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Formação	de	Estrelas	

12.1	Gás	e	poeira	interestelar	
12.2	Formação	de	protoestrelas		
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Meio	interestelar	
à	estrelas	à	
meio	interestelar	



GravitaConal	collapse				



Constelações	brilhantes	
Civilizações		
europeias	

reconheceram	
apenas	

constelações	
brilhantes	
(estrelas)	



Civilizações	andinas	
(2000a.C.	–	1542)	

idenCficaram	
constelações	escuras	

Inca	
empire	



Civilizações	andinas	observaram	em	detalhe	a	
Via	Láctea	(=	mayu,	ou	rio	celesCal)	

Cronista	espanhol:	“No	hablo	sólo	de	las	partes	lúcidas	y	
resplandecientes	…	sino	digo	esto	por	otras	partes	oscuras	y	
negras	que	hay	en	el	cielo	…	las	cuales	jamás	me	acuerdo	de	
haber	echado	de	ver	en	el	cielo	cuando	estaba	en	Europa,	y	
acá,	en	este	otro	hemisferio,	las	he	visto	muy	manifiestas	”	
José	Acosta	[1590]	



Yacana:	Constelação	escura	da	Lhama	

α, β Centauri: 
Llama Ñahui:  

Olhos da Lhama 
(alfa e beta Cen) 



Austrália:	
Emu	

Emu	



Brasil:	Ema	

Ema	



Ex1nção	Interestelar	Aλ	

Mλ:	magnitude	absoluta;	d:	distância	em	pc	

Aλ:	absorção	em	magnitudes		
mλ:	magnitude	observada	
mλ,0:	magnitude	intrínseca	





A	absorção	deve	estar	relacionada	à	profundidade	ópCca	
Iλ,0:	intensidade	sem				

	absorção	interestelar	

Lembrando:	

A	exCnção	é	aproximadamente	
igual	à	profundidade	ópCca	na	
linha	de	visada	



Lembrando	
(Cap.	9):	

nd(s’):	densidade	numérica	dos	grãos	
de	poeira	espalhadores		
σλ:	seção	de	choque	de	espalhamento			

Considerando	
σ	constante:	

Nd	é	a	densidade	colunar	de	grãos	de	poeira,	que	é	o	número	de	
parjculas	de	poeira	em	um	cilindro	de	seção	de	choque	de	1	m2	
indo	do	observador	até	a	estrela	à	a	exCnção	depende	da	
quanCdade	de	poeira	interestelar	que	atravessa	a	luz	



Teoria	de	(Gustav)	Mie	
a	 seção	de	choque	

geométrica	
Grão	de	poeira	
de	raio	a	

Definimos	o	Coeficiente	de	
ex1nção	(sem	dimensão):	

Qλ	depende	da	
composição	dos	
grãos	de	poeira	

Se	λ	é	da	ordem	de	
grandeza	de	a:	

Qλ ~	a/λ	=	σλ/σg	= σλ/πa2	à		σλ ~	πa3/λ	

Que	acontece	se	λ	>>	a	e	se	λ <<	a?	



ExCnção	e	avermelhamento	por	poeira	
Luz	de	menor	λ é	
mais	espalhada	
pela	poeira	

400						500					600				700nm	

Coeficiente	

de	ex1nção:	





Avermelhamento	interestelar	
Luz	vermelha	é	
menos	espalhada	
pela	poeira	
interestelar		à		
avermelhamento	

Coeficiente	

de	ex1nção:	



Espalhamento	Rayleigh:	céu	azul.		
Moléculas	do	ar	tem	a	<<<	λ	à	

Size	of	N2	and	O2	~	0,3	nm	<<<	blue	light	(400	nm)	



Exemplo	12.1.1.	Uma	estrela	localizada	a	0,8	kpc	é	mais	
fraca	que	o	esperado	em	550nm	por	AV	=	1,1	magnitudes,	
onde	AV	é	a	exCnção	no	filtro	V.	Se	Q550	=	1,5	e	supondo	
grãos	esféricos	com	raio	de	0,2	µm,	esCmar	a	densidade	
média	do	material	interestelar	entre	a	Terra	e	a	estrela.	

AV	=	1,1	mag	em	550nm	
Como	 à			τ550	~	1		

Q550	=	1,5	



Lembrando:	

τ550	~	1		σ550	~	2x10-13	m2	

Como:	

Essa	densidade	é	jpica	do	plano	da	Via	Láctea		
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Comprimento	de	onda	[nm]	

Curva	de	exCnção	interestelar	
(dependência	da	exCnção	com 1/λ)		

Qλ	~	a/λ	



Contribuição	
molecular	às	
curvas	de	
exCnção	
interestelar	
	
Bump:	
devido	talvez	
ao	grafite	

Qλ	~	a/λ	

bump	
217,5	nm	
ou	4,6	µm-1	



Outra	
possibilidade	é	
que	o	bump	
seja	devido	a	
PAHs	
(Polycyclic	
aromaCc	
hydrocarbons)	



Draine	(2009,	EAS	PublicaCons	Series,	35,	245)	

No	
infravermelho	
médio,	temos	
uma	banda	
em	9,7µm	
que	pode	ser	
devida	a	
silicatos	

Grafite	ou	PAH	



100	nm	

Grão	de	poeira	

h|p://bgandersson.net/the-long-and-the-short-of-itgrain-alignment	

A	luz	das	estrelas	
pode	ser	polarizada	
pelo	meio	interestelar	



PolarizaCon	measurements	over	the	full	sky	shows	that	the	orientaCon	of	the	polarizaCon	
follows	the	GalacCc	plane	and	therefore	map	out	the	large	scale	magneCc	field.	Note	that	
the	structures	at	high	GalacCc	laCtude	mostly	are	a	projecCon	effect	and	trace	near-by	ISM	
objects	such	as	“Loop	1”	(see	e.g.	Berdyugin	et	al.	2014).	(Figure	courtesy	of	Prof.	T.J.	Jones.)	

h|p://bgandersson.net/the-long-and-the-short-of-itgrain-alignment	

O	campo	magnéCco	da	Via	Láctea	



The	magneCc	field	of	our	Milky	Way	galaxy	as	seen	by	
the	Planck	satellite.	Darker	regions	correspond	to	
stronger	polarized	emission,	and	the	striaCons	indicate	
the	direcCon	of	the	magneCc	field	projected	on	the	plane	
of	the	sky.	Credit:	ESA	and	Planck	CollaboraCon,	CC	BY	

h|ps://phys.org/news/2015-06-magneCsm-manifests-universe.html	

O	campo	magnéCco	da	nossa	galáxia	pelo	satélite	Planck		



A	poeira	(regiões	escuras	no	disco	da	Galáxia)	
representa	apenas	~1%	do	meio	interestelar	
	

A	componente	mais	abundante	do	meio	
interestelar	é	o	gás	(principalmente	hidrogênio)	

Via	Láctea	no	óp;co	



Composição	química	do	gás	ISM	~	Sol	

Alguns	elementos	(e.g.	C,	O,	Si,Mg,	Fe)	são	
menos	abundantes	no	ISM	do	que	no	Sol		©

	E
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HO
	

Gás	do	meio	interestelar	(ISM):	
~70%	de	H	(ionizado,	atômico	e	molecular)	

~28%	de	He	
<~	2%	de	elementos	mais	pesados	



Abundâncias	químicas	no	gás	(meio	interestelar)	-	Sol	

O	material	

‘deficiente’	no	

gás	ISM	está	sob	

forma	de	grãos	

GÁS	

GRÃO	DE	POEIRA	

Gá
s	(
IS
M
)	-
	S
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Hidrogênio:	a	componente	principal	do	
gás	do	meio	interestelar	

•  H2:	moleculares	(10-20	K)	
•  H	I:	atômica	(neutra),	nuvens	frias	(30-100	K)	
•  H	I:	atômica	(neutra),	nuvens	mornas	(5000	K)	
•  H	II:	nuvens	mornas,	H	ionizado	(10,	000)	
•  Íons	:	gás	quente	(106	K),	H	e	metais	ionizados	

As	regiões	são	classificadas	de	acordo	ao	estado	do	H	

H	é	o	elemento	mais		abundante:	70%	por	massa.	
He	~	28%,	metais	~2%	



Percentagens	aproximadas	do	H	neutro	(H I),	
H	ionizado	(H II),	e	H	molecular	(H2)	

H	neutro	tem	o	e-	
orbitando	o	p+.	

H	ionizado	é	
quando	o	átomo	
de	H	perde	o	e-	

H	molecular:	2	átomos	
neutros	parClham	seus	e-	
para	formar	molécula	H2	

H I 
~30%	nuvens	frias	

~30%	nuvens	mornas	 H II:	~15%	
nuvens	
mornas	

H2	~25%		
nuvens	

moleculares	

Quase	todo	o	H I	
em	estado	base	
à	sem	linhas	L	



Hidrogênio	neutro	(H I)	é	diàcil	de	ser	observado	
Radiação	em	21cm	(ondas	de	rádio,	1420	MHz)		

Estado	base	
(mais	baixa	energia)	

Excitado	
(maior	energia)		

ms	=	±1/2	



Radiação	em	21cm	predita:	1944,	detectada:	1951	
Mapa	do	céu	em	21	cm	



Nuvens	interestelares	difusas	

-  H	neutro	
-  Temperatura	30	–	100	K	
-  Massas	1	–	100	MSol	
-  Densidades	numéricas	1x108	m-3	–	8x108	m-3	

-  Se	AV	<	1	à	Densidade	de	coluna	de	hidrogênio	
neutro	NH	é	proporcional	a	Nd	(d:	dust,	poeira)	

Isso	sugere	que	o	gás	e	a	poeira	estão	distribuídos	juntos	no	ISM		

-  Poeira	e	NH	alto	à	podem	proteger	regiões	com	H2	



Nuvens	Moleculares	
Moléculas	são	facilmente	destruídas	(dissociadas)	por	

fótons	UV	de	estrelas	quentes	
-	NM	só	podem	sobreviver	em	nuvens	densas,	nuvens	de	poeira	
e	gás	HI,	onde	a	radiação	UV	é	completamente	absorvida	

Diâmetro	≈	15	–	50	pc	
Temperatura	≈	15	K	
Massa	total	≈	102	–	106	MSol	

Núcleo	denso	
da	nuvem	
molecular	

Nuvem	H	I	

Emissão	UV	de	estrelas	
cercanas	destrói	as	
moléculas	nas	partes	
exteriores	da	nuvem	 Moléculas	

sobrevivem	

Giant	molecular	clouds:	~	105	–	106	MSol	



CO	(indicador	de	H2)	em	nossa	galáxia	

•  OpCcal	

This	all-sky	image	shows	the	distribuCon	of	carbon	monoxide	(CO),	a	molecule	used	
by	astronomers	to	trace	molecular	clouds	across	the	sky,	as	seen	by	Planck.		

h|p://planck.caltech.edu/news20120213.html	



H2	é	diàcil	de	ser	detectado,	mas	onde	tem	
CO	tem	H2,	então	CO	é	usado	como	‘proxy’	

Nuvens	moleculares	são	importantes	
como	berçários	de	estrelas	

M51	galaxy:	CO	contours	overlaid	on	Pa	
emission	+	opCcal	



Orion	giant	
molecular	cloud	

h|ps://www.flickr.com/photos/terryhancock/
13062852053/in/album-72157650412048611/	

©	Terry	Hancock	



Estrutura	de	nuvens	moleculares	gigantes	

-	Complexos	de	nuvens	escuras:	~	104	MSol,	AV	~	5,	n	~	
5x108	m-3,	diâmetros	~10	pc,	T	~	10	K.	
-  Individual	clumps:	~	30	MSol,	AV	~	10,	n	~	109	m-3,	

diâmetros	~2	pc,	T	~	10	K.	
-  Dense	cores:	~	10	MSol,	AV	>	10,	n	~	1010	m-3,	diâmetros	

~0,1	pc,	T	~	10	K.	
-  Hot	cores:	~	10	-	3000	MSol,	AV	~	50,	n	~	1013	-	1015	m-3,	

diâmetros	~0,05	-	0,1	pc,	T	~	100	-	300	K.	De	acordo	a	
observações	do	Spitzer	e	ISO,	hot	cores	têm	estrelas	O	
e	B	dentro	deles,	sugerindo	formação	estelar	recente	



Glóbulos	de	Bok	
M	~	1	-	1000	MSol,	AV	~	10,	n	>	1010	m-3,	diâmetros	
<1pc,	T	~	10	K.	Infravermelho:	a	maioria	têm	estrelas	
à	formação	recente.		
Fora	de	nuvens	moleculares	gigantes;	talvez	suas	NM	
foram	destruídas	por	radiação	de	estrelas	massivas	

ÓpCco	 Infravermelho	

Glóbulo	de	Bok	
B68	(Barnard	68)	



Química	interestelar	
Formação	de	OH:	

Formação	da	água:	





Aquecimento	e	resfriamento	do	ISM	

Aquecimento:	

Resfriamento:	

Aquecimento	é	devido	principalmente	a	raios	cósmicos.	
	

p+	pode	ter	energias	de	10	–	1014	MeV	(103	–	108	MeV	são	
mais	comuns).	Raios	cósmicos	em	SN	e	flares	estelares		

Também	contribuem	ao	resfriamento	C+	+	H	e	CO	+	H2	

(fóton	infravermelho)	

(excitação	colisional	
do	OàO*)	



A	fonte	dos	grãos	de	poeira	do	ISM	

Contreras	&	Salama	(2013)	 1000	K	

Parte	dos	grãos	
de	poeira	foi	
formada	
provavelmente	
em	estrelas	
gigantes	frias	
(AGB),	porem	a	
maioria	dos	
grãos	talvez	foi	
formada	no	
próprio	ISM	



12.2	Formação	de	estrelas	

Braço	de	Perseus	

Braço	de	S
agi|arius	

Sol	

Nuvens	do	IMS	
podem	sofrer	
perturbações	e	
entrar	em	
colapso	se	
esCverem	em	
equilíbrio	
precário.	
-  Perturbações	

entre	as	
nuvens	

-  Explosões	
supernova	

A	orbita	do	Sol	na	
Galáxia	não	é	tão	
simples	como	a	

mostrada	

“Braço	local”	



12.2	Formação	de	estrelas	
-	Critério	principal	para	o	colapso	é	o	Critério	de	Jeans	
(força	gravitacional	>	força	de	pressão	interna	do	gás)	
	

-	Critério	de	Bonnor-Ebert:	pressão	externa	do	entorno	
favorece	o	colapso	(p.ex.	a	formação	estelar	em	um	Dense	
core	é	favorecida	por	pressão	da	sua	Nuvem	Molecular	gigante)	
	

-	Campo	magnéCco	ajuda	a	nuvem	a	resis1r	o	colapso	
	

-	Fragmentação	da	nuvem	favorece	o	colapso	de	
subestruturas	pequenas		



Critério	de	Jeans	

Lembrando	o	Teorema	do	Virial:	
K:	energia	cinéCca	interna;	U:	energia	potencial	gravitacional	

Se	2K	<	U	à	colapso	
Lembrando	do	Cap.	10,	a	
energia	potencial	para	uma	
estrela	de	massa	M	e	raio	R:	

MC,	RC	:	massa	e	
raio	da	nuvem	
(c:	cloud)	

Energia	cinéCca:	

N:	número	total	
de	parjculas	

µ:	peso	molecular	médio	



Se	2K	<	U	à	colapso:	
Supondo	
densidade	inicial	
ρ0	constante	na	
nuvem:	

Critério	de	Jeans	

para	o	colapso:	

MC	>	MJ		ou		RC	>	RJ	
	

Raio	de	
Jeans	
RJ	

Massa	de	Jeans	MJ	



Critério	de	Bonnor-Ebert	
	

A	massa	críCca	para	o	colapso	depende	também	da		
pressão	externa	P0,.	A	compressão	do	gás	pela	pressão	
externa		favorece	o	colapso	

Onde:	



Exemplo	12.2.1	
Uma	nuvem	difusa	de	H	tem	T	=	50	K	e	n	~	5x108	m-3.	
Supondo	nuvem	só	de	H I	à	ρ0	=	mHnH	=	8,4x10-19kgm-3.	
Usando	µ	=	1	e	

Nuvens	difusas:	MC	~	1	–	10	MSol	(MC	<	MJ	à	sem	colapso)	

Para	dense	core	em	nuvem	molecular	gigante,	T	=	10	K	e	
nH2	~	1010	m-3.	Supondo	nuvem	só	de	H2	à	ρ0	=	2mHnH2	=	3	
x	10-17kgm-3	e	µ	~	2		à	MJ	~	8	MSol		
Massa	do	dense	core	MC	~	10	MSol	(MC	>	MJ	à	colapso)	

à	MJ	~	1500	MSol	

Massa	de	Bonnor-Ebert:	MBE	~	2	MSol	(MC	>	MBE	à	colapso)	



Colapso	homólogo	
Escala	de	tempo	de	free	fall	
para	o	colapso	da	nuvem:	

O	tempo	de	free	fall	não	depende	do	raio	da	nuvem	à	colapso	
homólogo	(todas	as	partes	da	nuvem	colapsam	no	mesmo	tempo)	

Exemplo	12.2.2	
Usando	os	dados	do	Exemplo	12.2.1,	esCmar	o	tempo	de	
colapso.	

ρ0	=	3	x	10-17kgm-3	à	tff	=	3,8	x	105	anos	



Comportamento	do	raio	e	
densidade	da	nuvem	em	
um	colapso	homólogo	



Fragmentação	de	nuvem	em	colapso	isotérmico	
T	~	constante	durante	o	colapso	
e	ρ	aumenta	à	MJ	diminui	

Temperatura	
pode	ser	
aprox.	
constante	se	a	
energia	do	
colapso	
gravitacional	é	
eficientemente	
radiada	fora	da	
nuvem		



Como	parar	a	fragmentação	da	nuvem?	

©	2005	Pearson	PrenCce	Hall	

Se	parte	da	energia	do	colapso	
gravitacional	não	é	radiada	fora	
da	nuvem	à	T	aumenta	à	fim	
da	fragmentação.	Ou	seja,	existe	
uma	massa	de	Jeans	mínima	

Colapso	

isotérmico:	
energia	é	
radiada	fora	da	
nuvem	à	
temos	
fragmentação	
devido	a	
aumento	em	ρ	



Massa	de	Jeans	mínima	
e:	fator	de	eficiência	da	
radiação,	0	<	e	<	1.	
Caso	isotérmico:	e	à	0	

MJmin	~	0.2	–	0.5	MSol	

Cálculos	mais	detalhados:	MJmin	~	0.01	MSol	



Efeito	do	campo	magnéCco	
Medidas	de	campo	magnéCco	em	nuvens	moleculares:	1-	100	nT.	

Para	condições	do	dense	
core	com	raio	de	0,1pc		
(exemplos	12.2.1	e	12.2.2):	

MB	~	70	MSol	para	B	=	100	nT	
MB	~	0,7	MSol	para	B	=	1nT	

Massa	críCca	para	
colapso	da	nuvem	de	
raio	R	na	presença	de	
campo	magnéCco	B:	



Evidência	
de	colapso	
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