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Estrelas

Lembrete da ultima aula:

Uma Estrela € uma bola massiva e brilhante de gas
(plasma) guente, a fonte de energia principal sendo a
fusao nuclear (estavel) no seu interior.

As propriedades de estrelas variam por muitas ordens de
magnitudes:

- Massas de 0.072 M_a ~150 M

- Raios de ~0.12 R_ (um pouco maior que Jupiter)
a~1700 R_ (1.2-10° km ou quase 8 AU)

- Temperaturas de 2000 K a 50 000 K

- Luminosidades de ~10° L _ a ~10° L _

=> Seria bom botar ordem para entendé-las.



Tipos Espectrais de Estrelas

Nos anos 1890 em Harvard, :
Pickering e Fleming classificaram 94

B0

0s espectros de estrelasde Aa Q
de acordo com as intensidades e B5
. ~ 0

larguras das linhas de absorcéao i

de hidrogénio (a série de Balmer). o
F5 §

Em 1901, Annie Jump Cannon GO
colocou estas classes em uma ol
ordem mais logica, eliminou muitas, «s|
e subdividiu as que sobraram em "'}E
subclasses decimais (i.e. AO aA9)

O BAF G K M virou uma sequéncia em temperatura'

As estrelas no comeco da sequéncia (O e B, as mais quentes)
sao, as vezes, chamadas early-type, "precoces"”, e as no final,
late-type, "tardias".



Tipos Espectrais de Estrelas

A sequéncia pode ser Y005 A oG i
memorizada pela frase inglesa T el o ——
(e um pouco politicamente R i T F“ '.
incorreta) ki i ¥
Oh, Be A Fine Girl / Kiss Me. enunnKE' E
(Para quem prefere, o Girl pode

ser substituido por Guy). ‘””””“E l

- Ferro——L1 1 Eélﬂiﬂ- h_l_l

Malis recentemente, adicionaram mowE‘ | ﬂ }mf ?MF
as classes L e T para estrelas o vy e il
muito "frias" (< 2500 K) e Anas _

Marrons, além da M (pouco EDDDHE
usadas e nao mostradas aqui). .
A frase mnemonica pode ser AR Hl:
acrescentada por Less Talk.

Oxido de titanio — L CH



Tipos Espectrais de Estrelas

Tipos de Estrelas, Segundo a Classificagao de Havard

Tipo Temperatura Cor da Estrela Peso | Tamanho Luminosidade

-

| de 30.000°C a (@

Azul o4 M 16 R 1.400.000 L e
&0.000°C
de 10.000°C a
Azul-Claro 18 M 7R 20,000 L
30.000°C
de 7.500°C a
A Branco 1M 21R 40 L
10.000°C
de 6.000°C a
F Amarelo-Claro 1,7 M 1.4 R 6 L
F.5000C
de 5.000°C a
G Amarelo * 1,1 M 1,1 R 1,2 L
&.000°C
de 3.500°C a
K Laranja 0,8 M 0,29 R 0,4 L
5.000°C

de 2.000°C a
M 0,4M| 0O,5R 0,04 L
3.500°C

As limites em temperatura, massa, etc. podem variar, dependendo da fonte.
*O Sol é tipo G2 neste esquema.



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Lembrete da ultima aula: T
O Diagrama Hertzsprung- Lo I SRS P
Russell (HR) é uma w] e iRl |,
ferramenta muito usada na W Rt g [ 8
7 ~ R . SNRIGIANTS | B
area da evolucao estelar. LY e §
i g -5 £

Conhecendo as temperatura % | .
de superficie e luminosidade  § e :
de uma estrela, podemos B T TR -
pOS|C|0né'|a no dlagrama 0 1 10 | Colorsindicatenun-;;);e;r

4 " of stars per point. . F
=> cada ponto representa it of stars per point. - gl

30,000 10,000 6500 5000 4000 3000
Uma eStreIa -—Temperature (K)

Diagrama HR das estrelas na vizinhanca solar

As vezes, se usa as classes espectrais O BAF G K M para rotular o
eiXo X, ja que estas sao correlacionadas com a temperatura.



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Poréem, temperatura e luminosidade de uma estrela nao séao
diretamente observaveils.

Como conseguir o diagrama Hertzsprung-Russell de um
determinado conjunto de estrelas (a vizinhanca solar, um
aglomerado estelar, ...), entao?

32 aula:
- A magnitude absoluta em alguma banda, p. e. M, , € uma

medida para a luminosidade (se teria que aplicar a correcao
bolométrica, mas esta normalmente é pequena).
- Uma cor, p. e. B—V é uma medida para a temperatura.

=> Medir as magnitudes das estrelas em duas bandas, p. e. m,_
e m , e determinar o modulo de distancia, m — M, por exemplo

por paralaxe (no caso da vizinhanca solar)
=M =m -(m-M), B-V=m_ —-m,



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Assim se cria o B M IR IR T

Diagrama Cor-Magnitude
(CMD), também chamado |
Diagrama Hertzsprung- 0 -
Russell Observacional, '
que, entao, € uma
“traducdo” do diagrama s ;|
HR para grandezas -
observacionais, e pode
ser traduzido de volta
calibrando as relacoes - s
M =>LeB-V=>T : e
usando estrelas de A R B e
luminosidades e | | B-¥ B

. Diagrama cor-magnitude das estrelas na vizinhanca solar
temperaturas conhecidas.




O Diagrama de Hertzsprung-Russell
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O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Na pratica, € comum trabalhar diretamente no diagrama cor-
magnitude para comparar dados empiricos com modelos.

Em lugar de tentar traduzir magnitudes e cores em luminosidades
e temperaturas, pode-se transformar as luminosidades e
temperaturas dos modelos em magnitudes e cores teoricas,
combinando os modelos estelares com modelos que prevéem 0s
espectros de estrelas com dada luminosidade e temperatura.

5

magnitudes
e cores
.| previstas
[ _ pelos

=> - modelos
Modelos espectrais = °| |

w

log(L/Lg,)

log(t/yr) = 6, 7, 8, 9, 10

| 1 L L L | L L L L | ' 1 1 L | |
5 4.5 4 3:b
109(Z /)

Modelos evolutivos de estrelas




O Diagrama de Hertzsprung-Russell

The sizes of stars on an H-R diagram

A posicao de uma

estrela no diagrama HR
também nos da o seu
tamanho/raio, ja que, pela
Lel de Stefan-Boltzmann

R = VA/Ar = VL/Ang- T2

No canto superior-direito,
as estrelas tém o maior
tamanho.
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=> R = const. para
4 40,000 20,000 10,000 5,000 2,500
L prop. T <— Surface temperature (K)

Figure 17-15b
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company




O Diagrama de Hertzsprung-Russell

A Hertzsprung-Russell (H-R) diagram

Montando O dlagrama para aS ~—Surface temperature (K)
EStreIaS da V|Z|nhan(;a SO|aI‘, 25,000 10,000 8000 6000 5000 4000 3000

vemos que elas se agrupam em mgen\me\
ramos.

E como interpretar isto?

102

Absolute magnitude

i.
-3
=
v
=]
=
B
=
—

Os ramos poderiam ser
sequéncias evolutivas, ou e
corresponder a estrelas no /\\
mesmo estagio, mas com ] FrocyonB _
alguma outra propriedade
variando ao longo do ramo. o Rt

Figure 17-15a
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company
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Evolucao Estelar

Problema: A evolucao estelar € muito lenta. Em nossas
~5000 anos de observacao, a maioria das estrelas nao
mudou de maneira observavel.

Estamos na situagéo de um =
alienigeno observando na - BAA'S.
Praca de Sé, vendo pessoas o
em idades (estagios evolutivos) s
diferentes, e que tem que Sl
determinar, como decorre a =
vida (evolucao) do ser humano, Ak
e ele tem s6 dois minutos de X
tempo de observacao a disposicao.
=> Ele n&o vé as pessoas envelhecerem (evoluirem).

=> Precisamos de modelos de evolucao estelar.



Evolucao Estelar

Modelos Estelares
Lembrete da ultima aula:

Estrelas nascem pela contracao de uma nuvem de
gas interestelar.

- Avida de uma estrela € uma batalha constante entre
a gravitacao, gue tenta contrair a estrela, e a pressao
interna (p. e. termica, de radiacao, ...).



Evolucao Estelar

Modelos Estelares

Calculam as densidade e composicao de ions,
elétrons, fotons e neutrinos e as temperatura

e pressao em funcao de r, frequentemente
supondo simetria esférica, e levando em conta:

- A Fusao Nuclear em funcio de temperatura, pressao €
montante de “combustivel” (hidrogénio e, mais tarde, outros
elementos),

- A Luminosidade contida na esfera com raio r-

L =["dL=]"4mr*p(r)er) dr, onde

EZE oar T € ravidade € a energia por unidade de massa gerada na
esfera na distancia r do centro (& pode ser negativa, i. e.

gravidade
para camadas em expansao),



Evolucao Estelar

Modelos Estelares

- Equilibrio Hidrostatico: Hydrostatic Equilibrium
Em cada ponto da estrela, o gradiente 3
da pressao tem que contrabalancear Gravty

a atracao gravitacional: dP/dr = -GM p/r?,

ondeM =["dM=["pdV=]"p(r)4Amrrzdr, ‘ 3

- E o Transporte de Energia por
- radiacao: dT/dr = -3/4ac - kp/T? - L /Amr?

- conveccao adiabatica: d1/dr = -(1-1y)-um /k -GM /r?

- conducao (normalmente desprezivel)
Para detalhes sobre estes modelos, vide a disciplina
Introducéo a Fisica Estelar.

Tém que explicar a variedade de Estrelas observadas.



Evolucao Estelar

Resultados dos Modelos Estelares

- O destino de uma estrela é determinado pela sua
massa.

- Quanto maior é a massa da estrela, tanto maior sao
densidade, pressao e temperatura no interior,

=> tanto mais rapidamente decorre a sua evolucao
(incl. a sua evolucao proto-estelar => aula anterior),
e tanto mais elementos podem ser formados no
Seu caroco ou nas camadas a cima deste.



Evolucao Estelar

Metalicidade

Uma propriedade, que também influencia (mas muito
menos) € a composicao quimica da estrela.

Como guantificar esta?

Existem 109 elementos estaveis.

=> A composicao quimica de uma estrela/conjunto de
estrelas é dada por >100 parametros (teoricamente).
Porém: Como veremos nesta aula, todos os
elementos mais pesadas do que hélio (“metais”) sao
formados juntos em estrelas.

=> Eles ocorrem sempre na mesma abundancia
relativa (em primeira aproximacao).



Evolucao Estelar

Metalicidade

=> Um parametro é suficiente, chamado Meta

iIcidade:

Z = fracao de elementos mais pesadas do que He,

entre 0.000 0001 e 0.1 (Z_=0.019),
ou

[Fe/H] = log,  [(Fe/H)/(Fe/H) ] (= [ZH] = [OH] =...),

uma “unidade” de um fator 10 em Z é,

as vezes, chamada de dex (decimal exponent),

entre -5 e +0.3 (=>[Fe/H]_ =0)

11l Na fisica estelar, a “metalicidade de uma estrela” é a

metalicidade na sua superficie, que corresponde ~a

metalicidade da nuvem de gas, daquela ela se formou.



Evolucao Estelar

M < 0.072 M@:
T < 107 K => nao ocorre fusao nuclear estavel

carogo

=> “estrela frustrada”, Ana Marrom, “Jupiter” (=> aula anterior)
M>~150 M o

Fusdo ja comeca antes da relaxacao da estrela
=> Estrela se desfaz antes de se formar (=> aula anterior)

0.072M_<M<~150M :
T > 107 K => ignicédo do H => fusao nuclear

caroco

=> Estrela comum, “estrela ana” como o Sol
-0.072 M® <M< ~8 MQ: estrelas de baixa massa

- ~8 M@ <M< ~150 M@: estrelas de alta massa

I Os limites entre as faixas de massa podem diferir muito de
acordo com a fonte consultada. Alguns astronomos ainda usam
uma faixa de estrelas de massa intermediaria.



Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

T

carogo

> 107 K:

No caroco se forma
helio pelo ciclo p-p

(Ja conhecemos da
aula sobre o Sol)

M, ~0.993-4-M,
=> perda de massa

Elegon\‘ Q\y
bl

p (O Neutrino

Pré?)n\; “\/
Deutério é&é e C;0/’
o 7" B
\Y/ -
Q\ ;euté%' éﬁj‘g% | Prot(}a\
Proton \\\/f —— .

ﬂ R
o T B
Préton /4@

=> Energla liberada

(jJa que massa e energia, segundo £ = m-c?)

=> Fonte quase inesgotavel de energia

€ prop. T4



Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

CasoM>1.2M_, atemperatura He y
no nucleo chega a 15-10° K, Ho\;_éai;g(\"’
téo alta, que um segundo @/ ) C

processo que transforma /1\
H em He pode ocorrer, @
0 Ciclo CNO. -3 \;GH/\O
O ciclo CNO e muito mais

@Proton Y Raios Gama
dependente da temperatura @Neutron v Neutrino

que a Cade|a p_p < prop T19.9 O Positron
=> A partir de 17-106 K, o ciclo CNO domina.




Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Density (kg/m3)

Transporte de energia
de dentro para fora

=> LUz escapa,
a estrela brilha

=> Estrela "ana”, ou da
Sequéncia Principal
do tipo do Sol,
brilhando por
bilhdes de anos,
80 - 90 % da vida
Inteira da estrela.

Equilibrio (=> aula Sol)



Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Dependendo da massa da estrela, c\

o transporte de energia do nucleo O

para fora ocorre sO por conveccao, 2
primeiro por radiagcao e depois por Mass,esjfmw
conveccao (I. e. no Sol), ou primeiro e
por CO nveC(;é.O e dep0| S por Convective Radiative
radiacao. g/

Convectlve Radiative

// Mass between about 4 Mo

and 0.4 Mo: Energy flows by
|M Core w»lo radiation in the inner regions
and by convection in the

O Oio Q outer regions.

Mass more than about 4 M:
Energy flows by convection in
the inner regions and by
radiation in the outer regions.




Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

A luminosidade au- CFT T T
menta com a massa ok -
L prop. M33, 0k 3
e o raio tambem:  10¢ g
R prop. M7, iémg— -
Usando e E
L prop. R2T# il E
vemos gue a ok 3
temperatura _omé : E
também aumenta 5 — E—

com a massa (exercicio pra casa): MM,
T prop. M %%



Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

i I ' I ! I ' i I

Isto coloca as estrelas | qzom
desta 12 fase num
ramo no diagrama HR,
chamado 4
Sequéncia Principal,
com as estrelas de
malior massa no

canto esquerdo superior. |
0 .

A Sequéncia Principal
corresponde a um certo

l i { 1 ] 1 ] i ] 1 !

estagio evolutivo das %8 a6 44 42 40 38 36
estrelas (a queima de hidrogénio no e 7. &)

nucleo), com a massa variando ao longo da sequéncia

(nao € uma sequéncia evolutiva).




Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

A metalicidade das estrelas
tambeém influencia nas
forma e posicao

da Sequéncia Principal
(e dos demais ramos):

Normalmente, em um
dado ambiente

(a vizinhanca solar, ou
algum aglomerado estelar)
as estrelas tém
praticamente a mesma
metalicidade

(vide mais pra frente)

4

3L

—1F

-2

[Z/H] =
— [Z/H] =
— [Z/H]=
— [Z/H] =
— [Z/H]=
— [Z/H]=

\
—4.00
—3.00
—2.00
—1.00
0.00
+0.50

&etalicidade

feito de aumento

4.1

4.0

3.9

3.8

3.7
log T. eff [K]

3.6

53

3.4

5.3



Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Estrelas ricas em metais
sao mais vermelhas que
as pobres em metais da
mesma massa.

- Maior numero de
elétrons por atomo com
aumento da metalicidade

=> aumento da opacidade

=> mailor pressao radiativa
=> maior raio

=> menor temperatura

=> mais vermelha

4

logL/Lg
o

—]

—2

-3

—4
4.1

[Z/H
— [Z/H
— [Z/H
— [Z/H

—4.00
—3.00
—2.00
—1.00

—— [Z/H] =0.00
—— [Z/H] = 40.50

]
]
]
]
]
]

efeito de aumento

4.0

3.9

3.8

10g Teff [K]

3.6 53 3.4

(ignorem a parte de cima do grafico, gue representa estrelas
gue ja sairam da Sequéncia Principal)




Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

= | Universe
- iﬁnlﬂr system

Usando L prop. M*>?,
conseguimos estimar, como
o Tempo de Vida na SP,
T, depende da massa:

lﬂ_lﬂ 1{]11 1[}12

Lifetime (vr)

T = Energia disponivel/
taxa de energia emitida
prop. M/L prop. M=?,

10° 108 10%

IIIII|T| T T TTTTT TTT

l]}inosaurs extinct

— i e e TSR
1 10 180

=> O Sol vive ~10 bio. anos na SP. Wean (3

40

Todas as estrelas com < ~0.85 M® ainda estao na SP.

A Sequéncia Principal corresponde a 80 % a 90 % da vida
de uma estrela, e 90% das estrelas observadas estao na SP.



Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Each dotrepresents a _ ;
ReS u m O d a main-sequence star. The + A star with 60 s?lar mas.rln..es h:s mulc‘h Isllgher pressure and
wimbet akat Yo aach del terriperature at its core than oe.r: L e. un.
« This causes thermonuclear reactions in the core to occur

A " is the mass of that starin E 2
e q u e I I C I a solarinaisas ; ‘ much more rapidly and release energy at a much faster rate
¥ ! — 790,000 times faster than in the Sun.

P r I n C I aI ‘ r « Energy is emitted from the star’s surface at the same rate
p 106 R thatitis released in the core, so the star has 790,000 times
the Sun’s luminosity.

» The tremendous rate of energy release also heats the star’s
interior tremendously, increasing the star’s internal
pressure. This inflates the star to 15 times the Sun’s radius.

» The star’s surface must be at a high temperature (about

44,500 K) in order for it to emit energy into space atsuch a
rapid rate.

¢ 0.21-solar-mass star
shown to scale

» A star with 0.21 solar mass has much lower pressure and
temperature at its core than does the Sun.
« This causes thermonuclear reactions in the core to occur
much more slowly and release energy at a much slower rate
— 0.011 times as fast as in the Sun.
+ Energy is emitted from the star’s surface at the same rate
Sun . that it is released in the core, so the star has 0.011 of the
(a 1-solar-mass star) Sun’s luminosity.
shown to scale ’ » The low rate of energy release supplies relatively little heat
to the star’s interior, so the star’s internal pressure is low.
40,000 20,000 10,000 5000 2500 Hence the star’s radius is only 0.33 times the Sun’s radius.
<~——— Surface temperature (K) * The star’s surface need be at only a low temperature (about
3200 K) to emit energy into space at such a relatively slow
rate,

Luminosity (Lo)

Cosmic Connections 17
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Evolucao Estelar

Anas Azuis e Anas Brancas de Hélio

Quando o Hidrogénio no caroco se esgota (< 0.5 M ):

- Se a estrela tiver menos que 0.5 M_, ela nunca
alcan(;ara a temperatura necessaria para comecar O
proximo processo de fusao nuclear

(chamado a triplo, vide daqui a pouco).

Segundo modelos estelares, ela passara por uma fase chamada
Ana Azul e “morrera” como Ana Branca de hélio.

Porem, a “vida” na Sequéncia Principal de uma estrela de menos

que 0.5 M_ demora mais que a idade atual do Universo, tal que
ainda nao devem existir Anas Azuis e Anas Brancas de hello
formadas desta maneira.

As Anas Brancas de Hélio observadas devem ter outra origem

(estrelas com nucleos de hélio gue perderam as camadas
externas por interacao com outras estrelas).



Evolucao Estelar

22 fase: Gigante Vermelha

Quando o Hidrogénio no caroco se esgota (> 0.5 M ):

- O caroco se contral.

- A camada acima “cal” em cima do caroco,
se esquenta e comeca a queimar hidrogéenio.

- O envelope se esquenta e expande.
Em reacao, a superficie resfria.

=> A estrela passa por uma fase de transicao chamada
Subgigante, .

Para estrelas a cima de 1.25 M_, a fase de Subgigante
é tao curta, que raramente flagramos uma estrela nesta
faixa de massa durante esta fase.



Evolucao Estelar

22 fase: Gigante Vermelha

..., €, chegando no limite de Hayashi (=> aula anterior)
se torna uma Gigante Vermelha.

Resfriar mais tornaria a estrela instavel
(ela passaria pelo limite de Hayashi).
=> A partir de la ela cresce a temperatura ~constante.

Alem do aumento de tamanho, esta fase e
caracterizada por ventos fortes.

Enguanto isto, 0 caroco continua se aguecendo.



Evolucao Estelar

22 fase: Gigante Vermelha

Comparacao
da estrutura
do Sol atual
com a
Gigante
Vermelha
gue ele sera,

Estrela
tipo
Solar

Gigante
vermelha




Evolucao Estelar

22 fase: Gigante Vermelha

e doseuy The Sun as a main-sequence star
(diameter = 1.4 x 106.km ~ 1 AU)

tamanho 100
antes e depois.

/

The Sun as a red giant
(diameter = 1 AU)

The Sun today and as a red giant




Evolucao Estelar

22 fase: Gigante Vermelha

Ja que a temperatura cal,
e no final, o tamanho

e com este, a
luminosidade aumenta,
as estrelas fazem um
caminho pra direita
(SUbgiganteS)’ € Stars reach this dashed
depois pra cima line when core hydrogen
(Gigantes Vermelhas) no il eica
diagrama Hertzsprung-
Russell.

-
=]
-+

'
=]
N

Zero-age
main sequence

-

®
=1
>
't
v
o
.E
£
=
far

+x = Helium flash (occurs for
relatively low-mass stars only)

—h
=
N

40,000 20,000 10,000 5000 2500
<~— Temperature (K)

Post-main-sequence evolutionary tracks of five
stars with different mass



Evolucao Estelar

22 fase: Gigante Vermelha

As estrelas de massas diferentes,
e, por isto, em fases diferentes da
evolucao Sequéncia Principal -
Subgigante - Gigante Vermelha

(Ja que elas sairam da Sequéncia
Principal em momentos diferentes)
compoem os Ramos de
Subgigantes e de

Gigantes Vermelhas.

Luminosity (solar units)
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Evolucao Estelar

32 fase: Queima de Hélio

PROCESSO ALFA-TRIPLO

Quando T > 108 K: i g B S

carogo

NUCLEO DE HELIO . e _fﬂTON DE

No caroco se forma carbono, s i T i
por mais um processo de wason * @ e
fuséo nuclear, o processo a triplo. VAN

o NN
NUCLEO DE HELIO .  FOTON DE

L RAIO Y



Evolucao Estelar

32 fase: Queima de Hélio

O processo a triplo em
mais detalhes.

Avida curta, de ~7-10*" s, do
8Be e problematica. S0, se o
terceira “*He chega durante
este tempo curto, a formacao
de 2C acontece. Senao, o
8Be decal de volta em 2 “He.
Por isto, ele e raro, até nas
condicoes “certas” (T >

carogo

108 K), e a formacao de um
montante significativo de
carbono demora mi. de anos.

5.Some "*C nuclei collide -

3.However, if a third ‘He }
nucleus collides with the
®Be nucleus during its
brief existence, the result
is a stable nucleus of
carbon ('2C) with six
protons and six neutrons.

with an additional ‘He
nucleus to form a stable
nucleus of oxygen ('°0)
with eight protons and
eight neutrons.

Cosmic Connections 19
Universe, Eighth Edition

© 2008 W.H. Freeman and Company

-=-=- 1. In the helium-rich core of a red giant, temperatures and
pressures become high enough for helium nuclei (*He)
to collide and fuse together.

------ 2.Fusing two “He nuclei produces a

~. # beryllium nucleus (*Be) with four
protons and four neutrons.The
el *Be nucleus is very unstable: it

8Be breaks apart, leaving two “He
nuclei again, with a half-life of
just7 x 107",

o o :'
- 4,This nuclear reaction releases a

gamma-ray photon (y).The
photon’s energy goes into
sustaining the internal heat of
the red giant.

______

\0
/\/\f\f\f"‘)ﬂy

'.. 6.This reaction, too, releases a
. gamma-ray photon whose
" energy helps sustain the red
giant’s internal heat.



Evolucao Estelar

32 fase: Queima de Helio

Mas gquando ele ocorre, a energia gerada é prop. T41(!)
Por isto a ignicao acontece numa reacao de cadela,
chamada Helium Flash (“Relampago de hélio”), processo
tao rapido que a simulagcdo numerica nado consegue
acompanhar: Os cddigos computacionais de evolucao
estelar calculam mais lentamente gque o proprio processo.

Em estrelas de alta massa a fusao de He comeca menos
abruptamente, nao ha o flash do héelio.

Um pouco de oxigénio é formado também, e em estrelas
de massa imtermediaria e alta, a cima de ~4 M _, de
nednio e magneésio

(mostrarel as reacoes nucleares em breve).



Evolucao Estelar

32 fase: Queima de Hélio

Na camada
acima do
nucleo
continua

a gqueima de
hidrogénio.

Enquanto o
caroco Hydrogen-fusing
expande, L

0 envelope
se contral e
esquenta.

Main-sequence star

(a)

Figure 19-6
Universe, Eighth Edition

Hydrogen-
fusing shell

»

Helium core, no
thermonuclear
reactions

Young red-giant star

(b)

Outer layers: no thermonuclear reactions

Hydrogen-
fusing shell

Helium-fusing
core

Red-giant star
after helium fusion
begins

(c)



Evolucao Estelar

32 fase: Queima de Helio

A

A producao de energia por et
dois processos (queima i B
de He no centro e de H -l %,
em uma camada %
envoltoria) aumenta a
temperatura da estrela.

Helium
Flash

Red Giant
Horizontal Branch { Branch

exhaustion

Luminosity (L.,

1041

No diagrama HR, a estrela _ l | l |
se desloca do topo do B0 B et g
ramo de Gigantes Vermelhas

para um ramo chamado Ramo Horizontal, por um
caminho nao bem conhecido: Nunca uma estrela fol

flagrada ao vivo fazendo este caminho.




Evolucao Estelar

32 fase: Queima de Hélio

O Ramo Horizontal € uma
nova fase de equilibrio,
similar a Sequéncia
Principal, com

gueima de He no caroco,
gueima de H na camada em
cima do caroco,

e um envelope em cima desta
(sem fusao nuclear, onde
ocorre o transporte de energia
para fora).

1,000

Luminosity, I/L
o
O
|

o
|

Ramo Horizontal dum aglomerado

Horizontal brangh -
Red giants

A apl e
f | v

% “tay
5 LR
L

e

fﬂﬁ"ﬁ /an sequence
5-

T 1 | T |
BO AOD FO GO KO MO

Speciral type

Estrutura duma estrela do Ramo Horizontal

Nucleo de hélio
fundindo-se em

==, carbono
<
\

/>< Envelope de

hidrogénio em
combustao




Evolucao Estelar

32 fase: Queima de Hélio

Resumo Comby e e e
_ _ 10,000 < < I
A luminosidade do Sol | : I
em funcao do tempo 1000 el
da formacao até e
100

o Ramo Horizontal.

Contraction
from protostar

Sunisa
red giant

10

Il Atencao na

Now

Luminosity of the Sun
(compared to the present-day value)

mudanca de escala " g
de tempo i In:ai:'fe?u?nlcel - Ist—.\quence
g g 020 23 123

Age of the Sun (billions of years)

Figure 19-8
Universe, Eighth Edition
© 2008 W. H. Freeman and Company



Evolucao Estelar

1.The star shines by shell

hydrogen fusion:The inert |§ 3.Core helium

core shrinks and the fusion begins with
outer layers expand. the helium flash (*).

—
o
'S

32 fase: Queima de Hélio

Resumo

—
=
N

Evolucao de uma
estrela tipo Sol até o
Helium Flash,

—t

©
=
>
=
n
o
=
=
=)
—d

2.Luminosity increases
and surface temperature
decreases, so the star
moves up and to the
right on the H-R

diagram (along the red-
giant branch).

16,000 10,000 6000 3000
<«— Surface temperature (K)

Before the helium flash: A red-giant star

Figure 20-1a
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Evolucao Estelar

4. The star now shines by shell hydrogen
fusion and core helium fusion: The core
expands and the outer layers shrink.

32 fase: Queima de Hélio

-
o
>

Resu mo 6. Eventually all of the

core helium is used up.

el
o
N

Evolucao de uma
estrela tipo Sol

do Helium Flash

até o Ramo Horizontal.

wommcth

>
by —
7))
o
=
£
S
-

5. Luminosity decreases
and surface temperature
increases, so the star
moves down and to the
left on the H-R diagram
(into the horizontal
branch).

-k
=
N

16,000 10,000 6000 3000
-<— Surface temperature (K)

After the helium flash: A horizontal-branch
star




Evolucao Estelar

42 fase: Gigante do Ramo Assintoético

Quando o hélio no Camada de queima de H Camada de
CarO(;O tam bém se Camadas queima de Hélio
esg Ota- exteriores em - _

expan
-sao de

- contracao do caroco " carbono

(outra vez), agora de C
- queima de He em

camada acima
- queima de H em

camada acima desta
- envelope expande e
resfria, similar ao que
acontece numa
Gigante Vermelha.

Caroco




Evolucao Estelar

42 fase: Gigante do Ramo Assintoético

A estrela vira uma Gigante A
do Ramo Assintotico (AGB,
de Asymptotic Giant Branch)z | Yo
chamado assim, por gue no
diagrama HR, o ramo se
aproxima assintoticamente
ao Ramo das k . . . .
. 40,000 20,000 10,000 5,000 2,500
Gigantes Vermelhas. Temperature (K)

Asymptotic
Giant Branch

Red Giant
Horizontal Branch | Branch

Luminusity
1

exhaustion
102+

104+

No Ramo Assintotico, o Sol serd maior e mais luminoso
ainda, do que como Gigante Vermelha, e possivelmente
engolira a Terra.



Evolucdo Estelar

) Assintotico

e =

Nascer do Sol sobre Mafte em 5 Dio anos



Evolucao Estelar

42 fase: Gigante do Ramo Assintoético

Estrutura na escala certa.

| 300 million km About 20,000 km

Dormant hydrogen-
fusing shell

An AGB star
Carbon-oxygen

core (no fusion)

Helium-fusing shell

Central regions

\ of an AGB star
Earth’s orbit

Figure 20-2
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company



Evolucao Estelar

42 fase: Gigante do Ramo Assintoético

NO flnal da fase de Cc:‘rellh':.hlzjmfusi?n.and ; SI.'IeII he(liiuir? :
shell hydrogen fusion fusion and she

AGB1 a eStreIa SOfre Core hydrogen Shell hydrogen hydrogen fusion

uma sequéncia de el i o

N

W
i

Y

pulsos termicos.
=> TPAGB (thermally
pulsing AGB)

=
o
o
o

- o
ponnoml o orooomd v oproomd oy oyooml 1

Thermal
pulses

-t
(=}
(=

Sunis an
AGB star

Contraction
from protostar

- Ventos fortes,
ejecaodo C, N, e O.

Sunisa
red giant

Sunisa

horizontal

Sun Iea.ves branch star
the main
main sequence sequence

:>Or|gem(departe) ||||||||||||||-,-|-|-|-|-|-|-|-|-|-|-|-|-IIIIIII
do carbono, nitro- ° % 19121122123 123650 123655

Now

N

Sun joins the

Luminosity of the Sun
(compared to the present-day value)

Age of the Sun (billions of years)

g€énio, e OXIgeNIio N0 ==

Universe, Eighth Edition

L]
l | n Ive rS O © 2008 W.H.Freeman and Company
| ]



Evolucao Estelar

42 fase: Gigante do Ramo Assintoético
Resumo

Planetary
Asymptotic nebula

Evolucao de uma giant

branch

estrela tipo Sol
do Ramo Horizontal MBTzont:
até o topo do Rag)

7. The star now shines
. 7 4" by shell hydrogen fusion i
R al I |O ASSI ntOtI CO . and shell helium fusion: Ve - 9. Eventually the
The core shrinks and the ‘

star sheds its outer
outer layers expand. layers to form a

planetary nebula.

8. Luminosity increases and
surface temperature decreases,
so the star moves up and to the
right on the H-R diagram (along
the asymptotic giant branch).

| — 0 |
16,000 10,000 6000 3000
-«— Surface temperature (K)

After core helium fusion ends: An AGB star

Figure 20-1c
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Evolucao Estelar

A Morte de uma Estrela de Baixa Massa

Se for uma estrela de massa baixa (M <8 M), a historia
termina aqui:

Certa hora, o caroco para de se contrair, por ser
sustentado por um novo tipo de pressao, a pressao de
degenerescéncia eletronica (=> aula que vem).

O Envelope que estava caindo em cima rebate e é ejetado.

O gue sobra do ndcleo € uma Ana Branca (de C-0O, p.
estrelas de <4 M _, ou de O-Ne-Mg, estr. de >4 M ),

enguanto o envelope ejetado € chamado Nebulosa
Planetaria.




Evolucao Estelar

A Morte de uma Estrela de Baixa Massa

Nebulosa Planetaria Ana Branca
(interpretacéao
artistica)

Mais sobre Nebulosas Planetarias e Anas Brancas na
proxima aula.



Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)

Se for uma estrela de alta massa, o caroco atinge
temperaturas altas o suficiente para acontecerem
mais reacoes nucleares.

Enguanto o carogo se esguenta, sao produzidos cada
vez mais elementos.

A gueima dos elementos ocorre em camadas, como
de uma cebola:

Uma camada de queima de hidrogénio em cima da
camada de queima de helio, em cima de ... etc.



Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)

T > 600K g g;/
gueima de carbono
=> nednio (e hélio), g/ ﬁ\

o
£
o)
o
o

o
0>

T caroge = 1:5-10°K e

gueima de oxigenio

=> silicio (e hélio), oy o > X
Tcarot;o >1.2:10°K: "5- 2y
queima de neodnio 2 ¥ °
=> magnesio (e oxigénio), . Il



Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)
.. e, finalmente Q? s

T >2.7-10°% K:
caro.go o

queima de silicio %}f’/

(ap6s uma voltinha O

pelo niquel e o cobalt)

=> ferro

. - . . , *‘QDO?OQ
A historia termina aqui, por que ferro é o ff?d
elemento de menor energia por nucleon. Oq};’ -
A fus&o nuclear de ferro para formar T w\

elementos mais pesados custaria energia.
=> nao acontece espontaneamente.



Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)

Como em

cada passo

é gerado

menos energia
por nucleon,

as fases sao

cada vez

mais curtos

(o ultimo da ordem
de um dia!).

fyerage binding energy per aucleon (Meld

&

1

a

Energia
liberada
na fusao

I l L i I I A

|

=

20 LK b B 1014 P20 140 160
MNumbar of nucleans o necleus, A4

LB

2010

220

240



Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)

Propriedades das fusOes nucleares que ocorrem em
estrelas de alta massa

Temperatura da Massa minima Dura¢do numa

Combustivel  Produtos igni¢ao para a ignigéio(MS) estrelade 25 M
H He 4 10K 0.1 M{g 7 10" anos
He C.0 120 105K 0.4 Mg 0.5 10°anos
C Ne, Na, Mg, O 600 105K 4 Mg 600 anos
Ne 0. Mg 1.2 10K 8 ME' 1 anos
0 SIS P 1.5 107K 8 MG (.5 anos

Si Ni to Fe 27 10°K 8 .-"r!a | dias



Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)

estrutura de
camadas

Queima de hidrogénio

Queima de hélio

Queima de oxigénio

Queima de carbono
Queima de silicio

Caroco de ferro

fases com
ventos fortes:

=> Origem dos elementos ate ferro no Universo.

‘*I_l_l_l_



Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)

Estrutura 1.6 billion kilometers

na |—| About 10,000 km
escala |_|

certa Hydrogen-fusing shell
Helium-fusing shell
Carbon-fusing shell

A supergiant star
Neon-fusing shell

Oxygen-fusing shell

Silicon-fusing shell
Central
regions of a

\ supergiant star

Iron core (no fusion)

Jupiter’s orbit

Figure 20-13
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)

Nesta fase, as estrelas fazem i
caminhos oscilatorios o
horizontais (mantendo a
luminosidade ~constante)
na regiao superior do
diagrama HR, a regiao das
Supergigantes.




Evolucao Estelar

52 fase (Estrela de Massa Alta)

POS'(}éO das Superglgantes The sizes of stars on an H-R diagram
no diagrama
Hertzsprung-Russell.

-
(=]
N

0]
=
>
b~
wv
o
=
E
E
a

S
40,000 20,000 10,000 5,000 2,500
~— Surface temperature (K)

Figure 17-15b
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Evolucao Estelar

A Morte de uma Estrela de Massa Alta

A pressao de degenerescéncia B
eletronica no caroco de ferro
suporta uma massa maxima.

Quando o caroco ultrapassa
este limite, o que acontece
guando a densidade central
é de ~5-1012 kg/ms3, e a
temperatura central, de
~7-10° K, o caroco implode,
e 0 resto da estrela explode e e . |
numa eXplOSéO gigantesca Remanescente de uma Supefnova
chamada Supernova (=> proxima aula).




Evolucao Estelar

A Morte de uma Estrela de Massa Intermediaria ou Alta

O caroco implodido vira: Estrela de
Néutrons
No caso de estrelas de
3 ol
massa até uns 25 M_, S

uma Estrela de Néutrons,
um “nucleo de atomo
gigante”

Interior liquido pesado,

(:> préXima aUIa) principalmente néutrons

No caso de estrelas de massa maior:
um Buraco Negro? (=> Aula Relatividade)
ou nada?



Evolucao Estelar

Sequencia AGB I\iebulc?s_a
Principal Planetaria

] m
. O Ana Btnca

He= C
Gigante

Vermelha Supergigante

Nuvem em Vermelha

Contragdo Estrela de

@i@-ﬁ. = . - . ‘#i}‘r@u:mns

Protoestrela
He= O

CoMgwy ... Fe Supernova

" Buraco
Negro

] : i w' B
Estrela Wolf-Rayet




Evolucao Estelar

Outro Resumo

100 = - S o
Nl S

AR |
-~ >
S - 3 X Planetary -3 -
= SR nebulae
v o) =
2 o @ N | 8. %
Y stars S é_” =
& ol > 2. v
o ; Helium (o) » &
@ e Main g 109 —_— % — o
v 1 > G}Q flash v, 3 S
= sequence ts ® <. -
= stars = X %

o — No giant phase > o

Figure 20-26a
1Iniverce Einhth EAditinn

Time e



Estrelas Variaveis

Classe de estrelas com variabilidade intrinseca: sao
pulsantes e suas propriedades como luminosidade, raio
e temperatura variam periodicamente.

Sao estrelas
normais, que

em um dado

periodo de |
sua vida _ P
passam por /' /.

uma fase de Mira at minimum
Instabilidade.

- Mira at maximum

Exemplo: Mira € uma estrela variavel de longo periodo



Estrelas Variaveis

Existem varios tipos de estrelas variaveis, que diferem
nos seus periodos, nos seus modos de pulsacao
(radial / nao-radial), e outras propriedades.

Range of Population Radial or
Type Penods Type Nonradial
Long-Period Variables 100-700 days LI R
Classical Cepheids 1--50 days | R
W Virginis stars 2—45 days II R
RR Lyrae stars 1.5-24 hours 11 R
& Scuti stars 1-3 hours I R.NR
f Cephei stars 37 hours I R.NR

77, Cetl stars 1001000 seconds | NE




Estrelas Variaveis

No diagrama HR, muitas
variaveis se encontram of 2L
numa regiao chamada
Faixa de Instabilidade, mas ,.;
algumas sao encontradas
em outras regioes do ol
diagrama. S s
Range of Population Radial or llj _
Type Periods Type Nonradial I
Long-Period Variables  100-700 days LII R Lo [
Classical Cepheids 1-50 days I R die
W Virginis stars 2-45 days 11 R -
RR Lyrae stars 1.5-24 hours I R =
& Scuti stars 1-3 hours | RNR [ G
8 Cephei stars 3-7 hours I R,NR W Lom
ZZ Ceti stars 100-1000 seconds I NR os '

Logy (7,



Estrelas Variaveis

Estrelas 0 Scutis sao ]
estrelas da Sequéncia of ]
Principal ou Subgigantes na ... ]
Faixa de Instabilidade, ;
estrelas RR Lyra sao estrelas .. ]
do Ramo Horizontal ol :
atravessando a Faixa de S uf _
Instabilidade, e Cefeidas, & .

estrelas de massa mais alta |
na fase de queima de hélio .}

atravessando a faixa,
etc. 5l

Logn ET.)



Estrelas Variaveis

2

ou RR Lyra pulsa, a superficie §
da estrela osclila 0 .
- gas dentro da estrela - . )
esquenta e esfria L iﬂ é’ -
alternadamente "_'% x“"% _
- Oscilagcao da curva de luz L L L 1 1 |
B MUdanQaS no tamanno e Curva de luz de uma estrela RR Lyra
temperatura superficial da estrela

- O mecanismo de oscilacao fol explicado em 1941 por
A. Eddington:

- lonizacao e recombinacao periodicas do gas nas
camadas mais externas da estrela

Quando uma variavel Cefeida ] h\l 1 T 1

Magnitude V
I
d L
-5
I




Estrelas Variaveis

Modelo: a estrela é mais opaca quando comprimida ou
no seu minimo de expansao (menor raio).

- Quando a estrela é comprimida, fotons empurram a
superficie da estrela para fora até o ponto onde esta
nao € mais suportada pela pressao de radiacao.

- Neste momento a superficie volta a cair, pela forca da
gravitacao, para dentro da estrela e se completa um
ciclo de pulsacao para se iniciar o proximo.



Estrelas Variaveis

As Propriedades de Cefeidas em Funcao do Tempo

o Cephei reaches
maximum brightness

When 6 Cephei is at maximum
i every 5.4 days i

brightness, the star is expanding most rapidly

>
-
- L 1 b4 L +20
o -g T T % » +10
- . - s >F 0 i
s 'c Maximum Maximum 2 = &
a&o brightness brightness < -_g = -10
= E = S -20
= AR L VT e e [ S

1 AR R BRI R R

1 B S el R SR . B 3
Time (days) W AC LD
(a) The light curve of & Cephei (a graph of brightness (b) Radial velocity versus time for 3 Cephei
versus time) (positive: star is contracting; negative: star is expanding)
When & Cephei is at maximum brightness, the When § Cephei is at maximum brightness, the
star is near its maximum surface temperature star is expanding (its diameter is increasing)

@

= 7000 |~ 1 1 o

. a

® _ 6500 |- =

T 4 =

i 6000 E E

s 5 E

5500

' L L1 1 1 1 ] pe Y P S Y 0 NERISHE e Mo
13 4, 5.6 4 8 3 R i DTN i A

Time (days)

Time (days)

(c) Surface temperature versus time for & Cephei

Figure 19-18

Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company

(d) Diameter versus time for 5 Cephei



Estrelas Variaveis

Cefeidas: Relacao periodo-luminosidade

O periodo de pulsacao das
Cefeidas é proporcional a sua
luminosidade intrinseca (mediada
sobre um periodo da oscilacao;
1912, Henrietta Leavitt).

Existem dois tipos de Cefeidas:
- Cefeidas Classicas” ou tipo |
ricas em metais
- “W Virginis” ou tipo Il:
pobres em metais

Luminosity (L o) —

10° |-

Type | Cepheids
» Metal-rich Population I stars
|+ More luminous

Type Il Cepheids
* Metal-poor Population | stars
* Less luminous

-t

3 10 30 100
Period (days)

Os dois tipos tém diferentes relacoes periodo-

luminosidade.



Estrelas Variaveis

Cefeidas: Relacao periodo-luminosidade

Estas relacoes podem ser utiliza-
das para determinar a distancia.

=> Medir a abundancia de metais
(usando linhas espectrais), e o
periodo, obtemos a luminosidade
Intrinseca, e, entao a magnitude
absoluta

10°

- =y
o o
w -

Luminosity (L o) —

-
(=]
N

Type | Cepheids
» Metal-rich Population I stars
|+ More luminous

Type Il Cepheids
* Metal-poor Population | stars
* Less luminous

1 3 10 30 100
Period (days)

Um objeto, cuja luminosidade intrinseca/ magnitude
absoluta é conhecida, € chamada vela padrao.



Estrelas Variaveis

Cefeidas: Relacao periodo-luminosidade

Combinando esta magnitude
absoluta com a vesshich Population | stars
magnitude aparente N .
(também medida),

obtemos o0 modulo de distancia:
m - M = 5-log, (d/10 pc)

-

o
S
|

Type Il Cepheids

* Less luminous

Luminosity (L o) —
o

-

(=]
N
|

| | | |
1 3 10 30 100

As distancias até Cefeidas -

* Metal-poor Population | stars

tiveram um papel importante
na descoberta que o Universo consiste de mais que a
Via Lactea (Edwin Hubble, 1923; => aula Galaxias).



Aglomerados Estelares

SAao conjuntos de estrelas formadas
juntas no colapso de uma nuvem de gas,
gue se fragmentou (=> aula anterior).

Por isto, todas as estrelas tém a mesma
idade e a mesma composicao quimica.

Na Via Lactea, distinguimos entre dois
tipos, os

Aglomerados Abertos (< algumas
milhares de estrelas, forma irregular) e
Aglomerados Globulares (~algumas
100 000 estrelas, forma esférica).

Ouviremos mais sobre os dois tipos de T SRR Ly
aglomerados na aula sobre a Via Lactea. Ezftisetcuey Rl




Aglomerados Estelares

O diagrama Hertzsprung-Russell, resp. -,

o diagrama cor-magnitude de um

a composicao quimica do aglomerado,
e proporcionar testes a teoria de
evolucao estelar, ja que:

- Estrelas de massas diferentes entram
na Sequéncia Principal em locais e
tempos diferentes (mas todas tém

10 —

~as mesmas idade e composicao).

- Estrelas de massas diferentes
evoluem em escalas de tempo
diferentes.

aglomerado pode nos dar informagdo  °
sobre a idade e, a segunda vista, sobre v |

10 -

15 —

CMD de 47 Tuc




Aglomerados Estelares

A Evolucao do diagrama HR de um Aglomerado

ApOs o colapso inicial da nuvem molecular, estrelas de alta massa
chegam primeiro a Sequéncia Principal, evoluindo rapidamente.

Most massive 3.The most massive
5 protostars "\ \ protostars have
10° - " [E E joined the main
; > 2. The most sequence: This
10° 1.All 100 E — massive . = means that hydrogen
stars begin protostar;.are Gy fusion is taking place
3 tostars. = approaching o i :
T 10 as protostars ‘ - m.t:lle.nr cores.
! 02 - -~
4 /
& 1= Least massive [~ B
8 protostars
£ 1= = =
£
—10-1|-Age: 0 years | Age: 5000 years | Age: 100,000 years
| | | | | ] | | |
40,000 10,000 3000 40,000 10,000 3000 40,000 10,000 3000
(@) <—Surface temperature (K) (b)  <—Surface temperature (K) (c) ~— Surface temperature (K)

Figure 19-10 part 1
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Aglomerados Estelares

A Evolucao do diagrama HR de um Aglomerado

A Sequéncia Principal vai se enchendo “de cima pra baixo”, e logo
as estrelas de massa mais alta ja saem da Sequéncia Principal
para se tornarem Gigantes Vermelhas.

6. This part of the main sequence

J 8. More of the main sequence
is now empty: The most

is now empty...

4. All of these stars have

10° - joined the main sequence. [~ { rrtl::sl:\;z::agr:nhianvtehc‘l;rpleted = ...because with time,
p cores... lower-mass stars have
b i 5.The least massive _turn- \/ — dfaplete.d the hydrogen
in their cores and
3 stars evolve the £ B sl b
10° - slowest and have [0 ;. e-andhave = e iras
T not yet joined the ¢.. become red giants. 4l
~ 10%[ main sequence. |- % 7.The least massive |- 2 turn-off
0 K \ stars are finally %,
> 10} — \, approaching the |-

main sequence.

A
(-0
BN\ T
® :
%
1 )
"\
(]

Luminosit

101 |-Age: 3 million years Age: 30 million years | Age: 66 million years

| l | | | ] | |
40,000 10,000 3000 40,000 10,000 3000 40,000 10,000 3000
(d) <—Surface temperature (K) () <— Surface temperature (K) (f) ~—Surface temperature (K)

Figure 19-10 part 2
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company



Aglomerados Estelares

A Evolucao do diagrama HR de um Aglomerado

Enquanto estrelas de massas cada vez mais baixas esgotam seu
hidrogénio no nucleo, a Sequéncia Principal vai se esvaziando “de
cima pra baixo”, e o ramo de Gigantes Vermelhas se enchendo.

O ponto, naguele
as estrelas
comecam a deixar
a SP e chamado
turn-off e se
desloca pra baixo
com o tempo.

Os Ramos
Horizontal
e Assintotico

Luminosity (Lp) —>

103

-
(=]
N

-
o

1

1071

(9)

9, Stars of ever-lower mass have
depleted their core hydrogen,
so even more of the main
sequence is now empty.

| Age: 100 million years %

40,000 10,000 3000
-<—Surface temperature (K)

10. Much of the main sequence
v is now empty.

11.0Only the
" least
. Mmassive
stars
. ' remain
on the
L turn-off—#wg”” main
s sequence.
| Age: 4V, billion years

l I /

(h)

40,000 10,000 3000
-<— Surface temperature (K)

com o tempo também se enchem (n&o mostrado aqui)



Aglomerados Estelares

Animacao
da evolucao
do diagrama
HR de um
aglomerado
estelar

pelo aluno
da UFABC
Arthur Juliao
num projeto
dirigido.

Luminosidade (L 0)

3.981 mega anos

Temperatura (K)



http://professor.ufabc.edu.br/~pieter.westera/z019.gif

Aglomerados Estelares

A Evolucao do diagrama HR de um Aglomerado

Agora conseguimos interpretar

0 diagrama HR/cor-magnitude By T,
de um aglomerado em formacao, N o iave not yetarrved at

':ul; )
>
=
v
o
£
£
=
w—

40,000 20,000 10,000 5000 2500
<~— Surface temperature (K)

An H-R diagram of the stars in NGC 2264

Figure 18-18b
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Aglomerados Estelares

A Evolugéo do diagrama HR de um Aglomerado

de lim Omerado This star cluster is old
re m | for do Como enough that all of its

& cool, low-mass stars
d eS & have arrived at the
h L, W : main sequence:
Hydrogen fusion has
begun in their cores.

Y
(=]

—

>
o
wvi
o
=
=
5
-l

Main sequence

10,200 8500 6000 4000
Surface temperature (K)

(a) The Pleiades star cluster (b) An H-R diagram of the stars in the Pleiades

Figure 18-19
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Aglomerados Estelares

A Evolucao do diagrama HR de um Aglomerado

e e de um a‘glomerado 0.75 1.0 C°'°’:?5ti°(b;{gs) 25 3.0
mais velho, como 47 Tuc.
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Turnoff
point
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o
(1]
S
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S
02
>
o
e
@
R
©
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sequence

15,000 7500 5000 4000
«—Surface temperature (K)

Figure 19-13
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company
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Aglomerados Estelares

Determinacao das Propriedades de um Aglomerado
Na pratica comeca-se determinando o modulo de
distancia:

Ja que as dimensodes do aglomerado sao peguenas em
relacao a distancia até nos, podemos supor que todas
as estrelas se encontram na mesma distancia.

=> 0 modulo de distancia m — M é o mesmo para todas
as estrelas.

=> O diagrama cor-magnitude aparente é igual ao
diagrama cor-magnitude absoluta, deslocado
verticalmente pela distancia m — M.

=> Construir o CMD com m e nao M.



Aglomerados Estelares

Determinacao das Propriedades de um Aglomerado

Comparar a Sequéncia 3 z | Estas estrelas nao se :UZ
Principal do CMD do aglome- § enconfram mais na SP £/
rado com aquela calibrada ~ § | o, ﬁgoa}ﬁ‘éf‘edos R
em magnitude absoluta. E . | -
O médulo de distancia § o DistanceMotulis >p . s
do aglomerado é o 10 ey - 10
deslocamento vertical 12 12
entre os dois diagramas. 14 s 14
=> Distancia até o aglomerado. 1 16
20600 1{}600 SEIIOD 2500

Este método é chamado
paralaxe espectroscopica ou
ajuste da Sequéncia Principal.

Temperature (K)

Na verdade, isto também é um método de vela padrao.

(w) apnjiubep jJuaseddy



Aglomerados Estelares

Determinacao das Propriedades de um Aglomerado

Outras partes do diagrama
gue podem ser usados

por terem sempre a mesma
magnitude absoluta sao

0 topo do Ramo das Gigantes
Vermelhas e

o Ramo Horizontal.

Absolute Magnitude (M)

Voltando a Sequéncia Principal:
Junto com a distancia
conseguimos determinar

a composicao quimica

-2

0

8]

I

o))

[# o]

10

12

14

16

20000

Distance Moﬂﬁlyg »

| Estas estrelas ndo se |
encontram mais na SP [
e nao sao levados em F[?2
contano ajuste - [ 4

Yy
s

T
10000 5000 2500

Temperature (K)

ajustando a forma exata dela, ja que esta varia com a

metalicidade, e o avermelhamento.

(w) spmyubep jusiseddy



Aglomerados Estelares

Determinacao das Propriedades de um Aglomerado

Uma vez determinada a [ GG 2362
distancia e construido o
CMD absoluto
deslocando o CMD
aparente pelo modulo de
distancia, podemos
estimar a idade

do aglomerado pela s
localizacao do ponto il

de turn-Off_ HR Diagrams for Various Open Clusters

(sieaf) aby

2
'E
o
[1+]
=
I
3
L]
-
=
=
]
)
o
<

=> Determinamos as distancias, idades e composicoes
guimicas de aglomerados estelares.



Aglomerados Estelares

Determinacao das Propriedades de um Aglomerado

Aglomerados Estelares -
X Fersel + x Persei
nos forneceram: N\

-
(=]
w

- ldades de estrelas bl ™

- Aidade da Via Lactea

- ldades de outras galaxias
com aglomerados
observaveis

- Um limite minimo para a
idade do Universo.

-
(=]
(%]

-
(=

‘_:l;‘,.
>
=
W
=]
o
£
=]
-

40,000 10,000 5000 3000
-— Surface temperature (K)

Mesma coisa no diagrama HR tedrico
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