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Definicdes:

Estrelas de baixa massa
M<0,8 Mg

Estrelas de massa intermediaria

Estrelas de alta massa
M>8 Mg,



Evolucao das estrelas de massa intermediaria
(0.8<M<8M,,)

Maior parte da vida das estrelas = sequéncia principal (SP)

Caracteristica da fase de sequéncia principal :

1)  Fusao do H transformando-se em He
= queima do H no nucleo

4(1H) = “He + energia + 2 neutrinos

2) Estrela em equilibrio hidrostatico

a gravidade é contrabalanceada pela pressao do gas
aquecido pela queimado H

Pressure
out

Gravity
in




Exemplos: estrela de 1 Mg
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~ 4x107 anos na pré-SP > ~10° na SP
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Estrelas de massa muito baixa
(M << 1 Mg): nao deixaram a SP
desde a formacao do Universo. E c

caso, por exemplo, das anas M
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Evolucao pos-sequéncia principal

Quando se inicia ?

H é totalmente consumido no centro

>

Nk ¢ deixa a SP

Estagios de evolucao pos-SP

=~

B final da vida da ¥ dependem da massa



A evolucao do Sol
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Nascimento do Sol : composto por H e He

Estagio atual do Sol : queima do H no
nucleo

H completamente esgotado
no centro:



Quando o Sol tiver um nucleo
inerte de He, 0 que acontece?

nucleo se contrai, T aumenta |:> Comegam as mudangas
estruturais na estrela

T deve ultrapassar ~ 108K para haver fusdo do He...

Enquanto nao ultrapassa |:> O nucleo de He vai se contraindo pois ndao ha mais
reacoes de fusao

Hydrogen-burning Nonburning

shell en;elope U

H comeca a queimar a altas taxas nas camadas

vizinhas

aumenta o raio da ¥¢

Nonburning
helium “ash”
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3000

aumenta o raio da ¢
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Camadas externas resfriam
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Nonburning
envelope

Hydrogen-burning
shell

Nonburning
hellum “ash”
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Conveccao atua como
transporte de energia para
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Fase de Gigante
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Se My <0,5 Mg :

A medida que o nucleo de He encolhe,
camadas externas da 3 s3o ejetadas

Para 1-8 Mg :

Comeca a fusao do He formando C:
Processo triplo-alfa

“He + *He + *He = 12C+vy




Nas fases pos-SP a estrela “incha” até atingir o tamanho

da orbita da Terra

TEMPO ATE O T CENTRAL T SUPERF. DENSIDADE
PROXIMO CENTRAL RAIO OBJETO
ESTAGIO ESTAGIO (K) (K) (KM)
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7 1010 15x106 6000 10° 7x10° ESTRELA DE SP
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9 10° 100x10° 4000 108 70x10° GIGANTE

VERMELHA

100



O flash do He

A

suficiente para a pressao térmica
novamente se tornar importante.
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o\ Honzomal . flash Apos a pressao térmica se tornar novamente
- = importante
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Ajuste do equilibrio da estrela:
o nucleo expande e a densidade central diminui,
luminosidade e raio diminuem
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Queima estavel do He:
Estrela fica um tempo no ramo horizontal
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(fase 10)
~ 10° anos

Posicao no ramo horizontal depende da
massa da estrela.



Apo6s o Ramo Horizontal
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TEMPO ATE O T CENTRAL T SUPERF. DENSIDADE
PROXIMO CENTRAL RAIO
ESTAGIO ESTAGIO (K) (K) (KMm) OBIJETO

(ANOS) (Kg/m?) (raio solar)

Um pouco maior do que a orbita
de Mercurio

maior que a orbita de Marte




O nucleo vai se contraindo, a temperatura central cresce mais, mas para estrelas de massa
intermediaria ela nunca atinge o valor suficiente para queimar o C no nucleo.

A medida que T cresce mais, as camadas de queima de Hélio experimentam
varias séries de queimas explosivas (flashes do He) = pulsos térmicos




A estrela torna-se pulsante

= variam seu brilho e seu raio

As camadas externas da
supergigante vermelha
vao ficando 1nstaveis
experimentam uma série
de pulsagdes com o raio
crescendo cada vez mais
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Finalmente as camadas externas da
estrela sao ejetadas, transformando-se
em NEBULOSA PLANETARIA

t ~ 10* anos para a expansdo total do gas : tempo de vida
de uma NP antes de sua dispersao no meio interestelar.

Camadas externas sao ejetadas,
Para 1- 5 Mo 3 restando uma ANA BRANCA DE CO
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O tempo estimado para as anas brancas esfriarem até a Spectral classification
temperatura do meio interestelar é ~ 10 anos no minimo -
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Uma comprovacao da evolucao estelar:

O diagrama HR dos aglomerados globulares

MS80 : contém 10 milhoes de estrelas
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M4 e suas anas brancas
(marcadas nos circulos azuis)
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O aglomerado aberto duplo h +y Persei:
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Idade ~107 anos:
apenas SP e gigantes
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O aglomerado globular 47 Tucanae:
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Idade entre 12 e 13 x10° anos (um dos mais velhos existentes):
apresenta estrelas em os estagios evolutivos



Evolugao das estrelas massivas (M >8 M)

QUANTO MAIOR A MASSA DA ESTRELA,

MAIS RAPIDO E SEU TEMPO DE EVOLUCAO E MENOR O
TEMPO DE VIDA NA SEQUENCIA PRINCIPAL

O SOL= 10 BILHOES DE ANOS NA SP
O ESTRELA DE 5 M@= 100 x 10° ANOS NA SP
O ESTRELA DE 10 Mg= 20 x 10° ANOS NA SP

MENOR O TEMPO DE VIDA NOS ESTAGIOS POS-SP TAMBEM



EVOLUCAO DE ESTRELAS DE DIFERENTES

MASSAS

Ramo das gigantes vermelhas: estrelas
il Oxyg i mais massivas passam para o estagio de
15h,q:3 ~ Carbon igl"\ilti | gigantes vermelhas com a luminosidade
U0 R, praticamente constante.
g;‘i; Nao ha flash do He para estrelas de
=~ _J_branch massa > 4.0 M @, fase de queima de He é
~ 10Re sempre estavel.
(Ndo hd as fases de flash e depois queima estavel

[ramo horizontal] como nas estrelas de massa da
ordem do Sol.)

Luminaosity (solar units)
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Quando se forma um ndcleo inerte, comega a haver:

a) contracao do nucleo
b) aumento da temperatura central
c) reagOes de fusdo em camadas mais externas

d) A partir de uma certa T central comegam as reagdes de fusdo do elemento mais
pesado do nucleo.

Um novo nucleo inerte composto por um elemento mais pesado se forma e segue o

mesmo comportamento descrito anteriormente até se formar o nicleo de Fe que ndo
se funde.




MODELO DE “CASCA DE CEBOLA”

FUSAO DE ELEMENTOS MAIS PESADOS:

Quanto mais para o centro
de uma estrela massiva,
mais pesado ¢ o elemento
que esta sendo fusionado e
mais pesados sio oS
elementos que estdo sendo

Nonburning hydrogen

Hydrogen fusion

Helium fusion .

formados pelas fusoes. Neon fusion —
Magnesium/)’, =
Atencdo: o diametro do nucleo estelar _.fus'on | //b '
ndo estd em escala na figura ao lado Silicon fusion <
S
Iron ash

H
7
He
7
C
7
O
7
Ne
7
Mg
7
Si
7
Fe




A medida que a T central
aumenta, as reacdes nucleares

acontecem cada vez mais rapido
no nucleo

Ex: para uma estrela de 20 Mg

10 milhOes de anos

1 milhdao de anos

1000 anos

1 ano

1 semana




RELEMBRANDO AS REACOES

Protog Helium-4 .
F Enera ~“nerqy
JEnergy & _Energy

-

Proton

Helium-4

Helium-4 @ T *
> i@

Helium-4 -
PO ‘ : - Carbon-12 ~
: Neutrinos .gp

>
Proton

H = He: cadeia He 2 C - reacao triplo-alfa
proton-proton Ocorre na pos-SP
Ocorre na SP




POR QUE QUANTO MAIS PESADO O NUCLEO, maiora T
necessaria para a reacao de fusao?

PORQUE A FORCA DE REPULSAO ENTRE DOIS
NUCLEOS DE UM DADO ELEMENTO E MAIOR QUANTO
MAIS PESADO FOR O NUCLEO

Carbon-12 C+C = Mg:

’Energy ;
Ocorre pos-SP em estrelas

massivas

Captura alfa: C+He = O
e A fusao de C e He
® Ocorre pds-SP em estrelas massivas

Hetud > B Qual dessas reagbes necessita de uma T mais
& Oxvaenit alta?
xygen-16 = - .
(b) 4 fusdo de C+C = 1000 milhGes de K
fusdo de C+He = 600 milhdes de K

reacao + provavel



Da mesma forma: 0 + “He =» 2°Ne + energia
mais provavel do que 0 + 8O=» 32S + energia

A medida que a estrela evolui, elementos mais pesados tendem
a se formar através da captura de He ao invés de fusao de
nucleos iguais
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Boron
Lithium
Beryilium

Atomic number




A MEDIDA QUE NUCLEOS DE DIFERENTES ESPECIES SAO FORMADOS, MAIS
TIPOS DIFERENTES DE REACOES ACONTECEM.

Nl’JCL!EOS DE MASSA ATOMICA INTERMEDIARIA SAO FORMADOS POR
ABSORCAO DE PROTONS (transformam-se em outro elemento quimico) E DE

NEUTRONS LIVRES (isé6topos de um mesmo elemento = numero de massa
diferente).

EXEMPLOS: FLUOR-19, SODI0O-23, FOSFORO-31, ETC

MAS A CAPTURA DE He E MAIS COMUM

FONTES DE NUCLEO DE He =
FOTODESINTEGRACAO
Quebra(fissao) de nucleos mais

pesados por fotons de alta energia

Silicon-28
Srd

Helium-4 |




ELEMENTOS PESADOS VAO SENDO
GERADOS POR CAPTURA DE He

PROCESSOS DE CAPTURA ALFA

Helium-4 Helium-4 Helium-4 Helium-4 Helium-4 Helium-4 Helium-4

E L

1 A\

TN\ I g i

Silicon-28  Sulfur-32 Argon-36 Calcium-40 Titanium-44 Chromium-48 Iron-52

()

“6Fe decaimento [3-



Final de vida de uma estrela massiva
supernovatipoli

1) Toda a reacgao de fusdo nuclear libera energia, mas quando o Fe é formado nao pode mais ser
fundido para formar outro elemento mais pesado e liberar energia.

2) O nucleo de Fe é inerte, nao sofre fusao. A partir de um limite de massa do nucleo estelar
chamado Limite de Chandrasekhar, equivalente a 1.44 M, a pressao do gas nao sustenta mais o
ndcleo estelar e a estrela comega a IMPLODIR.

3) A temperatura central atinge 10 bilhdes de K. Fotons atingem altissimas energias, suficientes
para guebrar o Fe em nucleos mais leves e por fim quebrar estes nucleos mais leves em prétons +
néutrons.

fotodesintegracao



4) Fotodesintegracao absorve energia (fétons), isso faz o nidcleo diminua a sua temperatura e
conseqientemente reduza a pressao do gas = o colapso acelera

O nlcleo agora consiste somente de particulas elementares: prétons, néutrons e elétrons

5) Com o colapso, a densidade central cresce ainda mais (1000 toneladas/cm?3). Prétons e elétrons
sao pressionados, gerando a reagao:
préton + elétron = néutron + neutrino

Processo chamado NEUTRONIZACAO DO NUCLEO



6) Neutrinos (particulas que carregam alguma energia) escapam para fora da estrela =
nucleo resfria ainda mais =» pressdo diminui ainda mais =» colapso aumenta ainda mais

7) Durante o colapso o nucleo pode atingir densidades ~ 1000 milhdes de toneladas/cm3
Tais altas densidades centrais faz o nucleo parar a compressao e expandir violentamente

Todo o processo de 1 até 7 leva 1 segundo para acontecer



8) A expansao violenta do nudcleo gera uma ONDA DE CHOQUE que varre as camadas externas
da estrela e as expulsa a velocidades de dezenas de milhares de km/s = EXPLOSAO

AVAVATATIAL
| ¥ u X G

SN 1987A explodiu perto da
nebulosa 30 Doradus

Por poucos dias uma SNII brilha
mais do que uma galaxia com
100 bilhdes de estrelas



UMA SUPERNOVA ATINGE UM BRILHO DE CERCA DE 10°-
10'°xL® POR ALGUMAS HORAS DEPOIS DA EXPLOSAO

Existem dois tipos basicos de supernova :
1. Tipo i
2. Tipo la



TIPO 1l : ESTAGIO FINAL DE EVOLUGCAO DE UMA

ESTRELA MASSIVA (M > 8 M)

A estrela forma Fe no centro do nucleo. O Fe nao pode ser fusionado, causando
o colapso e a explosao do nucleo

Helium, carbon Heavy elements

N\ Hydrogen
\ -

Normal star fusion

Remnant Shock
core wave

Explosion

Core rebound

Massive star imploding



TIPO la
RESULTADO DA INTERACAO DE ESTRELAS NUM
SISTEMA BINARIO CERRADO

Sistema binario em
que as estrelas estao
muito proximas




‘ A massa na superficie da ana branca vai crescendo gradualmente.
Ocorre um limite onde a ana branca nao consegue suportar

gravitacionalmente esta massa que esta recebendo da estrela A :

™ A ana branca colapsa, sua T aumenta e comeca haver a fusao do C em

/ / todos os pontos da estrela. A ana branca explode.

Detonation -«

O colapso gravitacional de uma ana branca é evitado pela pressao de elétrons.
O limite de massa a partir do qual a pressao nao pode mais suportar o colapso
gravitacional é de 1,44 Mg (Limite de Chandrasekhar).

Se a ana branca M > 1,44 Mg = supernova.



REMANESCENTES DE SUPERNOVA

NEBULOSA DO CARANGUEJO
(REMANESCENTE DE SNII)

- esta a uma distancia de 1800 pc da Terra
-Diametro angular ~ 6 x 4 arcmin

- explosao foi relatada pelos chineses em 1054
(excedeu a luminosidade de Vénus)




Num evento SNII a estrela explode totalmente ou deixa
um remanescente??

Deixa um remanescente sim! Ele vai ser um objeto compacto:

1) Se a estrela massiva tiver M < 25 M@ : estrela de néutrons
2) Se a estrela massiva tiver M > 25 M® : buraco negro




Apds a explosao de uma SNII, resta estrela de néutrons é
muito massiva, muito densa, mas pequena em tamanho

o tamanho ~ 20 km (um asteroide ou uma
cidade) e massa > massa do Sol.

Densidade 1017-1018 kg/m3 (1 bilhdo de
vezes mais denso do que uma ana branca)

Aceleragao gravitacional enorme!!!
Uma pessoa que pesa 70 kgf na Terra, pesara numa estrela de néutrons
~1 milhao de “toneladasf”



PROPRIEDADES

1) Uma estrela de néutrons rota muito rapido

conservacao de momentum angular (L)
L oc massax velocidade de rotagao xraio?

Large radius

=
N\ Small radius

\l

L,
|'I. 22 \
.l|| * '.\ \k-}//.l‘

Rapid rotation

Slow rotation

Periodos tipicos : fracoes de segundos.

O nucleo de uma estrela tem uma
velocidade inicial de rotacao.

A medida que ele encolhe, a
velocidade de rotacao fica maior,
ja que a massa se conserva.



2) Uma estrela de néutrons possui um intenso
campo magneético

O campo magnético inicial € comprimido a medida que a estrela
encolhe. As linhas de campo ficam muito proximas umas as
outras, aumentando a densidade do campo magnético.

Campo magnético ~ 1 trilhao de vezes maior do que o da Terra



Conclusao:
um remanescente central de SNII consiste de um nucleo formado por

néutrons, com rotacao altissima, extremamente denso e com campo
magnético muito intenso.

Evolucao:
apos uns poucos milhdes de anos, a medida que a estrela de néutrons vai

irradiando sua energia para o espaco (perda de energia), sua velocidade de
rotacao e campo magnético vao diminuindo.



PROVA DA EXISTENCIA DE

ESTRELAS DE NEUTRONS

Jocelyn Bell e Anthony Hewish (Universidade de Cambridge, 1967) descobriram
com observacdoes em radio uma fonte que mandava pulsos a cada ~ 1.3
segundos. A fonte ficava na direcao da constelacao de Vela.
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Chamaram tais objetos de PULSARES.

O pulso de alguns sao tao estaveis que podem ser usados como reldgios
de altissima precisao.



EXPLICACAO DOS PULSOS
MODELO DE FAROL

Beam of

0 > [ radiation = Y =
EIX,Q-dE—r-OE??aO O EIXO DO CAMPO MAGNETICO NAO E

AR | ALINHADO COM O EIXO DE ROTAGAO!!!

/‘/ 3 '/
> Rotation _

e ' = vagngl Faz com que o jato do pulsar cruze a
@ ' nossa linha de visada uma vez a cada

periodo de rotacao.

/ |
S | field
{ Beam of e lines

radiation

i



Toda as remanescentes de supernova contém pulsares???

Nao.

1) Algumas sao SNla, resultantes da evolucao de estrelas binarias.

2) Quando a massa da progenitora > 25 Mg produz buracos negros
como remanescente central



Consegue-se observar todos os pulsares associados com a
explosao de uma estrela de 8 <M < 25 Mg ???

1. Alguns pulsares nao estao orientados corretamente para que
se possa vé-los.

2. Todas as estrelas de néutrons mais velhas do que 10 milhdes
de anos ja ultrapassaram o limite de 4 segundos.



BURACOS NEGROS

O nucleo de uma estrela massiva pode ser comprimido de modo que atinja
densidades maiores do que uma estrela de néutrons???

Sim! Se o nucleo denso de néutrons atingir um certo limite de massa, a
pressao de degenerescéncia dos néutrons para impedir o colapso
gravitacional nao é mais suficiente.

Isso teoricamente acontece com estrelas progenitoras > 25 Mg



BURACOS NEGROS

Assim como em anas brancas com massas superiores a 1,44 Mg a pressao de
elétrons degenerados nao é suficiente para sustentar o colapso gravitacional,

nas estrelas de néutrons cuja m > 3 Mg a pressao de néutrons degenerados
nao pode evitar o colapso.

No fim da vida de uma estrela de massa muito alta, o que resta apds a explosao de
supernova € o nucleo estelar em contracdo continua. Com a diminuic&o do raio, a
gravidade pode atingir tais niveis, que nem mesmo a luz consegue escapar desse
objeto, o qual recebe a denominagao de buraco negro.



Processo de formacao:

A medida que o nucleo se contrai, a atracdo gravitacional na
sua vizinhanca é tao intensa gue mesmo a luz nao consegue
escapar.

O nucleo extremamente denso resultante nao emite
radiacao ou qualquer outro tipo de informacao.

Remanescente central massivo colapsa nele mesmo e
desaparece - BURACO NEGRO



Como um buraco negro funciona?

A velocidade de escape de um objeto do campo gravitacional da Terra:

A\

High launch

speed
Unboles 7
- orbits
‘\.' / “I ‘ I \".\.
Foo |
v" \ II \
A Vescape da Terra = 11 km/s [ Bound|, |
| orbits \ ’
‘
’ | X )
""' C|r<_:u_lar_6rb|t '
"‘
\\_\ v/‘/,
1 Escape e

speed



Se diminuirmos o raio da Terra por um fator 4 sem alterar a massa, a
velocidade de escape dobrara (=22 km/s)

Se diminuirmos o raio da Terra por um fator 6000 (raio um pouquinho maior
do que 1 km) a velocidade de escape sera de 867 km/s.

Se conseguissemos contrair a Terra até o tamanho de uma
uva (0,9 cm) a velocidade de escape sera c!



De acordo com a TRG os fotons sao afetados pela
presenca de um objeto massivo, entao se a velocidade

de escape é 2 c este objeto nao sera mais observado
uma vez que nenhuma informacao pode escapar dele.

BLACK HOLE!!

Existe um nome para o raio critico para o qual uma dada massa
m tem uma velocidade de escape = ¢c 2 é o chamado Raio de
Schwarzschild ou Horizonte dos Eventos

2Gm




O gue sustenta uma estrela de néutrons contra a forga
exercida pela gravidade é a pressao exercida pelos
proprios néutrons.

Existe um limite para a massa que pode ser sustentada pelos
néutrons: 2 a 3 Mg (depende de modelos)

Se a massa do nucleo de uma estrela massiva for 2 3 M, 0 nucleo vai
colapsar e contrair a um raio muitissimo pequeno.



O nucleo central de uma estrela massiva com um massa de m=3 Mg evolui para um buraco negro
com raio de Schwarzschild de 8.9 km.

N3ao, a gravidade continuaria a mesma na distancia da Terra.




S6 acontece algo se o planeta passar

muito proximo ao raio de Schwarzschild

Um objeto passando muito préximo ao r, sofrera
forcas de marés extremas, sendo muito comprimido e
esticado até finalmente ser dragado pelo BN.




Se m aumenta, o horizonte de eventos aumenta.

O horizonte de eventos é alguma barreira fisica??

N3ao, é simplesmente um raio a partir do qual os fotons nao podem escapar...



Existe alguma razao para acreditarmos que buracos negros
existem???

Sim, os melhores candidatos podem ser observados num sistema binario de
estrelas que emitem em raios-X. Exemplo: Cygnus X-1

-Representacdo artistica

Estrela mais brilhante é membro de um
sistema binario cuja companheira é um
outro objeto chamado Cygnus X-1.

Cygnus X-1 s6 é observada em
raios-X.



A estrela mais brilhante de mais alta massa deve estar
transferindo massa para a companheira em Cygnus-X1.

x : Black hole
B-star companion

A radiacdao emitida pela matéria que esta
sendo transferida para um objeto central
Cygnus=X1 indica que este objeto é um

, bom candidato a BN.
" Accretion disk

Mass transfer stream

Se o objeto central fosse uma ana branca, a temperatura do gas
quando a matéria batesse na superficie da ana branca seria tal que
a radiacao estaria principalmente em UV.



Além dos BN resultantes da evolugao estelar, existem também os
buracos negros supermassivos em centros de galaxias.
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A figura mostra trajetorias de
estrelas se movendo em torno
da radiofonte Sagitario A, no
centro da Via Lactea. A partir das
massas e Orbitas das estrelas,
usando a Terceira Lei de Kepler
€ possivel estimar a massa do
objeto central: 3.3 milhdes de
massas solares. E um buraco
negro supermassivo.



