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Evolucao Estelar

Aula Interiores Estelares:
Resultados dos Modelos Estelares

- O destino de uma estrela é determinado pela sua
massa (e um poudguinho pela sua composicao quimica).

- Quanto maior € a massa da estrela, tanto maior as
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

M < 0.072 Me:
Tearoco < 107 K => néo ocorre fusao nuclear estavel
=> “estrela frustrada”, Ana Marrom, “Jupiter” (=> aula anterior)

M > ~150 Mo
Fusao ja comeca antes da relaxacao da estrela
=> Estrela se desfaz antes de se formar (=> aula anterior)

0.072 Mo < M < ~150 Me:

Tcaroco > 107 K => ignicao do H => fusao nuclear

=> Estrela comum, “estrela ana” como o Sol

-0.072 Mo < M < ~8 Mo: estrelas de baixa massa

- ~8 Mo < M < ~150 Ms: 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)

Tcarogo > 107 K:

No caroco se forma
hélio pelo ciclo p-p
(=> aulas
Nucleossintese)

Mhe ~ 0.993-4- My
=> perda de massa
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=> Energia liberada

(ja qgue massa € energia, segundo E = m-c?)

=> Fonte quase inesgotavel de energia

Eprop. T4
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Caso M > 1.2 Ms, a temperatura

‘Heﬁ H
no nucleo chega a 15-10¢ K, i _\__g*@;.}\,,/*
AE ” A

tdo alta, que a transformacao @/’
de H em He pode ocorrer pelo w0 4
Ciclo CNO (=> Nucleossintese). i chl v
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Evolucao Estelar

12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Ja que o ciclo CNO e
muito mais dependente
da temperatura que

a cadeia p-p: € prop. T1°

=> A partirde 17-10¢ K,
o ciclo CNO domina.
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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
bilhGes de anos,
80 - 90 % da vida
Inteira da estrela. -

Equilibrio, parada no diagrama HR (=> aula Sol)
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Dependendo da massa da estrela, o transporte de
energia do nucleo para fora ocorre por radiacao ou
conveccao em regioes diferentes da estrela.

Lembrete (aula Interior das Estrelas Il):

condicao para que conveccao pode acontecer:

\ dT/dr\ > \ dT/dr\ iy

Na pratica:

- Onde a opacidade do gas ¢é alta

- Em zonas de ionizacao

- Onde a taxa de fusao nuclear depende fortemente da
temperatura (i.e. nos processos triplo a ou ciclo CNO).
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Convective Radiative

Em estrelas de massa

> 1.2 Ms ocorre o

ciclo CNO no nucleo

=> conveccao no nucleo

Mass more than about 4 M:
Energy flows by convection in
the inner regions and by
radiatig/n/in/ihe outer regions.

Mais pra fora, radiag&o
da conta do transporte
de energia’
=> radiacdo nas camadas ="

externas

O valor exato deste limite depende do modelo usado,
e varia entre fontes
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Se M < 1.2 M@ (i.e. 0) SOI) Convectlve Radiative
=> ciclo p-p domina Q
=> nucleo radiativo (D) Mass between about 4o

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

C) § AT cvarvegton.
Figure 18-12b
Universe, Eighth Edition

W.H.Freeman and Company

Perto da superficie,
temperaturas baixas - |
=> alta opacidade

=> conveccao nas Convective
camadas externas O\
o Co|re o

Nas estrelas de mais baixa massa ainda
(M < 0.3 M), esta zona se estende ate = mastesthanoamo:

~ ——Energy flows by con)le.ction.
O ce ntro[:>Convecgaonaestrela inteira  fhreushoutthestar'sinterior

Para este limite, idem
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

A IuminOSidade au_ .105?I| | | 1 I | L I| | I I LI I| I}?
menta com a massa:o' s T
L prop. M33, 10°E -2
e o raio também:  1°0¢ i
R prop. M° '8, F10k ]
™ - =
Usando e B
L prop. R?T* 1F E
vemos que a ok -
temperatura oo | .3
tambem aumenta 53 — R

com a massa (exercicio pra casa). MM,
T prop. Mo43>
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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
maior 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 qgueima de hidrogénio no 08w 7. &)

ndcleo), com a massa variando ao longo da sequéncia

(ndo € uma sequéncia evolutiva).
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

4 I I I I

A metalicidade das estrelas
tambéem influencia nas 3 / .
forma e posicao )| 1) l
da Sequéncia Principal

e dos demais ramos);
( ) %ﬁ ol \\\ -
Normalmente, em um = 2/H=~4.00 TR gfeito de aumento
dad bient I — [z/H=-3.00 N&yetalicidade |

a _o_am iente LT Z/H=—200 1
(a vizinhanca solar, ou — [z/H]=-1.00

_~ L —— [z/H] =0.00 B

algum aglomAerado estelar) =3r— e N
as eStrelaS tem _44.1 410 3.|9 3.I8 3.I7 3.|6 3.I5 3.14 33
praticamente a mesma log Terr K]

metalicidade
(vide mais pra frente)
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

4 I I I I

Estrelas ricas em metais
sao mais vermelhas que 3
as pobres em metais da 2L
mesma massa.

- Maior numero de 9
, , 3 0 _
eletrons por atomc_) (_:om g [2/H] = —4.00 efeito de aumento
aumento da metalicidade -'f— z/m=-300 etalicidade
=> aumento da opacidade | ngjgg .
=> maior pressao radiativa | — zm-o00 .
=> maior raio — [2/H]=+050
=> menor ’[emperatura 41 40 39 38 37 36 35 34 33

10g Teff [K]

=> malis vermelha

(ignorem a parte de cima do grafico, que representa estrelas
gue ja sairam da Sequéncia Principal)
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

= | Universe
- iﬁnlﬂr system

Usando L prop. M33,
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. M23,

10° 108 10%

l]}inosaurs extinct

=

— i e e TSR
1 10 180

40

=> O Sol vive ~10 bio. anos na SP. Mass (M)

Todas as estrelas com < ~0.85 Mo 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.
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Uma estrela na Sequéncia Principal esta parada no
diagrama HR sO na primeira aproximacao.

Durante esta fase, elas mudam, sim, lentamente suas
propriedades como luminosidade, temperatura na

superficie, etc.

Lembram que no Sol

- L aumentou por ~50 %,
-Rporl5%e

- Te, de 5620 K para 5777 K
desde sua formacao?

Radius (R/R .} and laminosity (L/L.)

Por qué esta evolucao lenta?

o
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

No nucleo, hidrogénio é transformado em hélio.
=> a massa molecular media m = ymy aumenta.

Pela lel dos gases ideais: y = pks T/muPq
Para Isto aumentar, p ou T tem que aumentar,
ou P diminuir.

O que acontece € o ultimo: A pressao do gas diminui e
0 nucleo se contrai, 0 que libera energia gravitacional
potencial.
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)

Em estrelas de baixa massa

Teorema do virial: Metade da energia liberada é irradiada
para fora e metade esquenta o0 gas do nucleo e da

camada acima.
=> A zona de queima de H aumenta.

Ja que &pp = &opp X230 T4, a luminosidade da estrela
aumenta (74 aumenta muito mais, do que X2 diminul),
junto com o raio e a temperatura (vide o Sol).
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12 fase: Queima de Hidrogénio (Sequéncia Principal)
Em estrelas de alta massa

Estas tém um nucleo convectivo, o que mantém o nucleo
NOMOQENEO e nao permite, que a zona de queima de
nidrogénio aumente.

Pelo contrario, ela diminui e junto com ela a zona
convectiva, causando um gradiente de composicao
guimica.

Certa hora antes que o H no centro se esgota, a zona
convectiva some, e logo depolis, a queima de H para
(quando X < 0.05).

O nucleo se contrai mais, libera mais energia potencial,
0 envelope cresce mas com temperatura diminuindo (?).
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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 1 is the mass of that starin E 2
e q u e I I CI a solarinaisas ; ‘ much more rapidly and release energy at a much faster rate
¥ ! — 790,000 times faster than in the Sun.

P ri n C I al ‘ 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
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Anas Azuis e Anas Brancas de Helio
Quando o Hidrogénio no caroco se esgota (< 0.5 Mo):

- Se a estrela tiver menos que 0.5 Me, ela nunca
alcancara a temperatura necessaria para comecar o
proximo processo de fusao nuclear

(0 processo a triplo, vide aula Nucleossintese).

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

Porém, a “vida” na Sequéncia Principal de uma estrela de menos
gue 0.5 Ms demora mais gue a idade atual do Universo, tal que
ainda nao devem existir Anas Azuis e Anas Brancas de hélio
formadas desta maneira.

As Anas Brancas de Hélio observadas devem ter outra origem

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



Evolucao Estelar

22 fase: Gigante Vermelha

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

Melhor dito: quando a densidade de particulas no nucleo diminui
demais para suportar as camadas exteriores da estrela, isto €,
guando a massa molecular meédia no nucleo fica alta demais.

Isto acontece, quando o nucleo de He alcanca uma massa limite
chamada limite de Schonberg-Chandrasekhar (deducao de 4

paginas no livro, vamos deixar pra la):

2
M.
(M) =oar(=Y’
M ) g Mic
onde Lic € Uenv SA0 as massas moleculares médias no nucleo

ISotérmico e no envelope. o
Com Ui ~1.33 e uenv ~ 0.6 (aula interiores estelares), Msc ~ 0.1.
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22 fase: Gigante Vermelha
Quando o Hidrogénio no caroco se esgota (> 0.5 Mo):

- O caroco se contral.

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

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

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

Para estrelas a cima de 1.25 Mo, a fase de Subgigante
e tao curta, que raramente flagramos uma estrela nesta
faixa de massa durante esta fase.
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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 |4 ela cresce a temperatura ~constante.

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

Enguanto isto, 0 caroco continua se aquecendo.
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22 fase: Gigante Vermelha

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

Estrela
tipo
Solar

Gigante
vermelha
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22 fase: Gigante Vermelha

e doseu 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
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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 kil
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
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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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32 fase: Queima de Hélio

PROCESSO ALFA-TRIPLO

QuandO TC&I'OC;O > 108 K 'Hey+ *He +'He, — °C, + 7 + ¥
No carogo se forma carbono, e N PRATAE vy

pelo processo a triplo

1 Y 8 iﬂi — @
(=> aulas Nucleossintese). 2@

ol N
NUCGLEO DE HELIO . _ oM RE

S RAIO Y

Quando a temperatura nas regides centrais da

Lembrete: P

E aquele “choque de trés T e
particulas” que € raro, até nas temperaturas certas, e €
considerado o “gargalo” da nucleossintese, tal que e a
formacao de um montante significativo de carbono
demora mi. de anos.
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32 fase: Queima de Hélio

Mas quando ele ocorre, a energia gerada é prop. T41(!)
Por isto, enquanto o nucleo nao consegue expandir (em
estrelas < 2.25 M), a ignicao acontece numa reacao
em cadeia, chamada Helium Flash (“Relampago de
hélio™), processo tao rapido que a simulacdo numerica
nao consegue acompanhar:

Os codigos computacionais de evolucao estelar
calculam mais lentamente que o proprio processo.

Esta reacdo em cadeia termina, qguando o nucleo se
esqguentou o suficiente para expandir.
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32 fase: Queima de Hélio

Em estrelas de massa mais alta, o nucleo consegue
expandir desde o inicio, e a fusédo de He comeca menos
abruptamente, nao ha flash de helio.

Um pouco de oxigénio e formado tambéem, e em
estrelas de massa imtermediaria e alta, a cima de ~4
Mo, de nebnio e magnesio.
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32 fase: Queima de Hélio

Na camada
acima do
nucleo
continua

a gueima de
hidrogénio.

Enquanto o
caroco Hydrogen-fusing
expande, e

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 Hélio

A

A producao de energia por et
dois processos (queima i B
de He no centro e de H il %,
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 foi

flagrada ao vivo fazendo este caminho.
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32 fase: Queima de Hélio

Ramo Horizontal de um aglomerado

A producao de energia por %" .
dois processos (queima Horzont bangh + ;d .
de He nocentroede H o 10 ,h,é\.,, 1; L
em uma camada E o @
envoltéria) aumentaa £ 1o i ;
temperatura da estrela. . @W |

_ Ay /qu sequence
No diagrama HR, a estrela ' "ﬁ
se desloca do topo do T K.O -

ramo de Gigantes Vermelhas Spectral fype

para um ramo chamado Ramo Horizontal, por um
caminho nao bem conhecido: Nunca uma estrela foi
flagrada ao vivo fazendo este caminho.
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32 fase: Queima de Hélio

Estrutura de uma estrela do Ramo Horizontal

O Ramo Horizontal € uma nova N et
fase de equilibrio, similar a M
Sequéncia Principal, com <3
- queima de He no caroco, X s
- queima de H na camada acima, e
- um envelope sem fusao nuclear em cima desta

(onde ocorre o transporte de energia para fora).

Quando a abundancia de C no nucleo comeca a ser alta podem
acontecer, em paralelo ao processo triplo-a, as capturas
(=> aulas Nucleossintese):

-12C + 4He - 160 +vy (em estrelas até ~4 Mo)
-160 + 160 . 20Ne + y e além, pode chegar até 24Mg (> ~4 Mo)
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32 fase: Queima de Hélio

Resumo Comby e e e
. . 10,000 < < }
A luminosidade do Sol | 1 23~
em funcao do tempo 1000 Haim
da formacéao até g
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
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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
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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

d
o
S

R ES U m O 6. Eventually all of the

core helium is used up.

Evolucao de uma
estrela tipo Sol

do Helium Flash

até o Ramo Horizontal.

d
o
N

—

o
b —
7
(o
=
=
-
-

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).

—h
=
N

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

After the helium flash: A horizontal-branch
star

Figure 20-1b
Universe, Eighth Edition
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42 fase: Gigante do Ramo Assintotico

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

- contracao do caroco § " carbono

(outra vez)
- queima de He em

camada acima
- queima de H em

camada acima desta
- envelope expande e
resfria, similar ao que
acontece numa
Gigante Vermelha.
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42 fase: Gigante do Ramo Assintotico

A estrela vira uma Gigante A
do Ramo Assintético (AGB,
de Asymptotic Giant Branch) : o Yo
chamado assim, por que 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+

1044+

No Ramo Assintotico, o Sol sera maior e mais luminoso
ainda, do que como Gigante Vermelha.
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 Assintotico

e =

Nascer do Sol sobré Makte em 5 DiO anos



Evolucao Estelar

42 fase: Gigante do Ramo Assintotico

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
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42 fase: Gigante do Ramo Assintotico

NO flnal da fase de Cc:‘re“h':ali:m fusi;m .and ; SI.'IeII he(liiuir? :
AGB, a estrela sofre Corohydvogen shellhydrogen N, Wdrogenfusion
uma sequéncia de 10’000*;5'“ L R o
pulsos termicos. | ’ 211 .
(flashes de hélio) 1000 Helium S

=> TPAGB (thermally
pulsing AGB)

Thermal
pulses

-t
(=}
(=

- o
o rnoml porrood noproomd o yooml 1

Sunis an
AGB star

Contraction
from protostar

Sunisa
red giant

- Ventos fortes,
ejecao do C, N, e O.

Sunisa

horizontal
Sun Iea.ves branch star
the main

main sequence sequence

Now

N

Sun joins the

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

=> Origem (de parte) A e )
. N g : 10121 12.2 123 13,3650 12.3655
do Carbono’ nltrogen|01 Age of the Sun (billions of years)

e oxigéenio no Universo

Figure 20-5
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company
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42 fase: Gigante do Ramo Assintotico

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
Ral I 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 Anas Brancas).

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

O gue sobra do nucleo é uma Ana Branca (de C-O, p.
estrelas de < 4 Me, ou de O-Ne-Mg, estr. de > 4 Mo),

enguanto o envelope ejetado é chamado Nebulosa
Planetaria.
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A Morte de uma Estrela de Baixa Massa

Nebulosa Planetaria Ana Branca
(interpretacao
artistica)

Mais sobre Nebulosas Planetarias e Anas Brancas duas
aulas pra frente.
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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 caroco se esquenta, 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 hélio, em cima de ... etc.
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52 fase (Estrela de Massa Alta)

Tcarogo > 6-108 K: & w
queima de carbono g\- ak o
=> neodnio (e helio),

Tcaro(;o > 15109 K
gueima de oxigenio
=> silicio (e helio),

Tcarogo > 12109 K
gueima de neonio
=> magneésio (e oxigénio), ...

(=> aula Nucleossintese)
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52 fase (Estrela de Massa Alta)
... , finalmente

Tcaroc;o > 2.7-10° K:
gueima de silicio
(ap6s uma voltinha
pelo niquel e o cobalt)

=> ferro

A historia termina aqui, por que ferro e o /QO HCA SN
elemento de menor energia por nucleon. Qgﬁ?
A fusao nuclear de ferro para formar "oos
elementos mais pesados custaria energia.

=> nao acontece espontaneamente.
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52 fase (Estrela de Massa Alta)

Como em

cada passo

é gerado

Mmenos energia
por nucleon,

as fases sao

cada vez

mais curtos

(o ultimo da ordem
de um dial).

fyerage binding energy per aucleon (Meld

&

1

Energia
liberada
na fusao

| L i I I e

|

20 4h Bl B 1090 L20 140 160

MNumbar of nucleans o necleus, A4

LB

2010

220

240
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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
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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 até ferro no Universo.

‘*I_l_l_l_
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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
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52 fase (Estrela de Massa Alta)

Nesta fase, as estrelas fazem
caminhos oscilatorios
horizontais (mantendo a
luminosidade ~constante)

na regiao superior do
diagrama HR, a regiao das
Supergigantes.

Nas ultimas destas fases de
fusao nuclear, a evolucao do
nucleo é tao rapida, que o

envelope nao consegue ™
acompanhar, e a estrela fica parada no dlagrama HR.
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52 fase (Estrela de Massa Alta)

POSK}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
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A Morte de uma Estrela de Massa Alta

A pressao de degenerescéncia
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/m3, 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 (=> aula Supernovas).
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A Morte de uma Estrela de Massa Intermediaria ou Alta

O caroco implodido vira: Estrela de

Néutrons

No caso de estrelas de
massa até uns 25 Mo, casge solida
uma Estrela de Néutrons,
um “nucleo de atomo

gigante” (=> aula Estrelas
de Néutrons) Interior liquido pesado,

principalmente néutrons

No caso de estrelas de massa maior:
um Buraco Negro? (=> Aula Buracos Negros)
ou nada?
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Sequencia AGB I\iebulc?s_a
Principal Planetaria

] m
. O Ana Btnca

He= C
M'< 8 Msa Gigante

Vermelha Supergigante

Nuvem em Vermelha

Contragdo Estrela de

@i@-ﬁ. = . - . ‘#i}‘r@u:mns

Protoestrela
He= O

CoMgwy ... Fe Supernova

: oumae < . Buraco
*M > 25 Mgy 4 ' PR : AR Negro

] : i w' B
Estrela Wolf-Rayet
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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



Introducao a Fisica Estelar

Universidade Federal do ABC

FIM PRA HOJE

Bt .\ /. v ':_j—)
Q‘ 10% years ‘ ™
T PR E 1 second
®

zH\ .

1
i 1ll years

sHe\

| o ., e /
1y H AT
./“—_;;;;—;—4/' 1 second ﬁ_’
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