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Capitulo 12

ESTAGIOS FINAIS DA EVOLUCAO ESTELAR

Vimos anteriormente que apds chegar na sequéncia principal, a estrela recém-nascida
entra numa fase de certa estabilidade, ou seja, suas caracteristicas ndo se alteram e assim
ela permanece cerca de 90% do tempo de sua vida.

Quando, finalmente, o combustivel em seu nucleo termina, a estrela comeca a morrer.
Sua trajetéria no diagrama H-R € de sair da sequéncia principal, quando suas
caracteristicas voltam a se alterar. Em termos gerais, 0s estagios finais da evolucéo estelar
podem ser mais tranquilos ou mais catastréficos, e isso vai depender crucialmente da
massa das estrelas. Neste capitulo discutiremos as diferentes fases evolutivas de estrelas
semelhantes ao Sol, bem como as de massas maiores.

Massa como fator determinante parao Fim

Evolucéo apos a Sequiéncia Principal

Estrelas do tipo solar
Gigantes Vermelhas, Flash do
hélio, Nucleo estelar de carbono,
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HST - WFPC2

Estrelas de massa maior que ado Sol
Explosio de Supernovas

Estrelas de Néutrons

Pulsares ¢ A
Buracos Negros . 4
Bibliografia:

“Astronomy” Chaisson & McMillan (1998)
“Astronomiae Astrofisica” — |AG/USP, ed. W. Macigl



ﬁ 135
WObservatérios Virtuais — Fundamentos de Astronomia - Cap. 12 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) WTAE

Massa como fator determinante para o fim

O tempo de vida t, de uma estrela na sequéncia principal depende de quanta energia
ela tem armazenada (sua massa M,) e a taxa com que ela gasta essa energia (sua
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altas massas ficardo na sequéncia principal por um curto periodo e as de baixas massas
ficardo nela por um tempo bem maior. Exemplos de casos extremos sao as estrelas do tipo
O ou B que ficam nessa fase apenas algumas dezenas de milhdes de anos, e as estrelas
do tipo anas vermelhas, que podem ficar alguns trilhdes de anos tranquilamente queimando
seu hidrogénio.

Do mesmo modo que o tempo de vida das estrelas na sequéncia principal depende de
suas massas, apos essa fase também se apresentam diferentes possibilidades para os
processos que levardo a estrela até sua morte, os estagios finais da evolucéo.

As estrelas pouco massivas, como o0 Sol, tornam-se gigantes vermelhas e morrem
criando as nebulosas planetarias, terminando suas vidas como ands brancas. Finais mais
explosivos sao reservados a estrelas mais massivas (M> 8 M), transformando-as em
estrelas de néutrons ou pulsares, como resultados de explosdes de supernovas. A morte
das estrelas muito massivas pode resultar em buracos-negros.

Evolucéo apos a Sequéncia Principal

Durante a sequéncia principal ocorre no ndcleo da estrela a lenta transformacao do
hidrogénio em hélio, e as forcas gravitacionais e de pressdo de radiacdo encontram-se
equilibradas. Quando termina todo hidrogénio do nucleo, esse equilibrio é quebrado e a
estrutura interna da estrela, bem como sua aparéncia externa se modificam e a estrela
deixa a sequéncia principal dando inicio afase final de sua vida.
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| - Estrelas do tipo Solar

Com os processos de fusdo nuclear, a composicdo do interior estelar muda
gradualmente, com um aumento da abundancia de hélio e a consequente diminuicdo do
hidrogénio. No centro da estrela, onde a temperatura € mais alta, a quantidade de hélio
aumenta mais rapidamente. A taxa de fusdo nuclear € mais lenta nas bordas do ndcleo
central. Com o passar do tempo, a regido mais interna do ndcleo estelar se torna cada vez
mais rica em He e mais deficiente em H, até o ponto em que todo hidrogénio do centro foi
consumido, tornando a regido um ndcleo de He puro. Nesse nucleo a producdo de energia
nuclear termina e os processos de fusdo se iniciam nas camadas mais acima. E assim, o
nacleo mais interno de He puro, onde ndo ocorre queima, torna-se cada vez maior.

Sem a producdo de radiacdo a pressao do gas diminui nesse ndcleo mais interno,
mas a forca da gravidade nao, e isso faz com que mudangas na estrutura se tornem
inevitaveis. Cerca de 10 bilhdes de anos depois que a estrela chegou na seqiéncia
principal, quando a diminuicdo do hidrogénio € substancial, o ndcleo de hélio comeca a
contrair.

Uma nova situacdo de equilibrio pode ser atingida nos casos em que ocorre a fusdo
do hélio em elementos mais pesados. Mais energia seria gerada com a queima de He e a
pressao de radiacdo seria restabelecida, voltando a sustentar o nicleo contra o colapso
gravitacional. No entanto, devemos lembrar que para ocorrer fusdo nuclear sédo requeridas
altas temperaturas, que fornecam energia cinética suficiente para suplantar a forca de
repulsdo eletromagnética entre particulas de mesma carga elétrica (positiva no caso dos
ndacleos atdbmicos). Para a fusdo do H, temperaturas da ordem de 10" K devem ser
atingidas. No caso do He (dois prétons no nucleo) a forca de repulsdo € maior ainda, sendo
necessarias temperaturas de pelo menos 10° K. Os processos de fusdo de He ndo ocorrem
em nucleos estelares enquanto ndo se atinge esse nivel de temperatura.

Com o fim da fusdo nuclear no interior estelar, a pressao diminui nessa regiao mais
interna, causando um aumento de temperatura (107 K<T<10° K). Isso faz com que a
gueima de hidrogénio seja mais intensa, gerando energia mais rapidamente do que era
produzido na fase da sequéncia principal. Apesar da queima de combustivel no ntcleo mais
interno da estrela ter terminado, ela agora passa a brilhar mais.
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Fase de Gigantes Vermelhas

Com o desequilibrio de forcas atuando no nucleo estelar composto de He, ocorre
também um desbalanco no restante da regido central da estrela. A rapida queima de H
causa uma pressao de radiacao que impele as camadas mais externas a aumentarem em
raio, de forma que nem mesmo a gravidade pode evitar. Com a expansao, ocorre uma
diminuicdo da temperatura superficial da estrela e ela comeca a se transformar numa
gigante vermelha, um processo que ocorre num periodo de 100 milhées de anos.

Colocando no Diagrama H-R os diferentes pares de luminosidade e temperatura pelos
guais a estrela passa nos estagios finais de sua vida, podemos tracar seu caminho
evolutivo, como é indicado na Figura 1, onde o ponto (a) marca a chegada na sequéncia
principal. Com a diminuicdo da temperatura, a trajetéria caminha para a direita no
diagrama, e suavemente para cima,
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Figura 1. DiagramaH-R indicando a tragjetéria
evolutiva de uma estrela do tipo solar, saindo da
sequéncia principal .
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Flash do hélio

No entanto, a expansao da gigante vermelha ndo continua indefinidamente. Cerca de
algumas centenas de bilhdes de anos depois de ter deixado a sequéncia principal, a
pressdo no interior estelar chega a 108 kg/m3 e a temperatura atinge os 10® K necessarios
para a fusdo do He. Nessas condicfes de altas densidade e temperatura, a matéria
encontra-se num estado em que ndo sdo mais validas as leis de fisica classica, e sim da
mecanica quantica. No interior estelar encontra-se uma enorme quantidade de elétrons
livres que estdo no estado degenerado, em que as distribuicdes de velocidade ndo seguem
as mesmas regras como no caso de gas ideal, nem as mesmas relacdes entre pressao,
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temperatura e densidade. A pressao de elétrons degenerados substitui a pressao térmica,
sustentando o nucleo estelar contra o colapso gravitacional.

Como a matéria encontra-se degenerada, o0 aumento de temperatura (devido agueima
do He) nao leva a um aumento de pressao, a qual deveria causar uma expansao na estrela
e consequentemente seu resfriamento, que por sua vez diminuiria a taxa de fusdo nuclear,
levando a um equilibrio. Assim o nucleo estelar ndo se estabiliza, a pressdo permanece
qguase constante, mas a temperatura cresce continuamente, aumentando drasticamente a
taxa de fusdo nuclear o que vem a causar uma explosédo chamada de flash de hélio. Com
isso, a pressao térmica € restabelecida, o nicleo se expande, a densidade diminui e um
novo equilibrio é atingido.

O processo de fusdo do He em carbono ocorre num estado de estabilidade e a estrela
passa para a regido denominada Ramo Horizontal, indicada pelo ponto (d) da Figura 1.
Nessa fase, a energia produzida pela fusdo do He é utilizada para o re-arranjo do ndcleo
estelar, portanto a luminosidade ndo aumenta.

Nucleo estelar de carbono

Algumas dezenas de milhdes de anos depois do flash de He, um novo nulcleo estelar
interno foi formado, sendo agora composto principalmente por carbono. O interior estelar se
- divide entdo num nucleo interno de C, seguido
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Figura 2. Diagrama H-R para o aglomerado globular M3,
onde aparecem estrelas da sequéncia principal, dos ramos
das sub-gigantes e das gigantes vermelhas, do ramo
horizontal e finalmente das supergigantes vermel has.
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Nebulosas Planetarias e Anas Brancas

O nucleo da supergigante vermelha ndo é quente o suficiente (T < 6x10° K) para
continuar o processo de fusdo nuclear e transformar o carbono em elementos mais
pesados. Desta forma, na auséncia de pressdo térmica, ele continua a diminuir de
tamanho, sob o efeito da forca gravitacional. Quando a densidade chega a
aproximadamente 10" Kg m™, os elétrons ficam novamente tdo préximos entre si, que o
gas ndo pode mais ser comprimido (degenerescéncia da matéria). A contracdo do nucleo
estelar é interrompida, a temperatura se estabiliza e a energia € produzida apenas nas
camadas mais externas, onde ainda ocorre a queima de H e He.

Com o aumento de radiacéo e a contribuicdo de energia produzida pela recombinacao
de elétrons com os nucleos atdbmicos, o envoltorio estelar se torna instavel e € ejetado a
uma velocidade de algumas dezenas de
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Figura 3. A passagem de uma estrela supergigante vermelha (e) para
a fase de nebulosa planetaria (f) e depois para and branca (g),
indicando suatragjetdria evolutivano Diagrama H-R.

Com o passar do tempo, a nebulosa planetaria continua se expandindo, tornando-se
cada vez mais difusa e fria, a0 mesmo tempo que enriquece o meio interestelar com He e C
gue foram dragados do interior, por movimentos de convecc¢ao, durante os ultimos anos de
sua existéncia.

A remanescente estelar no centro da nebulosa planetaria é composta principalmente
de carbono, e continua visivel gracas a sua alta temperatura, mas com pouco brilho por ser
muito pequena. Essa estrela restante € muito quente e densa; tem aproximadamente o
tamanho da Terra e uma massa de cerca de 0,5 M, recebendo o nome de Ana Branca.

Sua posicao no Diagrama H-R € indicada por (g) na Figura 3.
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Il - Estrelas mais Massivas que o Sol

Todas as estrelas deixam a sequiéncia principal quando o hidrogénio do nucleo estelar
se extinglie. Desta forma, todas elas seguem inicialmente para a regido das gigantes
vermelhas, apesar de passarem por caminhos diferentes no Diagrama H-R. Um exemplo
pode ser visto na Figura 4, onde sdo comparadas as trajetérias evolutivas de estrelas de 1
M., 4 M, e 15 M . Quanto maior a massa da estrela, menor sera sua densidade interna
guando a temperatura de queima de He for atingida, sendo assim, a contribuicdo da
pressao de elétrons degenerados serd menor. Isso resulta em condicdes mais estaveis
para o nucleo estelar durante a producao do C. Nessa fase ndo ocorrem eventos explosivos
como o flash do He, nem mudancas bruscas na trajetdria evolutiva, como € indicado para a
estrela de 4 M, por exemplo.

tipo espectral
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Figura 4. Trajetdrias evolutivas de trés estrelas de diferentes
massas. Ao contrério de estrelas semelhantes ao Sol, as estrelas de
maior massa seguem caminhos horizontais no Diagrama H-R,
indicando uma evolucdo sem mudangas abruptas.

Quanto mais se aprofunda nas camadas internas de uma estrela massiva, maiores
temperaturas sao atingidas e diferentes processos de fusdo nuclear podem ocorrer. Na
periferia mais fria do ndcleo estelar ocorre a queima do H, na camada subsequente ocorre
a queima de He, em seguida vem a camada de fusdo do C. E assim por diante, de camada
em camada vao se processando 0s elementos mais pesados como oxigénio, neonio,
magneésio, silicio e o ferro, o qual compde a parte mais interna do nucleo estelar.

A cada periodo entre equilibrio e instabilidade, a temperatura central aumenta, as
reacOes nucleares se aceleram e a energia gerada sustenta a estrela contra um colapso. A
duracdo desses eventos se torna cada vez mais curta. Um exemplo de valores
aproximados pode ser dado para uma estrela de 20 M_ : a queima de H se da durante 10’
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anos, He durante 10° anos, C por 10° anos, O por 1 ano, Si por 1 semana, enquanto que o
nacleo estelar formado de Fe se desenvolve em menos de 1 dia.

O atomo de ferro é tdo compacto, que sua fusao para gerar elementos mais pesados
nao gera energia. Com o fim definitivo da producédo de energia na regidao mais central da
estrela, mesmo estando a altas temperaturas, a pressao néo € suficiente para sustentar a
enorme forga gravitacional causando uma implosédo estelar. Com isso a temperatura
aumenta para 10° K, o suficiente para gerar fétons energéticos, capazes de quebrar os
atomos de ferro em elementos mais leves, e dividir tais elementos até que restem somente
prétons e néutrons, num processo chamado féto-desintegracdo. Altas energias sao
requeridas para que esse processo venha a ocorrer. Conforme a energia € absorvida pela
fotodesintegragdo, o nucleo estelar se resfria, diminuindo ainda mais a pressédo, o que
acarreta em um colapso mais acelerado.

Com o aumento da densidade, protons e elétrons sdo combinados de forma a produzir
mais néutrons, até chegar a densidades da ordem de 10%° kg m>. Nesse ponto os néutrons
passam a ser comprimidos entre si, causando agora a degenerescéncia de néutrons,
semelhante ao processo que ocorreu com 0s elétrons nas ands brancas. A pressao
causada pelos néutrons degenerados é capaz de reduzir o colapso gravitacional do nucleo
estelar. No entanto a densidade pode chegar a niveis muito altos (~1018 kg m'3) antes que o
nacleo estelar possa voltar a expandir e o equilibrio ndo é alcancado.

Exploséo de Supernova

Da mesma forma que uma bola ao ser jogada em alta velocidade contra um muro, é
comprimida, para e retorna em rebatida, o nlcleo estelar se expande violentamente em
reacdo acompressao interrompida. Uma enorme onda de choque através da estrela faz
com que suas camadas externas se desloquem num evento explosivo, levando inclusive

ferro do ndcleo interno para o meio

de altas massas. Existem dois tipos de
supernovas, as de Tipo | sdo formadas a
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termipo (dias) resultam de uma estrela de maior massa.
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Figura 5. Curvas de luz de supernovas de Tipo I, cujo declinio é mais
rapido, e da supernova de Tipo 1, que leva um tempo maior para perder
seu brilho.
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Como vimos anteriormente, o colapso de uma anéa branca pode ser impedido quando
a pressao de elétrons degenerados torna-se importante. No entanto, se a massa da ana
branca for maior que 1,4 M_, a pressdo de elétrons nao € suficiente para evitar o colapso
gravitacional. Com o aumento repentino da temperatura, inicia-se a fusdo do carbono em
toda ana branca e ela explode, num evento de semelhante violéncia como ocorre na morte
de uma estrela muito massiva, mas por motivos diferentes.

A detonacdo de uma ana branca de carbono se configura na supernova do tipo I, uma
descendente de estrela de baixa massa. No caso do colapso seguido de imediata e violenta
re-expansao, no fim de vida de uma estrela de massa muito alta, temos a supernova de tipo
Il. As diferencas nas curvas de luz desses dois tipos de supernovas sao mostradas na
Figura 5.

Estrelas de Néutrons

No caso da supernova de tipo |, nada resta da estrela original apés a exploséo. Por
outro lado, nas de tipo Il a explosdo néo chega a destruir a estrela original, mas deixa um
pequeno e compacto remanescente em seu centro. Vimos que, antes de acontecer a
explosdo, os elétrons foram combinados aos protons formando néutrons e neutrinos. Os
neutrinos escaparam acelerando a propagacdo da onda de choque, que detonou o
processo explosivo. A onda de choque n&o se inicia exatamente no centro da estrela,
deixando intacta a parte mais interna do nucleo estelar, que é composto basicamente de
néutrons, e portanto esse remanescente recebe o nome de estrela de néutrons. Seu
tamanho é muito pequeno (cerca de 20 km) e sua densidade é da ordem de 10" a 10"
kg/m®, cerca de bilhdes de vezes mais densa que uma ana branca.

Uma das caracteristicas basicas das estrelas de néutrons é sua alta velocidade de
rotacdo, com periodos medidos em fracdes de segundo, resultante da conservacdo de
momento angular. Outra caracteristica importante é o forte campo magnético, criado pela
compressao das linhas de campo, durante o processo de contracdo. A combinacdo dessas
duas propriedades oferecem meios que tornam possivel a deteccdo e o estudo desses
objetos.

Pulsares

A primeira deteccdo de uma estrela de néutrons foi feita em 1967 pela estudante
Jocelyn Bell, que observou a emissédo radio de um objeto que pulsava a uma freqiéncia
muito bem determinada e praticamente invariavel. O objeto recebeu o nome de Pulsar, cujo
modelo mais aceito atualmente o descreve como sendo uma compacta estrela de néutrons,
com eixo de rotagdo nao coincidente com o feixe de radiacdo, o que faz com que flashes de
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radiacdo sejam observados periodicamente. Um esquema mostrando as caracteristicas dos
pulsares é mostrado na Figura 6, onde sdo indicadas as regides bipolares de emissao de
radiacdo (hot spots), geradas pela configuragdo das linhas de campo magnético. Um
estreito feixe de radiacdo emerge dos hot spots e se a linha de visada do observador for na
direcdo desse feixe, pulsos de radiacéo sdo detectados a cada rotacéo da estrela.

Linhas de Campo
. /Magnéticr:m

¥Rarh;
Tt
s

Eixo de F{mtab

Feixe de
Radiacio

Figura 6. Modelo para uma estrela de néutrons e suas propriedades de pulsar. As particulas carregadas sdo aceleradas
seguindo as linhas de campo magnético. Um feixe de radiacdo radio é formado e emitido na direcdo do observador.

Buracos Negros

Da mesma forma que estrelas de baixa massa podem se tornar densas anas brancas,
e que estrelas de massa maior geram as estrelas de néutrons, que sédo ainda mais densas,
as estrelas de massas muito mais altas podem gerar objetos extremamente compactos a
altissimas densidades. Assim como em ands brancas com massas superiores a 1,4 M_ a
pressao de elétrons degenerados nao € suficiente para sustentar o colapso gravitacional,
nas estrelas de néutrons, cuja massa € maior que 3 M_, a pressao de elétrons degenerados
nao pode evitar o colapso.

No fim da vida de uma estrela de massa muito alta, o que resta apos a exploséo de
supernova € o nucleo estelar em contracdo continua. Com a diminuicdo do raio, a



y
WObservatérios Virtuais — Fundamentos de Astronomia - Cap. 12 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) WTAE

gravidade pode atingir tais niveis, que nem mesmo a luz consegue escapar desse objeto, 0
qgual recebe a denominacdo de buraco negro. Para explicar as condicbes fisicas nas
vizinhancas de um buraco negro temos que recorrer a teoria geral da relatividade, que
descreve as circunstancias em que as velocidades alcangcam a velocidade da luz em
regides de intensos campos gravitacionais. Pensando em termos da velocidade de escape,
podemos prever que se o raio de um objeto diminuir gradualmete, teremos um aumento na
acdo da gravidade, e portanto maiores velocidades serdo necessarias para se escapar da
superficie objeto. Se a velocidade de escape chega a ser maior que 3x10° km/s, nem
mesmo a luz pode ultrapassar esse valor e o0 objeto fica invisivel.

O raio limite de contracdo do objeto, abaixo do qual a luz ndo pode escapar é
chamado raio de Schwarzschild e é proporcional a massa do objeto. Para uma estrela
como o Sol esse raio € de 3 Km, enquanto que para um nucleo estelar de 3 M_ o raio de
Schwarzschild € de 9 Km. Uma das propriedades dos buracos negros explicada pela teoria
relativistica € que todo corpo massivo causa uma curvatura no espaco a sua volta e todos
0S outros objetos seguem trajetérias curvas na sua vizinhanca. No caso do buraco negro,
essa curvatura seria extrema, levando tudo que estiver asua volta a cair dentro dele.

Evidéncias observacionais de possiveis buracos negros, como Cygnus X-1, por
exemplo, vém dos dados em raios-X desses candidatos, indicando a presenca de gases a
altas temperaturas nas suas vizinhancas. A variabilidade muito rapida na emissédo X indica
gue o tamanho da regido emissora € muito pequeno (da ordem de 300 Km). Essa regido é
provavelmente formada por um disco de acréscimo, através do qual a matéria vinda de uma
estrela visivel é dragada pela companheira invisivel. A passagem de matéria se da a altas
velocidades e de forma espiralada constituindo uma distribuicdo em formato de disco,
conforme ilustrado na concepcéao artistica mostrada na Figura 7.

BURACO NEGRO

Figura 7. llustraco de um sistema bindrio, constituido de uma estrela grande e visivel, cuja matéria esta sendo dragada
pelo buraco negro.



