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Resumo

Palavras-chave: FEstrelas, Formacao Estelar, Evolucao FEstelar, Anas Castanhas.

As Anas Castanhas sao, actualmente, um dos campos de maior investigacido em
Astronomia e Astrofisica.

Até ha bem pouco tempo atras, as Anas Castanhas eram tidas como objectos
miticos, vagabundos num terreno desconhecido algures entre Estrelas e Planetas. A
sua massa era demasiado pequena para que pudessem ser estrelas, mas por outro lado,
demasiado grande para que pudessem ser planetas. Assim, esperava-se que fossem
ténues, na ordem de um milhar de vezes menos luminosas que o Sol, e relativamente
frias, com temperaturas menores que 2500 graus Celsius.

Devido & intrinseca fraca luminosidade e baixa temperatura, as Anas Castanhas
nao foram descobertas até 1995. Contudo, e actualmente, o nimero esti a crescer
rapidamente, gracas a pesquisas com telescopios equipados com detectores de infra-
vermelhos bastante sensiveis. Estima-se, nos dias de hoje, que as Anas Castanhas
sejam aproximadamente tao numerosas como as estrelas “normais” nas galaxias.

Este trabalho pretende ser uma investigagao completa e detalhada sobre este tema
fascinante.
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Anas Castanhas: Entre Estrelas e Planetas



Capitulo 1

Introducao

As Anas Castanhas sao objectos particularmente importantes, do ponto de vista
da Astronomia, na medida em que combinam dois ramos fundamentais deste ramo
da Fisica, a saber, a Astrofisica Estelar e a Planetologia. As Anas Castanhas ! sao
objectos que ocupam a falha existente entre as estrelas de pequena massa e os planetas
mais massivos, ou seja, povoam uma regiao que as coloca nitidamente entre estrelas
e planetas.

Mas sejamos mais precisos na definicao do tema abordado neste trabalho. Uma
pergunta que surge naturalmente é o porqué do interesse por estes objectos, ou ainda
o porqué da necessidade de um estudo. A resposta nao é propriamente 6bvia, e com-
preende varios aspectos. Por um lado, as AC’s tém vindo a fascinar a comunidade
astronémica pela necessidade de descobrir e identificar membros de uma classe de

objectos de observacao extraordinariamente dificil. Outra razao prende-se com a de-

terminacao rigorosa do limite inferior da massa de formacao estelar. De um ponto

LA partir deste ponto, e por motivos de abreviacdo e comodidade, a designacio de An3 Castanha
seré referida simplesmente como AC.
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de vista meramente tebdrico, pensa-se que este limite possa depender de processos
como a fisica da fragmentacao de nuvens moleculares. Contudo, também tem sido
proposto que a diferenca de massas que separa as estrelas usuais das AC’s, ji esta-
belecida na teoria da estrutura estelar, se pode justificar através da fisica nuclear dos
processos atéomicos. Serd que estes dois valores para o limite de massa mencionado
se relacionam?

Mas mais ainda: o objecto de menor massa que poderd tornar-se numa estrela
da Sequéncia Principal terd 8% da massa do Sol. Por outro lado, o planeta mais
massivo no nosso Sistema Solar ¢ Jupiter, com 1% da massa do Sol. O que sera
que acontece no intervalo entre as massas do Sol e de Jupiter, que diferem por um
factor de 1007 E ai que podem surgir as AC’s, encaradas como estrelas “falhadas”.
Uma estrela como o Sol gera energia através de reacgoes de fusao termonuclear no
seu nucleo extremamente denso e quente. Mas quando uma estrela possui uma massa
inferior a 0,08 vezes a massa do Sol, a temperatura no seu centro nao é suficientemente
elevada para converter hidrogénio em hélio através de um ciclo de reacgoes nucleares.
As AC’s estao, portanto, situadas abaixo deste valor para a massa.

Refira-se ainda o conhecido problema em Cosmologia e Astrofisica, da “massa
desaparecida” [11]. Os astrénomos tém vindo a suspeitar que muita da matéria no
Universo nao se encontra retida nas estrelas que constituem as galédxias, mas antes
sob outra qualquer forma de matéria que nao é luminosa, completamente escura e

talvez com caracteristicas fisicas diferentes da matéria usual. Vérios argumentos de
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indole observacional e tedrica podem ser usados para mostrar que apenas podemos
identificar 10% da massa do Universo, nas galaxias e/ou estrelas. Onde estao os ou-
tros 90%? Uma teoria actualmente em voga propoe que as AC’s possam dar uma
contribuicao significativa para a resolucao do “mistério”. As AC’s, e em particular,
as mais velhas, tém um quociente massa/luminosidade bastante grande e, portanto,
podem representar bons candidatos ao problema da matéria escura. Assim, a des-
coberta de uma grande quantidade de AC’s podera ter grandes repercussoes para a
propria Cosmologia. Todas estas razoes fazem do estudo das AC’s uma area de pes-
quisa empolgante, que coloca aos seus estudiosos um desafio fascinante da Astrofisica
moderna.

Ao longo deste trabalho pretender-se-a entao efectuar um estudo detalhado e pre-
ciso sobre estes objectos, utilizando para isso todos os resultados conhecidos até a
data, nao so a nivel observacional, mas também no que toca aos resultados fornecidos
pelas modernas simulacoes de computador. O objectivo, portanto, é que este trabalho
seja abrangente, embora permitindo a obtencao de um conhecimento detalhado sobre
este assunto.

Para que este trabalho possa ser facilmente consultado por um qualquer leigo na
area, é feita uma primeira abordagem a Teoria de Evolucao Estelar, por forma a
que, de uma forma suave, o leitor se possa familiarizar com os principios tebricos que
constituem a base da Evolugao Estelar, adquirindo (ou recordando) alguns concei-

tos que serao tteis numa fase posterior deste texto. Sao feitas consideragoes gerais
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sobre a formacao de estrelas, evolucao temporal e os passos necessarios para a cons-
trucao de um modelo computacional que descreva a estrutura estelar. De particular
importancia, como se vera posteriormente, serd o modelo politropico, um dos mode-
los estelares mais simples, mas cuja aplicacao ao estudo de AC’s fornece resultados
bastante realistas.

Sao ainda esclarecidas algumas técnicas utilizadas para a deteccao de AC’s, por
forma a elucidar o leitor das principais técnicas de deteccao destes objectos extrema-
mente ténues e, portanto, de dificil deteccao. Para além disso, e ap6s ter familiarizado
o leitor com uma certa metodologia empregue actualmente na deteccao, sao ainda
abordados os locais onde a pesquisa por AC’s tem sido feita.

Numa fase mais avancada deste texto, sao expostas as bases da fisica empregue
para a compreensao da estrutura destes objectos. Em particular, sao analisados os
interiores (o0 nicleo), na sua constitui¢do e nas condicoes existentes, e os exteriores
(a atmosfera), onde sdo tecidas algumas consideragoes sobre a composi¢iao da at-
mosfera, o espectro destes objectos, e a quimica atmosférica das AC’s. Este tltimo
capitulo termina com a exposicao de alguns resultados de simulagoes computacionais

modernas, no que diz respeito a evoluc¢ao temporal de alguns parametros de AC’s [3].



Capitulo 2

Evolucao Estelar

2.1 Breve incursao

Quando observamos o céu a noite, num local pouco exposto as luzes das grandes cida-
des, podemos deparar-nos com um especticulo deslumbrante para a vista: milhoes de
estrelas povoam o céu, enchendo-o de salpicos de luz, numa extensao que nos parece
infinita.

Na verdade, este espectaculo celeste exerce um fascinio tao grandioso sobre o Ho-
mem, que as estrelas tém sido, ao longo dos tempos, usadas como fonte de inspiracao
artistica, de mitologia e religiao, e inclusivé de intiimeras reflexoes sobre a existéncia

humana.
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Figura 2.1: “A Noite Estrelada”, de Vincent Van Gogh (1889). Repare-se no fascinio que as
estrelas exerceram sobre o artista, levando-o a pinta-as sobre tela, tao diferentes nos seus
tamanhos, nas suas cores, e até no seu brilho.

Durante a maior parte da Histéria, as estrelas representaram tudo o que é imutéavel
nos céus, tornando-se assim as constelacoes num guia fiel para a orientacao do Homem.
Todavia, os astréonomos demonstraram que todas as estrelas também evoluem no
tempo, se bem que essas alteracoes se manifestem em intervalos de tempo tao longos,
que, quando comparados com os tempos de vida humanos, justificam porque nao nos
apercebemos dessas mudancas.

Actualmente, as evidéncias observacionais confirmam a hipotese de as estrelas

se formarem de material interestelar, concentrado em nuvens de gas e poeiras que

existem dispersas no espaco.
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Figura 2.2: A Nebulosa da Cabega do Fantasma (NGC2080), uma regiao de formagao estelar
localizada nas Grandes Nuvens de Magalhaes, uma galdxia-satélite da “nossa” Via Léctea.
Esta nebulosa estende-se por cerca de 50 anos-luz e esté ilustrada com cores representativas.
Crédito da imagem: Mohammad Heydari-Malayeri (Observatoire de Paris) et al., ESA,
NASA

Deste modo, a questao que surge naturalmente, prende-se com as condicoes que
devem existir para promover o nascimento de uma estrela.

Assim, recordemos que estas nuvens de poeiras e gases sao dotadas de duas propri-
edades: gravidade e pressao interna ou temperatura. A gravidade da nuvem faz com
que exista uma forca gravitacional, favorecendo um colapso, ao passo que a pressao
do gas quente perto do centro da nuvem, impede essa mesma contraccao.

Em que condicoes a forca gravitacional, tentando contrair a nuvem, pode ser maior

que a pressao do gas do centro para o exterior? Para responder a esta pergunta, ha que
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atender ao teorema do virial que, para sistemas gravitacionais ligados em equilibrio,
refere que a energia total do sistema é sempre metade da energia potencial média
[10], isto é:

(E) = —(U) ou, de outra forma, 2K +U =0. (2.1)

DN =

Deste modo, se o dobro da energia cinética total de uma nuvem molecular (2K)
exceder o valor absoluto da energia potencial (|U|), a for¢a devida & pressao do gas
dominara sobre a forca gravitica, e a nuvem ira expandir-se. Por outro lado, se a
energia cinética interna for demasiado baixa, a nuvem ira colapsar. A fronteira entre
estes dois casos descreve a condicao critica para a estabilidade.

A energia potencial gravitica de uma nuvem esférica de densidade constante pode

ser escrita como
R

M
U, = /—G—RN - dar®pdr (2.2)
0

Sendo a densidade da nuvem, p, constante, temos simplesmente que

= My = -TR% . (2.3)

Portanto, obtemos assim que a energia potencial gravitica total serd

167r2Gp2R5 L _3GME

U, ~ — ~
g 15 5 Ry

(2.4)

Nesta equacao, My e Ry representam, respectivamente, a massa e o raio da

nuvem.
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Podemos ainda estimar a energia cinética média interna da nuvem, que, recorrendo

a Mecanica Estatistica, nao é mais que:

3
K = §NkBT . (2.5)
Nesta expressao, N é o ntumero total de particulas, T' é a temperatura da nuvem
e kg ¢ a constante de Boltzmann. E facil verificar que N = ;%—]\1;’ sendo i 0 peso
molecular médio, e my a massa de um atomo de hidrogénio. Apelando novamente

ao teorema do virial, a condicao para o colapso, 2K < U pode escrever-se como

3MyksT _ 3GMj,

2.6
Mg 5 Ry (2:6)

O raio pode ser substituido, usando a densidade da nuvem, que se assume ser
1

/"
M) 3, Substituindo em (2.6), obtemos a massa minima para

constante, Ry = <47Tp

necessaria para iniciar o colapso espontaneo da nuvem, também chamada massa de

Jeans:

SksT \ 2 [ 3\ %
My > M; onde M;= <Gufn ) (47Tp> . (2.7)
H

Como aplicacao desta expressao, pode referir-se que, para o niicleo de uma nuvem
molecular gigante, a uma temperatura de 150 K, a massa de Jeans situa-se em cerca
de 17 M), caindo bem dentro do intervalo 10 — 1000 M, determinado observacional-

mente para estes objectos.

! Aparentemente, os niicleos das Grandes Nuvens de Magalhdes sdo instaveis perante o colapso
gravitacional, facto consistente com a designac¢do destas nuvens como locais de criacio estelar.
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Se se verificar o colapso, & medida que a nuvem condensa, todo o material gasoso
que se contrai liberta uma enorme quantidade de energia potencial gravitica?. Basica-
mente, este colapso ocorre em queda livre, isto é, é apenas dominado pela gravidade,
supondo que as particulas da nuvem nao colidem entre si, por forma a que a pressao
interna seja nula ®. Mais ainda, ao longo deste periodo de colapso em queda livre, a
temperatura do gas mantém-se sensivelmente constante, pelo que se diz que o colapso
é isotérmico.

O processo de colapso prossegue, de forma bastante irregular, com as regides
centrais da nuvem a colapsar mais rapidamente que as camadas exteriores, até uma
pequena condensacao se formar no centro da nuvem. Neste processo, sempre que
o equilibrio hidrostatico é perturbado, o sistema ir4 reagir a alteracao até que o
equilibrio se atinja de novo. O tempo necessario para alcancar tal configuracao é
conhecido como escala de tempo hidrodindmica, sendo de particular importancia
o colapso em queda livre e a escala de tempo de Kelvin-Helmholtz.

Assim, para o colapso em queda livre, supomos apenas que a pressao desencade-
ada pelo gés contido na nuvem nao equilibra a for¢a gravitacional. Aplicando a 2*
Lei de Newton, devera existir uma aceleracao (constante) e o tempo requerido para
o material da nuvem percorrer uma determinada distancia (o raio da nuvem, por

exemplo) ndo serd mais que o tempo de queda livre.

2E importante salientar que metade desta energia potencial gravitica libertada é utilizada para
0 aquecimento da propria nuvem, e a metade restante é libertada sob a forma de radiacao térmica,
de acordo com o teorema do virial ja referido.

30u, mesmo que a pressdo interna nio seja nula, quaisquer gradientes de pressio sdo demasiado
pequenos para influenciar apreciavelmente o movimento.
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Por outro lado, e nao tendo em conta a existéncia de reaccoes termonucleares no
interior da nuvem, a radiagao externa emitida pela nuvem ir& consistir na dissipacao
da energia gravitacional e da energia interna. O tempo necessario para dissipar toda
esta energia é definido como sendo a escala de tempo térmica ou a escala de tempo
de Kelvin-Helmholtz. Portanto, a energia libertada pelo colapso é emitida ao longo
do tempo e é a fonte da luminosidade do objecto. Note-se que a evolugao de uma
proto-estrela ocorre durante maior tempo que o colapso em queda livre.

Como forma de acompanhamento do ciclo da génese de uma estrela, facamos uso
dos diagramas de Hertzsprung-Russel (HR), para a analise dos diferentes estagios de
evolucao estelar. Na verdade, iremos socorrer-nos de diagramas de HR especificos
que ilustram a forma como a luminosidade e a temperatura de proto-estrelas variam
ao longo das varias etapas da sua contraccao, isto é, iremos utilizar os percursos
evolutivos de proto-estrelas num diagrama de HR, como os que se ilustram na figura
2.3

As protoestrelas sao relativamente frias quando comecam a emitir em comprimen-
tos de onda visiveis. Assim, os percursos evolutivos de protoestrelas iniciam-se perto
do lado direito do diagrama de HR. Contudo, a constante tendéncia para a contracgao
gravitacional desvia as estrelas desta regiao do diagrama. Deste modo, a protoestrela
continua a diminuir o seu raio, até que a temperatura no seu centro atinja alguns
milhoes de Kelvin.

Uma estrela deve produzir, de alguma forma, a energia que lhe permita manter
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Figura 2.3: Percursos evolutivos de estrelas de virias massas. Neste diagrama de HR estao
ilustrados os percursos evolutivos de nove estrelas de diferentes massas. As linhas a tracejado
indicam a etapa alcancada ap6s o numero de anos de evolucao indicado. Note-se que, neste
diagrama, todos os percursos terminam na Sequéncia Principal.

uma pressao interna suficiente para impedir o colapso gravitacional. Essa forma é
a fusao de hidrogénio no ntcleo estelar, isto é, a conversao de hidrogénio em hélio.
Deste modo, a estrela atinge uma configuracao estavel, dizendo-se estar em equilibrio
hidrostatico 4, ocupando um lugar na Sequéncia Principal®, onde passa a maior parte
do seu tempo de vida produtivo. Basicamente, existem duas razoes fundamentais

para que isto aconteca: o aprecidvel rendimento de energia por grama através da

4Um equilibrio entre a forca gravitacional e a pressio do gas dentro da nuvem. Este assunto sera
aprofundado na sec¢io seguinte.

®Uma regido no Diagrama de Hertzsprung-Russel onde se encontram as estrelas estaveis e de
meia idade. A Sequéncia Principal pode ser apreciada numa anélise & figura 2.3
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queima de hidrogénio, quando comparado com outras fontes de energia nuclear, e a
vasta quantidade de hidrogénio disponivel.

Pode, portanto, dizer-se que todo o percurso evolucionario de uma estrela pode ser
considerado como uma constante batalha da estrela contra a sua propria gravidade
que, uma vez que a estrela inicia a sua contraccao por entre o meio interestelar, tenta
eternamente contrai-la para uma esfera mais compacta.

Segue-se assim que o tinico aspecto de maior importancia na determinacgao do ciclo
de vida de uma estrela é a sua massa; este enunciado é conhecido como Teorema de
Russel-Vogt [23]. Basicamente, o seu significado é simples: a evolu¢ao de uma estrela
com 10 Massas Solares serda completamente diferente da de uma estrela como o nosso
Sol, e que por sua vez é também diferente da evolucao de uma estrela com 0,1 Massas
Solares. Na verdade, nao s6 os seus percursos evolucionarios sao diferentes, como
também estes objectos possuem estruturas diferentes: estrelas mais massivas vivem
a sua vida mais rapidamente que estrelas menos massivas, dentro das estrelas de
pequena massa, as estrelas de maiores massas sao mais pequenas que as estrelas mais

leves, e o estadios finais de evolucao sao totalmente diferentes.

2.2 As Leis Fisicas da Estrutura Estelar

A estrutura de uma estrela pode ser completamente determinada a partir da constru-
¢ao de um modelo tedrico que descreva os diferentes parametros e a taxa de evolucao

dos mesmos, na estrela. Assim, para a construcao de um modelo deste tipo, os astro-
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nomos recorrem basicamente a cinco ferramentas, descritas nas seguintes sub-seccgoes.

2.2.1 Equilibrio Hidrostatico

Como se tem vindo a referir ao longo deste texto, uma estrela nao é mais do que
uma esfera gigante de gas, "presa'"pela sua propria gravidade, e suportada contra o
colapso pela sua pressao interna.

Deste modo, o equilibrio hidrostatico surge quando a forca de atraccao gravitaci-
onal equilibra as forcas de pressao em todos os pontos da estrela.

Consideremos entao as forcas que actuam numa "coluna'de estrela de seccao uni-

taria e altura Ah. A forca gravitacional, ﬁﬁg, pode exprimir-se como:
F, = MG = pgAh. (2.8)

Por outro lado, temos que considerar as forcas de pressao a altura h+Ah. Ora, mas
como o gas que compoe a estrela se supoe em equilibrio e o seu volume é estacionério,
entao podemos escrever,

P (h+ AR) — P (h)
Ah

P (h) = pg (Ah) + P (h+ ARh) Ou ainda, =—pg. (2.9)

E particularmente simples notarmos que, ao tomar o Al'}lmo, a expressao (2.9) pode
—

ser escrita como:

dP
7 =Py ou grad P = —pg . (2.10)
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Note-se, porém, que esta equacao parece exibir trés variaveis independentes: P(r),
p(r) e M(r). Uma forma de contornar este problema consiste em observar que M (r),

a distribuicao de massa ao longo da estrela, pode ser escrita como:
dM (r) = 4nr?p (r) dr . (2.11)
Deste modo, a massa total da estrela, de raio I, nao serd mais que:

My = /TT_RdM (r) = 47T/Rp(r) ridr . (2.12)

=0

2.2.2 Equacao de Estado

Para que o nosso modelo estelar possa ser resoliivel, é necessario conhecer como varia
a densidade na estrela, isto é, precisamos de conhecer p (r). Porém, e antes de mais,
é de particular importancia que se conheca o estado em que se encontra o material
estelar (isto é, solido, liquido ou gasoso). Assim, para estrelas ditas normais, assume-

se que o material constituinte ¢ um gas perfeito, descrito pela conhecida equacao:®

P(r)=n(r)kT . (2.13)

Basicamente, a pressao esta directamente relacionada com a densidade numérica

de particulas de gés, n (r) (expressa em particulas por metro cubico), com a constante

6Como se vera posteriormente, as AC’s ndo obedecem a este tipo de equacio de estado, ja que sdo
constituidas por um plasma, tal como as anas brancas. Distingam-se, todavia, estes dois objectos:
uma, and branca é, como se sabe, uma estrela muito densa e de reduzido tamanho que colapsou
depois de ter esgotado o seu combustivel nuclear, ao passo que uma AC é um objecto cuja massa é
insuficiente para dar inicio a processos de fusao nuclear.
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de Boltzmann e com a temperatura do gas. Ora, mas como ja se havia visto na secgao

2.1, n (r) pode ser expresso em termos da densidade do gés e da sua composigao, pu (r):

n(r)=———. (2.14)

Nesta equacdo, myg = 1,67 x 10727 kg é a massa de um atomo de hidrogénio.
Note-se que, em termos de frac¢io de massa de Hidrogénio (X), Hélio (Y) e todos os
outros elementos mais pesados, "metais"(Z), a composi¢ao da estrela, ou o seu peso

molecular médio nao é mais que:

(2.15)

DO | =

3 1 17"
= 12X +-+-7 ~
0=[pX 137

Desta forma, a equacao de estado dos gases ideais pode escrever-se, tendo em

conta este ultimo resultado, como:

p(r) kT (r)

P = (1) m

(2.16)

Num modelo estelar, u () é usualmente um dado, a metalicidade da estrela, por

forma a que apenas T (r) permanece como incognita.

2.2.3 Modos de Transporte de Energia

Para determinar T (r), debrucemo-nos sob a forma como a energia é transportada do

interior da estrela até & superficie, onde é radiada para o espago. A auto-gravidade da



CAPITULO 2. EVOLUQAO ESTELAR 18

estrela obriga o niicleo a atingir temperaturas substancialmente mais elevadas que a
superficie. Assim, a energia sob a forma de calor devera transferir-se, de acordo com
a Segunda Lei da Termodinamica, das regioes de temperaturas mais elevadas para
regioes a temperaturas inferiores. Assim sendo, verifica-se que existem trés processos
de transporte de energia: Condugao, Convecgao e Radiacao.

A conducgao ocorre quando atomos energéticos comunicam a sua agitacao para
Atomos proximos mais frios, através de colisdes. Este modo funciona extremamente
bem em solidos (especialmente em metais), mas ndo tao eficazmente em gases, devido
as suas baixas condutividades térmicas.

A convecgao transporta a energia através do movimento de massas nos fluidos.
Quando T (r) varia de uma forma suficientemente rapida com a distancia (isto &,
surge um gradiente “fl—f), o fluido torna-se instavel e “ferve”. Este processo tem lugar
em regioes limitadas da maioria das estrelas, com massas quentes de fluido a subirem,
libertando a sua energia, e afundando-se novamente para obter mais energia. O topo
de uma tal camada convectiva pode ser observada, por exemplo, na base da fotosfera
solar.

O terceiro modo, o transporte por radiagao, ¢ um meio importante de fluxo de
energia nas seccoes de muitas estrelas. Fotoes de alta energia fluem do interior da
estrela para o exterior, perdendo energia por difusao (scattering) e absor¢ao no plasma

quente da zona radiativa. Nas temperaturas extremas dos interiores estelares, as

fontes mais importantes de tal opacidade sdo a difusdo electronica (electron scattering)



CAPITULO 2. EVOLUQAO ESTELAR 19

- a difusao de radiacao (fotoes) por electroes livres e a fotoionizagdo - o uso de energia
radiante para remover electroes de ioes.

Claro que, numa estrela, estes modos de transporte de energia estao, por vezes,
simultaneamente presentes. Assim, e em funcao da sua massa, podemos encontrar

varias zonas diferenciadas de transporte de energia, como se ilustra na figura 2.4.

Convective g diative

Convective p.diative
Convective

S o

Core
Mass more than Mass between  Mass lass than 0.8
about 4 solar masses about 4 and 0.8 solar masses

solar masses

Figura 2.4: Zonas diferenciadas de transporte de energia, para estrelas de varias massas

Explicitados os modos de transporte de energia, podemos agora, de forma simples,
tentar obter uma equacao que traduz o transporte radiativo. Na base de uma camada
fina, a superficie esférica é, tipicamente, um corpo negro, emitindo a uma temperatura

T (1), pelo que o fluxo radiativo ndo é mais do que:

F(r)=0T"(r) sendo o a constante de Stefan-Boltzmann. (2.17)

A distancia r+dr, a temperatura é T +dT e, portanto, o fluxo externo é F+dF =
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o(T+ dT)4 ~ o (T* + 4T3dT). Acontece, porém, que dT' é negativo, ja que o exterior
da camada devera estar mais frio que o seu interior, pelo que o fluxo absorvido dentro

da camada é, simplesmente:

dF = 40T? (r)dT . (2.18)

Note-se, todavia, que esta absorcao é devida a opacidade do material constituinte

da estrela, k (r), pelo que podemos escrever:

dF =k (r)p(r) F (r)dr . (2.19)

Combinando estas duas tultimas equacoes e definindo a luminosidade da estrela
por L (r) = 47r?F (r) temos que o fluxo total de energia por segundo, através de uma

camada esférica fina, se pode escrever como:

—16mor?T? (r)] dT (2.20)

L0 = [ Rem ) <

O formalismo completo da teoria do transporte radiativo introduz ainda um factor
de % na equagao anterior, pelo que a equagao final (e correcta) que traduz o transporte
radiativo é:

(2.21)

—64ror?T? (T)] dT

Lo = [ m ) <

Com esta tultima equacdo, o modelo estelar fica completo, uma vez que k (r)

depende apenas de p (r), T (r) e p(r). Mais ainda, a superficie da estrela, L (r) nao
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é mais do que a luminosidade observada da estrela.”

2.2.4 Fontes de Energia

Uma vez que a luminosidade estelar representa a perda de energia, nenhuma estrela
podera ser perfeitamente estatica. E claro que um modelo estelar é uma excelente
aproximacao para intervalos de tempo que sao curtos, quando comparados com o
periodo de evolucao estelar. Na verdade, as estrelas tém que evoluir, porque perdem
energia para o espaco. A taxa de producao de energia por unidade de massa do
material estelar é denotada por € (7).

Tentemos, pois, inferir a forma como a geracao de energia dentro da nossa fina
camada esférica influencia a luminosidade estelar. Entretanto, recordemos que a
luminosidade L(r) entra na parte inferior da camada, ao passo que a luminosidade
L + dL abandona o topo da camada, partindo da energia produzida na massa da

camada 47r2p(r). Assim, a luminosidade adicional é:

dL = 4mr?p(r)e(r)dr . (2.22)

Esta equacao exprime o balango entre a perda de energia da camada dL e a energia
gerada dentro da camada, isto é, fica expressa uma equacao que traduz o equilibrio

energético (ou equilibrio térmico).

“Também conhecida como luminosidade bolométrica.
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Numa estrela gasosa quase estatica, a energia pode ser gerada por contraccao
gravitacional e/ou reacgoes de fusdo termonuclear, sendo cada um destes processos
importante num determinado estadio da evolucao da estrela. Assim, torna-se impor-
tante abordar, separadamente, cada uma destas fontes de energia.

Assim, e referindo em primeiro lugar a contracg¢ao gravitacional, recordemos
que a energia potencial se pode transformar em energia cinética. Um bom exemplo
deste facto é a tipica queda de um objecto a partir de uma certa altura. Acontece
que a energia cinética se pode traduzir em calor. Se considerarmos uma estrela em
contraccao lenta, podemos dizer que a energia, sob a forma de calor, no seu interior,
condiciona a pressao (a partir do movimento aleatorio das particulas de gas). Quando
a estrela se contrai para um raio menor, a sua auto-gravidade aumenta, por forma a
que as pressoes internas (e, portanto, a temperatura) possam também aumentar, para
que se mantenha o equilibrio hidrostatico. A energia potencial gravitacional diminui
cerca de duas vezes mais depressa do que a energia sob a forma de calor aumenta
(por forma a satisfazer o teorema do virial), contudo, e por forma a que a energia
total do sistema possa ser conservada, aproximadamente metade da mudanca na
energia potencial deverd ser radiada para o espaco, fornecendo assim a luminosidade
da estrela.

Refiram-se agora as reaccgoes nucleares: apos 1938, e principalmente devido ao
trabalho de Hans Bethe, os astronomos compreenderam que a fonte de energia estelar

a longo prazo deveria ter origem em reaccoes de fusao termonuclear. Neste processo,
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nicleos atomicos leves colidem com tanta violéncia e frequéncia no interior estelar
denso e extremamente quente, que acabam por se fundir em ntcleos mais pesados,
libertando assim uma enorme quantidade de energia.

Como se sabe, no nicleo atomico, a forca nuclear forte supera a repulsao elec-
trostatica dos protdes, unindo assim desde um até 260 nucledes (protoes e neutroes)
numa regido com cerca de 107!® m em diametro. Dois niicleos fundir-se-ao para for-
mar um nticleo maior se se conseguirem aproximar em cerca de 107'®* m um do outro,
porém, a sua miutua repulsao electrostatica faz surgir uma barreira de potencial com
cerca, de 1 MeV. Por outro lado, a temperatura tipica do interior estelar, 107 K, a
energia térmica média de um protao é cerca de 1 KeV. Consequentemente, e segundo
um ponto de vista cléssico, os protoes nunca se poderiam fundir, devido a barreira
imposta pela interaccao Coulombiana. Porém, a fusao ocorre, ja que a fisica quantica
permite que os protoes atravessem a barreira através de um “tunel”, ao invés de a
tentarem transpor.

A reaccao de fusao mais simples envolve, como se sabe, dois protoes (ntcleos de
hidrogénio), e tornam-se significativas para temperaturas na ordem de 1 x 107 K.

Note-se, porém, que a grande abundancia de hidrogénio faz com que este seja dos
principais protagonistas nas reaccoes nucleares estelares. O niicleo estavel seguinte é
o hélio (3He), com peso atémico 4. Ora, mas ja que os nicleos de hidrogénio (que
contém apenas um protao) possuem um peso atémico de 1, sdo necessarios quatro

protoes para se obter um nicleo de hélio. Acontece porém que os pesos atémicos nao
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coincidem, ja que o peso atémico exacto de um protao é de 1,0078, e, multiplicando
por 4, perfaz um total de 4,0312, comparativamente aos 4,0026 de peso atémico
do hélio. Surge, portanto, um defeito de massa de 0,0286, que é convertido numa
quantidade de energia dada pela expressao de Einstein para a equivaléncia da massa

e da energia,

E =mc* . (2.23)

Tendo em conta que uma unidade de massa atomica equivale a 1,66 x 10727 kg,
e que ¢ = 3 x 10® m/s, a energia libertada na conversao de 4 nicleos de hidrogénio

num ntcleo de hélio é:

E =0,0286 (1,66 x 107°7) (9 x 10'%) = 4,3 x 107" J .

Ora, mas uma colisao simultanea que funde quatro particulas independentes é
extremamente improvavel, mesmo tendo em conta as densidades tipicas dos interiores
estelares. Deste modo, torna-se importante procurar por um mecanismo onde as
reaccoes ocorram em cadeia.

Tendo em conta os principios de conservacao dos niimeros leptonico, bariénico e da
carga eléctrica, uma das reaccoes em cadeia que permitem a conversao do hidrogénio
em hélio é a cadeia protao-protao (PP, doravante), que se inicia, como se descreve de
seguida, com a reac¢ao de dois protoes para a formagao de um deuterao, ?H. Para

baixas temperaturas, inferiores a 14 x 10° K, segue-se a seguinte cadeia (PP I):
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H+ H—- H+e"+v, (1,4 x 10" anos.)
(2.24)
1H+2H — 3He + v (6 segundos.)

Note-se que os valores entre paréntesis dizem respeito aos tempos de reaccao tipicos
para o interior do Sol. Para temperaturas abaixo de 107 K, esta reaccao termina com
a formacao de 3He. Porém, a temperaturas mais elevadas, observa-se uma reacgao

adicional:

sHe + 3He — ;He +2 (jH)  (10°anos.) (2.25)

Para além das reaccoes anteriores, a cadeia PP pode assumir duas outras variantes,

PP Il e PP III,

SHe + 3He — iBe 4+
Be + ¢ — 1Li + v, (PP IL) (2.26)

i+ H — 5He + 3He

™Be+ H—EB+y
B — ®Be + et +v (PP IIL.) (2.27)

®Be — 3He + ;He
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Existe um segundo ciclo, diferente do anterior, onde se pode igualmente obter
hélio a partir de hidrogénio. Este ciclo foi proposto, em 1938, por Hans Bethe, seis
anos apo0s a descoberta do neutrao. Neste ciclo, chamado ciclo CNNO, o carbono, o
azoto e o oxigénio sao usados como catalisadores, sendo consumidos e regenerados ao
longo do processo. Note-se, porém, que este ciclo ocorre a temperaturas mais elevadas

que a cadeia PP, apresentada anteriormente. As reacgoes nucleares que ocorrem sao:

JZC+1H — PN + v (10° anos.)
PN = &0 + e + v, (14 min.)
BCH+H- N+ o (3 x 10® anos.)
(2.28)
UN+1H = PO ++ (3 x 10® anos.)
0 — PN +et + v, (82 segundos.)
PN 4 1H — 2C + 5He (10" anos.)

Uma outra versao do ciclo CNO, que ocorre com menos frequéncia, é a seguinte:

PN+ 1H = %0 ++
L0+ H— J'F +v
(2.29)

o F —'0+et +u,

YO+ 1H — MC + 5He
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No que diz respeito & comparacao entre estas duas formas distintas de obter hélio,
ha que referir que, para estrelas do tipo espectral M, a cadeia PP é o mecanismo de
obtencao de energia mais utilizado. Claro que, como ja se disse, o ciclo CNO é mais
dependente da temperatura do que a cadeia PP. Por isso mesmo, as estrelas de maior
massa (e, portanto, de interiores mais quentes) fazem uso do ciclo CNO, ao passo que
as estrelas de menor massa (e, consequentemente, mais frias) se baseiam na cadeia
PP como processo de geracao de energia.

Obtiveram-se, entao, e de uma forma simplista, as equagoes fundamentais para a
descricao da estrutura estelar. Estas equacoes, juntas com um conjunto de relacoes
que descrevam as propriedades fisicas do material estelar, podem ser resolvidas para

obter um modelo estelar béasico.



Capitulo 3

Anas Castanhas

3.1 Um primeiro contacto

Como se viu na seccao 2.1, a massa de uma estrela é um parametro fulcral para a
determinacao da histéria da sua vida. Viu-se também que a massa minima requerida
para a formacao de uma estrela se situa em 0,08 Mg. Porém, se regressarmos por
instantes a teoria da Formacao e Evolucao Estelar, ha que reconhecer a possibilidade
de a massa total da proto-estrela ser inferior a cerca de 8% da massa do Sol, e de
nem a temperatura nem a pressao no seu centro serem suficientemente elevadas para
dar inicio a reaccoes nucleares. Nesta altura, estamos perante uma ana castanha,
um dos provavelmente mais abundantes objectos da nossa Galaxia, se bem que de
extraordinariamente dificil deteccao.

As anas castanhas sao, como ja se disse, objectos que preenchem o hiato que se
supunha existir entre as estrelas de pequena massa e os planetas.

Ocupando entao este lugar entre estrelas e planetas, as AC’s possuem caracteris-

28
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Brown Dwarf Gliese 229B

Palomar Observatory Hubble Space Telescope
Discovery Image Wide Field Planetary Camera 2
October 27, 1994 November 17, 1995

PRC95-48 - ST Scl OPQO - November 29, 1995
T. Nakajima and S. Kulkarni (CalTech), S. Durrance and D. Golimowski (JHU), NASA

Figura 3.1: A esquerda:Imagem da descoberta da Ana Castanha Gliese 229B, obtida através
do telescopio de 60 polegadas de Palomar, com o corondgrafo da Universidade John Hopkins.
A direita: Imagem da mesma AC obtida com a cimara planetaria de campo longinquo do
satélite espacial Hubble. Créditos das imagens: T. Nakajima e S. Kulkarni (CalTech), S.
Durrance e D. Golimowski (JHU), NASA

ticas tanto de estrelas como de planetas. Deste modo, e conforme referido, as AC’s
devem ser formadas da mesma forma que uma estrela, isto é, a partir do colapso gra-
vitacional de uma nuvem de gas e poeiras cOsmicas, ainda que tenha ja sido proposto
[34] que as AC’s possam ser formadas a partir da ejeccao de sistemas em formagao.
Todavia, e ainda que o assunto da formacao de AC’s seja algo controverso, acredita-se
que, ja que se reconhece que as AC’s sao provavelmente tao numerosas como as estre-
las de pequena massa, as AC’s se deverao formar de uma maneira similar as estrelas

[11], [14].
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Para além do problema da formacao destes objectos, haverd sempre alguma par-
tilha de caracteristicas de estrelas e planetas nas AC’s, isto é, ainda que estas se
possam formar como as estrelas, pensa-se que, no que diz respeito a composicao das
suas atmosferas, possam haver algumas semelhancas com as atmosferas dos planetas
gasosos do nosso Sistema Solar, como Jupiter.

De acordo com a teoria, a massa minima para que possa existir igni¢ao nuclear
numa estrela, situa-se em 0,08 M, (Massas Solares), pelo que as massas tipicas das
AC’s se devam encontrar abaixo deste limite. Teorias recentes sugerem que, numa
AC M 0,077Mg [15], [3].

As AC’s sao objectos compactos, compostos predominantemente de hidrogénio e
que, como se disse, nao possuem massa suficiente para que possam fundir hidrogénio
continuadamente, alcancando assim a sequéncia principal, onde reside a maioria das
estrelas da nossa galaxia. Contudo, isto nao quer dizer que uma AC nao queime,
de todo, qualquer hidrogénio. Na verdade, as mais pesadas podem fundi-lo durante
alguns bilioes de anos, mas a verdade é que este pequeno periodo de actividade nao é
suficiente para impedir que elas arrefecam até a obscuridade. E, portanto, de esperar
que as AC’s sejam mais frias e ténues do que as estrelas, tornando-as objectos de
dificilima deteccao na Galéxia.

Debrucemo-nos agora sobre os valores de alguns parametros tipicos. Tendo em
conta que a temperatura critica requerida por determinadas reaccoes nucleares ronda

0s 3x10% K, a temperatura no interior de uma AC devera ser inferior a esta. Contudo,
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e uma vez que a temperatura depende da massa, entao sera tanto menor quanto menor
for a massa da AC. Ja no que toca a temperatura da superficie, estima-se que esta
seja de apenas 1000 K, embora, como é 6bvio diminua com a idade da AC, ja que a
fusao nuclear que pode ocorrer, como se disse anteriormente, nao dura muito tempo.

De acordo com o que ja foi referido, uma AC tem uma fraca luminosidade. Ora,
uma vez que a temperatura efectiva de uma AC é baixa, este resultado seria previsivel,
ja que a temperatura efectiva de uma estrela e a sua luminosidade se relacionam

através de:

L = 4roT'R? (3.1)

Pensa-se entdo, de acordo com a equacdo (3.1) escrita anteriormente, que a lu-
minosidade da uma AC seja na ordem de 10 %Ly, sendo esta energia emitida no
infra-vermelho préximo.

Uma boa forma de sistematizar este primeiro contacto com as AC’s consiste em
compara-las directamente com estrelas e planetas, como se faz na figura 3.2.

Outra caracteristica interessante das AC’s tem a ver com a dependéncia do raio
com a massa (fig. 3.3).

Pode-se também tomar conhecimento de algumas condigoes tipicas das AC’s, ex-
pondo numa tabela alguns valores tipicos, comparados com os mesmos valores para

estrelas e planetas.
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Teide 1 Gli . Jupiter

180 K

Gz star red chwarf  brovn dwarf brown dwarf planet

Figura 3.2: Comparacdo directa de Estrelas, AC’s e Planetas, no que diz respeito as suas
temperaturas e as suas dimensoes relativas. Note-se, porém, que embora as AC’s possam
ser semelhantes em tamanho com Jupiter, elas sdo muito mais densas e produzem a sua
propria luminosidade, ao passo que a luminosidade de Jupiter se deve a reflexdo da radiagao
emitida pelo Sol

3.2 Distincao entre Anas Castanhas, Estrelas e Pla-

netas

Esclarecidas algumas generalidades sobre as AC’s, torna-se importante distinguir es-
trelas e planetas destes objectos. Embora pareca 6bvia, esta distincao esta longe de
ser meramente semantica. Por um lado, e embora a fronteira entre estrelas e AC’s
esteja bem delimitada, a divisao entre AC’s e planetas permanece um pouco obscura.
Sera que existem planetas mais pesados que algumas AC’s? Como distinguir planetas

massivos ! de AC’s? Por outro lado, note-se que a propria definicdo de AC, como

!Muito em particular, considere-se o estudo dos Planetas Gigantes Extra-Solares, que, a par
das Anas castanhas, é outro dos campos mais activos de pesquisa em Astronomia e Astrofisica.
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Figura 3.3: Tragado gréafico da Massa em funcdo do Raio, para varios objectos compactos.
Observe-se que as AC’s tém um raio aproximadamente constante como fungao da sua massa.
Figura adaptada de [30]

sendo um objecto compacto que possui uma temperatura no seu centro insuficiente
para dar origem e manter reaccoes nucleares de fusao, nao distingue planetas de AC’s,
pelo que se torna imperativo clarificar algumas definicoes.

Uma distincao entre estrelas, AC’s e planetas muito utilizada no inicio do estudo
destes objectos detinha-se na formacao dos proprios objectos. Assim, ao passo que
as AC’s se formam de maneira similar as estrelas, a partir do colapso de uma nuvem
de hidrogénio, os planetas formam-se, como se sabe, a partir de um disco de poeiras

e gas que contém uma estrela recém-nascida. Os planetas aglomeram-se, a partir da

Curiosamente, a pesquisa em AC’s conduziu & pesquisa sobre estes planetas
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Jupiter AC Estrela (VLM)
Massa (M) 1 ~ 10 — 80 > 100
Raio (R;) 1 0,75 - 1,3 0,75 - 3
T'super feie (K) 135 ~ 400 — 2200 | ~ 2200 — 3200
Psuper feie (bar) ~1 ~1 <0,1
Teonir (K) ~ 15000 | 0,5 -3 %106 | >3 x 106
Ptentro (Mbar) ~ 40 ~ 10% — 10° ~ 10°
Pcentro (9/cm?) 4 102 — 103 102 — 10°

Tabela 3.1: Valores Tipicos da Massa, Raio, Pressdo e Temperatura a superficie, Pressao,
Temperatura e Densidade no centro para Jupiter, AC’s e Estrelas de pequena massa (VLM)

colisao de particulas de poeiras no disco, acrecionando cada vez mais matéria. A sua
massa e composicao ficam, portanto, determinados pela posicao no disco em que o
planeta se formou.

A descoberta dos Planetas Gigantes Extra-Solares veio tornar esta classificagao
insuficiente, na medida em que, tendo em conta que estes planetas podem ter massas
até dez vezes a massa de Jupiter, a dificuldade de distincao entre estes objectos surge
naturalmente. Tornou-se, entao, urgente encontrar uma nova maneira de distinguir
estes dois tipos de objectos.

Deste modo, ha que reconhecer que a caracteristica que define uma estrela é o
facto de ela estabilizar a sua luminosidade durante um periodo de tempo, através
do consumo de energia. Assim, uma estrela deriva a totalidade da sua luminosidade
através da fusao de hidrogénio, quando se encontra na Sequéncia Principal, ao passo
que mesmo a AC de maior massa tem como fonte de luminosidade pelo menos uma
pequena parte de energia derivada de contrac¢ao gravitacional. Uma AC possui uma

luminosidade mais intensa quando nasce, e a partir dessa altura arrefece (a superficie)
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e perde luminosidade continuamente. Como ja se disse, podera eventualmente existir
alguma fusao de hidrogénio nas AC’s de maior massa, se bem que todos os objectos
com até cerca de 13 Massas Solares queimarao pelo menos deutério.

Por outro lado, um planeta pode definir-se como sendo um objecto nao-luminoso
que orbita uma estrela, possuindo, tipicamente, uma fraccao da massa da estrela.
Porém, a caracteristica definidora de um planeta diz respeito ao facto de que nenhum
processo de fusao nuclear ocorre durante toda a sua historia.

Pode-se assim sistematizar esta distin¢ao, tracando um diagrama de evolugao da
luminosidade, para objectos de varias massas, conforme se faz na figura 3.4.

Como se pode ver no grafico da figura 3.4 , as estrelas, objectos com massas su-
periores a 0,075 M, atingem, eventualmente, uma luminosidade constante, ao passo
que quer as AC’s quer os planetas continuam a arrefecer ao longo das suas existéncias.
Contudo, ao observarmos a curva de arrefecimento para os planetas (M < 13M}), po-
demos verificar que o arrefecimento é continuo, j4 que nao ha, em qualquer instante
da sua vida, qualquer forma de fusao nuclear. Ja nas AC’s, podemos verificar al-
guma actividade nuclear, nao sendo, porém, suficientemente duradoura para impedir
o arrefecimento.

De notar ainda que este grafico, por si s6, pode resumir a distin¢ao principal
entre AC’s e Planetas: nos segundos nao ocorrera, nunca qualquer processo de fusao
nuclear, razao pela qual a sua luminosidade decresce constantemente ao longo do

tempo. Assim, fica perfeitamente nitida a diferenca entre AC’s e planetas, como
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Figura 3.4: Evolugao da Luminosidade para Estrelas de pequena massa (azul), AC’s (verde)
e Planetas (vermelho) . Assume-se que a composic¢ao seja similar a do Sol, e que os objectos
com menos de 0,013 Mg (13 M) sejam planetas. Abaixo deste limite, pode observar-se que
nem o Deutério é queimado no interior estelar.

Jupiter, por exemplo.



Capitulo 4

Observacao de Anas Castanhas

Tendo tido um primeiro contacto com as AC’s, e tendo-se referido muito basicamente
a sua estrutura, torna-se imperativo referir alguns métodos de pesquisa observacional
destes objectos, bem como fazer o levantamento de alguns casos estudados na pesquisa
e “caca” aos mesmos.

A historia das pesquisas observacionais por AC’s é bastante longa [30|. Incidental-
mente, as AC’s foram primeiramente apelidadas de “anas negras” (ou ainda de “anas
de café”, no México). Contudo, este nome havia ja sido aplicado a anas brancas ex-
tremamente frias e velhas. No entanto, e visto que na altura nenhum destes dois tipos
de objectos havia ainda sido encontrado, a nomenclatura seria, talvez, de somenos
importancia.

Jill Tarter, em 1975, e durante a sua tese de doutoramento, propoe o termo “ana
castanha”, se bem que, obviamente, nao houvesse uma conotacao directa com a cor
destes objectos[14] . A razao deste termo prende-se com a dificuldade de compreensao

dos fenémenos de emissao das atmosferas das AC’s, dominadas por moléculas. Assim,

37
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uma cor apropriada seria obtida através da mistura de vérias cores simples, como o
castanho. Curiosamente, existem rumores de que este raciocinio surgiu no fim de uma
discussao tardia num bar.

Note-se, porém, que ja antes de Tarter o trabalho pioneiro de Kumar [26] (1963),
mostrou que a massa minima para a estabilidade de objectos estelares, através da
queima de hidrogénio® era de 0,07M,), ou um pouco mais. Os calculos de Grossman
e Graboske, em 1974 sugeriam uma massa minima de 0,08M, e os calculos recentes
mostram que a fasquia da estabilidade se situa algures entre estes dois valores [27].

Por meados de 1986, na altura em que ocorreu a primeira conferéncia sobre o
tema das AC’s, o “rotulo” proposto por Tarter era ja largamente aceite. Ainda que
actualmente se saiba que estes objectos sao mais frios, e consequentemente mais
escuros, do que qualquer ana branca alguma vez possa ser, o termo ana castanha foi
aceite, mesmo sem que na altura nao existissem confirmagoes observacionais.

As pesquisas por AC’s prolongaram-se durante mais de dez anos com resultados
negativos ou dubios. Na verdade, esta é uma das areas de pesquisa em Astrofisica
cujo sucesso foi promovido por descobertas erradas. Em 1984 McCarthy, Probst e
Low anunciaram a deteccao, através de interferometria de infra-vermelhos, de uma
companheira de reduzida luminosidade da estrela VB8 [30]. Esta primeira candidata,
baptizada VB8B, nunca foi confirmada como sendo uma AC, mesmo depois de suces-

sivas observacoes. No entanto, e sem sombra de duvida, a sua “descoberta” promoveu

! Actualmente, esta massa minima é conhecida como HBML - Hydrogen Burning Mass Limit
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um enorme esfor¢co observacional e tedrico que nos conduziu aos enormes e preciosos
resultados dos dias de hoje.

A procura por AC’s pode ser dividida em trés areas distintas [6]: como compa-
nheiras de estrelas proximas, como objectos isolados no campo ou como membros de
um enxame de estrelas.

Saber onde procurar é, contudo, apenas uma das partes do desafio da “caca” as
AC’s. A outra parte reside em conhecer as técnicas a utilizar durante a busca, isto é,
como procurar AC’s.

Note-se ainda que, se existe uma licao a reter da historia das pesquisas, serd com
certeza que mesmo algumas falsas descobertas podem ser fundamentais para o desen-
volvimento de uma area de pesquisa. Embora o trabalho teérico seja extremamente
valioso, apenas as observacoes podem fornecer o impeto necessario para desenvolver

ainda mais a teoria, ao longo das linhas tragadas pelas observagoes.

4.1 Como procurar Anas Castanhas?

Existem, basicamente, duas formas de pesquisa por AC’s: métodos directos, onde se
propoe a deteccao da radiacao emitida directamente pela AC, e métodos indirectos,
que fazem uso da deteccao da influéncia gravitacional da AC sobre uma companheira.
Curiosamente, na pesquisa dos Planetas Extra-Solares ja referidos anteriormente, as
técnicas usadas sao essencialmente as mesmas. Contudo, ao passo que os métodos

indirectos funcionam melhor na pesquisa por Planetas, os tltimos sucessos na pesquisa
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de AC’s foram obtidos através da utilizacao de métodos directos.

4.1.1 Técnicas de Deteccao Directa
4.1.1.1 Aplicagao directa da equacao de Stefan-Boltzmann

Tendo em conta as equagoes basicas abordadas ao longo deste texto, h& que reconhecer
a consequéncia da sua aplicacao as observagoes de AC’s, estrelas e planetas. Conforme
visto na figura 3.4, ha uma diferenca 6bvia entre AC’s e estrelas: um objecto de
metalicidade solar 2, cuja luminosidade seja inferior a 10~* L, ndo podera ser uma
estrela, qualquer que seja a sua idade.

Ora, mas como se sabe, a luminosidade intrinseca, L, é um observavel a ter em
conta para distancias conhecidas. Contudo, um método pratico consiste em utilizar

a definicao de temperatura efectiva da superficie de uma estrela:

I\
Ter = <47TR20'> sendo o a constante de Stefan-Boltzmann (4.1)

Note-se que, nesta equacao, I? é praticamente constante para objectos de pequena
massa, situados abaixo do HBML, conforme, alids, ja se havia observado na analise
a figura 3.3.

Fazendo uso das curvas de arrefecimento ilustradas na figura 3.4, pode referir-

se que uma luminosidade de 10~* L, corresponde a uma temperatura efectiva de

2Isto &, uma estrela com composicio semelhante & do Sol
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1800 K. As curvas de arrefecimento mostram que uma AC de 0,013 M, atinge essa
temperatura numa idade de 100 milhoes de anos. Assim, esta técnica de identificagao

de AC’s s6 funciona para objectos relativamente velhos e frios.

4.1.1.2 O Teste do Litio

Estrelas de pequena massa e AC’s podem possuir temperaturas e luminosidades idén-
ticas na sua juventude, se bem que a estrela tenha, necessariamente, que ser mais
velha. Nao nos esquecamos que, neste contexto, a “juventude” de uma estrela signi-
fica uma idade na ordem de varios giga-anos (10'? anos). Deste modo, devera existir
uma forma de distinguir entre uma estrela de pequena massa e uma AC. Note-se
entao que a diferenca entre estes dois objectos reside, fundamentalmente, no compor-
tamento nuclear dos seus ntcleos.

O teste do litio, proposto em 1992 pelos investigadores do Instituto de Astrofisica
das Ilhas Canarias Rafael Rebolo, Eduardo L. Martin e Antonio Magazzu, apresenta
um método expedito para distinguir estrelas de pequena massa de AC’s. Basicamente,
o teste do litio postula que, para massas inferiores a 60 M;, uma AC nunca atinge
as condicoes necessarias para suster a fusao de litio no seu centro, de acordo com a

equacao:

Li + p — 2(*He) (4.2)

A reaccao nuclear (4.2) ocorre a uma temperatura ligeiramente inferior que a fusao
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de hidrogénio e, como resultado, as estrelas consomem rapidamente a quantidade de
litio que dispéem. Mesmo a estrela de mais pequena massa podera queimar todo o
seu litio em cerca de 100 milhdes de anos, ao passo que as AC’s (sobretudo as mais
massivas) irao reter o seu litio para sempre.

Assim, se se verificar a existéncia de litio numa ana fria, entao fica garantido que
se trata de uma AC. Por outro lado, a auséncia de litio ¢ um indicador ambiguo, uma
vez que o objecto pode ser uma estrela, ou um objecto de transicao.

Note-se porém, que esta técnica seria desprovida de sentido se os astronomos nao
tivessem alguma facilidade em detectar o litio. Contudo, a transicao atomica mais
forte deste elemento, a linha de ressonancia Litio-I, esta localizada a um comprimento

de onda visivel (670,9 nm), onde os CCD’s actuais atingem o pico da sua sensibilidade.

4.1.2 Técnicas de Deteccao Indirecta
4.1.2.1 Medicao de Velocidades Radiais

A deteccao indirecta de objectos sub-estelares, companheiros de outras estrelas tem
vindo, desde 1990, a produzir resultados impressionantes, através da descoberta de
cerca de 20 objectos situados abaixo de limite de massa estelar. A maioria destas
novas descobertas sao uma consequéncia directa dos grandes avancos na precisao com
que se pode medir ligeiras flutuacoes na velocidade radial de uma estrela (isto é, a
velocidade com que a estrela se aproxima ou afasta de um observador).

A velocidade radial de uma estrela serd vista variar & medida que a estrela e a
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sua companheira (AC, Planeta...) executam simultaneamente orbitas simétricas em
torno do centro de massa do sistema. Assim, através da detecgao do movimento orbital
estelar, pode-se inferir a presenca de um companheiro “invisivel”, e assim estimar um

limite inferior para a sua massa.

4.1.2.2 Astrometria e Fotometria

Existem algumas técnicas alternativas para a deteccao de AC’s, entre os quais pode-
mos incluir a astrometria, que mede a alteracao de posicao de uma estrela no céu,
devido & sua 6rbita em torno do centro de massa de um sistema bindrio, e a foto-
metria, que mede a diminuicao do brilho da estrela quando o objecto companheiro
passa, na sua oOrbita, entre a Terra e a estrela (para sistemas cujo plano orbital se
encontra na nossa linha de visdo, relativamente a estrela).

Nem a astrometria nem a fotometria se tornaram técnicas suficientemente madu-
ras para serem capazes de detectar um nimero significativo de objectos subestelares
ou para colocar um limite interessante nas falsas deteccoes em pesquisas de larga
escala. A precisao da astrometria classica tem vindo a aumentar significativamente
nos tltimos anos, tendo vindo a aproximar-se de 0,1 miliarcos de segundo em grandes
telescopios (na classe dos 5 aos 10 m). Se esta precisao conseguir ser mantida durante
um intervalo de véarios anos, a astrometria detém a promessa de conseguir detectar
objectos com a massa de Jupiter em orbita, a distancia de 4 a 5 UA das 30 estrelas

semelhantes ao Sol mais proximas [19].
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Maior precisao astrométrica pode, porém, ser obtida através da interferometria,
na qual a luz de aberturas multiplas separadas ¢ combinada de uma forma coerente.
Com aberturas multiplas efectuadas numa plataforma de 100 m, conseguem-se obter

precisoes na ordem das dezenas de microarcos de segundo.

4.2 Onde procurar Anas Castanhas?

4.2.1 Anas Castanhas como companheiras de estrelas proxi-

mas

Nesta abordagem, a AC pode ser detectada directamente ou através dos seus efeitos
gravitacionais sobre a estrela priméaria. Ora, tendo em conta que metade das estrelas
visiveis no céu sao sistemas binarios (isto ¢, um sistema de duas estrelas que orbitam
em torno do seu centro de massa) ou miltiplos, sera licito supor que muitas AC’s
possam ser companheiras de estrelas “verdadeiras”.

Esta pesquisa tem a vantagem adicional de que algumas propriedades do com-
panheiro subestelar poderem ser inferidas da estrela primaria (por exemplo, a sua
distancia e a sua metalicidade). Em certos casos, o periodo orbital pode ser sufici-
entemente curto para derivar uma estimativa da massa da AC. Contudo, este pro-
cedimento pode levar véarias décadas de observagao (...a duragdo da carreira de um
astronomo...).

Claro esta que uma dificuldade a transpor se prende com o facto de o brilho da
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estrela priméria ofuscar a presenca de um possivel companheiro.

No caso da AC Gliese 229B, o primeiro exemplo encontrado de AC num sistema
binério, a descoberta foi feita durante um projecto sistematico destinado a obtencao
de imagens de alta gama dinamica de estrelas proximas.

Esta AC, descoberta por Nakajima e seus colaboradores, em 1995 [6], foi encon-
trada através da observagdo da estrela Gliese 229 (uma estrela do tipo M1 V, a 5,7
pc), que revelou possuir um companheiro extremamente frio, com o mesmo movi-
mento proprio.

Como se disse, esta descoberta foi efectuada como parte de uma pesquisa de
companheiras de baixa massa de estrelas proximas. As imagens foram colhidas a
partir do infravermelho e do visivel, utilizando um coronégrafo para bloquear a luz
da estrela principal, aumentando assim as possibilidades de detectar companheiras
ténues em torna da estrela priméria. Verificou-se assim que a AC Gliese 229B esta a

cerca de 8 arcos de segundo da estrela Gliese 229A. 3

4.2.2 Anas Castanhas como objectos isolados

A principal razao pela qual se efectuam estas pesquisas prende-se com o facto de se
pretender adquirir um conhecimento pleno dos objectos abaixo do HBML, ou, de outra
forma, para medir a funcao de massa. O numero de AC’s de uma determinada massa,

comparado com o nuimero de objectos de massas superiores pode ter implicacoes

3Mais detalhes podem ser encontrados em Nakajima et all, Nature 378:463-65 (1995).
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Figura 4.1: Fotografias obtidas aquando da descoberta da AC Gliese 229 B: imagens com
filtros nas bandas r(0.7 x4 m), i (0.8 pm), K (2.2 pym) e z (0.9 pm ).Todas as imagens
usam um coronografo para obstruir a luz da estrela Gliese 229A. Crédito das imagens: Ben
Oppenheimer

importantes para as teorias de evolucao estelar.

As observacoes de regides de formagao estelar em que existam pedacgos de gas de
pequena massa sugerem, naturalmente, que as AC’s se possam formar de acordo com
este processo.

Claro esta que as pesquisas por AC’s como objectos isolados, fora de quaisquer
associacao estelar, requerem uma imensa cobertura do céu, na senda de objectos
muito ténues. E evidente que uma grande desvantagem destas pesquisas reside em
nao haver forma de determinar a idade de um objecto isolado no espaco, e, por isso,
a menos que este seja excepcionalmente frio, nao ha maneira de se saber ao certo se
o objecto é ou nao uma AC.

Apesar das dificuldades, a primeira AC isolada a ser descoberta foi anunciada,
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em 1997, pela investigadora da Universidade do Chile, Maria Teresa Ruiz. Esta AC
foi baptizada de “Kelu-1”, um nome que num dialecto indio sul-americano significa
vermelho. Este objecto foi posteriormente confirmado ser uma AC, depois de se ter
verificado a existéncia de litio. *

Mais algumas AC’s foram também detectadas, em duas pesquisas diferentes:
2MASS® e DENISS. Esta tltima pesquisa, que teve inicio em 1996, encontrou trés
objectos similares a Kelu-1, mas uma anélise profunda revelou que apenas um destes
objectos continha litio.

Foi com o projecto 2MASS, todavia, que se encontrou o maior nimero de AC’s
como objectos isolados. Nesta pesquisa foram detectados cerca de 100 objectos extre-
mamente frios, tendo-se confirmado a existéncia de litio em perto de 20. A maioria
destes objectos possuem temperaturas entre 1600 e 2200 K, razao pela qual se infere
que possuam uma idade inferior a um biliao de anos. Claro esta que, sendo jovens,
ainda sao relativamente brilhantes, sendo portanto mais faceis de observar que outros
objectos, mais velhos.

Uma outra pesquisa, realizada no verao de 1999 (Sloan Digital Sky Survey), acres-
centou mais duas AC’s, mais velhas, aos niimeros ja mencionados.

Extrapolagoes baseadas nos resultados das pesquisas DENIS e 2MASS sugerem

que possam existir umas quantas centenas de AC’s como objectos isolados, dando

4Mais informacoes podem ser encontradas em Ruiz et all, Ap. J. 491:L107-110 (1997)
52-Micron All Sky Survey
6Deep Near-Infrared Survey of the Southern Sky
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confirmacao a hipotese de que as AC’s possam ser comuns como as estrelas ditas
normais. Ainda assim, e apesar do niumero de AC’s conhecido incrementar continua-

mente, cré-se que ainda so se encontrou a ponta do icebergue.

4.2.3 Anas Castanhas em enxames de estrelas ou em regioes
de formacao estelar

Um terceiro local onde, supostamente, se podem procurar AC’s, é em aglomerados
estelares, também designados por enxames. Mas, mais ainda, e tendo em conta
que as AC’s arrefecem continuamente com o passar dos tempos e, portanto, a sua
luminosidade decresce continuamente, parece fazer mais sentido procurar pelas AC’s
mais jovens que possam existir. Deste modo, parece sensato que se efectuem pesquisas
por AC’s em enxames estelares.

Pesquisar AC’s em enxames de estrelas e em regices de formacao estelar tem, obvi-
amente, as suas vantagens. Em primeiro lugar, os objectos contidos nessas agregacoes
sao muito jovens e, consequentemente, sao relativamente luminosos. Por outro lado,
todos os objectos terao aproximadamente a mesma idade, sendo, por conseguinte,
possivel obter uma distribuicao das massas dos objectos tendo por base apenas a
luminosidade. Para além disso, todos os objectos se encontram & mesma distancia
conhecida.

Claro estd que também existem alguns contratempos: as regioes de formacao

estelar podem encontrar-se no plano galactico, e, nesse caso, estrelas expostas sobre
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um fundo demasiado vermelho podem ser confundidas com elementos genuinamente
frios de uma associacao. Por outro lado, estrelas recém-formadas possuem um disco
de acrecao remanescente, altas taxas de rotagao e actividade cromosférica e coronal, o
que pode distorcer o seu espectro e as suas “cores”. Para além disto, existem provas de
variacoes consideraveis de certas propriedades de estrelas num mesmo enxame. Em
sistemas muito jovens, a simetria esférica, suposta teoricamente, pode quebrar-se, o
que geralmente dificulta a tarefa de célculo teérico de percursos e compara-los com
as observagoes.

Apesar das dificuldades, os enxames de estrelas e locais de formagcao estelar para
onde os astronomos tém virado a sua atencao sao as nuvens de Taurus-Auriga (um
dos mais proximos locais de formagao estelar), as nuvens de p Ofiuco, as Pléiades e
as Hiades (o agregado mais velho e proximo).

As buscas em enxames estelares deram origem a descoberta das AC’s mais novas
e luminosas, apesar da dificuldade de se distinguirem das estrelas. Evidentemente, e
de acordo com o esperado, foi nas regioes de formacao estelar que se encontraram as

mais jovens AC’s.



Capitulo 5

A Fisica das Anas Castanhas

Neste capitulo pretende desenvolver-se a teoria fisica correntemente empregue no es-
tudo das AC’s, isto é, obter algum conhecimento fisico sobre o interior destes objectos,

bem como das suas atmosferas

5.1 A Fisica do Nucleo - Interiores

Um dos primeiros passos para a compreensao da estrutura interna das AC’s é através
do estudo analitico das mesmas, fazendo uso de um determinado modelo estelar.
O principal interesse de uma primeira abordagem essencialmente analitica, ao invés
de se fazer uso directo da modelacao computacional, prende-se com o facto de o
trabalho analitico ter a grande vantagem de mostrar explicitamente as dependéncias
entre as varias quantidades, o que torna esta tarefa uma 6ptima forma de se perceber
totalmente o que se passa nestes objectos.

Assim, é comum fazer-se uso de um modelo estelar relativamente simples, o modelo

politropico, que consiste numa bastante util aproximacao as estrelas reais, uma vez

20
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que permitem:

e Realizar uma grande quantidade de trabalho do ponto de vista meramente ana-

litico

e Simplificar a rotina da equacao de estado numa simulacao numérica, por forma
a relegar o esfor¢o computacional para outras questées do problema (como a

hidrodinamica, por exemplo)

Claro que, nos dias de hoje, e tendo em conta o actual desempenho dos computado-
res recentes, as equipas de investigacao ja nao se socorrem destes modelos, recorrendo
ao uso de equacoes de estado complexas, e utilizando completamente estas equacoes

nos modelos computacionais.

5.1.1 Uma primeira abordagem a teoria politréopica

Os modelos estelares politropicos sao os modelos mais simples e foram os primeiros a
ser utilizados para a modelagao computacional da estrutura interna de estrelas. Este

método apenas requer duas das cinco equagoes basicas da estrutura estelar, a saber:

1. A equacao que traduz o equilibrio hidrostatico
2. A equacao de distribuicao de massa
3. A equacao da conservacao de energia

4. A equacao que traduz as propriedades dos materiais que formam a estrela
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5. As condicoes de fronteira

Nos modelos politropicos, como se referiu anteriormente, apenas sao necessarias
duas equacoes das cinco anteriormente apresentadas, sendo utilizadas frequentemente
a equacao de distribuicao de massa, e a equacao que traduz o equilibrio hidrostético,
assumindo-se que a pressao e a densidade, para toda a estrela, satisfaz uma relacao

politropica do tipo

P = Kp'ti/n (5.1)

onde K e n sao constantes para uma dada estrela. n é o chamado indice politro-
pico. Modelos com algum significado fisico tém 0 < n < 5.t

Esta equacao de estado simplificada leva a poderosos discernimentos na estru-
tura estelar, é 1til para a realizacao de varias estimativas e pode ainda ser usada em
simulacoes de computador muito complexas, onde nem sempre é permitido utilizar
uma equacao de estado mais realista, como o caso das AC’s, onde as condicoes fi-

sicas encontradas sao particularmente extremas, e constituem um desafio a propria

modelacao computacional.

!Note-se que o indice politrépico n ndo tem que ser inteiro. Alguns valores deste indice forne-
cem, todavia, resultados extremamente realistas. Por exemplo, o valor de n = 1,5 pode descrever
exactamente a equacdo de estado de um gas de electroes completamente degenerado (como no caso
de anas brancas ou AC’s extremamente velhas). Este mesmo valor pode ainda descrever estrelas
compostas por gases ideais que sejam totalmente convectivas. Para modelar AC’s, h4 que ter em
conta que estes objectos assumem um comportamento totalmente convectivo e que os electroes sao
parcialmente degenerados. Contudo, os gases no interior do objecto ndo podem ser considerados
ideais, pelo que um estudo exaustivo da equacao de estado completa revela que n ~ 1 é uma boa
escolha.
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5.2 Teoria Semi-Analitica das Anas Castanhas

Fazendo uso da equacao que traduz o equilibrio hidrostatico,

dP GMp

o 5.2

dr 72 (5-2)
da equacao que traduz a conservacao da massa,

dM

W = 471'7"2[) (53)

e da equacao de estado politropica (5.1) vista anteriormente, pode-se obter uma
equacao diferencial que descreve a estrutura mecanica de um modelo estelar politro-

pico. Comegando essa dedugao com a equacao (5.2), vem:

2
P
T_Cfi_ — _GM
fz :02 dP dM o4
— | — = —(G— = — 2
dr [p dr] G dr AnGrp
ou ainda
1d [r?dP
SO 2y :
r2dr {p dr] mGp (5:5)

Defina-se agora uma "densidade"adimensional § através de p (r) = p.0™ (r), onde
pe = p(0) é a densidade no centro. Em termos de # temos, naturalmente, 6 (0) = 1.

Deste modo,

P(r)=Kpt/"(r) = Kp,T'/m""t" = P! (5.6)
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onde P, é a pressao no centro. Substituindo este resultado na equagao (5.5),

tem-se

1 d 2 do
—— [ T P.(n+1) H"d—} = —AnGp 0"

r2dr | p.O" r
(n+1)P1d (od0 _
ArGp?  r?dr dr

Definindo ainda uma coordenada radial adimensional &, através de r = r,&, onde

(5.7)

2 (n+1)P,

r, = Gy (5.8)

e substituindo na equacdo (5.7), obtemos entdo a equagao de Lane-Emden:

1 d do
e (€)= o

Recorde-se que £ é um raio adimensional e que # é uma medida da densidade,
também adimensional. As condigoes de fronteira no centro sao p(r =0) = p, ou
6 (£ =0) =1 e, uma vez que

dP 0 dp rdf

0 entao 0

a0 T dr :d—€:0

A superficie, r = R, o que significa que P = p =0 ou § = 0, sendo R o raio da

estrela. Este facto pode ser expresso fazendo uso da coordenada &:

(n+1) Pc] ' _ \/(n +1)Kp/™! (5.10)

k=& [ A G p? ArG &
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Nesta equacdo, & é a primeira raiz da funcao 62 e depende unicamente do valor de
n. Deste modo, para n, K e P, dados, o raio da estrela fica unicamente determinado.
As solugoes de 0(&), paran = 0,1,2,3 ed sao ilustradas na seguinte figura. Os

casos n = 0,1 e5 podem ser resolvidos analiticamente [18].

Figura 5.1: Solugoes de 0(¢), paran =0,1,2,3 e4.

Para o caso do estudo de AC’s,com indices politropicos n que podem variar entre

1 e 1,5 (para AC’s mais velhas), alguns resultados interessantes sdo:

e Nas AC’s mais velhas, R ~ 0, 1R

e p. varia entre ~ 10 g/cm?, em AC’s mais “leves e 1000 g/cm?, para as mais

“pesadas

e P, pode rondar 10> Mbar

2Isto é, nao é mais do que o primeiro resultado de 6 (£§) = 0
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e R ¢é independente de M
e p. ¢ proporcional a M

e P, & proporcional a M?

Note-se, porém, que, apesar de a teoria semi-analitica poder fornecer estes dados,
a andlise politropica nao pode, por si s, contemplar a estrutura térmica e a evolucao
de uma AC. A dependéncia temporal das caracteristicas das AC’s é de uma dimensao
cruicial, na teoria. Nao esquecamos que um modelo preciso e detalhado de AC’s devera
sempre dar resposta a detalhes da termodinamica e atmosferas destes objectos. Como
se disse anteriormente, a teoria analitica pode revelar o sistematismo, contudo, apenas

uma simulacao completa poderé ser usada na obtencao de um conhecimento pleno.

5.2.1 Equagao de estado e Termodinamica do Hidrogénio

Como se viu anteriormente, as condicoes fisicas encontradas nas estrelas de pequena
massa em geral, e nas AC’s em particular, sao bastante extremas, constituindo, por
isso, um desafio & modelagao.

Nao nos esquecamos, contudo, que as equacoes de estado estao relacionadas com
as propriedades termodinamicas da matéria, isto é, na equacao de estado procura-
se o estabelecimento de relacoes entre grandezas termodinamicas, como por exemplo,

P(p,T),S(p,T), U (p,T),Cy(p,T), etc. Nao nos esquegamos, todavia, que nas AC’s
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podem, basicamente, ser encontradas duas regioes distintas, com condicoes fisicas
distintas...
Assim, perto da superficie, o hidrogénio existente ¢ uma mistura de hidrogénio

atomico e molecular. As condigdes que se encontram nesta regiao, sao, tipicamente,

P S 10%ar e T 100 — 3000K

A medida que a pressao, P, e a densidade, p, aumentam, as forcas repulsivas entre
as particulas (Hy — Ho, Hy — H, H — H) comecam a tornar-se importantes. Definindo
a separacao entre as particulas, a, como

dr o 1 mpg 3my /3 13

s _ - _mAe _ =0,736p /3 A 5.11
3anp<:>a47rp<:>a,p (5.11)

onde n é a densidade numérica, my é a massa da particula e p é a massa voli-
mica, podemos obter uma conclusao deveras importante: a mistura de gis mole-
cular/atémico torna-se extremamente susceptivel a interacgoes.

Por outro lado, bem perto do centro, as condig¢oes existentes para AC’s massivas
sdo, tipicamente, T, < 10° K e p. ~ 10 — 10? g/cm’. Nestas condigoes, o hidrogénio
(e também o hélio) encontra-se ionizado, constituindo um plasma, apenas sujeito a
interacgoes coulombianas. A intensidade destas interaccoes entre dois protoes pode

ser avaliada definindo um parametro de uniao para o plasma, I', como o quociente
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entre a energia electrostética (devida as interacgdes coulombianas) e a energia cinética:

2

ECoulomb € 5 p1/3
I' = s ~ 2.27 x 10° — 5.12
Ecinetica akgT 8 T ( )

Ora, sendo a energia electrostatica média varias vezes superior a energia cinética
média, estamos perante um plasma ioénico fortemente unido, com I' > 1.

Por outro lado, e apelando a estatistica de Fermi-Dirac (ja que tratamos de um
plasma com I' > 1) a degenerescéncia deste plasma pode ser avaliada a partir do
parametro de degenerescéncia 6, que é definido pela razao entre a temperatura e a

temperatura de Fermi 3,

kgt

G—E—F

(5.13)

Como a temperatura é da ordem da temperatura de Fermi, e a distancia inter-
electronica média é da mesma ordem do raio de Bohr, estamos perante um fluido de
electroes parcialmente degenerado e fortemente unido, muitas vezes designado por
hidrogénio metalico.

Assim, e como se pode constatar, nao é propriamente trivial escrever a equacgao
de estado, para a construcao de um modelo para AC’s. Muito pelo contrario, varias

hipoteses téem sido propostas, fazendo uso de varias abordagens diferentes?.

3A temperatura de Fermi é extraida de um géas quantico ideal, composto por electrdes com dois
estados de spin, a trés dimensoes, onde a energia de Fermi é dada por Er = kgTr

4Em particular, considere-se uma comparacio directa de todos os resultados obtidos até & data,
existentes em Collins et al (1998), Science, 281, 1178
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5.2.2 Reaccoes Nucleares

Conforme se referiu em 2.2.4, as estrelas subsistem & custa da fusdao de hidrogénio
em hélio nos seus niicleos. Esta é, portanto, a tnica fonte de energia que abastece as
estrelas ao longo dos seus ciclos de vida.

As AC’s também podem, em casos especiais, passar por periodos de fusao nuclear,

segundo as seguintes reacgoes:

H+ H—=2H+e" +v, Q=1,442 MeV

(5.14)
iH+%H — jHe + v Q = 5,494 MeV
As reacgoes secundarias que acontecem, para além das anteriores, sao:
SHe + 3He — iHe+1H+H
SLi+'H — 4He + 3He (5.15)

Li+1H — jHe + ;He
Ora, nao s6 nas AC’s, mas como também em estrelas de pequena massa, a energia
cinética Fcinstica — %kBT é 1,3 keV é demasiado pequena para ultrapassar a barreira

2
M, sendo,
T

de potencial imposta pelas interaccao coulombiana, com Ecguomp &
naturalmente, r ~ 1 fermi. Nestas condicoes, Fcoulompb = 1,471Z> MeV, dai que,
comparando com o valor da energia cinética, se possa afirmar que a fusao nuclear nao
ocorrerd sem a “ajuda” do efeito de tunelamento quantico.

Como consequéncia, a taxa de geragao de energia nuclear ird depender exponenci-

almente da temperatura, o que significa que a taxa da geracao de energia de nuclear,
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definida anteriormente como £, é extremamente sensivel a temperatura central e a
massa, quer em estrelas de pequena massa, quer em AC’s.
Ora, mas como a temperatura central nas AC’s é tao baixa, isso significa que
apenas se poderao fundir nicleos leves, como o hidrogénio, o deutério e o litio.
Deste modo, e para AC’s com M 2 13 M, existe um curto periodo de fusao da
reserva inicial de deutério (numa abundéancia de aproximadamente 2 x 1075 vezes a

abundancia de hidrogénio), segundo a reacgao

H+IH — 3He + v (5.16)

Naturalmente, esta fusdo mantém-se até que todo o deutério seja consumido (facto
que, tipicamente, demora 10° a 10% anos) durante a qual a luminosidadee nuclear
devida a esta reaccao é inferior a 95 % da luminosidade total.

Por outro lado, em AC’s com M > 63 Mj;, a reserva primordial de litio pode

também ser queimada. Contudo, o racio %, em termos de abundancia (% ~ 4 X

10711, sugere que o litio ¢ uma fonte de energia negligivel para a reacgao

1H+5Li — 3He + 3He
(5.17)
'H+ ILi — jHe + 3He

Apesar da sua fraca abundéancia relativa, a fusao de Litio pode durar aproxima-

damente 107 a 3 x 10® anos.
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5.3 A Fisica das Atmosferas - Exteriores

A importancia do estudo das atmosferas® de AC’s (bem como de estrelas, planetas,
etc.) prende-se com a busca de explicagao do espectro observado, permitindo assim

a determinacao de algumas propriedades basicas a superficie, nomeadamente:

Temperatura efectiva

Gravidade a superficie

e Composicao quimica

Velocidade de rotacao

Portanto, para alcancar um conhecimento pleno sobre as AC’s, as atmosferas nao
poderao ser descuradas, razao pela qual esse assunto é abordado nesta seccao.
A Fotosfera ® de uma AC encontra-se localizada na superficie 7 = 2 [11], onde 7

¢ a profundidade 6ptica, definida através de

o0

T:/KdeT (5.18)

r

Nesta equacao, ki representa a opacidade média de Rosseland, que nao é mais do
que a opacidade média (sobre todos os comprimentos de onda) total da atmosfera,

que é funcao da composicao, densidade e temperatura da atmosfera.

SEntenda-se por atmosfera a camada exterior semi-transparente e fina por onde os fotdes podem
escapar para o espaco. E nesta regido que o espectro é formado

6Por definicio, a fotosfera é o local onde o percurso livre médio dos fotdes é da mesma ordem da
distancia média entre as particulas
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Fazendo uso das equagoes (5.18) e (5.2) escritas anteriormente, obtém-se:

2
Pr = gi , sendo ¢ a gravidade & superficie (5.19)
KR

Ora, para AC’s, M < 0,1 Mg, R =~ 0,1 R, pelo que, sendo g = %—1;4, se devera
ter ¢ < 10 X gq. Isto significa que, fazendo algumas aproximagoes e supondo kr =
1072 ¢m?/g, Pr =~ 10 bar.

Numa regiao como a fotosfera, onde g pode ser assumido como constante, e onde
o equilibrio termodinamico se pode supor, as equacoes que traduzem o equilibrio

hidrostatico (5.2) e a conservacao da massa (5.3), pode estimar-se que a massa da

fotosfera seja:

_ 4TRP
g

AM

(5.20)

Nesta expressao, AM nao é mais que a massa total contida numa camada & pressao

P, e R ¢ o raio total da AC. Fazendo P = Pp, obtém-se que AMp ~ 10711 M,

5.3.1 Espectro de AC’s

Como se tem visto até esta etapa, o estudo de AC’s apresenta grandes desafios a
Fisica e & Quimica.

O espectro de uma estrela é ditado predominantemente pela funcao de Planck
e pela opacidade da estrela. Contudo, para atmosferas de objectos a temperaturas

baixas, como é o caso das AC’s, o espectro afasta-se bastante da funcao de Planck,
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sendo dominado pela opacidade radiativa, que é uma funcao altamente dependente
da composicao do gas existente.

Ora, mas a sequéncia espectral, segundo a qual se podem agrupar as estrelas, nao
é mais do que uma sequéncia de temperaturas.” Dai que tenha surgido um pequeno
problema: as estrelas do tipo M tém uma temperatura efectiva T entre os 3800 e os
2300 K, e os objectos mais frios encontrados na pesquisa por AC’s nao poderiam ser
inseridos em nenhuma das classes espectrais existentes, devido a sua temperatura ser
inferior a 2300 K. Deste modo, surgiu a necessidade de criacao de duas novas classes
espectrais, as classes L e T.%

Deste modo, e tendo em conta as temperaturas efectivas, estas duas novas classes

caracterizam-se por:

Classe Espectral L ~» 1300 < Ty < 2200 K

Classe Espectral T ~» 400(?) < Tpy S 1300 K

As observagoes de estrelas frias e AC’s evidenciam composi¢oes moleculares for-
temente dependentes das temperaturas atmosféricas. Dentro de atmosferas ricas em
hidrogénio, o carbono e o azoto, por exemplo, residem nas moléculas de NH; e CH, a
temperaturas inferiores a 1000 K. A temperaturas superiores a este valor dominam,

contudo, as moléculas de Ny e CO. Claro que as AC’s sao caracterizadas por uma

TAté agora, recordemo-nos da classificacdo espectral segundo a célebre mneménica: Oh, Be A
Fine Girl, Kiss Me

8Didier Saumon, durante a II EVISS, em 2001, sugeriu uma nova mnemonica que incorpora estas
duas novas classes espectrais: Oh, Be a Fine Girl, Kill My Latin Teacher.
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temperatura efectiva Txy < 2000 K. Ora, a estas temperaturas, iniimeras molécu-
las, como Hy, HoO, TiO, VO, etc., sao estaveis e constituem as principais fontes de
opacidade.

Para temperaturas proximas de 1800 K, o mondxido de carbono dissocia-se, for-
mando metano, tal como observado em Jupiter. Este facto foi confirmado na des-
coberta da AC Gliese 229B, através da sua andlise espectroscopica. A presenca de

metano no seu espectro confirmou inequivocamente a sua natureza subestelar.

Log Flux (millijanskvs)

MO 1o H,0 oo

L) 1.25 L ] il

Wavelength (microns)

Figura 5.2: O espectro da AC Gliese 229B demonstra a enorme complexidade da atmosfera
de uma AC fria. O espectro assemelha-se ao de Jupiter mais do que a qualquer objecto
celeste, na medida em que se verifica uma forte absorcao devida ao metano e & dgua. Para
além do metano, existe uma pequena quantidade de monoéxido de carbono e césio. As
bandas escuras representam regides onde o espectro nao pode ser medido, devido & absorcao
da atmosfera terrestre.

A temperatura de 2000 K, verifica-se a condensacdo na atmosfera de compostos
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complexos. Estes condensados ° (chamados, pelos planetologistas, de “nuvens”) irao
afectar a atmosfera de varias formas. Para comecar, modificam a equacao de estado
e, consequentemente, o perfil de temperatura/densidade da atmosfera, para além de
influenciarem, em larga escala, a opacidade atmosférica (e, naturalmente, o espectro
da radiagdo emergente). Por fim, a sua presenga ird levar a um aumento da tem-
peratura nas camadas superiores da atmosfera (efeito de estufa), destruindo espécies

poliatémicas estaveis.

5.4 Evolucao das Anas Castanhas

A evolucao de AC’s pode ser determinada e simulada computacionalmente, fazendo

uso do seguinte conjunto de equagoes:

Equagao que traduz o equilibrio hidrostatico, (5.2)

Equagao que traduz a conserva¢ao da massa, (5.3)

Equacao que traduz a conservacao da energia

Equacao que traduza as propriedades dos materiais - equacao de estado

Condicoes de fronteira, L = M =0 para r =0

Assim, a investigacao actual dedica-se & modelacao computacional de um rol de

parametros, por forma a compreender da melhor forma possivel as AC’s e a evolugao

9 Alguns exemplos destes condensados incluem: Fe, MgSiO3, Mg,SiO4, Al,O3, entre outros
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temporal de alguns paramtros, ja discutidos em sec¢oes anteriores. As figuras se-

guintes representam alguns resultados obtidos por grupos diferentes, que trabalham

exaustivamente para a compreensao do mesmo problema. [2], [3], [11], [12], [13], [14]

,;_l i ‘I - \.,]J
= T~10 Myr
_2 —
o i
—
N i
'J -
=i
S -4
_6 |
| | | |

| T T
1 Myr

0O M

Figura 5.3: Percursos evolutivos para AC’s e estrelas de pequena massa. Compare-se esta

figura com a apresentada na secgao 2.1
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Figura 5.4: Evolucao da luminosidade de anas vermelhas e objectos de massa subeste-
lar ao longo da sua idade (em anos). As estrelas sdo representadas a azul, AC’s com
M > 13 Mj; a verde, e planetas gigantes, ou AC’s cuja massa é inferior a 13 Mj; sao
representadas a vermelho. Grafico da autoria do Prof. Adam Burrows, disponivel em
http://jupiter.as.arizona.edu/ burrows/papers/rmp/
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Figura 5.5: Neste grafico ¢ tragada a evolucdo da temperatura efectiva (em K) em
funcao da idade, para o mesmo conjunto de massas da figura anterior, considerando
o mesmo codigo de cores.Grafico da autoria do Prof. Adam Burrows, disponivel em
http://jupiter.as.arizona.edu/ burrows/papers/rmp/
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Figura 5.6:

massa e da idade. Grafico da autoria do Prof.

Adam Burrows,
http://jupiter.as.arizona.edu/ burrows/papers/rmp/

Gréafico que esboca a evolucdo da temperatura efectiva em funcao da

disponivel em
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Capitulo 6

Conclusoes

Ao longo deste texto, foram apresentados os membros de uma classe de objectos de
muito pequena massa, débil luminosidade (e, consequentemente, baixa temperatura),
que preenchem um espaco que, até ha algum tempo atrés, se supunha despovoado.
Conforme se verificou, o estudo das AC’s é uma area empolgante, nao s6 pela ne-
cessidade (tedrica) de observar objectos que haviam sido propostos apenas em teoria,
mas também para a imposicao de limites para a massa minima de formacao estelar.
Supunha-se que as AC’s pudessem, de alguma forma, contribuir para a resolucao
do mistério da matéria escura, isto é, um tipo de matéria que nao pode ser detectada
pela radiacao que emite (ou nao emite...). Em particular, a crenga de que as AC’s
pudessem fazer parte de um tipo de matéria escura existente nos halos galacticos'.
Uma razao que sugere que as AC’s nao deém grande contributo para a resolugao
do problema tem a ver com o actual conhecimento da fungao de massa estelar (isto

é, o numero de AC’s por intervalo de massa). Acontece que esta fun¢do de massa

10s MACHO'’s, acrénimo de Massive Compact Halo Objects

70
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estelar é ingreme para pequenas massas, mas nao tao vertiginosa assim quando se
entra no regime de massa caracteristico das AC’s. Assim, e mesmo existindo um
grande numero de AC’s, essa existéncia nao é em numero suficiente para obter a
massa necessaria a resolucao do problema.

A assinatura observacional mais simples de uma AC é a sua massa. Se esta for
inferior a 75 M, entao a teoria de formacao e evolucao estelar diz-nos que o objecto
¢ uma AC. Claro esta que é dificil medir as massas das estrelas e, nos casos raros em
que tal é possivel, as incertezas tipicas nas medicoes sao de cerca de +0,01 M, na
melhor das hipoteses.

Um pardmetro mais robusto, porém apenas aplicavel a AC’s mais velhas, é a
luminosidade total do objecto. A luminosidade minima de uma estrela de Sequéncia
Principal ¢ 10~* L. Estrelas de massa superior a 75 M; atingem uma luminosidade
constante ao fim de 10° anos devido & fusido continuada de hidrogénio em hélio. As
AC’s, todavia, arrefecem lentamente e a sua luminosidade decresce. Portanto, um
objecto de luminosidade total inferior a 10~* L nio pode ser uma estrela.

Claro esta que a luminosidade é um parametro fulcral, mas, contudo, de dificil
medicao. Por isso, ha uma data de técnicas correntemente empregues para a deteccao
destes objectos.

Para além de um vasto conjunto de técnicas de pesquisa, fez-se também mencao
aos locais de procura mais frequentes. Existem varias vantagens e razoes para a

pesquisa de AC’s em orbita de estrelas proximas. Em primeiro lugar, as AC’s sao
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intrinsecamente ténues, dai ser uma boa ideia pesquisar estrelas proximas. Por outro
lado, é importante que os astrénomos possuam um recenseamento completo de todas
as estrelas préoximas e respectivas companheiras. Finalmente, e comparativamente
as pesquisas em largas areas por AC’s isoladas, a busca por AC’s companheiras de
estrelas vulgares detém a enorme vantagem de as posicoes das hipotéticas candidatas
serem conhecidas. H& contudo uma grande limitagao: é imperativo o uso de uma
técnica na qual se desenvolva a possibilidade de reconhecer um objecto ténue imerso
no brilho de um objecto muito mais radiante (a utilizagdo de um coronégrafo é um
excelente exemplo desta técnica).

Evidentemente, e por razoes 6bvias, as pesquisa de AC’s em regides de formacao
estelar forneceu resultados mais proficuos, apesar de todas as dificuldades inerentes:
as incertezas de medi¢ao do fluxo radiativo, a inutilidade do teste do litio,etc. Ainda
assim, candidatas a AC cada vez mais ténues tém vindo a ser identificadas no enxame
estelar conhecido como Pléiades. Contudo, nao existem indicativos que sugiram que
as AC’s isoladas dominem a frac¢ao de massa das estrelas visiveis. Memebros mais
ténues, de enxames como o Touro, sao também candidatos a a possuirem as AC’s
mais jovens e de menor massa.

Como qualquer leitor se deverd ter apercebido, este trabalho resulta, em grande
parte, da revisao de literatura sobre este assunto. Ainda assim, muito mais pormeno-
res haveriam a referir, e muito mais trabalho poderia ser desenvolvido. Em particular,

poderia ter sido dado enfoque a fendémenos associados a rotacao das AC’s, a emissao



CAPITULO 6. CONCLUSOES 73

de radio, e, muito mais em particular, aos problemas surgidos com a consideracao da
existéncia de condensados nas atmosferas, que constituem um desafio, na modelacao
de nuvens em AC’s. Um outro aspecto cuja exploracao se poderia revelar proveitosa
seria a fisica dos interiores. As AC’s sao objectos cujos interiores sao totalmente con-
vectivos e isentropicos; que aspecto terd a equacao que descreve o comportamento do
hidrogénio metalico liquido?

Ainda assim, e enquanto tema de monografia de fim de licenciatura, a escolha das
AC’s nao poderia ter sido mais feliz: com um tema moderno, abracaram-se todas as
areas da Fisica leccionadas no decurso da licenciatura. Talvez, todavia, a escolha se
tenha revelado demasiado ambiciosa, na medida em que estd é uma area recente (e
em franca expansao) e, portanto, a literatura existente se confina as publica¢oes da
especialidade. Apesar de tudo, e sem quaisquer arrependimentos da minha parte, o
entusiasmo dedicado ao trabalho, bem como a motivacao para a investigagao, foram
suficiente fortes para derrubar todos os constrangimentos.

Pode dizer-se que talvez a compreensao de toda a estrutura das AC’s venha a dar
um precioso contributo para a conhecimento que temos do Universo, em particular,
para as teorias de formacao e evolucao estelar. Mais ainda, talvez por se conhecer
o extremo inferior da massa estelar estejam criadas as bases para o estabelecimento
definitivo de uma funcao de massa do Universo. A tecnologia encontra-se em cons-
tante evolucao e aperfeicoamento, e a motivacao para a busca de respostas a estes

problemas pode ser confirmada pela grande quantidade de grupos de investigacao
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nesta area...sera, atrevo-me a dizer, tudo uma questao de tempo!

74



Bibliografia

[1] Armitage, P. J.; Bonnel, I. A.: "The Brown Dwarf Desert as a Consequence of
Orbital Migration”, arXiv: astro-ph/0112001, 2001

[2] Baraffe, I.; Allard, F.: “Atmosphere Models for Very Low Mass Stars, Brown
Dwarfs and Exoplanets”, arXiv: astro-ph/9705077, 1997

[3] Baraffe, I.; Chabrier, G.; Allard, F.; Hauschildt, P.: “Pre-Main Sequence Models
for Low-Mass Stars and Brown Dwarfs”, arXiv:astro-ph/0007157, 2000

[4] Baraffe, I.; Chabrier, G.; Barman, T.S.; Allard, F.; Hauschildt, P.H.: “Evolutio-
nary models for cool brown dwarfs and extrasolar giant planets. The case of HD
209458.”, arXiv: astro-ph/0302293, 2003

[5] Barrado Y Navascués, D.; Stauffer, J. R.; Bouvier, J.: "Brown Dwarfs and Very
Low Mass Stars: Towards a New Age Scale for Young Open Clusters”, arXiv:
astro-ph/9905231, 1999

[6] Basri, G.: “Observations of brown dwarfs”, Ann. Rev. Astron. Astrophys., 38,
337, 2000

[7] Bate, M. R.; Bonnel, I. A.; Bromm, V: “The formation mechanism of Brown
Dwarfs” submitted to MNRAS, 2002

[8] Black, D. C.: “Possible Observational Criteria for Distinguishing Brown Dwarfs
from Planets”, arXiv:astro-ph/9710150, 1997

[9] Brocato, E.; Cassino, S.; Castellani, V.: “Very Low Mass Stars: From Observa-
tions to Theory and back”, ArXiv: astro-ph/9702007, 1997

[10] Bohm-Vitense, E.:"Introduction to Stellar Astrophysics”, vol. 3, “Stellar structure
and Evolution”, Springer-Verlag, 1997

[11] Burrows, A.; Liebert, J.: “The science of brown dwarfs”, Rev. Mod. Phys.,65,
301, 1993

5



BIBLIOGRAFIA 76

[12] Burrows, A.; Marley, M.; Hubbard, W. B.; Lunine, J. I.; Guillot, T., Saumon,
D.; Freedman, R.; Sudarsky, D.; Sharp, C.: A Non-Gray Theory of Extrasolar
Giant Planets and Brown Dwarfs”, arXiv:astro-ph/9705201, 1997

[13] Burrows, A.: ”Alkali Metals and the Color of Brown Dwarfs”, arXiv: astro-
ph/0011132, 2000

[14] Burrows, A.:"The Theory of Brown Dwarfs and Extrasolar Giant Planets”,
arXiv:astro-ph/0103383, 2001

[15] Burrows, A.: “Modeling Brown Dwarfs, L. Dwarfs, and T Dwarfs”, arXiv: astro-
ph/0207399, 2002

[16] Chabrier, G.:"The Physics of Brown Dwarfs”, arXiv:astro-ph/9902015, 1999

[17] Chabrier, G.; Baraffe, 1.: “Theory of Low-Mass Stars and Substellar Objects”,
arXiv:astro-ph/0006383, 2000

[18] Chandrasekhar, S.: “An Introduction to the Study of Stellar Structure”, Dover,
NY, 1967

[19] Conard, C. D. et all: “Astrometry and Photometry for Cool Dwarfs and Brown
Dwarfs”, arXiv:astro-ph/0205050, 2002

[20] Fuchs, B.; Jahreib, H.; Flynn, C.: "The Contribution of Brown Dwarfs to the
Local Mass Budget of the Galaxy”, arXiv:astro-ph/9810176, 1998

[21] Gould, A.: “Aplications of Microlensing to Stellar Astrophysics”, arXiv:astro-
ph/0103516, 2001

[22] Hubbard, W.B.; Guillot, T.; Lunine, J.I.: “Liquid metallic hydrogen and the
structure of brown dwarfs and giant planets”, arXiv:astro-ph/9703007, 1997

[23] Huang, R. Q.; Yu, K. N.: “Stellar Astrophysics”, Springer-Verlag, 1998

[24] Kaufmann, W. J.: "Discovering the Universe”, W. H. Freeman and Company,
third edition, 1993

[25] Kippenhahn, R.; Weigert, A.:"Stellar Structure and Evolution”, Springer- Verlag,
1994

[26] Kumar, Shiv S.: “The Structure of Stars of Very Low Mass”, ApJ,137, 4, 1963

[27] Liebert, J.:"Brown Dwarfs: From Mythical to Ubiquitous”, arXiv:astro-
ph/9812061, 1998



BIBLIOGRAFIA 77

28]

[29]

[30]

[31]

[32]

[33]

[34]

[35]

Marley, M. S.; Seager, S.; Saumon, D.; Lodders, K.; Ackerman, A. S.; Freedman,
R.: “Clouds and Chemistry: Brown Dwarf Atmospheric Proporties from Optical
and Infrared Colors”, arXiv:astro-ph/0105438, 2001

Moraux, E; Bouvier, J.; Stauffer, J.R.; Cuillandre, J-C.: “Brown dwarfs in the
Pleiades cluster: clues to the substellar mass function”, arXiv: astro-ph/0212571,
2002

Oppenheimer, B. R.; Kulkarni, S. R.; Stauffer, J. R.: “Brown Dwarfs”, arXiv:
astro-ph/9812091, 1998

Martin, E.L.; Dougados, C; Magnier, E.; Ménard, F; Magazzu, A; Cuillandre,
J.-C.: “Four Brown Dwarfs in the Taurus Star-Forming Region”, arXiv: astro-
ph/0110100, 2001

Ostlie, D. A.; Carrol, B. W.: 7 An Introduction to Modern Stellar Astrophysics”,
Addison- Wesley, 1996

Padoan, P; Nordlund, A.: “The Misterious Origin of Brown Dwarfs”, arXiv:astro-
ph/0205019, 2002

Reipurth, B.; Clarke, C.: “The Formation of Brown Dwarfs as Ejected Stellar
Embryos”, arXiv:astro-ph/0103019, 2001

White, R.J.; Basri, G.: “Very Low Mass Stars and Brown Dwarfs in Tauris-
Auriga”, arXiv: astro-ph/0209164, 2002



