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Estrelas Binarias

SAao estrelas que ocorrem em pares
gravitacionalmente ligados, girando
em torno do centro de massa comum.

Binarias s&o muito frequentes, tanto
gue uma frase famosa entre
astronomos e “Trés em cada duas
estrelas € uma binaria”.

Exercicio: Se esta frase for verdade

(e nao houver sistemas de mais de

duas estrelas),

gual a razao estrelas isoladas : binarias?

Existem sistemas de mais de duas estrelas tambéem, que nao
vamos tratar.



Estrelas Binarias

Como detecta-las?

A observacéao direta € muitas vezes dificil, por que as
duas estrelas nao podem ser resolwdas e/ou uma brllha
muito mais fracamente gue a e e
outra.

Também ha o perigo de
confusao com duplos oticos
(coincidéncia de duas estrelas
Indepentes na mesma direcao
No Céu).




Metodos de Deteccao

Quando temos duas estrelas de massa M, e M, orbitando
0 centro de massa na distancia r uma da outra, elas
orbitam este nas distancias individuais:

Estrela 1: ri = My/(M1+My) - r
Estrela 2: ro = M/ (M1+My) - r

(r € dividido na razao dos inversos
das massas)

Velocidade angular w = VG(M1+Ma2)/r3,
e velocidades vi = w-r = My/(M1+M5) - w-r
e v, = M1/(M1+M2) w-r
supondo orbitas circulares (deducao => FeMec).
(Raramente é necessario usar orbitas elipticas.)



Estrelas Binarias

Pelo movimento proprio
(0 movimento aparente no céu)
tambem é dificil, ja que este
normalmente é muito pequeno
e lento.

3irius A

movimento proprio de Sirius Ae B

Exemplo:
A separacao angular entre Sirius A e B varia entre 3" e
11", e o periodo orbital € da ordem de 50 anos.

Quando da, até se vemos sO uma das estrelas (caso de
Sirius A na descoberta de Sirius B), os detalhes da(s)
orbita(s) no ceu (periodo, separacao angular, etc.) ajudam
para calcular as massas e orbitas das duas estrelas.



Estrelas Binarias

Pelo movimento radial “
(na direcdo da linhade . ( Q )( Q )
visada) aproveitando o K sy ot
efeito Doppler atuando W ﬂJ:I |
n(as linhas d)os espectros
das duas estrelas.
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Quanto mais paralelo
€o plano orbital em
relacao a linha de visada &==_
(quanto mais “edge-on” é 0 plano orbital), tanto melhor.

Radial velocity (km/s)

Se ele é perpendicular a linha de visada (“face-on”), nao
da pra observar o efeito Doppler.



Estrelas Binarias
Numa binarianao- {1 {1 W} H & § {

resolvida vemos
linhas duplas no
espectro composto.

CONER BNRAREY % R B § B IR D s SR ST M R e ot Pl SN B A e e

A varia(;éo no tempo EsI)ectr(Ide umi biTnéria em dTois morLentos Ijiferettes
das velocidades

radiais nos da limites inferiores para as massas.
Conhecendo a inclinacao do plano orbital em relacao a
linha de visada da pra encontrar as massas.



Estrelas Binarias

Quando o sistema binario
é exatamente edge-on

(a linha de visada
coincide com o plano
orbital) temos uma
pinaria eclipsante, e
podemos usar o efeito
Doppler para calcular as
massas das estrelas.

Light —-

Time to cross

Light—-

> | | < disk of large
star

Além disso, a curva de
luz do sistema da dicas
sobre os tamanhos. e i e

(c) Tidal distortion Time —-

Figure 17-24
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company

Light —-




Estrelas Binarias

As vezes, métodos de determinacéo
da massas/orbitas podem ser
combinados.

Os mesmos métodos tambéem sao
usados para detectar exoplanetas,
planetas fora do Sistema Solar.

778 mas
55 AU at 70 pc




Estrelas Binarias

>

Tratando de Binarias, pode ser util -
usar coordenadas que giram junto
com as estrelas, tal gue as estrelas
flcam paradas neste sistema.

IN&o € um sistema inercial .

A energia potencial de uma m/
massa de teste m ganha um

termo extra Uc, devido a “forca - ; -

centrifugal” F. (na verdade uma forca de inércia ou
pseudoforca): Uc = -[ Fc-dr = -Y%2-m-w?3r?

F.=m-w%

=> Energia Potencial de m: U = -G(Mim/s1+M.m/sz) - Yo-m-w?r?
e seu potencial ® = U/m = -G(My/s1+M>/s>) - Yo-w2r2



Pontos Lagrangianos

Os pontos, nagueles
grad(P)=ved =0
sao chamados pontos lagrangianos. §

S&o pontos de equilibrio, . d., uma §
massa pequena encontrando-se em N
um destes pontos (e girando junto NN
com o sistema binario) permanece la.

Em outras palavras: Os pontos lagrangianos sao
posicoes nas quais a forca gravitacional exercida pelas
duas massas M; e M, sobre uma pequena massa m
iguala a forca centripeta necessaria para que m se mova
com o sistema.



Pontos Lagrangianos

Sao cinco pontos, todos no plano
orbital das estrelas:

[ 4 : [L>e L3N0 elxo Ml-Mz,

em todos o0s trés a massa fica em
equilibrio instavel, e

L. e Ls, onde o equilibrio é estavel.

Exemplos: Um tipo de asteroides chamado Troianos se
encontram nos pontos L, e Ls do sistema Sol-Jupiter;
O telescopio espacial James Webb Space Telescope esta

operando em L, do sistema Sol-Terra.



Pontos Lagrangianos

O fato de que L, é um ponto de
equilibrio instavel quer dizer, que
uma pequena perturbacao numa
massa encontrando-se 14, faz esta
“calr” rumo M, ou rumo Ms..

A superficie equipotencial que passa |\ .
por L, € chamada Lobulo de Roche
Quando uma estrela expande até

encher sua parte do Lébulo de R —
Roche, ela pode transferir \\
material pra outra estrela através { o < )

do ponto lagrangiano interno Ly, -]~

Fant | A i h -
Lagraﬁgéhn‘ W P Lbbulo de Roche
D T



Discos de Acrecao

O material transferida de uma estrela
pra outra nao cal imediatamente em
cima desta.

Por ter momento angular em relacao
a nova estrela, primeiro o material
forma um disco de acrecao, fenomeno muito frequente na
astronomia (anéis de Saturno, discos protoestelares,
galaxias discos, ...).

A viscosidade do material causa friccao entre os
constituentes do disco: As partes interiores do disco
perdem energia/momento angular, e migram para orbitas
mais internas ainda (talvez no final caindo em cima da
estrela), e as partes exteriores migram para fora.

=> O disco fica muito extenso.



Discos de Acrecao

Discos de acrecao podem ser _
detectados atraves dos seus il
espectros tipicos, especialmente
em binarias eclipsantes quandog_ y

a segunda estrela eclipsaa 3 |
luz da primeira. L

1/3

—he kT
=

Como a temperatura varia
continuamente ao longo do
disco, o0 espectro é a
sobreposicao de espectros de Corpo Negro

de uma faixa de temperaturas, resultando em espectros
bem caracteristicos.

_5‘5 _l I'..I 1 1 | 1 ml 11 111 1 1 1 1 1 1 1
13.5 14 145 15 15.5 16 16.5
log v Hz




Estagios Finais da Evolucao Estelar

No final das suas vidas (=> aula Evolucao Estelar), as
estrelas expelem suas camadas externas em Nebulosas
Planetarias ou Supernovas. O que resta, basicamente o
caroco nu da estrela, pode ser:

- Anas Brancas
- Estrelas de Néutrons
- Buracos Negros

(ou nada?)

Sao corpos relativamente pequenos e muito densos.
Por isto também sao chamados Objetos Compactos.

Esta aula trata de Nebulosas Planetarias e Anas Brancas.
Supernovas, Estrelas de Néutrons e Buracos Negros
terdo suas proprias aulas.



Nebulosas Planetarias

Lembrete: quando uma estrela de baixa
massa (< 8 Ms) morre, ela expele as suas
camadas exteriores, que passam a se
chamar Nebulosas Planetarias.

Sao entre os objetos mais bonitos
observados.

Este envelope ejetado consiste de gas
lonizado. Os ions séo excitados pela
radiacao UV da Ana Branca central, e
guando recaem para o estado fundamental
podem emitir luz visivel (igual como em
regides H Il, => aula Matéria Interestelar),
dando a elas a sua aparéncia.




Nebulosas Planetarias

As partes brilhando em
vermelho sao devidas

a hidrogénio e nitrogénio
lonizados, e as partes
verdes-azuladas, a linhas
proibidas de oxigénio, e
talvez neonio.

em peguenos telescopios estas nebulosas
podem ter aparéncia de planetas, o que deu
0 home a estes objetos (mas eles tém nada
a ver com planetas).

Apos uns 50 000 anos se misturam com o
meio interestelar.



Anas Brancas

O que sobra da estrela € chamado Sirius no 6tico
Ana Branca, basic_amente O caroco nu SiriuS(EalilEos )
e “morto” (ndo mais fazendo fusao N\

nuclear) da estrela.

No otico, An&s Brancas sdo bem menos
prilhantes que estrelas normais, por
serem muito menores.

Como ateé faz pouco eram o0s nucleos
guentes de estrelas, elas frequente- Sirius A
mente sao mais quentes gue estrelas e
normais (Sirius A: 9910 K, B: 27 000 K)

e podem ser bem mais brilhantes no
ultravioleta ou nos raios X.

Sirius B (Ana Branca)

Sirius em raios X



Anas Brancas

PosicoOes das Anas Brancas
no Diagrama H-R.

Luminosidades de

10 000 a 100 000 vezes
menores que de estrelas
da Sequéncia Principal
das mesmas temperaturas.

Tendo temperaturas de
5000 K a 80 000 K,
nem todas sao brancas.




Anas Brancas

Anas Brancas sao muito
densas, concentrando
massas da ordem daguela
do Sol* num volume da
ordem do da Terra.

Uma “colherzinha de Ana
Branca’ tem a massa de um M~ 1.0 M,
caminh&o (> 16 toneladas)! Ve n 0,025
A gravidade na superficie é

da ordem de 470 000 vezes mais forte do que na Terra!

*A maioria das Anas Brancas tém massas entre 0.42 e 0.7 M, com
0 pico da distribuicao em 0.56 M, bem menos que a massa que
elas tinham na Sequéncia Principal, resultado da perda de massa
durante a fase (TP)AGB.



Anas Brancas

Usando os massa Mg, raio Ruwqs € luminosidade Lwq de Sirius B,
e a hipotese de densidade constante*, conseguimos estimar a
pressao no centro:

P. = 2A1TGP2Rw«? = 4-10%2 Pa ~1.5 mi vezes P,

e a temperatura central, pela equacao de transporte de
energia por radiacao (=> aula Interior das Estrelas):

dT 3 Ep Lr “I t d ” de o TC 3 Ep Lwd
—_— = — ntegrando em um passo’*: = -
dr = dac T3 4xrr Y P Rwa—0  4ac T3 4nR2,
_ 3%p Luqg 1V
=> om0 ~ 7.6 x 10’ K

4ac 4w R4

usando k = 0.02 m?kg (espalhamento por €°)
Nestas condicOes, queimaria hidrogénio, se ainda tivesse.

*As simplificagcbes sao esdruxulas, mas para uma estimativa de
ordem de magnitude, tudo bem.



Anas Brancas

Anas Brancas podem ser classificadas pelos seus
espectros (tipo espectral D = dwarf = ana):

- DA (~%5 de todas): So linhas de absorcao de H

- DB (8 %): s0 linhas de absorcao de He, sem |. de H
- DC (14 %): sem linhas, espectro continuo

- DQ: com sinais de carbono

- DZ: com linhas de metais

- e outros

As linhas sao alargadas pela pressao alta nas superficies.
Estes espectros refletem a composicao das camadas
exteriores. A dos interiores pode ser bem diferente, por
gue os elementos mais pesados desceram pro interior nos
primeiros 100 anos de vida da Ana, pela gravitacao forte.



Anas Brancas

Sendo o0 ex-nucleo de uma estrela, uma Ana Branca
consiste guase inteiramente de um, dois ou trés
elementos ionizados, o(s) ultimo(s) que foram
produzido(s) durante a vida da estrela, na maioria dos
casos carbono com oxigénio. Anas Brancas de hélio
existem tambéem e de oxigénio com nednio e magnésio.

O hidrogénio que aparece no espectro de 25 das Anas
Brancas existe sO0 na camada fina exterior.

Quase todo o hidrogénio foi expelido na fase de
superventos e perda de massa no Ramo Assintotico.



Anas Brancas

Apos uns 5 bio. anos,

0s interiores comecam

a cristalizar.

As vezes, chamam

Anas Brancas de
“diamantes gigantes”

(mas na verdade sao muito
mais densos e tém estrutura
cristalina diferente).




Anas Brancas

Anas Brancas de C-O sao os carocos mortos de estrelas
de até 4 Mo,

e as de O-Ne-Mgq, de estrelas de 4 a 8 M.

As estrelas que nao chegam a queimar hélio,

de < 0.5 Ms, devem virar Anas Brancas de helio,

sO que isto demora mais que a atual idade do Universo.
As Anas Brancas de Hélio observadas tém outra origem
(estrelas com nucleos de hélio que perderam as camadas
externas por interacao com outras estrelas).



Anas Brancas

Anas Brancas Variaveis

lgual como estrelas “vivas”
(=> aula Estrelas Variaveis),
Ana Brancas também podem

pulsar, todas em varios

modos a0 mesmo tempo:

- Onde a sequéncia das

Anas Brancas cruza a faixa
de instabilidade, temos as
ZZ Ceti, também chamadas
DAV, por terem espectros
tipo DA (linhas de H), com

pulsacoes nao-radiais
de 100 a 1000 s.

Log 10 {Li’LJ‘

B-Cepheids

10M.,

Classical [ variables
Cepheids

ZAMS

2M,

/“" a

Iy

Hpwrts RR Lyrae]

Mira
ol

variables

5 M

5.0



Anas Brancas

Anas Brancas Variaveis

Mira _
10 M. Classical [ variables
Cepheids

Iy

L] L L |
ivl .
iyl
B-Cepheids / <

- As DBV sao similares, mas

com espectros tipo DB 4 @—
(linhas de He). T

ZAMS

B RR Lyrae’
2M. variables

- As PNNV e DOV sao mais
guentes e asociadas com o
nascimento da Anas Brancas
(PNN = Planetary Nebula -r
Nuclel; DO = tipo espectral 2}
gue marca a transicao para
Ana Branca)

Log 10 {Li’LJ‘
L

5 M

Logo Tegr



Anas Brancas

Com as densidades estimadas antes, a pressao “comum”
(ttrmica) nao consegue evitar o colapso gravitacional da
Ana Branca.

Quem evita ISSo € um novo tipo de pressao, consequéncia
do principio de excluséao de Pauli

(=> Fisica Quantica, Estrutura da Matéria, Interacoes, ...;
todos os eletrons, que sao fermions, N0 mesmo sistema
devem se encontrar em estados quanticos diferentes).

Similar ao que acontece “enchendo as camadas” dos
atomos ocorre gue:

Quanto mais eléetrons temos, tanto maior é a energia dos
mais energeéticos destes, tanto maior € a velocidade maxima
dos elétrons, tanto maior € a pressao que estes exercem.



Anas Brancas

A Energia de Fermi

1.0

Fermions obedecem a distribuicao |
de Fermi (=> FeTerm, IAM): i

f(€) = Vlexp((e-&-)/ksT) + 1],

gue afirma que até uma certa
energia chamada energia de -
Ferml gF’ todos 0S estados Séo 00 02 04 06 osnergly.(zglggz 14 16 18 20

' _ grau de ocupacéao de niveis
ocupados, e a part_erdesta, des o funeio G sua energia
ocupados, distribuicao chamada

degenerescéncia total.

d

of states occ

= 04
=]

02

Na verdade, esta “funcao retangular’ s6 vale em T = 0 K,
mas para os e- numa Ana Branca € uma boa aproximacao.



Anas Brancas

A Energia de Fermi

Estimemos a energia de Fermi para elétrons numa caixa
cubica com aresta L (aproximacao pra nossa Ana Branca):

Os estados possiveis sdo ondas de deBroglie estacionarios que
se encaixam no cubo.

Escrevendo as componentes x, y e z do comprimento de onda
de uma destas: » N
. Nx Nx s ¥ N}. ’ Z Nz )
onde Nx, Ny, e N; sdo numeros inteiros.
hN, hN, AN,

oLt TRt BT gp
energia (cinética, aqui m = me): € = p%2m, onde p = Vp2 + p,? + P2
h? 5 5 s hZNE
= N:+ N2+ N?) =
SmLz( « + Ny +Np) 8m L2

onde N=VN2+N2+N2, omomento em unidades de h/2L.

=> componentes do momento linear: px =

£




Anas Brancas

h? h*>N?

£ = N? 4+ N2+ N?) =
SmLz(  t Nyt 2) 8m 2

A Energia de Fermi

Em cada estado Ny, N,, N, cabem dois elétrons (um com
spin 1 € um com spin 1), e 0 numero de estados até um dado
valor N é dado pelo octante da bola com N, > 0, e raio N:

wea(l) (o)

A , 3N€ 1/3
=> N maximo para N. elétrons. N = ( e )

=> A energia de Fermi é a que corresponde a este maximo:
h? 2/3
)

er = — (37°n)”"°, 0onde n=ne = NJ/V = Ne/y material totalmente
m lonizado
p # electrons # nucleons Z 0
Jaquenf,=( )( )z(_)_

nucleon volume A my

h? z e :
obtemos & = — [3:# (L) —"”—] , proporcional a p?=.

2m, A/ my



Anas Brancas

A Pressao de Degenerescéncia

Vamos estimar a pressao destes eléetrons supondo gue todos
tém o mesmo momento linear p, e empregando a relacao de
Incerteza de Heisenberg, AxApx = h

Supondo gue a incerteza na posicao de um elétron € dada
pela aresta do cubinho que ele ocupa: Ax = ne*”
=> Apx ~ hnel/S

Ja gque px oscila em torno de 0, Apx € uma boa estimativa do
modulo do proprio px. px = Apx = hne'?

Movimentos em cada direcao tém a mesma distribuicao:
P = Py? = P2 => P? = P + PP+ PP = 3P

=> p = V/3p, = V3hn?



Anas Brancas

A Pressao de Degenerescéncia

p =V3hn ?

FeTerm (teoria cinética dos gases):

P = %3-nepV = Y5-Nep?/me = ¥3-Ne3h2N2*/Me = h2ne>*/me

Ja que no caminho fizemos varias simplificacoes (a estrela
um cubo, todos os elétrons tém o0 mesmo momento, eles sao
distribuidos num grade de cubinhos, e outras), temos que
aplicar uma correcao:

. (332)2,’3 ;2 - (33r2)2”3 x2 T E 0 5/3
B 5 mpn"? - 5 me [\A/) my

Anote, que Z/A é o inverso do peso molecular médio ue™.
No caso do material numa Ana Branca, C e O, Z/A = 1.



Anas Brancas

A Pressao de Degenerescéncia

po BT 8 _ﬂ_rz

5 m, A my

é exatamente a equacao de
estado de um politropo com
y=53<=>n=15

(=> aula modelos politropicos), ooz o4 o o8 1
tal que podemos determinar o perfil de densidade.

Esta pressao nao depende da temperatura!

Mas ela aumenta com o numero de elétrons na Ana
Branca, ou seja, ela aumenta com a massa.



Anas Brancas

Mas o0 antagonista da pressao, a gravitacao, tambem aumenta
com a massa, e mais rapidamente, tal que:

Quanto maior € a massa da Ana Branca, tanto mais a
gravitacao “vence” esta pressao, tanto menor € o tamanho.

Podemos determinar a relacao entre massa Mg € raio Rud
Igualando a pressao que determinamos mais cedo,

P. = 251tGp2R.q+?, com a de degenerescéncia:

2 g, = G 2 1(2) 2

3 S Me A/) my

usando densidade constante, p = My4/37R],

. (187)*3 A2 [(Z L7
. Rw o~ — -
podemos explicitar Rug: Rud 10 GmeLif A) my

A suposicao p = const. continua sendo ruim, tal que erramos
por um fator ~2, mas as proporcionalidades sao validas:




Anas Brancas

de o F\)wd'?’ A relacao raio-massa de Anas Brancas
OU: 0.02 -
MuwqVwa = const. Zay

E 0.01 4 3
e p — de/VWd < de2 % Earthtotsamescale

2 | (radius=0.0092R()
Aumentando a massa, 2

0

0 raio da Ana Branca T T o os o T Th
tende a Zero, White dwarf mass (M)

e a densidade, a infinito!



Anas Brancas

A Pressao de Degenerescéncia

Porém, chegando em densidades da ordem de 10° kg/ms:

. _ ETrz\ p P .
velocidade dos e™: v=p/m_= — [(—) —} =1.1x10°ms™!

m, A] my
seria mais que um terco da velocidade da luz.

Para estas velocidades (relativisticas), v = p/m. nao vale,
e nao podemos fazer esta substituicao em P = Y5-nepv.

=> Para Anas Brancas de alta massa é melhor usar v = c,

0 que leva a > "
4 A m gy




Anas Brancas

A Pressao de Degenerescéncia

1_

2\1/3 4/3
P _ (331' ) e [(E) i] — Kp4/3 BB

+ A m gy s |
que tambem € um politropo, ® o
comy=4/3<=>n=3, 0.2]
gue conhecemos como estrela de e

Eddington, que tem um perfil de b ez o4 ge o 1
densidade mais concentrado no nucleo que o com
n = 1.5, e também nao depende da temperatura.

Os dois casos podem ser vistos como casos limites para
Anas Brancas.



Anas Brancas

Qual a consequéncia pra relacao massa-raio?

SO piora a situacao: No limite relativistico ha, na verdade,
Menos pressao para suportar a estrela gue no limite nao-
relativistico, e o calculo leva a um raio de zero ja para
uma massa finita, a massa para aquela os elétrons
alcancam a velocidade da luz. Na verdade, € uma massa
limite, a partir daguela nem a pressao de degenescéncia
eletronica consegue mais conter a gravidade.

Conseguimos estimar esta massa limite de novo
Igualando a pressao central, P. = 25mGp?R.+?, a esta
pressao e usando e = Mwi/37R;, .

\ 3/2 2
Rua SE corta e obtemos: Mg, ~ 3”82” (’z) [(%) L} —0.44 M,
mpy




Anas Brancas

De Novo, usamos a aproximacao
norrivel de densidade constante,
evando a um valor mais gue trés
vezes menor gue o verdadeiro.

Quem fez isto melhor foi um fisico
da India chamado Subrahmanyan
Chandrasekhar, que chegou num
valor em torno de

1.44 massas solares, hoje
chamado de limite de Ana Branca
ou massa de Chandrasekhar.

De fato, nunca foi observada
uma Ana Branca com massa maior que este limite.



Anas Brancas

ASSim, a relagé() massa_raio A relacéo raio-massa de Anas Brancas

vira: 002
- MWd o< Rwd-3 E
para massas baixas e

.E Earth to the same scale O -7- :

.g | (radius=0.0092R() 1.2M,
- cal mais rapidamente para :

1 1 1 1 1 1 1
02 04 06 08 1.0 1.2 1.4
White dwarf mass (M)

massas maiores

e alcanca raio zero
na massa de Chandrasekhar.



Anas Brancas

Com o tempo, Anas
Brancas irradiam sua
energia pro espaco e

- sequenc
resfriam-se. o

21072
Os seus raios ficam S [ r——
constantes, ja que a T b
presséo de 0] e
degenerescéncia —
eletronica nao depende 100,000 30,000 10,000
da temperatura. Surface temperature (K)

Figure 20-11

=> As suas temperaturas ou luminosidades atuais dao
uma dica quanto as suas idades.



Anas Brancas

Calculos baseados DJ
nas equacoes de At
transporte de energia |
no interior das Anas
Brancas mostram,
a gue taxa elas
resfriam /

perdem energia.

log /L

'BE o B B s e B T |‘L:|::f"b'|.-:_|"1u
B 10 12 14
Age [Gyr]
Luminosidades de Anas Brancas de massas
diferentes em funcéao do tempo



Anas Brancas

Temperature in degrees Kelvin

Como temos uma g swo swo g o aw
ideia da duracao da Sooriants

vida pre-And Branca T PR
das estrelas de baixa
massa, as idades
das Anas Brancas
mais velhas sao uma _
medida para as idades| |
das primeiras estrelas I AT T T
de uma populacao. : S 2

Absolute Magnitude
cn

10k

=> Se encontrassemos um fim da sequencia de Anas
Brancas na nossa vizinhanca, a posicao (temperatura/
luminosidade) deste fim nos daria a idade das estrelas da
nossa vizinhanca e, assim, do disco da Via Lactea.



Anas Brancas

Este fim parece existir:

Ele indica que as primeiras
estrelas de baixa massa
morreram ~9 bio. anos
atras.

Adicionando a isto a vida
pre-Ana Branca destas

estrelas chega-se ao S
resultado que o disco da ) leg L/l

, . Funcao de luminosidade da Via Lactea
nossa Galaxia tem uns

9.3 hio. anos de idade.



Anas Brancas

R eS u m O d a 7.Sun’s age: about 5.Sun’s age:

50,000 years —— | 2-365 billion
older than Stage 5

evolucao do
Sol inclusive
a sua fase

Ana Branca. arain: vears

3.Sun’s age:
12.23 billion
years

8.Sun’s age:
about 100,000
years older than
Stage 7

Luminosity (L)

2.Sun’s age:

1.Today N 12 billion years
Sun’s age: 4.56 E
billion years

200,000 100,000 60,000 30,000 20,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)
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Anas Brancas

Resumo da

evolucao do
Sol inclusive

a sua fase

Ana Branca.

NOTE:The illustrations below do not show the dramatic
changes in the Sun’s radius as it evolves.The sizes of the

various layers are not shown to scale.

3.The helium flash

As the core contracts and heats,
the core helium begins to fuse to
make carbon and oxygen. The core
expands and the rate of energy

1.0n the main sequence 2.Becoming a red giant

At the end of the Sun's
main-sequence lifetime, fusion
stops in the core (which has been
converted to helium).

4.Beginning the second red
giant phase

Once the core helium is consumed,

what remains is an inert core of

carbon and oxygen. The core again

The present-day Sunis a
main-sequence star - in its core,
hydrogen fuses to produce helium.

release slows shrinks and gets hotter.
Hydrogen 9
fusion Helium-
continues 3 fusing shell
in a shell \
around the Hydrogen-
core. fusing shell

Fusion of hydrogen into helium
continues in a shell around the
core, The core shrinks, accelerating
the fusion reactions in the shell
and making the outer layers
expand and cool.

Fusion does not occur in the outer
layers (which contain
predominantly hydrogen and
helium).

The outer layers (where there are
still no fusion reactions) contract
and get hotter due to the slower

rate of energy release.

The shrinkage of the core again
accelerates fusion reactions in the
shells, making the inert outer
layers expand and cool.

5.The Sun reaches its 7.The end of nuclear reactions 8. A white dwarf

maximum size

6. A planetary nebula

Thermal pulses cause spikes in The core is now a white dwarf star,
luminosity that eject the star’s With the outer layers gone, the and the former shells around the
outer layers. pressure on the shells around the core become its thin atmosphere.

Inert carbon-oxygen core

Hydrogen- Helium- core is too little to sustain nuclear
fusing shell fusing shell * rd reactions.
— Outer layers 4 \
(still no - ‘ > ‘
fusion
reactions)
N

The Sun is more than 100 times

»
The star still glows intensely The carbon-oxygen interior of the
larger in radius than when it was a *

because of its high temperature. white dwarf is degenerate, so it

main-sequence star. Part of the As the hot interior of the star is As energy is lost in the form of does not contract as it cools. Hence
outer layers escapes into space in exposed, we observe an increase in electromagnetic radiation, the star the white dwarf’s radius no longer
a stellar wind. the star’s surface temperature. slowly cools. changes.

Hydrogen and Helium, no fusion

helium, no fusion

Hydrogen fusion
producing helium

Helium fusion Carbon and oxygen,
producing carbon no fusion
and oxygen

Cosmic Connections 20b
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H.Freeman and Company



Binarias com Anas Brancas

Em binarias, naquelas um dos
componentes € uma Ana Branca,
podem acontecer coisas
Interessantes:

- Se a outra estrela se expande

(p. e. por se tornar uma Gigante
Vermelha) até encher seu l6bulo
de Roche, material pode cair na superficie da Ana Branca,
depois de uma passagem pelo disco de acrecao.

Uma binaria deste tipo se chama Variavel Cataclismica.



Binarias com Anas Brancas

POF um tempinho, este Curva de luz de uma nova

. 1. Material from a star accretes
materlal pOde reacender 0. onto a companion white dwarf. m
a fusao nuclear s

@
2
:E,, -
. | i 2.When enough accreted material builds up,
(C I C I O C N O) n a g +4 . thermonuclear reactions occur on the white
s = ~ '_§ 9 2 '-.. dwarf’s surface, creating a burst of visible light.
6 - *
superficie da Ana Eehl
B ‘qé; +8 ¥ e
ranca. T i
. S +10 - 3.The nova fades over several weeks.
O sistema aumenta em < A U VR .

1
Sept. Sept. Oct.

luminosidade por um fa- ; 24 14
A Time (days)

tor 10 a 108, fenOmeno 4

chamado Nova.

Novas podem se repetir.

(a) Nova Herculis 1934 shortly after (b) Two months later
peak brightness
igure 21-14



Supernovas la

- Se a massa da Ana Branca al-
canca a massa de Chandrasekhar,
ela explode numa gigantesca
explosao chamada Supernova

tipo la (SN la), por mecanismos
ainda nao bem conhecidos, mas
gue também involvem a reignicao
de fusOes nucleares.

(Carbono e oxigénio de guase a estrela inteira sao
transformadas em ferro e niquel numa reacao de cadeia?)
Por isto, elas sédo também chamadas de Supernovas
termonucleares (=> aula Supernovas).

Elas enriguecem o meio interestelar com ferro e niquel.
Além disso, nestes eventos de pressoes e temperaturas extremas,
elementos mais pesados gue o ferro podem ser criados.



Introducao a Fisica Estelar

Universidade Federal do ABC

FIM PRA HOJE

Bt .\ /. v ':_j—)
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