6 — O Curriculum Vitae das Estrelas
Ricas em Massa

Contudo, a experiéncia com o cloro-neutrino, até hoje ainda
nio explicada devidamente, deixou de ofender os brios dos
astrofisicos, pois, em compensacio, hd outros exemplos reve-
lando como os cilculos por meios eletronicos conferem, e de
maneira bastante razoavel, com aquilo que se observa no fir-
mamento. Este ponto serd exposto no presente capitulo, tra-
tando da evolugio das estrelas substancialmente mais ricas
em massa do que o Sol. Como as estrelas mais ricas em rmassa
consomem mais depressa as suas reservas de energias nuclea-
res, elas encontram-se no céu em adiantado estado de exaus-
tio. Com elas, o astrofisico pode verificar se aclluilcu, que o
computador apura dessas fases evolutivas, de fato confere
COmM 08 Processos reais, desenrolados no universo.

No entanto, foi dspero e dificil o caminho até se chegar a
reprouuzir no computador estrelas em fases adiantadas de
sua evolugio. Em absoluto, nido era o caso de com computa-
dores sofisticados, surgidos depois da Segunda Grande Guer-
ra, ficarem os cdlculos automaticamente melhores e mais pre-
C1508.

Talvez o leigo possa estranhar que um computador sofisti-
cado nio baste por si s6, para equacionar determinado proble-
ma aritmético, mas para tanto, freqiientemente, sejam necessa-
rios novos processos matemdticos. Em geral, nio resta duvi-
da de que os astronomos podem trabalhar melhor quando,
para suas observaces do firmamento, dispGem de um novo
telescopio, um novo satélite astrondémico; por outro lado,
parece menos Gbvio o fato de semelhante progresso também
poder ser alcancado com a invenc¢io de novos métodos arit-
Méticos. Evidentemente, tais processos de cilculo nio podem
ser exibidos em modelos de madeira ou cartolina, eles nio apa-
recern em dias coloridos e tampouco sio inaugurados com a
presenca do titular do ministério competente.

Louis Henyey ¢ o Método de Henyey

Depois do periodo dureo de 1955 e a conclusio do trabalho
de Hoyle e Schwarzschild, a teoria do desenvolvimento de
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astros comparaveis ao Sol, ou seja, de massa semelhante a
solar, entrou numa fase de estagnacio. No imbito das gigan-
tes vermelhas, os modelos acusavam, no seu centro, tempera-
turas de 100 milhdes de graus centigrados, momento exato
para iniciar-se a fusio do hélio. No entanto, o processo falhou,
tio logo as primeiras reacbes nucleares dessas novas fontes
energéticas comecaram a afetuar-se nos modelos. Ja se sabia
que, com essas estrelas, a queima do hélio dar-se-ia de manei-
ra acelerada e violenta. Isto ji fora demonstrado por Leon
Mestel em 1952, quando apresentou a sua dissertacao em Cam-
bridge: porém, até entio, nio se cogitava da eventualidade de
o computador recusar, em principio, a elaboracio de mode-
los, com base nos métodos convencionais.

E as coisas ainda pioraram com as estrelas ricas em massa.
Nesse caso, conseguiu-se calcular o consumo progressivo do
hidrogénio nas regides de propagacao; porém, tio logo sur-
giram legitimos efeitos de exaustio, o computador entrou em
greve. Sequer deu para reproduzir os modelos de estrelas do
ambito das gigantes vermelhas, facanha lograda por Hoyle e
Schwarzschild para os astros parecidos com o Sol. Em fins dos
anos 50, nada mais deu certo.

Ao mesmo tempo, a industria eletrénica lancava uma série
de novos modelos de computadores, com um mais sofisticado
e aprimorado do que o outro. Mas isto em nada nos ajudou.
Hoyle e seus colaboradores tentaram acompanhar, com seus
calculos, o desenvolvimento de estrelas ricas em massa, sem
lograr grande coisa. Schwarzschild tentou, inutilmente, abrir
caminho através da fase da queima do hélio, em astros seme-
lhantes ao Sol. Concomitantemente, no Japio, um grupo,
chefiado pelo fisico Chushiro Hayashi, trabalhou com mode-
los muito simplificados; com siﬁlpies calculadoras de mesa,
em um trabalho quase artesanal, tentaram descobrir o destino
de um astro rico em massa, depois de esgotado o seu hidro-
génio. Em data posterior, os trabalhos realizados pelos japone-
ses revelaram-se como os que mais perto chegaram dos fatos
reais. No entanto, primeiro era preciso inventar um novo me-
todo de cilculo.

No lado da Lua, oposto ao sol, hd a cratera Henyey; em
1970, a Uniio Internacional de Astronomia deu esse nome a
cratera, em homenagem a Louis Henyey, falecido em inicios
daquele ano. Henyey trabalhou em diversos campos da Astro-
fisica e, decerto, o seu maior mérito, que mais influiu no pro-
gresso astrofisico, ¢ a sua invencio de um método de cdlculo,
hoje comumente denominado de Método de Henyey.

Em agosto de 1961, a Unido Internacional de Astronomia rea-
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lizou a sua assembléia geral em Berkeley, na Califérnia. Foi este
o primeiro acontecimento do género para o qual fui convida-
do e tive ocasiio de assistir. Poucos dias antes, um muro havia
sido levantado em Berlim e um jovem astronomo da cidade
de Iena, Alemanha Oriental, entdo em visita a parentes em Ber-
lim Ocidental, teve de decidir-se entre voltar para o Leste ou
ficar do lado oeste do muro. Alfred Weigert, o astrénomo de
lena, resolveu ficar no Oeste e logo chegou a desempenhar
um papel de destaque nas pesquisas relacionadas com os pro-
blemas tratados neste livro.

Todavia, voltemos a assembléia em Berkeley, na qual foram
proferidas numerosas conferéncias sobre assUNtos especiali-
zados. Uma dessas conferéncias era de Louis Henyey, entio
membro do Departamento de Astronomia da Universidade
de Berkeley; ele falou de um novo método para o calculo de
modelos de estrelas. J4 corriam rumores, anunciando que
Henyey teria inventado um novo processo, pois, alguns anos
atras, seu grupo havia publicado uma matéria a respeito. Con-
tudo, aquilo que entdo era exposto como meétodo novo, era
pouco elucidativo e ninguém, provavelmente nem o proprio
Henyey, logrou resultados vilidos com aquele processamento.
No entanto — foi o que se falou — entrementes, o método
fora consideravelmente simplificado e aprimorado.

Henyey nio ¢ daqueles que tém pressa em publicar e divul-
gar procedimentos novos, inéditos. Por causa disso, naquela
tarde, 1i estavam reunidos todos os interessados no progresso
da teoria da evolucio estelar, para assistir a sua conferéncia.
Apesar de nada entender do assunto, fiz todas as anotacGes
possiveis. Quando, apds aquele seminario, trabalhei por seis
meses com  Martin  SchwarzsChild, em  Princeton,
testemunhei como, em suas notas, Schwarzschild reconstruiu
todo o processo demonstrado por Henyey. Em seguida, come-
cei a reler as minhas anotacdes e, dentro de poucos dias, che-
guei a entender como funciona o método de Henyey. Schwarzs-
child aplicou-o logo ao problema da queima do hélio em as-
tros parecidos com o Sol, em cuja solucao estava empenhado
durante toda aquela época. Em pouco tempo, ele venceu esta
curta fase, quase explosiva do desenvolvimento estelar. O mé-
todo de Henyey possibilitou a Schwarzschild acompanhar uma
estrela atraves de uma fase evolutiva, antes inacessivel aos estu-
diosos da matéria!

Em seguida, passei uma temporada em Pasadena, Califér-
nia e, em 1962, voltei para Munique, Alemanha Ocidental,
levando comigo as minhas elaboracées do método de Henyey.

Entrementes, Alfred Weigert veio a trabalhar no Instituto
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Max Planck, recém-transferido para Munique. Ele e uma jo-
vem matemdtica, especializada em cilculos de seguro, Emmi
Hofmeister, ofereceram-se para construir comigo modelos
de estrelas, segundo o método de Henyey. Para tanto, eram
Gtimas as condi¢des de cilculos por meios eletrénicos, ofereci-
das pelo Instituto de Astrofisica, saido do antigo Departamento
de Astrofisica do Instituto de Fisica; e, com isso, o caminho
estava livre, desimpedido. Era nossa intencio acompanhar
a evolucio de estrelas ricas em massa, a partir da seqiiéncia
principal até para dentro do imbito das gigantes vermelhas,
ou seja, estrelas com as quais os métodos convencionais falha-
ram, tio logo elas se preparavam para abandonar a seqlién-
cia principal.

Em marco de 1963, o nosso astro — escolhemos um com
massa sete vezes a do Sol — jd havia abandonado a seqiién-
cia principal; jd estava se expandindo para uma gigante ver-
melha e havia comecado com a fusio do hélio para carbo-
no. Despachamos um telegrama para Henyey, em Bekerkey,
dizendo: O método de Henyey estd dando certo em Muni-
que. Obrigados!”.

Naquelas semanas comecou a histéria de uma estrela de se-
te massas solares.

A Historia de um Astro de Sete Massas Solares

Por que, justamente, sete vezes a massa do Sol? A razio pela
qual escolhemos para os nossos cdlculos justamente um astro
desta grandeza prende-se ao fato de termos admitido, com
alguma certeza, que, em suas ulteriores fases evolutivas, ele
passaria por um estado em que apresentaria todas as proprie-
dades de um certo tipo de astros varidveis, a saber, de estre-
las Delta de Cefeu. Até entio, ninguém logrou acompanhar
um processo em cujo desenrolar uma estrela comum da se-
quiéncia principal chegasse a tornar-se uma estrela Delta de
Cefeu. Agora, gracas ao eficiente méiodo de Henyey, havia a
esperanca de alcancar tal meta e, de fato, ao aplicar tal pro-
cessamento, pudemos observar como o nosso astro passou
vgrias vezes por tal estado de variabilidade. Disto trataremos
ainda em outra parte. Por ora, quero expor tio-somente o
comportamento de um astro com sete massas solares, em suas
diversas sequéncias consecutivas.

Comecemos com a fase da seqliéncia principal. Em seu in-
terior, o astro ainda continua composto uniformemente de
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va da estrela de sete massas solares. referem-se aos modelos dos desenhos
parciais da fig. 6-1. As duas linhas retas, tracejadas em paralelo, delimitim a
laixa na qual se encontram as estrelas Delu de Cefeu.

Fig. 6-1. Composicio interna de uma estrela de sete massas solares, em diver-
sas fases de seu desenvolvimento. A esquerda, a estrela sempre aparece em es-
cala idéntica; seu interior, a direita, & bastante ampliado. Para ulieriores fases
evolutivas foi preciso realcar sua regiio interna, por meio de duas ampliacées.
Os simbolos sio os mesmos das figs. 4-2 € 5-2. Apds a ignicio do hélio for-
ma-se 0 carbono; representado no desenho por pequenos circulos cheios, pre-
tos. {a) Modelo da seqiiéncia principal, primordial, com regido central, onde a
energia € transportada por conveccio. {b) A estrela, 26 milhdes de anos mais
tarde. Seu diametro ainda nio mudou, porém, na regiio central Ji comeca a
wansformacio da combustdo central, dirigida para a combustio nas calotas,
conforme se not pela face do corte, 4 esquerda, em cima. (c) 26,5 milhdes
de anos apds a ignidio do hidrogénio formou-se uma esfera de hélio, no cen-
tro. A tusio do hidrogénio processa-se agara dentro de uma calota. O raio da
estrela aumentou. A estrela tem uma espessd zona externa, onde a energia ¢
transportada por conveccio, conforme se nota na face do corte, i dirveita, em
cima, no desenho parcial, & esquerda. (d) 100.000 anos depois ji hd a ignicio
do hélio. Nesta fase. a esirela vive da sua calota externa, rica em hidrogénio, ¢
da fusio do hélio, no centro, A estrela ficou ainda maior. (e) 34 milhées de
anos apos a ignicao do hidrogénio, o hélio no seu centro esti espotado. A es-
rela vive entio de duas fontes, em duas calows, a saber, na calota externa
(lueima o hidrogénio, na interna, o hélio. A estrela diminuin temporariamente
de tamanho ¢ perdeu sua zona externa, na qual a energia € transportada por
canveccio. (f) Dois milhdes de anos mais tarde, a estrela tornou a ser wma
supergigante vermelha. A fonte na sua calota, queimando hidrogénio, ficou
temporariamente extinia € a estrela vive exclusivamente da fusio do hélio.
Sua estrutura quimica ji se tomou bem complicada. Por fora, ainda persiste
4 matéria original, rica em hidrogeénio, debaixo hd uma espessa camada de heé.
lio, envolvendo uma minuscula bola central de carbono.
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matéria rica em hidrogénio e apresenta todas as propriedades
de uma estrela da seqiiéncia principal..

As figs. 6-1 e 6-2 mostram o que acontece em seguida. Os
diversos desenhos da fig. 6-1 ilustram a composicio interna,
durante virias fases evolutivas, a comecar com o modelo ini-
cial, homogéneo, da fig. 6-1 (a). O diagrama HR da fig. 6-2
indica o caminho da evolugio enveredado pelo astro, junto
com os caminhos evolutivos de estrelas com massa diversa.
Comeca na sequiéncia principal e, como era de esperar-se, leva
para o ambito das gigantes vermelhas. Conforme ja tivemos
ocasido de verificar, as reservas de hidrogénio de uma estrela
dio para muito tempo. Grosso modo, a ﬁg. 2-11 mostra como
um astro de sete massas solares pode viver do seu hidrogénio
por alguns 10 milhées de anos. Somente no decorrer de perio-
dos tdo prolongados ¢ que o hélio no nucleo de propagacio
fica substancialmente enriquecido, ao passo que hd poucas
mudancas a registrar na estrutura global do astro. Seu raio
aumenta um pouco, sua temperatura de superficie cai ligeira-
mente, para tornar a subir em seguida, sua luminosidade tor-
na-se um pouco mais intensa. Correspondentemente, a estrela
se desloca no diagrama HR (vide fig. 6-2), primeiro, lentamen-
te para a direita e, depois, outra vez para a esquerda. Ao longo
de todo esse tempo, o astro permanece na faixa da seqiién-
cia principal. Uns 26 milhées de anos apds a ignicio do hidro-
génio, suas reservas energeticas nucleares estio esgoradas; en-
tio, o astro fica sujeito a transformacdes essenciais.

A geracio de energia na regiio central torna-se insuficiente
para garantir sua luminosidade. Por conseguinte, o hidrogénio
comeca a queimar em suas camadas mais externas, em uma
regiao que forma uma calota ao redor do nucleo extinto e, a
exemp]o do que acontece com o Sol, forma-se uma fonte na
calota, conforme mostra fig. 6-1 (b). No lado externo dessa
calota ainda persiste matéria originalmente rica em hidro-
génio, enquanto, no interior da fonte na calota, em breve hi
somente hélio. Nesta altura, o astro possui um nicleo de hé-
lio, em cuja superficie o hidrogénio se transforma em hélio.

A seguinte fase evolutiva é curta. O nicleo de hélio, den-
tro da fonte na calota, contrai-se e aquece, enquanto o involu-
cro da estrela se expande e, com isso, se torna progressivamen-
te mais frio. A temperatura de superficie cai consideravelmente,
mas a intensidade de seu brilho continua inalterada. No dia-
grama HR, a estrela desloca-se em sentido horizontal, para a
direita, tornando-se assim uma supergigante vermelha [(vide
fig. 6-1 [c] e 6-2). Tal estado de transicio processa-se em ape-
nas 500.000 anos; nesse espaco de tempo, relativamente bre-
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ve, O astro passa por todo o diagrama HR, da esquerda para
a direita.

No ambito das supergigantes vermelhas ocorre, entio, um
novo fenémeno. Com o resfriamento, as camadas externas
tornaram-se mais impermediveis a radiagio e, em conseqiién-
cia, a convecgio encarrega-se do transporte da energia. A
estrela acaba adquirindo uma zona externa de conveccio mais
grossa, que se estende da superficie bem para dentro do in-
terior. Temporariamente, 70% de toda a massa estelar encon-
tram-se nesse Ambito externo de convecgio. No entanto, a zo-
na da matéria em movimento, ascendente e descendente, nio
chega suficientemente até embaixo, de modo que possa agi-
tar o hélio recém-formado na regiao central, levando-o para
fora. Destarte, o hélio permanece, intocado, nas imediacoes
do centro. 2

Mas, também a regiio central passa por uma nova fase evo-
lutiva. Enquanto a regiao externa se expande, o micleo de hé-
lio exunto se contrai consideravelmente. Com isso, a densida-
de no Centro aumenta a ponto de 1 cm?* passar a pesar 6 kg.
A matéria assim comprimida vai se aquecendo progressiva-
mente durante o processo, até, por fim, chegar a uma tempera-
tura de 100 milhdes de graus centigrados. Conforme ji sabe-
mos, o hélio pode transformar-se em carbono. Ao término
de 26,5 milhdes de anos, depois de a nossa estrela da seqién-
cia principal ter iniciado a fusio do hidrogénio, comeca a bro-
tar uma nova fonte de energia: a fusio do hélio em carbono
(vide fig. 3-4). A exemplo do que aconteceu antes com a quei-
ma do hidrogénio, nesta altura, a queima do hélio estd forte-
mente concentrada nas regides centrais, envolvendo o centro
da estrela. Ali torna a surgir um nicleo de propagacio, embo-
ra comparativamente pequeno. A partir de entio, a claridade
da estrela é garantida por duas fontes de energia, a saber:
pela fonte na calota, onde o hidrogénio se transforma em hé-
lio e pelas reacdes nucleares no centro, onde o hélio é trans-
formado em carbono (vide fig. 6-1 [d]).

A partir deste ponto, a evolugio do nosso modelo de estre-
la se complica. A regiio mais central fica enriquecida de car-
bono e, no decorrer do tempo, as reservas de hélio 14 existen-
tes vao se esgotando. Seis milhGes de anos apds a ignicio,
o hélio no centro estd esgotado. Conforme ji aconteceu uma
vez, também agora torna a formar-se uma fonte na calota,
onde o hélio ¢ transformado em carbono. A estrutura quimica
da estrela Jd nao esta mais tio simples assim. Por fora, temos,
como dantes, a mistura original, rica em hidrogénio, conforme
existiu quando a estrela nasceu; por baixo hi uma camada
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de hélio, encerrando uma esfera de carbono. Em ambas as
areas limitrofes, ou seja, 14 onde a mistura original passa para
o hélio e, mais para dentro, onde o carbono contorna o he-
lio, acontecem reagoes nucleares. A estrela tem agora duas
fontes situadas, respectivamente, na calota interna e na exter-
na, conforme fig. 6-1 (e). No diagrama HR ela passa, por vi-
rias vezes, de um lado para o outro; porém, durante a maior
parte do tempo, permanece no ambito das gigantes vermelhas.
Em pouco tempo, a fonte na calota externa fica extinta e a
estrela passa a viver unicamente da fusio do hélio (vide fig.
6-1 [f]). Os processos que se seguem sio mais complicados
ainda. Mais cedo ou mais tarde, a regido central atinge a tem-
peratura a qual o carbono ¢ transformado em outros elemen-
tos € a queima nuclear continua.

Eis a histéria de um astro de sete massas solares, conforme
nossos calculos realizados em 1963. Desde entio, muitos auto-
res realizaram cilculos idénticos, referentes a evolucio este-
lar, com corpos de massas diversas. Pierre Demarque e Icko
Iben, nos EUA, e Bohdan Paczynski, na Polénia, entre outros,
calcularam muitas vias evolutivas € compararam seus cilculos
tedricos com suas observacoes efetivas. Grosse modo, é licito di-
zer que as estrelas cuja massa fica na faixa de entre duas e
aproximadamente sessenta massas solares revelam compor-
tamento andlogo ao que acaba de ser exposto para um astro
de sete massas solares. Estrelas com menos massa evoluem,
mais ou menos, como o nosso Sol.

Vias de Evolugiio e Diagramas de Aglomerados Estelares

Até hoje ndo ficou elucidada a maneira como decorre a vi-
da subseqiiente das estrelas. Contudo, a parte da evolucio
descrita até agora ja basta para fazer compara¢des com as ob-
servagoes efetivas e para examinar se aquilo que o computa-
dor nos mostra a respeito dos processos evolutivos, no interior
de uma estrela, de fato confere com o que observamos no
firmamento.

Conforme vimos, infelizmente nio € possivel fazer um con-
trole direto mediante observacdes, em seqiiéncia cronoldgica,
a fim de averiguar se, efetivamente, as estrelas mudam em suas
propriedades, tais como intensidade de brilho e temperatura
de superficie, fatores determinantes para a sua passagem no
diagrama HR da seqtiéncia principal, ao longo das vias evolu-
tivas tedricas, para o ambito das gigantes vermelhas. Assim sen-
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do, € preciso fazer outras comparacoes indiretas mediante a ob-
servacio do céu, para avaliar o acerto da teoria. Demos mais
outra olhada na fig. 6-2, que indica as fases evolutivas para
uma estrela de uma massa e outra de sere massas solares. Am-
bas as fases levam da seqiiéncia principal para o ambito das
gigantes vermelhas e das supergigantes. Suponhamos que
ambas as estrelas teriam comecado com a fusio do hidrogénio
ao mesmo tempo. Ai, entio, a estrela mais rica em massa des-
loca-se para a direita, ao cabo de uns milhées de anos, en-
quanto a estrela de massa menor continua na seqiiéncig prin-
cipal por bilhdes de anos.

Ao observarmos aglomerados estelares, vemos estrelas de
massas diversas. As de massa maior estio em fase de evolucio
mais adiantada do que as de massa menor, nio obstante todas
elas sejam da mesma idade. Nos anos 60, Alfred Weigert e eu
elaboramos um método para demonstrar este efeito; o méto-
do expoe a evolugio em periodos cronoldgicos diversos, den-
tro de um aglomerado estelar. Imaginamos um aglomerado
estelar, artificial, abrangendo 190 estrelas de massas variando
entre 23 massas solares ¢ meia massa solar. A distribuicio
de freqiiéncia dessas estrelas nas diversas categorias de massa
foi suposta de modo a igualar a distribuicio efetiva em um
aglomerado estelar de verdade. Destarte, somente 6 estrelas
possuem mais de 10 massas solares, enquanto 42 estrelas apre-
sentam entre uma ¢ duas vezes a massa solar. Para cada uma
dessas estrelas, a evolucio pode ser calculada.

Comecemos, agora, com a época na qual todas as estrelas
sdo da seqiiéncia principal e passemos a eshocar o diagrama
HR deste aglomerado estelar hipotético. Aquilo que obtemos
€ uma seqléncia principal, perfeitamente normal (fig. 6-3
[al). Trés milhdes de anos mais tarde, a estrela mais clara
da seqiiéncia principal — logicamente, € a mais rica em mas-
sa — ja revela sinais de esgotamento do hidrogénio no seu
centro; a estrela abandona a seqiiéncia principal. Trinta mi-
lhées de anos apos a ignigio do hidrogénio, as estrelas ricas
em massa jd se deslocaram, sensivelmente, para a direita (fig.
6-3 [b]). Hoje em dia, algumas integrantes do nosso aglomera-
do estelar hipotético, a saber, as mais ricas em massa, jd pas-
saram por todas as fases conhecidas da evoluciio estelar e es-
tio em um estado de desenvolvimento ainda inacessivel i
nossa teoria hodierna. Por conseguinte, nio cabe tratar delas
aqui e nos diagramas seguintes desta figura.

O diagrama HR, referente a idade de 30 milhdes de anos,
torna a revelar virias caracteristicas observadas em diagramas
HR. Em sua parte superi(ir, a seqiiéncia principal esta ocupa-
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da por estrelas de até uma certa intensidade de brilho; a direi-
ta estio as supergigantes vermelhas. A figura 6-3 (c) mostra o
aglomerado estelar hipotético, 66 milhdes de anos apds a igni-
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Fig. 6-3. Quarro diagramas HR de um hipotético aglomeradao de estrelas, em
diversas faixas etirias. Cada ponto corresponde a uma esurela de determinada
massia. No decorrer do tempo, ela se move correspondentemente 3 sua vida
evolutiva, calculada pelo computader. Os desenhos mostram as respectivas
posicoes dos pontos para quatro épocas diferentes.
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cao do hidrogénio. Em cima, a seqiiéncia principal estd visi-
velmente desocupada, com algumas estrelas, desta vez menos
ricas em massa, no dmbito das gigantes vermelhas.

O diagrama HR do nosso aglomerado estelar hipotético,
na idade madura de 4,2 bilhdes de anos, aparece na fig. 6-3
(d). Nesta altura, o aspecto externo mudou muito, em compa-
racao com diagramas anteriores. A parte inferior da seqiién-
cia principal, sua curva desviada para a direita, bem como a
linha ascendente reta estio totalmente ocupadas. A mudan-
¢a, em relacdo a diagramas anteriores, se deve ao fato de, com
estrelas menos ricas em massa, as vias evolutivas tomarem
rumos diferentes; pois agora tratamos de astros parecidos
com o Sol, que se deslocam para o ambito das gigantes verme-
lhas. A estrutura caracteristica desse diagrama é encontrada em
aglomerados estelares muito antigos, conforme demonstra a
comparagio do diagrama do nosso aglomerado estelar hipoté-
tico com o diagrama HR do aglomerado estelar esférico da fig.
2-9. Isso torna evidente as atuais delimitacdes da teoria. Embo-
ra o observador, a exemplo do tedrico, ache quea parte inferior
da sequiéncia principal estd ocupada por estrelas e que, em se-
guida, as estrelas se agrupam ao longo de uma curva que se
desvia, primeiro, para a direita, depois, para cima, além disso,
ele encontra muitas estrelas dentro de uma faixa quase hori-
zontal, cuja luminosidade, na luz visual, ultrapassa por cente-
nas de vezes a do Sol. Este assim chamado rame herizontal no
diagrama HR esta faltando no diagrama HR do nosso aglome-
rado hipotético. Evidentemente, pode ser -observado num
aglomerado estelar de verdade, em uma fase evolutiva que ain-
da ndo foi assimilada pela teoria. Gonforme mencionado,
omitimos no diagrama do aglomerado hipotético estrelas que
Ja passaram pelas fases evolutivas conhecidas. Agora fazem fal-
ta.

Explicamos as propriedades essenciais dos diagramas de
aglomerados estelares ohservados. Sabemos agora, precisa-
mente, por que estd ocupada tio-somente a parte inferior da
seqiencia principal, por que, mais em cima, as estrelas se des-
viam para a direita, dirigindo-se para o dmbito das gigantes
vermelhas. Julgamos jue nossos modelos eletrénicos reprodu-
zem os processos verdadeiros, desenvolvidos nas estrelas. Pa-
ra tanto, ha ainda um outrosindicio.

Estrelas Pulsantes

Voltemos is fases evolutivas de um astro de sete massas sola-
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Fig. 6-4. Curva da luz da estrela Delta de Cefeu. No ritmo de um periodo de
5.4 dias, a claridade da estrela aumenta até o seu maximo, tornando-se mais
fraca em seguida.

res. Alé agora ainda ndo tratamos do fato de o nosso astro
haver cruzado, por virias vezes, uma faixa particularmente
interessante no diagrama HR, conforme mostra a fig. 6-2,
com duas linhas retas tracejadas, em paralelo. E esta a faixa
em cujo ambito se posicionam todas as estrelas varidveis do
tipo da Delta de Cefeu.

As estrelas Delta de Cefeu sdo estrelas claras, na constelacio
boreal de Cefeu. Em 1784, John Goodricke — em outra
parte mencionaremos ainda uma descoberta importante desse
inglés surdo-mudo, falecido jovem — observou que esta estre-
la nio tem sempre a mesma luminosidade. Logo averiguou-
se que, no Titmo de um periodo de cinco dias, ela brilha com
intensidade maior e menor (vide fig. 6-4). Sua claridade ma-
xima corresponde a uma e meia vezes a sua claridade minima.
Entrementes, ficaram conhecidas muitas daquelas estrelas.
Os periodos da sua mudanga de brilho situam-se entre 1 e
40 dias, sua temperatura de superficie ¢ de uns 5.300°C e sua
claridade demonstra que nio sio estrelas da seqiiéncia prin-
cipal, mas sim estrelas desenvolvidas, a saber, supergigantes
vermelhas.

No decorrer da sua evolucio, o nosso astro de sete massas
solares atravessa esta fase, por diversas vezes. Pela primeira
vez ele cruza a faixa Delta de Cefeu da esquerda para a direita
e, para tanto, leva alguns milhares de anos. Pela segunda vez
passa por ela da direita para a esquerda e completa essa passa-
gem em 350.000 anos. Desde hd muito, o hélio no seu interior
estd em ignicio; o astro desloca-se em ritmo lento, dirigido
pela queima nuclear do hélio. O que acontece, entao, com uma
estrela que, ao longo da sua evolucio cruza a faixa Delta de
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Cefeu? Por que seria varidvel a intensidade de brilho das estre-
las no ambito daquela faixa? Qual o fator a determinar o pe-
riodo dessas variacoes? Hoje em dia, sabe-se que, além de va-
riar a luminosidade, a estrela se expande para, em seguida,
cair em si, no ritmo da varia¢io na sua claridade. A estrela es-
td pulsando. Por que as estrelas pulsariam, quando posiciona-
das em uma determinada faixa do diagrama HR? '

A rigor, a resposta ja foi dada em 1926 no livro de Edding-
ton sobre a composicio interna das estrelas. Quando Sir Ar-
thur Eddington faleceu, em 1944, ele nio fazia idéia de quao
perto estava da soluciio do problema, 20 anos atras. Em 1952,
O matematico soviético, Sergej Zhevakin, baseado nos estudos
de Eddington, logrou adiantar o problema por um bom pe-
daco, ao longo do seu caminho para a solucio definitiva. To-
davia, de inicio, seu trabalho mereceu bem pouca atencio.
Somente em 1960/61, John Cox, em Boulder, Colorado, e Nor-
man Baker, atualmente na Universidade de Columbia. em No-
va York, bem como o autor, em Munique, provaram mediante
seus calculos que a teoria Eddington-Zhevakin explicava a pul-
sacio das estrelas Delta de Cefeu. Embora, até hoje, continue-
mos longe de compreender todas as propriedades das estrelas
variiveis em seus detalhes, grosso modo sabemos por que pulsam.
A seguir, demonstrarei isto com um modelo simples, com o
qual podem ser ilustrados somente os efeitos essenciais.

O “Modelo Panela” de uma Estrela Delta de Cefeu

A estrela fica coesa por forca de sua prépria gravidade. Em
uma estrela normal, a gravidade e a pressio do gds estio em
perfeito equilibrio. Tal propriedade de equilibrio de uma
estrela, da qual ja falamos por diversas vezes, pode ser demons-
trada num simples modelo. A fig. 6-5 (a) mostra como um
émbolo movel, pesado fecha hermeticamente uma panela, a
maneira de uma tampa. O gis no interior da panela fica com-
primido pelo émbolo e nio pode escapar. Apesar de a gravi-
dade procurar puxar para baixo o émbolo, ela nio consegue
leva-lo até o fundo da panela, mas deixa-o em posicio de pou-
$0, a uma certa altura acima do fundo. Se o émbolo chegasse
mais para baixo, o gds ficaria comprimido demasiadamente,
a pressio do gds aumentaria e o émbolo seria pressionado
para voltar a sua posi¢io de pouso. Enquanto o émbolo repou-
sar, a gravidade exercida sobre ele e a pressio do gas, reagin-
do contra, ficam exatamente equilibradas. Este estado corres-
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Fig. 6-5. “"Modelo panela™ de uma estrela Delta de Cefeu. (a) Tanto no “mo-
delo de panela” (4 esquerda), como na estrela (2 direita), a gravidade e a pres-
sio do gis estio em equilibrio.(b) O émbolo posto em movimento vem a des-
cansar, apds algumas oscilagdes, por causa da perda por atrito. {c} A radiacio
traspassa o gis no “"modelo de panela”. Quando o gis, em estado de compri-
mido, absorve mais radiacio do que no estado de expandido, o émbolo
pode ser mantido em oscilacio, nio obsiante a perda por atrito.

ponde ao equilibrio da gravidade e da pressio do gds, em qual-
quer ponto no interior da estrela.

Quando, porém, o @mbolo ¢ forcado a sair da sua posi¢ao
de pouso e, em seguida, ele é largado, comeca a oscilar; pois,
quando fica abaixo da sua posicio equiiibrada, a pressio do
gds € muito forte para o peso do émbolo e ele & comprimido
para cima. Quando se encontra acima da posicao de pouso,
a pressio do gds ¢ pouca e a gravidade torna a puxar o ém-
bolo para baixo. Entre essas duas posicoes, ele nio para no
ponto de equilibrio; uma vez em movimento, sua inércia o
faz ultrapassar este ponto, fazendo oscili-lo entre os dois ex-
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tremos. Destarte, o émbolo posto em movimento, oscila ao
redor de uma posicio central. O gds age como uma mola. A
energia que recebe com a compressio do émbolo ¢é a ele devol-
vida com a sua eXpansio ¢, por sua vez, o émbolo transmite
energia ao gas. Nio hd perda de energia. Em nosso modelo,
a friccio é minima, a ponto de poder ser negligenciada. Te-
mos, entio, um émbolo, que oscila por tempo clesejado. A
oscilacio nio & amortecida, o que quer dizer que o desvio ma-
ximo do émbolo do ponto central continua igual. O periodo
da oscilagio depende das propriedades do nosso modelo,
por exemplo, da massa do émbolo e da temperatura média
do gis. -

Grosso modo, as estrelas revelam comportamento aproxima-
damente andlogo. Se uma estrela fosse comprimida unifor-
memente por todos os lados e, em seguida, largada, a pressio
do gas, aumentada, empurraria a matéria para fora por todos
os lados e ela passaria do seu ponto de equilibrio. Entdo, a gra-
vidade seria maior do que a pressio do gas e ela traria o gas
em direcio do centro da estrela. A estrela estaria pulsando.
Uma vez fora do equilibrio, ela continuaria oscilando. O perio-
do da oscilacio da estrela pode ser calculado, a exemplo de
como pode sé-lo com o nosso “modelo panela”, suposto
que fossem conhecidas as propriedades da estrela, sua massa
e a distribuicdo da temperatura do seu interior.

Todavia, tanto o “modelo panela” quanto a estrela estio
sendo demonstrados de uma maneira muito simplificada. E
l6gico que o émbolo sofre perda por atrito. Uma vez posto
em movimento, com cada oscilacio ele cobre uma distincia
menor; a oscilacio ¢ amortecida e, depois de certo tempo,
0 émbolo vem a parar. (Vide fig. 6-5 [b]). No caso da estrela,
ndo se trata tanto de atrito, mas ainda hi outros mecanismos
a amortecer sua oscilagio. E licito estimar que uma estrela,
em oscilagio artificial, na maioria dos casos, perfaz 5.000 a
10.000 oscilagSes ao longo de 100 anos, para novamente en-
trar em estado de pouso. Todavia, as observacées mostraram
que a estrela Delta de Cefeu estd pulsando com intensidade
uniforme, desde a sua descoberta, em 1784. Onde estd, entio,
© motor a manter as oscilacbes de uma tal estrela, que, com
base em nossas reflexées anteriores, deveriam parar ao cabo
de um periodo relativamente breve?

Em scu livro Eddington mencionou um mecanismo coeren-
te. As camadas externas de cada estrela estio sendo traspas-
sadas por um forte fluxo de radiacio, proveniente do cen-
tro. A fim de simular tal fluxo em nosso “modelo de panela”,
cumpre imaginar a panela como feita de material transparen-
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te e traspassada pela radiacio, indo da esquerda para a direi-
ta {vide fig. 6-5 [c]). Continuamos imaginando que o gas na
panela nio ¢ totalmente transparente e absorve parte da radia-
¢io. :

Por conseguinte, de inicio ela ficaria aquecida a ponto de
a diferenca de temperatura entre o gas ¢ o exterior chegar a
ser tao grande que, a cada segundo, a panela irradiaria tanta
energia para fora quanta energia o gds recebe com a absorcao
de uma parte da radiacio.

Partimos da posicio de equilibrio do émbolo e puxamo-lo
um pouco para baixo. O gis fica comprimido, a pressio € a
temperatura sobem. Em principio, dois casos sio plausiveis.
No instante da compressio maxima, o gas absorve mais radia-
¢io, ou absorve menos radiacio. Tratemos do primeiro caso.
Quando, sob compressdo, a absor¢io aumenta, com o ém-
bolo em posicio baixa, é absorvida mais energia de radiacio
do que na posicio de pouso. Com esta energia adicional, o gds
fica ainda mais aquecido e a pressio aumentada. Com a super-
pressio, o émbolo é forcado para cima, passando além da
sua original posicio de pouso. No entanto, em seguida, o gds
se torna menos denso e mais frio do que na posic¢io de pou-
50 e, por conseguinte, hd menos absorcio de energia. O gas
resiria, a pressio do gas baixa, o émbolo volta em sua oscila-
cio para baixo e isto 0 mantém em movimento, apesar do
atrito.

O que vale para o modelo com o émbolo, vale igualmente
para a estrela. Quando em uma camada da estrela a matéria
também possui a propriedade de absorver mais radiacio e
transforma-la em calor ao ser comprimida, entao a radiacio
que traspassa a estrela pode provocar oscilagio. Pois, quando
a estrela € comprimida, a radiacio, saindo do interior da es-
trela para fora, nio encontra condi¢ées muito favoridveis para
passar pelas camadas externas. O gas aquece e dispersa a estre-
la. Apds a fase da compressao, a estrela fica expandida e,
quando chega ao ponto de sua expansio mixima, a materia
se torna mais transparente. Nesta fase, um maior volume de
cnergia pode passar para fora, a parte interna resfria-se e a
estrela torna a cair para dentro de si; a expansio ¢ seguida de
uma nova compressio. A matéria age como uma vilvula de
escape para a radiacao em saidas para fora, ela se abre e fecha
no ritmo da pulsacio.

Este mecanismo foi descrito por Eddington, em 1926, no
livro por ele publicado. Mas, agora, eis a tragedia. Nos tempos
de Eddington, sabia-se muito menos do que hoje a respeito
da passagem da radiacio através do gis estelar, e tudo aqui-
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lo que era conhecido indicava que a matéria estelar possui-
ria a propriedade inversa, que se tornaria mais transparente
com a compressio. Nesse caso, seriam produzidos efeitos con-
trarios aos que acabamos de expor. O mecanismo de absor-
q:&o age na direcio errada, ele nio provoca a oscilagio, mas
sim chega a amortecé-la. Foi este o motivo pelo qual Edding-
ton sempre deixou de lado o mecanismo por ele elaborado
€ nao parou, até a sua morte, na busca de novas explicacoes
da pulsacio das estrelas Delta de Cefeu.

Zhevakin Torna a Debater uma Idéia Antiga

Em inicios dos anos 50, as pesquisas da permeabilidade da
matéria estelar jd estavam bem mais adiantadas. Sabia-se que
eram corretas as idéias de Eddington sobre as reacdes centrais
nos astros. Porém, quanto as camadas externas de uma estre-
la, bem pode acontecer que, sujeita a compressio, a matéria
se torne opaca. E isto acontece justamente quando a tempera-
tura de superficic de uma estrela atinge aproximadamente
5.300°C. Em 1953, Zhevakin expos num trabalho bdsico, mas
que por muito tempo nenhuma atencio mereceu, o seguinte:
numa estrela Delta de Cefeu, a propriedade da permeabilida-
de, provocando oscilacdes das camadas externas, é suficiente
para vencer o amortecimento global em todo o resto da estre-
la e fazé-la oscilar. Logo, o mecanismo de valvula de radiacio,
ideado por Eddington, mantém uma estrela Delta de Cefeu
em oscilaciio, contra os efeitos de amortecimento.

Quando, em 1963, o nosso grupo de Munique certificou-
se de que, ao longo de sua evolucio, o nosso astro de sete
massas solares cruzava cinco vezes a faixa Delta de Cefeu, havia
chegado a hora de revermos cilculos antigos, feitos por Nor-
man Baker e por mim em 1960, em Munique; eram cilculos
que permitiam verificar se uma estrela entra ou nio em osci-
lacio. Averiguamos que, toda vez que, em sua evolucio, o as-
tro cruzou a faixa Delta de Cefeu, os modelos de estrelas reve-
laram como o seu periodo de oscilacio confere e muito bem
com os periodos observados. Donde concluimos que as estre-
las Delta de Cefeu, com suas propriedades de oscilacio, se
enquadram naturalmente no esquema da evolugio estelar
e que, grosso modo, tudo esta certo. Sempre que uma estrela,
em sua evolucio no diagrama HR, passa pela faixa Delta de
Cefeu, ela esti oscilando; tdo logo sai daquela faixa, o meca-
nismo de propagacio nas camadas externas torna-se insufi-
ciente e a estrela deixa de oscilar.
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Certa vez, Martin Schwarzschild comentou: o fato de ser
uma estrela Delta de Cefeu significa para a estrela o que signi-
fica contrair sarampo, para o ser humano. Enquanto se encon-
trar naquele estado, os sintomas serio plenamente visiveis,
mas quando tudo passou, nada mais se percebe e ndo se sabe
se havia ou niio contraido tal doenca.
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