
Cap. 15: evolução de estrelas massivas

Prof. Jorge Meléndez, AGA0293, Astro%sica Estelar, IAG-USP

15.1 Evolução Pós-Sequ.ncia Principal
 

15.2 A Classi/cação de Supernovas
 

15.3 Supernovas de colapso do núcleo
(até Remanescentes Estelares de Supernovas de colapso 

do núcleo) 
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Kashi & Soker 2010 ApJ 723, 602 
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Existem outras estrelas massivas com variações 
imprevisíveis, mas de amplitude menor que  Car

AG Carinae

AG Carinae © HST

Por exemplo: 
AG Carinae na 
Galáxia e 
S Doradus na 
Grande Nuvem 
de Magalhães 
(LMC)
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Luminous blue variables (LBVs)

Humphreys et al. 
2014, ApJ 790, 48

Na Galáxia: 
η Car, AG Car

Na LMC: 
S Dor, R127

Nas galáxias 
M31 e M33:
outros pontos 
em azul
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Ano

Na galáxia NGC 1058, ~9,3 Mpc

Na galáxia NGC 2403, ~2,5 Mpc

Quando apresentam grandes variações, as LBVs são 
chamadas de Eta Carina Variables, 

“Giant ErupPon” LBVs, ou Supernova Impostors
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SN 1954j

SN 1961v
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 CarEta Carinae se 
encontra envolta 
por homúnculo, 
densa nuvem de 
gás e poeira, 
devida a grande 
erupção  

Temperatura da 
estrela é aprox. 

30 000 K. 
Radiação UV é 

espalhada, 
absorvida e re-

emiPda pelo 
homúnculo 

0,1 pc

.
Órbita
Plutão
0,0004 pc
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 CarLobes are 
expanding at 
about 650 km/s

Homunculus is 
depleted in C and 
O, while is 
enriched in He 
and N (processing 
by CNO cycle)

Present:
L = 5x106L�
mass loss = 
10-3 M�/yr.

During great 
erupPon:

L = 2x107L�
mass loss = 
10-1 M�/yr.
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Luminous blue 

variables (LBVs)

HST

Te ~ 15 000 – 30 000 K

L ~ 106 L�

Massa
inicial

 > 60 M�(?)

Instabilidades:
- pressão de radiação
- oscilações
- alta rotação
- binariedade
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 Carinae: periodicidade de  5,54 anos
(descoberta em 1996 pelo Prof. Augusto Damineli, IAG-USP) 

Prof. Augusto 
Damineli

(c) Léo Ramos Chaves

Sistema binário: 
90 M  �+ 30 M� 
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  Car no UV, HST

RadioObservatório ALMA @ESO 11

Profa. Zulema Abraham (IAG-USP)



Estrelas Wolf-Rayet

12

C III/CIV

CIV

C III

C IV

C III

Descobertas em 1867 por 
Charles Wolf e Georges Rayet, 
do Observatório de Paris:
3 estrelas (WR137, WR134, 
WR135) na mesma região com 
linhas de emissão fortes e largas

WR137
(HD 191765)
Tipo: WC7



Estrelas Wolf-Rayet

HST

Te ~ 25 000 – 100 000 K

L ~ 105 - 106 L�
Perda de massa
> 10-5 M�/yr.
 

Vento
800 – 3000 km/s
 

Rotação 300 km/s
 

Massa
inicial

 > 20 M�
 

Não apresentam 
grandes variações 
como as LBVs
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Wolf Rayet: Ppos WN, WC, WO

h>ps://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/Gray3.html 14
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h>p://www.ulo.ucl.ac.uk/library/catalogues/mkkatlas/xhtml/index.html

Wolf Rayet stars 
have ejected their 
outermost layers
OWNWCWO

WN: perdeu envelope de H, deixando produtos do ciclo CNO
WC: ejeção de produtos do ciclo CNO, deixando material do triplo-
WO: ejeção de produtos triplo-, deixando o oxig.nio residual 

Wolf Rayet: Ppos WN, WC, WO
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Outros Ppos de estrelas na parte 
superior do diagrama HR

• BSG: blue supergiants

• RSG: red supergiants

• Of: O supergiants with pronounced emission 
lines 
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Ekström et al. 2012 A&A 537, A146

LBV
WR BSG RSGWR
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Evolução (tentaPva) de estrelas massivas
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Evolução (tentaPva) de estrelas massivas

19

BSG

BSG

60

60

BSG

Blue loop, 
mas volta 
para RSG

RSG

→ RSG

LBV?



Limite de Humphreys-Davidson

20

Roberta Humphreys Kris Davidson



Limite de Humphreys-Davidson

Solid: iniPal 
rotaPon 
300 km/s
Do�ed: no 
rotaPon

21



Color scale:
N abundance in 
log scale.

WR: do>ed

Humphreys-Davidson limit

Ekström et al. 2012 
A&A 537, A146 22



Importância das estrelas massivas
- São poucas: 1 de 100 M� por 

cada 1 milhão de 1 M�

- Os ventos podem afetar as 
nuvens moleculares, cessando a 
formação estelar

- Os ventos são ricos em metais 
processados no interior 
enriquecimento químico do ISM

- Explodem como supernovas,

NGC 602, HST

desestabilizando nuvens moleculares → formação 
deestrelas e enriquecimento químico do ISM
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Classi/cação de supernovas

Arabic text from the report of SN 
1006 of Ibn Sina in al-Shifa from the 
Arabic ediPon by Madkur et al. (1965) Goldstein (1965, ApJ 70, 105) 

X-rays, Chandra @NASA

Supernova 1006
V ~ -8 (a mais brilhante já observada)

d = 2,2 kpc
Coordenadas: 
A.R. = 15 02 22 Dec = -42 05 49
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Supernova 1054
V ~ -6, d ~ 2 kpc

 The highlighted passages refer to SN 1054, a guest 
star reported by Chinese astronomers in 1054

Crab nebula 
© HST

The Crab Nebula is the remnant of 
SN 1054, reported by Chinese, 
Japanese & Arab astronomers
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Tycho's Supernova Remnant. 
Chandra's image of the supernova 

remnant shows an expanding bubble 
of mulPmillion degree debris (green 

and red) inside a more rapidly 
moving shell of extremely high 

energy electrons (/lamentary blue).Tycho's notes on SN 1572

Supernova 1572
V ~ -4, d ~ 2,7 kpc
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Remnant of Kepler's supernova, 
the famous explosion that was 

discovered by Johannes Kepler in 
1604. The red, green and blue 

colors show low, intermediate and 
high energy X-rays observed with 

NASA's Chandra X-ray Observatory, 
and the star /eld is from the 

DigiPzed Sky Survey.

N

Kepler's original drawing depicPng 
the locaPon of the stella nova (N)

Supernova 1604,
V ~ -2,4, d ~ 6 kpc
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Supernova 1987A,
V ~ 2,9; d ~ 51,4 kpc

SN 1987A was discovered by Ian Shelton 
& Oscar Duhalde at the Las Campanas 
Observatory in Chile on Feb 24, 1987

The 
progenitor 
star was 
idenP/ed as 
Sanduleak 
−69° 202, a 
blue 
supergiant in 
the LMC

Supernova 1987A aher exploding & an image before the explosion. (c) David Malin / AAO 28



Tipos de Supernova

• Tipo I: 

sem linhas de

 hidrog.nio

no espectro

• Tipo II: 

com linhas 

de hidrog.nio no espectro

Tipo II

Tipo Ia

Tipo Ic

Tipo Ib

h>ps://ned.ipac.caltech.edu/level5/March03/Filippenko/Filippenko2.html

Si II

He I

29

Si II



Tipos de supernova. Tipo I: sem linhas de H, Tipo II: com H

Tipo Ia: sem H,
forte Si IITipo II: com H

Tipo Ic: sem H, sem He, fraco Si II

Tipo Ib:  sem H, forte He

Si II

Fig. 15.6 30

Si II



SN ,po Ia: qualquer Ppo de galáxias
SN ,po Ib, Ic: só em regiões de formação de 
estrelas em galáxias espirais  provavelmente 
relacionadas a estrelas de alta massa

31



Peak brightness Type Ia:
MB = -18,4

Type Ib and Ic: 
peak 1,5 and 2 

magnitudes fainter
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Peak brightness Type II: 1,5 magnitudes fainter than 
Type Ia
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Type II-P (Plateau)

Type II-L (linear)

Type II-P (Plateau) occurs 
about 10 Pmes as ohen as 
Type II-L (linear)
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(Seção 18.5)
Anã branca 
e companheira

“Core-collapse”: 
Colapso do núcleo 

de estrelas 
massivas

36



Core-Collapse.
As Tipo II são 

mais comuns do 
que as Ib ou Ic. 

Tipo II provavelmente 
de supergigantes
vermelhas, já Ib 
ou Ic podem ser 

de Wolf-Rayet

(Seção 18.5)
Anã branca 
e companheira
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15.3 Supernovas de colapso do núcleo

SN Ppo II libera 1046 J de energia:
- 1% energia cinéPca do material ejetado
- 0,01% fótons
- resto: neutrinos

Estrelas com massa inicial < 8 M�:

H  He, He  C e O  Nebulosa Planetária 

Estrelas com massa inicial > 8 M�: 

Supernova: Ppo II, Ib, Ic 

Mário Schenberg (Schönberg)
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Após queima de He

 Queima de C e O

T ~ 6x108 K T ~ 109 K

***: endotérmica

T ~ 108 K
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Silicon burning T ~ 3x109 K

Reações acima do pico do 
ferro são endotérmicas 
é necessária energia
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Para estrela 20 M� 
- queima de H: 107 anos
- queima de He: 106 anos
- queima de C: 300 anos
- queima de O: 200 dias
- queima de Si: 2 dias
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Para estrela 20 M� 
- queima de H: 107 anos
- queima de He: 106 anos
- queima de C: 300 anos
- queima de O: 200 dias
- queima de Si: 2 dias
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Colapso do núcleo, 
aumento da  e T (~1010 K) 



Temperatura muito alta 
(~1010K) do núcleo em colapso 
 fotodesintegração

Para estrela de 10 M�  núcleo de ferro ~ 1,3 M�

Para estrela de 50 M�  núcleo de ferro ~ 2,5 M�
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56Fe +  → 13  4He + 4n

4He +  → 2p+ + 2n

26

2
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Energetic 

photon

4He
Neutrons

Fe 

nucleus



Condições extremas no núcleo após fotodesintegração.
Para estrela de 15 M�: T ~ 8x109 K,  ~ 1013 kg m-3

 

Elétrons livres são capturados pelos núcleos que foram 
produzidos na fotodesintegração. Por exemplo:

Muita energia escapa da estrela em forma de neutrinos.
Para estrela de 20 M� na queima de Si  Lfótons = 4x1031W. 

Já a L =  3x1038W

Núcleo da estrela /ca sem suporte pois fótons são 
usados para fotodesintegração. Também, pressão de 
degeneresc.ncia de e- diminui devido à sua captura.
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Em apenas 1 segundo, núcleo de aprox. o 
raio da Terra colapsa para um raio ~ 50 km

Fe

Si

C

O
Ne

He
H
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Núcleo inerte de ferro 
entra em colapso

Parte mais interna: 
formação de n.utrons 

Matéria é comprimida 
até ~ 8x1017 kg m-3 
[Pauli] rebote

v = 70 000 km/s

Explosão perde força pela 
fotodesintegração do 
núcleo externo

Energia dos neutrinos 
revigora a explosão

Aprox. 5% energia 

© R.J. Hall

Camadas de estrela massiva pre-
supernova

47
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C
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T ~ 1010 K,  ~ 1013 kg m-3



Energia cinéPca total 
do material em 

expansão ~ 1044 J 
(~1% da energia 

liberada por neutrinos).

Quando o material é 
oPcamente /no 

(~100 AU) 
observamos a

explosão no visível (~1042 J energia em fótons). 

Luminosidade no pico ~ 1036 W (109 L�)
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A luminosidade no pico da supernova é ~109 L� (quase 

o brilho de uma galáxia!)

SupernovaGaláxia antes da 
explosão SN
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Stellar Remnants of a Core-Collapse Supernova

Neutron star or black hole?

Massa
inicial

 < 25 M�  estrela de n.utrons

(suportada pela pressão de degeneresc.ncia de n.utrons)

Massa
inicial

 > 25 M�  buraco negro
 

A massa /nal do núcleo para ser buraco negro é 
de no mínimo ~3 M� (Cap. 17).

50

Energia  liberada na supernova ~ 3x1046 J (100 x mais 
energia do que o Sol produzira na sequ.ncia principal).



Prof. Augusto Damineli (IAG/USP)
[observações,  Car]

Prof. Alex Carcio/ (IAG/USP)
[Teoria e Observações, estrelas Be]

Dr. José Groh (doutorado na USP)
Trinity College, Dublin 
[Teoria de estrelas massivas]
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Evolução de estrelas massivas

Prof. Marcelo Borges no ON (Rio de Janeiro) 
[observações de estrelas B[e] e LBVs]
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