ de 8 glom?®; portanto,
ld, a densidade da martéria estelar, ainda em estado gasoso,
iguala a do ferro solido. A pressio exercida pela matéria es-
telar sobre o seu centro em fungio do seu préprio peso, é de
35 bilhdes de atmosferas. E assim como se nos afigura o inte-
rior de Spica, a estrela mais clara na constelacio de Virgem.

Em todas as estrelas, cujo volume de massa supera conside-
ravelmente o do Sol, o ransporte de energia, em sua regiio
central, ¢ feito por conveccio, a exemplo do que acontece com
Spica. 1sto se observa também no modelo de uma estrela de 72
massas solares, conforme fig. 4-2(c). Esta figura mostra tam-
bém como as estrelas da sequéncia principal, mais ricas em
massa, apresentam diametro maior.

Ji ratamos do modelo do Sol Primordial. A seguir, tratare-
mos de uma estrela de massa consideravelmente menor do que
a do Sol.

A Ani Vermelha na Constelagio de Cisne.

Na constelagio de Cisne — em latim, Cygnus — hd uma estrela
conhecida de todos os astronomos como Cygni 61. Ela tornou-
se célebre, porque nela foi testado, pela primeira vez, um mé-
todo novo de calcular distincias. Isto aconteceu entre 1837 ¢
1838 e foi realizado por Friedrich Wilhelm Bessel, de quem ja
falamos por ocasidio do descobrimento do satélite de Sirius
(Vide Anexo B).

A rigor, Cygni 61 ¢ um sistema de estrelas duplas; duas estre-
las de 0,5 e 0,6 de massa solar, respectivamente, orbitam em
torno de um centro de gravidade comum ¢ levam 720 anos pa-
ra completar uma orbita. A nds interessa mormente Cygni 61 A,
a estrela de massa maior; ela € uma estrela da seqiiéncia princi-
pal e sua temperatura de superficie ¢ da ordem de 4.000 graus
centigrados. Ecr‘:cnor ¢ consideravelmente mais fria do que o
Sol e pertence as estrelas vermelhas; ¢ uma and vermelha.

uando o computador fornece o modelo de uma estrela
de 0,6 de massa solar, ele apresenta, aproximadamente, as mes-
mas propriedades da Cigny 61 ¢ no diagrama HR posiciona-se
no mesmo lugar dela. Como fica o interior dessa ana verme-
lha? A fig. 4-2(d) ilustra 0 modelo. No centro, a temperatura é
de somente 8 milhées de graus centigrados. Todas as reacoes
nucleares processam-se pela cadeia préton-préton. A densida-
de central da estrela acusando 65 gjem3 € inferior a do centro
do Sol. A pressio central de 75 bilhdes de atmosferas asseme-
lha-se & encontrada em Spica. No centro, a energia € transpor-
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tada pela radiacio. Na parte externa, hid conveccio, a exemplo
do que acontece no Sol, mas em ambito bem mais espesso.
Alias, as estrelas vermelhas caracterizam-se por espessas zonas
externas de convecgio. .

Quanto mais se desce na seqiiéncia principal para a regiio
das anis mais frias e, portanto, mais vermelhas, tanto mais es-
pessas se apresentam as zonas de convecgio externas. No caso
de uma estrela compor-se de somente alguns décimos da mas-
sa solar, sua matéria toda, da superficie até o centro, esta em
movimento de convec¢io.

Propriedades da Seqiiéncia Principal Primordial

Nesta altura, ja chegamos a conhecer, grosso modo, as proprieda-
des das estrelas da seqiiéncia principal. Com isto ja consegui-
mos muita coisa, considerando que mais de 90% de todas as
estrelas sio da seqléncia principall. Sabemos que todas elas vi-
vem da fusio, transformando hidrogénio em hélio. As proprie-
dades do atomo de hidrogénio determinam a economia ener-
gética e, com isto, as propriedades externas das estrelas da se-
quéncia principal. Como delas fazem parte a cor e a claridade
— ou seja, atnbutos que podemos verificar a olho nu, no céu
noturno — de certo modo, somos motivados a dizer que, nas
estrelas, distinguimos as propriedades do dtomo de hidroge-
nio, projetadas no firmamento. Se tal &tomo tivesse proprie-
dades diferentes, a aparéncia das estrelas seria outra.

Até onde se estende a seqiiéncia principal? Serd que a Natu-
reza pode produzir uma estrela, com qualquer volume dado de
matéria rica em hidrogénio, que, entio, vive da fusao do hi-
drogénio? Até onde se estende a seqiiéncia principal, em dire-
¢do descendente, das estrelas de pouca massa? Haveria estrelas
compostas de volume de massa tio restrito que chegaria igua-
lar-se ao do homem terrestre? .

Quando o computador reproduz estrelas a partir do tama-
nho de uma massa solar ¢ sucessivamente menores, a tempera-
tura na regido central desses modelos torna-se sempre mais
baixa. Logo, a cadeia préton-préton ji nem mais pode com-
pletar-se. Frequentemente costuma faltar a ultima reacio, a
uniio de dois nucleos de He?, ¢ a transformacio do hidrogé
nio em He' deixa de realizar-se. Quando se desce para uns §
centésimos da massa solar, a estrela nio queima mais o seu hi-
drogénio, pois a temperatura no séu interior € insuficiente para
promover a fusio dos nicleos de hidrogénio. Portanto, as es-
trelas da seqliéncia principal, ou seja, as que vivem da fusio do
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hidrogénio, devem ser de, no minimo, 1 décimo da massa so-
lar. £ ali onde termina a seqiiéncia principal. Alids, o computa-
dor entra em greve, quando dele se exige a construcao de mo-
delos de estrelas de massa menor, queimando hidrogénio. Su-
pondo que, em uma gigantesca experiéncia no universo, se
tentasse formar uma estrela com 1 milésimo de massa do Sol,
o resultado final poderia dar tudo, até um corpo parecido com
um planeta, mas nunca uma miniestrela queimando hidro-
génio.

O que acontece, entdo, com as estrelas ricas em massa da se-
:]ﬁéncin principal? Qual o resultado a ser obtido do computa-

or, quando dele se pede a elaboracio de um modelo de estre-
la de cem, mil, um milhdo de massas solares? Ele efetivamente
fornece modelos de estrelas com tais massas gigantescas. No
entanto, elas tém uma propriedade bastante peculiar; ao serem
comprimidas, mesmo de leve e por um breve instante s6, sua
regido central fica consideravelmente mais densa e ld a tempe-
ratura sobe proporcionalmente. A fusio do hidrogénio, que,
nessas estrelas, se processa pelo ciclo do carbono, fica aquecida
com essas temperaturas a ponto de a energia liberada fazer
com que a matéria estelar comprimida seja cxj)clida ‘rara fora.
Em seguida, a regiio central resfria-se, a producio de energia
nuclear diminui, a pressio do gis é reduzida e a gravidade tor-
na a atrair sobre o centro a matéria em movimento para fora.
Essas massas, entio, caindo para dentro, comprimem a regiio
central e o ciclo recomeca.

Cilculos mais exatos, referentes a este processo, conforme es-
tio sendo feitos atualmente por Immo Appenzeller, astrénomo
que trabalba em Heidelberg, Alemanha Federal, indicam que
tais oscilagdes aumentam até que, com cada expansio, uma pe-
quena parte das camadas externas da estrela seja expelida para
o0 espaco, com tamanha velocidade, que impede o seu retorno.
Com cada oscilagio a estrela perde da sua massa e tal perda
continua até que o Nosso superastro retenha tio-somente 90
massas solares. Ai, entiio, o circulo vicioso fica encerrado. A re-
giio central nio se aquece muito ao ser comprimida, o pro-
cesso nuclear nio reage mais fornecendo tal superproducio,
a oscilacio nio se intensifica. A estrela torna-se um astro nor-
mal da seqiiéncia principal, de 90 massas solares, e trangjiila-
mente queima o seu hidrogénio.

Nesta altura, seria licito opinar que wdo aquilo acontece
tio-somente quando — conforme suposto, inicialmente — o
nosso superastro ficar comprimido, pois, seguindo a nossa li-
nha de especulacdes, seria somente nesse caso que se iniciaria o
ciclo intensificado da expansio e redugio. Por sorte, no univer-
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s0, ndo ha ninguém a comprimir as estrelas. No entanto, con-
vém lembrar que basta mesmo a mais leve compressio para
por em movimento as oscilagbes, o menor desvio de equilibrio.
O mundo esti sempre cheio de interferéncias. Embora nin-
guém de fora, tenha poderes de influir na eswrela, bastam os
movimentos dos Atomos em seu interior, ou até 0s Movimentos
da sua matéria nas regides onde a energia estd sendo transpor-
tada para fora, pela conveccio, para acelerar as oscilagdes ¢
fazé-las continuar, até a estrela perder volume suficiente da sua
massa.

Destarte, encontramos um terminal superior, normal, da se-
qiéncia principal de nossos modelos de estrelas. Também este
Jctalhc se enquadra perfeitamente em nossas observagdes. Ja-
mais ninguém encontrou uma estrela de massa substancial-
mente maior a ponto de ultrapassar os extremos limites supe-
riores, teoricamente predeterminados.

Enfim, os modelos fornecidos pelo computador deram mais
ou menos certo, embora descrevessem estrelas primitivas, es-
trelas que acabavam de nascer. O hidrogénio nas suas regides
centrais diminui em seguida, a comegar pelas estrelas ricas em
massa, porém depois de um periodo de tempo suficientemente
prolongado, isso acontece também com as estrelas de menor
volume de massa. As estrelas comecam a envelhecer. No proxi-
mo capitulo trataremos deste processo de envelhecimento, de-
monstrando-o em um modelo do Sol.
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