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Sumario

Ao longo dos anos o estudo do Cosmos foi negligenciado quer no ensino secundario
quer no ensino superior. Felizmente, nos ultimos anos tem havido uma consciencializagdo da
importancia desse estudo. Este trabalho visa estudar uma das maiores conquistas cientificas
do século XX, a descrigdo da evolugdo estelar, e os ultimos desenvolvimentos do que sera,
possivelmente, a maior conquista cientifica da cosmologia no século XXI, a descoberta da
natureza da matéria escura.

Tendo como publico-alvo os alunos e professores do ensino secundario, o texto €
apresentado de forma descritiva seguindo sempre que possivel uma logica racional, relegando
todas as dedugdes matematicas para apéndice. Além deste texto, inclui-se uma apresentagéo
passivel de ser utilizada pelos professores assim como dois cartazes contendo os fundamentos
da evolugdo estelar e sintese dos elementos quimicos bem como uma descri¢do geral sobre o

problema da matéria escura.
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Introducgao

O céu nocturno, limpo de toda e qualquer polui¢do luminosa, constitui uma das mais
deslumbrantes visdes que o0 Homem pode apreciar. Esta visdo que sempre nos acompanhou
durante a nossa evolugdo esta na origem de lendas sobre deuses, herois e figuras miticas que
fazem parte da nossa Historia e Cultura.

Desde cedo o Homem descobriu a importéancia dos astros para o seu desenvolvimento,
especialmente, o Sol e a Lua. Dadas as diferentes fases da Lua e as periodicidades das orbitas
da Lua e do Sol, estes dois astros tornaram-se nos reldgios da Antiguidade. O céu permitia
também aos viajantes e marinheiros guiarem-se nas vastiddes de Novos Mundos. Com o
Renascimento e o aparecimento dos primeiros telescopios, nasce a astronomia como
verdadeira ciéncia. Como ciéncia ja estabelecida, um maior esfor¢o na precisdo com que se
cartografava e catalogava o céu nocturno permitiu importantes desenvolvimentos, incluindo a
descrigdo da Mecéanica Celeste. Mas so no século XX, com o aparecimento de gigantescos
telescopios Opticos, fotometros (instrumentos que medem a intensidade da luz),
espectrometros (instrumentos que analisam o espectro de luz emitido), maquinas fotograficas,
radiotelescOpios, satélites de observagio e computadores pode o Homem sondar as
profundezas do Universo.

O conhecimento do Cosmos construiu-se com algumas da mais extraordinarias
conquistas cientificas de todos os tempos, sendo uma delas, a descri¢do do “nascimento”,
“vida” e “morte” das estrelas. As estrelas mudam consideravelmente ao longo da sua
existéncia de algumas dezenas de milhares a milhdes de anos. Torna-se por isso, impossivel
observar as estrelas na passagem de uma fase da vida para outra, a excepgdo de um unico
evento, a supernova. A fase de supernova dura apenas alguns segundos sendo dificil assistir a
tal fenomeno dada a vastiddo do Universo. No entanto existem tantas estrelas que € possivel
observa-las nas diferentes fases permitindo identificar e descrever a cadeia de acontecimentos.
O estudo da evolugao estelar faz-se ao longo do primeiro capitulo.

O Universo tem, no entanto, a capacidade intrinseca de nos maravilhar e surpreender.
Durante grande parte do século XX, como resultado de observagdes atentas de fenomenos
cosmicos, os astronomos sentiam que faltava algo, algo que lhes era invisivel. Toda a matéria
presente no nosso dia-a-dia emite ou reflecte fotdes, razdo pela qual, a podemos ver. Surgiu a

necessidade de considerar a possivel existéncia de matéria invisivel, matéria que ndo interage
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com fotdes, a que se deu 0 nome de matéria escura. Calculos e observagdes posteriores
sugerem que a matéria escura supera largamente a quantidade de matéria visivel. As
observagdes que levaram & consideragdo da matéria escura, as varias formas possiveis de

matéria escura e os mais recentes desenvolvimentos nesta area, compdem o segundo capitulo.
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Capitulo 1

1.1. A origem das estrelas

As estrelas mais jovens encontram-se, regra geral, na companhia de outras estrelas
com idades semelhantes e rodeadas por enormes nuvens. O principal constituinte, quer das
nuvens de gas quer das estrelas, € o hidrogénio, sugerindo que as nuvens de gas estdo na
origem das estrelas.

A origem das estrelas ¢ de dificil observag@o, ndo s6 devido a sua duragdo, que pode ir
até alguns milhdes de anos, mas também devido a opacidade da nuvem de gas que a envolve.
S6 em Fevereiro do ano 2000, os astronomos conseguiram, a partir de um telescopio de
infravermelhos do ESO (European Southern Observatory), observar uma imagem do interior
de uma nuvem de gas.

Todas as particulas (atomos, moléculas, ides, etc) de uma nuvem de gas atraem-se
mutuamente por ac¢do da forga gravitica e encontram-se em movimento continuo com uma
energia cinética ditada pela temperatura da nuvem de gas. O movimento continuo das
particulas produz uma forga exercida para o exterior, tal como a pressio de um gas nas
paredes de um recipiente, que contraria o colapso gravitacional permitindo que a nuvem atinja
um estado de equilibrio.

O astronomo inglés do principio do século XX, James Jeans, foi quem pela primeira
vez, estabeleceu quais as condigbes que podem levar ao colapso de uma nuvem de gas.
Considerando um modelo de nuvem de gas homogénea, com forma esférica e temperatura
constante, Jeans determinou a massa da nuvem acima da qual a atracgdo gravitacional
suplantava a oposigdo da pressdo devida ao movimento continuo das particulas, levando ao
colapso gravitacional. Esta massa critica ficou conhecida por massa de Jeans' e tem a seguinte

expressao:

1
o
M, ocTE[lT (1)

' A dedugfio da expressdo da massa de Jeans encontra-se no Apéndice A



Mestrado de Fisica para o Ensino A origem das estrelas

Analisando a expressdo para a massa de Jeans, facilmente se conclui que quanto maior
for a densidade (o que implica maior atracgdo gravitica entre as particulas) e menor for a
temperatura da nuvem de gas (o que implica menor energia cinética € consequentemente
menor forga de pressdo) menor sera a massa de Jeans, ou seja, mais facilmente se atinge o
colapso gravitacional.

Mas uma nuvem de gas ndo €, regra geral, esférica com temperatura uniforme e
homogeénea, além disso, nenhuma consideragdo foi feita relativameﬁte a rotagfio da nuvem de
gas nem aos campos magnéticos criados por esta, que inibem a tendéncia da nuvem de gas
para se contrair. No entanto, este modelo bastante simplificado, permite prever as condigdes
de colapso gravitacional de uma nuvem de gas.

Na figura e tabela seguintes estio representadas algumas caracteristicas dos varios

tipos de nuvens:
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Figura 1 - Representacio grifica dos varios tipos
de nuvens de gis e de alguns valores da Massa de Jeans
. Tipodenuvem | M/M_ | Tamanhe/pc’ | Forma predominante de H
Nuvem molecular 1-10° 107-20 H»
Nuvens difusas 1-10° 3-10° H/H,
Camadas circunstelares <} <1 H/H>
Nebulosas planctirias <} <2 H:
Regies HII I-10" 1-20 H
Meio Internebular quente - - H/H
Meio Inter- nebular muito quente - - H
Restos de Supernovas ~3 <10’ H /H

Tabela 1 — Valores tipicos dos virios tipos de nuvens interestelares
* 1pe (parsec) = 3.26 anos-luz = 2,I1x10" UA (unidades astronémicas) = 3,1x10" km
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Considerando os limites da massa de Jeans e as massas tipicas dos varios tipos de
nuvens € de esperar o colapso gravitacional da maior parte das nuvens moleculares. As
nuvens difusas, apesar de nfio satisfazerem o critério de Jeans, podem dar origem a estrelas.
Certas regides destas nuvens, devido a perturbagdes exteriores, sofrem um aumento local de
densidade, mantendo a temperatura praticamente constante. Os astronomos desconhecem qual
ou quais os. fenomenos capazes de produzir tais perturbagdes, embora os mais plausiveis
sejam:

e A influéncia de supernovas — as supernovas sdo explosdes que libertam uma
enorme quantidade de energia e de matéria, que viajam a grandes velocidades,
percorrendo enormes distdncias e produzindo uma onda de choque capaz de
introduzir alteragBes locais na densidade de uma nuvem molecular ou difusa.

e A influéncia das estrelas — as proprias estrelas como as do tipo O e B (as estrelas
mais quentes com temperaturas superficiais superiores a /5000 K), quando
associadas em conjunto de estrelas, produzem grandes quantidades de luz visivel e
ultravioleta, e um forte vento estelar capaz de produzir as perturbagdes necessarias
ao colapso gravitacional.

e Colisdes com nuvens de gas e galaxias — a aproximagdo ou colisio com outras
nuvens de gases ou galaxias, criam ondas de choque, que se propagam ao longo
das nuvens, capazes de alterar localmente a densidade de particulas.

As zonas das nuvens moleculares e difusas que, devido a perturbagdes externas véem a
sua densidade de particulas aumentada, sem um aumento significativo da temperatura,
colapsam, atraindo particulas ao seu redor, formando corpos que se designam por fragmentos.
A medida que as particulas caem em direcgio ao fragmento a sua energia potencial diminui,
logo, obedecendo ao Principio de Conservagdo de Energia, a energia cinética aumenta,
levando a um aumento das colisdes entre particulas e consequente aumento de temperatura. A
radiagdo emitida resultante do aumento de temperatura do fragmento, fica aprisionada nas
camadas exteriores de gas que o envolve que, sendo opaco a radiagdo, permite um aumento
significativo da temperatura do fragmento. A luminosidade do fragmento € cerca de 10 a 100
vezes superior a luminosidade da respectiva estrela na sequéncia principal, embora a
temperatura seja inferior. Isto acontece porque o fragmento possui uma area de superficie
muito grande, que contrabalanga a temperatura da sua superficie, de acordo com a lei de

Stefan-Boltzmann:
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L=4zRoT* (2)

Os fragmentos continuam a atrair particulas da nuvem molecular ou difusa e a
aumentar de tamanho e temperatura até que chegam a um ponto em que € inevitavel a
evolugio para uma estrela na sequéncia principal. Por esta razdo, o fragmento passa a ser
designado por protostrela.

A evolugio da protostrela para uma estrela na sequéncia principal ¢ descrita pelos
trilhos de Hayashi, assim designados, em honra do astrofisico japonés Chushiro Hayashi, pelo

seu estudo sobre a evolugdo estelar pré-sequéncia principal.
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Figura 2 - Trilhos de Hayashi

As particulas que caem sobre as protostrelas pouco macigas, estio sujeitas a uma
atracgdo gravitica relativamente baixa. Desta forma, resulta um colapso gravitacional lento
que imprime um aumento, também ele lento, da temperatura da superficie da protostrela. A
radiagdo electromagnética produzida pelas colisdes € capaz de escapar através das camadas
que envolvem a protostrela. Sendo uma radiagdo de baixa frequéncia, verifica-se um aumento
pouco significativo da temperatura da protostrela. Como a diminuigdo da superficie da
protostrela supera 0 aumento de temperatura, assiste-se, para estrelas pouco macigas, uma

diminui¢@o da luminosidade.
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Para protostrelas com massas M>M_, as particulas encontram-se sujeitas a uma
elevada atracgdo gravitica, que resulta, num forte aumento da temperatura. As colisdes entre
particulas sdo suficientemente energéticas para que a radiagdo electromagnética, com
frequéncias elevadas, seja capturada pelas camadas exteriores da protostrelas, aumentando
ainda mais a sua temperatura. Como se verifica um equilibrio entre a diminuigéo da superficie
e aumento da temperatura da protostrela, a luminosidade desta pouco varia.

Ao aproximar-se da sequéncia principal a protostrela sofre uma quebra na sua
luminosidade devido ao dominio do colapso gravitacional sobre a temperatura superficial.

Durante o colapso gravitacional muitas protostrelas evidenciam um fluxo bipolar de
gas, viajando a velocidades da ordem de 50 km/s (cerca de 180 000 km/h) que se estendem por
~100 UA (1,5x1 0'° km). Estes fluxos bipolares requerem muita energia e levam consigo uma
quantidade significativa de matéria, tipicamente metade da massa da futura estrela, durante
um periodo relativamente curto de alguns milhares de anos. A matéria que vai sendo atraida

forma um disco circunstelar de acregdo, caindo de forma espiralada sobre a estrela.
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Figura 3 - Diagrama de protostrela

A interacgdo entre o disco circunstelar e a protostrela faz aumentar a velocidade de
rotagdo desta, podendo dar origem a sua destruigdo. Para que a velocidade de rotagido da
protostrela se mantenha dentro de niveis que permitam a sua evolugdo, esta tem de perder
massa e fa-lo através do fluxo bipolar. O vento estelar ¢ canalizado pelo disco circunstelar e
pelos complexos campos magnéticos produzidos quer pelo disco quer pela protostrela sendo

expulso, preferencialmente, ao longo do eixo de rotagdo.
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Ao longo deste processo de colapso, apenas uma pequena parte da massa das nuvens
moleculares e difusas é transformada em estrelas. O restante dessa massa pode-se associar a
massa de outras nuvens para formar nuvens gigantes e complexas que podem posteriormente
originar outras estrelas.

Na fase final de protostrela, o aumento de temperatura atinge um ponto critico
7~5x10°K, o ponto em que se d4 inicio & fusdo nuclear do hidrogénio no niicleo. Quando se
inicia a fusdo, a protostrela transforma-se, por direito proprio, numa nova estrela da sequéncia

principal.
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As estrelas durante a sequéncia principal

1.2. As estrelas durante a sequéncia principal

Uma das grandes ferramentas para o estudo da evolugdo estelar, o diagrama de
Hertzsprung-Russel, surgiu por volta de 1910 quando Ejnar Hertzsrung ¢ Henry Russel
estudaram a relagdo entre a magnitude absoluta (brilho intrinseco de uma estrela) e o tipo
espectral de estrelas. Surpreendentemente, verificou-se que as

preferencialmente, posigdes ao longo de uma curva diagonal (a que se deu o nome de

sequéncia principal) e ndo uma distribui¢do uniforme.
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Figura 4 - Diagrama de Hertzsprung-Russel

Num dos eixos do diagrama encontra-se a classificagdo espectral (O, B, A, F, G, K,
M) das estrelas, iniciada por Henry Draper em 1872 e continuada pelo Observatorio de

Harvard. Esta classificagdo baseia-se em linhas espectrais sensiveis a temperatura estelar

como por exemplo: série de Balmer, He, Fe, etc.

estrelas



Mestrado de Fisica para o Ensino As estrelas durante a sequéncia principal

Tipo dé;estrelas Tempera.t.u-_ra dg. e 00T -
Gea i e superficie (ICF st fnnd
. 20.000-35.000 | Azal
B ~ 15.000 Azul-branco
A ~ 9.000 Branco
F ~ 7.000 Amarelo-branco
G ~ 5.500 Amarelo
K ~ 4000 Laranja
M ~ 3000 Vermelho

Tabela 2 — Caracteristicas da classificagfio espectral

Embora surja um factor novo e bastante importante como a fusdo nuclear, a estrela
continua a tendéncia de colapsar sobre si mesma por efeito da for¢a gravitica. As camadas
superiores de matéria da estrela exercem sobre as camadas inferiores uma pressdo. Parece
portanto natural concluir que a pressdo numa estrela aumenta com a profundidade. Este
gradiente de pressio da origem a uma forga que actua no sentido da superficie da estrela
contrariando o colapso gravitacional.

Como as estrelas sdo um sistema em perda de energia tem de haver um gradiente de
temperatura, sendo a temperatura das camadas externas inferior & temperatura das camadas

internas.

1.2.1. Algumas simples deducdes sobre as estrelas

Considerando a estrela com simetria esférica e constituida por um gas ideal, particulas
ionizadas e electrdes livres, podemos determinar a seguinte relagdo entre a temperatura do

’ 2
nicleo e a massa de uma estrela”:

Toc— (3)

% A dedugdo desta relagfio encontra-se em Apéndice B

10
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Também a relagdo entre a massa e a luminosidade, descoberta por Arthur Eddington,

pode ser obtida considerando a expressdo anterior € a lei de Stefan-Boltzmann:

(4)

A partir das duas Gltimas relagdes, conclui-se que quanta mais maciga € a estrela,
maiores sdo a sua temperatura e lJuminosidade.

Poderia pensar-se que uma estrela maci¢a tem uma fase de sequéncia principal mais
longa porque a quantidade de combustivel nuclear disponivel ¢ maior. No entanto, para
contrariar o colapso gravitacional, uma estrela maciga tem de produzir uma maior quantidade
de energia através de um elevado namero de reacgdes nucleares, isto €, quanto maior for a
estrela menor sera a sua “esperanga de vida”.

Alguns valores tipicos para algumas estrelas encontram-se na seguinte tabela:

Massa da estrela (M) | Tempo de vida (10” anos)
I — .
1 ~10
2 ~0,8
5 ~0,075
10 ~0,02

Tabela 3 — Alguns valores tipicos da “esperanga de vida” das estrelas

11
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1.2.2. A fusao nuclear

As estrelas, ao longo do periodo de tempo em que se encontram na fase de sequéncia
principal, produzem e libertam grandes quantidades de energia. O Gnico processo capaz de
produzir tdo grandes quantidades de energia ¢ o da fusdo nuclear. Tipicamente, numa estrela,
tal como o Sol, cerca de 92% do total de particulas sdo niucleos de hidrogénio, 7,8% sdo
ntcleos de hélio € 0,2% de outros elementos. Para que a fusdo ocorra, 0s nacleos atémicos
tém de ser acelerados a velocidades elevadissimas. Como os nicleos de hidrogénio sdo os
mais leves, a energia necessaria para que atinjam velocidades elevadas tem de ser menor, pelo
que, a fusdo dos nlicleos de hidrogénio ocorre a temperaturas inferiores. No entanto se
determinarmos a energia cinética média dos nicleos de hidrogénio no interior do Sol, usando

a expressio:
3
Lk, = 7 KT (5)

onde K representa a constante de Boltzmann e 7" a temperatura, € a energia potencial eléctrica

responsavel pela repulso entre particulas com a mesma carga, usando a expresso:

T T e
E, :Koi, (6)

¥

verifica-se que a energia cinética das particulas ¢ cerca de mil vezes menor do que a
energia de repulsdo entre particulas. De acordo com a Fisica Classica, o processo de fusdo
nuclear para temperaturas tipicas dos nucleos estelares ¢ impossivel. Mas de acordo com a
Fisica Quéantica existe uma probabilidade nfo nula, embora muito pequena, de os nicleos se
aproximarem o suficiente para que ocorra a fusdo nuclear’.

Globalmente, no processo de fusdo nuclear do hidrogénio, quatro nucleos de
hidrogénio colidem dando origem a um nicleo de hélio libertando dois positrdes (particulas
semelhantes aos electrdes mas cuja carga eléctrica € positiva), dois neutrinos e radiagdo gama.
Tipicamente, a fusdo do hidrogénio tem trés canais de actuagfio, as cadeias pp. Outra cadeia

de reacgdes importantes, presentes no nicleo estelar designa-se por ciclo CNO e actua nas

? Os calculos que apoiam esta conclusdo encontram-se em Apéndice C
12
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estrelas macigas de 2* geragdo. A presenga de C e N actua como catalizador da fusdo do H.
Quer as cadeias pp, quer o ciclo CNO, estdo representados nas figuras da pagina 15.

As quatro cadeias de reacgdes de fusdio nuclear encontram-se presentes em todas as
estrelas embora a sua influéncia varie com a temperatura do nicleo estelar. Assim, para
estrelas como o Sol, com temperaturas do nicleo estelar inferiores a [18x/ 9 K
(correspondendo a massas estelares inferiores a 1,5 M), a energia produzida tem a sua
origem nas cadeias pp. Em estrelas macigas, com temperaturas do nucleo estelar superiores a
1,8x10° K, o ciclo CNO passa a dominar a produgio de energia sobrepondo-se as cadeias pp,

como representado no seguinte grafico:
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Figura 5 — A importincia das cadeias pp e ciclo CNO em fung¢iio da temperatura

Como a taxa de reacgdes de fusdo nuclear é bastante sensivel a variagdo de
temperatura, a fronteira do niicleo estelar (por definigdo, o local na estrela onde ocorre fusdo)
encontra-se bem definida.

Existem dois mecanismos de transporte de energia presentes nas estrelas, sdo eles:

a) Radiagdo — neste processo a energia ¢é transportada através de radiagdo
electromagnética (fotdes). Este tipo de mecanismo ndo necessita de um meio para
actuar podendo ocorrer no vacuo.

b) Convecgio — neste processo o transporte de energia faz-se através da deslocagéo
da matéria. Tal como na 4gua a ferver, a matéria quente do interior do Sol sobe até
a superficie enquanto a matéria fria da superficie se afunda no interior da estrela.

Enquanto na superficie a matéria quente vai arrefecendo (por libertagio de energia

13
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para o espago) a matéria fria (proxima do nucleo) vai aquecendo até que o
processo se repita novamente.

Para estrelas cuja massa € inferior a /,5 M a diferenga entre a temperatura no centro e
na “superficie” do miicleo estelar néio € suficiente para que o transporte de energia se faga por
convec¢do. Para este tipo de estrelas o transporte de energia ¢ um processo radiativo. Na zona
imediatamente exterior ao nucleo estelar o transporte de energia faz-se também pelo processo
radiativo pela mesma razdo que se passa no nucleo. Mas numa zona envolvente que chega até
a superficie da estrela o gradiente de temperatura € suficiente para que o transporte de energia
se faga por convecgdo. A esta zona da-se o nome de envelope convectivo.

Para estrelas com massa superiores a /,5 M, existe um gradiente de temperatura
suficientemente elevado, entre o centro e a superficie do nucleo estelar para que o transporte
de energia seja por convecgdo. Da zona envolvente do nucleo até a superficie da estrela o
processo de transporte de energia € radiativo.

Como o nucleo estelar se encontra a densidades elevadissimas, os fotdes de raios-y
produzidos nas cadeias pp avangam através do material estelar sendo dispersados ou
absorvidos e reemitidos pelas particulas presentes no nticleo. Como os fotdes emergentes tém
praticamente igual probabilidade em seguir qualquer direcgdo, o seu progresso toma a forma
de passeio aleatério. A dispersdo dos fotdes-y redistribui a energia pelas particulas do plasma
estelar. Desta forma, estes fotdes vdo perdendo energia até atingirem a superficie da estrela
(demorando ~10° anos®), razdo pela qual, os fotdes emitidos pela superficie da estrela tém
frequéncias na zona do visivel no espectro electromagnético e sdo consequentemente menos
energéticos. O tnico produto da fusdo nuclear que ndo partilha energia com o plasma do
nicleo estelar é o neutrino devido a sua dificuldade em interagir com outras particulas. Além
da emissdo de neutrinos e radiagdo electromagnética, as estrelas libertam um fluxo constante
de plasma, composto por protdes, electrdes e nicleos de hélio ao longo das linhas de campo
magnético que conduzem ao meio interestelar. A este fluxo da-se o nome de vento estelar (ou
vento solar, no caso do Sol) que ¢ responsavel pela perda de cerca de / o’ M (no caso do Sol)

ao longo de todo o periodo da sequéncia principal.

* O calculo desta estimativa encontra-se no apéndice E.
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1.2.3. Extremos da sequéncia principal

Num dos extremos da sequéncia principal existem objectos formados por colapso
gravitacional com massas inferiores a 0,08 M. Abaixo deste valor, a temperatura € a pressao
nas regides centrais dos objectos sdo insuficientes para desencadear no seu nicleo a fusio do
hidrogénio. Estes objectos radiam para o espago energia que se situa na regido infravermelha
do espectro electromagnético. A rédiac;ﬁo dissipa a energia residual proveniente da formagao
do objecto. Estes objectos designam-se por ands castanhas, designago atribuida pelo facto de
emitirem radiagdo infravermelha.

No outro extremo, para estrelas super macicas e ao contrario da maioria das estrelas, a
pressdo de radiacdo € a responsavel pela oposi¢do ao colapso gravitacional. Em estrelas como
0 Sol a pressdo de radiacdo ¢ largamente superada pela pressdo do gas, razdo pela qual, a
pressdo de radiagdo € negligenciada. Mas em estrelas macigas, logo com elevada temperatura

- o - - = 3
€ uma vez que a pressao de radlac;ao varia de acordo com a segumte €Xpressao .

P =%aT4 (7

a pressdo de radiagdo sobrepde-se a pressdo do gas. A pressdo de radiagido pode tornar-se tdo

intensa que as estrelas com M>/00 M se tornam inviaveis.

* A dedugiio encontra-se em Apéndice D.
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1.3. O principio do fim

Durante a fase de sequéncia principal, as estrelas produzem energia a partir da fusdo
nuclear do hidrogénio no nicleo estelar. Para estrelas com massas M</,5 MO, o transporte de
energia faz-se através do processo radiativo, o que significa que o nicleo ndo se reabastece
com hidrogénio das camadas envolventes. No caso das estrelas com massas M>/,5 M, o
transporte de energia faz-se por convecgdo, no entanto s6 uma fina camada imediatamente a
seguir ao nicleo tem capacidade de o reabastecer. Como resultado do ndo reabastecimento,
apenas o hidrogénio existente no nicleo estelar (cerca de 10% da massa da estrela) € utilizado
na produgdo de energia por fusdo nuclear. Quando todo o hidrogénio € consumido, o nicleo
estelar comega a contrair-se lentamente uma vez que ndo produz energia para criar um
gradiente de pressdo capaz de suportar a pressdo exercida pelas camadas envolventes. A
medida que o nucleo estelar se contrai a sua temperatura aumenta. As camadas constituidas
por hidrogénio que envolvem o nucleo atingem uma temperatura que permite a fusdo nuclear
do hidrogénio. A fusdo nuclear do hidrogénio na camada envolvente do nicleo estelar, produz
energia responsavel pelo aumento do colapso do nucleo estelar e pela expansido das camadas
exteriores da estrela. A temperatura do nicleo estelar aumenta cerca de dez vezes, o didmetro
da estrela aumenta também dez vezes, enquanto a sua temperatura superficial diminui. A
estrela brilha com uma cor vermelha — alaranjada, razdo pela qual se da o nome de Gigante
Vermelha.

Quando a temperatura do nucleo atinge aproximadamente /0° K torna-se possivel a
fusdo nuclear do hélio (produto da reacgao de fusido nuclear do hidrogénio). Na fusdo nuclear
do hélio, dois nucleos de hélio fundem-se dando origem a um nucleo de berilio. No entanto o
nucleo de berilio é bastante instavel decaindo quase imediatamente em dois nucleos de hélio
(de notar, o caracter reversivel da equagdo e o facto de nesta reacgdo ndo haver libertagdo de

energia). Esta reacgdo esta representada na seguinte equagio:
JHe+}He<>;Be

Antes de decair, o nucleo de berilio pode reagir com outro nucleo de hélio dando

origem a um nucleo de carbono e consequente libertagdo de radiagdo gama:
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iBe+ He—"2C +2y

Este processo, a que se da o nome de reacgdo triplo-o, para a contracgdo do nicleo e
estabiliza a estrela. A energia libertada nesta reacgdo de fusdo nuclear ¢ cerca de 10% da
energia libertada numa reacgdo de fusfo de nicleos de hidrogénio. Como nesta fase a
luminosidade da estrela é maior, esta necessita de uma maior taxa de reacgdes de fusdo
nuclear do hélio, o que se traduz num periodo de tempo para a fase de gigante vermelha
consideravelmente menor do que o periodo de tempo em que ocorre a sequéncia principal.

Além das reacgdes referidas, outras podem ocorrer no nicleo estelar. Se o nicleo de
carbono capturar um nicleo de hélio pode dar origem a um mnicleo de oxigénio com

consequente libertagio de raios gama através da seguinte reacgio:

12/~ 4 16
<© £ e 04y

A fusdo dos nucleos de hélio e dos seus produtos nas gigantes vermelhas estd na
origem da maior parte do oxigénio e carbono do Universo. Outra reacgdo de fusdo nuclear
permite a produgdo de nucleos de néon, no entanto, esta é uma reacgdo quase inexistente.

Para gigantes com massas M<8M, a temperatura no nlcleo estelar ndo ¢
suficientemente alta para que ocorram reacgdes de fusdo nuclear capazes de produzir nicleos
de elementos mais pesados do que o carbono ou oxigénio. Quando o hélio se esgota, o nucleo
estelar comega a contrair-se, aumentando a sua temperatura, assim como, a temperatura da
camada envolvente. O nicleo estelar passa a um estado dormente (onde ndo existem reacgdes
de fusdo nuclear) e a camada envolvente aquece o suficiente para dar origem a fusdo dos
nicleos de hélio, resultando numa maior compressio do niicleo e expansdo das camadas
exteriores da estrela. Uma vez que a camada envolvente ndo consegue expandir, a sua
temperatura aumenta cada vez mais até¢ se verificar uma rapida libertagdo de energia,
designada por impulso térmico. Como consequéncia do impulso térmico os nucleos dos
elementos presentes na camada envolvente capturam neutrdes lentamente, num processo
designado por processo —S. Durante o processo —S (“slow”, lento) o decaimento radioactivo
de nicleos como o “Be e '*C liberta neutrdes que podem ser capturados facilmente porque

ndo existe uma barreira de potencial de Coulomb. Dada a baixa densidade de neutrdes, este

18
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processo ndo € capaz de produzir elementos radioactivos com niimeros de massa superior ao
.

As estrelas com massas M>8 M evoluem para a forma de Super-gigante. Estas
estrelas evoluem de forma semelhante as estrelas menos macigas, no entanto, verifica-se a
ocorréncia dos trés tipos de reacgdes nucleares, atras descritos, simultaneamente. Ao contrario
das Gigantes Vermelhas, as Super-gigantes podem ter varias cores, como consequéncia da
temperatura da superficie, que depende ndo s6 da massa da estrela mas também da taxa de
perda de matéria através do vento estelar. Para as estrelas super gigantes as reacgdes de fusio
nuclear ndio param com a fusdo do hélio mas continuam até a produgio de nicleos de ferro®.

As estrelas passam cada vez menos tempo em cada uma das fases de fusdo no nucleo

estelar. Na tabela seguinte representam-se algumas propriedades de uma estrela de M=25M

Fasede fusdo | Lr(Ly) | Lx(Ly) | Ts(K) R (km) Duragiio
H 7,8x10° T 39800 | 4.2x10" | 1Ix10 anos
He 2.4x10° 18,3 15800 | 4,7x10" | 6,7x10° anos
C 3x10° 2,5x10° 4360 6,7x10™ | 1,6x10” anos
Ne 3x10° 2,0x10° 4360 6,7x10™ 1,2 anos
%) 3x10° 5,8x10° 4360 6.7x10" | 26 semanas
Si 3x10° 9,5x10' 4360 6,7x10% | 1.4 semanas
Colapso 3x10° 2,0x10" 4360 6,7x10" | 0,35 segundos

Tabela 4 - Algumas propriedades de uma estrela macica (M=25M)
- (Lgr e Ly representam as luminosidades de radiagio e de neutrinoes, respectivamente, e

Ts representa a temperatura de superficie)

Quando o nucleo estelar € constituido apenas por ferro as reac¢des de fusido nuclear
cessam. Isto acontece porque, para nicleos com massa atomica superior a do ferro as reacgoes
de fusdo deixam de ser reacgdes exotérmicas (reacgdes que libertam energia) e passam a ser

reac¢Oes endotérmicas (reacgdes que necessitam de energia para ocorrer).

® As restantes reacgdes que ocorrem nas supergigantes encontram-se descritas em Apéndice F. '
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para varios elementos quimicos

A super gigante consiste numa série de camadas sobrepostas em que cada uma possui
nicleos de elementos mais leves a medida que avangamos em direcgdo a superficie.

Para estrelas com massas muito elevadas, massas superiores a 50 M, as suas camadas
exteriores expandem-se de tal forma que deixam o nucleo estelar completamente exposto.
Nio existindo uma camada de material estelar envolvendo o nucleo, as reacc¢des de fusdo ‘
nuclear cessam quando cessa o ciclo CNO (principal cadeia de reac¢des de fusdo nuclear em |

estrelas macigas).
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1.4. O fim das estrelas
1.4.1. Estrelas pouco macicas

Em estrelas com massas M<// M, sem reacgdes de fusdo nuclear que impegam o
colapso gravitacional, o nicleo contrai-se alcangando densidades elevadissimas e criando
condigdes para a degenerescéncia dos electrdes. Na matéria degenerada electronicamente, os
electrdes sdo obrigados por elevadas forgas de pressdo a ocupar os mesmos estados quanticos.
Mas, de acordo com o Principio de Exclusdo de Pauli apenas um electrdo pode ocupar um
estado quintico. Nio podendo os electrdes violar este principio surge uma for¢a de pressio
electronica de degenerescéncia (também designada por pressdo de Fermi) que se opde ao
colapso dando origem a uma estrela estavel — uma and branca.

O limite maximo da massa de uma and branca ¢ de cerca de /,4 M, designado por
limite de Chandrasekhar’, acima do qual a pressdo devida a degenerescéncia dos electrdes é
incapaz de contrariar o colapso do nucleo. Consoante o produto da ultima cadeia de reacgdes
de fusdo nuclear, podemos obter ands brancas com nucleos em C, O, Ne ou Mg. Como as
reac¢Oes de fusdo nuclear dependem da massa da estrela, quanto mais maciga (dentro do
limite de Chandrasekhar) for a estrela, maior sera o nimero de massa dos nucleos que
compdem o nicleo da ani branca.

A and branca tem um tamanho aproximadamente igual ao da Terra com uma massa de
cerca de 0,5M _, uma baixa luminosidade devido ao seu pequeno tamanho e uma temperatura
de superficie que varia de 5 000 K a 25 000 K.

Como a luminosidade da and branca € baixa esta perde energia muito lentamente.

Apos se constituir and branca a estrela arrefece e dissipa-se por periodos de 10° anos ou mais.

1.4.2. Estrelas macicas

Para estrelas macigas, uma vez que os nucleos atomicos do grupo do ferro sdo os mais
estaveis, a estrela deixa de produzir energia a partir de reacgdes de fusdo nuclear. Deste modo,
o nucleo estelar comega a contrair-se de tal forma, que a densidade do nicleo aumenta o

suficiente para permitir a degenerescéncia dos electrdes. A pressdo exercida pela

7 A dedugdio do limite de Chandrasekhar encontra-se no Apéndice G
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degenerescéncia dos electrdes € incapaz de suster o colapso gravitacional do nicleo. A
maioria das estrelas que na sequéncia principal possuem massas superiores a // M véem 0s
seus nucleos superarem o limite de Chandrasekhar na fase final das suas vidas. Assim sendo,
embora a contrac¢do do nicleo tenha a oposigdo da pressdo de degenerescéncia dos electroes,
o processo de contracgdo continua e a temperatura aumenta até cerca de 10" K. A esta
temperatura os nicleos de ferro comegam a fotodesintegrar-se produzindo nucleos de helio,
protdes e neutrdes. O processo de fotodesintegragdo retira energia do sistema, no entanto o
nucleo continua a colapsar chegando a fazé-lo a velocidades supersonicas! Com o continuo
colapso do nucleo, os electrdes degenerados véem-se forgados a entrar dentro dos nucleos
atomicos onde ocorre a seguinte reac¢io:
& F p=yure,

Finalmente o nucleo estelar para de colapsar a uma temperatura de / 0"’ K e densidade
de aproximadamente / 0" Kg/m’ (equivalente a densidade do nicleo do atomo)! O colapso do
nicleo para porque a estas densidades surge uma nova forma de degenerescéncia, a
degenerescéncia dos neutrdes. Embora o colapso do nicleo pare devido a pressdo
degenerescéncia dos neutrdes, causada pela tentativa de violagdo do Principio de Exclusio de
Pauli para fermides (dois fermides ndo podem ocupar o mesmo estado quéntico), as camadas
exteriores continuam a colapsar a velocidades da ordem das dezenas de milhares de
quilémetros por segundo produzindo uma onda de choque e fazendo com que as camadas
externas constituidas por nicleos de elementos leves se expandam. A temperatura destas
camadas exteriores pode atingir os 70" K iniciando reacgdes de fusio nuclear que libertam
grandes quantidades de energia expandindo ainda mais as camadas exteriores. Ao nucleo
desta estrela, suportado pela pressdo de degenerescéncia dos neutrdes da-se o nome de estrela
de neutrBes.

Com uma massa entre /,4 M_ (limite de Chandrasekhar) e 3 M, (limite de
Oppenheimer-Volkoff) e um raio de apenas alguns quilometros, a estrela liberta uma grande
quantidade de energia (energia potencial gravitica) no colapso do nicleo estelar dando origem
a uma gigantesca explosdo que dura apenas alguns segundos. Neste periodo, a luminosidade
da estrela aumenta cerca de cem milhdes de vezes. A esta gigantesca explosdo da-se o nome
de supernova.

Poucas supernovas foram observadas, em especial a olho nu. A tabela 5 (na pagina
seguinte), representa as supernovas observadas e registadas desde o tempo das Antigas

Civilizagdes. Embora a luminosidade da estrela aumente cerca de 100 milhdes de vezes
22
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durante a supernova, a maior parte da energia € libertada através de neutrinos. A energia
libertada pelos neutrinos (~ 10*J/s) é cerca de 10 mil vezes superior 4 energia libertada
através de radiagio electromagnética.

As estrelas na sua fase de sequéncia principal produzem elementos pesados, mas todos
os elementos e respectivos isotopos, existentes no Universo, sdo produzidos durante o instante
em que ocorre a supernova. Com uma fonte abundante de neutrdes provenientes do nicleo de

ferro e temperaturas de / 0"’ K todos os elementos podem ser produzidos e alguns destes pela

captura de neutrdes ddo origem aos is6topos dos elementos.

Data (DC) | Constelagiio | Brilho Relative | Didmetro (kpc) Observada por

185 Centauro > Vénus (-6) 25 Chineses

396 Cassiopeia > Japiter (-3) 10 Chineses
1006 Lupus > Veénus (-5) 33 Europeus e Arabes
1054 Caranguejo > Vénus (-5) 2 Chineses e Arabes
1572 Cassiopeia ~ Vénus (-4) 5 Tycho et al.
1604 Ophiuchus >Sirius (-2) 6 Kepler et al.
1987 GNM +3 50 Ian Shelton

Tabela 5 - Supernovas observadas a olhe nu ao longo dos tempos

Quanto as estrelas de neutrdes, além da elevada massa e pequeno raio, apresentam

outras caracteristicas exoéticas, tais como, periodos de rotagdo de alguns milissegundos e

campos magnéticos da ordem dos 70° T (tesla). Algumas estrelas de neutrdes emitem radiagio

com frequéncia de radio ao longo do eixo magnético como demonstra a figura.

Figura 8 — Estrela de neutrdes
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A estas estrelas da-se o nome de pulsar (pulsating radio source — fonte de radio
pulsante). Embora os astronomos ndo conhegam exactamente 0 processo, a energia libertada
pelo pulsar tem origem na sua energia cinética rotacional. Assim sendo, o pulsar vai
lentamente perdendo velocidade de rotagdo acabando por terminar a emissdo de ondas de
radio tornando-se invisivel. Para alguns pulsares a companhia de uma estrela desprevenida,
permite a captura de matéria estelar que aumentara a velocidade de rotagdo iniciando
novamente a emissdo de ondas de radio. |

Para estrelas que possuam, ap6s a fase de supernova, uma massa M>3 M a pressdo de
degenerescéncia de neutrdes ndo ¢ capaz de suportar o colapso gravitacional. Na verdade, nao
existe nenhum mecanismo capaz de contrariar o colapso gravitacional do nicleo, de modo
que este se torna cada vez mais pequeno sendo cada vez maior a forga gravitica & sua
superficie.

A velocidade de escape, isto é, a velocidade que um corpo deve ter para escapar a
atracgdo gravitica exercida sobre si por um outro corpo, aumenta. com o aumento da forca
gravitica. Quando o valor da velocidade de escape do nucleo atinge o valor da velocidade da
luz no vazio, o nicleo estelar torna-se num buraco negro. Uma vez que, de acordo com a
Teoria da Relatividade, nada no Universo consegue atingir uma velocidade superior &
velocidade da luz, nada escapa ao abrago gravitacional de um buraco negro. Utilizando a
velocidade da luz como a maxima velocidade possivel para um determinado corpo podemos
determinar o raio que um nicleo com massa M deve atingir para que se torne num buraco

negro, através da seguinte expressao:

A 9 (8)

A este raio da-se o nome de raio de Schwarzschild. Este raio define uma regido que se
designa por horizonte de acontecimentos. O buraco negro continuara a colapsar até se tornar
num ponto de densidade infinita a que se d4 o nome de singularidade.

Nos anos 70, Stephen Hawking descobriu que os buracos negros podem emitir
radiacdo que se designa por radiagdo de Hawking. Um buraco negro ndo pode fugir ao poder
da sempre presente Termodinimica. Quando a matéria circundante cai sobre um buraco negro
a sua entropia aumenta, Como todos os corpos com entropia possuem temperatura € como

todos os corpos com temperatura radiam energia, o buraco negro tem de emitir energia. Isso
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acontece quando pares de particulas virtuais sdo produzidas na vizinhanga do horizonte de
acontecimentos de um buraco negro. Os pares de particulas virtuais tornam-se em pares de
particulas ndo-virtuais devido a energia injectada no par pela curvatura do espago-tempo em
torno do buraco negro. Quando uma das particulas € atraida para o buraco negro a outra

escapa-se para o espago. Deste modo, o buraco negro perde uma pequena quantidade da sua

‘massa. Para um observador, tudo se passaria como se a particula fugitiva tivesse surgido do

interior do buraco negro.
Na seguinte tabela e figura, em jeito de concluséo, encontra-se descrito o estado final
de evolugdo das estrelas, consoante a sua massa inicial e os trilhos de evolugdo num diagrama

de Hertzsprung-Russel para o Sol e uma estrela maciga.

Massa inicial (M) Destino da estrela
0,01<M<0,08 Ani Castanha
0,08<M<0,25 And Branca (He)

0,25<M<8 Ana Branca (C-0)
S<M<I2 And Branca (O-Ne-MG)
12<M<40 Supernova > Estrela de neutrdes
M=>40 Supernova = Buraco Negro

Tabela 6 - Destinos das estrelas consoante a sua massa inicial

Legenda do trilho do Sol

o
_2_ O 1. Fusdo da camada envolvente de H
4} ?“:":'éf 2. Ignigdo do He
e ") econiudl 3. Fusdo da camada envolvente de He
B 4. Nucleo de C inerte
3 5. Expansdo das camadas externas que
1 formardo nebulosas planetarias

1 . Sol

Legenda do trilho da estrela macica
L I. Ignigdo do He

3 ' II. Fusdo de He em camada envolvente
107+ Ardis Brancas III. Ignigdo do C

IV. Fusdo do C em camada envolvente
i V. Ignicdo do Ne

3 2 VI. Evolugdo para Supernova

e -

30 20 10 : 5
TMOTK

Figura 9 — Trilhos de evolugiio pos-sequéncia principal do Sol e de uma estrela maciga
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Capitulo 2

2.1. Matéria escura

Quando em 1933, Fritz Zwicky, um astrOnomo suigo tentou estimar a massa de um
enxame de galaxias com o nome de Coma, verificou a existéncia de uma discrepancia
significativa entre a estimativa obtida pela observagdo das fontes luminosas (estrelas) e a
estimativa obtida pela observagdo do comportamento dindmico do enxame. Esta ultima
estimativa era cerca de 400 vezes superior a primeira. Este facto sugeria a existéncia de uma
enorme quantidade de matéria ndo luminosa a que se deu o nome de matéria escura. SO nos
anos 70 do século XX, os restantes astronomos comegaram a dar atengdo a este facto
realizando observagdes cujas conclusdes apontavam também elas para a existéncia de matéria
escura. Bssas observagBes tinham como objecto de estudo os enxames de galaxias, as
velocidades de rotagdo de estrelas em tormo do eixo galactico e fendmenos associados a lentes
gravitacionais.

Nos enxames de galaxias grande parte da massa visivel encontra-se sob a forma de gas
muito quente com temperaturas da ordem dos / 0’-10° K. A esta temperatura o gas encontra-se
completamente ionizado e as particulas possuem velocidades relativistas, superiores a
velocidade de escape dos enxames de galaxias considerando a massa estimada a partir da
matéria luminosa (estrelas). Como o gas se encontra confinado pela forga gravitica, a massa
total do enxame teré de ser maior do que a massa luminosa para impedir as particulas de se
escaparem.

Outra observagio que sugere a existéncia de matéria escura surge da determinagio da
velocidade com que as estrelas rodam em torno do eixo de uma galaxia em espiral. Aplicando

a Mecanica Newtoniana, a velocidade de translagdo de uma estrela é dada por:
O il &)

A velocidade de uma estrela depende da massa da galaxia contida no volume interior
da trajectéria da estrela e da distdncia desta ao centro da galaxia. Supondo a densidade

constante (p=constante) entdo a massa dentro do nucleo galactico varia com:
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M o« p? (10)

substituindo na expressdo (10), conclui-se que a velocidade de uma estrela dentro do nicleo

galactico € proporcional & disténcia do centro da galaxia:
vor : {11)

Para uma estrela fora do nucleo galactico a massa a considerar é aproximadamente

igual 4 massa da galaxia, logo a velocidade de uma estrela € inversamente proporcional a raiz

- quadrada da distincia ao centro da galaxia:

(12)

Determinando os valores da velocidade das estrelas e comparando-os com os valores

previstos pela Mecanica Classica em fungdo da distincia obtemos o seguinte grafico:

‘—‘_‘_“ 80 B "i‘gl L 4 i i
Ig i .iﬁiii‘lﬁ!t‘ )
_"lf o “'"—'.--"‘-_.-—"'--_
> sl A S _._ — Total
| :& 7 -—-- Esftrelas

-

;i" | ] | |
0 2 4 6 8

Raie {kpc)

Figura 10 - Curvas de rotacio das estrelas

Como se pode verificar na figura as velocidades das estrelas observadas sdo superiores
as velocidades das estrelas obtidas teoricamente. Uma vez que a velocidade das estrelas
depende da massa da galaxia, as galaxias devem possuir mais massa do que aquela estimada
pela observagdo da matéria luminosa, isto é, as galaxias devem possuir uma quantidade de

massa escura significativa, distribuida num halo envolvendo a galaxia.
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Ao observar o Universo profundo, os astronomos identificaram um fenémeno previsto
pela Teoria Geral da Relatividade conhecido por lente gravitacional. Como foi referido atras,
a matéria curva o espago de modo que objectos proximos muito macigos podem “dobrar” os
raios de luz provenientes de corpos mais afastados. A seguinte imagem demonstra o efeito

que corpos macigos tém sob a luz de galaxias mais distantes.

Prpaen u

iy fvan A

Gonlsixae
=g

e
Frxars do
. TRalddas

imizgem g
i geerea xg\
{vanem alssmada

'

L] -y

-«
P

”

-
-

Figura 91 - Diagrama e imagem de lentes gravitacionais.

Uma vez que a luz se dobra devido a curvatura do espago que se relaciona com a
massa dos objectos (lentes), esta pode ser estimada desta forma.

Outra evidéncia para a matéria escura baseia-se na andlise da nucleossintese
primordial. De acordo com as observagdes, a nucleossintese primordial aponta para uma
relagdo entre o niimero de barides e o nimero de fotdes que sugere uma densidade barionica
muito baixa, cerca de 15% da densidade total de matéria no Universo’.

A matéria escura representa cerca de 90% de toda a matéria existente e tornou-se o
alvo principal dos astronomos. Com a melhoria dos sistemas de observagdo do espago
profundo varias hipoteses foram sendo avangadas e embora nenhuma delas represente 0s 90%
de matéria em falta, todas contribuem.

A natureza da matéria escura € ainda desconhecida e promete continuar a sé-lo durante os
proximos anos. Existem dois tipos de matéria escura possiveis:

e Matéria barionica — matéria constituida por bariGes onde se incluem particulas como

os protdes, neutrdes e electrdes. Esta forma de matéria constitui os objectos compactos

ndo luminosos ou MACHO (Massive Compact Halo Objects).

¥ Mais detalhes podem ser encontrados no Apéndice H
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e Matéria ndo-baridnica — matéria constituida por particulas exoticas muitas das quais
ndo foi ainda provada a existéncia.

Entre os objectos MACHO possiveis incluem-se os planetas, anis castanhas, buracos negros,

buracos negros supermacicos, estrelas de neutrdes, ands brancas e nuvens de gas. As hipoteses

para a matéria escura ndo-barionica incluem neutrinos e particulas Wimp.

2.1.1 - MACHO como ma-téria escura

Em 1996 um grupo de astronomos sui¢os descobriu o primeiro planeta fora do Sistema
Solar (a estes planetas da-se o nome de exoplanetas) e desde entdo mais de cem exoplanetas
foram descobertos. A descoberta destes planetas é dificil ndo s6 porque sdo objectos ndo-
luminosos mas também porque estdo na companhia de estrelas cuja luz ofusca a sua presenga.
No entanto, a influéncia gravitacional do planeta sobre a estrela permite aos astronomos néo
s6 detecta-los mas também determinar a sua trajectoria e massa. Considerando o Sistema
Solar verifica-se que 99% da sua massa esta concentrada no Sol, isto €, a massa dos planetas
representa apenas 1% da massa total. O mesmo é de esperar em todos 0s outros sistemas
estelas, logo teria de haver um numero elevadissimo de exoplanetas para que estes constituam
a matéria escura.

As ands castanhas sdo outra hipotese. Como foi referido a tras, as ands castanhas sdo
corpos celestes que ndo conseguem dar inicio as reacgdes de fusdo nuclear do hidrogénio,
logo sdo praticamente invisiveis (na realidade, as ands castanhas emitem radiagdo
infravermelha). Estudos recentes indicam que n3o existe um nimero de ands castanhas
suficientemente elevado na Via Lactea para que possam ser consideradas matéria escura,
acontecendo o mesmo nas outras galaxias. O mesmo acontece com os buracos negros, estrelas
de neutrdes e ands brancas. Estes objectos macigos ndo se encontram em nimero suficiente
para que correspondam a matéria escura.

No ano 2000 foi descoberto que os nucleos das galaxias activas (quasars) eram
constituidos por buracos negros de proporgdes gigantescas com massas milhdes de vezes
superiores s massas de buracos negros “normais”. Observagdes posteriores revelaram outro
facto surpreendente. Os buracos negros supermacigos ndo s6 se encontram no centro das
galaxias activas mas também no centro das galaxias inactivas como a Via Lactea. Todas as
galaxias observadas apresentam um buraco negro supermacigo no seu centro, de tal modo que

os astronomos acreditam que tais objectos estdo no centro de todas as galaxias existentes no
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universo. Embora estes buracos negros tenham proporgdes gigantescas, a sua massa €
insuficiente para explicar a dinimica observada nas galaxias.

Outra possibilidade descartada consiste nas nuvens de gas que existem no meio
interestelar. Estas nuvens com massas que podem chegar a milhares de massas solares podem
ser suficientemente frias para que nfo emitam radiacdo visivel. Mas como o principal
constituinte das nuvens de gas € o hidrogénio estas nuvens deveriam emitir radiag@o radio
(A=21cm). A emissdo no comprimento de onda de 2/cm do hidrogénio, deve-se a transi¢do do
electrio com um spin paralelo ao do protdo, para um spin oposto (anti-paralelo). O estado de
energia de um electrdo com spin anti-paralelo € mais baixo do que o estado de energia de um
electrdo de spin paralelo. Tudo no Universo prefere ocupar o estado de mais baixa energia
possivel, logo, quando um electrdo de spin paralelo “roda” tornando-se num electrdo de spin
anti-paralelo liberta-se um fotdo de comprimento de onda de 27,7 cm. A diferenca de energia

¢ tdo pequena que podem passar-se milhdes de anos até que a transi¢do entre spin ocorra.

i=21lcm

Transirdo

Estado de ensrgia mais baixo
Figura 12 - Diagrama de emissiio da linha espectral de 21 cm

O hidrogénio molecular nfo produz radiagfio radio mas absorve radiagdo ultravioleta e
emite radiagfio infravermelha. No entanto, as nuvens de gas sdo tdo grandes que tornam
ineficazes os métodos de determinagdo da quantidade de H,. Felizmente, juntamente com o
H; existem também, nas nuvens de gas, moléculas de CO. Com a colisdo entre as moléculas
de H; e CO, este ultimo produz radiagdo radio facilmente detectavel (1~2,6mm e A~1,3 mm).
Deste modo pode-se estimar a massa de Hy existente nas nuvens de gas. Nenhum destes tipos

de radiagdo foi até hoje observado.
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2.1.2. A matéria escura pode ter natureza ndo-barionica.

As particulas que no passado foram bastante promissoras, como particulas de matéria
escura, designam-se por neutrinos. Os neutrinos como foi ja referido atras, sdo particulas
resultantes das reac¢des de fusdo nuclear e terdo sido criadas em abundancia nos primeiros
instantes apds o Big Bang’. Como sdo particulas que interagem fracamente com a matéria e
com a luz (o leitor sem se aperceber esta a ser bombardeado por milhares de neutrinos neste
momento) pareciam ser o candidato ideal. No entanto, no ano de 1998, uma equipa de
cientistas do laboratorio SuperKamiokande estabeleceu um limite superior para a massa do
neutrino ~0,07 eV °(cerca de um milionésimo da massa do electrdo), que é insuficiente para
a quantidade de matéria escura que é necessario existir por forma a explicar os fenomenos
atras descritos.

Actualmente um dos candidatos mais promissores para matéria escura ndo-baronica
designa-se por WIMP (Weakly Interactive Massive Particle). Esta particula estavel,
neutra e que interage fracamente com a matéria ordinaria tera sido produzidas
abundantemente nos primeiros momentos apés o Big Bang, quando as densidades de
radiagdo e matéria se igualavam. Como particulas macigas e de fraca interacgdo elas
atingiriam um estado ndo relativista muito antes dos leptdes se separarem do plasma
quente. Deste modo, as particulas WIMP poderiam mover-se livremente, com
consequente diminui¢do da taxa de aniquilagio destas particulas. Apos a separagdo das
particulas WIMP do plasma quente, seria a vez dos barides, que acabariam caindo no
pogo-de potencial das perturba¢des de fundo WIMP. As perturbagdes na densidade de
particulas WIMP dariam origem a perturbacSes na densidade dos barides, que
resultariam, muito posteriormente, nas superestruturas do Universo, tais como as
galaxias, como previsto teoricamente. Por este motivo, os WIMPs sdo fortes
candidatos para a matéria escura dos halos galacticos.

Algumas particulas WIMP do halo galactico, podem eventualmente, ao cruzar a
galaxia, ser atraidas pelo Sol e interagir, no nicleo solar, com os nucleos atomicos de hélio e
de elementos mais pesados ai existentes. Estas interacgdes dependem da secgdo eficaz das
particulas WIMP e s3o mais eficientes com nacleos atomicos pesados. Se a secgdo eficaz das

particulas WIMP for pequena, entéo a probabilidade de interacgdo com os nucleos atdmicos ¢

? Mais detalhes podem ser encontrados no Apéndice I
' Fonte: Super-Kamiokande finds neutrino mass - http:/physicsweb.org/articles/news/2/6/2
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baixa, o que implica, um percurso livre médio elevado, isto ¢, a particula WIMP percorre uma
grande distincia entre colisdes sucessivas. As particulas WIMP, ao colidirem com os nucleos
atomicos, recebem destes energia que posteriormente sera cedida aos niucleos atomicos das
camadas superiores, isto €, o transporte de energia € ndo local. No caso em que a secgdo
eficaz é grande, o percurso médio livre € menor, o que implica que as particulas WIMP
interagem com bastante frequéncia de modo a estarem em equilibrio térmico com os nucleos
atobmicos do nucleo solar. Neste caso, as particulas WIMP redistribuiriam a energia pelas
particulas presentes no nucleo solar tornando-o quasi-isotérmico, e actuariam como um
mecanismo de transporte de energia, complementar ao transporte de energia por radiagdo.
Além disso, reduziriam a temperatura do niicleo solar. Como o nicleo solar tem de vencer a
pressdo exercida pelas camadas superiores devido ao colapso gravitacional, uma diminuigao
da temperatura do nucleo solar so pode ser compensada por um aumento da densidade neste.
Outra consequéncia da existéncia de particulas WIMP ¢ a diminui¢io da abundéincia de hélio
no nucleo solar, uma vez que diminuindo a temperatura a taxa de reacgdes de fusdo nuclear
também diminui.

As diferengas de temperatura e densidade alteram o valor da velocidade do som no Sol

uma vez que

Vg =~ (13)

Para um gas ionizado a pressdo € p = uK7 .

A velocidade do som pode ser determinada recorrendo a heliossismologia e usada para

determinar a influéncia das particulas WIMP no Sol.

2.1.2.1. Impondo limites a particulas WIMP através da heliossismologia

Embora as estrelas sejam opacas a luz visivel, pelo que ¢ impossivel observar o que se
passa no interior estelar, os mecanismos verificados no interior das estrelas e, em especial, no
interior do Sol, podem ser estudados a partir da observagdo dos neutrinos e da superficie
solar. Pelo facto de os neutrinos ndo interagirem com outras particulas, a sua observagio e

estudo ¢ dificil. Quanto ao estudo da superficie do Sol, os astronomos sabem desde os anos 60
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do século XX que a superficie do Sol oscila, movendo-se para cima e para baixo, como a

subida e descida das mareés.

Figura 103 — Oscilagdes da superficie solar e a penetragio
no interior solar das ondas de vérias frequéncias

A primeira vista estas oscilagdes parecem desordenadas e sem qualquer significado, no
entanto nos anos 70, os astronomos concluiram que as oscilagdes observadas resultavam da
combinagio de oscilages simples, individualmente ordenadas.

Existem trés tipos de oscilagdes solares: oscilagdes acusticas, graviticas e de superficie.
Estas oscilagdes geram modos de oscilagdo de ressondncia porque o Sol actua como uma
cavidade ressonante. Estas oscilagdes tém amplitudes e frequéncias diferentes e aquelas cuja
frequéncia ¢ elevada sdo essencialmente oscilagdes superficiais, enquanto que as oscilagdes
de baixa frequéncia penetram profundamente no interior do Sol. As oscilagdes solares podem
ter periodos que variam entre 1,5 e 20 minutos e comprimentos de onda entre alguns
quilometros e o raio solar.

O Sol actua como uma cavidade ressonante porque as oscilagdes fazem-se entre uma
superficie em que a densidade cai bruscamente e outra superficie em que a densidade aumenta
bruscamente. A oscilagdo, ao se mover de encontro a uma superficie, “reflecte”, voltando na
direc¢do da superficie de “origem”, uma vez que a velocidade do som depende da densidade.
Deste modo criam-se oscilagdes estaticas.

Um dos mais importantes objectivos da heliossismologia € o de confirmar se as teorias da
evolugdo e da estrutura estelar estdo correctas. Para isso € necessario comparar, no caso do

Sol, o Modelo Solar( em que se descreve a composigdo quimica, densidade, luminosidade,

38



Mestrado de Fisica para o Ensino Matéria escura

massa, pressdo, e temperatura a diferentes profundidades do Sol) com os dados obtidos
através da observagdo das oscilagdes solares.
O estudo da heliossismologia tem permitido verificar os varios modelos solares e

determinar algumas propriedades do Sol, como por exemplo:

e A temperatura do nicleo solar € de /,56 x / 0K

e A fronteira entre as zonas radiativa e convectiva situa-se a 0, 68R@ do centro do Sol.

Mas a mais inovadora area de estudo da heliossimologia actualmente € a de impor limites
as propriedades fisicas das particulas WIMP'', A existéncia das particulas WIMP ndo sera
verificada a partir da observag¢do das oscilagdes solares, mas ao impor algumas restrigdes, a
heliossismologia permite a elaboragfio de experiéncias cujo objectivo € a verificagdo directa
das particulas WIMP.

Se os astronomos conseguirem determinar a velocidade do som no interior solar poderdo
calcular a temperatura e a densidade do nicleo solar e a partir dai determinar a influ€ncia que

as particulas WIMP terdo sobre as particulas do plasma solar.

' Mais detalhes podem ser encontrados no Apéndice J
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Apéndice A
Massa de Jeans
Considerando uma nuvem de gas como um fluido ndo relativista, com densidade p,

velocidade v, e campo gravitacional g, o limite de massa para que a nuvem colapse pode ser

obtido considerando uma das muitas formas da equagdo de continuidade:

P9 (p5)=0 (A1)
ot
e a equacdo de movimento de Euler:
G0 .o o NP
—+(v-V)v+—p~g:0 (A2)
at P

sendo as equagdes para 0 campo gravitico (sistema conservativo):

Vxg=0 (A.3)
V-8 =-47Gp (A.4)

Considerando uma perturbagio no sistema (o, p’, v, e g’) entdo:

dp' "

——+pV.-v=0 A5
gi‘——iv +g' (A.6)
& & P+ .

onde (v-V)¥ = 0. e a velocidade do som é vi = -

P

Resolvendo em ordem a p’, comegamos por derivar a equagdo A.5:
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~—pV (A7)

substituindo a equagdo A.6 na equagdo A.7:

2
p L) ==
= viVip'—pV.-g (A.8)

Substituindo a equagdo A 4 em A 8, temos:

d2 '
w&;’zg =viV’ p'+4aGp' (A9)

A equagdo A.9 tem a forma de uma equagdo de onda:

“;f = AV:X +BX (A.10)
cuja solugdo € :
p'= Ce'#=m) (A.11)
onde :
o’ =vik® —4nGp (A.12)
Para ©=0, temos:
k= 4’;’)?" (A.13)

A partir da equagdo A.13 pode-se determinar o comprimento de onda designado por

comprimento de Jeans:
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=== (A.14)

Se o comprimento da nuvem de gas L<<A;, entdo a perturbagio resulta numa onda de
som oscilando livremente. Pelo contrario, se L>>4; entdo as ondas sonoras ndo viajam
suficientemente depressa para responder as perturbagdes de densidade e a nuvem comega a
condensar em torno delas.

A massa de Jeans € aquela que se encontra contida numa esfera cujo didmetro é A

a1
2\z
M,=2ap 25 (A.16)
6 Gp

1 E
Sabendo que vi = —RT', em que y representa a massa molecular média, R a constante
H

molar e 7' a temperatura, fica:

2w

M, gl 22 (A17)
8 1
nGp?
1 |
T3 NG
M, [f_)’” (A.18)
ye)
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Apéndice B
Equagdes da estrutura estelar

A maior parte das estrelas evoluem muito lentamente na fase de sequéncia principal,
razio pela qual se consideram corpos quase estaticos para pequenos intervalos de tempo.
Eliminando, ou melhor, ndo considerando, a dependéncia no tempo, as grandezas fisicas
dependem apenas da distdncia ao centro da estrela.

Para uma estrela na sequéncia principal, & forga gravitica opde-se a pressao.
Considerando um pequeno elemento de area d4 composto pela camada r+dr, como ilustrado

na figura, a pressdo total é dada por:

P(r)dA — P(r +dr)dA = —fi—PdrdA (B.1)
r

A forga da gravidade que actua nesse elemento com massa dm € dada por:

Al (B2)
p
expressando dm por:
dm = p drdA (B.3)
a forga da gravidade € expressa por:
dF = —Gf:[’ p,drdA (B.4)

Uma vez que consideramos a estrela como um corpo estatico, isto €, ndo ha expansio

nem contrac¢do da estrela, a soma das forgas deve ser nula, isto €:
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dP GM,

dr r’ Pr

=0 (B.5)

reescrevendo a expressdo anterior obtém-se a equagdo de equilibrio hidrostatico:

o, (®.6)

De notar, que o sinal negativo implica, como seria de esperar, que a pressio deve
diminuir com o aumento da distancia ao centro da estrela. Além disso, esta equagdo apresenta
trés variaveis (P, M e p), de modo que, mesmo sabendo as condi¢des fronteira € necessario
mais duas equacdes.

A segunda equacdo da estrutura estelar, ndo € mais do que a equagdo de continuidade

de massa, isto é:

dM
—=4xrip, (B.7)
dr

Quanto a terceira equagio, a equacdo de estado, resume-se & lei dos gases perfeitos.

kT
Hmy

De notar, que para estrelas muito macigas a pressdo que contraria a forga gravitica tem
origem na radiacdo. Na equagdo anterior, a massa molecular média depende de 7, uma vez que
a composi¢do quimica e o estado de ionizagdo varia com a distdncia. O interior do Sol é
essencialmente constituido por H e He ionizados e por alguns metais sendo u =0,62.

Fazendo a aproximagdo grosseira de que a densidade de matéria ndo varia com a

distancia ao centro da estrela, temos que:

SR e (B.9)
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il Mp
il 10
R-0 R R

Onde Py representa a pressdo no nucleo e M e R representam a massa € 0 raio

estelares. Substituindo a equag@o B.10 em B.8, obtemos a temperatura para o nucleo estelar:

7 ~G,umﬁg

p (8.10)

Substituindo os devidos valores para o Sol obtemos uma temperatura para o nucleo
solar de Ty~1, Ix10” K.
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Apéndice C

Efeito de Tunel

O potencial electrostatico entre dois niicleos de carga Z;e e Ze com numeros de massa

i 2R
V= e C.1)

Ang, r

A; e A € dado por:
|
|
|
|

1 1
Quando em contacto a distdncia € r = rO[Af + A;J com 7, = 1,2 fm. Considerando a

primeira parte de uma cadeia pp:
p+p——>d+e +v,
temos que:
l @

Vo= — .2
n dre, 1, €4

Substituindo os respectivos valores obtemos para o potencial electrostatico entre os
protdes Vy=0,6MeV .

A energia cinética dos protdes no interior do Sol € dada por:
3
E.= 3 KT (C:3)

Substituindo os valores para a constante de Boltzmann K=7,38x/ 0% JK' e para a
temperatura do micleo solar Ts ~ /5x/0° K, resulta numa energia cinética Ec=0,1 KeV.

Embora em termos classicos os protdes jamais ultrapassem a barreira de potencial de
Coulomb (para isso a temperatura do niicleo solar teria de ser /x/0° K), de acordo com a

Mecinica Quantica existe uma pequena probabilidade de tal acontecer.
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mym,
m, +m,

Utilizando a massa reduzida do sistema m= e a velocidade relativa das duas

particulas v=v,-v,, a distancia minima a que os protdes se podem aproximar ¢ dada por:

2e?

5
my

V=E.=r, = (C.4)

Neste ponto, a probabilidade de um protdo ultrapassar a barreira de potencial de

Coulomb € dada por:

Tmin

P, = Ae * (C.5)

onde A é uma constante e A € o comprimento de onda de de Broglie:

A= .6
2mmv (0)
Utilizando as equagdes C.4 e C.6, podemos reescrever a equagio C.5:
_2mé
P, =de ™ (1)
A probabilidade de as particulas terem uma velocidade relativa v é dada pela
distribui¢do de Maxwell-Boltzmann:
P = Be KT (C.8)

onde B representa uma constante. A probabilidade de uma particula com velocidade v

ultrapassar a barreira de potencial obtém-se multiplicando as equagdes C.7 ¢ C.8:

e (C.7)

P.. =P P :Ce—[

Fusdo
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|
|

onde C representa uma constante.

dispersio elastica em vez de uma fusdo. A probabilidade para ocorrer uma fusio ¢ de 1 para
10%. Por esta razdo os protdes tém de colidir milhdes e milhdes de vezes até darem inicio a

Mesmo que a barreira seja penetrada com sucesso, 0 mais provavel € que ocorra uma
uma cadeia pp.
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Apéndice D

Pressao de radiagao

Consideremos uma caixa contendo um géas. A pressdo deve-se as colisdes das

particulas nas paredes da caixa. Quando uma particula atinge a caixa, o momento da particula

varia de:
Ap=2p,

para uma particula que se move segundo o eixo dos xx. A pressdo ¢ dada por:

p==
A

i la[\t?%

Sabendo que 4 = AyAz e At = 2g , Tesulta:
v

X

P_prv,, _N<vax>_Nm<v:>
ANAZ VY

onde N representa o namero total de particulas, " representa o volume da caixa e
representa valores médios.

Considerando a velocidade isotropica, isto é:

5 L S
<V >=<V, >=<V, >

entdo, para uma particula que se move em qualquer direcgio, temos:

<VIs+<vi>H<vlo=<vi> 2 <V >=3<v; >
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A pressio de um gas considerando qualquer particula, € dada por:

2
p= Nm <v* > (D6)
3V
Considerando que a energia dos fotdes é:
E = Nmc*® (D.7)

onde m representa a massa do fotdo de modo que mc’=hv (na realidade, admite-se que a

massa dos fotdes é nula), entdo a pressdo de um gas de fotdes € dada por:

P=== (D.8)

ol =al™ (D.9)

onde o representa a constante de Stefan. Substituindo na expressdo anterior a pressdo de

radiacgdo ¢ dada por:

1
P:EaT“ (D.10)
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Apéndice E

Quanto demora a energia do nacleo solar a atingir a superficie

A energia de um fotdo no nicleo solar ¢ aproximadamente / Kel” correspondendo a
regido dos raios-X. Os fotdes estdo constantemente a ser dispersados, absorvidos e reemitidos.

A distincia média percorrida pelos fotdes € dada por:
B =¥ d] j=a* (E.1)

onde d representa a distincia média de um passo e N o nimero médio de passos.
Para chegar a superficie (supondo que o processo radiativo se encontra ao longo de

toda a estrela), o fotdo tem de percorrer /~R , logo, o niimero total de passos ¢ dado por:
Noms 22 (E.2)

O tempo que o fotdo demora a atingir a superficie é dado por:

RZ
2 (E.3)
de
Se os fotdes pudessem escapar livremente, entdo:
R 7
tl - Soi (E4)
c

Pode-se verificar que a difusdo radiativa abranda a taxa de escape de energia do Sol

por um factor de:
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t R_gn'
O, 5
PRy (E.5)

Também a luminosidade do ntcleo solar € reduzida para a luminosidade da superficie

solar pelo mesmo factor:

R;‘;T: RSO:"
RET " d

Sol* S

(E.6)

Substituindo a equagdo E.6 em E.3 e considerando que To=10'K e Ts~/0°K, obtemos

para o intervalo de tempo que um fotdo do nicleo demora até atingir a superficie:

s AR
ta| 5 |25 10" s ~10°anos E6
(T;) d e
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Apéndice F

Reacgdes nucleares nas estrelas gigantes

Quando a fusio do hélio cessa, o nicleo estelar contrai-se atingindo temperaturas de cerca de
5x10°K e iniciando a fusdo do carbono como expresso nas seguintes equagdes:
2C+iC—ENa+H
20 2C 5B Ne+ He

Seria de esperar que a fusdo dos nmicleos de carbono desse origem a nucleos de
magnésio Mg, no entanto esta reacgdo ocorre muito raramente. Um ponto bastante
importante ¢ que com a fusdo dos nicleos de carbono s@o “reintroduzidos” no nicleo estelar
mucleos de hidrogénio e hélio.

O aumento da temperatura do nucleo estelar( com o fim da fusdo dos nicleos de
carbono) para cerca de /0° K faz estender o espectro de emissdo para a zona dos raios-y. Este
facto permite que os nicleos atomicos se transformem em nicleos mais leves. Por exemplo:

®Ne+y—'s0+,He

A este tipo de fenomeno da-se o nome de fotodesintegragio. Os restantes nucleos de
néon podem reagir com os nucleos de hélio para dar origem a nucleos de magnesio:

X Ne+ He—>5Mg +y

Depois da fusfio do néon, o nucleo estelar atinge, devido a sua contrac¢do, uma
temperatura de 2x/0° K. A esta temperatura inicia-se a fusdo dos nicleos de oxigénio para dar
origem a nucleos de silicio:

O +'$0—>ZSi+ He

Quando a fusdo do oxigénio cessa, a temperatura do nicleo estelar volta a subir. A
temperatura proximas dos 3x/ 0°K, o silicio comega a fotodesintegrar-se:

2Si+y— Mg+ He

Os nicleos de hélio resultantes passam a reagir com os nucleos de silicio para dar
origem a nucleos de elementos com massas atomicas inferiores a A=56. Parte desta cadeia de

reacgdes esta representada nas equagdes seguintes:
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BSi+iHe—>28 +y
28+ He—>XAr +y
S Ar+ He — ...
Quando a maior parte do silicio tiver sido convertido em ferro, a temperatura do
nticleo estelar volta a aumentar. atingindo cerca de 7x/0° K (devido a energia libertada em
cada uma das reacgdes nucleares). Como as reacgdes nucleares vdo sendo sucessivamente

menos eficientes, a estrela super gigante passa cada vez menos tempo em cada nova fase de

fusdo nuclear.
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Apéndice G

Limite de Chandrasekhar

Ao cessarem as reacgdes de fusdo nuclear numa estrela, deixa de existir um
mecanismo capaz de travar o colapso gravitacional. Ao contrair, a densidade da estrela vai
aumentando, a0 mesmo tempo que diminui a separagio média entre as particulas. Quando
esta separagdo for da ordem do comprimento de onda de de Broglie para os electrdes, diz-se
que a estrela € constituida por um gas de electrdes degenerados. Mesmo a uma temperatura
nula, a pressdo exercida pelo gas de electrBes degenerados € significativa uma vez que 0s |
electrdes ndo podem violar o Principio de Exclusdo de Pauli. \

O nimero de electrdes que num dado volume V possuem momento p < p,, em que

pr designa-se por momento de Fermi, ¢ dado por:

|
1
47z
Vpe G.1)

- Pr 4 - 87;
N—zh—BVL P dp—ﬁ
A densidade de electrdes, ¢ dada por:
N 8z
=—=—" G2
"IV T P &
logo
1
g ﬁ(l”T (G3)
2N, 42

Conforme p, <<m,c ou p, >>m, os electrdes sdo particulas ndo-relativistas ou

relativistas, respectivamente.
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Particulas nio relativistas p, <<m,c

A energia cinética dos electrdes ndo relativistas ¢

dada por:

E =L (G.4)
¢ a densidade de energia ¢ dada por:
E 8V (r[ p' |2, 8m
s k [Zme)p = T (G.0)

Sabendo que para um gas de particulas ndo

relativistas a pressdo é:

(G.8)

A pressio de um gas degenerado € dado por:

Particulas relativistas p, >>m,c

A energia cinética dos electroes relativistas é

dada por:
E. ~ pe (G.5)
e a densidade de energia ¢ dada por:
I 8aV pes 2mc
= [ (pe)p*dp = 5 Pr (G

Sabendo que para um gas de particulas ndo

relativistas a pressao €:

ol

= (G.9)

A pressdo de um gas degenerado € dada por:

(G.10) (G.11)

2 - 4
P= [if i ng P= (iT(EJ ,,5
8z ) \ 5m, 8z ) \ 4

Consideremos os efeitos da pressdo gravitacional. A energia potencial gravitica de

uma estrela de massa M, raio R e volume ¥ com densidade p uniforme, ¢ dada por:

2
el
5

= (G.12)

A pressdo devida a gravidade € dada por:
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4

2 r
e Sp(ge
3V 5403 zF

com densidade de electrdes n = [é]ﬁ .

m
P

W

(G.13)

~ = i ~ A e . /3
Para os electrdes ndo relativistas a pressio de degenerescéncia varia com

) % " . &
sobrepondo-se 4 pressdo gravitica que varia com n”’

. No caso dos electrdes degenerados
relativistas, quer a pressdo de degenerescéncia quer a pressio gravitica, variam com #*°. Por
estas razdes, as ands brancas constituidas por electrSes degenerados nio relativistas sdo mais
estaveis do que aquelas que s@o constituidas por electrbes degenerados relativistas. Assim

sendo, na condi¢do de electrbes degenerados ndo relativistas ( p, <<m,c), a densidade de

electrdes é dada por:

87\ m,c i
(5% 15

Considerando a densidade de nucledes igual a (WZ{{}” , a densidade critica para a estabilidade

de uma ani branca é:

= SMPA m,c ’ G
Py = 17 [TJ . ( -15)

Igualando as expressdes da pressdo gravitacional e da pressdo de degenerescéncia dos

electrdes ndo relativistas, a densidade a que as pressdes se igualam € dada por:

_(4x (am*G*M? Am, i
e e

Igualando esta expressio 4 expressio obtida para a densidade critica de uma ana

branca, obtém-se o valor maximo da massa de um nicleo estelar capaz de suportar o colapso

gravitacional:
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M, ={i_‘@}[”_c)z( 2 ] (G.17)
87 NG Am

g AR | i :
Considerando a razdo = = %, o limite de Chandrasekhar é Mcy~1,2M - O valor actualmente

aceite, obtido através de modelos mais sofisticados em que a densidade varia com o raio da
estrela, € de Mcy~1,4M . Utilizando a expressdo G.16 e substituindo a massa da and branca

pelo valor do limite de Chandrasekhar determinamos que a densidade minima que uma ani
branca pode ter é p =2,7x10° Kg/m®. A partir deste valor de densidade podemos obter o

valor maximo do raio de uma ani branca:

1
(3Mgy )
R_[T-;rp J (G.18)
R~6x10°m~

erra
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Apéndice H

Densidade Barionica

A densidade barionica pode ser determinada através da nucleossintese primordial.
Ap6s o Big Bang foram criados um elevado namero de nucledes (protdes e neutrdes) € suas
respectivas antiparticulas. Estas particulas formavam-se a partir da energia do meio para logo
de seguida se aniquilarem em radiagdo. Com o arrefecimento do Universo um pequeno
mimero de particulas (cerca de /07 dos nucleSes criados) sobreviveu para formar os

constituintes do Universo.

Os neutrdes e protdes obedecem a distribui¢do de Fermi-Dirac, pelo que a densidade

dos nucledes ¢ dada por:

2
o d,

27%h? e}%ﬂ" +1 D)
N(p)= = r Z 1 ‘
Zﬂzhs 0 eE/KT +1

As expressdes sdo iguais com a diferenga de que a energia depende da massa:
E* =c’p* +m’c? (H.2)

Deste modo, a razdo entre o nimero de protdes e o nimero de neutrdes por unidade de

volume, € dado por:

j\\;" :e[ KT) com A:(mn—mp)c2 (H.3)

P

Considerando as seguintes interac¢des:

v,+n<re +p

= +
V,+pere +n,
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a temperatura de desacoplamento (freeze-out) para as reacgdes descritas € de

KT=0,8MeV, de modo que a razdo neutrdo-protdo inicial era:

=e i) =0,2 (H.3)

Posteriormente 0s neutrdes comecam a decair através de:

n—>pte +v,

=3
Para um tempo ¢ apds o desacoplamento havera N, .e % neutrdes e
L7 G
N+ N,ul l—€ protdes, com 7 = 887 .

Mas antes que os neutrdes decaiam todos em protdes, eles interagem com os protdes

para formar nicleo de deutério (*H):
n+pe’H +y+2,22MeV

Como a densidade de fotGes sobre os neutrfes ¢ elevada, o deutério s6 desacopla para
temperaturas tais que K7=0,05 MeV. Logo que a fotodesintegragio do deutério termina,

iniciam-se as reac¢des de produgio de hélio.

‘H+n—>H+y

*H+p—'He+y
‘H+p->'He+y
*He +n—*He+y

A KT=0,05 MeV corresponde um tempo de expanséo de:

_131x10°

KT ~ =t = 300s
7
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_t
Substituindo na equagao [N po N H,O[l —e % ﬂ , a razdo entre o numero de neutrdes e

o nimero de protdes por unidade de volume é:

N
—2 =135
N

p

Considerando a massa do nicleo de hélio igual a quatro vezes a massa do proto, a

fracgfo de hélio existente no Universo € de:

De acordo com as observagdes de nebulosas planetarias, atmosferas estelares, etc. os
astronomos determinaram que os valores da fracgcdo de hélio no Universo variam entre 0,23 -

0,24.

Fraccio doe mossa

Abundiincia relative as H

Figura 14- Densidades relativas de elementos leves produzidos apés o Big Bang em fung¢io da razio entre
a densidade baridnica e a densidade luminosa.
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Destes valores resulta um valor para a razdo entre o nimero de barides e o niimero de

fotdes de:

n= %@-rv@iz)xlo‘”’

r

Sabendo que N, ~4]1x10°m~, entio N, =0,18 barides/m’ e a densidade bariénica

7y 3 %1078 Kg-mi

=
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Apéndice |

WIMPs e o Big Bang

Momentos apos o Big Bang terdo sido produzidas em abundancia, particulas, entre as
quais os Wimps. As particulas seriam criadas e aniquiladas constantemente dada a energia
elevada do Universo. Com a expansdo do Universo e consequente arrefecimento, as particulas
desacoplam do meio (freeze out) e deixam de ser criadas tornando-se numa reliquia do Big
Bang, quando a taxa de aniquilagdes das particulas WIMP se torna inferior a taxa de expansio

do Universo:
N (cr v) <H ; (1.1)

(onde N representa a densidade de particulas WIMP, ¢ a secgdo eficaz de aniquilagdo, v a
velocidade relativa do par particula-antiparticula e H a taxa de expansdo do Universo).

Os astronomos supdem que os WIMPs sdo particulas “macigas”, estaveis, ndo
relativistas e que interagem com a matéria baridnica a escala da interacgio fraca. Porque sdo
particulas relativistas, a densidade de particulas WIMP pode ser determinada pela relagdo de

Boltzmann:

N = (”’_T]Se‘? 12)

2r

onde m representa a massa da particula WIMP e T a temperatura do Universo.

Sabendo que a taxa de expansdo do Universo é dada por:

i L T*
H =166g" =
M, 7 M,

(L3)

onde g representa o numero de graus de liberdade e Mp; representa a massa de Planck e

substituindo as equagdes 1.2 e 1.3 na equagdo 1.1, obtemos:
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ml\z — i
e T 1.4
(O’V)[ 222') . Sf]\/f (L4

> M
A resolugio numérica, conduz a valores de —T—=20e%=30 para M=1Gel e

; ' : i = 1
M=100GeV respectivamente. Considerando o pardmetro de expansdo R o« : e a temperatura

do Universo 7y=2,73K, o nimero de particulas Wimps ¢é:

R (1.5)

A densidade de Wimps € dada por:

mY I, 1 e
=mN. =|— 2 ~ GEVS_I I6
P =5 750 {TJ(MP,](UV) <crv) (L6)

e : » 3H¢* _3 :
Dividindo pela densidade critica p, = - ~ 5GeVm™ | obtemos para o parametro
de densidade:
. Ponp Oy

iy = 18 ms (1.7)

A velocidade das particulas WIMP no momento de desacoplagdo ¢ dada por:

Lo =2 kT =5 e 0,3c (L8)
2 2

Substituindo o resultado de 1.8 na equagdo 1.7, uma secgio eficaz de / 0°m’ resultaria
num parametro de densidade da ordem de grandeza da unidade. A secgdo eficaz avangada ¢

da ordem de grandeza das interacgdes fracas.
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O que se espera descobrir no futuro € a massa do WIMP, a temperatura a que se deu o

desacoplamento e a secgdo eficaz destas particulas.
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Apéndice J

Os WIMPs no Sol

Qualquer particula WIMP do halo galactico que se atravesse na trajectoria do Sol em

torno do centro da galaxia, pode ser capturado. No Sol, a particula WIMP pode interagir com

os nucleos atomicos do nicleo solar e perder energia suficiente para que lhes seja impossivel

escapar do pogo potencial gravitico da estrela.

Se considerarmos constante a densidade do nimero de particulas WIMP no halo

galactico, o fluxo de particulas capturadas pelo Sol € dado por:

dFF =v-dSdn,

(.1

onde v representa a velocidade das particulas WIMP, dS a unidade de area e dn a densidade

do nimero de particulas no halo galactico.

Tendo em conta uma distribuigdo maxwelliana:

J4nv2e{%]dv

a velocidade do halo € dada por:

T
vi=3K-*%

(J2)

(13)

Substituindo a equago J.2 na equagio J.1 obtemos para o fluxo de WIMPs:

?

27v*°

dF:no( > ]sz3e{?‘72]d(cosz O)dv,

com limites de integragdo O<v<co e 0<8<12r-.

(J.4)
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A energia £ e o momento angular J por unidade de massa, sdo
g :
E=5v e J=vRsm6& Jd.5)

Podemos realizar uma mudanga de variaveis através do Jacobiano:

8!(:0529 v) (2 3 1
= | — | - J.6
) [EJ Ry dEdJ (J.6)

Substituindo na equagdo J.4, a taxa de acregdo total de particulas WIMP por unidade

de tempo ¢ dada por:

2

3 )15
dr = no[—_)e v dEdT* (1.7)
27v

Como as particulas WIMP possuem trajectorias elipticas, apenas as particulas cujo
perihélio (distdncia mais curta ao Sol numa trajectoria eliptica em torno deste) € menor do que

R podem ser capturadas. Sabendo que

E — vf!adml N} J2 . GMSDI

J.8

2 2r? r 78
E que o perihélio é o ponto onde a velocidade radial vgagim do WIMP € nula, logo:
J* GM

Fi= S L 3 19

2r? r (1-9)
Pode-se entdo definir o plano (/,E) onde as capturas sdo possiveis:
GM .
Ez0eJ? $2R§o,(E+—S°’J (3.10)
Sol
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Daqui resulta, por integragdo numérica da equagdo J.7 no plano definido pelas

equagdes J.10, que o fluxo total de particulas WIMP capturadas pelo Sol é:

m
F ~11573x10% (s {—PJ (J.11)

m,

em que m, ¢ a massa do protéo.
Se as particulas WIMP ndo se aniquilarem o nimero de particulas capturadas pelo Sol
vai aumentando com o tempo, caso contrario, sabendo que a taxa de aniquilagdo de particulas

WIMP no Sol é;

Sol
1 2
= Ca, (.13)

a evolugdo temporal da densidade de particulas WIMP no Sol (calculada a partir da

diferenca entre o nimero de particulas capturadas e o nimero de particulas aniquiladas) €

dn .
T::F——ZZA:F—Canz (J.14)

O factor 2 deve-se ao facto de “desaparecerem” duas particulas em cada aniquilagéo.

Resolvendo a equagdo diferencial, obtemos:

n, :Frtanh(%] (J.15)

em que 7 representa o tempo de relaxamento, isto €, o tempo que demora a atingir o equilibrio

entre as particulas WIMP capturadas e aniquiladas:

7 =(FC, )"% (J.16)
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Como a idade do Sol € muito superior a0 tempo de relaxamento 7 >>7, pode-se
considerar que a taxa de captura de particulas WIMP ¢ igual a taxa de aniquilagdes,

resultando em:

n,~Frt (J.17)

A=—F (J.18)

Como as velocidades tipicas das particulas WIMP (=300 Km/s) é inferior a velocidade
de escape do Sol (=6/8 Km/s), o Sol captura de forma eficiente as particulas WIMP do halo
galactico. Ocupando as particulas WIMP uma regido limitada no nucleo solar, podemos
considerar que a densidade nessa regido ¢ constante. Ai, a distribui¢do de particulas WIMP

tem forma gaussiana:

et (1.19)

em que 7y, representa o espago ocupado pelas particulas WIMP:

1
. (J.20)
22Gpm,

Se o percurso médio livre /, (a distancia percorrida entre duas colisbes sucessivas) for
superior 4 escala de comprimento ry, as particulas WIMP percorrem uma grande distincia
levando consigo energia resultante das colisdes no nucleo estelar e cedendo-a s particulas na
camada exterior a regifo de particulas WIMP definida pela equago J.20. Desta forma, o Sol e
as estrelas possuem outro mecanismo de transporte de energia.

Se Iy< ro, entdo as particulas WIMP colidem frequentemente com as particulas do micleo
solar atingindo o equilibrio térmico. Isto faz com que a temperatura do nicleo diminua e

aumente a densidade de particulas (WIMP+bariGes) no nucleo estelar.
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Apéndice L

Alguns problemas sobre evolugao estelar

Os seguintes problemas t€ém como objectivo mostrar aos docentes do ensino secundario de
que forma podem utilizar conhecimentos adquiridos nesta tese no dmbito do curriculo da
disciplina de Ciéncias Fisico-Quimicas. Pretende-se, recorrendo a conhecimentos adquiridos
pelos alunos e modelos simplificados, obter estimativas de algumas propriedades das estrelas
em geral e do Sol em particular.

1. Estime a temperatura do nucleo solar (nota: aplique o Teorema de Virial).

O Teorema Virial para um sistema auto-gravitante é dado por:

=—=U (L.1)

Substituindo a energia cinética e a energia potencial das particulas no nucleo solar,

temos que:

(L.2)

onde X representa a constante de Boltzmann, N representa o nimero médio de particulas:

Sol (L3)

e m representa a massa média das particulas no Sol. Como o Sol € constituido por 75%
de hidrogénio e 25% de hélio (desprezando a contribuigdo de elemento pesados) a massa

média é m=0,75m  +0,25(4m ).
Substituindo na equag@o L.2, obtemos uma temperatura para o nicleo solar de:
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M., -
T:z 5’“‘—‘m~16,1x10"’K (L.4)
5 KRy,

Apesar de todas as simplificacbes e considerando que a temperatura do nacleo solar

determinada a partir da heliossismologia € de 7=1,56x1 0’K, obtém-se um erro de apenas 3%!

2. Considerando as propriedades do Sol descritas na tabela 1., estime o intervalo de
tempo em que este ocupa a fase de sequéncia principal.

(nota: suponha que apenas 10% do hidrogénio solar participa nas reacgdes de fusdo)

Raio do Sol 6,960x10" m
Massa do Sol 1,99x10% kg
Luminosidade do Sol 3,9x10° W

Tabela 1.

Resoluciio

Em primeiro lugar necessitimos de determinar a energia libertada por cada reacgdo de
fusdo nuclear. Sabendo que 4 nucleos de hidrogénio ddo origem a um nicleo de hélio, a

energia libertada por cada reacgao de fusdo é:
E=(4m, —my )* ~4x10™%J . {5

Como o Sol possui uma luminosidade de 3,9x/0°°W, o ntmero de reacgdes que

3

ocorrem no interior solar, sdo:

| L
| gy 0L

~8,73x 10" reaccdes por segundo (L.6)

A massa de hidrogénio consumida por segundo, nas reacgdes de fusdo nuclear, € dada

por:
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m=4n-m, ~58x10" Kg (L.7)

em que o factor 4 se deve ao facto de serem consumidos quatro nicleos de hidrogénio por
reaccao.

Nas estrelas, a fusdo nuclear ocorre apenas nos niicleos estelares. Sabendo que a massa
do niicleo solar é cerca de 10% da massa do Sol e que o Sol consome cerca de 5,8x10"'Kg por
segundo, entdo o tempo que demora a consumir todo o nicleo solar é:

o 01xM,,

m

~3,4x10" 5 ~11x10° anos (L.8)

A fase de sequéncia principal para uma estrela como o Sol demora cerca de 11 mil

milhdes de anos!

3. O engenho explosivo mais potente alguma vez criado foi detonado em 30 de Outubro
de 1961 pelas forgas da antiga Unido Soviética e designava-se por 7sar Bomba. Com
uma poténcia de 50 mega toneladas, toda a energia foi libertada em apenas 3,9x/ 0°s.
Determina:

a. Quanto tempo demora o Sol a libertar uma energia equivalente a uma bomba
nuclear Tsar Bomba

b. Quantas bombas nucleares Tsar Bomba seriam necessarias detonar para
libertar a mesma energia que o Sol liberta num segundo.

(nota: 1 mega tonelada equivale a 4,2x10°J)

Resolucio
a) Considerando a luminosidade Lgor=39x{ 0°°W, o Sol liberta uma energia equivalente a

uma Tsar Bomba em:

P, x42x10°J 50x10°x4,2x10°

— = Tsar

L 3,9x10%

~0,5%x107"s (L.9)

cerca de meio nanossegundo!
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b) Durante um segundo o Sol liberta energia equivalente a:

’ N 3,9x10%
x42%x10°J 50x10°x4,2x10°

~2x10° (L.10)

P

Tsar
cerca de 2 mil milhdes de bombas nucleares Tsar Bombal!

4. Considerando as ands brancas, estrelas de neutrdes e buracos negros como corpos
perfeitamente esféricos com densidades constantes e os dados apresentados na tabela
2, estime:
a. O raio e a densidade que teria um buraco negro com a massa da Terra.
b. A densidade de uma ana branca.
¢. A densidade de uma estrela de neutrdes.

d. A densidade de um buraco negro'*.

Massa da Terra 5,978x10™ kg

Raio tipico de uma ani branca ~ReTerra~6X10° m

Raio tipico de uma estrela de neutrdes 10x10° m
Tabela 2.

Resolucio

Um buraco negro, classicamente, ¢ um objecto celeste cuja velocidade de escape ¢
superior a velocidade da luz (proposto por Laplace em 1795). A velocidade de escape de um

corpo € calculada igualando as energias cinética e potencial. Resolvendo em ordem a R:

EC=U:>%mc2=G%@:>RzzG¥; (L.11)
C

'? A densidade a calcular, trata-se de uma densidade média, aproximada, para efeitos de comparagio. Embora a
massa de um buraco negro possa ser estimada, este consiste num ponto (definicio matematica) de densidade
infinita. O raio de Schwarzschild, a ser aqui utilizado, define a regido onde a velocidade de escape ¢ igual a
velocidade da luz no vazio e nio o raio do buraco negro.
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Esta ¢ a equagdo que nos permite determinar o raio de um buraco negro (Raio de
Schwarzschild) em fun¢do da massa do mesmo. Para um buraco negro cuja massa € igual a

massa da Terra o raio €:

M
R=2G—2™ =89x107m =8,9mm (L.12)
c

A densidade de tal buraco negro, considerando a densidade constante, € de:

3 Te 30 -3
= Mo, =2x10°Kg -m 13
L g (L.13)

A densidade de uma ana branca é:

3M .
=MR3—m:3x109Kg-m . (L.14)

and@branca

ol

A densidade de uma estrela de neutroes €:

3M e
:W3—m:6X1017Kg.m3 (LIS)

est.neulroes

o,

Para calcular a densidade minima de um buraco negro necessitamos de determinar o

raio que teria se tivesse uma massa igual ao limite de Oppenheimer-Volkoff.

M. .. M
270 = 2GS —89x10°m (L.16)
C (&

R=2G

Logo a densidade de tal buraco negro é:

3 X 3M Solares 18 -3

BuracoNegro

yo)
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5. As ands brancas e as estrelas de neutrdes possuem inicialmente temperaturas na
superficie de varios 10° K. No entanto, uma vez que nio existem processos de fusdo
nuclear no seu interior, as andis brancas e estrelas de neutrdes arrefecem rapidamente
para temperaturas de superficie de ~2,5x/ 0°K e ~Ix10°K respectivamente. A que zona
do espectro electromagnético devemos estar atentos se queremos detectar uma ani

branca ou estrela de neutrdes?

Resolucio

Aplicando a lei de Wien as ands brancas, obtemos:

AT =0,2809x102 = A=12x10"m (L.18)

Que se encontra na zona da radiagdo ultravioleta. No caso das estrelas de neutrdes:

AT =0,2899x107 = 1=29x10"m (L.19)

devemos estar atentos 4 zona dos raios-X.
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