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EVOLUTION OF 5TARS

White Dwarl

Estrelas de baixa massa
0,25 M, <M<2,5 M,

Crellar Cloud
with
Protostars

Estrelas de massa intermediaria

25M,<M<12 M,




Maior parte da vida das

estrelas == Sequéncia principal (SP)

Caracteristica da fase de sequéncia principal :

1) Fusao do H transformando-se em “He

2) Estrela em equilibrio hidrostatico

a gravidade é estabilizada pela
pressao do gas aquecido pela
queimado H

Pressure
out
Gravity &
in i




Para estrelas M < 1,5 M, a cadeia PP domina

4dx(*H) =» ‘He +y+ 2 v

Start Animation

Reset Animation

Neutron

“ Proton

Y Gamma ray

---------- Vv Neutrino _— Positron



Para estrelas M > 1,5 M, a cadeia CNO domina
CNO sao catalisadores na queima de H em He

Hydrogen in -I?C + H — BN+ ~4

BV — o4 ettty decaimento B : transformacao
4_ p I:> n+ e++ M

o4 Iy MN 4 4

*Particula beta = e- ou e+
de alta energia

14 1 1 , , )
N+'H— "0+ ) Num nucleo estavel, um préoton
Ou um néutron nao decaem.

0 — "N+ e+ v ) _ _
Um ndcleo gue tem muito mais

protons do que néutrons ou
BN 4+ H — 04 ‘He vice-versa, pode se transformar
um no outro emitindo uma
particula beta* e um neutrino.

Helium out



Para estrelas M > 1,5 M, a cadeia CNO domina
CNO sao catalisadores na queima de H em He

Start Animation

Reset Animation

Hydrogen in ‘1?0 +H— BN+ 4

BN — "C+ et + VI
C+'H— "N+ 4 l
‘W4 H— "0+ |
00— "N+ et+v '

WN 4 — 04 e

Helium out
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Exemplos de tempo de vida:

estrelade 1 M,;: ~ 107 anos na pré-SP ~ 101 na SP

estrelade 3 M, : ~10° anos na pré-SP ~ 4x108 na SP

Estrelas de baixa massa
(M << 1 M;): ndo deixaram a SP

desde a formacao do Universo. E o
caso, por exemplo, das anas M

Para uma estrela de 0,5 Mg
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= 80x10° anos




EVOLUCAO POS-SEQUENCIA PRINCIPAL

Quando se inicia ?

H é totalmente consumido no centro da estrela

N

Comecam a ocorrer w= 3¢ deixa a SP

mudancas estruturais
na estrela.

Estagios de evolucao pos-SP

L final da vida da ¢ dependem da massa



Al birth

A evolucao do Sol

Nascimento do Sol : composto
na maior parte por H e He

Percent of each element

Distance from center (km)

After 5
billion years

Hydrogen Estagio atual do Sol :
queima do H no nucleo
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Distance from center (km)
After 10
billion years

H completamente esgotado
no centro

Percent of each element

5)

e GU

, 350,000 700,000 * Note que a estrela ainda é
Distance from center (km) .
formada na sua maior parte por H




Estrela deixa a sequencia principal

PRESSAO DO GAS ENFRAQUECE, POIS DIMINUI DRASTICAMENTE O H
PARA FUSIONAR NO NUCLEO

(T deve ultrapassar ~ 108K para haver fusédo do He...)

Estrela perde moderadamente o
equilibrio com a forca gravitacional



COM A CONTRAGAO DO NUCLEO
DA ESTRELA

Hydrogen-burning Nonburning
shell envelope

H comeca a queimar nas
camadas vizinhas: pressao
do gas aumenta nesta area

!

Inicia o aumento do

Nonburning
helium “ash”

tamanho da X ¢




ESTRELA NO RAMO DAS SUB-GIGANTES
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ESTRELA NO RAMO DAS SUB-GIGANTES
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TEMPO ATE T T SUPERF. DENSIDADE

O PROXIMO CENTRAL CENTRAL DIAMETRO
ESTAGIO ESTAGIO (K) (KM) OBJETO
(ANQS) (K) (Kg/m?) (raio solar)
1/ 1010 15%106 6000 10° 7x10° ESTRELA DE SP
(1)
8 108 50x106 4000 107 2x106 SUBGIGANTE
(3)
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TEMPO ATE T T SUPERF. DENSIDADE

O PROXIMO CENTRAL CENTRAL DIAMETRO OBJETO
ESTAGIO ESTAGIO (K) (KM)
(ANOS) (K) (Kg/m?) (raio solar)

1010 15%106 7%105 ESTRELA DE SP

(1)

108 50x106 2% 106 SUBGIGANTE

(3)




Na fase 9 a estrela atinge um tamanho um pouco

maior que a orbita de Mercurio (100 R,)

e -~ - Densidade na superficie ~ 10 kg/m?
B pars Densidade média ~ 5000 kg/m?3
e Densidade média = 1410 kg/m?3
- ~§ . . .
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Se M, < (1/4)M,, :

A medida que o
nucleo de He encolhe

camadas externas da ¥ sao
ejetadas pela queima do H
nas camadas vizinhas ao
nucleo

Nao ha queima do He
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01 R,

Atinge T necessaria para o
comeco das reacoes de
fusao do He (T ~108 K)

Comeca a fusao do He
transformando-se em C
PROCESSO TRIPLO-ALFA

‘He + “He » 8%Be + y
8Be + 4He = 12C + v

8Be é o is6topo altamente instavel do Berilio (leva 1012 s para decair em 2
4He). Mas devido a grande densidade e temperatura no interior estelar,
8Be fusiona com outro “He antes que ocorra seu decaimento.




Para estrelas de massa _
0,8 M_<M<25M, FLASH DO HELIO

A pressao dentro do nucleo de He
‘ gue se op0e ao seu colapso é quase
| \ = \
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Para estrelas de massa
0,8 M, <M<25M,
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FLASH DO HE

2) Py se torna independente de T :
reacoes de fusdo comecam a
ocorrer (queima instavel), T
aumenta, mas a pressao nhao
cresce proporcionalmente = nao
ha expanséo do gas.

!

He queima explosivamente
“Surtos” de fusao




Para estrelas de massa
0,8 M,<M< 2,5 M,
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FLASH DO HE

He fusiona explosivamente
durante horas até a T atingir um
valor alto o suficiente para que a
pressdo do gas (radiacao)
novamente se torne importante.




Para estrelas de massa

0,8 M,< M < 2,5 M,
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Apos a Py, se tornar
novamente importante

! 8

Ajuste para o equilibrio da estrela:
o nucleo se expande e a sua
densidade central diminui =

luminosidade e raio diminuem

Queima estavel do He




Para estrelas de massa

0,8 M,.<M<25M,
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Posicao da estrela no ramo
horizontal depende da sua
massa restante depois do
estagio de gigante vermelha (9).

Durante o estagio de gigante
vermelha ha uma perda
significativa de massa da
estrela através de ventos (20%
a 30% de perda de sua massa
inicial)

Estrelas com massas restantes
maiores tém T superficiais mais
baixas = lado direito do ramo
horizontal

Massas restantes menores :
lado esquerdo%}>

Luminosidade ~ a mesma.



TEMPO ATE T T SUPERF. DENSIDADE

O PROXIMO CENTRAL CENTRAL DIAMETRO
ESTAGIO ESTAGIO (K) (KM) OBJETO
(ANOS) (K) (Kg/m?) (raio solar)
/ 1010 15%106 6000 10° 7x10° ESTRELA DE SP
(1)
8 108 50%10° 4000 107 2x106 SUBGIGANTE
(3)

GIGANTE
VERMELHA

RAMO
HORIZONTAL




RAMO ASSINTOTICO DAS | He se esgota rapidamente
GIGANTES no ramo horizontal (dezenas
ESTAGIO DE 10 A 11 de milhoes de anos)
A
¥ Asymptotic Comeca a se formar um
™\ giant branch , i
10,000 > ~ YN\ nucleo inerte de C
?\\ . > § H(felllur: — .
e Jo " Contracao do nucleo
:7 =~ 3y S (O]
o0 Y Gzo% S T / P T central aumenta
.*g z ™~ giant -
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23 vez que expande: ramo assintdtico das gigantes |k




TEMPO ATE T T SUPERF.
O PROXIMO CENTRAL

ESTAGIO  ESTAGIO (K)
(ANOS) (K)
7 1010 15%106 6000
38 108 50x106 4000

11 104 250%x10° 4000

Um pouco maior do que a orbita
de Mercurio

DENSIDADE
CENTRAL DIAMETRO
(KM) OBJETO
(Kg/m?) (raio solar)
105 7%x105  ESTRELA DE SP
(1)
107 25108 SUBGIGANTE
3

70x106 GIGANTE
(100) VERMELHA

RAMO
ASSINTOTICO
DAS GIGANTES

108

maior do que a orbita de Marte




10,000 >~

Apos o estagio 11

O nucleo se contrai = a T, cresce mais I R T
para estrelas de baixa massa (0,25 Mg < ‘; ~ \i“é’?\a”h‘

0.01 [ 1Re

M < 2,5 M) T nunca atinge o valor
suficiente para queimar o C no nucleo
(600 milhoes de K). om0

| o ) E: @e KE M |

Estrela novamente sustentada pela P,

envelope

~
0.0001 — 0.1 Rg

30,000 10,000 6000 3000

Um pouco de O é formado na parte inferior Hyd,ogen_bumm
da camada de queima do He : -

12C+4He = %0 +vy

//
Carbon ash

A medida que T, cresce mais, a camada de queima de
Heélio experimenta varias series de queimas explosivas
(flashes do He) = pulsos térmicos.




Radius (millions of kilometers)

estrela torna-se pulsante

= varia seu brilho e seu raio

Time (millions of years)

As camadas externas da
gigante vermelha vao
ficando instaveis
experimentando uma
série de pulsacdes com o
ralo crescendo cada vez
mais.



(@)

Finalmente as camadas externas da
estrela sao ejetadas, transformando-se em
NEBULOSA PLANETARIA

t ~ 104 anos para a expanséao total do gas : tempo de vida
de uma NP antes de sua dispersao no meio interestelar.

ANA BRANCA DE CO ESTRELAS M < (1/4) M,:
ANA BRANCA DE HE



(b}

A estrela agora consiste de duas partes:

1. Central: pequeno nucleo de C-O, quente e denso e
ainda muito luminoso. Somente as partes mais
externas do nucleo continuam fundindo He para
formar Ce O.

2. Externa: envoltoria ejetada = nebulosa planetaria
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A medida que as partes
externas do nucleo exaurem
0 que resta de He = contrai
e aumentaa T, ,6 = val paraa

sup
esquerda do diagrama HR



s

12 .
Planetary nebula
T b 11

. ~L_. Nucleo produz radiacdo UV que ioniza as
NP el partes internas da nuvem que se destacou
i da estrela = nebulosa planetaria (espectro
parecido com o de uma nebulosa de
emissao).
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NP esférica em 3 dimensoes: parece mais brilhante perto da
borda (efeito observacional = ha mais gas na linha de visada)

Arrow o) ASTE 2 A {onk e A
et (! Comrilo Atws O M
INaRATY ety

‘.

Maioria das NP nao sao perfeitamente esféricas

Nebulosa do anel

B —

1 light-year
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Estruturas mais complexas

0.1 light-year

0.5 light-year

I " NUAVAVAVAVAVATAUN

0.2 light-year
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ESTAGIO DE ANA BRANCA




TEMPOATE TCENTRAL TSUPERF. DENSIDADE

O PROXIMO CENTRAL DIAMETRO
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Estrelas de massa intermediaria

25M,<M<12 M,

Nao ha flash do He para estrelas de massa > 2,5
My : fase de queima de He é sempre estavel.

= nao ha as fases de nucleo instavel:
P, nunca sera mais importante do que pressao
térmica Pg,..
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Uma estrela de 4 M,
continua no ramo das
gigantes quando comeca a
reacao triplo alfa (He - C).
Nao ha descida para o
ramo horizontal (queda de
Iuminosidade).
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Helium
ignition

Spectral classification

100~ 4"‘:1,-}.5\‘—7."" REd‘
‘ giant
Ry _~branch
~ - 1 O R.:’.j
| ~
‘ M
0.01 1R,
0001 |- 0.1 R,
=) | | |
30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)
K2 &2 ¢ ¢ LS

He exaurido no nucleo
= formacao do caroco
inerte de C

Luminosity (solar units)

A
syfighto
M@ < aa’gaﬁ M@
10,000 — ™ 11
\ Helium
=
‘%\ Horlzontal flash
9
Q branch 100 Ro
Y
100 £ O S % % @ Red
~ giant
Sg; branch
TS 10R
e "y 4104\ 8’ =0 ©
L ™~ - 7 \\ Subgiant
\branch
B
N
\ NG
™~
0.01 —
0 1Rgp
B
™~
e
0.0001 — 0.1 Rg
B l 1 l
30,000 10,000 6000 3000

A

Surface temperature (K)

B A F @ XN

Spectral classification



ESTRELAS DE MASSA INTERMEDIARIA (2,5Mg<M< 8Mg)TERMINAM
SUAS VIDAS COMO ANAS BRANCAS DE C-O.

ESTRELAS DE MASSA INTERMEDIARIA MAIS MASSIVAS (8Mg<M< 12M¢)
PODEM EVENTUALMENTE FUSIONAR C E O:
TERMINAM SUAS VIDAS COMO ANAS BRANCAS DE Ne-O)

lZC + 4He = 160 + Y
180 + “He = 2ONe +y

FASE TERMINAL: ANA NEGRA



QUANTO MAIOR A MASSA DA ESTRELA,
MENOR SEU TEMPO DE EVOLUCAO

MENOR O TEMPO DE VIDA NA SEQUENCIA

PRINCIPAL

Q SOL = 10 BILHOES DE ANOS NA SP
1 ESTRELADE5 Mg= 100 x 10° ANOS NA SP
(1 ESTRELADE 10 Mg= 20 x 10° ANOS NA SP

MENOR O TEMPO DE VIDA TAMBEM NOS ESTAGIOS

POS-SP




Estrelas de alta massa
M >12 M,

Protostars

MAGES NOT TO SCALE Black Hole

Estrelas mais massivas tem condicoes para

fusionar elementos mais pesados do que o C ou O.



Estrelas massivas passam
para o estagio de supergigante
vermelha com a luminosidade
~ constante: aumenta tamanho

e diminui T,
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Quando se forma um nucleo inerte de algum elemento
guimico numa estrela, ocorrem as seguintes fases:

a) contracao do nucleo

b) aumento da temperatura central

c) reacdes de fusdao em camadas mais externas proximas
ao nucleo

d) Estrela aumenta de tamanho

e) A partir de uma certa T central comecam as reacoes de
fusao do elemento mais pesado do nucleo.

f) Nucleo expande, estrela entra em equilibrio hidrostatico

Numa estrela massiva, esse processo pode se repetir
até comecar a formacao de um




FUSAO DE ELEMENTOS MAIS PESADOS

MODELO DE “CASCA DE CEBOLA”

-

Nonburning hydrogen

Nucleo
inerte de Fe

DEL €S €EZ€0€0 €T €T




A medida que a T central aumenta, as reacoes

nucleares acontecem cada vez mais rapido no
nucleo

Ex: para uma estrela de 20 Mg

1 milhao de anos
0,1 milhao de anos
1000 anos

1 ano

1 semana




PQ QUANTO MAIS PESADO O NUCLEO, maior a T necessaria
para a reacao de fusao?
R: PQ A FORCA DE REPULSAO ENTRE DOIS NUCLEOS
DE UM DADO ELEMENTO E MAIOR QUANTO MAIS
PESADO FOR O NUCLEO.
SR 2 C 2 Mg (fusio de C em Mg)
Ocorre na pos-SP em
estrelas massivas

Captura alfa: C+tHe 2 O
(fusao de C e He)
Ocorre na pos-SP em
ey estrelas de baixa massa,
massa intermediaria e
massivas

Magnesium-24

Helium-4

'ﬁ) Oxygen-16

. Qual dessas reagoes necessita de uma T mais
o alta? R. fusdo de C = 1000 milhdes de K
fusao de C e He = 600 milhoes de K




Da mesma forma:
160 + 4He = ?°Ne + energia

+ provavel do que 190 + 10> 32§ + energia
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A medida que a estrela evolui, elementos
mais pesados tendem a se formar
principalmente através da captura de He
ao inveés de fusao de nucleos iguais

Elementos de numero de
massa multiplos de 4 sao mais
abundantes

4He, 12C, 160, 20Ne, 24Mg, 28Si

CAPTURA o E MAIS COMUM EM ESTRELAS



NUCLEOS ATOMICOS DE NUMERO DE MASSA
IMPAR TAMBEM SAO FORMADOS.

NUCLEOS ATOMICOS DE MASSA INTERMEDIARIA SAO FORMADOS POR;

a) ABSORCAO DE PROTONS: TRANSFORMAM-SE EM OUTRO ELEMENTO
QUiMICO.

b) ABSORCAO DE NEUTRONS LIVRES: ISOTOPOS DE UM MESMO ELEMENTO
(ndmero de massa diferente).

EXEMPLOS: FLUOR-19, SODIO-23, FOSFORO-31, ETC



FONTES DE NUCLEO DE He
= FOTODESINTEGRACAO
Quebra(fissao) de nucleos

mais pesados por fotons de

alta energia
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ELEMENTOS PESADOS VAO SENDO QUEBRADOS
ELEMENTOS PESADOS VAO SENDO GERADOS POR
CAPTURA DE He

PROCESSOS ALFA

Helium-4 Helium-4 Helium-4 Helium-4 Helium-4 Helium-4 Helium-4

.

()
Processos alfa também levam
a formacao de Fe no nucleo °6Co

>°Fe

decaimento B-



Hydrogen H: Massa atomica: 1,00794 u m.a.
ne de particulas nucle

res =
Deuterium1,00794/1 > 1 %7@ /7UC/8US with the
smallest mass per nuclear

particle—the most stable
element—is Iron.

Fusion

Lithium

Carbon Fe: Massa atomlca 55, SS90 2.
Helium®y Oxygen ne de partmulas nucl D + .
55,847/(26+30) < 1
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Final de vida de uma estrela massiva;:
Supernova tipo |

1) Toda a reacao de fusao nuclear libera energia, mas quando o °°Fe
é formado n&o pode mais ser fusionado para formar outro elemento

mais pesado e liberar energia.

2) O nucleo de °Fe comeca a crescer, mas € um nucleo inerte, sem
gueima. A partir de um limite, a pressado do gas nao sustenta mais a
estrela e ela comeca a IMPLODIR.

3) A temperatura central atinge 10 bilh6es de K. Fotons atingem
altissimas energias o suficiente para quebrar o Fe em nucleos
mais leves e por fim quebrar estes nucleos mais leves em protons
+ néutrons.

fotodesintegracao



Final de vida de uma estrela massiva;:
Supernova tipo |

4) Fotodesintegracdo: absorve energia (fotons) para a fissao = o
nucleo diminui a sua temperatura e consequentemente reduz a
pressao do gas = o colapso acelera

O NUCLEO AGORA CONSISTE SOMENTE DE PARTICULAS ELEMENTARES:
PROTONS, NEUTRONS E ELETRONS

5) Com o colapso, a densidade central cresce ainda mais (1000
toneladas/cm?3). Protons e elétrons sdo pressionados, gerando a
reacao:

proton + elétron =» néutron + neutrino

NEUTRONIZACAO DO NUCLEO



Final de vida de uma estrela massiva;:
Supernova tipo |

6) Neutrinos (particulas que carregam alguma energia)
escapam para fora da estrela = nucleo resfria ainda mais =

pressao da gas diminui ainda mais = colapso aumenta ainda
mais

7) Durante o colapso o nucleo pode atingir densidades ~
1000 milhdes de toneladas/cms.

Tais altas densidades centrais faz o nucleo parar a
compressao e expandir violentamente

Todo o processo de 1) ate 7) leva 1 segundo para acontecer



Final de vida de uma estrela massiva;:
Supernova tipo |

8) A expanséo violenta do nucleo gera uma ONDA DE CHOQUE que
varre as camadas externas da estrela e as expulsa a velocidade de
dezenas de milhares de km/s = EXPLOSAO.

@S SN 1987A explodiu
S5 @R perto da nebulosa 30

Doradus

Por poucos dias a
£8 SNII brilha mais do
SR¥ (ue uma galaxia com

@ 100 bilhdes de
estrelas

z - -._I.-.I|' .III._.'I .|I..I|-'|‘|-I|Jrlil1‘.'lllll
v 1 i




Final de vida de uma estrela massiva;:
Supernova tipo |

Mas num evento SNII a estrela explode totalmente ou
deixa um remanescente??

R: deixa um remanescente que vai ser um objeto compacto:

1) Se a estrela massivativer M < 25 Mg, : estrela de néutrons
2) Se aestrela massivativer M 2 25 Mg : buraco negro




RESUMINDO:

Qualquer estrela passa pelo estagio de gigante ou
supergigante.

Estagios finais de evolugao de objetos de diferentes
massas

Massa inicial (Mg) Estagio final

<0,08 Ana marrom de H

0,08 -0,25 Ana branca de He

0,25-8 Ana branca e C-O
~ 8-12 Ana branca de Ne-0

~>12 Supernova

Intervalo depende da quantidade de massa que
a estrela perde durante e apds a SP.






UMA EXPLOSAO DE SUPERNOVA ATINGE UM BRILHO DE
CERCA DE CERCA DE 10°L, a 10'°9L, POR ALGUMAS
HORAS DEPOIS DA EXPLOSAO E ESPALHA ELEMENTOS
PESADOS PELO MEIO INTERESTELAR.

Existem dois tipos basicos de supernova :
1. Tipo 1l
2. Tipo la




TIPO Il : ESTAGIO FINAL DE EVOLUGAO DE UMA
ESTRELA MASSIVA (M > 12 M;))

A estrela forma 5%Fe no centro do nucleo. O 5°Fe nao pode
ser fusionado, causando o colapso e a “explosao” da estrela

" - r

Helium, carbon
o Hydragen

\,f

MNormal star fusion §

ea vy elements
™ 1 Hytl;{u:ugen

\

. N
Remnant Shock

core wave
Explosion

lron !
corne

—

Massive star imploding Core rebound

Nonburning hydrogen

Hydrogen fusion

Helium fusion

Carbon fusion

— _Neon fusion

Magnesium
fusion

Silicon fusion

Iron ash




TIPO la:
RESULTADO DA INTERACAO DE ESTRELAS NUM

SISTEMA BINARIO CERRADO

Sistema binario cerrado = as estrelas estao

proximas o suficiente para que ocorra uma
interacao entra elas.




Principio

Um sistema binario de estrelas inicialmente néo
Interagentes de massas diferentes :

cada estrela tem a sua “zona de influéncia” (LOBULOS
DE ROCHE), dentro da qual o potencial gravitacional
de cada uma domina o sistema binario como um todo.

Star 1 Flotation of binary system

—— o ST 2
Massive mann-sequ9n°9 Solarmass

/star (blue glant) \ mam-sequence

/ star \

\ / ' \

s \ )
S N\ 4

4 N\
/ \\ ".’/ .

\

Roche lobes
(a) Detached binary




Principio
Star 1 Rotation of binary system

e /_\ Star 2
Massive | main-sequence Sglar-mass

/star (blue glant) \ Ep&n-sequence

/

'f Py star \
‘ G ¥
A /

PON ELAGRANGE

/
> Roche lobes

(a) Detached binary

Ponto de encontro dos Iobulos = ponto de Lagrange = ponto
de equilibrio entre o potencial gravitacional e a forca
centripeta de rotacao do sistema.

Quanto maior a massa de uma das estrelas, maior € o seu

|,| | | i | = | | ‘ " 7 [} |



Principio
A estrela mais massiva (1) evolui primeiro.

A estrela 1 atinge a fase de gigante e preenche o seu
|6bulo de Roche.

Comeca a transferéncia de massa, atraves do ponto
de Lagrange, da estrela 1 para a estrela 2 menos
massiva.

Roche lobe

lntermednate—mass
mam-sequence star




Principio

O efeito da transferéncia é reduzir a massa da
estrela 1 e aumentar a massa da estrela 2: altera a
evolucao de ambas as estrelas.

A estrela 1 pode ocasionalmente perder massa o
suficiente de forma a nao alcancar a T para a ignicao
do He = ana branca de He.

Massive main-
“sequence star’
(c) Slow mass transfer {Blue-giant




Low-mass red subgiant

Em algumas centenas de milhdes de anos a
estrela 2 comeca a atingir o ramo das gigantes e T |

“ g “ \ / 4 assi‘)emain-,/
preencher seu proprio lobulo de Roche. ~ »qeriipde

(c) Slow mass transfer iant)

DUAS POSSIBILIDADES:

1) Se a estrela 1 for ainda subgigante = sistema binario
de contato: estrelas compartilham a mesma envoltéria

o

Envoltoria comum com dois nucleos de estrela

ﬂm
Lo




Low-mass red subgiant

Ve

\
\

\ Massive main- /
“sequence star’

(c) Slow mass transfer {Blue-giant)

2) Se a estrela 1 estiver na fase de ana branca, uma
nova transferéncia de matéria ocorrera: estrela 2 —»

estrela 1.

FUTURO VIOLENTO PARA O SISTEMA




a) A estrela comeca a
evoluir para o estagio de

Whita ! gigante vermelha. ja se
dwarf | B encontra no estagio de ana
| branca.

F'Ianletarg.r
nebula

Accration
I:|i$h:.| B

b) A estrela atinge o seu
maior tamanho, fazendo com
que haja transferéncia de
massa para a ana branca

!

Hed  Growing
qQuant white dwarf




O GAS ORBITA EM TORNO DA ANA BRANCA FORMANDO
UM DISCO, CHAMADO DISCO DE ACRESCADO.

Accration
disk




Man .=
dan - sequence Roche lobe of
COMpanon while dwart

N\ —
-~ /
”~ ! 1 -
While
\ v’ y
/

/ dwarf
/ \ S
N

\ //
e
/ }'\

7 Mass-transtor >,
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of companion Csk

Os pontos em que o0 gas
transferido alcanca o disco
formam regibes turbulentas e
guentes chamadas HOT SPOT.




OCORREM EXPLOSOES NA
SUPERFICIE DA ANA BRANCA.
LUMINOSIDADE AUMENTA BASTANTE

A VAVAVAVAVAVAANI
EREi= gk

Luminosity (solar units)

50 100
Time (days)
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(a) ANA BRANCA ORBITANDO EM TORNO DA
GIGANTE

(b,c) PARTE DO MATERIAL SE ACUMULA NA
SUPERFICIE DA ANA BRANCA




NOVAS OBSERVADAS

Material ejetado apos explosdes Nova




SUPERNOVA

c) Nem todo o gas é expelido na fase
de NOVA = a massa na superficie da
ana branca vai crescendo
gradualmente.

Ocorre um limite onde a ana branca
nao consegue mais suportar
gravitacionalmente a massa que

' esta recebendo da estrela .

O colapso gravitacional de uma ana branca é evitado pela
pressao de elétrons degenerados.

O limite de massa na qual a pressao de degenerescéncia nao

pode mais suportar o colapso gravitacional € em torno de 1,4
Mg (limite de Chandrasekhar).

Se a ana branca M > 1,4 Mg = supernova.




A ana branca explode =
Carbon Detonation Supernovae
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COMPARAGCAO ENTRE SNII E SNIA
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COMPARAGCAO ENTRE SNII E SNIA
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COMPARAGCAO ENTRE SNII E SNIA
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A FREQUENCIA ATUAL DE SUPERNOVAS NA
NOSSA GALAXIA E CERCA DE ~ 3 POR SECULO




REMANESCENTES DE SUPERNOVA

NEBULOSA DO CARANGUEJO (REMANESCENTE DE SNII)
« Esta a uma distancia de 5870 anos luz da Terra

 Diametro angular ~ lua cheia
- Explosao foi relatada pelos chineses em 1054 (excedeu a

luminosidade de Vénus)




RCW 86
{ (POSSIVEL REMANESCENTE DE
SNIa)

- esta a uma distancia de
8000 anos luz da Terra
Explosao ocorreu ~ 2000 anos
B atras.

| Primeira SN observada pelos
chineses.




NUCLEOSSINTESE
como os elementos quimicos sao criados

Na Terra temos:
*81 elementos estaveis
*10 elementos radiativos naturais
*17 elementos radiativos artificiais




ABUNDANCIAS DE ELEMENTOS NO UNIVERSO
DERIVADO ATRAVES DOS ESPECTROS DE ESTRELAS
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Neon
Magnesium
Silicon
Sulfur Iron

Boron
Lithium

Beryllium

| |

ELEMENTOS POR GRUPO DE

PARTICULAS

H (1 particula nuclear)

ABUNDANCIA
PERCENTUAL
POR NUMERO

90%

He (A= 4 pns)

9%

Grupo do Li (7-11 pns)

0,000001%

Grupo do C (12-20 pns)

0,2%

Grupo do Si (23-48 pns)

0,01%

Grupo do Fe (50-62 pns)

0,01%

Grupo de massa
intermediaria
(63-100 pns)

102 %
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20 30
Atomic number

Grupo de grande massa
(> 100 pns)
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PARA PRODUZIR ELEMENTOS MAIS PESADOS ATE O
FERRO = NUCLEOSSINTESE EM ESTRELAS MASSIVAS.

A FORMA DE PASSAR ESTES ELEMENTOS PARA O MEIO
E ATRAVES DA EXPLOSAO DE SUPERNOVAS.




E OS ELEMENTOS MAIS PESADOS DO QUE O FE??

ALGUNS SAO PRODUZIDOS DURANTE OS ESTAGIOS FINAIS
DE EVOLUGCAO DE ESTRELAS MASSIVAS E OUTROS

DURANTE A EXPLOSAO DA SUPERNOVA DE TIPO 1I

PROCESSOS-S E PROCESSOS-R



PROCESSOS-S

n—>p por decaimento .

Exemplo:

%6Fe+n 2 °’Fe
S’Fe+n > 58Fe
>8Fe+n 2 %%Fe
>9Fe = %9Co
%9Co + n 2 %%Co
60Co > ®ONi
SONi+n 2 ...




PROCESSOS-S

Processo de captura de néutrons

Processo mais lento de captura de néutrons,
tornando possivel entao decaimentos sem que
haja uma nova captura.

PROCESSOS-S = S=SLOW




PROCESSOS-S

Processo-S funciona até aproximadamente o Bismuto (numero

atomico 83 (p)). O processo-S ocorre no nucleo central de uma
estrela massiva (condigcoes de T e p apropriadas)
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PROCESSOS-R

Processos-R ocorrem durante o periodo da
implosao/explosao de SNII

O numero de néutrons cresce muito devido a fissao
dos elementos mais pesados por fotons de alta energia




PROCESSOS-R

Processos-R sao responsaveis pela formacao
dos nucleos atomicos muito pesados, tais
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