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Vimos em aulas anteriores que a partir de correlagdes entre observaveis como T,
L, R, IC, tipo espectral e M, ¢ possivel construir um grafico, o Diagrama-HR

(Fig. 2), onde visualizamos que as estrelas se localizam essencialmente em 4
grandes grupos.
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Veremos que conhecendo a L e T (ou Indice de Cor -1C, ou Tipo Espectral -
TE) de uma estrela ¢ possivel posiciona-la no Diagrama H-R em qualquer fase

de sua vida e que a mudanga destas quantidades com o tempo nos permite
entender o tracado evolutivo das estrelas.

Antes porém da estrela efetivamente nascer, nuvens de gas e poeira do meio
interestelar (MIS) sofrem mudancgas nas condi¢des fisicas devido ao colapso
gravitacional. Estas mudancas atingem o estagio de proto-estrela e
posteriormente a evolucdo desta nuvem atinge as condigdes de formacao de
estrela. Nesta fase serd possivel posiciona-la na Sequéncia Principal (SP) do
Diagrama-HR. As estrelas ficam a maior parte de suas vidas nesta SP,

ApOs esta fase, as estrelas saem da SP e evoluem passando por varios estagios
de equilibrio e desequilibrio entre a for¢a de gravidade e a for¢a de pressao do
gas, realizando ou ndo a queima (ou reagoes termonucleares) de elementos
quimicos, atingindo a fase terminal de suas vidas.



Estes estagios, bem como o tempo despendido em cada um deles, sio dependentes da
Massa. No caso de estrelas de baixa massa, (0,4 < Msol =M< 8) veremos que elas
terminam suas vidas como Anas Brancas, ap0s passarem pelos estagios de gigante
vermelha, supergigantes vermelha ¢ nebulosas planetarias.

Anas Branca Nebulosas Planetaria

Na evolucdao de estrelas mais massivas (M > 8-10 Msol.) surgem estrelas como
Supernovas tipo II, Estrelas de Néutron, Pulsares e os Buracos Negros, como
estagios finais de estrelas de alta massa.

Estrelas do tipo Nova, Supernovas de tipo I sao produtos de evolucao de Sistemas
Binarios, tema que veremos nas proximaa aulas.

Remanescente de SN



Meio Interestelar
Nuvens Moleculares

Regides relativamente densas e frias na Galéaxia:

 massa ~ 1.000.000 massas solares

e densidade ~ 100 — 300
particulas/cm3

* temperatura ~ 20 K - 100K
* dimensdo ~ 50 pc

Existem milhares identificadas e
conhecidas na Galaxia.

Ha centenas de moléculas diferentes
no meio interestelar:
« H, e CO sao as mais comuns.

 Amonia, Metanol, Etanol...

« PAHs(HidrocarbonosAromati
cos Policiclicos) :benzeno, 3
naftalina, fluoreno, etc... Leo Blitz (UCB), Jeff Hester

& Paul Scoweh (ASU)



Evolucao da Nuvem Molecular

12 fase: fragmentacao

A formacao estelar se inicia com a fragmentacio de uma nuvem molecular

Na fragmentacao surgem globulos (de Bok) que sdo potenciais locais de
formacao de estrelas

nuvens gigantes de gas e poeira frias e densas

“ _ . globulos de Bok
Ul 2 0
L

Hubble Space Telescope NASA/ESA/STScl/AURA



2% Fase : o colapso gravitacional

Nuvem molecular Colapso gravitacional
(regidio central) temp o=0

carogo
 denso

|200.000 U.A.I | 10.000 T1.A. |

~1 parsec

Figs 1 - Rotacao

Figs 2 - Campo Magnético

O colapso 1nicial ocorre quando a forga gravitacional ¢ maior que a pressao interna.

A rotacao e\ou campo magnético (Figs 1 e 2), além das ondas de choque devido a compressao da
nuvem e a queda de temperatura da nuvem, contribuem para a pressao interna.

Quando a pressdo interna do gas ndo ¢ mais suficiente para impedir a contracdo, a nuvem colapsa



Equilibrio de Forgas

...condic¢do de equilibrio

Criterio de equilibrio, descoberto no séc. XIX e estudado por Sir James Jeans
no inicio do séc XX definido pelo Teorema do Virial (...do latim, for¢a ou
energia), na condicao de equilibrio :

2 x energia cinética (Ec) + energia potencial (Ep) =0
ou
2 x Ec =- Ep — o sinal negativo indica que a forga esta dirigida no sentido

oposto para equilibrar o sistema.

...mas...

Energia cinética (Ec) — Ec = 1/2mv’
=> exerce a pressao do gas

=> relaciona a densidade e temperatura.

Energia potencial (Ep) — Ep =-GmM/R
=> massa do gas

=> forga gravitacional.

1877 - 1946



O Equilibrio da Nuvem Molecular

A condi¢ao de equilibrio ocorre entre a for¢a gravitacional (Fg) e pressao
do gas (Fp), quando Fg=Fp «— Ep =-2Ec¢

Uma nuvem molecular obedece a Equacao de Estado que descreve o
comportamento de um gas i1deal e tem a seguinte relacao de grandezas:

Pressdo PV=n kT pressig,
P = pressdo do gas e
V=volumedogas | T
n = densidade de particulas forga
_ gravitacional
T = temperatura i G

k = constante de Boltzman = 1,38x10-23 Joule/Kelvin

Se uma nuvem molecular estd em equilibrio ela nao esta sujeita ao colapso
gravitacional.

Nao havendo equilibrio ocorre o Colapso Gravitacional, Fg > Fp <> Ep > -2Ec



Massa Limite ou Massa de Jeans (M)

A massa minima (M)) necessaria para ocorrer o colapso sob
acdo da sua propria gravidade. E a massa contida em uma

esfera cujo raio € definido como sendo o comprimento de N,
Jeans (Rj).

Pressio
........ .

Para o gas denso caracteristico de nuvens formadoras
de estrelas, trata-se de uma massa solar (1Mg)

forca
gravitacional
—_—

Condig¢do para haver colapso:

nao ha energia cinética suficiente para contrabalancar o peso do gas, portanto,

2 x energia cinética (Ec) < energia potencial (Ep)

Se a massa do sistema > massa limite = iminéncia de suportar o desbalanco...

———“massa de Jeans - Mj”
Nesta condigdo, o gas “cai” para o centro ==> ocorre o Colapso.

Exemplos:
* se T=50K e densidade = 500/cm?3, entao M; ~ 1500 M.
 se T=150 K e densidade = 108/cm3, entdo M; ~ 17 M.



Protoestrela

- Estdgio inicial do processo de formagao estelar.

- Fase onde o globulo esta inicialmente em equilibrio com auto-gravidade e pressiao do gas
- Estd ainda agregando matéria da nuvem molecular gigante -> aumentando a massa ¢ a
auto-gravidade -> comprimindo e aquecendo a regido central (T ) -> inicia-se o colapso

No colapso gravitacional ocorre transformacao da energia potencial em calor e a
protoestrela vai emitir radiacao no Infra-Vermelho (IR).

Podemos detectar o inicio da formacao da protoestrela neste comprimento de onda.

S
1 -

Reparem nas figuras que podemos detectar mais facilmente a luz no IR

Ainda nao ¢ uma estrela.....! pois a energia nao vem de reacoes termonucleares



Etapas de Formacao desde a Protoestrela até Estrela

Nuvem molecular
regido central)

carogo
denso

200.000 UA.,
' ~1 parsec '

Colapso gravitacional
tempo=>0

Proto-estrela
~10.000 até 100.000 anos

10.000 U.A. :
I |

Estrela T-Taun
~100.000 até 3.000.000 anos

estrela

disco proto central

planetar

Estrela pre-seqiiéncia principal
~3.000.000 até 50.000.000 anos

disco de restos
planetarios

. 100UA. |

Sistema estelar jovem
depois de 30.000.000 anos

estrela central da
seqiléncia principal

sistemn
planetario

S50UA. |

'« Baseado em Gree

\e, site do 'telescopio Spitzer



Apos passar pela fase de protoestrela esta consegue atingir o equilibrio
hidrostatico (veremos adiante), se transforma em estrela, e se posiciona
na SP

Exemplo do tracado evolutivo de
uma proto-estrela similar ao Sol



Tempo de duracao dos estagios de evolugdao desde o colapso, formagao da proto-
estrela até a formacao da estrela
...€ as contrapartidas observacionais via Hubble Space Telescope




Trajetdrias Evolutivas de Proto-estrelas com diferentes massas
até o estdgio de formacdo de estrelas

Conhecendo-se L e T de uma estrela, ¢ possivel posiciona-la no Diagrama-HR em
qualquer fase de sua vida. A mudancga destas quantidades com o tempo ¢ definida como
sendo evolucio.

Repare na posi¢ao que cada estrela vai ocupar na SP

Repare na duracao desta fase de
protoestrela para diferentes massas
até atingir a SP.

A partir daqui comecgam as reagoes

opepisourwn|

i 7
¥ B O'7y g:gon = termonucleares de “queima” de hidrogénio:
...a estrela “nasce”.
2 —  Main
>EQUENES Quando a estrela estabelece o Equilibrio
0 8 million years Termodinidmico, ela entra e se posiciona
na SP. E onde a estrela passa seu maior
18 tempo de vida.
30 million years
10-1 = Enquanto este equilibrio existir a estrela
100 million years permanecera nesta posi¢ao
1072 | | | |

20,000 10.000 5000 2500
temperatura [K]



Quando uma nuvem molecular colapsa ocorre a formac¢ao de grupos de estrelas e
nascem estrelas com diferentes massas. A distribuicdo de massa das estrelas nao ¢
aleatoria e um numero bem maior de estrelas de baixa massa vai nascer.

Existe uma funcdo matematica que representa a distribuicio de massas estelares-
numero de estrelas com suas respectivas massas, a conhecida funcao de distribuicao
de massa de Salpeter (IMF).

A IMF nos informa, portanto, quantas estrelas de diferentes massas sdo formadas num
episodio de formacgdo estelar em uma determinada faixa de valores de massa.

Em geral, num episddio de formagao estelar considera-se estrelas num intervalo de
massa de 0.1 a 100M©.

molecular cloud

hot gas

yvoung clusier =

old cluster

young stars plus

rotostars .
P HIT region

A &A
Para cada 300 estrela de 1 massa solar existe somente 1 com 10 massas solares [IMF~(M/MSol)-

2,35, Edwin E. Salpeter (1925-2008) 1955, Astrophysical Journal, 121, 161].
http://astro.if.ufrgs.br/


mailto:kepler@if.ufrgs.br
mailto:fatima@if.ufrgs.br

Explosies de
Supernovas
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Estrelas da
1a geracao




Amplitude de Massa das Estrelas

0,08 M < Mi#r <200 M,

No caso de M < 0,08 M, ndo possuem auto-gravidade para comprimir a regiao
central e a temperatura ndo atinge nivel suficiente para realizar a fusdo do

hidrogénio:...mas ocorre a fusdo de deutério!

Nao existem estrelas com massa menores do que 0,08 massas solares

Nestes casos chamamos de anas marrons

Para M <0,01 M, => planeta
Para referéncia: 1 Mg = 1000 M i,
MSol =M= 1,9891 x 10°° kg

Primeira and marron
descoberta em 1994

|
‘ Jupiter

ana marrom
TWA 5B

Sl Sol

Limite p/ fusdo de Hidrogénio: ~ 84 M ~ 0,08 M

Limite p/ fusdo de Deutério:

~13 MJﬁpiter ~ 0’01 M@

Hidrégeno :H
| protdn
| electrdn

N

Deuterio 1H
| protdn
1 electrdn
1 neutrdn

Isotopos do hidrogénio

Tritio {H
| protdn
1 electron

2 neutrones




Massa das Estrelas
...amplitude de massa de estrelas: 0,08 M® <M+ <200 M®

Provavelmente ndo existem estrelas com massas maiores que ~200 My,

Alguns estudos recentes indicam a existéncia de algumas poucas estrelas

com massa da ordem de 150 Mg

A protoestrela se fragmenta ou, ao colapsar, “explode” devido a
instabilidade gravitacional — devido a pressdo de radiacao.

100 g

Numero relativo de
estrelas formadas

.
0 100 150 500

Massa estelar [unidade solar]



O Papel da Massa e o Equilibrio Hidrostatico

A massa de uma estrela ¢ a quantidade mais importante na evolu¢ao de estrelas pois
determina outras propriedades, como luminosidade (L), temperatura (T) e raio ( R).

A massa, juntamente com a composi¢ao quimica, determinam todas as outras
propriedades basicas de uma estrela (Teorema de Russell-Vogt)

A dependencia de propriedades estelares em fun¢ao da massa pode ser encontrada a
partir do “equilibrio hidrostatico” que ¢ o resultado do balango, ou equilibrio, entre a

forca de gravidade - Fg e a for¢a de pressao - Fp em cada ponto da estrela (Fg=Fp).

EQUILIBRIO Colapso gravitacional
tempo=0

HIDROSTATICO T

Se Fg> Fp

A 4

Ocorre o colapso

O S0l ndc se expande nem se contrai, ou seja esta em equilibric. A
forca gravitacional em cada ponto em seu interior & contrabalancada
pela pressio interna do gas.



O Papel da Massa na Producdo de Energia

Conforme o colapso avang¢a a temperatura aumenta com valores
dependentes da massa. Em nuvens mais massivas a forga gravitacional ¢
maior € o colapso vai ocorrer mais rapidamente na regiao central da nuvem
formando um caroco central denso.

Como consequencia os atomos de hidrogénio deste carog¢o serdo
comprimidos ¢ quancslo a pressao for suficientemente alta com os atomos de
hidrogénio a 1 x 10 "~ metros um do outro, vai ocorrer a fusio.

Se ocorre a fusao do H vai ocorrer também a producao de energia ou radiagao.

— Qual ¢ o fenomeno fisico que gera a radiacao?



Fusoes ou Reacoes Termonucleares
...responsaveis pela producao de energia das estrelas

Em 1938, apo6s conferéncia para fisicos ¢
astronomos organizada pela Carnegie
Institution, de Washington, um dos
participantes, o alemdao Hans Albrecht
Bethe (1906-2005) desenvolve a teoria de
como a fusao nuclear poderia produzir a
energia que faz as estrelas brilharem.

Esta teoria foi publicada em seu artigo “A
Produc¢ao de Energia nas Estrelas", de 1939, no
Physical Review, vol. 55, p. 434, e que lhe
valeu o Prémio Nobel em 1967.




Condig¢oes para a Fusao Nuclear

Quando os atomos de hidrogénio (H) se fundem, ocorre a unido dos nucleos, ou seja,
dos protons. Como eles possuem carga semelhante (+), vai ocorrer uma repulsao
elétrica.

. o1 @ celectran
|satopos del Hidrageno Particulss @ neutrsn
Subatdmicas
& proton

Hidrdgeno Deuterio Tritio
(Hidrdgeno) ~ (Hidrdgenn)

Para que os atomos de H superem esta repulsdo elétrica e ocorra a fusao, ¢
preciso que o sistema possua alta temperatura, ou seja, temperaturas por volta de

8 milhoes de kelvins (aproximadamente seis vezes mais quente que o nucleo do
Sol).

A estas temperaturas, o hidrogénio ¢ um plasma (gas ionizado), € ndo um gas....!



Processos de conversao de massa em energia dependem da

massa da estrela

Para estrelas de baixa massa (0,08 M® <Mb < 1,5 M®)
A conversao de H em He ocorre via reacoes “Cadeia Proton-Proton”

!

Dois nucleos de hidrogénio (2 prétons), se fundem para formar deutério (2H ou D).

O deutério se funde a um proton para formar o isotopo 3He (instavel)
sdtopos del Hidrdgeno

Posteriormente, dois 3He se fundem para formar o “He (estavel). (o V( o
~ , , b Dot
Entao, a massa de 4 nucleos de H se funde e forma 1 nucleo de He. (idrogemo)

A massa resultante de He ¢ menor do que a soma das massas dos 4 protons.

A fracao de massa (m) que ¢ transformada em energia neste processo via Relagdo de
Einstein, é dada por E=mc?, e ¢ 0,7 %.

\ / N\,
. .
“ “ % ‘
/ \ /

Trito
(Hidrageno)




As figuras abaixo mostram as reagdes quimicas que geram radiacdo, ou energia, na forma
de raios gama, neutrinos e particulas de alta energia, € que serdo responsaveis pela
manuteng¢ao da pressao interna do gas para contrabalancgar a forga gravitacional exercida
nela eravidade...

os Gam? *

Ral

Elet.ron\; %%é
@

Proton
Proton\L & EI"HEH'Q'}I'
/V * » (O Neutrino Gama
. R0 Proton \ Posi
: : ositrons
Préem Deutério % /\/\/\N\N\’ oot y a%x f
- e
0/ &‘ "'\-\.\_\_1 _‘--_d___,_,— e+
Proton Hélio - 3 %Hélio -4 # _&_-
%\%é 8 5 ,t\Q\ o Helium-4
Deuterl roton a o
Proto %é WWV\M Raiog G Froton / :
» O Neutrino ama '
3 Meutrinos
Rai Proton _
Pro’(on Ele.trV' V\/Isj\%nf\/‘ -

1H +1H > 3H + 5

sdtopos del Hidrdgeno 2 1 347
p ) g < 1 +1H = 5He
e )le ) &) 3 + 10 > SHe+ 9B
. - / \\\,,,,,,,/‘/ \\\%/7’ Y ;
Hidrtigeno Deuterio Tritin 1 4 ]
(Hidrdgeno) ~ (Hidragenn) 4 1H > 3Hev 2 3

“Cadeia Proton-Proton” (ou cadeia PP)
O calculo da energia produzida nestas reagcdes pode ser visto no slide 27.



A Producdo de energia para estrelas de alta massa na SP (M>8Msol)
também ocorre via H — He, porém através de outra cadeia de reacoes
quimicas — o Ciclo CNO (Carbono-Nitrogénio-Oxigénio)

Esta reacdo produz mais energia do que a cadeia PP a altas temperaturas, devido a
massa ser também maior

Ciclo CNO Escalas de Tempo das Reacoes

I§C+}H—> BN +y ——— 10%afios

BN > B3C+et+v, — 7 mins

S

O\QQSM
@/v [N
BC+IH- "N+y —» 2x10° anos
\T/ O’T&v YN+ H- R0+y — 3x107 afios
& ' 20— 1§,N-|—e++ve — 2 mins
K
*@ T UN+IH- IO+ > 10* afios
'H
0 Proton Y GammaRay
? Neu'trnn V  Neutrino O Carbono, C, aqui, funCiona

como catalisador




Vamos lembrar que no caso de estrelas de alta massa, a reacdao quimica que
gera carbono ¢ via reacoes triplo-alfa, e em 2 fases:

1- 2 ntcleos de He se fundem para formar nucleo de Berilio (Be-instavel)

2- Berilio se funde ao He para formar C

Nucleos de He —
= particulas alfa

‘He

0 Proton Y Gamma Ray




Calculo da energia produzida em estrelas com baixa massa, como o Sol, via
cadeia proton-proton (PP)

4 nucleos de H (protons) se fundem para formar 1 nucleo de He (2p+2n)

4nucleosde H=6,69008 x 107
nucleodelle=6 642581 0_2499 >diferenca:0,0475x10-24g 0.0475/6.69008 = 0.007

onde 0,007 corresponde a fracao da massa original de H que € convertida em ENERGIA!

. . 2 r . . ~ . ~ . .
De acordo com a Eq. Einstein, E=mc”: matéria e energia sdo duas manifestagdes distintas
de uma coisa Unica, ou seja, uma se converte na outra através da equacao,

2
E=mc E = (0,007) (0,1 x (Msol =2x10" kg)) (3 x 10° m/s)* — E =1,3 x 10* joules
/

/ \ 10% da massa de H é transformada em He

velocidade daluz  (ver slide 33 a explicagdo do porque dos 10%)

Energia total
disponivel

Massa total de H que € convertida em energia via cadeia PP no carogo do Sol e que constitui 10%
da Massa total do Sol

Conclusdo: mesmo uma fragdo de massa tdo pequena gera uma quantidade enorme de energia.




A conversao do H — He no caroc¢o da estrela vai determinar o tempo de
vida (Tv) do Sol neste estagio, conforme eq. abaixo.

Conhecendo-se a luminosidade = taxa de perda de energia do Sol, que ¢
de aproximadamente 4 x 10%¢ watts (joule/s), o tempo de vida do Sol
(Tv), por exemplo, que esta na SP, pode ser obtido da seguinte forma:

—_—= -

Tv =E = Energia total disponivel =1,3 x 10* joules = 3,3x 10" s
L Luminosidade 4 x 10°° joules/s

=1 x 10'"Y= 10 bilhées de anos

A 1dade atual do Sol ¢ da ordem de 5 bilhdes de anos, portanto, ele vai
continuar neste estagio pelos proximos 5 bilhdes de anos.




O que acontece com o colapso apos a producao de energia?

A fusdo dos nucleos de H em He produz radiacdo via E=mc? e ao ser transportada do
centro para o envelope da estrela vai transferir “momentum” dos fotons para os
elétrons, aumentando a Ec ¢ a pressao do gas (Fp) no envelope.

O aumento de temperatura na regido central da nuvem molecular, que permitiu a
fusdo dos nucleos de H, s6 ocorreu devido ao colapso gravitacional (Fg) da nuvem.

Quando Fg = Fp (ou -Fp) ocorre um balanco ou Equilibrio Hidrostatico e a

estrela se posiciona na SP do D-HR. E na S

das estrelas — "idade zero”

A posi¢cdo na SP

depende da massa. 100|—
Mais massivas no =
alto do D-HR 10—

Na SP estrelas tem
seu menor tamanho ¢
por este motivo todas
as estrelas que estao B

I.un'!..'lnoslty (Sun =1)
?
| |

na SP sao chamadas

de anas.

Trajetbrias Evolutivas de
roto-estrelas
Al

10+

que inicia-se a contagem da idade

Enquanto a estrela estiver
na SP ela estara realizando

reacdes termonucleares
(H-> He)

3 propriedades caracterizam
estrelas na SP:

10 -Equilibrio Hidrostatico
20- Homogeneidade quimica
30- Fusdo de H — He



Todas as estrelas situadas na SP, independentemente da massa, estarao
realizando a transformacao quimica de H — He

[aurwedn 4 -
CortaagEs PN - . EQUILIBRIO
—— By e Mo o m @y fus@o carogo HIDROSTATICO
. R p . L]
== =l [, — T
y . . l- = ore H fusion '\
wl . - ¢
F"# ".1:_._ - .~ 40 —) He + energy
. T
E“* JE'.I‘:... il Lall oa w B auto
Pisrcga < 4|  cravioaoe

Fhotosphere .
“envelope inertd

s
-
" Cool Envelope

H (90%), Hep(m?z) /

0 S0l néo se expande nem s contrai, ou seja estd em equilibric. &
forca gravitacional em cada ponto em seu interior § contrabalancada
pela pressao interna do gas.

Na regido central da estrela esta ocorrendo uma transformacao quimica...., mas na

regido que a circunda (envelope), esta mudanga quimica nao vai acontecer porque a
temperatura ai nao € suficiente para ocorrerem reacoes termonucleares.

Como consequéncia, se cria um caroco de He com um envelope de H



A evolugdo de todas as estrelas que se encontram na Sequéncia Principal ¢
semelhante. Todas elas, independentemente se a massa € pequena ou grande,
estdo transformando H em He e gerando energia.

A diferenca entre a evolucao destas estrelas com baixa ¢ alta massa esta
apenas no tempo que cada uma fica na Sequéncia Principal. As mais massivas
evoluem mais rapido (da ordem de milhdes de anos) € as menos massiva
(trilhdes de anos) evoluem mais devagar.



Saida da SP

A estrela sai da sequéncia principal
quando 10% de seu hidrogénio total,
na regiao do nucleo, € transformado
em hélio.

Este ¢ o limite de Schenberg-
Chandrasekhar, publicado em 1942
pelo brasileiro Mario Schenberg
(1916-1990) ¢ pelo 1indiano
Subrahmanyan Chandrasekhar (1910-
1995).

Corresponde ao ponto da evolucao de
uma estrela em que o balanco de
forcas no nucleo isotérmico nao
pode ser mais alcancado.




Equilibrio e Desequilibrio

Quando 10% do hidrogénio disponivel no nucleo se esgota, o H do nucleo foi
transformado em He, e portanto, nao existe mais combustivel (H) disponivel no nucleo
passivel de ser transformado quimicamente em He. A estrela entdo nao esta mais
realizando reacoes termonucleares.

Se nao existe mais reacao termonuclear (ou fusao, ou queima de elementos
quimicos), a producao de energia gerada neste mecanismo cessa. Nao havendo mais
geracdo de energia, a radiacao que era produzida pela queima de combustivel ndo vai
mais existir e, consequentemente, ndo val mais abastecer a pressao interna do gas para
contrabalancar a forca gravitacional, ¢ o equilibrio entre a forca de gravidade e a
forca atribuida a pressao do gas é rompido ! ...e ndo existe mais o equilibrio
hidrostatico na regido central da estrela.

A consequéncia deste desequilibrio faz com que a forca gravitacional domine o
sistema, fazendo com que a estrela contraia, ficando sujeita a alteracdes fisicas que
afetam a temperatura, cor, luminosidade, pressao, etc... A estrela entdo sai da SP e
muda de posicao no D-HR.



Equilibrio e Desequilibrio

...uma competicdo de forgas que traca o destino evolutivo das estrelas

Estagio 1: contracao e colapso da nuvem molecular

Estagio 2: contracdo aumenta e a temperatura aumenta também até iniciar as reacoes
termonucleares; a forca de pressao do gas passa a ter contribuicao da energia de radiagao,
e entdo atua como contrapeso para a forga gravitacional atingindo o equilibrio (Fp = Fg),

mantendo a estrela na SP.

Estagio 3: o combustivel esgota na regiao central da estrela e ela sai da SP

Estagio 1 - desequilibrio Estagio 2 - equilibrio
Fg>Fp Fg=Fp
EQUILIBRIO
TERMICO T
pressiao \ - /7\\\ / ’E:R’%E:L)
-------- -
e — FRoDURIGA
AN L .
i g(r);%tacional / e SR

—

@

Colapso da nuvem

Equilibrio Hidrostatico
molecular

Estagio 3 - desequilibrio
Fg > Fp

EQUILIBRIO
TERMICO T

Cessa fusao no nucleo
Colapso do nucleo
Nucleo contrai ¢ T aumenta

Envelope expande se gas ¢
perfeito




A evolucao de estrelas de baixa e alta massa ¢ diferente

Vamos ver como ocorre a evolucao estelar em estrelas de

baixa massa apos sair da SP
04M < M,..<8M_,

baixa



Na SP a estrela estd queimando H->He e estd em Eq.Hidrostatico (Fg=Fp)

Quando nao houver mais H no ntcleo para queimar, Fg > Fp, a estrela sai da SP e passa por
fases de mudangas dramaticas até atingir a fase de Gigante Vermelha (GV). Estas mudancas
dramaticas, associadas ao equilibrio e desequilibrio hidrostatico, alteram valores de
temperatura, pressao, densidade e luminosidade de modo diferente na regido central da estrela
¢ no envelope que circunda o nucleo.

Na regiao central a gravidade aumenta contraindo o nucleo, pois ndo esta havendo “queima” de
combustivel, ocorre um aumento na densidade, temperatura e luminosidade.

No envelope que circunda o nicleo ocorre aquecimento que atinge temperatura suficiente para
iniciar a queima de H no envelope (Fig.1). Esta producdo de energia no envelope causa
expansao da camada externa e consequentemente resfriamento.

Consequencia: A estrela aumenta L, diminui a Tsup, e a estrela se move para cima e a direita
no D-HR, em dire¢dao ao Ramo das Gigantes

Queima de H

0 envelope

Colapso do

.— -~ Caroco
e Fi

osity (Sun=1)

Fig.2

Lumin

Envelope da

Flg.l gigante ver-
melha




Como nio esta havendo queima do He no centro, o nicleo encolhe rapidamente e os elétrons
livres resultantes da alta temperatura no caroco, formam um gas (degenerado) que nao atende
mais aos principios da fisica classica de um gas comum, onde a pressao do gas produz o
aumento da temperatura e consequente expansao em resposta ao calor gerado (PV=nkT).

O gas passa a ser entdo de elétrons degenerados e é a pressao de degenerescéncia deste gas
que agora que vai suportar o nucleo da estrela contra as contragoes.

Nucleo permanece inerte € continua a se contrair até atingir T suficiente para fusiao de He — C

Hydrogen Shell Burning an the Red Giant Branch



A questdo da degeneresceéncia

DEGENERESCENCIA NO CAROCO CENTRAL DEGENERESCENCIA A densidades extr » Um gés se torna
degenerado. Mesmo a baixissimas tem-
A fusio de nicleos de H em nicleos de He na camada levam ao peraturas e pressdo é muito alta.

acumulo de He no caroco central. 0 aumento da massa do caroco leva
ao aumento da pressio em seu interior. 0 caroco entao se contrai.

CAROCO
-~ DE HELIO

GAS NORMAL GAS DEGENERADO
& Em um gés degenerado, a temperatura e a pressao nio
CAMADA DE tdo correlaci fas. Um al to de temperatura
FUSAO DEH néo corresponde a um aumento de press#do, como em
Com a contracio do caroco central rico em He, a sua densidade aumenta um gas ideal.

fazendo com que, eventualmente os elébrons nele presentes formem um
gds degenerado. A temperatura aumenta sem aumentar a pressdo.

Solid Liquid Gas Plasma
Energia pela queima a.g ice,H0 | e.g water, K0 | &g steam k0 [a.g. ionisad gas,
d H 1 ~ H* and &
¢ H no envelope nao = —— — i
T<0%C |0<T<100C | T-100¢ | T=t100000°C
pod§ ser transportada Shisloy.
eficientemente para a e .
: . @
superficie->fica retida .
— causa expansao e «® o
resfriamento do
v @
envelope.
e ard dections
s ispd g et
veilh laigs s pasing

Hydragen Shall Busning an the Red Giant Branch
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Niucleo permanece inerte, continua a se contrair até atingir Tsuficiente* para fusao de He — C

A consequéncia desta contrac¢ido que leva ao aumento de T provoca uma rea¢do onde de
forma violenta e rapida ocorre o “flash do He”, que destroi a degenerescéncia do carocgo,
criando novos estados de energia para os elétrons ocuparem, ¢ interrompe a queima de H nas
camadas mais externas, o que provoca expansao e resfriamento no envelope. Ao expandir, a

area superficial aumenta — T diminui — L aumenta — estrela fica mais vermelha — se move
para o RGV no D-HR

Inicia-se assim o processo de gerar energia via fusdo no carogo, atingindo a estabilidade
(Fg=Fp) at¢ a T atingir valores para realizar fusao de novos elementos

Tsuficiente* = 100 milhoes de graus

Evolutionary Tracks off the Main Sequence

planetary nebula double shell- inert carbon -104 .
burning ‘ ; S
rodgant helium-burning shell i 108
hydrogen-burning shell
- =y double shell- :
: red burning core
helium- giant
burning
star g o ‘ helium burning
- hydrogen-burning shell

helium-burning
star core

Absolute Magnitude, M,
|

RGB - Red Giant Branch

] -
. ; . ! HB - Horizontal Branch
. White dwarf . \
“ ' inert helium 5] AGB - Asymptotic Giant Branch
hydrogen-burning shell 12+
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O carbono formado no nucleo estd inerte pois ndo tem T suficiente (Ts)* para iniciar nova
ignicdo. Ocorre entdo um encolhimento do nucleo, a estrela contrai e aumenta muito a T central
aquecendo o envelope que envolve o nicleo até que este consiga realizar ai a fusao do H — He.

Nesta fase a estrela tem 3 camadas principais:

(1) Nucleo de hélio (camada interna): Libera
energia a medida que diminui de raio.

(2) Casca de fusao: Libera energia a medida que
funde hidrogénio em hélio.

(3) Envelope de hidrogénio (camada externa):
Absorve energia e aumenta muito de tamanho.
Estas estrelas inchadas, que ja ndo estdo na SP,

sdo agora gigantes (se M < 8 Msun) ou
supergigantes (se M > 8 Msun).

Ver figura —

*Ts = 6x108 K; densidade de 2x108 kg/m3

Fase da estrela gigante vermelha

Fusao do hidrogénio

na camada que
envolve o nicleo
H —s He

Coragao da estrela
Fusido do hélio

He - C

C—-0

Camada
exterior expandida

¢ Coracao: He - Ce O
* Camada em volta do nicleo: H — He

* Camada exterior expandida de cor avermelhada.
Nao ha reacgoes nucleares.



Protoestrela a Gigante Vermelha

e
o®

L
~ Main-sequence
— G-type star

O caso do Sol

Ramo Assintotico
de Gigantes

Nebulosas

10 6 ] - _.P_la.ngtérla.s.:.
ohd TR y Tracado evolutivo no D-HR
— 0% ’
3 s issatg
kT B
D\
1072 .
e»q'%, \
1074 s
40000 20000 10000 5000 2500
T (K)

= - e, e

"Protostar

TAMANHO DO SOL

ATUA‘I':ME”TE TAMANHO DO SOL QUANDO

ESTIVER NO ESTAGIO DE

@®* %
GIGANTE VERMELHA

L ]
&
@
@
L=

L

8- Red giant

Extensdo comparavel
a orbita de Mercurio

® _ white
T dwarf



Comparacao Estrutura Interna de Estrelas da Baixa Massa
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Transporte de energia também varia com a massa e depende de quao rapido a T
muda com a profundidade dentro da estrela.

Para estrelas que se posicionam na porg¢ao inferior da SP, incluindo o Sol, o
transporte dominante de energia ¢ o radiativo (via fétons — hv/c) nas camadas
inferiores e convectivo (gradiente T) nas camadas superiores.

Para as estrelas da por¢do superior o dominante no interior € o convectivo,
enquanto que nas camadas externas da estrela o mecanismo dominante € o

transporte radiativo.

AMNATOMY OF THE SUN
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Fotons (=radiacio eletromagnética = luz)
transportam energia do centro para fora da estrela.
Em média s6 percorrem alguns cm antes de serem
espalhados por prétons ou elétrons. Levam uns
100000 anos para sairem da estrela.



Nebulosas Planetarias

...0 destino natural da evolu¢ao de uma Gigante Vermelha (GV)

Na fase em que as reagdes no nucleo cessam, a queima nas
camadas mais externas fica instavel, e a estrela pulsa,
ejetando o envelope mais externo.

O resultado € o surgimento de uma nebulosa planetdria, nome
dado pelos descobridores e associado ao aspecto que este
objeto tem semelhante a planetas gigantes e que se compdem
de um envelope de plasma e gas ionizado - uma nebulosa de
emissao, € por uma estrela. A evolugao desta estrela que se
encontra no centro da nebulosa dard origem a uma ana
branca.

As nebulosas possuem importante papel na evolucao das
estrelas e das galaxias. Com a expansdo lenta e continua do
envelope da nebulosa ocorrerd o desligamento deste com a
estrela. Este envelope sera espalhado e misturado no MIS
propiciando o enriquecimento quimico de todo material

processado durante a evoluciao das estrelas.
C 418
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Nebulosas Planetarias

...envelope de plasma e gas ionizado + estrela central

~ 2000 conhecidas

imagens de B. Balick (HST)
Hllbb[L

NGC 6751 “AqUiIa” Heritage

I te = NASA and The Hubble Heritage Team CI/AURA
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Estrela Central de Nebulosas Planetarias (NP)
...resultado da evolucao de GV ou SG

O nutcleo de uma GV ou SG ndo tem T (T < 6x10°K) alta suficiente para
continuar as Reacdes Termonucleares do C em elementos mais pesados

P...i.. € baixa — nucleo continua a colapsar — Qdo D = 10" Kg.m'3 0 gas
nao pode mais ser comprimido ¢ esta degenerado — contracao no carogo
para — Tc estabiliza — energia ¢ produzida somente nos envelopes
externos (H — He)

Um gas degenerado niao obedece mais ao “mecanismo de valvula”
estabelecido pelas leis classicas de um gas ideal (PV=nkT) onde um
aumento de T provoca uma auto-regulacido pela P (pressdo) e age como um
solido.

— a P de degenerescéncia de elétrons se estabelece!

— A estrela central das NP se torna uma Ana Branca

— Nao ocorrem mais Reagdes Termonucleares ¢ a estrela apaga e

vai resfriando se transformando em Ana Negra



Ana Branca

Resto de estrelas com menos de 8
massas solares.

Composto principalmente de
carbono (e pouco oxigénio)
eventualmente recoberto com uma
fina camada de H e/ou He.

Cerca de 3.000 conhecidas.

Propriedades
D ~ 3 toneladas/cm3
R ~ Rygra
T~10.000 K
Massa ~ 0,5 — 1,4 Mg,

L -~ 001 LSOI

temperatura (em Kelvin)
40.000 10.000 6.000 3.000

—-10

+5

magnitude absoluta

+10

+15

05 BO A0 FO GO KO MO MS
tipo espectral



Ana Branca

...evolucao

>

Sirius B

Objeto quente e compacto. 3 — —
Apaga aos poucos (dezenas M~1.0M g
de bilhoes de anos). R ~ 5800 km

Termina possivelmente V..~ 0.02c
cOmo ani negra.



Assim, com a mudanga nas condi¢oes fisicas as estrelas de baixa massa saem
da SP e evoluem até sua “morte" passando essencialmente por 6 fases:
Gigante Vermelha, Ramo Assintotico das Gigantes, seguido das Nebulosas
Planetarias e Anas Brancas

<— 50.000 anos —>

Asymptotic Giant Branch Star

Proto-planetary - Hydrogen and helium
Planetary Nebulae shell buming
Nebulae -

- i o

...as estrelas
centrais das
nebulosas
evoluem para
anas brancas, Old Planetary

que terminam ha e
suas vidas com

Fted Giant et
um caroco de : \‘ / - Hydrogen shell burming

carbono ; . ol
White Dwarf - Hydrogen core burming

temperature

Na posicdo (e) a estrela mantém a luminosidade e se contrai => consequentemente a
temperatura aumenta

Em (f) a estrela nao pode mais se contrair e nao tem mais fonte de energia, ¢
encaminha-se para sua morte — quando ndo mais existira fonte de energia....



Trajetoria Evolutiva do Sol e Estrelas de Massa Semelhante
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Lembrar que.....

Nucleos
menores _
Fus@o dos nicleos
@ ) € - $
w@ “ = & Positron
+
@.—* N ST

"
A _
i .'\.,
a 8.
Energia -
Niicleo
maior

Nuamero atdmico e nimero de massa @

Numero de massa: nimero total de protées

e de neutrées presentes no nucleo de um A Simbolo quimico do elemento
atomo (n.° de protdes + n.” de neutrdes)

Numero atémico: nimero de protbes
presentes no nlcleo de um atomo

= Os dtomos sdo caracterizados pelo numero atémico
Z (£} & niimero de massa (4)

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

» O mesmo elemento quimico pode apresentar
diferentes numeros de massa (A= 2+ N)

| M.® de proties = 1 MN.® de proties = 8 MN.° de proties = 17
| N.° de eletrdes = 1 1 N ° de eletrdes = 8 1 6

N ° de eletrbes = 17 35
fN.“de neutroes = A - 2 M ® de neutrdes = A -2 MN.* de neutrdes = A -7 |
=1-1 1 | =16-8 =1 =35-17 1?C

=" — an



Numero Atomico (Z)
Simbolo do Elemento

/ = numero de prétons
no nucleo atdbmico
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Na proxima aula veremos como ocorre a evolugao estelar
em estrelas de alta massa (8 --> 10 Msol)



