Matéria no meio inter-estelar

Composicao: atomos, moléculas e “poeira”.
Em termos de massa: 74% H e H , 25% He, 1% metais (o que ndo € Hidrogénio ou Helio)

Em termos de particulas: 90% H e H,, 9% He, 1% metais.
Poeira: moléculas (incluindo organicas) de 5 — 300 nm.

Dificil detec¢do no optico — infra-vermelho e radio (CO € “facil” de detectar em microondas. H , 10
mil vezes mais abundante, ¢ dificil). ~10% da massa da galaxia esta na matéria do meio inter-estelar.

Quando em “alta” densidade (10? — 10* particulas/cm?), sdo visiveis no optico: nebulosas

Nebulosas de reflexdo: geralmente “azuis” (espalhamento Rayleigh e Mie por particulas polarizaveis)
Nebulosas de emissdo: “vermelhas” (recombinacao — linha Hey; estrelas de alta temperatura)
Nebulosas escuras (ou de absor¢do): muito densas com acentuada extin¢do e avermelhamento inter-
estelar.

Nebulosa planetaria: estagio final da evolugao de estrelas menos massivas
Remanescente de super-nova: estagio final da evolucdo de estrelas muito massivas



Materla no melo 1nter- stelar

Relembrando a linha "°
Ha: 656.28 nm n=2
n=1 '4/\/\/\/‘—>
i AE = hv
; s, e +Ze
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_ ; B IC4!34 f'.' e
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. %. | bll i i o RN denominadas de regioes H 1T (H
\" P, escura " SR 10nizado, em oposi¢do ao H neutro
ol s . S Nebrilasa Seurs i ™ denominado H I). Estrelas tipo O e
NGC 2024 . S\ e Cabeca de SV B emitem muita radiagdo UV
' | nebulosa de reflex@o . MR ionizando atomos até 30 anos-luz

" NGC 2023

de distancia.

Essas nebulosas difusas geralmente fazem parte de uma Unica estrutura maior de gas e poeira
denominada nuvem molecular gigante que pode conter de 100 mil — 2 milhdes de massas solares e
ter extensoes de 15 — 600 anos-luz. Estima-se que existam 6 mil nuvens moleculares gigantes em
nossa galaxia.

Na figura acima, pode-se notar ainda os efeitos de extincao e avermelhamento estelar.



Formacao Estelar

Estrelas sdo formadas da condensacao de “pequenos” fragmentos da nuvem molecular (instabilidade
de Jeans) que podem acontecer quando da colisao da nuvem molecular com (a) outra nuvem
molecular, (b) com um remanente de super-nova, ou (¢) com o vento e radiacdo de estrelas massivas.

g Glébﬁlos’dé’Bok

- Protos[ar'

V-

-~

- -+ Estrelasjovgnsy’
.“ # massivas -

a A dark nebula RINVUX G b A hidden protostar within the dark nebula RIIVUX G

j FIGURE 12-9 Protostar in a Bok Globule (a) This uslh[c JIE‘hf viewed in the infrared, a protostar is visible within the nebula.
image shows a small dark nebula (equiva ok e) (a and b: NASA/JPL-Caltech/N. Evans [Univ. of Texas at Austin]/D5S)
called L1014 located in the constellation Cygnus. [hl V\. hen

Nebula NGC2244 © 2016 Terry Hancock
T 12" F4 Truss Tube Newtonian

Globulo de Bok no visivel e no infra-vermelho.
De 100 — 1000 (~2 — 50 massas solares ~ 1 ano-luz) se formam

Nebulosa da Roseta em Monoceros ) ,
numa nuvem molecular gigante: aglomerado aberto de estrelas




Formacao Estelar

Associacao OB: detalhes de como ¢

a dinamica de formacao estelar no
caso (c): colisao da nuvem
molecular gigante com o vento e
radiacdo de estrelas massivas

The shock wave formed around
the edge of the expanding H II region
stimulates new star formation.

Newly formed stars power
the expansion of the H II region
farther into molecular cloud.

In this way, an OB association
“eats into” a giant molecular cloud.

Young cluster

Old cluster

e Giant
molecular
cloud

New stars
being formed

<
(panding region of

ionized hydrogen (H II)

Shell of hydrogen that
has not yet been ionized

Older O and B stars are left
behind and begin to disperse.

New young cluster New young cluster

\

Oldest  Older
cluster  clust
,
Star formation is
progressing in this direction

FIGURE 12-18 The Evolution of an OB Association
High-speed particles and ultraviolet radiation from
young O and B stars produce a shock wave that
compresses gas farther into the molecular cloud,
stimulating new star formation deeper in the cloud.
Meanwhile, older stars are left behind. (Inset) Stars
forming around a massive star 2500 ly (770 pc) away
in the constellation Monoceros's Cone Nebula. The
stars (small dots on the right side of the inset) arrayed
around the bright, massive central star are believed to
have formed as a result of the central star compressing
surrounding gas with high-speed particles and radia-
tion. The younger stars are just 0.04-0.08 light-years
from the central star. (R. Thompson, M. Rieke, and G.
Schneider [Univ. Arizona], NASA)

|
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;| Radiation and stellar
winds from this massive,
luminous star...
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...may have triggered the
formation of these stars.




Formacao Estelar

ApoOs a fragmentagdo — acrecao de massa. As camadas
mais internas se condensam primeiramente, criando uma
“caverna” no globulo de Bok.

A massa resultante do astro depende da temperatura e
densidade do meio inter-estelar.

O momento angular também ¢ importante. Se ~ 0 — Unico
astro isolado. Caso contrario, disco — varios astros. (2 ou 3
estrelas; 1 estrela + planetas; etc.) Também aumenta a
fragmentagdo da nuvem molecular.

Durante a acre¢do, a proto-estrela emite muita energia
(mecanismo de Kelvin-Helmholtz; apesar de ndo ser muito
quente, a superficie ainda ¢ muito grande; Stefan-Boltzman
P = 0 AT*). A radiagdo emitida ndo ¢ visivel por causa das
camadas mais externas de gas e poeira da nebulosa solar.

https://apod.nasa.gov/apod/ap210623.html

RIHVIUIXIG

FIGURE 12-10 A Cluster of Protostars More than 300 pro-
tostars (yellow circles) were observed in the infrared by the
Spitzer Space Telescope. This cluster of newly forming stars is
13,700 light-years away in the constellation Centaurus. The
nebula, some of whose gas is being converted into stars, is
called RCW 49 and contains more than 2200 stars and proto-
stars. Most of the interior of this nebula is hidden from our eyes
by the dust it contains. (NASA/JPL-Caltech/E. Churchwell, Univer-
sity of Wisconsin)



Formacao Estelar

Jatos (hidrogénio)
Comumente jatos perpendiculares sdo imageados no visivel

observados. (Proto-estrelas tipo T Tauri.)

Como sao formados ainda ¢ tema de
pesquisa. Uma hipotese € que eles sdo
formados, em parte, pelo campo
magnetico do disco.

Qual o papel desses jatos na diminui¢ao
da temperatura e condensacao dos gases?

Ap0Os o estagio de rapida contracdo, a
proto-estrela (agora na pré-sequéncia
principal) continua a contrair de maneira
lenta até atingir temperaturas internas ~
10" K e iniciar reagdes nucleares. A partir
desse momento, diz-se que ela ¢ uma
estrela da sequéncia principal. 100 au

Disco imageado em
ondas de radio

Visible: VLT (ESO),£. Xie et al.
Radio: ALMA (ESO/NAOJ/NRAO), S. Andrews et al. & A. ISella et al.




Formacao Estelar

Cygnus X (na constelagdao do Cisne) a ~
4.500 anos-luz de distancia (visto pelo
telescopio espacial Spitzer em infra-
vermelho, ao lado) € uma das regides mais
ativas em formacao de estrelas na nossa
galaxia: “berc¢ario” de estrelas.

Estima-se a massa total em ~3 milhdes de
massas solares espalhada em uma regido de
dimensao ~ 200 parsec ~ 650 anos-luz. Em
~ 10 milhdes de anos, essa regido sera um
aglomerado aberto de estrelas que i1rd se
dispersar pelos proximos ~ 100 milhoes de
anos.

*
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Instabilidade de Jeans

Quando gas ¢ comprimido (pela forca gravitacional), sua pressao aumenta e o gas se expande. Como
saber quando um ou outro ganha?

Analisar o balanco energético: ganho da energia gravitacional vs. trabalho da compressao

M2 M2
07— 3G L g 3eMT
5r 5r2
T T ﬁ>
AW = —PdV — —%dv o oaw = 3™,
T

Se dU + dW < 0 quando dr < 0, = instabilidade de “Jeans”.

Isso acontece quando a massa M da nuvem € maior do que a massa de Jeans

375k3 \2 | 1%
My =228
1nG3mA ) \| NV

No meio inter-estelar 3 - _ 1012
’ T com 7'em Kelvins e Para T'=10 K e N/V=10
_ VoA 40
= Lomy = 7= 3x 107 Mg N/V  N/Vem part./m’ = My ~ Mg



Entrando na sequéncia pr1nc1pa1

O tempo de proto-estrela — estrela (da sequéncia principal)
depende da massa. Maior M, mais rapidamente a atinge-se
T'~107 K necessaria para fusao de H. Para M > ~7 MSol, H
¢ fundido ainda no periodo de acrecao. Limite (em
progresso): ~120 MSol, T'muito alta e as camadas externas
sao evaporadas impedindo acre¢do de mais massa.

Proto-estrelas com M < ~ 8% MSol (~75 — 84 MJupiter)
nao atingem ~107 K em seus ntcleos. Se M > 13 MIJupiter
— anas-marrons. Ha fusdo de deuterio (e até de litio se M >
60 MlJupiter), mas apenas brevemente. Estima-se que ha
tantas anas-marrons quanto estrelas.

Ao lado, tem-se o “caminho” percorrido pelas proto-estrelas
no grafico temperatura x luminosidade (linhas pretas) antes
de entrarem na sequéncia principal (linha vermelha). Note
que proto-estrela massivas percorrem esse caminho mais
rapidamente. Além disso, massas diferentes entram na
sequéncia principal em pontos diferentes.

log L/L@

T
\ R L)M@; ~ 6 x 10*anos
4.0 N 91 N =
. . = : ©;~1.5 X 10531108 ,
Q. 3
3 O 1L 9007 LY OJ 58 i
. O(}.. 50N o= JO)aHOS
Q- 3/14
£ D~ 9
,}' \ ‘5><1 6 i
2.0 B oo SN, a_llos
2
9/‘3
1.0
N/) ,
0.0 [ 2.25Mg;~5.9x 10%ngs /N
1.5Me;~ 1.8 x 10" anbs
10 b 125Mei~29x 10%11/
1Mgy; ~ 5.0 x 107anos
0.5M@; ~ 1.6 x 10%anos
1 1 1 ] 1 I 1 | |
32 20 10 5

Temperatura superficial (1000 K)



Formacao Estelar

Resumindo... —

Protostellar cores within the dark
nebula

In this cold, dark nebula, gas atoms
and dust particles move so slowly
thar gravity can draw them rogether.

https://www.youtube.com/watch?v=528 BOGuuzik

Distribuicao de massas iniciais

Quantas estrelas dn com massa
entre M e M + dM sao formadas?

Experimentalmente, encontra-se
dn = const x M~ *dM

onde x=2,35 para M>0,5M .
Para M<0,0M , x=1,3.

In the T Tauri stage,
the young star ejects
mass into space in
opposite directions.
A stellar wind blows
away the remaining
parts of the nebula
that surround the
star, exposing the
star to space.

The ejected mass can induce a shock
wave in the surrounding interstellar
material, triggering the formation of
addirtional stars.

Gas and dust begin to condense into As the cores condense, their density

clumps, forming the cores of

protosrars.

and temperature both increase.

When accretion stops, the protostar
becomes a pre-main-sequence star.
Its core heats to 107 K and fusion
begins there.

As the protostars continue to
heat up and accrete matter from
the nebula, they begin to glow
due to their increasing
temperature. If the core is
rotating, some gas and dust in it
form a disk around the
protostar.

—

Processes that cause the star to lose or gain mass come to an end, and the star

stabilizes as a main-sequence star in hydrostatic equilibrium. A system of

planets often forms around the star in the disk of gas and dust.



https://www.youtube.com/watch?v=528BOGuuzik
https://www.youtube.com/watch?v=528BOGuuzik

Visible and

° ~ A& Ultraviolet ultraviole Infrared
Classificagao espectral .
n=4 I » “h ‘¢ 12.8 ¢V
. . = Yy e
Lei de Wien (Temperatura x “cor”) ST 1 I Paschen 121V
b ‘é« SCrics
3 s
Amax — j— b — 2.9 X ].O Km 'é iy
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Mas ha muitas outras informacgdes no espectro de absor¢ao das
estrelas. Por exemplo, estrelas com ~ 10 mil K tem seus 4&tomos 2|2
de H comumente no nivel quantico n=2 e, portanto, essas 5|2
estrelas tem fortes linhas Balmer de absorcao. Pode-se entao -
n=1 Y rFy Yy sround state 0eV

calcular a temperatura ou pela lei de Wien, ou pela intensidade Lyman
das linhas espectrais.
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Classificacao espectral
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Classificacao espectral

IAV-IN=R R Bl THE SPECTRAL SEQUENCE

.

Spectral class

O

B

A

G

M

Color

Blue-violet

Blue-white

White

Yellow-white

Yellow

Orange

Red-orange

Temperature (K)

50,000-30,000
30,000-11,000
11,000-7500
7500-5900
5900-5200
5200-3900

3900-2500

Spectral lines

[onized atoms, especially
helium

Neutral helium, some hydrogen

Strong hydrogen, some
ionized metals

Hydrogen and ionized metals,

such as calcium and iron

Both neutral and 1onized metals,

especially ionized calcium

Neutral metals

Strong titanium oxide and
some neutral calcium

Examples
Naos (£ Puppis),
Mintaka (& Orionis)

Spica (a Virginis),
Rigel (B Orionis)

Sirius (e Canis Majoris),
Vega (a Lyrae)

Canopus (a Carinae),
Procyon («a Canis Minoris)

Sun, Capella (o Aurigae)

Arcturus (a Bootis),

Aldebaran (« Tauri)

Antares (a Scorpii),
Betelgeuse (a Orionis)

Importante: a classificacao espectral ¢ equivalente a classificacao por temperatura
(pelo menos para as estrelas da sequéncia principal).




~—— Surface temperature (K)

Diagrama Hertzsprung_ 0,00%0,{){){:I 8000 6000 5000

Russell

As temperaturas superficiais e luminosidades das estrelas 104
sao quantidades correlacionadas e estao relacionadas com a
evolucao da propria estrela.

“Teorema” de Vogt-Russel: as propriedades de uma estrela T 102
em equilibrio hidrostatico sdo unicamente determinadas pela '
sua massa ¢ distribui¢cao de elementos quimicos. :‘z
Sequéncia Principal: 91% das estrelas (na vizinhanga). E

—

Estrelas em equilibrio hidrostatico fundindo H no ntcleo a
uma taxa constante. 5
Gigantes e Super-Giantes: 1% das estrelas; raios de 10 — 100
RSol (gigantes) at¢ 1000 RSol (super-gigantes).

1074

Anas-brancas: 8% das estrelas; raios de ~ 0.01 RSol

(tamanho da Terra); estagio final da evolucao de estrelas A0 F0O GO KO
menos massivas. Spectral type

3000
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Exercicio

Se a maioria das estrelas esta na sequéncia principal (porque passam a
maior parte de sua evolucdo na SP), por que a maioria das estrelas que
vemos no c€u nao esta na SP?

1) Porque estamos numa regido atipica da galaxia onde as estrelas ja
sairam da SP.

2) Porque as estrelas mais brilhantes (e faceis de ver) estao fora da SP.

3) Porque as estrelas da SP ainda estdao “escondidas™ nas suas nebulosas
moleculares sofrendo efeito de extin¢ao e avermelhamento estelar.



Diagrama Hertzsprung— =
Russell

Ao lado, a informacao sobre o tamanho das estrelas ¢
adicionada ao diagrama HR.

(

104

Principio fundamental: radiacdo do corpo negro — Lei de T 10
Stefan-Boltzmann E
210kt W% =
— 4 24 _ B __ —8 E
L=0cAT* =4ncR*T , U—W—E)G?XIO m2KA é 1
) k|
Note que as estrelas da sequéncia principal tem raio
tipicamente entre 0.1 € 10 raios solares. 10->

Apesar do diagrama nos ajudar a classificar as estrelas, ele
nao nos fornece 0os mecanismos responsaveis por essas
caracteristicas fisicas.

104

40,000 20,000 10,000 5000 2500

-« Surface temperature (K)



~— Surface temperature (K)
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Classificacao luminosa

Luminous supergiants

Less luminous supergiants

Haviamos notado que a classificacao espectral
OBAFGKM era equivalente a classificagao por
temperatura.

Giants

=

)

Luminosity (Lg

Entretanto, o diagrama HR nos informa que para uma
mesma temperatura ha diferentes classes de estrelas com
diferentes luminosidades. Certamente ha caracteristicas
distintas em seus espectros. Por esse motivo, refinou-se a
classificagdo espectral adicionando sub-categorias. Ia e Ib
englobam as super-gigantes. Gigantes sao sub- e e ——

classificadas em tipos II, III e IV. A sequéncia principal ¢ luminosity class (1, IL, I1L, etc.),
the lower the luminosity for
a sub-classe V.

a given surface temperature.
Ex: Sol ¢ G2 V, Aldebaran é K5 III.

x
n
Absolute magnitude

Anas-brancas ndo constituem uma sub-classe porque nao

produzem fusdo nuclear como as outras classes. T e

Spectral type




Classificacao luminosa

O que ha de diferente no espectro de absor¢ao?

a A supergiant star has a low-density, low-pressure atmosphere:
its spectrum has narrow absorption lines

A largura das linhas.

H, H,
1

. -«—— [ncreasing wavelength
Causas: 8 8

Temperatura, turbuléncia, rapida rotacao (talvez pouco - -

relevante para estrelas) — Alargamento Doppler.

b A main-sequence star has a denser, higher-pressure atmosphere:

Pressao e densidade — Alargamento Stark (campos its spectrum has broad absorption lines

eléctricos mais intensos mudam os niveis energéticos). I
FIGURE 11-9 Stellar Size and Spectra These spectra are
from two stars of the same spectral type (B8) and, hence, the
same surface temperature (13,400 K) but different radii and
luminosities: (a) the B8 supergiant Rigel (luminosity 58,000 L)
in Orion and (b) the B8 main-sequence star Algol (luminosity
100 Lo} in Perseus. (From W. W. Morgan, P. C. Keenan, and E.
Kellman, An Atlas of Stellar Spectra)



Espectroscopia paralaxial

Sabendo a classe espectral e luminosa das estrelas (obtida pelo espectro) combinando com o diagrama
HR, podemos ter uma estimativa da distancia (alternativamente a outros métodos).

1) Observa-se um estrela distante de magnitude aparente m.

2) De seu espectro, determina-se a classe espectral e/ou temperatura superficial. O espectro revela sua
classe luminosa através das larguras de linha (gigante, super-gigante, sequéncia principal, etc.).

3) Determina-se entdo seu lugar no diagrama HR e estima-se sua magnitude absoluta M (através da

luminosidade).
4) Usando a relagdo entre magnitude aparente e absoluta, determina-se a distancia d.

10
M:m+5log< de>

Porque as estrelas se distribuem em linhas “grossas” no diagrama HR, ha um erro na determinacao da
luminosidade por esse método que, comumente, reflete em um erro de ~10% na distancia.

Esse método (denominado de espectroscopia paralaxial, apesar de nao ter paralaxe envolvida), ¢ muito util
para determinar distancias de astros muito distantes onde o método paralaxial usual nao ¢ aplicavel.



Massas Estelares (em Sistemas Binarios)

O diagram HR nos da informacgdes sobre temperatura e Luminosidade das estrelas. Temos também
informacoes espectrais precisas determinadas por espectroscopia. Resta agora determinar a massa das
estrelas, informacdo importante para fazer modelos estelares que ainda sao refinados nos dias de hoje.

A massa so pode ser determinada pelos seus efeitos gravitacionais: periodo € semi-€ixo maior.
Para um sistema binario (1/3 dos casos na nossa vizinhanca), Newton mostrou que a terceira Lei de

Kepler se torna:
Ar2q? a? com a (em UA) sendo o semi-eixo maior

My + My = T3 ou M+ My = T3 e T'(em anos) o periodo da orbita, € a
soma das massas em massas solares.

P

Semi-eixo maior em relacao
a0s semi-eixos individuais:

"""""""""""""""""""""""""""""" a=a; + as
M2 Ml
= a, G = a
M, + M, 7 M, + M,

aj

Foco comum das 2 elipses



Massas Estelares (em Sistemas Binarios)

Medindo os semi-eixos individuais e o periodo da oOrbita (astrometria, usando as estrelas de fundo),
obtemos as massas de cada astro.

OBS.: Medir a, € a, requer a determinagédo do plano da orbita que nem sempre € possivel. Neste caso,
temos apenas a razdo a,/a, €, portanto, apenas a razao entre as massas M /M.

Quando o plano do sistema bindrio permite eclipse, o periodo pode ser medido mesmo sem resolugao

das orbitas.

T

V v V
o o> g o




Massas Estelares (em Sistemas Binarios)

Alternativa/complementarmente, “Doppler shift” também nos fornece informagdes sobre T'e M /M.

Stage 1 Stage 2 Stage 3 Stage 4
No Ref. do CM: @ @ @
le’l_l_MQ'FQ — 0 TI—_ rth | To]: arch | TI—_ rth | To Ear [h+
2
:> Ml'ﬁl —|— M2272 — O r\f A A,B AB A j\z A,B A B

Radial velocity (km/s)
hing «—— R

< —40- Fi()rhital pcriod4>-{



Diagrama HR ¢ a relagdo massa-luminosidade
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dados de estrelas M > 55
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Massa e luminosidade: modelo simplificado

- Analisar o transporte de energia (luminosidade) na zona radiativa: difusdao de fotons

, du
Conservacdo de energia: L = —47rr2Dd—
-

u: densidade de energia (hipotese: dominada pela radiagao)
D: constante de difusdo da energia (difusdo dos fotons)
Simplificagdo: -du/dr = /R = L =4rRDu

(u: densidade média de energia) = 40T/ c (corpo negro)

-

nucleo

3 1 3GM D (GMm\* zona radiativa
Temperatura e massa: 5hsl' = SU = — Rm = L= 167TCJR3 < 5/<:Bm> N g
, e
Gas 1deal: CA 1 M/m 8w ( ah
D _ — )\ — e = T3 o> oy — ——
3’ NeTery " 47 R3/3 Oey T 73 MeC
. 213 x 1.75\ G*m2m5 . M\’ M\’
Finalmente: J — © PArd =94 x 10%7 — ) =245L~ [ —
( 45 x 51 ) Q2hP 10T WA are O\ Mo

Considerando melhores aproximacoes (indice politropico, equacgao de estado, etc.), o fator 24,5 pode ser
diminuido para proéximo do valor “desejado” 1. O expoente 3 também muda.



Tempo de evolucao na sequéncia principal

Massa (M) Temperatura (10° K) Luminosidade (L) Tempo na sequéncia Classe Espectral
principal (10° anos)

25 35 80.000 3 O

15 30 10.000 15 B

3 11 60 500 A

1,5 7 5 3.000 F

1 (Sol) 6 1 10.000 G
0,75 5 0,5 15.000 K

0,5 4 0,03 200.000 M

Estrela massivas tem mais H para fundirem em He. Entdo, o tempo na sequéncia principal € o maior

quando comparado com as menos massivas?
Nao. Elas consomem seus “combustiveis” tdo mais rapidamente que suas evolucdes sao mais rapidas em
comparagdo com as estrelas menos massivas. “Estrelas muito brilhantes vivem menos™.

Egisponivel M M 1 Como o > 1, o tempo na sequéncia
: : X X .. C
Luminosidade L Mo — Mol principal diminui com a massa.

TsSp X



Tempo de evolucao na sequéncia principal

As estrelas passam a maior parte de suas evolugdes na sequéncia principal. O processo de fusdo de H em
He ¢ o mais lento de toda a sua evolugdo. (Entretanto, a maior parte das estrelas visiveis ao olho nu nao
estdo na sequéncia principal. Por que?)

Qual a quantidade de energia disponivel? ~10% da massa total

(limite de Schonberg-Chandrasekhar: A estrela sai da sequéncia principal quando 10% de seu H — He.)

Cadeia pp: 4p + 2¢ (4.0302u) — 1l (4.0015u) + 2v + energia.  ""4p+2e — Mo

. . ~ 0.00712
Fracao de massa convertida em energia: M4p+2e
Edispom’vel 0.1 % O.OO7M62 _4 MC2

5nci incipal: = ~ =|7 x 10
Tempo na sequéncia principal:  7sp Luminosidade 7

1.25 x 10%* ] 10
Sol: Tsp ~ 3898 x 106 W ~ 10" anos

Reescrevendo o tempo S M /M, ® 1019 anos

na sequéncia principal;




Exercicio

Discuta como seria se o Sol tivesse 50% mais massa. Qual seria a luminosidade? Qual
seria a temperatura? Qual seria o diametro do Sol? A que distancia a Terra deveria estar
para ter a mesma irradiagao? Como seria a radiacdo Solar? Quanto tempo na SP?

Relacdo massa-luminosidade: [ ~ 1.54L® ~ 5L

Diagrama HR: T ~8000K
Lei de Stefan-Boltzmann
TN\ 2
L =4moR*T* ~ 5L =5 x dnoR%TH, = R~V5 (T@) Ro ~ 1.17Rg
I da distincia: F— —— — F, YO L 2.24drs — 2.24UA
nverso da distancia*: = =Nioks ~ 2.24d1s = 2.
47d? drdig
Tempo na sequéncia M /Mg Muita radiagdo UV.
principal: TSP = T /Lo Tsp,® ~ 0-37sp © Como a vida iria evoluir?

Teria tempo para evoluir?



Reacdes nucleares na sequeéncia principal

A fusdo de H em He se da por dois mecanismos: cadeia proton-proton e o ciclo CNO

Em ambos os caso, o resultado final € a conversdao de H em He: 4p + 2¢ — o + 2v + energia.
O primeiro ¢ dominante em estrelas com massas menores que ~ 1.3 massas solares.

O segundo ¢ uma reacao catalitica que, teoricamente, ¢ dominante em estrelas mais massivas.

HD DH HD DH
\/ \/
/l\v /l\v

H J )1H
) Proton He - )
 Neutron Gamma ray Y

Positron Neutrino D

1HJ 4He‘a jH

~ Z’**ny‘“} Y

\/
D
\T/ /l\v
A
» - 4 150 13C ‘ - 4
¢ 14N - .
— ") <« /
~ . ™~
N | / Ho
HD ¥
) Proton
J Neutron Gamma ray Y

Positron Neutrino P

log (produgao de energia relativa)

CNO Cycle

Triple
PP Chain

Sun

log (temperatura)

Todas as 4 forcas da
natureza estao envolvidas




Anas-vermelhas

Estrelas ands-vermelhas (0,08 < M/M_ < 0,4) sdo totalmente convectivas.

Nao apresentam uma zona radiativa expressiva.

Por convecc¢ao, o nucleo ¢ constantemente reabastecido com H.

Basicamente convertem quase todo H em He.

Consequentemente, permanecem na sequéncia principal por trilhdes de anos,

logo, nunca se viu uma ana-vermelha fora da sequéncia principal. He
Estima-se que ~85% das estrelas na nossa galaxia sao ands-vermelhas. oy

Ap06s transformarem H—He, as reagdes nucleares sessam porque o e —
nucleo ndo atinge temperaturas suficientes para fusionar He. \_/nucleo

A estrela lentamente se contrai e esfria caminhando para a direita e
para baixo no diagram HR se tornando uma ana-branca.

Tempo na sequéncia principal:

M /Mg, 101971 anos

— = Tgp.() ~1.4—11.6 x 10'2 anos
L/Le S7% 7 0.3 (M/Mg)"

Sp = 10x



Evolugdo das estrelas de massas 0.4<M/M <2

Maior densidade — zona radiativa expressiva — somente H do nucleo ¢
fusionado (enquanto na SP). Quando o H do nucleo acaba — sai da SP
Sem fusdo nuclear, nicleo de He se contrai (~1/3 do tamanho original, g0 de H
densidade ~ 1000 g/cm?).

Energia da contragdo aumenta 7'na casca acima do nucleo: fusdo de H
— He. Fusao fora do nicleo — alta pressao de radiacao nas camadas
mais externas — estrela expande — T5up diminui (densidade ~ 100
g/cm?): gigante vermelha. (Apesar de T5up menor, luminosidade maior.)
Energia da fusdo “sobe” (ndo esquenta o nucleo). He produzido “cai” no
nucleo. Nucleo mais denso e contraindo — 1" aumenta ~ 10° K — fusio
de He (flash do Hélio/avalanche térmica) — T 'muito alta — gas nao-
degenerado, nucleo expande e controla 7. Seque um curto periodo
(~10% do tempo na SP) de relativa estabilidade

Niucleo de He
degenerado

Comumente, as gigantes vermelhas ejetam massa (para o caso do Sol,
ejeta-se 10”7 Msol/ano; enquanto na SP, 10-'* Msol/ano)

Antes do flash do He, ntcleo denso, quente e ionizado, porém
degenerado (proximo do estado fundamental; aumento de 7'nao aumenta
P consideravelmente: pressao de degenerescéncia). \

tempo




Evolu¢do das estrelas de massas 2<M/ M <8

A evolugdo apds sair da sequéncia principal € muito similar com aquela das estrelas de 0.4<M/M_<2.

A diferenca fundamental ¢ que o nucleo de Hélio ndo se torna degenerado porque a pressao
gravitacional produz um aumento gradual da temperatura ocasionando fusdo de He.
Consequentemente, nao ha o flash do Helio. A fase de gigante vermelha acontece sem um aumento tao
expressivo na luminosidade como no caso das estrelas com flash do Helio.



Exercicio

Por que precisa-se de maiores temperaturas para fusionar He?

1) Porque a repulsdo Coulombiana ¢ maior, entdo precisa-se de maior energia
térmica para aproximar as particulas o € promover o tunelamento quantico
para fusao.

2) Porque a repulsdao Coulombiana ¢ maior, entao precisa-se de maior energia
térmica para vencé-la completamente e causar a fusao das particulas .

3) Porque a massa ¢ maior, entdao precisa-se de mais energia térmica para
aproximar as particulas o em compara¢ao com os protons.

4) Todas as anteriores.



Processo triplo alfa
Detalhes da fusao de Helio:

Em nucleos estelares com temperaturas maiores que 10° K:

, 8Be .
‘He*? + *He*? — Be*™* (-0,0918 Mev) ‘He ¢ *He 3y
“ \A
Este Berilio ¢ instavel (meia-vida de ~10-'° s), se nos \ - \ <
proximos 108 s este nicleo se chocar com uma nova \ / S
particula «, entdo < J “He %
12C
‘He*™ + 8Be™ — 2C* (7,367 Mev) ) Proton
J Neutron Gamma ray Y

Este carbono altamente energético também ¢ instavel e
decai em 3 particulas alfas. Entretanto, 1 em cada ~2500
carbonos produzidos emite um foton e se torna estavel.

, .. ., OBS.: Em menor propor¢ao, também
Nos nucleos estelares, a energia liberada nesta reagao é ~ p*> T, ocorre produgio de oxigéni(;'

muito maior do que na cadeia pp ~ p7™ e no ciclo NCO ~ pT'"". He™ + 12C — 1608 + ~



Evolugao das estrelas de massas
0.4<M/M_<8

Core hydrogen Shell hydrogen Core helium fusion and

fusion \ fusion \shell hydrogen fusion 104
10,000 < < I
I 1 ! 2l !-‘ 3

2 1000 = I_

g _(]3 102
= = =l
33 Z
£E 100 E
B E _15
§ - Contraction ‘ .
_8 = 10 |~ from protostar Sun is a
E _’E red giant  of core
> E Now sion

g \ Sun leaves the

1 :
N S foins the main sequence —

main sequence

121 12,3 123 40,000 20,000 10,000 5000 2500
Age of the Sun (billions of years) b ~«~— Temperature (K)

0 5 10



Evolu¢do das estrelas de massas 0.4<M/ M _<8

Quando acaba o Hélio no nicleo — o nucleo denso de C ¢ O. 300 milhdes de km
A temperatura ndo ¢ alta o suficiente para fusionar esses elementos
(~600 MK).

A estrela contrai € as camadas mais externas de He e H ficam
suficientemente quentes para fusionarem esses elementos (vide ao
lado).

A nova producao de energia expande as camadas mais externas.
Area amenta e a Tsup diminui — ramo assintotico gigante.

No topo do ramo, a estrela € classificada como Super-gigante
vermelha. Raio ~ 1 UA e Luminosidade ~10* Lsol.

Fortes ventos solares — muita massa ejetada (~ 10> Msol/ano) —
estrela esfria e se contrai — flash do Hélio na camada (duracao de
~100 mil anos) — nova expansdo — massa ejetada — ciclo de flash
do Hélio se repete varias vezes (alta sensibilidade do processo Fusio de H
triplo-alfa com 7)) — nebulosa planetaria — perda da pressao
gravitacional — and branca de C e O degenerado.

A
\

Fusao de He

Nucleode Ce O
(sem fusdo) 20 mil km

o

ojue313 0J110JUISSE ORI OU B[AI)SA BN 9P BININISH




Evolugdo das estrelas de massas 0.4<M /M _<8

Luminosity (Lg)

1. The star shines by shell

hydrogen fusion: The inert
core shrinks and the
outer layers expand.

104

10?
1
2. Luminosity increases
and surface temperature
decreases, so the star
moves up and to the
1072 || right on the H-R diagram

(along the giant branch).

|
16,000 10,000 6000

3. Core helium

fusion begins with
the helium flash (*).

3000

-« Surface temperature (K)

4. The star now shines by shell hydrogen
fusion and core helium fusion: The core
expands and the outer layers shrink.

6. Eventually all of the Planetary r

core helium is used up.

Asymptotic
giant branch

7. The star now shines
by shell hydrogen fusion
and shell helium fusion:

The core shrinks and the
outer layers expand.

9. Eventually the
star sheds its outer

5. Luminosity decreases

and surface temperature
increases, so the star

moves down and to the

left on the H-R diagram
(into the horizontal branch).

|
16,000 10,000 6000

3000

~—— Surface temperature (K)

8. Luminosity increases and
surface temperature decreases,
so the star moves up and to the
right on the H-R diagram (along
the asymptotic giant branch).

_ | ]

16,000 10,000 6000

layers to form a
planetary nebula.

3000

~«— Surface temperature (K)



Evolucao das estrelas de
massas 0.4<M/M_<8

Ap0s os varios ciclos de flash do Hélio nas camadas, a nebulosa

planetaria se dispersa e revela and branca quente (de raio ~ Rterra e
massa ~0,6 — 1,3 Msol, densidade ~ 10° kg/m>.).

Conhece-se ~ 3 mil nebulosas planetarias e estima-se que existam
entre 20 ¢ 100 mil na nossa galaxia.

Estima-se que a matéria ejetada em forma de nebulosas planetarias
(incluindo as nebulosas planetarias das estrelas mais massivas) € ~ 5
Msol/ano na nossa galaxia (~85% da matéria ejetada por todas as
estrelas). Esta massa retorna ao meio inter-estelar que dard origem a
outras estrelas denominadas de estrelas ricas em metais da
populacao I.

As estrelas pobres em metais (populacido II) sdo as estrelas mais
antigas do universo e sdo tipicamente encontradas nos aglomerados
globulares (aglomerados gravitacionalmente coesos).

p.

108 =
Track A
104 Track B
T Track C
— 102
= Main
‘j‘ 1 : " + sequence
E Pulsos termais +
g breve reaquecimento) - .
= 1072 w7
. +
White ++f +
dwarfs +
4|
LN | | | \
1,000,000 300,000 100,000 30,000 10,000 3000
—— Surface temperature (K)
/
Mass (Mg)
Evolutionary Red Ejected White
track supergiant nebula dwarf
A 3.0 1.8 1.2
B 1.5 0.7 0.8
0.8 0.2 0.6

FIGURE 13-3 Evolution from Red Supergiants to White
Dwarfs The evolutionary tracks of three low-mass supergiants
are shown as they eject planetary nebulae. The table gives
their masses as supergiants, the amount of mass they lose as
planetary nebulae, and their remaining (white dwarf) masses.
The loops indicate periods of instability and adjustment for the
white dwarfs. The dots on this graph represent the central stars
of planetary nebulae whose surface temperatures and lumi-
nosities have been determined. The crosses are white dwarfs
for which similar data exist.



Resumo
esquematico da
evolucao de uma
estrela tipo Sol

~9 Ga ~1 Ga ~100 Ma ~10 000 a
Stage: Main sequence > |Red giant > Horizontal branch > |Planetary nebula] > White dwarf
Sun's age: 4.5 Ga (now) 12.2 Ga 12.3 Ga 12.3305 Ga 12.3306 Ga
_ g core shlzi_nks df star eﬂ'ects
. ejected gases thin and form outer layers
10 000 y
Planetary nebula /IAsymptotic branch
1000 F . helium in core ignites:
helium flas

— (12.2 billion years)
O ,
= ed giant

~. 100 F : _
= burning hydrogen in

2 shell around core

= nebula core
€ 10F cools 9 12 billion years

>
-

T Tauri phase
1r (4.5 billion years) o
burning hydrogen 10 million years
in core
01 2\?;;;% . Main sequence
for burning White dwarf
star cools
0.01 1F
100,000 20,000 10,000 5000 3000

Temperature [K]



Espectro das estrelas das populacoes I e 11

The spectrum of this Population II star shows absorption lines
of hydrogen (such as H, and Hg) but only very weak absorption
lines of metals ... such a star is metal-poor.

Wavelength —>

b T AT [
| v |

The spectrum of this Population I star has stronger
absorption lines of metals ... such a star is metal-rich.

-2

FIGURE 12-32 Spectra of a Metal-Poor and a Metal-Rich and helium. Note that corresponding lines in the metal-poor
Star These spectra compare (a) a metal-poor (Population 1) star’s spectrum are weak or absent. Both spectra cover a wave-
and (b) a metal-rich (Population I) star (the Sun) of the same length range that includes two strong hydrogen absorption
surface temperature. Numerous spectral lines prominent in the lines, labeled H, (410 nm) and H; (434 nm).

solar spectrum are caused by elements heavier than hydrogen

A concentragdo de metais (elementos além de H e He) &, tipicamente, centenas de vezes menor do que no
Sol. A maioria das estrelas da populacao Il se encontra em aglomerados globulares.



Aglomerados globulares

Red giants

Aglomerado M10 em Ofitco

Horizontal-branch stars
Ha 157 aglomerados globulares distribuidos esfericamente na galaxia (os
abertos, se concentram no plano). Tipicamente, contém até 1 milhdo de
estrelas em uma regido de 100 al de raio. Estrelas semelhantes em
metalicidade — “nasceram juntas” — estudar sua populagdo nos fornece
a 1dade do aglomerado (aberto ou globular).

Absolute magnitude

T
1k
I 100
0 = Horizontal
I branch o q, .4+,
1 f .
2 L™ : 10
3
4
s 1
6
7
. 0.1
8 MR

10, 000 8000 7000 6000 5000 4000
~— Surface temperature (K)

Diagrama HR das estrelas do aglomerado M55
em Sagitario. m=7,42, ~17 mil al de distancia,
~50 al de raio, 2,7x10° Msol, 12,3 bilhoes de
anos (estrelas de 0,9Msol estdo saindo da SP)

Luminosity (Lg)
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Evolucao em aglomerados

Most massive

protostars \

>
— 1. All 100 £
stars begin £
B as protostars.
- Least massive
_ protostars
%
| Age: 0 years
| | |
40,000 10,000 3000
C ~«— Surface temperature (K)

| Age: 5000 years

2. The most
massive
protostars are
approaching
the main
sequence.

d

40,000 10,000 3000
~— Surface temperature (K)

Note a diferenca entre o nimero de estrelas de alta e baixa massas.

3. The most massive
protostars have joined
the main sequence: This
means that hydrogen
fusion is taking place
in their cores.

| Age: 100,000 years

40,000 10,000 3000
~<— Surface temperature (K)



Luminosity (Lg) —

105

104

103

f—
=
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1071

Evolucao em aglomerados

4. All of these stars have
joined the main sequence.
5. The least massive

- stars evolve the
slowest and have
not yet joined the

. main sequence.

| Age: 3 million years

40,000 10,000 3000
f ~— Surface temperature (K)

6. T'his part of the main sequence is

,/now empty: The most massive

stars have depleted the hydrogen
in their cores...

R ...and have
become red giants.

. 7. The least massive
stars are finally
approaching the
main sequence.

| Age: 30 million years

40,000 10,000 3000

g ~—— Surface temperature (K)

| Age: 66 million years

8. More of the main sequence
is NOW empty...

...because with time, lower-
mass stars have depleted
the hydrogen in their cores
and hecogle red giants.

40,000 10,000
~—— Surface temperature (K)

3000

Analisando o ponto de entrada de varios aglomerados “jovens”, podemos estimar

suas 1dades.



Luminosity (Lg) —-
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Evolucao em aglomerados

9. Stars of ever-lower mass have
/ depleted their core hydrogen,
so even more of the main
sequence is now empty.

N Red
. giants

| Age: 100 million years

40,000 10,000 3000

i ~«— Surface temperature (K)

10. Much of the main sequence
/ Is now empty.

11. Only the
+ least
massive
) stars
o remain
/on the
. main

- _/ sequence.
| Age: 44 billion years

40,000 10,000 3000

i —— Surface temperature (K)

Luminosity (Lg)

1071

10*

‘h + y Persei

103

10*

10

|
10,000 5000

~«~—— Surface temperature (K)

40,000

Analisando o “turn-off point” de varios aglomerados mais idosos, podemos estimar

suas 1dades.

3000



Nebulosas planetarias de estrelas de

pouco massivas

Ventos de 10 — 30 Km/s. )
Apos ~10 mil anos, a nebulosa tem ~ poucos anos-luz de extensao.
Apds ~50 mil anos — nebulosa dispersa — pouca visibilidade.

Nebulosa da ampulheta em Mosca

£ |
-~ ..
F
Abell 39 no aglomerado * -“ e
M15 em Hércules .
—"

Nebulosa da hélice em Aquario...

... e seus globlulos (cada um tem
~10% Msol ~ Mterra) Nebulosa do olho de gato em Dragéo




Nebulosas planetarias de estrelas de pouco massivas

2. The star
then ejects
gas from its
entire surface.

Aging star

1. The star ejects a doughnut-shaped
cloud of gas and dust from its equator.

a b

FIGURE 13-5 Formation of a Bipolar Planetary Nebula
Bipolar planetary nebulae may form in two steps. Astronomers
hypothesize that (a) first, a doughnut-shaped cloud of gas and
dust is emitted from the star’s equator, (b) followed by outflow
that is channeled by the original gas to squirt out perpendicu-
larly to the plane of the doughnut. (c) The Hourglass Nebula

Early, doughnut-
shaped ejecta

3 \ Later, more
Star { r
uniform, gas

ejecta

3.The doughnut
channels the
ejected gas into
two oppositely
directed streams.

C

appears to be a “textbook” example of such a system. The
bright ring is believed to be the doughnut-shaped region of gas
lit by energy from the planetary nebula. The Hourglass is lo-
cated about 8000 ly (2500 pc) from Earth. (c: Raghvendra Sahai
and John Trauger [JPL], the WFPC2 science team, and NASA)



Anas-brancas em sistemas binarios: Novas

Lobulos de Roche

RS 3 1. Material from a star accretes
/ S onto a companion white dwarf. |
. - . 0=
- L
Ponto de ~—~- = +2 ] ::'':-h_:“_:--'-11:;_J 2. When enough accreted material
Lagrange L, - EP +4 - . builds up, thermonuclear reactions
. = = : Y occur on the white dwarf’s surface,
Mass can flow from the enlarged — . teatin Al f vicibla gl
star to the smaller one 7 6 ¢ % |Creating a burst of visibre ught.
Nova Hercules 1934 = - : ;1*» e,
. E +8 = oY | N, v
Um dos astros ¢ maior que o lobulo de Roche = /| o
S, . 2 +10 - 3. The nova fades over several weeks.
correspondente — matéria ¢ transferida para o outro. 5= - -
Sept. Sept. Oct.
~ . . ~ . 4 24 14
Em anas-brancas, material do disco de acrecao cai na Time (days)

atmosfera. Quando 7~20 MK, fusao de H (ciclo \ J
CNO) cm avalarrlche termica — nova ~CIa‘§SIC£1- " FIGURE 13-8 The Light Curve of a Nova This graph shows
(~20/ano na galaxia). Este processo néo “danifica” a e history of Nova Cygni 1975, a nova that was observed to
ana-branca e pode se repetir: nova recorrente). Pode  blaze forth in the constellation of Cygnus in September 1975.

ocorrer da T no disco ficar muito alta — nova ana. The rapid rise in magnitude followed by a gradual decline is
characteristic of many novae, although some oscillate in inten-

. ., , . sity as they become dimmer.
Categoria: estrela variavel cataclismicas.



Anas-brancas em sistemas binarios: Super-novas la

Quando a atmosfera da ana-branca nao explode em
uma nova, sua massa atinge o limite de
Chandrasekhar de ~1.44 Msol (pressao gravitacional
se torna maior que a pressao de degenerescéncia) —
super-nova tipo la: avalanche térmica (7 aumenta
muito ¢ muito rapidamente) iniciada pela fusao de C.
Muitos elementos sao produzidos: Si, Ca, S, Fe, Ni e
Co.

Libera-se ~ 10** J em ~ 1 segundo destruindo a ana-
branca (matéria ¢ ejetada a ~ 5 — 20 mil km/s). A
estrela companheira “sobrevive”. Se a companheira €
outra ana-branca, ambas sao destruidas.

Explosdo quando 1,44 Msol — brilho determinado
(M=-19.3=5X%X10° Lsol) — “velas padroes” —
determinacao de distancias até ~10° al.

| ——

Luminosity (Lg)

107

108

107

106

Decaimento radiativo " —
4 56N — 56Co

(meia-vida ~ 6 dias) i

Decaimento radiativo 3°
Type la _56C9 — *Fe . |
(meia-vida ~ 77 dias) |

Type II

0 100 200 300

Days after maximum brightness

-19

L
~J

-15

-13

-11

Absolute magnitude



Evolugao das estrelas de massas M=28M

Ap0s sair da SP, evolugao € parecida com as estrelas de massa > 2Msol
— fusdo no nucleo de He e na camada de H. Quando acaba o Hélio no
nucleo — o nucleo denso de C e O.

Entretanto, diferente das estrelas de pouca massa, a 1'¢ suficientemente

1,6 bilhoes de km

A
\

td

alta para fusionar esses elementos — nucleossintese em camadas — é

geram alta pressao de radiagdo — supergigante. =)

ﬁ

Estagios do nucleo de uma estrela de ~25 Msol & 2

- o

Estagio Produto T(10°K) p (g/cm?) Duragao §

Fusio de H He 0,04 i) 7%10° anos )

(¢

Fusio de He CeO 0,2 7X10° 5X%10° anos z

(¢}

Fusio de C Ne, Na, Mg, Al 0,6 2x10° 600 anos I~y

~ 6 ~ w2

Fusdo de Ne 0, Mg 1,2 4X10 1 ano Fusdo de H k=

Fusao de He @

5 i 1,5 1x107 N =

Fusao de O Si, S, Ar, Ca 0,5 ano Fusio de C 0.

Fusdo de Si S, Ar, Ti, ..., Ni, Fe 2,7 3x107 1 dia Fusdo de Ne °§

Colapso — 9,4 3X10° 0,2 segundo . a

& e Fusdo de Si
“bounce” — 23 AX10™ (P, 010:) milisegundos Nucleo de Fe

super-nova - ~1 = horas (sem fusdo) 10 mil km




Evolugao das estrelas de massas M=28M

Nao ha fusdo de Fe porque ndo ¢ uma reacao
exotérmica (elemento mais estavel).

Sem fusdo, a pressdo gravitacional sobre o
nucleo ¢ suportada pela pressdo de
degenerescéncia dos eléctrons do nucleo.

Fe continua a ser depositado no ntcleo (fusao
na camada superior de Si1). Quando o nucleo
atinge o limite de Chandrasekhar (1,44 Msol) a
pressao de degenerescéncia nao pode mais
contrabalancear a pressao gravitacional —
supernova tipo II

Average binding energy per nucleon (MeV)

HS
Hes

H2

H?t

30 60

90 120 150 180 210 240
Number of nucleons in nucleus

270



Evolugao das estrelas de massas M=28M

Colapso do nucleo (ap0ds atingir o limite de Chandrasekhar):

Temperatura aumenta muito (~5 bilhdes de K) e muito rapidamente (~0.1 s) ¢ a densidade ¢ muito
alta (~ bilhdes de g/cm?)

Nestas condigdes, 2 processos (que consomem energia) se tornam relevantes:
Foto-desintegracio: fotons de alta energia desintegram elementos pesados em protons, néutrons e
eléctrons. Basicamente, milhdes de anos de fusdo sao desfeitos em fracdes de segundo.
Neutronizacido: como a densidade ¢ muito alta, eléctrons e protons se combinam em néutrons e
neutrinos. (Néutrons sdo mais massivos que p+e — consomem energia. Muita energia cinetica €
carregada pelos neutrinos para fora do ntcleo.)

Ambos processos roubam energia apressando o colapso.

Ha tanta matéria densa nas camadas acima do nucleo que os neutrinos, mesmo interagindo
fracamente, ndo escapam imediatamente € empurram essas camadas para longe do nucleo.



Evolugao das estrelas de massas M=28M

“Bounce” do nucleo:
0,25 s apos a foto-desintegragdo e neutronizacao, a densidade aumenta mais ainda (da ordem da
densidade nuclear ~10'* g/cm?). Neste momento, o colapso para completamente ¢ o nicleo “quica”.

Os gases das camadas externas estao caindo sobre o nucleo com velocidades ~0,2¢ € se chocam com o
nucleo que esta se expandindo apds ter quicado.

Este choque para a expansao do ntcleo e reverte o curso da matéria que estava caindo. A matéria agora
sobe supersonicamente numa onda de choque que rompe a estrela em questdes de horas (velocidade
~0,1¢): supernova tipo II.

Reagdes nucleares muito energéticas acontecem na onda de choque produzindo elementos mais pesados
que o Fe.

Supernovas do tipo II tém luminosidades ~ 10 bilhdes Lsol. As mais brilhantes chegam a 100 bilhdes
Lsol.



Supernovas la e 11

Tipo Ia:

- Sem H e He no espectro

- Sem progenitor visivel

- Energia cinética total: 10** J

- Energia E-M total: 10%*J

- Energia em neutrinos: ndo-apreciavel
- 1 a cada 36 anos na galaxia

- Ocorrem em espirais € elipticas

- Sem remanescente

Tipo II:

- Ambas linhas de H e He no espectro
- Progenitor: supergigante

- Energia cinética total: 10** J

- Energia E-M total: 10*'J

- Energia em neutrinos: 104 J

- 1 a cada 44 anos na galaxia

- Ocorrem em espirais

- Remanescente: estrelas de néutrons e
buracos negros



Supernovas la e 11

Supernova 1998bu em M96 (tipo Ia) a Supernova 1987a (tipo II) na grande
31.310.000 anos-luz nuvem de Magalhaes

> F O
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Estrelas variaveis pulsantes

ApoOs sairem da SP, as camadas ionizadas das estrelas
expandem pela pressao de radiacdo e se esfriam
(recombinacao — transparente). Os gases entdo se
contraem o que provoca elevagdo da 7' (e ionizagao).
Consequentemente, a pressao térmica aumenta causando
nova expansao. Este ciclo se repete regularmente quando a
estrela passa pela faixa de instabilidade do diagrama HR.

Estrelas RR Lira: estrelas de pouca massa que passam
pela faixa de instabilidade apos o flash do He. Periodos
tipicamente menores do que 1 dia.

Estrelas Cefeidas I (ou Cefeidas classicas): estrelas
analogas as RR Lira porém de massas maiores (>4 Msol).

Temperaturas variam entre 6300 ¢ 5000 K e periodode 1 a
100 dias.

Estrelas Cefeidas II (ou W Virginis): analogas as cefeidas

I da populacao tipo II (baixa metalicidade).

Luminosity (Lg) —

LS

106

104

—
]
]

1072

Instability
strip

Type I /f
Cepheid B s
variables /1 /]

.
RR Lyrae 7/ /y
%

Main
sequence

40,000

20,000 10,000 5000

<«—Surface temperature (K)

2500

S

FIGURE 12-26 The Instability Strip The instability strip occu-
pies a region between the main sequence and the giant branch
on the H-R diagram. A star passing through this region along its
evolutionary track becomes unstable and pulsates.



EStI'el as Cefeldas A relagao periodo-luminosidade das estrelas cefeidas sao

muito uteis para a determinagao de distancias.
A relagdo entre a magnitude absoluta média e o periodo P da

Exemplos de curvas de luminosidade de Cefeidas

Cepheid 1 Cepheid 2
24
24
25 ¢
m 2 m
2% -
26
0 50 100 t (days) 0 50 100 t(days)
Cepheid 3 Cepheid 4
24
25 F ag
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65 " 26
27 b 1 " L A | A
] 25 50 75 t (days) 0 25 50 75 t (days)
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= Cloud
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0 e e
2 -zt e g Anomalous Cepheids: |
- b . ._‘!-""’ ® Fundarnental mode
-1k > W ® First overtone m
1 1
: : 0 w evolugdo.

Period (days)

— P
M = —(2.43+£0.12) log (1

Luminosity (Lsyn)

pulsacao (obtida das 10 cefeidas tipo I mais proximas) €

—1.62+0.14
d1a>
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OBS.: A relagdo periodo-luminosidade depende da metalicidade da
estrela. Isto indica que a composi¢cdo quimica tem influéncia na



Estrelas de néutrons

Remanescente de SNII. Progenitor: estrela com
massa menor que ~25 Msol. Tém massas entre 1,25
¢ 3 Msol e raio da ordem ~10 km — p ~10'7 kg/m?
(densidade nuclear). A pressao gravitacional ¢
equilibrada pela pressdao de degenerescéncia dos
néutrons. Intensos campos magnéticos (B~10"
Gauss = 10°* T). Gravidade superficial ~ 10" g.

Atmosfera e topo da crosta de *°Fe ¢ eclementos
mais leves. Neutron supefluido e supercondutor de
protons nas camadas mais internas (origem do B7?).

Apo6s o “nascimento”, 7T~10" K. Apos ~2 s, T~10"
K (efeito URCA: neutrinos carregam energia para
fora da estrela). Inicialmente, a estrela esfria de
dentro para fora. Quando a producao de neutrinos
cessa, o resfriamento se d4 por mecanismos usuais
como irradiagdo. Uma estrela de mil anos tem Tsup
~ poucos milhdes de K.
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https://www.astro.umd.edu/~miller/nstar.html
https://www.astro.umd.edu/~miller/nstar.html

Exercicio

Assinale a alternativa correta.

Estrelas de néutrons

1) sdo muito quentes e, portanto, faceis de serem detectadas.
2) sao pouco luminosas e, portanto, dificeis de serem detectadas.

3) estao associadas a uma nebulosa remanescente de supernova e,
portanto, faceis de serem detectadas.

4) estao encapsuladas em uma espessa nebulosa e, portanto, sao
dificeis de serem detectadas.



relative flux

Intensity ——

Estrelas de n€utrons: pulsares

Conservacdo do momento angular — altas velocidades de rotacdo — Pulsar (quando na linha de visada)
Variagdo do campo magnético gera campos elétricos que aceleram ions proximos — irradiam (em
feixes) ondas de radio e, dependendo das condig¢des, no visivel e em raios-X.

Possivel fonte de raios cosmicos de ultra-alta energia?

PSR0329+54 em Camelopardalis
Periodo: 0,714 s

1
0 2 4 6 8

Time (s) —s

Pulsar do Carangueijo em Touro. Periodo: 0,033 s
10000 [ ‘ ‘ ' '

8000
6000

4000

2000

Direction toward
Earth = Direction of beam

Axis of rotation Radiation beamed
along magnetic axis

" \Magnetic field

a One of the beams from the rotating neutron star is aimed
toward Earth: We derect a pulse of radiation.

Direction of Direction
beam toward Earth

Radiation beamed
along magnetic axis

b Half a rotation later, neither beam is aimed toward
Earth: We detecr thar the radiation is “off.”

https://www.astro.umd.edu/~miller/nstar.html


https://www.astro.umd.edu/~miller/nstar.html

Estrela de n€utrons: pulsares

Nebulosa do caranguejo em Touro a 6 mil al de distancia.
SNII vista em 1054 E.C.

Pulsar in
“on” state

1 arcmin

—

Pulsar in
“off” state

7

1 arcmin

R —




Pulsares, periodo ¢ transferéncia de energia

Mkg) RMm) T,  Ikgm’) E ()
Terra ~ 6X10* 6,4 1d 10%  2,5%x10%
Sol 2X10% 700 26 d 4X104  1,5%10%

Crab Pulsar 3X 1030 0,01 33 ms 1038 2X10%

Period (s)

Sabemos que o periodo de revolucdo desses objetos ndo sao
constantes. O pulsar do caranguejo, por exemplo, atrasa
36,4 ns por dia. Esse atraso parece indcuo porque em 1 ano
o periodo aumentaria de 0,013 ms. Mas quanto de energia
cinética de rotagao ¢ perdida?

24 horas - de —  dt

= Ec oje — Ec ontem Ec 1
Pcrab - - ho] ont ~ d = d (—Iwz) = d

1 od o 1 o (—2dT\
= 2[(271') dt(T ) = 2[(277) (T3 dt>_2Ec(

2E.0T

T x 24 horas

Pulsar em

Vela

0.089236

0.089235

0.089234

0.089233

(o
1 dT)

— ~5x 10" W (~luminosidade da nebulosa)

Pulsar glitch: The neutron
star's rotation suddenly
speeds up and the period
decreases.

The neutron star's
rotation is gradually
slowing down, so
the pulsar period
increases.

pd

\ | After the glitch, the
neutron star's rotation
remor | resumes its :qlowclqwn
and the period again
Increases.

estelar

MJ] JASONDT]JT EM
1975 1976
Month

=)

Compare com
Lo ~4x10%° W < Perab



Estrela de néutrons: mais pulsares

Pulsares girantes: perda da energia cinética rotacional ¢ a fonte de energia.

Pulsares de acrecio (maioria da pulsares de raios-X; sistema binario): fonte ¢ a energia potencial
gravitacional do gas do disco de acrecao. lons caem nos polos em altas velocidades — ““hot spots”
(~10% K) emitem raios-X. (Acrecao causa “reciclagem”: diminui¢ao do periodo de rotacao.)

Magnetars (repetidoras de raios gama moles e pulsares de raios-X anomalos): energia vem da
diminuicao do alto campo magnético. Quando ainda jovem (7~10" K e girando ~ poucos ms), B ~10"
Gauss = 10" T, fortes o suficiente para causar tremores estelares (“starquake’) — erupgdes de raios-X e
raios gama “moles”. 1. Material from a star accretes |

onto a companion neutron star. |;

Erupc¢des de raios-X:

Neutron star

Wl ] Anélogo a nova em
ccretion,
disk \ a <4 as-
o ¢ = . = 100 < 2. When enough accreted material anas brancas, mas com
S 804 builds up, thermonuclear reactions | fusao de He
\ =2 occur on the neutron star's surface, H é funsi d .
" 2 604 creating a burst of X-rays. ( € funsionado assim
s 2 . .
l\\ ' g 40 4 -l 3. The X-ray burster que (_:al ha s_uperﬁ(ne
_ < g fades within seconds. emitindo raios-X
_ i — = LU continuamente em
Critical i 04 . . I . . “baixas” intensidades)
surface 0 10 20 30 40 50

Gas escaping
from star Time (s)




Buracos negros

Progenitor: remanescente de SNII de estrelas com massas maiores que ~ 25 Msol. (A estrela de
néutrons que resultaria teria massa maior que 3 Msol. A pressao de degenerescéncia dos néutrons nao
conseguiria suportar a atracao gravitacional.) OBS: Este ¢ o caso de BN estelares.

Propriedades: Massa, carga e momento angular. Apesar da formacao do BN ser complicada, o objeto
em si ¢ relativamente simples. Todos os detalhes da matéria sdo perdidos porque a densidade ¢
“virtualmente” infinita: singularidade. Entretanto, ndo hd uma teoria que descreva BNs em nivel
microscopico. Para descrever a singularidade, precisamos unir Relatividade Geral e Mecanica Quantica.

Horizonte de eventos: Regido (esferica de raio r ,raio de Schwarzchild, se BN ndo esta girando) em
torno da singularidade de onde a luz ndo escapa.

Objeto Massa (kg) Raio (m) r (m)

BN em M8&7 13x10* 18x10"?
SgA* 8x10% 12x10°
Sol 2x10%° 7x108 3x10°
Terra 6x10* 6x10° 9x107

horizonte de eventos

Videos: https://apod.nasa.gov/htmltest/rjn_bht.html



Buracos negros

Fontes de raios-X: como no caso de ands-brancas ¢
estrelas de néutrons, BN + estrela — disco de
acrecao aquece a ponto de emitir raios-X. Jatos de
particulas também sdao formados guiados pelos
campos magneticos gerados pelos ions do disco de
acrecao.

2. As gases spiral toward the black
hole, they are heated by friction
and magnetic fields: Just outside
the black hole, they are hot enough
to emit X-rays.

HDE 226868
(blue-white supergiant)

BICIGle

1. Gases from the supergiant
are captured into an accretion

disk around the black hole.

Este processo também acontece em BNSM no
centro de diversas galaxias

Supermassive black
hole with accretion
disk and jets

Receding

" Approaching
jet i

This observer
sees a blazar
or BL Lac
object

Torus

’QS\ This observer
sees a quasar
kj This observer sees a
radio galaxy or
double-radio source

Visdo artistica do binario Cygnus X-1. Estima-se que a
estrela tenha de 24 a 42 Msol, e 0o BN de 11 a 21 Msol e
encontra-se a 6200 al de distancia.



Coalescéncia de BNs e estrelas de néutrons

BNs: eventos mais “brilhantes” (em ondas gravitacionais) do universo. (GW150914: 35+30—62+3.
Ultimos milisegundos L~10* W.)

Estrelas de néutrons: nucleossintese de elementos pesados.

Inspiral Merger Ring-
down

&
£
. —
buracos negros | c
C.o0. V
.—
(Vs
-1.0 y— Numerical relativity il
I Reconstructed (template)
I I | 1
s T T T T
L 0.6 M
;é‘ 0.5 H — Black hole sepa_ration . -
=== Black hole relative velocity =
©04¢F
Q —
A, X >03F | I I I
2 CSll'C]a dC neutrons 0.30 0.35 0.40 0.45

Time (s)

O NWHH
Separation (Rs)



Resumindo...
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More than 25M
main-sequence star
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Giant star

& Supernova
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Planetary
nebula

White
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Red supergiant

Between 0.08 and 0.4M;
main-sequence
(red dwarf) star

Protostar

Ainda na SP. Espera-se que evolua para uma ana-branca de He.

> =
- Less than 0.08M,,

brown dwarf




Resumindo...

/

Planetary nebulae, supernovae

Interstellar clt}ud‘

.

Stellar evolution

RIVUXGEG

Star
formation

FIGURE 13-28 A Summary of Stellar Evolution (a) The evolu-
tion of isolated stars depends primarily on their masses. The high-
er the mass, the shorter the lifetime. Stars less massive than about
8 M can eject enough mass to become white dwarfs. High-mass
stars can produce Type Il supernovae and become neutron stars
or black holes. The horizontal (time) axis is not to scale, but the
relative lifetimes are accurate. (b) The cycle of stellar evolution is
summarized in this figure. (a: Imagineering; top inset: Science Source;
right inset: NASA/ ESA/STScl/). Hester & P. Scowen [Arizona State Uni-
versity]; bottom inset: NASA; left inset: NASA; middle inset: © 1980-
2010, Australian Astronomical Observatory, photograph by David Malin)
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