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“Star formation spans densities from 104 cm-3 to 1024 cm-3, 
involves all the known forces of nature, with observational 
diagnostics across the entire spectrum, and requires 
experimental access to relevant primitive materials that has 
no parallel in any other branch of astrophysics.”

Shu et al. 1993



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  



  

Função de massa inicial (IMF)

Estrelas de baixa massa são 
comuns, enquanto estrelas de 
alta massa são raras, devido 
aos processos de 
fragmentação da nuvem 
durante o colapso. 



  



  



  

Evidência observacional do colapso protoestelar vem de perfis de 
linha no mm e sub-mm.

O perfil da linha mostra asas desviadas por efeito Doppler devido ao material em 
queda. A absorção central é produzida por material frio, entre o observador e a 
fonte da linha (o núcleo quente). A parte da asa desviada para o vermelho vem 
de material na frente da região central, afastando-se do observador. A asa 
desviada para o azul corresponde a material na parte de trás da nuvem, caindo 
em dieção ao núcleo e ao observador.

A protoestrela, durante o colapso, encontra-se muito embebida na poeira e a fase 
de colapso é rápida, o que implica que protoestrelas são raras e difíceis de serem 
observadas.



  



  



  



  



Fig. McCaughrean

L1517B (E. Bergin) HH 30 - HST – óptico (Burrows) HL Tau – ALMA – 1.3 mm HR 8799 – Keck nIR (Marois)

20 AU

Modelo

Observação

10 000 UA
t=0

colapso gravitacional

500 UA
t=105 – 106 anos

Estrela T Tauri, disco e ventos 

200 UA
t=106 – 107 anos

Estrela Pós-T Tauri, disco remanescente 

100 UA
t > 107 anos

Estrela formada, sistema planetário 



The Formation of Stars and Brown Dwarfs 
and the Truncation of Protoplanetary Discs 
in a Star Cluster

Matthew R. Bate, Ian A. Bonnell, and 
Volker Bromm

The calculation models the collapse and 
fragmentation of a molecular cloud with a 
mass 50 times that of our Sun. The cloud 
is initially 1.2 light-years (9.5 million 
million kilometres) in diameter, with a 
temperature of 10 Kelvin.

The cloud collapses under its own weight 
and very soon stars start to form. 
Surrounding some of these stars are 
swirling discs of gas which may go on 
later to form planetary systems like our 
own Solar System.

The calculation took approximately 
100,000 CPU hours running on up to 64 
processors on the UKAFF supercomputer. 
In terms of arithmetic operations, the 
calculation required approximately 1016 
FLOPS (i.e. 10 million billion arithmetic 
operations).

http://www.ukaff.ac.uk/starcluster/



  

Efeito do campo magnético

Franco et al. (2010)

Há formação 
de estrelas

Não há 
formação de 
estrelas

Nebulosa do cachimbo (Pipe nebula)



  

Tempo de contração em direção à SP

Estrelas massivas formam-se em aglomerados e evoluem 
rapidamente. Suas radiações intensas dispersam a nuvem antes 
que muitas das estrelas de baixa massa tenham a chance de se 
desenvolver. Este é mais um fator que ajuda a explicar a baixa 
eficiência da formação estelar.



  

As estrelas continuam a aumentar suas 
temperaturas à medida que o material é 
adicionado.

Com o aumento de T, vem o aumento da 
opacidade (H-) à medida que elementos 
pesados com baixo potencial de ionização 
são parcialmente ionizados e os envelopes 
das estrelas tornam-se convectivos.

As trilhas de Hayashi são quase verticais, 
mostrando uma queda de luminosidade a 
temperatura quase constante. Estas trilhas 
representam limites entre modelos de 
estrelas possíveis (esquerda) e proibidos 
(direita) em equilíbrio hidrostático.

À medida que um núcleo radiativo se 
desenvolve, a luminosidade começa a 
aumentar. A estrela contrai-se e esquenta. 
O ciclo CNO  e os 2 primeiros passos da 
cadeia PP I se iniciam, o que aumenta o 
gradiente de temperatura e começa a 
convecção no núcleo, que se expande e 
atinge o equilíbrio.

Evolução na Pré-Sequência Principal

Trilhas de Hayashi
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