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A Evolucdo de Estrelas de Alta Massa

As fases de evolucao de estrelas massivas, com M > 8M@, 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
estao convertendo H -> He, resultado das reacdes 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 reagdes termonucleares via reagdes exotérmicas (que
liberam calor e transferem para o meio), o produto final que € o Ferro (Fe).



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

Além disto, estrelas da por¢ao 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
aceleragdo causada pela pressao 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 Mo a cada 100.000 anos ¢ esta
perda afeta a evolugdo da estrela

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



Estrelas de Alta Massa

A trajetoria pos-sequéncia principal
das estrelas massivas ocorre porque
houve o 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 sao muito mais
rapidas.

As camadas externas da estrela nao
tem tempo de responder aos
sucessivos ciclos de exaustdo e
1gni¢cdo no caro¢o, € para manter o
equilibrio a estrela se expande
com consequente diminuicao da
temperatura e mudanca de
COor...mas mantém a mesma
luminosidade

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

Como consequéncia destas mudangas
fisicas, a estrela realiza um tracado
evolutivo onde a luminosidade
permanece constante € 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 evolucio de estrelas de alta massa ¢
caracterizada entdo por sucessivos
periodos de equilibrios (Fg=Fp) ¢
instabilidades (Fg>Fp) em diferentes
camadas da estrela.
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Estrelas de Alta Massa (M > 8 Msol)

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

Para uma estrela com 20 M ja escala de
tempo em diferentes fases de queima de
combustivel, desde o hidrogénio até o
ferro ¢ da ordem de :

—H: 107 anos;

— He: 10° anos;

— C: 1000 anos;

—0O: 1 ano;

— Si1: 1 semana;

--> Caroco de Fe formado em 1 dia!

Nonburning hydrogen

Hydrogen fusion
Helium fusion

Carbon fusion

Oxygen fusion

Neon fusion

Magnesium
fusion

Silicon fusion

Iron ash

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
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Ex: Betelgeuse — Supergigante Vermelha

i
Size of Earih's Orbil

Sira E.r Jupiter's Gt

Atmosphere of Betelgeuse - Alpha Orionis

ISR Ieaen TeTmnG B . Mudanga de brilho em tempo real, em curta escala
de tempo. Final de 2019 e inicio de 2020 -> perda
de massa -> brilho *%* diminui

Nucleo de Fe com raio ~ Ryuprq

+
Envelope tem raio ~ 5 U.A.

(orbita 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 contragdo 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-desintegracao ¢ um processo que consome energia. Ha ainda menos
energia para equilibrar a estrela, o que acarreta em um colapso mais acelerado.

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

Conforme a densidade aumenta, vai ocorrer uma reagdo 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 até o ponto em que ela passa a independer da temperatura do gas. Neste ponto,
0 gas passa a agir quase como um solido....

A pressdo causada pelos néutrons degenerados € capaz de reduzir o colapso gravitacional do
nucleo estelar. A densidade pode chegar a niveis muito altos (~1018 kg . m-3) antes que o
nucleo estelar possa voltar a expandir e o equilibrio nao é alcan¢cado (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
reagdo a compressao interrompida.

Uma enorme onda de choque através 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

Explosdo 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 galaxia and que estd a uma
distancia da ordem de 160.000 ano-luz e vizinha da Via-Lactea. Foi a primeira SN onde
os neutrinos emitidos na explosdo foram detectados na Terra em 1987.

A estrela progenitora era uma supergigante azul com massa 25 vezes a massa do Sol e que
fo1 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 comparagdo 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
galaxia: alcanga 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

_nebulosa do caranguei]

“\/ssourQ da Bruxa”, Cassiopéia A > resto de S.Up_erhovd
NGC 6960

Iz
J




Aspecto de Remanescentes de Supernovas

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

CRAE NEBULA S N 1 054 G292.0+1.8 .| | TYCHO'S SUPERROVA REMMANT

3C54

Imagem do Telescopio Espacial Chandra de quatro remanescentes de supernovas (SN) na
nossa Galaxia, SN1054: Nebulosa do Caranguejo, G292.0+1.8: SNIl 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 (constelagao 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 emissao em R-X, Radio e
Raios Gama (uma das mais brilhantes em R-gama). Pulsar do Caranguejo

raios-X i i visivel



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

» colapso do caroco; » estrela de néutrons + resto
Supernova tipo | de supernova




Estrelas de Néutrons
(Mzams <25 Mo )

Se a massa que restou da estrela que explodiu for menor do que 1,4 Mg,

entao temos a formacao de uma estrela de néutrons:

elétrons + proton — néutron + neutrino™ (v )

Apenas estrelas com M < 1,4Mg podem ser estaveis devido a limitagoes

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 Mg)
(Subrahmanyan Chandrasekhar, Prémio Nobel 1983).

>kl\/IZAMS — massa inicial da estrela na SP

* Neutrino: particula subatdmica sem carga elétrica e que interage com outras particulas apenas por meio da
gravidade e da forc¢a nuclear fraca



Estrelas de Néutrons
(Mzams <25 Mo )

Este conceito de estrelas formadas por neutrons foi teorizado a uns 70 anos
atras, através de cdlculos da mecanica quantica e 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 1Mg< Mk, <3Mg

- 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 ntcleo atdmico).

- O interior da estrela se assemelha a um estrutura cristalina

- Campo Magnetico (CM) forte devido a compressdo do CM original antes do colapso



Pulsar
...estrela de neutrons com rapida rotagao

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

em R-X e R-gama.

Estrela de n€utrons 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 sao acelerados.

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

linhas do campo magnético. Se ao girar, o €1Xo
do campo magnético ficar na nossa linha de
visada, observaremos um pulso de radiac¢ao
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 sao

_ é@ emitidos na dire¢do dos polos
http://www.jb.man.ac.uk/~pulsar/Education/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.

Axis of rotation

E 2004 The Trustees of Amherst College. www. amherst. edu?
s Qe Enstein g prog s/ anima tions / pulsar_beacon




Pulsar

...alguns estdo associados a restos de supernovas.



Buraco Negro Estelar — BN
(Mzawms > 25 Mo )

Se o carogo colapsado na 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 nao consegue parar o colapso.

EH ndo se reestabelece (Fpg <<<< Fg), nada segura o peso do resto da estrela, e
dizemos entao que a gravidade superficial nesta regido do espaco-tempo ¢ tao
intensa que nada consegue escapar desta regiao, 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 condicao fisica onde um certo valor de massa minima ¢ reunida em um
volume extremamente pequeno no espaco-tempo, 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 tnico 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:

Er=E,+E,=0, mas E= (}2) mv” e E,=-GmM/R , entdo temos que

(¥s) mve’ = GmM/R — V.= (2GM/R)"?

Como nenhum objeto pode viajar com velocidade acima da velocidade da luz
no espago-tempo, temos que a equagao do raio do Buraco Negro seria:

R = 2GM/c? — Raio de Schwarzschild

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



Buraco Negro

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

2

[ raio de Schwarzschild = 2G X massa ]
C

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?3
(120 milhdes GigaToneladas/mm?3)

(o)

- do Sol, teria 5,9 km de didmetro e 1,1x101° g/cm?3

- com 3 M teria 17,7 km de didmetro e densidade 1,2x1014 g/cm3

\ (120 mil toneladas/mm?3) /




Buraco Negro

BN ndo podem ser observados diretamente ja que ndo podemos detectar a luz
Podemos perceber 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 interacdao com o
campo magneético provoca a €je¢ao
de particulas (jatos), que podem ser
detectados.




Ciclo de uma Estrela Massiva

Ciclo de uma Supergigante
“estrela massiva _ﬂvefme'h?

Supemovd
tipo |l

buracd
|| " 8| negro
Nuvem : . {‘:
moleculon =70 ;
h*’ W | estrela dg

material reciclado neutrons

Evolucdo de estrelas massivas “isoladas” 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 fendmeno relacionado a binarias. Veremos na
proxima aula....



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

— Uma estrela de baixa massa se transforma em Nebulosa Planetaria durante
sua evolucao. Devido a perda do envelope durante o processo de evolugao, a
estrela perde parte de sua massa.

Se a estrela restante tiver massa < 1,4 Mo, vai evoluir para Ana Branca:

esta atinge o equilibrio devido a pressao dos elétrons degenerados € com o tempo
nao mais irradiara e se transformara em Ana Negra

— Uma estrela de alta massa se transforma em Supernova de tipo I1.
Se apos a explosdo restar uma estrela com massa entre 1,4 Mo< 1Mo< 3-5 Mo

a estrela evolui para Estrela de Néutrons e atinge o equilibrio devido a pressao
dos néutrons degenerados. Com alta rotacao ¢ detectada como Pulsar

— Se o resto da estrela tiver M > 5 Mo
Nao havera equilibrio, nada segura o peso do resto da estrela, e a gravidade
“vence” a pressao do gas, desestabilizando e causando desequilibrio.

A densidade serd imensa e ela evolui para um BURACO NEGRO




Nuvem Molecular

Comparac¢ao do Ciclo de Vida de uma Estrela Massiva & Estrela de Baixa Massa
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Estrelas massivas evoluem para
Supernovas Tipo I, e acabam em seus
estagios finais de vida como Estrelas de
Neutrons, se a massa da estrela que
restou estiver entre os limites de

~1,4M< M<~5M,

Se a Massa M = SM evoluem para
Buracos Negros

Ao explodirem ejetam o material pesado
para o MIS, material este produzido
durante todas as fases de evolucao
anteriores enriquecendo o meio com
novos elementos pesados

Estrelas de baixa massa evoluem para
Nebulosas Planetarias e Anas Brancas
e terminam suas vidas como Ana Negra




Fases da Evolucao Estelar

....para estrelas de pequena e grande massa
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Estrutura 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 e também por processos de captura de néutrons, também por
mecanismos € reacdes quimicas que ocorrem no ambiente estelar.

Esta ¢ a Unica explica¢ao que existe até 0 momento para a existéncia dos elementos
quimicos na natureza. Reparem que eles sao caracterizados pelo numeros atomico (7).
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Namero de massa: nimero fotal de protoes
& de neutroes presentes no nucleo de um

Simbolo quimico do elemento
atomo (n.” de protdes + n.” de neutrdes)

<

» Os afomos sfo caracterizados pelo nimero atomico
Numero atémico: numero de protées (2) & nimero de massa (A)

presentes no nucleo de um atomo

>/

¥ 03 elementos quimicos caractenzam-se pelo
numero atomico (Z)

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

H | "0 “Cl

Portanto, um elemento quimico se transforma em
outro via fusao dos prétons (Z). Além disto a reagao
quimica produz energia (fotons) e cria
subparticulas....

[ N.° de protdes = 1

N ° de elefries = 1

N de neutrdes = A- 2
1-1
n

|N.“deprotb’es =11

N de elefriies = 17

N."deneutroes = A - 7
=35-17

— 40

N de proties = 8

N ° de elefries = 8

N de neutrdes = 4 -7
=16-8
-0

1
1
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Na proxima aula veremos como evoluem e morrem estrelas em
Sistema Binarios € o papel dos Grupos de Estrelas no contexto da
Evolucao Estelar



