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RESUMO

O estudo da evolugao da velocidade angular de estrelas de baixa massa é importante para
entender o processo de dinamo estelar, uma vez que a rotacao estelar esta correlacionada
a atividade magnética. Trabalhos recentes indicam que a perda de momento angular das
estrelas estd conectada ao nimero de Rossby, Ro, a razao entre o periodo de rotacao e
tempo convectivo local. A partir dessa hipotese, investigamos a rela¢ao entre o tempo
de vida do disco de estrelas de baixa massa, Tgie, € 0 nimero de Rossby. De acordo
com o mecanismo tradicional de disk-locking, estrelas com idades menores do que 7yjsk,
transferem momento angular para o disco através de torques do campo magnético estelar
que conecta a estrela ao disco. Esse fendmeno ocorre durante a fase de contracao da
estrela, e, aparentemente, um processo compensa o outro, pois a velocidade angular da
estrela, ), permanece quase constante, () = €)y. Quando a idade da estrela supera Tgiq, a
estrela desacopla-se do disco e sua velocidade angular varia com o tempo. Inicialmente, a
diminuicao do momento de inércia devido a contragao estelar supera a perda de momento
angular por ventos e a velocidade angular da estrela aumenta. Mais tarde, quando a estrela
se encontra na sequéncia principal, a sua velocidade angular atinge um valor de saturacao,
a perda de momento angular através de ventos magnetizados passa entao a dominar e a
velocidade angular da estrela diminui. Para investigar a relacao de Ro e o acoplamento
inicial entre a estrela e o disco, consideramos que a estrela encontra-se ligada ao seu disco
até que um numero de Rossby seja atingido, definido como ntimero de Rossby critico para
o desacoplamento disco-estrela, Roui,,p. Modelamos a evolugao da velocidade angular,
partindo de diferentes valores iniciais de velocidade angular e usando distintos valores
de Tyisk (equivalente a Rogip). Comparamos nossos modelos no plano €2 vs. idade da
estrela com dados observacionais disponiveis na literatura para estrelas de varias massas
de aglomerados de diferentes idades, com o objetivo de determinar uma possivel relagao
entre Rogitp € 0 tempo que a estrela permanece acoplada ao disco. Os nossos resultados
sugerem que o numero de Rossby critico decai com a idade no intervalo de massa analisado
(de 0,1 a 1,5 Mg). Além disso, os resultados indicam que estrelas de menor massa possuem
maiores valores de Rogit p € menores valores de tempo de vida do disco do que as estrelas
de maior massa da nossa amostra. Essa relacao foi observada para estrelas definidas como
rotadores lentos, medianos e rapidos. A tendéncia de aumento do tempo de disco com
a massa da estrela estd em concordancia com os resultados descritos na literatura para

rotadores lentos e medianos.

Palavras-chave: Rotacao, Evolucao estelar, Estrelas de baixa massa, Momento angular.



ABSTRACT

The study of the evolution of the angular velocity of low-mass stars is important to
understand the stellar dynamo process, since it is correlated with magnetic activity. Recent
works indicate that the angular momentum loss of low-mass stars is connected to the
Rossby number, Ro, the ratio between the rotation period and the local convective turnover
time. Based on this, we investigated the relation between the disk lifetime of young stars,
Taisk, and the Rossby number. According to the traditional disk-locking mechanism, stars
with ages smaller than 7y, transfer angular momentum to the disk by torquing the stellar
magnetic field that connects the star to the disk. This phenomenon occurs during the
contraction phase of the star, and apparently one process compensates for the other, since
the angular velocity of the star, €2, remains almost constant, 2 = €25. When the stellar
age becomes larger than 7y, the star decouples from the disk and its angular velocity
varies with time. Initially, the decrease in the moment of inertia due to stellar contraction
outweighs the loss of angular momentum through winds and the angular velocity of the
star increases. Later, when the star is on the main sequence, its angular velocity reaches a
saturation value, the loss of angular momentum through magnetized winds then dominates
and the angular velocity of the star’s decreases. To investigate the relationship between
Ro and the initial coupling between the star and the disk, we consider that the star is
connected to its disk until a Rossby number is reached, defined as the critical Rossby
number for disk-star decoupling, Roqitp. We modeled the evolution of the angular velocity,
starting from different initial values of the stellar angular velocity and using different
values of Tyisk (equivalent to Rouitp). We compared our models in the € vs. age plane
of the star with observational data available in the literature for stars of various cluster
masses of different ages, with the aim of determining a possible relationship between
Rogitp and the time the star remains coupled to the disk. Our results suggest that the
critical Rossby number decreases with age in the mass range analyzed (from 0.1 to 1.5
Mg). In addition, the results indicate that lower mass stars have higher Roip values
and lower disk lifetime values than the higher mass stars in our sample. This relationship
was observed for stars defined as slow, medium and fast rotators. The tendency for the
disk lifetime to increase with the mass of the star is in line with the results described in

the literature for slow and medium rotators.

Keywords: Rotation, Estellar evolution, Low-mass stars, Angular momentum.
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1 INTRODUCAO

O fluxo de campos magnéticos na regiao externa do Sol inibe a convecgao, meio
pelo qual o calor é transportado do interior do Sol até as camadas mais externas da nossa
estrela. Isso resulta no aparecimento de manchas, que correspondem a regioes frias e
escuras na superficie solar. Entretanto, manchas escuras nao sao a tnica manifestacao de
atividade magnética no Sol. H4 também fenomenos como ventos solares (isto é, ejecao de
matéria), explosoes solares e emissdes em raios-X, Ha e Call. A atividade magnética varia
através dos anos e busca-se determinar ciclos de atividade solar. Um dos ciclos conhecidos,
no qual ocorre a variacao da aparicao de manchas solares, possui uma periodicidade de
11 anos. Atualmente desenvolvem-se estudos, tanto tedricos, que simulam o Sol, como de
campo, que estudam eras glaciais na Terra, para determinar periodos maiores de atividade

magnética da nossa estrela.

1.1 Reconstrucao do histérico de atividade magnética solar

\ Wy

Figura 1 — Uma Feira de Gelo no Tamisa em Temple Stairs (1684 - tradugao livre), por
Abraham Hondius (1625-1695). Nessa pintura do pintor holandés A. Hondius,
pessoas, comércios e animais sdo retratados em cima do rio Tamisa congelado,
devido ao inverno intenso.

Um dos periodos de minima atividade solar é o chamado minimo de Maunder, que

compreende os anos 1645 a 1715. Durante esse periodo de aproximadamente 70 anos, o
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numero de manchas solares foi reduzido e a Terra registrou valores minimos de temperatura.
Muitas pinturas dessa época ilustram a sociedade convivendo com o frio extremo que
perdurava durante esse periodo, como na Fig. 1, onde o pintor Abraham Hondius (1625-
1695) retrata o rio Tamisa congelado. Com o objetivo de entender melhor a atividade
magnética solar, o histérico do nimero de manchas solares é reconstruido buscando-
se relatos antigos de diversas culturas. Algumas dessas observagoes foram realizadas
diretamente, mediante condic¢oes climaticas favoraveis a essa pratica, ou utilizando projegoes
do Sol (Wang e Li, 2022). Um exemplo de relato de observagdo de manchas solares é
apresentado na Fig. 2. Na imagem, a regiao sombreada em cinza do escrito em mandarim

antigo diz: “em 22 de maio objetos escuros lutavam no Sol”.
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Figura 2 — Relato em mandarim escrito em 1618 pelo historiador Qian Tan. Deduz-se que o
relato foi escrito pelo proprio historiador em Haining. A parte sombreada relata
o avistamento de manchas solares no Sol, descritas como “objetos escuros”.
Essas manchas solares encontravam-se visiveis em 22 de maio de 1618. Fonte:

Wang e Li (2022).

Alguns desses trabalhos ajudaram, por exemplo, a definir o ano em que o Sol
comecgou a apresentar uma redugao da sua atividade magnética, precedendo o minimo
de Maunder (Wang e Li, 2022). Em contrapartida, a tradugdo desses textos apresenta
uma dificuldade consideravel, uma vez que foram escritos em linguas antigas. Certos
manuscritos antigos mencionam também a diferenga do formato e aparéncia das manchas
observadas no Sol. A Fig. 3 apresenta dois relatos que distinguem o formato das manchas
solares vistas a olho nu. Na Fig. 3a elas sdo classificadas como “vapores escuros” e na Fig.

3b como “manchas escuras” (Wang e Li, 2022).
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Figura 3 — Relato em mandarim e esboco de manchas solares evidenciando a classificacao
de dois diferentes tipos de configuragoes observadas, “vapores” escuros (a)
e manchas escuras (b). Wang e Li (2022) apontam que esses dois tipos de
classificagoes eram comuns na China no século 17, difundidas entre os astro-
nomos chineses através de um livro de grande circula¢ao entre a comunidade
astrondmica chinesa. Fonte: Wang e Li (2022).

Com o surgimento e aprimoramento dos telescopios nos séculos XVI e XVII,
registraram-se cada vez mais observac¢oes de manchas solares, sendo o compilado de cartas
de Galileu Galilei (1564-1642), “Cartas sobre as manchas solares”, um dos mais famosos
desse periodo. Nesse trabalho publicado em 1613, Galileu defendia que as manchas solares
encontravam-se na superficie do Sol, portanto nao eram sombras projetadas por objetos
que se encontravam entre nds e a nossa estrela, argumento defendido pelo astrénomo
jesuita Christoph Scheiner (1575-1650). Além disso, em “Cartas sobre as manchas solares”,
Galileu defende que a variagao longitudinal das manchas solares deve-se ao fato do Sol

possuir uma velocidade de rotagao (Mitchell, 1916).

Johannes Kepler (1571 - 1630) observou manchas escuras na superficie solar, mas
acreditou que estava presenciando a passagem de Mercirio na frente do Sol. Conforme
analisado por Hayakawa et al. (2024), os registros apresentados na Fig. 4 teriam sido escritos
no ano de 1607. Como o desenho retrata as manchas em latitudes mais altas quando
comparados aos relatos feitos alguns anos depois por outros observadores, Hayakawa
et al. (2024) sugerem que Kepler se deparou com manchas solares do ciclo de atividade
solar imediatamente anterior ao que se deduz ter comecado por volta de 1610. Como
mostrado na Fig. 8, ao fim do ciclo de atividade magnética, as manchas sao encontradas

majoritariamente em baixas latitudes. Kepler realizou essas observacoes através de uma
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camara escura, como a esquematizada em seus trabalhos e apresentada na Fig. 4.

- Demenfratis cularis)
(b) () =
¥

.

Figura 4 — Relatos de avistamento de manchas solares de Johannes Kepler. Fonte: Haya-
kawa et al. (2024).

Com o atual nivel de tecnologia de telescépios é possivel identificar, por exemplo,
estruturas na superficie do Sol, como as granulagoes apresentadas na Fig. 5. Essas gra-
nulacoes! estao localizadas na fotosfera solar e sao resultado do movimento convectivo
do material localizado em sua camada superficial. Esse movimento convectivo confere a
superficie solar uma imagem semelhante a da dgua em ebulicao. As linhas escuras na Fig.
5, que dao formas as células, representam o fluido movendo-se para baixo, em direcao ao
interior solar, enquanto as regioes claras, em amarelo, estao associadas aos movimentos

ascendentes de matéria (Schrijver e Zwaan, 2000).

Quando determinamos a velocidade de rotagao do Sol a partir de manchas pequenas
e de vida curta, obtemos valores consideravelmente maiores do que quando consideramos
manchas grandes e de maior tempo de vida. Schrijver e Zwaan (2000) defendem que o
primeiro tipo de mancha é mais suscetivel aos movimentos convectivos observados na
superficie solar. Em contrapartida, o periodo de rotacao obtido através de manchas maiores
e de longa duracao descreveria melhor a velocidade da superficie solar como um todo,
dado que regides ativas maiores estariam atreladas a regioes mais profundas da camada

convectiva.

1 Uma célula tipica que compde essas estruturas possui raio da ordem de 10® km. Existem também outras

estruturas maiores, chamadas de supergranulagoes, importantes para o estudo de campos magnéticos
de larga escala no Sol. As supergranulacdes possuem células de didmetros que variam de 10% a 4 x 10*
km (Schrijver e Zwaan, 2000).
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Figura 5 — Granulacoes na superficie do Sol. A estrutura observada deve-se aos movimentos
convectivos da superficie solar. Créditos: NSO/NSF/AURA.

1.2 Manchas solares

As manchas solares sao observadas hda muito tempo pela humanidade, mas a
compreensao sobre a sua natureza ¢ recente. Hale (1908) é considerado um dos trabalhos
pioneiros ao investigar a relagdo entre manchas solares e campos magnéticos. Para sugerir
a conexao entre esses dois fenomenos, George Hale analisou espectros das manchas solares
e notou a presenca do desdobramento de linhas espectrais gerado por campos magnéticos
importantes nas manchas (também chamado de desdobramento Zeeman). Os campos
magnéticos nas manchas solares sio capazes de ultrapassar 3 x 10® G (Nelson e Medeiros,
2013). A titulo de comparacao, os campos magnéticos terrestres e de estrelas pulsares

podem chegar a 0,6 G e 10'? G, respectivamente.

A descricao quantitativa desse fendomeno demanda a utilizacdo da magnetohidrodi-
namica. Podemos considerar um fluxo magnético tubular e vertical em relacao a fotosfera

(Viana, 2023). Fora do tubo, o campo magnético é igual a 0, como apresentado na Fig.
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Figura 6 — Representagao do campo magnético e mancha solar. As setas vermelhas indicam
o sentido e direcao do campo magnético na superficie solar. Dentro do cilindro
delimitado pela mancha solar, o campo magnético nao é nulo e a pressao,
temperatura e densidade sao representadas por pgy, Ty e po, respectivamente.
Fora dessa regiao, o campo magnético é nulo e a pressao, temperatura e
densidade sao representadas por pe, Te € pe, respectivamente.

6, na qual pe, T e pe € po, Ty € po representam a pressao, a temperatura e a densidade
do plasma solar fora e dentro do tubo de linhas de campo magnético, respectivamente.
Como as manchas solares sao estaveis por dias, podemos considerar esse um problema de
equilibrio em magnetohidrodinamica. Portanto, a equacao para o campo magnético com
simetria cilindrica nessa situacao de equilibrio serd dada pela relagdo de Bennett (equagio

A.14, discutida e demonstrada no Apéndice A):

d [ B?
- z = 1.1
i (0] o (11)

onde 7 é a coordenada radial no sistema cilindrico, o é a permissividade do meio, B, o
campo magnético (dada a simetria do problema, consideramos que a componente nao nula
é apenas a do eixo z, perpendicular a superficie do Sol) e p é a pressao do gas. Fazendo a

integragao de dentro (onde B, = By e p = py) para fora do tubo (B =0 e p = p,), temos:

2

By
— —pe = 0. 1.2
20 +Dpo—p (1.2)

Uma vez que a pressao é funcao da densidade (p = kgpT/m, de acordo com a
aproximagao de gas ideal, sendo kg a constante de Boltzman, p a densidade do meio, T" a

temperatura e m a massa do gas), temos:

T, B2
Poo g P0 (1.3)
peTe 2M0pe
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Para uma simplificacdo da atmosfera solar, onde a densidade é constante na regiao

proxima a fotosfera, podemos considerar py ~ pe, entao teremos

2
Loy B (1.4)
Te 2M0pe

Como o segundo termo do lado direito da equacao 1.4 serda sempre positivo, entao
a temperatura dentro da regido onde ha campo magnético (Tp) serd sempre menor do
que a temperatura externa T,. Embora a aproximagao e simplificacao do formato das
manchas solares proporcionem esse estudo quantitativo, essas regioes podem assumir
diversos formatos. Além disso, as manchas exibem uma estrutura dividida em duas regioes

distintas, a umbra e a penumbra, como mostrado na Fig. 7.

Figura 7 — Regioes caracteristicas das manchas solares. A imagem foi capturada com o
Inouye Solar Telescope. Créditos: NSO/AURA /NSF.

As manchas solares variam nao s6 em funcao do tempo, mas também em funcao
da latitude do Sol onde sao observadas. Quando analisamos o local do aparecimento de
manchas (latitude) em fungao do tempo, percebemos um padrao em formato de borboleta,
como apresentado na Fig. 8. Devido a essa semelhancga, o grafico que evidencia esse padrao,
descoberto inicialmente por Maunder (1904), recebe o nome de diagrama de borboleta.
Além de revelar o padrao ciclico da atividade magnética, uma vez que as “borboletas”
aparecem apos um periodo de aproximadamente 11 anos, percebe-se também que ha
uma tendéncia de formagao de manchas solares em latitudes menores do que 40°, norte
ou sul. Vale ressaltar que, nesse periodo de 11 anos, o sentido do campo magnético ¢é
alterado (ver Subsec. 3.2). Portanto, um ciclo completo de atividade magnética solar possui

aproximadamente 22 anos. Além disso, verifica-se através do grafico que, no inicio do
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ciclo de aparecimento das manchas solares, as manchas aparecem predominantemente em
maiores latitudes e, posteriormente, as regides de surgimento movem-se em dire¢ao ao
equador. Os dados que compdem o grafico da Fig. 8 comecaram a ser coletados em maio
de 1874 pelo Observatério Real de Greenwich (RGO) e posteriormente pela Forga Aérea
dos Estados Unidos (USAF) e pela Administragao Nacional Oceénica e Atmosférica dos
Estados Unidos (NOAA).
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Figura 8 — Diagrama de borboleta para o Sol, onde temos a latitude (positiva para o
hemisfério norte e negativa para o hemisfério sul) em funcio da data em que
foi registrada a mancha solar. No grafico, ¢ possivel ver que a formagao de
manchas em func¢ao do tempo é um fendémeno ciclico. Vemos também que, no
inicio de cada ciclo de atividade solar, as manchas aparecem em maiores valores
do moédulo da latitude e, através dos anos, tendem a se formar em regioes mais
préximas do equador. O gréfico foi feito utilizando os dados do Observatorio
Real de Greenwich (RGO), da Forca Aérea dos Estados Unidos (USAF) e da
Administracao Nacional Oceénica e Atmosférica dos Estados Unidos (NOAA),

disponibilizados pelo site Solar Cycle Science e que contempla o periodo de
maio de 1874 a abril de 2024.

1.2.1 Manchas solares e o periodo de rotacao do Sol

Uma vez admitido que as manchas encontravam-se na superficie solar, buscou-se
entao determinar o periodo de rotagao do Sol. Analisando manchas solares de novembro de
1853 a mar¢o de 1861, Carrington (1863) estimou um valor de aproximadamente 27 dias
para a rotacao solar, o que equivale a aproximadamente 14° por dia. Além do estudo desse

fendmeno, é possivel determinar a velocidade de rotacao do Sol através de duas outras
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formas (Schrijver e Zwaan, 2000): uma delas consiste em considerar o desvio Doppler
causado pelo movimento de rotagdo (dado que um lado do Sol encontra-se “vindo em
nossa diregdo”, enquanto o outro lado estd “se afastando”), e a outra maneira é através
da heliosismologia, isto é, o estudo da propagacao de ondas sonoras no interior solar.
Essas ondas observadas na superficie carregam informagoes sobre regides internas do Sol e
tornam possivel determinar o gradiente de velocidade do interior solar, como mostrado
na Fig. 9. Essa técnica pode ser complementada com medigoes de interferometria, que
ajudam a estudar a rotagdo em camadas superiores como a baixa fotosfera (Faurobert
et al., 2023).

A velocidade angular do Sol, ), varia conforme a latitude 6 e a distancia r do seu
centro. Dizemos entdo que a rotagao solar é diferencial. Para a superficie do Sol (r = Rg,
onde R é o raio solar), a rotagao diferencial pode ser descrita apenas em termos de 6.
Conforme apresentado por Schrijver e Zwaan (2000), uma expressao usualmente utilizada

para descrever essa dependéncia é:

Q) = A+ Bsen?6 + Csen 6, (1.5)

onde as constantes A, B, e C sao determinadas a partir de dados observacionais. Valores
tipicos sao A ~ 14, B ~ =3 até —1,5, C' ~ —2,6 até —1,3 (Schrijver e Zwaan, 2000). Dado
o comportamento de (6) superficial descrito pela relagdo 1.5, conclui-se que a velocidade
angular é maxima no equador, ou seja, quando a latitude é igual a 0°. Para regices no
interior solar, o comportamento da velocidade angular pode ser desvendado langando mao
da heliosismologia. Esse tipo de analise expressa as ondas acusticas através de harmonicos
esféricos, Y, onde [ e m sao o grau e ordem da fungdo harmonica, respectivamente. Baixos
modos de [ fornecem informacoes sobre camadas abaixo do envelope convectivo, ao passo
que altos modos de [ revelam caracteristicas de camadas superiores. Dados obtidos através
do estudo de ondas acusticas sugerem que o interior radiativo gira como um corpo rigido,
enquanto o comportamento diferencial de 2 mantém-se em toda a camada convectiva
(Schrijver e Zwaan, 2000).

A Fig. 9 apresenta o comportamento da taxa de rotacao, isto é, do inverso do
periodo (1/P(0), onde 6 é a latitude) da superficie solar até /R = 0,4, para trés valores
diferentes de latitude, 0°, 30° e 60°, obtido por Kosovichev et al. (1997). Através da Fig. 9,
percebemos que a variacao da taxa de rotacao é mais significativa para a latitude de 60°
do que para menores valores de latitude, quando analisamos a taxa de rotacao ao longo
da zona convectiva. Em contrapartida, na zona radiativa, a taxa de rotagdo nao se altera

significativamente quando comparamos diferentes latitudes.
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Figura 9 — Taxa de rotacdo, ou seja, o inverso do periodo (1/P(6), onde 6 é a latitude),
em funcao da direcao radial interna do Sol. As curvas foram obtidas através
da heliosismologia para as latitudes de 0°, 30° e 60°. Adaptado de Kosovichev
et al. (1997).

1.3 Determinacao do periodo de rotacao das estrelas e evolucao

da velocidade angular

A presenca de manchas escuras na fotosfera estelar tem como consequéncia a
reducao do brilho observado das estrelas. Como esses corpos celestes possuem rotacao, o
brilho varia periodicamente. O grafico da Fig. 10a apresenta o brilho de uma estrela jovem
de baixa massa (isto é, uma estrela com massa menor ou igual a 2 M) em fungao do
tempo, em um periodo de aproximadamente um més. Dado o carater periddico da curva
de luz do painel superior da Fig. 10, torna-se possivel determinar o periodo de rotacao
desse objeto. Para algumas estrelas, pode nao ser possivel determinar o periodo de rotacgao
devido a fendmenos nao periddicos que acontecem em seu ambiente circum-estelar, como
o processo de acrecao de matéria. A Fig. 10b apresenta uma curva de luz de uma estrela

jovem onde nao ¢ identificada uma periodicidade.
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Figura 10 — Curvas de luz de estrelas jovens do aglomerado NGC 2264, obtidas com o
telescépio espacial CoRoT, mostram o brilho em funcao dos dias julianos.

Diferentemente de a), em b) nao foi possivel aferir o periodo de rotagao da
estrela. Fonte: Alencar et al. (2010).

Skumanich (1972) desenvolveu um trabalho pioneiro ao apresentar um estudo da
evolucao da velocidade de rotacao no equador das estrelas e ao relacionar a rotacao estelar
e a atividade magnética. Nesse trabalho, emissoes em Call e velocidades de rotacao para
estrelas da constelagao Ursa Maior e estrelas dos aglomerados das Pléiades e Hiades foram
analisadas e concluiu-se que essas duas propriedades decaem com o inverso da raiz quadrada
da idade da estrela. Como os dados observacionais de Frazier (1970) indicavam que a
emissao de Call depende linearmente do campo magnético em larga escala na superficie
estelar, Skumanich (1972) concluiu também que o campo magnético em larga escala é

proporcional a velocidade de rotacao da estrela e portanto decai com a raiz quadrada da
idade.

O grafico da Fig. 11 mostra a emissdo de Call, velocidade de rotagdo (em km/s) e

abundancia de litio para estrelas da amostra analisada. No ajuste realizado por Skumanich
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(1972), a rotagao e a emissao em Call decaem com o tempo a um expoente —0,51 e —0,54,
respectivamente, enquanto a abundancia em Li decai com o inverso da raiz quadrada da
idade até uma certa idade e a partir desse ponto decai exponencialmente. Esses resultados
evidenciam que a emissao em Call e a velocidade de rotacao sao grandezas proporcionais e
reforgcam a correlagao entre rotacao e atividade magnética. Em relacdo a abundancia de Li,
essa grandeza nao depende apenas da rotagao, sendo influenciada também pela eficiéncia
convectiva e tamanho da regiao convectiva da estrela, da metalicidade e da atividade

magnética (Cuenda-Mutioz et al., 2024).
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Figura 11 — Emissao em Call, abundancia de litio e velocidade da rotacdo em funcao da
idade (em Giga anos, representada por 7) para estrelas do aglomerado das
Pléiades e do aglomerado das Hiades, da constelacao Ursa Maior e para o
Sol. Skumanich (1972) encontrou que a abundéancia de litio decai exponenci-
almente apds aproximadamente 1 bilhao de anos, seguindo e_l_TJ, enquanto
a velocidade de rotacdo e a emissao de Call decaem de acordo com 7791 ¢
77994 respectivamente. Fonte da figura: Skumanich (1972).

1.4 Outras manifestacoes de atividade magnética

A atividade magnética estelar manifesta-se de diferentes formas. Explosoes (ou
flares, no inglés) sao caracterizadas por emissoes intensas de radiagao lancadas ao espago
pela estrela. Essa emissao deve-se ao movimento das linhas de campo magnético e pode
ser caracterizada de acordo com a intensidade. A ordem crescente de intensidade desse
fendmeno é definida como A, B, C, M e X, sendo X considerada a mais intensa. Além disso,
numeros sao associados as letras para também identificar a forca da explosao. Explosoes
de Classe A1.0, ou seja, as menos energéticas, podem apresentar maximos de emissoes

em raios-X da ordem de 1078 Wm™2. Em comparacao, os flares mais enérgicos, isto é, de



Capitulo 1. Introdugdo 27

classe X10.0, podem atingir maximos de emissdao em raios-X maiores do que 10~ Wm—?2
(Kowalski, 2024). Flares solares de classe X podem impactar significadamente a transmissao
de radio na Terra. A ejecdo de matéria, que pode acompanhar as explosoes solares, é uma
outra manifestacao de atividade magnética e é denominada ejegdo de massa coronal (CME,
coronal mass ejection, no inglés). A Fig. 12 apresenta um registro de ejecdo de massa
coronal, feito pelo Observatério Solar e Heliosférico (SOHO). Dependendo da intensidade
dessa ejecdo de matéria, particulas carregadas expelidas pelo Sol podem tanto prejudicar

equipamentos eletronicos na Terra, como também afetar astronautas em missoes espaciais.

Em maio de 2024, foi registrado o maior pico de atividade magnética solar no
atual ciclo de atividade solar, tendo como resultado uma grande ejecao de massa coronal.
As particulas carregadas e em alta velocidade ejetadas pelo Sol atingiram a atmosfera
terrestre, levando ao aparecimento de auroras boreais em latitudes onde elas normalmente
nao sao observadas. A Fig. 13 apresenta um desses registros. O campo magnético terrestre
direciona para longe as particulas carregadas expelidas pelo Sol, amenizando os efeitos da
atividade magnética solar. Portanto, ao estudar a origem da vida, tanto no nosso planeta
quanto nos outros mundos do universo, a atividade das estrelas hospedeiras precisa ser

levada em consideracao.



Capitulo 1. Introdugdo 28

2002/12/02 19:26

Figura 12 — Registro de 2 de dezembro de 2002 de uma grande ejecao de massa coronal.
Para obstruir a luz do Sol, foi utilizado um corondgrafo (circulo vermelho
central). Essa imagem foi obtida através do SOHO (Observatério Solar e
Heliosférico, em traducao livre) e permite ver a parte interna na coroa solar,
localizada em até 8,4 milhoes de quilémetros do Sol, observada no espectro
de luz visivel. Créditos: SOHO.
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Figura 13 — Aurora avistada perto de Frankfurt, Alemanha, em maio de 2024. As auroras
observadas em varias regioes do planeta nessa época ocorreram por causa

de uma intensa tempestade solar, a maior registrada nos tltimos 20 anos.
Créditos: J. Schmidt.
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2 ROTACAO NO CONTEXTO DA FORMA-
CAO E EVOLUCAO ESTELAR

2.1 Etapas da formacao estelar

Entre os diversos mecanismos que podem levar ao inicio da formacao estelar, esta
a explosao de supernovas. Quando uma estrela morre como supernova, expulsa o material
que a constituia para o espago circundante. A onda de choque da explosao pode perturbar
nuvens de gas e poeira nas redondezas e, caso algumas condi¢oes locais sejam satisfeitas,
regioes densas dessas nuvens contraem-se e podem dar origem a novas estrelas. A Fig.
14 apresenta uma regiao de formacao estelar, na qual o colapso gravitacional foi iniciado
pela perturbagao causada por uma supernova. Os critérios para o colapso de nuvens
moleculares sdo denominados critérios de Jeans e definem, por exemplo, as dimensdes e as
massas necessarias para que uma parte da nuvem molecular torne-se instavel apos uma

perturbacdo, o que inicia o processo de contracao!.

Quando uma regiao densa da nuvem, com determinada massa minima, ¢ perturbada,
o equilibrio hidrostético é quebrado e a nuvem comega a colapsar (Pols, 2011). Essa
instabilidade ocorre quando a pressao interna nao consegue mais conter o colapso e é
denominada instabilidade de Jeans. A massa de Jeans, representada por Mj, pode ser

escrita como:

T 3/2 p -1/2 [ -3/2
M =11 (g) (mgm> (23) M. (21)

onde i = 2,3 é o peso molecular médio para um gas constituido de hidrogénio e hélio
neutros e os valores de temperatura e densidade que aparecem nos denominadores sao
valores caracteristicos de nuvens moleculares onde ocorre o processo de formagao estelar
(Kippenhahn et al., 2012).

Apos satisfeito o critério da massa de Jeans, as regides densas da nuvem colapsam
e, a medida que a densidade aumenta, o critério de Jeans passa a ser satisfeito em varias
outras regides, o que gera o colapso em diversos fragmentos. Com o aumento da densidade,
cada um desses fragmentos fica opaco, retendo a radiagao, o que gera um aumento da

temperatura e da pressao.

1 Esses critérios que definem a instabilidade de uma nuvem de gés e poeira podem ser obtidos partindo-se

do Teorema do Virial. Esse teorema descreve o balanco de energia que ocorre durante o processo de
contragao do gas que dard origem as estrelas. Ver Carroll e Ostlie (2017); Kippenhahn et al. (2012);
Pols (2011).
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Figura 14 — Regido de formacao estelar denominada Henize 206, localizada na Grande
Nuvem de Magalhaes. Nesta imagem, observada em comprimentos de onda
do infravermelho pelo telescépio espacial Spitzer, é possivel ver a estrutura de
uma nuvem de hidrogénio que foi perturbada por uma supernova. A formagcao
de estrelas na regiao é o resultado das ondas de choque causadas pela explosao.
Créditos: NASA/JPL-Caltech/V. Gorjian(JPL).

As regioes centrais dos fragmentos comegam a se contrair em equilibrio quasi-estatico
e, a partir deste ponto, chamamos o nicleo do fragmento de protoestrela (Pols, 2011).
Objetos que se encontram nessa fase da formacao estelar sao classificados como objetos
de classe 0. Esses objetos emitem principalmente no comprimento de onda infravermelho
distante e submilimétrico. A Fig. 15 apresenta o fluxo de um objeto de classe 0 em fungao
do comprimento de onda e, ao lado, uma representagao do objeto. O material da nuvem
de gas, mostrado em cor marrom, ¢ acretado na regiao central mais densa que dara origem

a estrela.
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Figura 15 — Classes de objetos estelares e fluxos emitidos em fun¢do do comprimento
de onda. Objetos de classe 0 encontram-se embebidos na nuvem de gas e
poeira. Nessa fase, a emissao ocorre em comprimentos de onda maiores do que
10 pm. Em contrapartida, para objetos classe I, temos emissao em menores
comprimentos de onda, sendo possivel distinguir a emissao de corpo negro da
estrela envolta em géas e poeira e o excesso de emissao devido ao disco de gas
e poeira que envolve a protoestrela, emitido em infravermelho. Nessa fase, a
estrela acreta material e também vemos ejecao de matéria através de jatos
e ventos. Objetos classe II, também denominados estrelas T Tauri Cléassicas,
ainda acretam gas e podemos distinguir a emissao da protoestrela daquela
do disco de gas e poeira. Para objetos classe III, o fluxo é majoritariamente
devido a protoestrela, apresentando pouca contribuicao do disco. Esses objetos
ja nao apresentam sinais de acregao e sao denominados estrelas T Tauri de
linha fraca. Créditos: Wikimedia/Vallastro.
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Figura 16 — Imagem da Nebulosa da Serpente, onde é possivel ver no canto superior
esquerdo jatos de matéria expelidos por estrelas jovens. Créditos: NASA, ESA,
CSA, K. Pontoppidan (NASA’s Jet Propulsion Laboratory) e J. Green (Space
Telescope Science Institute).

O nucleo do fragmento de gas em rotacao contrai-se e, por conservagao de momento
angular, d4 origem a um disco circum-estelar, configurando entao um objeto de classe I,
também representado na Fig. 15. Durante esta etapa, ha ejecao de matéria através de jatos
e ventos. A Fig. 16, capturada pelo Telescopio Espacial James Webb, apresenta estrelas

da Nebulosa da Serpente que exibem ejecoes no formato de jatos de matéria.

Quando a protoestrela torna-se opticamente visivel, é classificada como classe I1.
Esses objetos, também chamados de estrelas T Tauri Cléssicas, encontram-se na pré-
sequéncia principal. O fluxo em fun¢do do comprimento de onda e uma representacao
desse tipo de objeto sao mostrados na Fig. 15. Em contrapartida, objetos de classe III,
também chamados de estrelas T Tauri de linha fraca, nao possuem um disco interno de
poeira (Pols, 2011) e a contribui¢ao da radiacao emitida pelo disco ndo é mais significativa,

conforme ilustrado na Fig. 15.

Uma representacao da interagdo entre uma estrela de baixa massa e o seu disco de
gés e poeira ¢é apresentada na Fig. 17. Durante a fase inicial da vida da estrela, a protoestrela
encontra-se acoplada ao seu disco de gés e poeira através do seu campo magnético. Esse

processo de acoplamento disco-estrela recebe o nome de disk-locking. Enquanto a estrela
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contrai-se na pré-sequéncia principal, diminuindo seu momento de inércia e aumentando seu
momento angular, transfere momento angular para o disco. Em certas fases, a contracao é
parcialmente compensada pela perda de momento angular associada aos ventos estelares e
a interacdo magnética com o disco, de modo que a velocidade de rotagao pode permanecer

aproximadamente constante (Monsch et al., 2023).

. ] Vento de disco
Vento/jato de discO  de baixa

velocidade?

Choque de acre¢ao

Parede interna
de poeira

quente Disco de poeira

Emissao continua : Disco interno
quente (T= 8.000 K); Lar.gasilln?af%g K de gas
algumas linhas estreitas; €MISS40 (r= )

raios-X?

Figura 17 — Representacao da interacdo entre uma protoestrela e o seu disco de gas e
poeira. O material do disco é acretado na estrela através das linhas de campo
magnético da magnetosfera, causando um truncamento do disco no ponto em
que a pressao magnética supera a pressao dinamica da acregdo. Esse material,
que segue o fluxo de acrecao, é aquecido, resultando em linhas de emissao
largas. Quando o material do disco colide com a superficie da estrela, ocorre a
emissdo em raios-X e ultravioleta. Devido a rotacao diferencial entre a estrela
e o disco, algumas linhas de campo magnético sao torcidas, ocasionando a
ejecdo de matéria. Além da regiao de truncamento, o disco ejeta material em
ventos e jatos magnéticos de gas e poeira, o que pode ocorrer também em
regioes mais afastadas. A radiacdo emitida pela estrela aquece a regiao interna
do disco, que reemite radiagdo no infravermelho. Essa parede de poeira quente
é uma das regioes responsaveis pelo excesso de infravermelho observado nesses
objetos. Adaptado de Hartmann et al. (2016).

Os processos de acrecao, ejecao e fotoevaporagao levam a dispersdo do material do
disco circum-estelar, resultando na quebra do acoplamento disco-estrela. Apds a estrela
desprender-se do seu disco de matéria, dando continuidade ao processo de contracao, a sua
velocidade angular cresce, resultando também no aumento da taxa de ejecao de matéria

em ventos estelares.

Estrelas de 1 Mg, apés aproximadamente 30 milhoes de anos, atingem o maximo

da sua velocidade de rotagao. A alta taxa de rotagao resulta em ventos estelares intensos,
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o que implica em uma perda de momento angular mais significativa e, consequentemente,
ocasiona uma redugao da velocidade angular da estrela (Gallet e Bouvier, 2013). Na Fig.
18, é possivel identificar essas fases da evolucao da velocidade de rotagao, §2. Os pontos
vermelhos, verdes e azuis do grafico representam os percentis de 25%, 50% e 90% das
distribuicoes de €2 para estrelas de varios aglomerados com diferentes idades e as curvas
continuas, caracterizadas pelas diferentes fases evolutivas da velocidade angular, descrevem
o comportamento dos pontos definidos pelos percentis. As curvas foram construidas
considerando-se que a zona radiativa gira com velocidade diferente do envelope convectivo,
mas ambas sao tratadas como corpos rigidos. Nesse modelo, foi considerado que a variacao
de momento angular ocorre devido a variacdo do tamanho da regiao interior radiativa,
a transferéncia de momento angular do caroco radiativo para o envelope convectivo e a

perda de momento angular através de ventos estelares.
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Velocidade angular em funcao da idade para estrelas de massa solar. Cada
coluna de pontos no grafico corresponde a estrelas de um mesmo aglomerado,
pois foi suposto possuirem a mesma idade. As estrelas presentes no grafico
possuem de 0,9 a 1,1 massas solares. O circulo aberto representa o Sol. Os
pontos azuis, verdes e vermelhos representam os percentis de 90%, 50% e 25%
da distribuicao da velocidade angular de rotacao, €2, para cada aglomerado.
As curvas continuas buscam reproduzir os percentis de suas respectivas cores
e descrevem a evolucao da velocidade de rotagao superficial da estrela. Em
contrapartida, as curvas pontilhadas descrevem a evolucao da rotagao do carogo
radiativo. O periodo em que a velocidade angular é considerada constante
corresponde ao periodo em que a estrela encontra-se atrelada ao disco circum-
estelar. Além disso, no grafico podemos perceber o momento em que a estrela
atinge o maximo da velocidade de rotagao (aproximadamente 30 milhdes de
anos) e o decréscimo subsequente causado pela perda de momento angular
por ventos estelares. Fonte: Gallet e Bouvier (2013).

2.2 Diagrama de Hertzsprung-Russell

O diagrama de Hertzsprung-Russell (HR) é um gréfico que relaciona a luminosidade

e a temperatura efetiva das estrelas, ou grandezas equivalentes, e constitui uma ferramenta

para entender a evolucao estelar. Foi desenvolvido inicialmente pelos astrofisicos Ejnar
Hertzsprung (1873-1967) e Henry Norris Russell (1877-1957) de forma independente.

No diagrama HR tedrico, temos a luminosidade no eixo vertical e a temperatura no

eixo horizontal (crescente da direita para a esquerda). Por outro lado, no diagrama
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Figura 19 — Diagrama HR, ou seja, um grafico de log(L/Ly) x log(Teg), com trilhas
evolutivas da pré-sequéncia e sequéncia principal obtidas através do codigo de
evolugao estelar ATON (Landin et al., 2023).

HR observacional temos a magnitude absoluta ou aparente no eixo vertical, em escala
decrescente, e a diferenga entre magnitudes (denominada indice de cor) no eixo horizontal

(por exemplo, B — V).

Nesse diagrama, as estrelas ocupam predominantemente uma regiao diagonal,
denominada sequéncia principal, que corresponde a fase em que as estrelas realizam fusao
de hidrogénio no ntucleo. Estrelas que se encontram no diagrama HR a direita da sequéncia
principal (regido denominada pré-sequéncia principal) estao nas fases iniciais de suas vidas
e ainda nao realizam fusao de hidrogénio. Um exemplo desse grafico, com trilhas evolutivas
de estrelas de diferentes massas geradas pelo cédigo de estrutura e evolugao estelar ATON
(Landin et al., 2023), é mostrado na Fig. 19. Embora nao estejam representadas na Fig.
19, estrelas na pés-sequéncia principal também sao encontradas a direita da sequéncia

principal.

O estudo das fases iniciais da evolugao estelar teve inicio no século XX. A curta
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duragao dos processos de formagao estelar (quando comparados ao tempo de vida das
estrelas) é um dos dificultadores do estudo desse momento inicial da vida. Na secdo a

seguir, discorremos sobre as etapas da formacao estelar.

Uma vez acontecido o colapso de regioes densas da nuvem de gas e poeira, as
estrelas jovens continuam a contrair até chegarem na sequéncia principal. A contragao
ocorre porque a protoestrela emite radiacao, ocasionando em perda de energia interna.
Devido ao fato do interior da protoestrela nao ter a temperatura necessaria para iniciar a
queima de hidrogénio, a conversao de energia potencial gravitacional em energia térmica ¢é

unicamente responsavel pela luminosidade desses objetos (Hartmann, 2000).

Para estrelas de baixa massa, por exemplo, o processo de contragao é mais longo
do que o tempo necessario para ocorrer o colapso em queda livre do nicleo da nuvem que
dard origem a estrela®. O tempo de contracao pode ser aproximado pelo tempo de Kelvin-
Helmholtz®. Durante a contracdo quasi-estdtica, a temperatura efetiva da protoestrela
permanece inicialmente quase constante e a luminosidade decai. Como consequéncia, vemos
essa fase representada como uma linha vertical no diagrama HR, como mostrado na Fig. 19.
A esse periodo de contragao da protoestrela é dado o nome de trilha de Hayashi (Carroll e
Ostlie, 2017). Nessa fase, a energia no interior de estrelas de baixa massa é transportada
para a superficie predominantemente através da convecgao (Hartmann, 2000). O tempo de

contragao para algumas massas estelares é apresentado na Tab. 1.

Tabela 1 — Tempo de contracao durante a fase de pré-sequéncia principal para diferentes
massas estelares.

Massa inicial (M) Tempo de contragao (Myr)
60 0,0282
25 0,0708
15 0,117
9 0,288
5 1,15
3 7,24
P 93,4
1,5 35,4
1 38,9
0,8 68,4

Fonte: Bernasconi e Maeder (1996).

2 O tempo de colapso de uma nuvem de gas e poeira pode ser aproximado pelo tempo de queda livre

em uma contracdo homdloga, tg. Esse tempo pode variar de 10° a 107 anos, a depender da massa,
dimensao e densidade da nuvem de gas, como mostra Kippenhahn et al. (2012).

A escala de tempo de Kelvin-Helmholtz pode ser aproximada por txg ~ GM?/2RL, onde M, R e L
s20 a massa, o raio e a luminosidade da estrela, respectivamente (Chandrasekhar, 1939; Hartmann,
2000; Kippenhahn et al., 2012).

3
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2.3 Estrutura interna das estrelas

Nos primeiros estagios evolutivos, as protoestrelas sao completamente convectivas.
Antes mesmo de entrar na sequéncia principal, estrelas com massas maiores do que 0,5 Mg
desenvolvem um ntcleo radiativo. O mecanismo pelo qual a energia é transportada no
interior estelar, convec¢ao ou radiacao, depende da temperatura, densidade e opacidade do
plasma. Em regioes onde a opacidade ¢ alta, o transporte através de radiacao ¢ dificultado
e a transferéncia de calor ocorre através da conveccao. Quando o fluxo de energia é intenso,

a transferéncia de energia também ocorre através da convecgao (Pols, 2011).

Estrelas com massas menores do que 0,35 M, nas fases evolutivas iniciais e durante
a sequéncia principal, nao desenvolvem um caroco radiativo, permanecendo completamente
convectivas. Para estrelas com massas entre 0,35 e 1,5 Mg, a partir da pré-sequéncia
principal, a energia é transportada através de radiagao nas regioes mais internas, enquanto
nas partes mais externas o transporte se da por convecgao. A regido convectiva solar, por
exemplo, representa apenas 1,5% da massa total do Sol e possui uma profundidade de
aproximadamente 0,3 raios solares (Schrijver e Zwaan, 2000). Para estrelas mais massivas,
a configuracao se inverte: o interior é convectivo, devido ao fluxo intenso de energia,
enquanto o exterior é radiativo. A estrutura interna tipica das estrelas completamente e

parcialmente convectivas durante a sequéncia principal esta ilustrada na Fig. 20.

Entre o interior radiativo e o envelope convectivo das estrelas de baixa massa,
existe uma fina camada de cisalhamento denominada tacoclina. Espera-se que o interior
radiativo dessas estrelas gire como um corpo rigido, enquanto o exterior convectivo possua
rotagao diferencial (ver Subsec. 1.2.1), uma vez que estudos de dados helioseismol6gicos
indicam essa configuragao para o Sol. Alguns estudos defendem que essa diferenciagdo do
comportamento da velocidade que ocorre na tacoclina estaria ligada a atividade magnética
manifestada na superficie da estrela, sendo responsavel pela manutencao e amplificagdo do

campo magnético estelar (Charbonneau, 2014; Spiegel e Zahn, 1992).
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M>1,5

Figura 20 — Representagao da estrutura estelar na sequéncia principal. As regioes convec-
tivas sao representadas por setas pretas em loops, enquanto o transporte por
radiagao ¢ representado por setas vermelhas. Estrelas com massas menores
do que 0,35 M, sao completamente convectivas. Estrelas com massas dentro
do intervalo de 0,35 — 1,5 M possuem um interior radiativo e um envelope
convectivo. Estrelas de massas maiores do que 1,5 M possuem um interior
convectivo e um envelope radiativo. Adaptado de Wikimédia.

2.4  \Ventos estelares

A reconexao de campos magnéticos é responsavel por aumentar a temperatura e,
consequentemente, a pressao na cromosfera e coroa de estrelas como o Sol. Essa pressao é
entao responsavel por expelir particulas dessa regiao, dando origem aos ventos estelares
(Maciel, 2005). Em adigao, ondas sonoras produzidas pelo movimento convectivo em
regioes abaixo da fotosfera podem ser transmitidas na atmosfera estelar e impulsionar
as particulas dessa regido, resultando também em ventos estelares (Maciel, 2005). Além
desses mecanismos, um outro fendmeno responsavel pela geragdo de ventos estelares sao as
ondas de Alfvén, isto é, ondas que ocorrem em fluidos carregados permeados por campo
magnético e responsaveis por transportar energia e momento, seguindo a direcao das linhas

do campo magnético (Costa Jr. et al., 2011).

Particulas podem ser ejetadas também pela emissao de radiagdo em certos compri-
mentos de onda, como no ultravioleta. O momento dos fétons absorvidos nas atmosferas
dessas estrelas sao responsaveis pela ejecdo de camadas de gas. Como mostrado por
Maciel (2005), ventos estelares podem ser descritos quantitativamente e de forma apro-
ximada, partindo da equagao de conservagao de massa (ou equagao de continuidade) da

hidrodinamica:
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N
E—FV-(pv)—O, (2.2)

onde p e v sao a densidade e velocidade de um elemento de fluido. Sendo v;, vy e vy as

componentes radial, polar e azimutal da velocidade, em coordenadas esféricas, temos:

1 0 1 0(pvy)
(pvesen0)+rsen9 0o

@ + lg (T2p’0r) +

ot r2or =0 (23)

rsen 6 00

Podemos simplificar a expressao 2.3 considerando um estado estacionario (0p/0t =

0) e simetria esférica, vy = v, = 0. Nesse caso, teremos:

12(;{1 (rzpvr) =0, (2.4)

r

rpu, = ¢, (2.5)

onde ¢ é uma constante. Considerando o caso de uma estrela perfeitamente esférica, cujo
vento estelar é esfericamente simétrico, a constante da equagao 2.5 é definida como a
taxa de perda de massa através de vento estelar. Considerando dM a massa do fluxo
de particulas que atravessa a casca esférica de espessura dr situada no raio r, onde a

densidade do gas ¢ p, temos:

dM = 47r? pdr. (2.6)

Portanto, dividindo dM e dr por dt:

dM dr
—— = d4mrip—. 2.7
at P (2.7)
Uma vez que dr/dt = v,, entdo vemos que o resultado da hidrodindmica, definido

pela Eq. 2.5, descreve a perda de massa por estrelas. Dado que 1 My, /1 ano = 6,30x10%° g/s,

entdo podemos escrever uma equagao para dM /dt em massas solares por ano:

dM
WGV[@ ano ') = 1,99 x 10~ % priu,. (2.8)

Além de v, depender do local que estamos considerando, ou seja, de 7, Chebly et al.
(2022) mostraram que, quanto mais complexa for a geometria do campo magnético, menor
a velocidade das particulas do vento estelar. Isso justifica-se pelo fato de que geometrias
simples de campo magnético oferecem menos resisténcia ao fluxo de fluidos. Na érbita da

Terra (onde r = 1,5 x 10"cm), o ntimero particulas provenientes do Sol é da ordem de
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10 cm™3 (Maciel, 2005), portanto a densidade do vento solar que atinge a Terra (pr) pode

ser obtida utilizando a massa do atomo de hidrogénio:

pr~my x 10cm™> ~ 1,67 x 10723 g cm ™3, (2.9)

Considerando que essas particulas possuem uma velocidade de aproximadamente

4 x 10" cm s71 (Maciel, 2005), entdao dM/dt para o Sol serd aproximadamente:

dM
= 299 107 My ano ™. (2.10)

Para estrelas frias na sequéncia principal, com 4000 < T (K) < 6000, observagoes
indicam que o valor de dM/dt pode variar entre aproximadamente 107 Mg ano™! e
107 Mg ano~! (Cranmer e Saar, 2011). De acordo com Calvet (1997), estrelas T Tauri
apresentam ventos estelares de ordem menor do que 107% My ano~!. Para ventos de
discos circum-estelares, a taxa de perda de massa pode ser estimada em aproximadamente
107 Mg, ano~! (Hartmann et al., 2016), da mesma ordem de grandeza da perda de massa

através de jatos (Bacciotti et al., 1999).

Os ventos estelares possuem um papel importante na definicao de zona habitavel,
regiao em torno de uma estrela na qual um planeta pode desenvolver vida, pois os ventos
de particulas carregadas podem levar ao desaparecimento da atmosfera planetaria, evento

denominado erosao atmosférica (Chebly et al., 2022).

Os ventos estelares sdo também um importante mecanismo responsavel por remover
momento angular da estrela. Assim como o efeito do fluxo de particulas dos ventos estelares,
a perda de momento angular também deve ser considerada ao se estudar a habitabilidade
de sistemas planetarios. Isso se deve ao fato da perda de momento angular ocasionar uma
reducgao da velocidade angular da estrela e consequentemente reduzir a emissao de radiagao
(Chebly et al., 2022), uma vez que a rotagdo cumpre um papel importante na manutencao

do campo magnético estelar devido ao efeito dinamo, como mostrado na secao 3.2.
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3 ROTACAO ESTELAR

A rotacgao, movimento giratério em torno de um eixo, ocasiona a deformagao de
corpos esféricos, como o achatamento dos polos deixando-os oblatos. Em uma estrela,
a rotacao pode influenciar caracteristicas estruturais do interior estelar, como a massa
do envelope convectivo e, consequentemente, o momento de inércia dessa regiao. Esses
efeitos sao discutidos na Sec. 3.1. Como a rotacao estelar constitui movimento de fluidos
carregados, ela influencia a atividade magnética observada nas estrelas. Esse fenomeno pode
ser entendido através do efeito dinamo, discutido na Sec. 3.2. Um dos efeitos estruturais
mais conhecidos da rotacao é o efeito de reducao de massa, ou, do inglés, mass-lowering
effect, descrito por Sackmann (1970), que diz que uma estrela de massa M com rotacao
uniforme tem as mesmas propriedades observacionais de uma estrela equivalente sem
rotagdo com massa M — AM. Do ponto de vista dos impactos evolutivos da rotagao,
destaca-se a mistura de elementos quimicos no interior estelar induzida pela rotacao
(também conhecida como rotational mizing, Palacios et al., 2003). Além disso, a rotagao
pode ser utilizada para determinar a idade de estrelas de baixa massa na sequéncia
principal. Esse método é conhecido como girocronologia e foi inicialmente proposto por
Barnes (2003).
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3.1 Efeitos da rotacao nas estrelas
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Figura 21 — Efeito da rotacao estelar na massa do envelope convectivo da estrela, em func¢ao
da idade. Cada curva representa a evolucao da massa da regiao convectiva em
relagdo a massa total ao longo da vida de uma estrela de 0,4 M), utilizando
diferentes valores de periodo de rotagao inicial e tempo de disco. Créditos:
Landin et al. (2016).

Landin et al. (2016) compararam o comportamento de alguns parametros estelares
obtidos em dois contextos diferentes durante a evolucao estelar de estrelas de baixa massa:
um onde o momento angular se conserva e outro onde a variacdo do momento angular é
considerada. Alguns dos resultados para modelos de 0,4 M, sao mostrados nas Figs. 21
e 22. Um dos efeitos da rotagdo na estrutura estelar consiste na alteracao da massa do
envelope convectivo, M..,,. Através da Fig. 21, percebe-se que quanto menor o periodo
de rotagao inicial, para um mesmo tempo de disco (isto é, o tempo em que a velocidade
rotacional permanece constante - ver Sec. 4), obtém-se maiores valores de M,y Landin
et al. (2016) também verificaram que, quanto menor o tempo em que a velocidade angular

mantém-se constante, maior é a massa da regiao convectiva.

Para o momento de inércia da regiao convectiva, I.o,,, Um comportamento seme-
lhante ao encontrado para a M.y, ¢ obtido. Como mostrado na Fig. 22, quanto menor
o periodo de rotacao inicial, maior o valor de I .,,. Para um mesmo periodo de rotacao

inicial, o momento de inércia cresce com a reducao do tempo de disco.
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Figura 22 — Efeito da rotagao estelar no momento de inércia da estrela em fungdo da idade.
As diferentes curvas descrevem a evolucao do momento de inércia da regiao
convectiva em fun¢do da idade para uma estrela de 0,4 M. Para cada curva
foram utilizados diferentes valores de periodo de rotacao inicial e tempo de
disco. Créditos: Landin et al. (2016).

Os comportamentos de Mcony € Ieony €m funcao da idade podem ser entendidos a
luz de uma extensao do efeito de reducao de massa, pois estrelas que giram com maiores
velocidades possuem mais massa em seus envelopes convectivos e maiores momentos de
inércia nesta regiao, assim como seria esperado para uma estrela de massa menor. Embora
as Figs. 21 e 22 apresentem a massa e o momento de inércia da regiao convectiva em funcao
da idade para estrelas de 0,4 M, os efeitos da rotacdo na estrutura estelar apresentam

comportamento semelhante para estrelas de outras massas (Landin et al., 2016).

3.2 Conexao entre a rotacao estelar e a atividade magnética

A teoria do dinamo é atualmente utilizada para explicar a origem e manutencao
dos campos magnéticos estelares (Nelson e Medeiros, 2013). Essa teoria propoe relacionar
a geracao e manutencao do campo magnético das estrelas ao movimento do plasma que
constitui esses objetos, podendo-se usar as equagoes do eletromagnetismo e hidrodinamica

para descrever o fenémeno fisico (ver Apéndice B). A equacao da indugao:

0B

= V x (¢ x B) +1V?B, (3.1)

relaciona a variagdo do campo magnético, B, e a velocidade do fluido . O coeficiente de
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difusdo resistiva, 7, é definido a partir da velocidade da luz ¢ e da densidade de corrente o
(n= %) Na fotosfera do Sol, por exemplo, temos 1 ~ 10® cm? /s (Schrijver e Zwaan, 2000).
O segundo termo do lado direito da Eq. 3.1 é denominado termo difusivo e esta relacionado
a resisténcia 6hmica do plasma, sendo responsavel portanto por reduzir a corrente e, como
consequéncia, diminuir o valor de B (Nelson e Medeiros, 2013). O primeiro termo do lado
direito da equacao, conhecido como termo convectivo, é resultado do movimento do fluido
carregado e, portanto, atua como amplificador da corrente e do campo magnético (Nelson

e Medeiros, 2013). O nimero de Reynolds magnético, definido como

V x (7 x B)

et 3.2
nV2B (3:2)

.

¢é responsavel por comparar a intensidade entre os termos convectivo e difusivo. Para
R, > 1, temos a regeneracao do campo magnético ou o seu crescimento (no contexto
astrofisico é comum situagoes em que R, >> 1, como discutido por Schrijver e Zwaan
(2000)), enquanto para R, < 1 temos o esgotamento de B e para Ry ~ 1 o campo
magnético é preservado (pois, de acordo com a Eq. 3.2, nessa situagao teremos OB /ot =0).
O contexto onde R, >> 1 nos permite evocar o teorema de Alfvén do congelamento de
fluxo (Alfvén, 1942; Nelson, 2008), que implica que o fluxo do fluido mantém-se atrelado
as linhas de campo magnético. Como resultado, temos o efeito de esticamento das linhas
de campo magnético poloidal devido a rotacao diferencial do Sol como observado em 1) e
IT) na Fig. 23.

Podemos descrever o campo magnético B como sendo composto pelas componentes
toroidal, By, e poloidal, B, configurando componentes ortogonais. Assim, B = Et + ép.
E comum, ainda, escrever a componente poloidal como o rotacional de \I/gg, onde ¥ é
uma funcao a ser definida e qg ¢ o vetor unitario na direcao azimutal. Podemos proceder
da mesma forma com a velocidade do plasma, de modo que ¥ = ; + 7,,. O mdédulo da
componente toroidal da velocidade pode ser escrito em fungao da velocidade angular, de
tal forma que vy = Qrsen 6, onde 6 é o angulo em relacao ao eixo de rotagao. Substituindo
essas novas expressoes de B e ¥ na Eq. 3.1 que descreve a variacao de B , chegamos a
duas equagoes, cada uma relacionada a uma componente do campo magnético (Nelson e

Medeiros, 2013):

o (2N (2 =B V@ (v VB, (63)

rsen @ rsen® r?sen? 0

—

E+ rsen@vp.

ov L v < (3.4)

)ZCYBt+T](V2_

— v
rsen 6 r2 sen? 9> ’

onde a Eq. 3.3 descreve o comportamento do campo toroidal e a Eq. 3.4 descreve a variagao

do campo poloidal. Vemos na Eq. 3.3 que ha uma contribui¢ao do campo poloidal B,
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Figura 23 — Representacao dos efeitos (2 e . Inicialmente, temos linhas de campo poloidais,
como em I. Devido a rotagao diferencial do fluido, as linhas de campo poloidais
sao arrastadas, como ilustrado em II. Com as reconexoes das linhas de campo,
elas passam a ser toroidais, como mostrado em III. Esse processo, que leva as
linhas de campo magnético da configuracao poloidal para a toroidal, ¢ chamado
de efeito €2. Devido aos movimentos ciclonicos e ao efeito de Coriolis, ocorre
a torcao das linhas de campo toroidais, dando origem a loops magnéticos,
como apresentado em IV e V. Apds as reconexoes das linhas de campo
magnético, temos como resultado linhas de campo poloidais (representadas
em VI), fechando o processo denominado efeito a.. Créditos da figura original:
Emese Forgacs-Dajka.

para a geragao do campo magnético toroidal. Como o termo B, acompanha o gradiente
da velocidade angular €2, damos o nome de efeito {2 para essa contribuicao. A contribuicao
do campo toroidal para a geracao do campo magnético poloidal, explicitado pelo termo

aB; na Eq. 3.4, foi proposta inicialmente por Parker (1955) e chamada de efeito a.

A dindmica das linhas de campo influenciadas pelo efeito a—€2 pode ser vista na Fig.
23. As linhas de campo poloidais, representadas em I), sdo inicialmente distorcidas devido
a rotagao diferencial, como representado em II) e discutido na Sec. 1.2.1. Como resultado,
as linhas se reconectam assumindo uma configuragao toroidal, assim como ilustrado em
I1IT). Esse processo apresentado na Fig. 23 resume o efeito 2. As linhas de campo toroidais
sao entao torcidas devido aos movimentos ciclonicos e ao efeito de Coriolis, dando origem
a loops magnéticos, como ilustrado em IV) e V). Esses loops magnéticos reconectam-se
dando origem as linhas de campo poloidais, representados em (VI), e fechando o processo

denominado efeito a.
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3.2.1 Atividade magnética e nimero de Rossby - uma evidéncia observacional

da relacdo rotacao-atividade magnética

A atividade magnética estelar estd conectada com a velocidade de rotacao da
estrela. Inicialmente procurou-se relaciona-la diretamente ao periodo de rotagao, P,o, mas
os indicadores de atividade magnética, como a luminosidade em raios-X, emissao em Ha e
emissao em Call, sdo melhor correlacionados com o nimero de Rossby. Noyes et al. (1984)
foram pioneiros ao explorar essa relacao e observaram que a atividade magnética aumenta

com o decréscimo do ntimero de Rossby.

Com o objetivo de obter uma expressao para o niimero de Rossby, podemos partir da
equagao de Navier-Stokes, como apresentada por Nelson (2008), uma vez que essa equagao
descreve o movimento de um fluido em um meio viscoso. A equacao de Navier-Stokes é

definida como:

g: + (- V)T = —iﬁp + F, 4+ V27, (3.5)
onde 0U/0t representa a aceleragao do fluido em um ponto fixo, (U 6)17 expressa a variagao
da velocidade do fluido entre dois pontos do sistema de coordenadas espaciais, que descreve
as posigoes no espago fisico onde o fluido encontra-se, em um mesmo instante de tempo, p
é a densidade do fluido, P a pressao, ﬁg a forca gravitacional (que pode ser escrita também
como F = ﬁgb) e v é definido como a viscosidade do fluido. No caso em que temos rotacao,
a expressao da aceleracao (0U/0t) deve ser modificada a fim de considerar o efeito de

Coriolis e a aceleragao centrifuga. Portanto, a equagao de Navier-Stokes sera dada por:

U - - - - 1= - -
g:+2§2><17+§2 X (X 7)+ (- V)i = —-VP + F, + vV?7, (3.6)
P

onde 20 x 7 é a aceleracao de Coriolis e Q x (ﬁ X T), a aceleragdo centrifuga. De forma
analoga ao termo (¥ - 6)17, o termo devido ao efeito de Coriolis avalia 0 movimento do
fluido em relacao ao sistema de coordenadas espaciais utilizado para descrever o sistema
fisico onde o fluido esta situado. O niimero de Rossby, Ro, é uma quantidade adimensional

que compara o efeito provocado por esses dois termos:

Ro (3.7)
O ntmero de Rossby é comumente definido também como a razao entre as ordens
de grandeza de (7 V)7 (ou seja, v2/(, onde £ é o comprimento caracteristico da célula de

convecgio) e de € x ¥ (isto 6, Qv). Portanto:
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v
Ro T (3.8)

Na pratica, o nimero de Rossby para uma estrela é calculado a partir do seu
periodo de rotacao e de um parametro caracteristico fornecido pela teoria do comprimento
de mistura, que é uma descricao paramétrica da convecgao, proposta por Ludwig Prandtl,
em 1925. Essa abordagem considera que bolhas de matéria transportam calor nas regides
convectivas de estrelas como o Sol. O aumento da temperatura de uma bolha leva a
diminuicao da sua densidade. Esse material entao desloca-se para camadas superiores e,
apos ter percorrido uma certa distancia, desfaz-se no meio circundante (Kippenhahn et al.,
2012). A essa distancia percorrida dé-se o nome de comprimento de mistura, representado
por ¢y, (equivalente ao comprimento caracteristico £ da Eq. 3.8). Ademais, o tempo que o
elemento de massa leva para atravessar a distancia ¢, é denominado tempo convectivo, 7,

enquanto a velocidade do elemento de massa é simplesmente v, = £y, /7.

Como 2 o« 1/ P, onde P,y € 0 periodo de rotacao da estrela, e v = /7., entdo o

nimero de Rossby pode ser escrito como:

(3.9)

Apesar de sabermos que essa nao é uma descrigao completa do processo de conveccao,
a implementacao da teoria do comprimento de mistura permite tratar esse fenémeno de

forma rapida computacionalmente e reproduzir dados observacionais.

Para valores de Ro menores que ou iguais a um valor limiar definido como nimero
de Rossby de saturacao, Rog,y, a atividade magnética encontra-se em um regime saturado,
enquanto para Ro > Rogg, 0 regime é o mesmo que o encontrado por Noyes et al.
(1984), denominado insaturado. Portanto, a Eq. 3.10 define a relagao entre o indicador de
atividade magnética (Lx /Lo, onde Lx é a luminosidade em raios-X e Ly € a luminosidade

bolométrica) e o nimero de Rossby:

CRO®, se Ro > Rogay,
Lx/Lyo = (3.10)
(LX/Lbol)sata se Ro S Rosat7

onde (Lx/Lpol)sas ¢ @ média do valor de Lx/Lyo na regido saturada, C' é uma constante,
tal que C' = (Lx/Luol)sat/ RoP., e B é o expoente que ajusta a distribuicdo dos dados no
regime nao-saturado. A Fig. 24 mostra um grafico de luminosidade em raios-X (Lx/Lpel)
em fungdo de Ro, utilizando as amostras de Wright et al. (2018) e Vidotto et al. (2014). No
grafico sdo apresentados os ajustes para cada amostra. A variavel (Lx/Lpoi)sat, presente

no grafico, define o valor de saturacao da luminosidade em raios-X.
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Como discutido brevemente em Galvao et al. (2024), estrelas jovens sao encontradas
majoritariamente no regime saturado (Ro < Rog,y), enquanto estrelas mais velhas obedecem

a lei de poténcia que rege o regime insaturado.
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Figura 24 — Luminosidade em raios-X em funcao do niimero de Rossby. As retas mostram
ajustes que descrevem a atividade magnética, que apresenta um valor aproxi-
madamente constante (denominado (Lx/Lpol)sat) até um determinado valor
de Ro (Rogy). A partir desse valor, Lx/Lye decai em fun¢ao do ntimero de
Rossby segundo uma lei de poténcia, Lx/Lpe o< Ro®. Em a), temos os dados
de Wright et al. (2018) e os ajustes realizados por Galvao et al. (2023). Em
b), temos os dados de Vidotto et al. (2014) e ajustes de Galvao et al. (2024),
feitos através do Método Monte Carlo via Cadeias de Markov (MCMC).

Wright et al. (2018) encontraram estrelas completamente convectivas em um regime
insaturado de atividade magnética, onde esperava-se encontrar apenas estrelas parcialmente
convectivas. Uma vez que acreditava-se que as estrelas estavam nesse regime de atividade
magnética devido a presenca da tacoclina, outras explicagoes sao buscadas para explicar
a atividade magnética observada em estrelas de baixa massa. Através de simulagoes,
Guerrero et al. (2017) investigaram o papel da tacoclina no dinamo solar, mecanismo
responsavel pelos fendmenos magnéticos observados no Sol (ver Sec. 3.2). Nesse trabalho,
concluiram que a tacoclina é fundamental para reproduzir fenémenos relacionados a
atividade magnética, como o ciclo de atividade solar, oscilagao torcional (variagdo da
velocidade angular na superficie do Sol) e a relagdo entre atividade magnética e nimero
de Rossby (ver Subsec. 3.2.1).
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4 EVOLUCAO DO MOMENTO ANGULAR

O principal modelo proposto para explicar a evolu¢ao do momento angular de uma
estrela considera que a sua velocidade angular é constante (2 = (g, onde )y é a velocidade
angular inicial) durante um certo tempo caracteristico, 745k, devido ao acoplamento da
estrela com o seu disco circum-estelar. Para idades maiores que 7gi, a estrela torna-se
livre para acelerar, aproximadamente conservando o seu momento angular, enquanto evolui
em dire¢do a sequéncia principal. Uma vez que o momento angular J é escrito em funcao

do momento de inércia I e da velocidade angular €2, de acordo com a relagao:

J =19, (4.1)

podemos encontrar uma expressao para d§2/dt derivando a equagao de J. Portanto, para
t > T4isk, a velocidade angular varia e a sua taxa de variacado no tempo pode ser escrita
)

COIMo:

ds) dJ 1 dl 9
P TS (4.2)

Com o objetivo de investigar a perda e redistribuicao de momento angular, Kawaler
(1988) analisou estrelas de tipo espectral tardio em aglomerados jovens. Utilizando modelos
tedricos e ajustes baseados em dados observacionais, Kawaler (1988) mostrou que a perda

de uma quantidade de momento angular dJ em um tempo dt pode ser expressa como:

2—n : 1-2n/3 n/3
A _ g qrrtaans) (10 M M (4.3)
dt R@ —10714M®/yr71 M@ ’

onde Q é a velocidade angular, R o raio, M a taxa de perda de massa e M a massa da
estrela. A variavel n depende da geometria do campo magnético, para n = 2, o campo
magnético responsavel pelo vento estelar tem uma geometria radial, enquanto para n = 3/7,
temos um campo dipolar. O expoente a dita a relacdo de proporcionalidade entre o campo
magnético superficial e a velocidade angular da estrela. Para estrelas jovens do tipo tardio,
¢ comum adotar @ = 1, o que equivale a relacao R?B; o €, onde B é o campo magnético
superficial (Kawaler, 1988). A constante Ky inclui a constante de proporcionalidade Ky
que descreve a relagao entre By e €), e a constante K, que relaciona a velocidade do vento

estelar e a velocidade de escape. Kw pode ser escrita como:

Ky = 2,035 x 10%(24,93K"/*)"Ki"?, (4.4)
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Ky e Ky sao parametros que precisam ser ajustados, e, portanto, sao considerados
por Kawaler (1988) como parametros livres, assim como n e a. Em seu trabalho, Kawaler
(1988) supoe a = 1, o que reproduz o comportamento do campo magnético de estrelas
jovens de tipo tardio. Além disso, ele considera que K3 = 4,4 x 10 g ecm™ (o0 que equivale
a um campo magnético global solar de aproximadamente 2 G) e Ky = 1, o que significa

que a velocidade do vento ¢ igual a velocidade de escape.

Kawaler (1988) variou o valor de n utilizando duas consideragoes diferentes no
modelo estelar. No primeiro caso, considerou rotacao de corpo rigido em todas as regides
da estrela, o que pressupoe uma completa redistribuicao do momento angular em todo o
interior estelar. No segundo caso, considerou conservacao local de momento angular no
carogo radiativo (o que equivale a rotagdo diferencial nessa regidao) e rotacao de corpo rigido
na regiao convectiva. Essa configuracao é diferente do que foi constado posteriormente
através de dados observacionais, isto é, um caroco radiativo com rotacao proxima a de
um corpo rigido e o envelope convectivo com rotacao diferencial, como discutido da Sec.
1.2.1. Kawaler (1988) justifica essa escolha ao defender a ideia de que a convecgao é uma
forma efetiva de transferéncia de momento angular, possibilitando considerar o envelope
convectivo um corpo rigido. Como resultado, obteve que n = 1,5 é o valor que melhor

reproduz a lei de Skumanich entre aqueles valores de n analisados.

Muitos trabalhos na literatura consideram a perda de momento angular (d.J/dt)
apenas devido aos ventos estelares baseando-se no trabalho de Kawaler (1988). Esses
trabalhos propoem modificagoes da Eq. 4.3, chamada também de equacao de frenagem
magnética, uma vez que esse termo é responsavel por reduzir a velocidade angular da
estrela. Para tratar a perda de momento angular, Bouvier et al. (1997) propdem a seguinte

equagao:

[0 () () wn<on .
dt —KQQ2, (%)m (N%)il/z se Q> Qe

onde a constante K é um parametro a ser ajustado, R é o raio da estrela, M a massa da
estrela e (g, é a velocidade na qual ocorre a saturacao da taxa da perda de momento
angular em altas velocidades. Na Eq. 4.5, Bouvier et al. (1997) sup6em, em acordo com
Barnes e Sofia (1996), que para altos valores da velocidade angular (Q > (), a perda de
momento angular ndo cresce da mesma forma como para baixos valores de Q (2 < Qgay).
No regime de altos valores de 2, a perda de momento angular é governada pela segunda
parte da Eq. 4.5.

Outra equacao proposta na literatura acrescenta uma terceira parte a expressao
de % para reproduzir diferentes fases evolutivas da velocidade de rotacao (Allain, 1998).

Nesse contexto, a expressao de % ¢ descrita pela Eq. 4.6:
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—I(skg23 (%)1/2 (MMG)_UZ se Q < chita

dJ 1/2 —1/2

E KstcritQ2 (%) (MM®> S€ QsaLt >0 > chita <46)
— K Q0 (%)1/2 (M%)fl/2 se 2 > Qg

onde K e K, sdo constantes a serem ajustadas, (), é a velocidade do regime de saturacgao
de atividade magnética e (). ¢ a velocidade angular critica, que determina o regime de
rapidas velocidades de rotacao, onde a variacao da velocidade depende da velocidade ao
quadrado (esse regime foi determinado primeiramente por Mayor e Mermilliod, 1991).
A primeira parte da equagao reproduz a lei de Skumanich, a segunda parte reproduz o
regime de rotacao rapida, também chamado de regime de Mayor-Mermilliod, e a terceira

modela o regime de saturacao da lei de frenagem para altas velocidades.

Alguns modelos, como o proposto por Bouvier et al. (1997), consideram a varia¢ao
de J devido apenas a perda de momento angular através de ventos estelares, enquanto
outros trabalhos (por exemplo Allain, 1998; Gallet e Bouvier, 2013, 2015) consideram
a interagao entre o interior radiativo e o envelope convectivo. Nesta modelagem teorica,
as regioes convectiva e radiativa sao tratadas separadamente como corpos que giram
rigidamente com diferentes velocidades de rotacao, sendo, portanto, desacopladas. Como
resultado, temos duas equagoes de d€)/dt, uma para o interior radiativo (dQ,.q/dt) e outra
para o envelope convectivo (d€eony/dt). Nesse contexto, d";l% e d{i%d apresentam outros
termos, além da perda de momento angular devido a ventos, relacionados a diferentes

processos fisicos. A perda de momento angular passa a ser descrita entao como:

dJconv
= me Fce - FraL ) 4.7
dt Tt ¢ (4.7)
dJrad
- _Fce Fra ) 4.8
2t + 1rad (4.8)

sendo I'ying @ contribuicao para a variacgao do momento angular devido aos ventos estelares,
I'.c a variacao de J devido a troca de momento angular entre as regioes convectivas e
radiativas da estrela e I',,q a variagao de J devido a variagao em tamanho e massa do

interior radiativo. I',q € ['ce s@o descritos pelas Eqs. 4.9 e 4.10, respectivamente:

2 erad
I‘rau = *RZ Qconvi, 4.9
d 3 rad dt ( )
r, — AJ, (4.10)
Te—e

onde dM,.q é a quantidade de massa presente em uma casca fina de raio R,.q logo abaixo

da base da zona convectiva. Além disso, 7._. é a escala de tempo em que a quantidade de
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momento angular AJ leva para ser transportada do interior para o envelope convectivo.
Como apontado por Schrijver e Zwaan (2000), processos como a circulagao meridional,
difusao turbulenta devido a rotacao, ondas de gravidade, circulacao induzida pelo vento e
torque devido ao campo magnético sao sugeridos para descrever o transporte do momento
angular entre a zona radiativa e a zona convectiva. Substituindo as Eqs. 4.9 e 4.10 nas
expressoes da variacao do momento angular para cada regiao, descritas pelas Eqs. 4.7 e

4.8, para entao substituir na Eq. 4.2 que fornece a variacdo de d€)/dt, teremos, para cada

regiao:
dQconv Fwind AJ 1 2 R2 d erad d[conv Qconv
= - QConv - ) 4.11
dt Iconv * Te—e [conv 3 [conv dt dt Iconv ( )
Ay 1 AJ 2R? dM.,, Al aq a
d _ + = radQconv d d d. (412)
dt [rad Te—e 3 Irad dt dt Irad

Em alguns trabalhos (por exemplo Gallet e Bouvier, 2013, 2015), a perda de

momento angular através de ventos estelares é descrita pela Eq. 4.13:

Cfitt] X QMWindri7 (413)

onde € é a velocidade angular da superficie na estrela (ou seja, Qeony), Mying € a taxa de
perda de massa e 75 é o valor médio do raio de Alfvén, isto é, o local onde as densidades de
energia magnética e cinética possuem o mesmo valor (Belenkaya et al., 2015). A expressao
de ra, descrita pela Eq. 4.14, é determinada através de simulagoes (Matt, 2008):

B2R’ ’
Vo K302, + I

esc

ra = K (4.14)

onde R é o raio da estrela, B, é o campo de dipolo superficial no equador e ves. € a
velocidade de escape da superficie estelar (vese = /2GM/R). Na Eq. 4.14, Ky, K3 e z sdo
constantes obtidas através de simulagoes numéricas e tém os valores 1,30, 0,0506 e 0,2177,

respectivamente.

Considerando que o campo magnético é criado devido ao efeito dinamo, podemos
supor que a intensidade do campo magnético médio, B,,, depende da velocidade angular.
Gallet e Bouvier (2013, 2015) obtiveram o valor do campo magnético médio e a taxa de
perda de massa através do cédigo BOREAS de Cranmer e Saar (2011).

Gallet e Bouvier (2015) calcularam os percentis de 25%, 50% e 90% da distribuigao
da velocidade angular de estrelas de diferentes aglomerados com idades diferentes. Além
disso, os percentis de 25%, 50% e 90% foram definidos como rotadores rapidos, medianos

e lentos, respectivamente. Para reproduzir os percentis, os autores utilizaram modelos que
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descrevem a evolugao da velocidade angular. Esses modelos foram construidos utilizando
as Eqgs. 4.11 e 4.12, que descrevem a variacao das velocidades angulares do envelope
convectivo e do caroco radiativo, respectivamente, e a Eq. 4.13, que descreve a perda do
momento angular. Eles calcularam os valores de periodo de rotacao inicial (F) e de tempo
de disco (Tqgisk) que melhor descrevem os percentis e os resultados sdo mostrados na Tab. 2.
Como mostrado na Tab. 2, Gallet e Bouvier (2015) encontraram que o tempo de disco
aumenta em funcdo da massa para os rotadores lentos e medianos. Essa tendéncia nao foi

encontrada para os rotadores rapidos.

Tabela 2 — Periodos de rotagao inicial e tempo de disco calculados por Gallet e Bouvier
(2015) para rotadores lentos, medianos e rapidos.

Parametro Rotadores lentos Rotadores medianos Rotadores rapidos Massa (M)

Py (dias) 8 5 1,4 1,0
Tdisk (Myr) 9 6 2 1, 0
Py (dias) 9 6 14 0,8
Taise (MyT) 7 5 3 0,8
Py (dias) 8 45 1,2 0,5
Taise (MyT) 6 35 2,5 0,5

Fonte: Gallet e Bouvier (2015).

Vasconcelos e Bouvier (2015) simularam aglomerados sintéticos para tentar repro-
duzir a distribuicao de periodos dos aglomerados jovens ONC, NGC 2264 e h Per, com
idades de 1 Myr a 13 Myr. Para obter os dados sintéticos, Vasconcelos e Bouvier (2015)
utilizaram simulagoes de Monte Carlo considerando o mecanismo de disk-locking, no qual
foi definido um valor limite de taxa de acrecao de massa como responsavel por definir
o desacoplamento entre estrela e disco, para estrelas que possuem disco. Para estrelas
sem disco, foi considerada a conservacao de momento angular. A evolucao do periodo
de rotacao de aglomerados jovens como ONC, NGC 2264 e h Per pode ser reproduzida

através das simulagdes propostas por Vasconcelos e Bouvier (2015).

Vasconcelos et al. (2022) ampliaram a idade dos aglomerados estudados, testando
o modelo para idades de até 550 milhoes de anos. Além disso, os autores testaram a
hipétese de desacoplamento entre o interior e o envelope e a influéncia do parametro 7._,
na distribuicao do periodo de rotagao. Os resultados mostraram que, para estrelas na
pré-sequéncia principal e na ZAMS (no inglés zero-age main sequence, que denomina a
fase evolutiva na qual a estrela estd no inicio da sequéncia principal), uma variagao de

Te—e NA0 resulta em um efeito significativo na distribui¢do do periodo de rotagao.

Uma vez que a transferéncia de momento angular entre o carogo radiativo e o
envelope convectivo ocorre em um tempo 7._., essa variavel € um indicador da intensidade
do acoplamento entre essas duas regioes. Altos valores de 7._, (por volta de 300 Myr, por

exemplo) indicam um acoplamento fraco, enquanto baixos valores de 7._. (1 Myr a 30 Myr,
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por exemplo) configuram um forte acoplamento entre as duas regices. Vasconcelos et al.
(2022) sugerem que, para estrelas com velocidades de rotagdo baixas e medianas (usando a
mesma defini¢do de regime de rotagao de Gallet e Bouvier (2015)), o acoplamento é fraco,

isto é, os valores de 7._, sdo altos.

Considerando rotagao de corpo rigido, van Saders et al. (2016) modificaram a
equagao do momento angular para que, a partir de um nimero de Rossby critico, o
momento angular se conserve. Portanto, nesse contexto, a equagao de d.J/dt pode ser

escrita como:

2
feBuQ (%) se Qas < Q2 Ro < Rogy

dJ o
2
E = fKKMQ (Qé}%’@) S€ chit > Q%a RO S ROcrit (415)
0 se Ro > Rogit,

onde 2 é a velocidade angular e . o seu valor critico, 7. é o tempo convectivo, fx um

fator de escala e a constante Ky é definida como:

31 ~022 056 044
Kv _ () <R> <M> <L> ( oot ) , (4.16)

sendo ¢(€2) uma correcao centrifuga, inicialmente proposta por Matt et al. (2012), que visa

reproduzir a variagdo de momento angular para estrelas com baixa velocidade de rotagao

(objetos com periodo de rotacao maior do que 40 dias) e Pyhor @ pressao na fotosfera.

Esses trabalhos utilizam modelos de estrutura e evolucao estelar para obter parame-
tros estelares que possibilitem resolver as equacoes diferenciais que descrevem a evolucao
da velocidade angular. Uma outra abordagem consiste em utilizar modelos de estrutura
e evolucao estelar com a rotagao implementada. Uma vez que a rotagao estelar afeta a
estrutura da estrela, investigar a evolugao da velocidade angular através desse método
torna-se vantajoso devido ao fato desses efeitos serem considerados ao longo da vida da

estrela.

Landin et al. (2016), utilizando uma versdao do cdédigo de estrutura e evolugao
estelar ATON, que leva em consideragao a rotacao estelar, investigaram a rotacao de
estrelas pertencentes aos aglomerados da Nebulosa de Orion (ONC) e NGC 2264, com
idades médias de 1 e 3 milhoes de anos, respectivamente. Nesse trabalho,Landin et al.
(2016) calcularam a idade para as estrelas individualmente, ndo supondo que objetos de
um mesmo aglomerado possuem exatamente a mesma idade, mas sim que apresentam
uma dispersao em idades. As amostras foram divididas em diferentes categorias. Estrelas
com idades menores do que 10 anos e periodos de rotacdo menores do que um certo valor

limiar Pypresh (Pinresn = 8 dias para o aglomerado ONC e Pypesn = 5 dias para NGC 2264)
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foram definidas como rotadores rapidos precoces. Estrelas com periodos maiores ou iguais
a Piresn foram denominadas rotadores lentos e objetos com periodos menores que Piyresh €

idades maiores que 10° anos foram classificadas como rotadores moderados.

Landin et al. (2016) consideraram o mecanismo de disk-locking para rotadores
moderados e a conservagao do momento angular para rotadores rapidos precoces. Foi
utilizada rotacao de corpo rigido para descrever a evolugao da velocidade angular das
estrelas dos aglomerados ONC e NGC 2264. Além disso, na abordagem de disk-locking,
assumiram o periodo inicial igual a 8 dias para estrelas de ONC e 5 dias para estrelas de
NGC 2264, baseados na distribuicdo de periodos atual de cada aglomerado. Utilizando
seus modelos de disk-locking, Landin et al. (2016) encontraram que 0,2 < 74;5c (Myr) < 3
e 0,2 < 7gisk (Myr) < 10 conseguem descrever as posigoes das estrelas com velocidades

moderadas dos aglomerados ONC e NGC 2264 no plano periodo vs. idade.
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5 CODIGO DE ESTRUTURA E EVOLUCAQ
ESTELAR

Os codigos de evolucao estelar resolvem equacoes constitutivas, formuladas para
descrever a variagao de grandezas fisicas do interior estelar, associadas a algumas suposigoes
adicionais e condig¢oes de contorno. Esse conjunto de equacgoes diferenciais considera simetria
esférica, o que resulta em expressoes escritas em termos de apenas uma dimensao. As
equacoes que descrevem a fisica do interior estelar podem ser formuladas em funcao da
coordenada radial r (notagao euleriana) ou da variavel massa m (notagao lagrangiana).

As equagoes 5.1, 5.2, 5.3 e 5.4 sao as chamadas equagoes constitutivas, na configuracao

lagrangiana:
5; _ M;p (5.2)
;l; =€, — €, — ng (5.3)

onde m é a massa contida por uma esfera de raio r, p é a densidade na regidao r, ¢, é a
energia produzida através de reagoes nucleares, €, é a energia perdida através de neutrinos
e s é a entropia do gas. As demais grandezas, P, L, T e G, possuem os significados usuais,
pressao, luminosidade, temperatura e constante gravitacional, respectivamente. A Eq. 5.1
¢é a equagao de equilibrio hidrostatico, a Eq. 5.2 descreve a conservagao de massa, a Eq.
5.3 ¢ a equacgao de conservacao de energia e a Eq. 5.4 é a equagao de transporte de energia.
Na Eq. 5.4, o gradiente representado por V pode ser convectivo (que é praticamente
adiabatico na maior parte do interior estelar), quando o transporte de energia for feito
por convecgao, e pode ser também radiativo, quando o transporte de energia ocorrer por
radiagao. Nas regioes convectivas, o gradiente é definido pela teoria do comprimento de
mistura (Kippenhahn et al., 2012).
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5.1 Solucdo numérica da equacdo do momento angular, utilizando

parametros fornecidos pelo cédigo ATON

Construimos modelos que descrevem a evolucdo da velocidade e do momento
angulares de estrelas de baixa massa, utilizando trilhas evolutivas de 0,1 Mg a 1,4 M.
Resolvemos a Eq. 4.2, que descreve a variacao da velocidade angular em funcao do tempo,
dQ/dt, considerando a perda de momento angular devido apenas aos ventos estelares (Eq.
4.5). Detalhes do modelo, construido na linguagem python, sdo discutidos no Apéndice
C.0.1.

Utilizamos parametros estelares fornecidos pelo codigo de estrutura e evolugao
estelar ATON (Landin et al., 2023). Neste trabalho, consideramos o pardmetro o = 2 da
teoria do comprimento de mistura (Béhm-Vitense, 1958). Através de modelos de atmosfera
nao cinza de Allard et al. (2000) foram obtidas as condi¢oes de contorno na superficie.
O ajuste entre o interior estelar e a atmosfera foi feito considerando-se a profundidade
Optica igual a 3. A Fig. 25 mostra que o raio e o momento de inércia de uma estrela de
1 Mg decrescem em funcgao da idade e atingem valores constantes apos aproximadamente
dez milhoes de anos. O comportamento do raio, em funcao da idade, obtido através do
c6digo ATON ¢é semelhante ao comportamento obtido por Gallet e Bouvier (2015), que
utilizaram os modelos de Baraffe et al. (1998). Em ambos, o raio da estrela passa a ser
1 Rs quando ela atinge 10 milhoes de anos. O comportamento da evolugao do momento
de inércia é também semelhante. I decresce com a idade, até assumir um valor constante
por volta de 32 milhdes de anos, tanto para o codigo ATON como para os modelos de
Baraffe et al. (1998).

Para obter a velocidade angular da estrela em fun¢do da idade, resolvemos a Eq.
4.2 de d2/dt numericamente através de um programa computacional escrito na linguagem

Python. Neste trabalho, utilizamos o método de Runge-Kutta, de forma que

h
Qj+1 — Qi + §(K1 + KQ) (55)

sendo Ky = dQ(t;, %) /dt e Koy = dQ(t; + h, 4 + hKy)/dt com dS);/dt dado pela Eq. 4.2 e
h = t;11 — t; sendo o passo temporal obtido com o cdédigo ATON (Landin et al., 2023).

Calculamos a variacao do momento de inércia da seguinte forma:

% _ IH—l — I (5 6)
At ti —t; '

onde [i;; e [; também sdo fornecidos pelo cédigo ATON (Landin et al., 2023). Utilizamos
a Eq. 4.6 de Allain (1998) que descreve a variagdo do momento angular, com as constantes
Kg = 2,7 x 10", Ky = 4,2 x 1022 Quit = Ko/ Ko € Qear = 30 Qo, que definem as

constantes que multiplicam a primeira e a segunda partes da 4.6, a velocidade critica,
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Figura 25 — Evolucao do raio e momento de inércia de uma estrela de 1 My em funcao do
logaritmo da idade determinados pelo cddigo ATON (Landin et al., 2023).

que determina o regime de rapidas velocidades de rotagao, e a velocidade de saturacao,
respectivamente. Esses valores sdo os mesmos utilizados por Allain (1998) e foram ajustados
para reproduzir o valor atual da velocidade angular do Sol. A implementacao em linguagem
python das solugdes das Egs. 5.5 e 5.6 é mostrada no Apéndice C.0.1. A Fig. 26 apresenta
as derivadas temporais do momento de inércia, do momento angular e da velocidade
angular em funcao do logaritmo da idade para diferentes valores de periodo de rotacao
inicial. A variacao do momento de inércia é significativa até aproximadamente 32 milhoes
de anos e, apos isso, é praticamente nula (painel superior da Fig. 26). Isso acontece devido
ao fato da estrela encontrar-se na sequéncia principal e ndo mais estar em processo de

contragao, mantendo portanto o seu raio constante.

O painel do meio da Fig. 26 mostra que a variacdo do momento angular atinge um
minimo local por volta de 32 milhdes de anos e depois chega a um valor préximo de 0, por
volta de 251 milhoes de anos. Esse comportamento é verificado uma vez que d.J/dt é uma
funcao da velocidade angular Q (por exemplo a Eq. 4.6, descrita por Allain, 1998), que
apresenta um maximo por volta de 32 milhoes de anos. Enquanto isso, o painel inferior

da Fig. 26 mostra que, em 32 milhdes de anos, temos um ponto de inflexdo da derivada
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Figura 26 — Derivadas temporais do momento de inércia, momento angular e velocidade
angular de uma estrela de 1 My em funcao do logaritmo da idade, para
diferentes periodos de rotagao iniciais. As derivadas foram calculadas utilizando
parametros estelares, como momento de inércia e raio estelar, obtidos através
do c6digo ATON (Landin et al., 2023). Em todos os modelos acima utilizamos
Taisk = 6 Myr.

temporal da velocidade angular, que passa a ser aproximadamente 0 ap6s 251 milhoes de

anos.

De um modo geral, a Fig. 26 mostra que as amplitudes das variagoes de d.J/dt e
d)/dt aumentam com a diminui¢ao do periodo de rotagao inicial, enquanto dI/dt nao
¢é afetada. Isso decorre do fato de que, quanto menor o periodo inicial considerado em
um modelo, maior é a velocidade maxima atingida por esse modelo para reproduzir a

velocidade angular no final da pré-sequéncia principal, como mostrado na Fig. 27. Podemos
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verificar também, de acordo com a Eq. 4.2, que descreve a variagdo temporal da velocidade
angular, que d€2/dt depende de Q. Uma vez que a perda de momento angular também

depende de (2, esse efeito é também verificado em d.J/dt.
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Figura 27 — Evolucao da velocidade angular de uma estrela de 1Mg, em fungao do lo-
garitmo da idade, calculada através do método de Runge-Kutta, utilizando
pardmetros estelares fornecidos pelo codigo ATON (Landin et al., 2023). As
curvas continuas correspondem aos nossos calculos e utilizam a perda de
momento angular descrita por Allain (1998), enquanto as curvas tracejadas
utilizam os mesmos valores de periodo de rotacao inicial e tempo de disco das
curvas coloridas, mas a perda de momento angular descrita por Bouvier et al.
(1997). O ponto ® representa o Sol.

A Fig. 27 ilustra o resultado da integracao da equagao da velocidade angular em
funcao do tempo utilizando diferentes periodos de rotagao iniciais e diferentes periodos
de tempo em que a velocidade manteve-se constante (7qisk), iSto é, enquanto a estrela
encontrava-se acoplada ao disco circum-estelar. As curvas coloridas da Fig. 27 foram obtidas
neste trabalho, utilizando a Eq. 4.6 e a descri¢ao da perda de momento angular através
de ventos estelares de Allain (1998). As curvas em cinza foram construidas utilizando a
perda de momento angular de acordo com Bouvier et al. (1997) (Eq. 4.5), onde foram
utilizados K = 2,7 x 10" e Qg = 14 Qn. Através do grafico, percebe-se que, apesar de
ambos modelos atingirem o maximo de {2 em uma idade de aproximadamente 32 milhoes

de anos, a perda de momento angular de Bouvier et al. (1997) é mais significativa em
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relacdo a equagao utilizada por Allain (1998).

O grafico da Fig. 27 revela que, quanto menor o periodo de rotagao inicial, maior a
velocidade maxima alcancada pela estrela durante a sua vida. Para um mesmo periodo
inicial, quanto maior o tempo em que a estrela encontra-se ligada ao disco, menores sao as
velocidades atingidas. Além disso, verifica-se a tendéncia do modelo, independentemente

dos parametros iniciais, de reproduzir a atual velocidade de rotagao do Sol.

A Fig. 28 apresenta a velocidade angular em fun¢ao da idade para uma estrela
de 1 Mg, evidenciando quando as diferentes partes da Eq. 4.6, que descreve a perda do
momento angular, sdo utilizadas. Denominamos Lei 1, 2 e 3 a primeira, segunda e terceira
partes da Eq. 4.6, respectivamente. Através da Fig. 28, vemos que, para rotadores lentos
(curva vermelha) e medianos (curva verde), apenas a primeira e a segunda partes da Eq.
4.6, representadas pelas curvas continua e pontilhada, sao significativas. Isso mostra que

esses regimes mais baixos de rotagdo nao alcancam a velocidade de saturacao gu;.
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Figura 28 — Evolugao temporal da velocidade angular, evidenciando as partes da equacao
da perda de momento angular, considerando uma estrela de 1 M. Para as
curvas azul, verde e vermelha utilizamos Py, = 2,00 dias e 7gix = 5,07 Myr,
Py = 4,48 dias e 7455 = 6 Myr e Py = 9,8 dias e 14« = 6,5 Myr, respectiva-
mente. Lei 1, 2 e 3 se referem a primeira, segunda e terceira partes da Eq. 4.6,
que descreve a evolucao do momento angular, respectivamente.

Na Fig. 29, é apresentado como a evolugdo da velocidade angular é afetada pelos
valores dos parametros (g, Ko € Ky da Eq. 4.6, que definem a velocidade de saturacao
e as constantes que multiplicam a primeira e a segunda partes da equacao de variacao

do momento angular. O primeiro painel da Fig. 29 mostra que, quanto menor o valor de
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Qsat, mais devagar é o decréscimo da velocidade angular. Isso pode ser explicado pelo fato
da perda de momento angular e (), serem diretamente proporcionais quando a condicao
Q > Qg € satisfeita, como mostrado na Eq. 4.6. Os valores de Qg = 5 Qg Qsar = 10 Qp €
Quar = 30 Qi fazem com que a curva de §2 descreva a velocidade angular do Sol, enquanto
para ¢ = 1 )y isso nao ocorre. De forma andloga, no segundo e no terceiro painéis
da Fig. 29 vemos que, quanto menores os valores de Ky e Ky, mais devagar ocorre o
decréscimo de 2. Um menor valor dessas constantes estd relacionado a uma menor perda
de momento angular através de ventos estelares, ocasionando em uma diminui¢do menos
acentuada da velocidade de rotacao. Através da Fig. 29, vemos que apenas 4, > 1 Qg

Ky =3 x 10" e Kpm > 3 x 10*2 reproduzem a velocidade de rotacdo do Sol.

Através da Fig. 29 vemos que os parametros g, Ko € Ky, influenciam estagios
avangados da evolugao de Q (idade = 30 Myr). Apesar de variarmos os valores desses
parametros, o comportamento da velocidade angular, logo apds o desacoplamento entre a
estrela e o disco, varia igualmente, independentemente dos valores de €., Ko € K,

até atingir o maximo de §2.
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Figura 29 — Representagao de como a evolucao da velocidade angular de uma estrela de
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segunda partes da equacao de perda de momento angular, respectivamente.
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6 ANALISE DA RELACAO ENTRE O PRO-
CESSO DE DISK-LOCKING E O NU-
MERO DE ROSSBY

Neste trabalho, o nosso objetivo final é investigar uma possivel relacao entre a
duracao da fase de acoplamento disco-estrela e o niimero de Rossby. Ao invés de supor que
a estrela interage com seu disco circum-estelar durante um certo tempo de disco (7gisx),
consideramos a possibilidade da estrela liberar-se de seu disco quando atingir um certo
nimero de Rossby, que denominamos ntimero de Rossby critico para o desacoplamento
disco-estrela, Roqit,p. A nossa proposta consiste, entao, em considerar o nimero de Rossby
um parametro equivalente ao tempo de disco, 7g4;. Para testar essa hipétese, analisamos
a evolugao da velocidade de rotacao de estrelas de baixa massa. Procuramos descrever
o comportamento de percentis de distribuicao de velocidade de rotacao de diferentes
aglomerados em diferentes faixas de massa, considerando que as estrelas de um mesmo
aglomerado tém exatamente a mesma idade, que é a média das idades das estrelas deste

aglomerado.

6.1 Dados observacionais de aglomerados

Para avaliar os nossos resultados teoéricos, buscamos dados de aglomerados estelares
na literatura. As diferentes cores utilizadas na Fig. 30 representam fontes diferentes de
dados. Simbolos distintos para uma mesma fonte diferenciam os aglomerados. Coletamos
dados que compreendem o intervalo de idade de 1 milhao de anos até 10 bilhoes de anos.

As especificagoes de cada aglomerado sdo apresentadas na Tab. 3.

Para alguns aglomerados, as massas das estrelas nao estavam disponiveis na litera-
tura. Uma vez que precisavamos dividir os dados em intervalos de massa, os aglomerados
que nao dispunham desses dados nao foram considerados. Para estrelas da associagao jovem
de estrelas denominada Cepheus OB3b (CepOB3b), as massas foram obtidas de Getman
et al. (2009), através do processo de crossmatch. Esse processo consiste em comparar
a posicao no céu de estrelas de dois ou mais catalogos diferentes, a fim de determinar
os objetos presentes em ambos os catalogos. Para isso, utilizamos o software TOPCAT
(Taylor, 2005). Na Fig. 31, apresentamos a distribuigao dos aglomerados no gréfico de
velocidade de rotagao em funcao do tempo, que compreende o periodo de 1 milhao a 10

bilhoes de anos.

Apesar de povoada, na regiao por volta de 10 Myr no plano Q vs. idade, como mostra
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Figura 30 — Velocidade angular de estrelas em diferentes aglomerados em funcao da idade.

o histograma da Fig. 31, a massa das estrelas foi calculada apenas para 5 aglomerados. Essa
regiao do grafico é de intenso interesse, uma vez que o processo de destravamento entre
estrela e disco ocorre entre 5 e 10 Myr (Gallet e Bouvier, 2015). Além disso, para alguns
intervalos de massa, como por exemplo M < 0,2 My e M > 1,3 Mg, a quantidade de
estrelas com massa determinada em alguns aglomerados com idade entre 5 e 10 Myr é baixa
e pode influenciar os nossos resultados. Por exemplo, para o caso em que M < 0,2 Mg,

temos apenas dois pontos para cada regime de rotagao (rapido, médio e lento).

Como a variagdo do periodo de rotagao estelar depende da massa da estrela (Gallet
e Bouvier, 2015), fizemos um recorte em massa, abrangendo o intervalo 0,9 — 1,1 M,
como exemplo. O resultado é apresentado na Fig. 32. Os pontos vermelho, verde e azul
correspondem aos percentis de 90%, 50% e 25%, respectivamente, da distribuicao de
periodos de rotacao de cada aglomerado. As curvas representam solugoes da Eq. 4.2,

utilizando diferentes valores de periodo inicial e tempo de disco para descrever os percentis.

Embora as curvas tedricas consigam ajustar os percentis médios dos aglomerados
para idades de até aproximadamente 20 Myr e para idades maiores que 400 Myr, para
o intervalo 70 Myr < Idade < 200 Myr, os valores de €2 sao superestimados pelos nossos
modelos. Outros mecanismos de desaceleragdo, como a transferéncia de momento angular
entre o nucleo radiativo e o envelope convectivo, podem ser usados para tentar descrever
melhor a velocidade de rotacao durante esse periodo evolutivo. Além disso, a variacdo dos

parametros g, Ko ¢ Kyum — que representam a velocidade de saturacao e as constantes
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Figura 31 — Histograma da distribuicao de idade dos aglomerados listados na Fig. 30.

que multiplicam a Eq. 4.6, a qual descreve dJ/dt — pode proporcionar uma descri¢ao

mais precisa dos dados observacionais.

Através da Fig. 32 vemos ainda que, apesar dos modelos utilizarem diferentes
condigoes iniciais, a descricado da evolugao da rota¢ao tende para um mesmo comporta-
mento, principalmente apos aproximadamente 200 Myr. Esse resultado tedrico mostra-se

concordante com os percentis da distribui¢ao do periodo de rotacgao.

Para uma anéalise mais profunda sobre a velocidade maxima atingida durante a
evolucao de €2 sao necesséarios dados de aglomerados com idades entre 20 Myr e 70 Myr,

pois essa regiao do plano € vs. idade encontra-se despovoada.
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Tabela 3 — Dados dos aglomerados analisados neste trabalho.

Aglomerado Idade Faixa de massa Faixa de periodo Fonte
(em Myr) (em M) (em dias)

Collinder 69 4,9 - 0,43 - 14,60 Healy et al. (2023)
ASCC 16 7,1 - 0,458 - 11,100 Healy et al. (2023)
ASCC 19 8,0 - 0,3421 - 12,4000 Healy et al. (2023)
Gulliver 6 8,6 - 0,3589 - 11,3000 Healy et al. (2023)

Pozzo 1 10,2 - 0,4601 - 9,0000 Healy et al. (2023)
BH 56 11,8 - 0,384 -7,510 Healy et al. (2023)
NGC 2547 31,7 - 0,240 - 6,650 Healy et al. (2023)
« Persei 58,3 - 0,224 - 7,800 Healy et al. (2023)
Blanco 1 105 - 0,258 - 10,344 Healy et al. (2023)
NGC 2516 1101 - 0,221 - 7,300 Healy et al. (2023)
NGC 2422 155,9 - 0,266 - 9,500 Healy et al. (2023)
NGC 2548 455 - 0,314 - 13,000 Healy et al. (2023)
Tucana-Horologium 40 - 0,096091 - 10,264818 Popinchalk et al. (2023)
NGC 3532 300 - 0,5139 - 32,0000 Fritzewski et al. (2021)
M67 4000 - 0,1802 - 37,1000 Gruner et al. (2023)
Cep OB3b 4 0,07-2,12 0,102 - 19,879 Littlefair et al. (2010)
NGC 6709 150 - 0,9-125 Cole-Kodikara et al. (2023)
Psc-Eri stream 120 - 0,45 - 12,22 Curtis et al. (2019)
Estrelas de campo 1,07 x 10% - 9,15 x 103 0,84 - 1,27 10,91 - 51,00 van Saders et al. (2016)

UCL/LCC 16,5 0,20 - 1,3 0,4640 - 17,0604 Rebull et al. (2022)
NGC 2264 3 0,2-3 0,546 - 18,500 Affer et al. (2013)

Up Scorpion 8 0,091 - 3,367 0,0491 - 38,3933 Rebull et al. (2018)

p Ophiuco 1 0,317 - 2,317 0,2746 - 14,5062 Rebull et al. (2018)
M35 150 0,2-3 0,0312 - 10,5632 Soares-Furtado et al. (2020)
NGC 2158 2 x 10° 02-3 0,0309 - 15,8448 Soares-Furtado et al. (2020)

Ruprecht 147 2700 0,149 - 1,538 0,1963 - 30,0000 Curtis et al. (2020)
NGC2547 31,7 0,132 - 0,931 0,188 - 24,291 Godoy-Rivera et al. (2021)
Pleiades 125 0,094 - 2,754 0,0824 - 22,1411 Godoy-Rivera et al. (2021)

M50 78 0,293 - 1,021 0,052 - 28,953 Godoy-Rivera et al. (2021)
NGC 2516 110 0,161 - 0,697 0,087 - 14,453 Godoy-Rivera et al. (2021)
M37 550 0,456 - 1,144 0,4323 - 19,6756 Godoy-Rivera et al. (2021)
Presépio 790 0,148 - 1,735 0,0750 - 34,2175 Godoy-Rivera et al. (2021)
NGC 6811 1000 0,552 - 1,375 0,553 - 42,700 Godoy-Rivera et al. (2021)
Hyades 625 0,130 - 1,330 0,150 - 49,320 Douglas et al. (2019)
M34 225 0,26 - 0,96 0,349 - 16,812 Irwin et al. (2006)
NGC 752 1340 0,49 - 0,72 5,27 - 34,97 Agiieros et al. (2018)
Estrelas de campos 1,3236 - 12,9817 0,73 - 1,57 1,22 - 53,56 Hall et al. (2021)
ONC 1 0,07 - 6,41 0,66 - 34,50 Herbst et al. (2002)
NGC 6530 1,65 0,23 - 2,09 0,10 - 19,04 Henderson e Stassun (2012)
NGC 2362 5,0 0,12 - 1,47 0,242 - 27,011 Irwin et al. (2008)
hPersei 13,0 0,32 - 1,60 0,0663 - 15,9000 Moraux et al. (2013)

6.2

Investigando a relacdo entre o tempo de disco e o niimero de

Rossby

Com o objetivo de investigar uma possivel relagao entre 74 € Ro, dividimos as
amostras de dados de cada aglomerado em faixas de massas e determinamos os percentis de
25%, 50% e 90% da distribuicao de periodos de rotacao. Dividimos os dados em intervalos
de massa, em massa solar, como se segue: 0 a 0,2, 0,1 a 0,3, 0,2 a 0,4, 0,3 a 0,5, 0,4 a 0,6,
0,5a0,7,0,6a0,8,0,7a09,08a1,0,09a11,10al12,1,1a1,3,12ald4el,3al15. A

Healy e McCullough (2020)
2 Getman et al. (2009)
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Figura 32 — Velocidade angular de estrelas em diversos aglomerados em funcao da idade
média do aglomerado. Os pontos pretos no grafico sao dados observacionais
de aglomerados com estrelas com massas entre 0,9 Mg e 1,1 Mg. Os pontos
vermelhos, verdes e azuis representam os percentis de 90%, 50% e 25% da
distribuicao de periodos de rotacao dos aglomerados. As curvas sao solugoes
numéricas da equacao de evolucao da velocidade angular, obtidas utilizando-se
parametros estelares fornecidos pelo cédigo de estrutura e evolucao estelar
ATON (Landin et al., 2023). De cima para baixo, os valores de periodo de
rotagao inicial e tempo de disco sao Py = 3 dias e 7gc = 4 Myr, Py =
5 dias e 1y = 5 Myr, e Py = 10 dias e 74 = 7 Myr.

adogao desses intervalos de massa garante uma quantidade suficiente de objetos para cada
aglomerado, permitindo o célculo dos percentis. Os graficos com as estrelas agrupadas em
diferentes faixas de massa e os percentis sao apresentados na Fig. 33. Para intervalos de
maiores massas nao foi possivel encontrar uma distribuicao significativa de periodos de
rotacao e, portanto, estrelas distribuidas nesses intervalos de massas foram excluidas de

nossa analise.

Utilizando o método de Monte Carlo via Cadeias de Markov (ver Apéndice C.0.2),
encontramos os modelos mais provaveis que descrevem os pontos definidos pelos percentis,
considerando pontos de até 32 milhoes de anos. Essa idade limitrofe considerada na andlise

¢é representada pela linha pontilhada nos graficos da Fig. 33.

Escolhemos ajustar apenas a fase inicial da evolugao da velocidade angular, uma
vez que 0 nosso objetivo é tracar uma possivel relagao entre o fenomeno de disk-locking

e o numero de Rossby. Os parametros que mais influenciam as fases iniciais da evolugao
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angular e, portanto, o processo de disk-locking, sao o periodo de rotacao inicial Py e o tempo
de disco 4. Por isso, para simplificar a nossa analise, consideramos como parametros
livres apenas Py e Tgisk na nossa investigagao, restringida até 32 Myr. Como discutido na
Sec. 5.1, os pardmetros Qg (velocidade de rotagao de saturagao), Ky e Ky, (constantes
que multiplicam a primeira e segunda partes da Eq. 4.6, respectivamente, que descreve a
perda de momento angular), influenciam apenas estagios mais avangados da evolugao da

velocidade angular.

As solugoes da equagao da evolugao da velocidade angular (Eq. 4.2) sao apresentadas
na Fig. 33. As curvas azuis, verdes e vermelhas foram construidas utilizando-se os valores
mais provaveis dos parametros Py e 7yisk, calculados através do método de MCMC, que
descrevem o comportamento dos dados de até 32 milhdes de anos. Através dos graficos
da Fig. 33, vemos que, para os intervalos de massa 0,6 a 0,8 M, 0,7 a 0,9 Mg, 0,8 a 1,0
Mg, 09 a 1,1 Mg e 1,0 a 1,2 Mg, os modelos reproduzem o comportamento de percentis
da distribuicao de periodos de rotagao de estrelas mais velhas, com idades superiores a
100 milhoes de anos. Para outros intervalos de massa, os modelos nao descrevem bem o

comportamento apresentado pelos percentis de aglomerados mais velhos.

Tabela 4 — Valores mais provaveis do periodo inicial (Fp) e do tempo de disco (7gisx) obtidos
através do método MCMC para rotadores lentos, medianos e rapidos.

Py Tdisk Py Tdisk Py Tdisk
Massa rotadores rotadores rotadores rotadores rotadores rotadores
(Mg) lentos lentos medianos medianos  rapidos rapidos
(dias) (Myr) (dias) (Myr) (dias) (Myr)
0,1 6,500670p00s 1,51470000  2,217000 L1737 2,000050000r 0537005
0,2 10647000 1,697001 3 772*8384 1 55*8& 2,147t8834 1771008
0,3 11,3505 170400, 4 646+ODO5 1,0170%" 2,707 0,875
0,4 10,1t8§ 3527008 6,622705,, 1 01+Opl 2 883*0 s 1,00505
0,5 10,0701 6,755 5 421*0906 2 66t88§ 3 75*832 1,027005
0,6 9 73*008 96705 5 522*83‘;9 2,657 003 2,567 00 2,24702!
0,7 11,1701 8,8%03 6,24%00)  3,097008  2,3807003°  2.85700%
0,8 9 97*099 76505 59737000 598700 28277000 4,08T00;
0,9 10 2+ 7,3t8§ 4,769 0008 7 14*882 2,1205000  5,28700
1,0 ol 6,5701 4487005 594705, 2,0000%00001  5,08700;
1,1 10 5+ 1 5 71*099 4,475t888§; 5 07+88ji 2,598%003°  4,137008
1,2 11 0+ 7,005 4422701% 491707, 2 64O+0804 3,887 006
13 6 64*004 1375t0§ 3,8727°0001 5061007 243770002 2,197002

1,4 6,505 000: 13,5705 37927000 3467000 2,558700°  2,38700s
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Figura 33 — Velocidade angular da estrela, em funcdo da idade, para diferentes faixas

de massa. Os pontos pretos representam estrelas de diferentes aglomerados,
enquanto os pontos azuis, verdes e vermelhos representam os percentis de
25%, 50% e 90% da distribuicao de periodos de rotacao de cada aglomerado.
As curvas descrevem a evolugao da velocidade angular, objetivando ajustar
os percentis de mesma cor até a idade de 32 Myr, identificada pela linha
tracejada em cada figura. Os valores mais provaveis dos parametros periodo
de rotacdo inicial e tempo de disco foram obtidos através do método de Monte
Carlo via Cadeias de Markov.
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Na Fig. 34, temos o resultado da integracao da Eq. 4.6, que descreve a derivada
temporal do momento angular, para rotadores lentos. Para rotadores medianos e rapidos o
comportamento é similar. Vemos através dos graficos que a trilha evolutiva de J parte de
valores maiores para estrelas com maior massa, dentro do intervalo de massas analisado
neste trabalho. Isso pode ser explicado pelo fato de que o momento angular pode ser escrito
como J = I€) e que estrelas com maior massa possuem um raio maior e, consequentemente,

maior momento de inércia.
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Figura 34 — Evolucao de momento angular para rotadores lentos em funcao da idade.

Uma vez obtidos os valores de 745 que descrevem os percentis, calculamos o nimero
de Rossby da estrela no momento em que ela se desprende do disco, utilizando o tempo
convectivo, 7., fornecido pelo c6digo ATON (Landin et al., 2023) e o periodo de rotagao
inicial, Fy. Calculados esses nimeros de Rossby, buscamos relaciona-los com os periodos
iniciais, Py, idades e massas das estrelas. A esse nimero de Rossby demos o nome de
nimero de Rossby critico para o destravamento disco-estrela, Roqip. Por simplicidade, a
partir deste ponto, usaremos o termo ntimero de Rossby critico. Na Fig. 35, temos Roit,p
em funcdo do periodo de rotagao inicial considerado nos modelos. Através do grafico,
percebemos que a distribui¢ao dos pontos é bem separada, de acordo com os modelos
que descrevem os rotadores rapidos, medianos e lentos, representados pelas cores azul,
verde e vermelha, respectivamente. Os modelos que descrevem os percentis de 25% do

periodo de rotagao apresentam menores valores de Fy, como esperado, e menores nimeros
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de Rossby criticos. Em contrapartida, os modelos que descrevem estrelas que possuem
menores velocidades de rotagao correspondem a maiores valores de periodo de rotacao,
como esperado, e maiores numeros de Rossby criticos. O comportamento do periodo de
rotacdo inicial, em rela¢do ao regime de rotacao (rdpido, mediano e lento), varia de acordo

com o encontrado por Gallet e Bouvier (2015).
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Figura 35 — Numero de Rossby critico em func¢ao do periodo de rotacao inicial. As cores
azul, verde e vermelha representam o niimero de Rossby e idade fornecidos
pelos modelos mais provaveis que descrevem os rotadores rapidos, medianos e
lentos, respectivamente, de diferentes intervalos de massa.

Na Fig. 36 temos o nimero de Rossby critico em funcao da massa utilizada em
cada modelo. Vemos que para M < 0,5 My h& uma dispersao dos dados, nao apresentando
uma correlacao entre os dois parametros investigados. Para massas maiores que 0,5 Mg, o
comportamento de Rogi; p apresenta uma dependéncia com a massa estelar, diferenciando-
se para cada regime. Para os regimes de rotadores medianos e rapidos, o nimero de Rossby
critico apresenta uma ligeira tendéncia de queda. Para rotadores rapidos, Ro.i;p parte de
valores maiores em 0,5 My em relacao aos rotadores medianos. A partir desse valor de
massa, os rotadores rapidos assumem valores menores de nimero de Rossby critico quando
comparado aos rotadores medianos. Diferentemente, para rotadores lentos, os resultados
sugerem que Rogi,p cresce abruptamente com a massa a partir de 0,5 Mg, apresentando

valores maiores do que aqueles obtidos para os outros regimes de rotacao.
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Figura 36 — Niimero de Rossby critico em funcao da massa estelar considerada no modelo.
As cores seguem o mesmo padrao que as da Fig. 35.

O ntimero de Rossby critico em fun¢io da idade (equivalente ao tempo de disco) é
apresentado na Fig. 37. Nela, vemos que, para os modelos que reproduzem as velocidades
angulares rdpidas, medianas e lentas, Roqi,p decai com a idade. Na Fig. 38, separamos os
pontos de acordo com o modelo de origem. O decaimento de Roui,p ¢ abrupto para os
trés regimes de velocidade até aproximadamente 2 milhdes de anos. Através das Figs. 37
e 38, percebemos mais uma vez que, quanto mais rapido o regime de rotag¢ao, menor o
numero de Rossby critico para uma mesma idade. Como mostrado em ambas as figuras, o
comportamento de Rogitp Vs. idade para os pontos em vermelho apresenta uma maior
dispersao, quando comparados aos pontos obtidos através dos modelos que ajustam os
percentis de 50% e 25% (representados pelas cores verde e azul) da distribuigao de periodos

de rotacao.
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Figura 37 — Nimero de Rossby critico em fun¢ao da idade. As cores seguem o mesmo
padrao definido na Fig. 35.
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Figura 38 — Nimero de Rossby critico em funcao da idade separado por regime de rotacao.
As cores possuem o mesmo significado apresentado na Fig. 35.

Na Fig. 39, temos o nimero de Rossby critico e o tempo convectivo critico, isto é, o
tempo convectivo relativo a Rouit,p, em funcao da idade, com um mapa de cor definido pela
massa estelar utilizada nos modelos. Através dos graficos inferiores da Fig. 39, percebemos
que Tt Varia linearmente em funcao da idade, apresentando uma maior dispersao dos

pontos para modelos de rotadores mais lentos, assim como Rouit,p vs. tdade.

A luz dos resultados mostrados na Fig. 39, podemos concluir que hd uma tendéncia

de que estrelas de maior massa, dentro do intervalo de 0,1 a 1,4 M, passem mais tempo
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ligadas ao disco. Em outras palavras, estrelas de maior massa atingem o niimero de Rossby
critico com idades mais elevadas. Esse resultado concorda, no geral, com aqueles obtidos
por Gallet e Bouvier (2015) e apresentados na Tab. 2, que encontraram o tempo de disco
igual a 9, 7 e 6 milhoes de anos para rotadores lentos de massas iguais a 1, 0,8 ¢ 0,5 Mg,
respectivamente. Para os rotadores medianos, o comportamento de decréscimo do tempo
de disco em funcao da idade também foi encontrado: 6, 5 e 3,5 milhdes de anos para
estrelas com massas iguais a 1, 0,8 e 0,5 M. Diferentemente dos nossos resultados, Gallet

e Bouvier (2015) ndo encontraram esse mesmo comportamento para rotadores rapidos.
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Figura 39 — Numero de Rossby critico e tempo convectivo em funcao da idade, mapeados
em relacdo as massas das estrelas. Os quadrantes superiores e inferiores,
da esquerda para a direita, foram construidos com os resultados fornecidos
pelos modelos que descrevem os rotadores com velocidades de rotacao lentas,
medianas e rapidas.
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7 DISCUSSOES E CONCLUSOES

Neste trabalho, investigamos se o desacoplamento entre a estrela jovem e o seu
disco de gas e poeira estaria relacionado ao niimero de Rossby. Buscamos por dados de
periodo de rotacao em funcao da idade de diferentes aglomerados disponiveis na literatura
e dividimos essa amostra em intervalos de massa. Para cada aglomerado, considerando
diferentes intervalos de massa, entre 0,1 Mg e 1,4 Mg, calculamos os percentis de 90%,
50% e 25% do periodo de rotagao para definir os regimes de rotagao lento, mediano e

rapido, respectivamente.

Resolvemos computacionalmente a variacao da velocidade angular estelar, definida
pela Eq. 3.3. Consideramos que a perda de momento angular da estrela, d.J/dt, é descrita
por uma equacao em trés partes (Eq. 4.7), que busca reproduzir diferentes fases da evolucao
da velocidade angular. Para resolver a equacao diferencial da velocidade angular, os valores
mais provaveis do tempo de disco e do periodo de rotagao inicial foram obtidos através
do método de Monte Carlo via Cadeias de Markov aplicado aos valores de velocidade
de rotacao e idade, definidos pelos percentis da distribuicao de periodos de rotacao de
cada aglomerado, dentro de uma determinada faixa de massa. Definidos os tempos de
disco, calculamos Ro.i; p, 0 nimero de Rossby da estrela no momento em que ocorre o
desacoplamento entre a estrela e o seu disco circum-estelar. Os nossos resultados sugerem
que os valores de nimero de Rossby critico sao sistematicamente menores quanto maior
for o regime de rotagao, como visto nas Figs. 35, 38 e 39. Além disso, os nossos resultados
nao apresentam uma correlacao bem definida entre Rogi;p € @ massa estelar para massas
menores que 0,5 Mg. Para M > 0,5 Mg, Rogip aumenta com a massa para rotadores
lentos, enquanto para os rotadores medianos e rapidos Rogit,p nao varia significativamente

co1m a 1massa.

Os resultados indicam que o nimero de Rossby critico decai abruptamente com a
idade, como mostrado nas Figs. 37, 38 e 39. Encontramos uma tendéncia de que, quanto
maior a massa da estrela, maior o tempo em que ela passa acoplada ao disco e, portanto,
maior o tempo em que a velocidade angular permanece constante. Gallet e Bouvier (2015)
encontraram essa mesma tendéncia para rotadores lentos e medianos. Encontramos também
que o tempo convectivo critico (TcrmD), o tempo convectivo da estrela quando ocorre o
desacoplamento entre a estrela e o disco, aparenta crescer linearmente em funcao da idade
estelar, embora apresente uma dispersao a partir de 2,5 milhoes de anos para todos os
regimes de rotagdo, como visto no grafico da Fig. 39. Como o ntimero de Rossby é definido
como a razao entre o periodo de rotacao e o tempo convectivo, o fato de 7 p crescer

com a idade implica no decaimento de Ro.ip. Por fim, verificamos o decréscimo do
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momento angular em func¢ao da idade, como apresentado na Fig. 34. Esses gréficos de J
em funcao da idade evidenciam que estrelas de maior massa, no intervalo de 0,1 Mg a

1,4 My, apresentam maiores valores de momento angular ao longo da sua vida.

Embora tenhamos reunido uma grande quantidade de dados de periodo de rotacao
em funcao da idade, para alguns intervalos de massa os dados sdo escassos. Por exemplo,
temos apenas trés aglomerados com idades menores do que 30 Myr com periodos para
M < 0,2 M. Como consequéncia, temos um ntimero menor de percentis para ajustar o
modelo e os nossos erros podem ser sistematicamente maiores. Além disso, os percentis
da distribuicao de periodos de rotacao para intervalos de massas menores do que 0,5 Mg
sugerem que estrelas de massa muito baixa apresentam velocidades maiores em idades
avancadas, quando comparadas a estrelas de massas proximas a massa solar, como mostra
a Fig. 33. Para estrelas com massas menores do que 0,5 Mg, os resultados indicam que a
evolucao da velocidade angular nao pode ser descrita pelos mesmos parametros adotados
para estrelas com M > 0,5 Mg. Isso inclui a velocidade do regime de saturacao da atividade
magnética, ()., € as constantes K e K, que multiplicam os dois termos da Eq. 4.6
proposta por Allain (1998), responsavel por descrever a perda de momento angular devida,
aos ventos estelares. Os valores utilizados por Allain (1998) e também neste trabalho
sao ajustados para reproduzir a velocidade angular do Sol na idade atual. Além disso, a
geometria do campo pode ser outra da considerada, e isso afeta a de perda de momento
angular da estrela (Garraffo et al., 2015, 2016).

Portanto, obter massa e idade para aglomerados jovens cujas estrelas tiveram o
periodo de rotacao determinado poderia ajudar a popular o plano €2 vs. idade para as
diferentes faixas de massa. Além disso, preencher lacunas para idades mais avancgadas
possibilitaria comparar os percentis da distribuicao do periodo de rotagao com a descri¢ao
do modelo de estagios mais avancados da evolucdo da velocidade de rotagao. Como
mostrado na Fig. 33, quanto maior a massa, menos dados sao encontrados para idades
maiores do que 30 milhdes de anos. Ao preencher esses espacos, torna-se possivel ajustar
as constantes Kg e K, de modo a obter valores mais fidedignos que descrevam a rotacao

para diferentes massas.

Com mais dados de periodos de rotacao, massa e idade disponiveis, pode ser possivel
estender a nossa analise para até 2 My e verificar se a relagdo encontrada entre massa e
numero de Rossby critico, mostrada na Fig. 39, se mantém. Um intervalo de massa menor
possibilitaria preencher a auséncia de pontos por volta de 2,5 milhoes de anos nos graficos
de Rogit,p vs. idade e T i vs. tdade apresentados na Fig. 39 para rotadores lentos, uma
vez que terlamos uma quantidade maior de intervalos de massa entre M = 0,1 Mg e
M = 1,4 M. Isso podera ser feito desde que se obtenha uma quantidade significativa de

estrelas para calcular os percentis da distribuicdo de periodos de rotacao.

Os nossos resultados podem ter sido influenciados também pela limitacao da fisica
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adotada em nossa abordagem tedrica. Uma alternativa para melhorar a nossa descri¢ao
do processo de evolugdao do momento angular seria considerar as variagoes internas de J
no interior estelar que influenciam a velocidade de rotacao estelar. Em nosso trabalho,
consideramos que d.J/dt é descrito apenas pela remogao de momento angular da estrela
devido aos ventos estelares. Em trabalhos futuros, implementar a troca de momento
angular entre as regides radiativa e convectiva e a variacao de J devido ao crescimento do
carogo radiativo, como realizado por Gallet e Bouvier (2013, 2015) e Vasconcelos et al.
(2022), permitiria uma comparacao mais direta entre os nossos resultados de 2 vs. idade

com aqueles usados em outros modelos de estrutura e evolugao estelar.

O estudo da relacao entre o nimero de Rossby e o processo de disk-locking poderia
ser enriquecido fazendo-se uma andlise andloga a realizada por Landin et al. (2016). Nesse
contexto, intervalos de Roqi;,p poderiam ser explorados e relacionados a intervalos de
massa e regimes de rotacao. Uma vez que estrelas de uma distribuicdao de periodos de
rotagao em funcao da idade se mantiveram ligadas ao disco por tempos diferentes, uma
analise através do método de Monte Carlo via Cadeias de Markov para determinar o valor

mais provavel de 7gisxk ou Rogrit p pode nao ser a mais adequada.
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APENDICE A - RELACAO DE BENNETT

Para chegar a relacao de Bennett podemos partir da Lei de Ampere, como em

Viana (2023). A Lei de Ampeére em sua forma diferencial pode ser escrita como:

— —

V x B = o, (A1)

onde B é o campo magnético, ug ¢ a permeabilidade magnética do vacuo e J ¢é a densidade
de corrente elétrica. O campo magnético pode ser escrito em fun¢do das suas coordenadas
cilindricas. Considerando simetria cilindrica onde B, = 0, e reescrevendo o rotacional em

coordenadas cilindricas, temos:

2= polJ. (A.2)

1(0B, 0By\ . 6BZ(§+ 10(pBy)
p\ 0¢ 0z dp

A igualdade é cumprida para cada uma das coordenadas, portando temos:

1 (0B, 0B,

= op ( 06~ 0 ) (A3)
1 9B

Jy= —— ot A4
6= T (A.4)

1 9(pBy)
L _ A5
pop  Op (A-5)

A equacao de movimento da magnetohidrodindmica para um estado de equilibrio,
considerando que nao ha dependéncia explicita em relagao ao tempo, pode ser escrita

COo1mao:

Y(T-V)i=—=Vp+Jx B—~V, (A.6)

onde v é a densidade do meio, v é a velocidade do fluido, p é a pressao e ® é o potencial ao
qual o fluido esta submetido (por exemplo, o gravitacional). No caso em que hé equilibrio

estatico (0= 0) e na auséncia de potencial, temos:

Vp=J x B. (A.7)

Em coordenadas cilindricas a equagao sera:



APENDICE A. Relagio de Bennett 92

dp. 10p~ Op. N N R
8—pp + ;%¢ +5-8= (JoB, — J,By)p + (J,B, — J,B,)d + (J,By — JsB,)2.  (A.8)

Considerando apenas a coordenada radial, temos:

op
— = J,B,— J,B,. A9
ap ¢ J @ ( )

Usando as equagoes A.4 e A.5, chegamos a:

@ . _% (9BZ . B¢ 8(pB¢)

— A.10
dp po Op  pop  Op (4.10)
op __9B; 1 Bi 0B;By (A.11)
dp Op 210 pop  Op po’ '
2 9B2 B2
(_3BZ _ <z>> 1 w5 (A.12)
dp  Op ) 2u0  Op  piop
0 (B2 B2 ) B2
— -z 9 _|_ = -, A13
dp < 240 P top (4.13)

que é denominada relagao de Bennett. No caso especial em que ha simetria azimutal,

temos:

0 ( B2
° (M p) (A14)
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APENDICE B - EQUACAO DE INDUCAO
DE UM FLUIDO CARREGADO

Para chegar a equagao da indugao que descreve a variagdo do campo magnético,

podemos partir da Lei de Ohm, a Lei de Faraday e a Lei de Ampeére do eletromagnetismo:

o . §xB
J=o(B+ 222, (B.1)
. . 10B
VXE=——, B.2
8 c Ot (B.2)
J="VxB (B.3)
C An '
Isolando o campo elétrico E na Lei de Ohm, Eq. B.1 temos:
] ixB
Fod UxB (B.4)
o c

Substituindo J na Eq. B.4 pela expressao de J descrita pela Lei de Ampere, B.3,

temos:

E= -

o(VxB) Ux B?. (B.5)
C

Reescrevendo entdao o campo elétrico pela expressao B.5 na Lei de Faraday, B.2,

chegamos a:

¢ = - - - (¥xB 108
— B) — =———. B.6
47TUV><(V>< ) Vx( ) e (B.6)
Evidenciando 0B /Ot na B.6, teremos:
OB A - = = = 7 x B
m__WVX(VXB)+CVX< p ) (B?)

O termo ¢?/4no é definido como o coeficiente de difusao resistiva, comumente
representado por 7. Usando a identidade vetorial V x (V x B) = V(V - B) — V2B ¢
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considerando que, de acordo com a equagao de Maxwell, V - B = 0, podemos reescrever a

Eq. B.7 como:

0B - _ _

definida como a equagao da indug¢ao da magnetohidrodinamica.
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APENDICE C - CODIGOS

C.0.1 Solucao da equacao do momento angular

Neste trabalho, utilizamos a expressao para a perda do momento angular através

de ventos estelares descrita por Allain (1998):

dJ 1/2 -1/2
E = —KstcritQ2 (%) (MMQ) se Qsat > Q Z chjt, (Cl)
—KmeQsat (%)1/2 (MM(D)_l/z se () > Qsat7

A funcao abaixo reproduz em python a Eq. C.1:

def Gamawind(omega,Rc):

wsat = wsatinput*2.9e-6

6.9634e10
M = MassaEstrela
Ksk = 2.7e47

Kmm = 4.2e42
Kmm/Ksk

Rsun

=
(@]
~
-
ct
1]

if omega < wcrit:

return -Ksk*(omega*+*3)*((Rc/Rsun)**0.5)*((M)**(-0.5))

elif omega >= wcrit and omega<wsat:

return -Kmm* (omega*+*2)*((Rc/Rsun)**0.5)*((M)**(-0.5))

else:

return -Kmm*omega* (wsat)* ((Rc/Rsun)**0.5)*((M)**(-0.5))

Essa fungao é utilizada a cada passo da integracao de d§2/dt. As varidveis wsatinput
e MassaEstrela sao variaveis globais. Essas variaveis recebem os valores da velocidade de
saturacao e da massa da estrela. A variavel Rc contém o valor da raio estelar, fornecido

pelo ATON. Rsun é o raio solar e as constantes Ksk, Kmm e wcrit sdo as constantes K,
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K € Qait, que receberam os mesmos valores utilizados por Allain (1998). Se a velocidade
angular, omega, for menor que a velocidade critica, wcrit, entdao a primeira condicional
é satisfeita, isto é, dJ/dt serd descrito pela primeira parte da Eq. C.1. Se o valor da
velocidade angular estiver entre wecrit e wsat, a segunda condigao definida pelo elif sera
satisfeita, e d.J/dt sera calculado através da segunda parte da Eq. C.1. Caso contrario, isto

é, se ) > Qg,¢, a ultima condicional serd acessada, equivalendo a terceira parte da Eq. C.1.

Apos definido Gamawind, podemos escrever uma func¢ao que reproduza a Eq. 4.2,

que descreve a derivada temporal da velocidade angular, d$2/dt:

def domegadt(In,omega,Rc,dIdt):
return (1/In)*Gamawind(omega,Rc) - (omega/In)*(dIdt)

onde as entradas da funcao sdo o momento de inércia fornecido pelo codigo ATON, In, a
velocidade angular (omega), o raio da estrela fornecido pelo cédigo ATON (Rc) e a variagao

do momento de inércia, dIdt. O valor retornado pela funcao é definido pela Eq. 4.2.

Para integrar d€)/dt através do método de Runge-Kutta, descrito pelas Eq. 5.5 e
5.6, utilizamos a estrutura de repeticao for, que percorrera as matrizes dos parametros
estruturais da estrela obtidos através do codigo ATON. A estrutura de repeticao é escrita

como:
for i in range(n,900):
h = (T[i+1]-T[i])
didt = (I[i+1]-I[i])/(T[i+1]1-T[i])
K1 = domegadt(I[i],omegalil,R[i],dIdt)

K2 = domegadt(I[i]+h,omegal[i] + h*K1,R[i],dIdt)
omega.append(omegal[i] + (h/2)*(K1+K2))

onde em dIdt armazenamos o valor da derivada temporal do momento de inércia, definida
como na Eq. 5.6, isto é, onde o numerador ¢ a subtragao entre os elementos i e i+1 da lista
de momento de inércia e o denominador é definido pela subtracdo entre os elementos i e
i+1 da lista que contém os valores de idade, T. Na lista omega é armazenado o resultado
da integracao, feita através do método de Runge-Kutta, descrito pela Eq. 5.5, que descreve
11 em funcao de €2; e os parametros de Runge-Kutta K; e K5, representados pelas

variaveis K1 e K2, respectivamente. Para calcular K1 e K2 utilizamos a fun¢ao domegadt
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definida anteriormente. O valor de n utilizado no for depende do tempo de disco, 7yjsx,
uma vez que a velocidade angular deixara de ser constante apenas apds se desprender
do seu disco circum-estelar. O final do lago de repeticao depende do tamanho das listas

fornecidas pelo codigo ATON.

C.0.2 Monte Carlo via Cadeias de Markov - MCMC

Para utilizar o método de Monte Carlo via Cadeias de Markov neste trabalho,
usamos a biblioteca emcee desenvolvida em python por Foreman-Mackey et al. (2013).
Inicialmente, definimos uma fun¢ao que tem como entrada os valores de idade dos percentis
e dois parametros livres, o periodo de rotacao inicial e o tempo de disco. O codigo abaixo

apresenta essa funcao:
def AngularVFunction(x,parametros):
Periodo, td = parametros

MoTeo = DL.Modelo(PO = Periodo,timedisk = td,
plotflag=1,MassaEstrela=StellarMass,
TauFile=NomeRossby, TrackFile=NomeTrack)

VelocAngular = MoTeo['Omega']/2.9e-6
Idade = MoTeo['Age']

ny = []
for i in range(len(x)):

ny.append(calcvm(x[i] ,Idade,VelocAngular))
return np.array(ny)

onde no argumento da fun¢ao AngularVFunction, x é o vetor que contem os valores de
idade e parametros é o vetor que contém os parametros de entrada, Periodo e td. Na
variavel MoTeo é armazenada uma matriz com os resultados do modelo tedrico da evolucao
da velocidade angular, obtida através da func¢ao Modelo da biblioteca DL. Essa fun¢ao tem
como argumentos PO, o periodo inicial, timedisk, o tempo de disco, a massa da estrela,
o nome do arquivo que contém uma tabela com os dados de idade e respectivos tempos
convectivos, obtida através do cédigo de estrutura e evolugao estelar ATON. TrackFile,
outro argumento da fungao Modelo, recebe o nome do arquivo com dados estruturais
da estrela ao longo da idade, também obtido através do codigo ATON. Portanto, em

VelocAngular e Idade armazenamos uma lista de valores de velocidade angular e uma
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lista de respectivos valores de idade obtidos apds a solugao da equacao da evolucao da
velocidade angular utilizando os pardmetros estelares fornecidos pelo c6digo ATON. Como
os valores de idade dos percentis contidos no vetor x nao necessariamente estao contidos
no vetor Idade obtido através do modelo tedrico, faz-se necessario uma interpolacao para
determinar as velocidades angulares equivalentes a cada elemento de x. Isso é feito através

da funcao calcvm:

def calcvm(valor,Idade,VelAng):

for i in range(425):
if Idade[i]<valor:
vx = Idadel[i]
vxp = Idadel[i+1]

vy = VelAng[i]
vyp = VelAng[i+1]

)
Il

(vyp-vy)/(vxp - vx)

Vyp - axvxp

vym = a*valor + Db

return vym

A entrada da funcdo calcvm é composta por um valor de idade, um vetor com
os valores de idade e um vetor com os valores de velocidade angular obtidos através do
modelo tedrico. O condicional if confere se a variavel valor é maior que o elemento do
vetor Idade obtido através do laco de repeticao for. Uma interpolacao linear simples é
feita e a velocidade angular referente a idade armazenada em valor é armazenada na
variavel vym. Na tultima vez em que o condicional if é acionado, as idades do vetor Idade
utilizadas na interpolacao linear sao a idade anterior e a posterior ao armazenado na

variavel valor. O resultado da interpolagdo é entao retornado no final da funcao.

A interpolacao linear é feita para todos os elementos do vetor x, argumento da
funcao AngularVFunction. Como resultado, a fungdo AngularVFunction retornard um
vetor com todos os valores de velocidade angular referentes as idades contidas no vetor x.
O préximo passo é definir uma matriz de erros para os valores dos percentis. Isso ¢ feito

através da funcao full da biblioteca numpy:

y_sigm = np.full(len(x), 0.05, dtype=np.float32)
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onde na variavel y_sigm é armazenado um vetor do tamanho do vetor contendo as idades
dos percentis, sendo todos os elementos iguais a 0,05, de formato float32. Apds isso,

definimos os parametros iniciais do espago de parametros a ser explorado pelo método de
MCMC:

npar, nwalk, nstep = 2, 100, 400

minw = np.array([6.5, 1.5])

maxw = np.array([12, 14])

wlkO

minw + (maxw-minw)*np.random.rand(nwalk,npar)

wlkO.clip(min=minw, max=maxw, out=wlkO)

O numero de parametros, a quantidade de pares de parametros e o nimero de
passos da cadeias, informacgoes necessarias para a biblioteca de MCMC, sao armazenados
nas variaveis npar, nwalk e nstep. Em minw e maxw sdo armazenados os valores minimos e
maximos, respectivamente, para o periodo de rotacao inicial e tempo de disco. Na variavel
wlkO sao armazenados os valores dos pardmetros iniciais. Os parametros iniciais podem

ser visualizados na Fig. 40.
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Figura 40 — Espaco de parametros de 7yic € Py analisados pelo método de Monte Carlo
via Cadeias de Markov. Cada ponto do gréafico corresponde a um par dos 200
parametros iniciais a serem utilizados no cédigo MCMC.

A Fig. 41 mostra como a curva da evolugao de rotagao para uma estrela de 1 M, é
afetada variando-se os parametros Py e Tgic. As curvas sdo comparadas com os percentis
de 50% da distribuicao dos periodos de rotacao de estrelas com massas entre 0,9 e 1,1 M.
Além disso, os percentis foram calculados para estrelas com idades de até 32 milhoes de
anos. Na Fig. 41a), Py é mantido constante e apenas 745 varia, enquanto na Fig. 41b)
Taisk € fixado e Py varia. No c6édigo de MCMC, uma fungao de probabilidade é utilizada
para determinar os valores mais provaveis de Fy e 7yic que descrevem os pontos definidos

pelos percentis, como mostrado na Fig. 41c).
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Figura 41 — Efeitos na curva de evolugdo do periodo de rotacao de uma estrela de 1 M,
mantendo P, constante, mas variando 7ggc (a) € mantendo 745, constante,
mas variando By (b). O objetivo do c6digo MCMC ¢é encontrar os valores
mais provaveis de P e Tgq que descrevem os pontos definidos pelos percentis,
como a curva mostrada em c). Os pontos em verde sao os percentis de 50%
da distribui¢ao dos periodos de rotacao de estrelas com massas entre 0,9 e
1,1 Mg e com idades de até 32 milhoes de anos.

A fungao de probabilidade utilizada na analise de Monte Carlo via Cadeia de

Markov pode ser escrita como:

L 2
ep [~ Wi = Ym)” (C.2)

202

1
L=1Y,—
=1 v 2mo;

onde o; representa o erro associado ao dado observacional ¥4 € ym,i € 0 resultado do modelo
para o i—ésimo termo. Em resumo, a Eq. C.2 compara o dado observacional ao dado
fornecido pelo modelo. Para facilitar o calculo computacional, é comum trabalhar com o
logaritmo da fungao de probabilidade. Portanto, log(L) serd descrito por um somatério e

0 i—ésimo termo, log(L;) serd escrito como:

L 2
log(Ls) = _W . (C.3)

A Eq. C.3 é necessaria para utilizar a biblioteca que fornece a analise MCMC. Ela

pode ser definida como:
def logLi(walker):
AV _model = AngularVFunction(x, walker)

return - ((y-AV_model)**2/(y_sigm)**2)/2
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Para utilizar a biblioteca de MCMC no python, é necessario especificar se o walker
adquire um valor fora do intervalo especificado anteriormente. Isso pode ser feito através

da fungao logprior definida abaixo:

def logprior( walker ):

if minw[0] < walker[0] < maxw[1] and
minw[1]< walker[1] < maxwl[1]:
return 0.0
else:

return -np.inf

Essa funcao retornara o valor 0.0 se ambos os valores dos parametros contidos
no vetor walker estardo dentro do intervalo definido. Caso contrario, o valor retornado
serd —oo. A biblioteca emcee exige que a funcao likelehood, definida pela Eq. C.3, seja
executada somente se os parametros estao dentro do intervalo. Isso pode ser feito através

da funcao logpost, definida a seguir:

def logpost( walker ):

if np.isfinite(logprior(walker)):
return logprior(walker) + loglike(walker)
else:

return -np.inf

onde se o resultado retornado pela fungao logprior for um nimero finito (ou seja, igual a
0 neste caso), entao retornard o valor de loglike (walker). Caso contrario, serd retornado

—00, como exige a biblioteca emcee.

Por fim, para executar a biblioteca emcee, basta definir um sampler com base
no nimero de pares de pardmetros (nwalk), o nimero de pardmetros (npar) e a fungao
logpost. Para executar e dar inicio ao método de Monte Carlo Via Cadeias de Markov,
basta usar o método .run_mcmc () fornecendo os parametros iniciais e o niimero de passos.

Esses dois passos sao apresentados abaixo:
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sampler = emcee.EnsembleSampler( nwalk, npar, logpost)

sampler.run_mcmc(wlkO, nstep, progress=True)

O tempo de correlacao ¢ definido como o niimero de passos necessarios para que
uma amostra gerada durante a cadeia de Markov nao esteja mais correlacionada a amostra
anterior (Goodman e Weare, 2010). Através do método get_autocorre_time(), como

especificado abaixo:
tau = sampler.get_autocorr_time(tol=0)

Outro resultado que podemos acessar é a taxa de aceitacao. Durante os passos do
MCMC, os parametros exploram o espaco de parametros e tendem para aquele valor mais
provavel que maximiza a funcao de probabilidade. Se uma nova posicao aleatéria sugerida
em algum passo do MCMC se aproximar mais do valor mais provével (isso é analisado
através da funcao de probabilidade), o walker se movera para ela. Se essa posi¢do nao
for favoravel, continuard com os valores anteriores. A taxa de aceitagao fornece a taxa
de quantas vezes o walker assumiu uma nova posi¢ao no espago de parametros dado o
numero total de sugestoes para mudar de posicao no espago de parametros. A taxa de

aceitagao pode ser obtida da seguinte forma:
acc = sampler.acceptance_fraction

Podemos usar a taxa de aceitagao para definir aqueles walkers que devem ser
utilizados quando formos calcular os valores mais provaveis dos parametros. Uma das
formas de fazer essa selecao, é considerar o desvio padrao. Neste trabalho, descartamos
aqueles walkers em que a taxa de aceitagdo é maior do que trés vezes o desvio padrao da

mediana. Isso foi feito da seguinte forma:
TFw = (abs(acc-np.median(acc)) < 3#*np.std(acc))

onde TFw é um vetor com valores True nas linhas onde a taxa de aceitagdo satisfaz o
critério estabelecido (ou seja, onde temos os “bons” walkers). No caso contrério, temos o

valor booleano False.

E recomenddvel que fagamos a queima de dados para evitar, por exemplo, a
influéncia dos chutes iniciais. Podemos definir, portanto, que “queimaremos” todos os
dados iniciais até duas vezes o tempo de correlagdo. Dessa forma garantiremos que
a influéncia dos parametros iniciais foi descartada. A quantidade de amostras iniciais

descartadas é armazenada na variavel burnin.
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Podemos ainda reduzir a correlacao entre as amostras, uma vez que os valores
dos parametros em um passo da cadeia do método MCMC nao difere muito dos valores
que os parametros assumem no passo consecutivo. Portanto, é comum definir um pa-
rametro, normalmente denominado thin, que determina de quantos em quantos passos
iremos considerar os parametros. Por exemplo, se escolhermos os burnin: :thin termos,
onde burnin= 10 e thin= 2, consideraremos apenas os termos apés o décimo primeiro,

selecionando de 2 em 2 termos. No codigo MCMC utilizado neste trabalho, escrevemos:

burnin = int(2 * np.max(tau))

thin = int(0.5 * np.min(tau))

states = sampler.chain[TFw,burnin: :thin,:].copy()

onde armazenamos o valor de duas vezes do maior tempo de correlagao na varidvel burnin
e na variavel thin foi armazenado metade do menor niimero de correlagao. Na variavel
states foi armazenada a matriz sampler, descartando as amostras que nao obedecem ao
critério baseado no tempo de correlagao (essa informagao esta contida no vetor TFw, como
discutido anteriormente). Além disso, as amostras até o passo burnin foram descartadas e

sao consideradas apenas as amostras de thin a thin passos.

states é uma matriz tridimensional, onde o valor de cada dimensao é definido
pelo nimero de parametros, o nimero de walkers e pelo niimero de passos. Podemos
redimensionar a matriz states, de forma que ela seja uma matriz de duas colunas (uma
vez que nesse trabalho buscamos pelo valor mais provavel de dois parametros, o periodo
de rotagao inicial e o tempo de disco) e que cada linha contenha os valores dos pardmetros
nao descartados que foram analisados durante a cadeia de Markov. Isso pode ser feito da

seguinte formas:

i, j, _ = np.shape(states)

states = np.reshape(states, [i*j, npar])

Por fim, para calcular o valor mais provavel dos parametros periodo de rotacao
inicial e tempo de disco, calculamos o quantil de 50% da amostra de valores explorados no
espaco de parametro no método MCMC. Os erros inferior e superior podem ser obtidos
calculando-se os quantiles de 16% e 80%, respectivamente. Neste trabalho, utilizamos a

biblioteca numpy:
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quantiles = np.quantile(states, [0.16,0.50,0.84],axis=0)

Portanto, os valores mais provaveis do periodo inicial e do tempo de disco, assim

como os seus erros, estao contidos no vetor quantiles.
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