Evolucao de Estrelas de Alta Massa
...gera estrelas do tipo:

Supernova Tipo II
Estrelas de Néutrons
Pulsares

Buracos Negros



A Evolucao de Estrelas de Alta Massa

As fases de evolucdo de estrelas massivas, com M > 8My, ocorrem muito mais
rapidamente do que a de estrelas de baixa massa.

Estrelas massivas também ficam na SP durante a maior parte de suas vidas, enquanto
estdo convertendo H -> He, resultado das reagdes termonucleares ou da queima de
combustivel (H) no carogo da estrela.

As estrelas massivas sofrem muitos estagios de “queima nuclear” devido as altas
temperaturas causadas pela compressao gravitacional na regiao central da estrela.

Como consequéncia:
- sofrem multiplas fases de Gigantes Vermelhas

- geram como resultado das reacdes termonucleares via reacdes exotérmicas (que
liberam calor e transferem para o meio), o produto final que ¢ o Ferro (Fe).



Estagios de formagdo de elementos mais pesados do que o Fe requerem mais energia
do que o que eles produzem e a estrela entdo vai sofrer mudangas catastréficas.

Além disto, estrelas da porcao superior da SP perdem massa durante a sua vida,
causada por ventos estelares de alta velocidade (2000 ou 3000 Km/s).

A causa dos ventos ndo ¢ completamente entendida e pode estar associada a
aceleracao causada pela pressdo de radiagao.

Gigantes e Supergigantes, tem ventos com velocidade menor, da ordem de 20 km/s

A perda de massa por ventos pode atingir a ordem de 1 Mg a cada 100.000 anos e esta
perda afeta a evolugdo da estrela

Vamos ver a seguir maiores detalhes desta evolugdo....



Estrelas de Alta Massa

A trajetoria pos-sequéncia principal
das estrelas massivas ocorre porque
houve 0 esgotamento do
combustivel (H) no nucleo,
mecanismo semelhante ao que
ocorre nas estrelas de baixa massa.

Entretanto, devido a atuacao da forca
gravitacional ser maior do que no
caso das estrelas menos massivas, as
mudancas nesta fase sdo muito mais
rapidas.

As camadas externas da estrela nao
tem tempo de responder aos
sucessivos ciclos de exaustio e
1gnicao no carogo, € para manter o
equilibrio a estrela se expande
com consequente diminuicido da
temperatura e mudanca de
cor..mas mantém a mesma
luminosidade

M > 8 Mg

luminosidade [unidades solares]

103

G B

l
10000 6000 3000
temperatura [em Kelvin]




Evolucao de Estrelas Isoladas de Alta Massa
massas M > 8§ M@

Como consequéncia destas mudancas
fisicas, a estrela realiza um tracado
evolutivo onde a luminosidade
permanece constante e¢ se desloca a
direita no D-HR, ja que a temperatura
diminui nas camadas externas devido a
expansao do envelope (Fig.)

Entretanto, a temperatura e densidade
central  aumentam, até  atingir
temperaturas suficientes para a queima
ou reacoes termonucleares de elementos
quimicos mais pesados, como, He, C,
O, até a fusao que gera o Fe.

A evolucao de estrelas de alta massa ¢
caracterizadas entdo por Sucessivos
periodos de equilibrios (Fg=Fp-
radiacdo) e instabilidades (Fg>Fp) em
diferentes camadas da estrela.
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Estrelas de Alta Massa (M > 8 Msol)

Nonburning hydrogen

Hydrogen fusion

Assim, elementos mais pesados como Helium fusion
nitrogénio, oxigénio, nednio, magneésio Garbon fusion
sdo produzidos, em diferentes camadas SRge EEen
da estrela...mas s6 até o ferro (Fe)!

Neon fusion

Magnesium
fusion

Silicon fusion

Para uma estrela com 20 Mg aescala de

tempo em diferentes fases de queima de
combustivel, desde o hidrogénio até o

ferro € da ordem de :

Iron ash

' de oxigénio
fusdio de nebnio

—H: 107 anos;

— He: 10° anos;

— C: 1000 anos;

—0O: 1 ano;

— Si1: 1 semana;

--> Caroco de Fe formado em 1 dia!

Estrutura de camadas (“cebola”)
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Trajetorias Evolutivas e a Estrutura Interna em cada fase dos grandes
grupos do D-HR (M > 8 Msol.)

H burning

Evolutionary Tracks off the Main Sequence shell

Effective Temperature, K He
4,000 burning
shell

beyond point 15 is the
Thermally Pulsing AGB

10% degenerate

CIO core Asymptotic
Giant 15 = first thermal
Branch pulse (TP)
104
beyond point
10"; ’ ° 14 the Early
= 3
2 burning A bagina 9 = core He flash
1073 core core He
H burning exhaustion =14
g shell
5 12 13
1 § Horizontal Branch 8 = first dredge-up

RGB - Red Giant Branch o Red Giant i
; Branch

HB - Horizontal Branch
AGB - Asymptotic Giant Branch 6 °

107 5

4 = core H exhaustion HL"g:m
10°
H burning

core




Ex: Betelgeuse — Supergigante Vermelha

L1
Siza of Jupiter's Qbit

Atmosphere of Betelgeuse - Alpha Orionis
Hubble Space Telescope - Faint Object Camera .
e R Mudanga de brilho em tempo real, em curta escala

de tempo. Final de 2019 e inicio de 2020 -> perda

de massa -> brilho ¥t diminui

Nucleo de Fe com raio ~ R

Terra®

carbono
usio de oxigénio

Envelope tem raio ~ 5 U.A.

(6rbita de Jupiter).

Temperatura na superficie: 3.500 K
Massa: 2,188 x 10731 kg (11 M©®)
Idade: 10.010.000 anos

Raio: 617.100.000 km (887 R®)



Estagios Finais de Estrelas de Alta Massa

De supergigante vermelha até supernova.




Estagios Finais de Estrelas de Alta Massa

No caroco de ferro nao ha mais producao de energia, a contracdo gravitacional
acelera e a temperatura aumenta....

Quando a temperatura alcanca = 10 bilhoes de graus o Fe ¢ foto-desintegrado

...0 ferro ¢ literalmente atomizado em protons e néutrons.

A foto-desintegracio ¢ um processo que consome energia. Ha ainda menos
energia para equilibrar a estrela, o que acarreta em um colapso mais acelerado.

Agora o nacleo consiste de elétrons, protons, néutrons e fotons a densidades
muito altas e ainda colapsando.

Conforme a densidade aumenta, vai ocorrer uma reagao entre p + e — produzindo
neutrons € neutrinos da seguinte forma :

protons + elétrons — néutrons + neutrinos

A regiao central da estrela colapsa em menos de 1 segundo!



Estagios Finais de Estrelas de Alta Massa

Nesse ponto os néutrons passam a ser comprimidos entre si, causando agora um estado de
degenerescéncia de néutrons. Neste estado de densidade muito alta, a pressdo aumenta
rapidamente at€ o ponto em que ela passa a independer da temperatura do gas. Neste ponto,
0 gas passa a agir quase como um solido....

A pressao causada pelos néutrons degenerados ¢ capaz de reduzir o colapso gravitacional do
nucleo estelar. A densidade pode chegar a niveis muito altos (~10'® kg . m~) antes que o
nucleo estelar possa voltar a expandir € o equilibrio nao é alcancado (Fg > Fp).

Da mesma forma que uma bola ao ser jogada em alta velocidade contra um muro, ¢
comprimida, para e retorna em rebatida, o nucleo estelar se expande violentamente em
reagao a compressao interrompida.

Uma enorme onda de choque atraves da estrela faz com que suas camadas externas se
desloquem num evento explosivo de raios gama, levando toda matéria para o meio
interestelar.

Explosao de Supernova




Supernova 1987A

Explosao detectada na Terra em 1987 cujo evento ocorreu a 160.000 anos atras, ja que a
SN esta localizada na Grande Nuvem de Magalhdes, uma galdxia ana que esta a uma
distancia da ordem de 160.000 ano-luz e vizinha da Via-Lactea. Foi a primeira SN onde
os neutrinos emitidos na explosao foram detectados na Terra em 1987.

A estrela progenitora era uma supergigante azul com massa 25 vezes a massa do Sol e que
foi observada antes de explodir. Em 1993, Richard McCray, publica um artigo no Annual
Review of Astronomy and Astrophysics, 31, 175, onde infere que a SN1987A expeliu 1
Msolar em oxigénio.

imagem do HST
de 1994
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Supernova

Supernova em outra galaxia (note seu brilho em comparag¢ao com o resto da
galaxia).

Como sdao muito brilhantes, podemos observa-las de longe.
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Supernovas

A supernova formada pelo colapso do caroco ¢ chamada de Tipo I1.

Sua energia ¢ comparavel a luminosidade de todas as estrelas de uma galéaxia:
— alcanca magnitude absoluta ~ —18. (A magnitude aparente da Lua ¢é -12,7).

A nuvem de gas que foi gerada na explosao e que se expande ¢ denominada
Remanescente de Supernova

f |

.nebulosa do carangueijo

“Vassoura da Bruxa”, Cassiopéia A <> resto de Sypernova - .
NGC 6960




Aspecto de Remanescentes de Supernovas

Emitem radiacdo Syncroton (elétrons relativisticos espiralando em Campo Magnético)
ao invés de térmica.Quando evoluem emitem predominantemente em radio.

5, SN1572

CAAB NEBULA SN1054 seslz 0+1.8

3acsa

Imagem do Telescépio Espacial Chandra de quatro remanescentes de supernovas (SN) na
nossa Galaxia, SN1054: Nebulosa do Caranguejo, G292.0+1.8: SNII a 22 mil anos-luz, no
Centauro, SN1572: Tycho e SN1181: 3C58. O numero ao lado de SN indica o ano de

observacgao



Remanescente de Supernovas

Mais conhecida ¢ a Nebulosa do Caranguejo ou SN 1054 (constelacao de
Touro), esta a 2000 pc de distancia ou 6520 a.l.
Trata-se do resto da supernova que foi observada a olho ni em 1054.

Regido central com 1 estrela de neutrons e intensa emissdo em R-X, Radio e
Raios Gama (uma das mais brilhantes em R-gama). Pulsar do Caranguejo

raios-X K w " visivel



Além do Remanescente deixado na explosao de supernova
O objeto que resta ¢ a Estrela de Néutrons

* colapso do caroco; * estrela de né€utrons + resto de
Supernova tipo I1 supernova




Estrelas de Néutrons
(Mzams <25 Mg )

Se a massa que restou da estrela que explodiu for menor do que 1,4 MO,
entdo temos a formacao de uma estrela de néutrons:

elétrons + proton — néutron + neutrino (v )

Apenas estrelas com M < 1,4MO podem ser Anas Brancas estaveis devido a
limitagdes impostas pela estrutura estelar, que depende do equilibrio entre
a Fg = Fp do gas degenerado.

Este limite de massa ¢ chamado de “limite de Chandrasekhar” (M < 1,4
MQO) (Subrahmanyan Chandrasekhar, Prémio Nobel 1983).

. %
Obs . MZAMS — massa inicial da estrela na SP

Neutrino: particula subatomica sem carga elétrica e que interage com outras particulas apenas por meio da gravidade e

da forca nuclear fraca



Estrelas de Néutrons
(Mzams <25 Mg )

Este conceito de estrelas formadas de neutrons fo1 teorizado a uns 70
anos atras, através de calculos da Mecanica Quantica ¢ nao se
acreditava que fossem objetos reais € nem se esperava observa-los pois
seriam eles pequenos e fracos.

Fo1 considerado de fato real quando pulsares foram detectados e desde
entdo a existéncia destes objetos ¢ bem estabelecida.

Entre as principais propriedades podemos destacar:

- Massa que varia entre IMO< My, <3MO

- Raio ~10-20 km!

- Densidade 1x 10" <D (g/em’)< 1 x 10" (100 milhdes de vezes a de
uma Ana Branca, comparavel a de um nucleo atdmico).

- O mterior da estrela se assemelha a um estrutura cristalina

- Campo Magnético (CM) forte devido a compressao do CM original
antes do colapso



Pulsar
...uma estrela de neutrons rapida rotacao

Pulsares sdo caracterizados por rapidos "flashes” de radiacdo com pulsos da
ordem de segundos, particularmente em radio, mas também, € menos comum,

em R-X e R-gama.

Estrela de néutrons possuem intenso campo magnético que induz a um
enorme campo elétrico, que por sua vez arrancam particulas carregadas da
superficie e que fluem para a magnetosfera onde sdao acelerados.

Estes elétrons acelerados emitem radiacao
sincrotron em um feixe estreito ao longo das

linhas do campo magnético. Se ao girar, 0 €iXo
do campo magnético ficar na nossa linha de
visada, observaremos um pulso de radiacao
eletromagnética, como a luz de um farol.

“som” do pulsar Vela, resto de uma
supernova de 10 mil anos, que gira 11 vezes

por segundo: — Assim, particulas e radiagdo sdo

_ é@ emitidos na dire¢dao dos polos
http://www.jb.man.ac.uk/~pulsar/Educatton/Sounds/sounds.html magnéticos do pulsar.



Pulsar

O pulso de um pulsar dura entre alguns segundos até alguns milisegundos
(giram muito rapidamente).

Vemos o pulsar porque o feixe de radiagdo passa por nos.

O pulso ¢ observado em radio, mas a estrela de
néutrons emite (pouco) no visivel.

7
,// "‘/'- Beam of

radio

Axis of rotation |\ // /  waves

<

\Z Magnetic

a

X 204 The Trustees of Amherst College. www. amherst.edu’
Aol SOVEENSte i pro-g s/ andmen tions S pulsar_beacon’




Pulsar

...alguns estao associados a restos de supernovas.



Buraco Negro Estelar — BN
(Mzams > 25 Mg )

Se o caro¢o colapsado na evolucao/explosdo de SN exceder a massa limite
de 2.0-3.0 Mo nao vai haver a formacao de estrela de neutrons.

Tem-se entdo o seguinte cenario:

1- A pressao do gas de neutrons degenerados ndao consegue suportar a da gravidade,
o EH nao se reestabelece (Fpg <<<< Fg), nada segura o peso do resto da estrela, e
dizemos entdo que a gravidade superficial nesta regido do espago-tempo € tdo
intensa que nada consegue escapar desta regido, nem mesmo a luz. Isto caracteriza
conceitualmente um Buraco Negro (BN).

2- Nenhuma forg¢a fisica conhecida consegue interromper este processo de colapso.

3- Esta situacdo fisica onde um certo valor de massa minima ¢ reunida em um
volume extremamente pequeno onde sua propria gravidade atuou para o
esgotamento de seu combustivel, tende a reduzir o volume a zero implicando em
densidade infinita, ¢ definida como sendo uma “singularidade”. E descrita
matematicamente como um unico ponto contendo toda massa do nucleo estelar
colapsado que tem densidade infinita.

4- A singularidade marca um colapso das Leis Fisicas que conhecemos...



Colapso continua -> gravidade superficial (gs) da estrela aumenta muito-> afeta
os fotons de luz-> a luz nao consegue escapar -> horizonte de eventos

Fg permanece a mesma a distancias fora da superficie original da estrela;

imenso aumento da gravidade ocorre apenas a distancias mais proximas da estrela.

Buracos Negros ja haviam sido imaginados por Laplace no final do século XVIII.
A Teoria de Buracos Negros so pode ser desenvolvida satisfatoriamente apos a
teoria da relatividade geral de Albert Einstein de 1915.

Visao relativistica de um Buraco Negro: singularidade cercada por um horizonte
de eventos de onde nem a luz pode escapar

Sem luz -> nada se observa-> perde-se a informacao

horizonte de

eventos
Analogia em 2
. . dimensoes da
singularidade deformacio do espaco




Calculo do raio da estrela no limite do horizonte de eventos

Considerando que um objeto saia com uma velocidade de escape (Ve) tal
que quando estiver no infinito esta velocidade sera zero, a energia total
correspondente seria:

ET = Ec + Ep =0, mas Ec= (%) mv’ ¢ Ep =- GmM/R , entdo

(1/2) mVez = GmM/R — Ve: (2GM/R)1/Z

Como nenhum objeto pode viajar com velocidade acima da velocidade da luz,
temos que a equag¢ao do raio do Buraco Negro seria:

R = 2GM/c* — Raio de Schwarzschild

Schwarzschild (1916) descobre a primeira descri¢do relativistica de um BN.



Buraco Negro

Raio de Schwarzschild: O tamanho (raio) de um buraco negro ¢ proporcional a sua
massa, como mostra a equagdo abaixo

2
C

[raio de Schwarzschild = 26 X massa]

G => constante gravitacional
=> velocidade da luz.

/ Um buraco negro com a massa... \

— da Terra teria 17,7 mm de didmetro e dens. 1,2x10%° g/cm?
(120 milhdes GigaToneladas/mm?)

(o)

— do Sol teria 5,9 km de didmetro e 1,1x10'° g/cm?

\ — com 3 M, teria 17,7 km de didmetro e densidade 1,2x10'* g/cm’ /

(120 mil toneladas/mm?)




Buraco Negro

BN ndo podem ser observados diretamente ja que nao podemos observa-lo diretamente.
Podemos detectar sua presenca pelos efeitos gravitacionais

— Sistemas binarios com 1 estrela “invisivel” onde a massa ¢ muito grande para ser
estrela de neutrons, € um candidato a BN

— Sistemas binarios com estrela ”’invisivel” onde ocorre transferéncia de matéria com
formacao de um disco de acres¢ao que emite em R-X

Além disto, a interacdo com o
campo magnético provoca a €jecao
de particulas (jatos), que podem ser
detectados.




Ciclo de uma Estrela Massiva

Ciclo de uma Supergigante
estrela massiva

vermelha

Supernova |
tipo 11

buraco
negro
Nuvem
molecular h -
_— " | cstrela de

néutrons

material reciclado

Evolucdo de estrelas massivas i1soladas terminam como Supernova de tipo II.
Quando explodem distribuem o material processado durante sua evolugdo para o
Meio Interestelar, enriquecendo-o com elementos pesados.

Existem as SN de tipo Ia que ¢ um fenomeno relacionado a binarias. Veremos na
proxima aula....



Estagios Finais de Evolucao Estelar - Sintese
...como estrelas de alta e baixa massa terminam suas vidas...

— Uma estrela de baixa massa se transforma em Nebulosa Planetaria durante
sua evolucao. Esta estrela perde parte de sua massa devido a perda do envelope.

Se a estrela restante tiver massa < 1,4 Mg a estrela vai evoluir para:

Ana Branca: que fica em equilibrio devido a pressao dos elétrons degenerados ¢
com o tempo ndo mais irradiara e se transformara em Ana Negra.

— Uma estrela de alta massa se transforma em Supernova de tipo I1.

Se apos a explosdo sobrar uma estrela com massa entre
~1,4 Mg < M <~ 3-5 M a estrela evolui para:

Estrela de Néutrons: fica em equilibrio devido a pressdo dos n€utrons degenerados.

--> Se o resto da estrela tiver M >5 M:

Nao havera equilibrio, nada segura o peso do resto da estrela, e a gravidade

“vence” a pressao, desestabilizando o equilibrio.

A densidade sera imensa e ela evolui para um BURACO NEGRO
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Evolucao Estelar
para estrelas de pequena e grande massa
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Composicdao Quimica das Estrelas de Pequena e Grande Massa
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A queima, ou reacoes termonucleares, dos elementos leves em pesados permite
entender como surge a maior parte dos elementos quimicos até o Fe (26p+30n) que
constam da Tabela Periodica. Elementos mais pesados que o Fe vao ser produzidos por
eventos explosivos € tambeém por processos de captura de néutrons, também por
mecanismos € reagcdes quimicas que ocorrem no ambiente estelar.

Esta ¢ a unica explicagdo que existe até o momento para a existéncia dos elementos
quimicos na natureza. Reparem que eles sao caracterizados pelo niimeros atomico (Z.).

Mimero Peso Atdmico
Admice Simbolo Quimico
Mome do Elemento

1A g,
i (18]
24 34 AA 0 BA BA A

=] 3y 04y 05y (18] Mimmers aliimico ¢ miimero de masss
2 |_E"g414g12m L |Bu,s1|
1 -
Litio [ Berilin J; J; Enrn
llzzf:j:mﬁ'ia’soso =} 4B 5B EE 7B *—BB—* 1B 2B 1%5ﬂ8|15 112%‘&355 X Mimm de mmasas -
s b B @\ B @\ G an 0002 L i ani ‘X_ Flemensn
| Z9.0953],, 40,078 214&9‘:559 = ;-Fiss? 235%'%41524%?.55125 ﬁr%'ss = Es,es‘ﬁ 27%%32“5§]5i9342953546 Wzt:_sl,sg 3'(959;2 32(3?;,5133?&9821 . T

Fotassio| Calcio [Escndiol Titénie |wanddio | Crome |Mangands| Ferra | cobalte | Niquel Cobre Zincn Galio |Germanio] Arsénia Mimery

24,4678 STEZ| 88,905 91224 92,006 Q50 96,049 01 07 | 21002 20055 106, 42| , - 107 2655 11241, 114515 11871 121,73 127,65
av 38, pet) 0 4 42, Ete) 44 45 el 47 B 4 50 51 S ) d

Rb ["Sr Y Zr Nb ("Mo "Tc | Ru | Rh | Pd ["Ag [ Cd [ In Sn ['Sb ['Te
Rubidio |Estrincio] jtris  |Zirciinio | Midbio [Molibdénio| Tecnécio | Ruténio | Ridie | Palddio | Prata | cddmo indio | Estanno |antimiinio Telirio
13290545 437,327 ER 178,40 180,947 42z24] 496,207, 190,23( 192247 19507 106966 200,59] 204 283 207,2| 208,9803 210 y

at . = i e TE . |17 1 75 79 S0, g A * A A — T —
Sis (Ba |7 - [PHF [TTa [*W [‘Re [Os [TIF [Pt [Au [°Hg [P [°Pb [°BI ["Po A=L+n=p+n

césio Bario Hafnio [T@ntalo [Tungsténio) Rénie | Osmia Iridio Flatina oure  [Mercuriol Talio | chumbe | Bizmute | Pelénio ini A
223,0197 226,02 02 281,11 262,11 263,11 262,12 269 ZB3[10  2B9[1q 2T2hqz 277 & -

55 Ca ) nd, o m . o - [0 (L] g - i r

“Fr (‘Ra [“== ["Rf Db ["Sg ["Bh [*Hs [*Mt |Uun|Uuu Uub Milmirs de profoss  TMWENS d2 ntutrons
Francio [ Radin Fiuterfordin| Diibnio [Seabargio |6 G hrio|Hassio [Meitenério |Undnia|unimbio|andmbia

1289055 140,146[4
= [La [®*Ce [™Pr [“Nd [*'Pm [“*Sm ["*Eu
Lantinio| Cério imi imio_ | Promécio | Samaro | Eurépio [ Gadwiinie [T érpi o |Disprisio |HaItmio |ErbiofT i 1iofintérvio|Lutécio
227 2D§|%0381 231,0353 238,028 ZFT 3] Z52hon 25701 258foz  259hoz 269
u

Zad] EEE] o Za|
== [®Aac [WTh |9TPa “Np *Pu [**Am [“Cm "Bk [*Cf [*Es | Fm | Md | No | Lr

mctinio[f & ri o po@etnio| Urdnio |Metinio |[Pluténie|americie|c i ri o|EerquéliojcaliférniolEinsténio] Férmio |Mendelduio| Mobélie |Lauréncio

400076 14424 145, 7] 150,268 154,964) 45T,25( 1580825 162,501 164930 16T,26] 163,92 173,04 174,967 = n: I_||-:|m||r|:|r_\.|I|n:|'n||||||||.r||||'\.| o silimin
“Gd *Tb "Dy ["Ho [*Er “Tm ["Y¥b ['Lu

M estadn Fundseseninl o n* de p = o® de e do ddoma,

I Hidrogénio [CIMetais [ Semi-metais IENio-metais [[OGases nobres



Afabels periddicn § uma reprsariaghe: grifos dom okemeios g uimicos,
ONATANGIC.0A S LNGAN 00 5ol NMGHD Bifmiod. ESta iahaln mosia mnda
0 ersparri o sl fdo primel e nival S lonbreghio & no viskl) de nada
UM teames slamianioa. Caia GlaMATD GUITIZ PISS UM SRaTim e hed
nTiedsion, sends dierenis do de fodos oo culros elenentos.

34 ©rOrome.
s i

e

b T g Foeagis 113 On Cpamen 11 Usk Unisre T4 FPates 115 Up ranpe 1 n7

— L 1 (N O OO TSNV T 0

% Pr Pumscome: o4 0ol Gmilnia 05 Th Tatn 82 Dy O BT Ho e 0 ErBroka T TR

B EaCaslac

013 eSparime b risnas R se quands um slirdn “saa” e um quaiguer En ingin das ues proprizdade §2i007 @ conmposgin quimica, cadl ssrda

sl OGS AT DU K] 03 Sraje SISO UM GSpATiT d IO Assin, anslsinoo as s oo Gsparim d uma

G um desies safios quAntons A origem a uma rsoa especiica sl pocamies deAminag por wEmpln, qual 8 e compasin quimca

Cono oada slomenic #em uma sstruluna admica Onica, o “salins” sio Empactura b supaifiols,

diesnies &, DorEeqUETiemenis, 33 Mscas sio mmbén dienmies. Curia s eielas sio plasaficadas em dieraiss olasses epecialy LHlkam e ke

FoiTIiA. 0 PSP £ LT SkGmiaris: FUNCONG DS & S0 T pragahs digha™. . Sarjiian £ UM sigarismo Par | ncar 3 tiiase i mporm b upaick” [0, B,

’ A F, G, K, M das mas quenics pae as mals fries], & um ndmes ronand de |2V ides

EUpSsgiganics 5 snds pars indioar &cleso oo bminzeidedio O Sol < uma crimla de
olagse AN,

EM dvorsas sUBgGs waimos sa[acinas Sompoatos s por 150ms kminosas.

Hiasis pancs dir-560 U8 440 eSperis de s bedo. Quands o3 denban da _

um gis rarsidic sbo ded damenta soc bados, smibam Lz om compAmenica o i -~ Sduin daBanar

o epeniico ===

Eacbasnanmos o sapecio do Bol pom Reokiplo srkcimis, Wemos que o y T —

O L G 0 P A S ) O e I rey. Esboey o -2 pio¥ riscas = Inmisslaro nfeeralic

speotTai, comeapondan oo A absonghs: de energhas bem del nidi por parts

195 SIS S GSNAITIGN & 50 O AiMCAT KNy, Edrgis b e o e

el richees  oTeesponcam 2 o Reentes oorss saparrinals, dal & Bouras nos L :

Pt e ahan e Cirm. o Fuskan

. = g W

S
‘e re s

Deapeche da risces do Hidoginis o v ekl forma-ss g uanda um

laiTio “saita” para 0 segunds nfl da anaegla. I |

Cada urn destos a5kt quiricos dA origam a uma dscs sepeciion.

Mo P =




Y Gamma ray

V' Heutrino

@ H | 5

Nucleos
MENOres ~
Fusdo dos nicleos
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“ » & Positron
Y

4 ¥~
&
Energia »
Nicleo

maior

Numero de massa: nimero total de protoes

L
Q s v
e de neutroes presentes no nicleo de um A < Simbolo quimico do elemento

atomo (n.’ de protdes + n.” de neutrdes)

» 0s dtomos séo caracterizados pelo nimero atdmico

4 Nimero atémico: numero de protées (Z) & numero de massa (A)

presentes no nucleo de um atomo

» 05 elementos quimicos caracterizam-se pelo
numero atomico (Z)

» 0 mesmo elemento quimico pode apresentar
diferentes nimeros de massa (4= 7+ N)

| | N2 de protdes = 17

|N"rﬂmelelrfms= 17
16 | |N“E|BHEJII'GES:A—Z 35Cl
R | | =35-17 17

, N de profoes = 1 N.* de protdes = B
[ N de eletriies = 1 1 N° de eletrdes = 8

. N.° de neutroes = A- 7 N de neutries =4 - 7
1-1 1 =16-8

Portanto, um elemento quimico se transforma em
outro via fusdo dos protons (Z). Além disto a reacao

(J) Positron

quimica produz energia (fotons) e cria
subparticulas....



Na proxima aula veremos como evoluem e morrem estrelas em
Sistema Binarios € o papel dos Grupos de Estrelas no contexto da
Evolucao Estelar
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