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Formacao estelar

@ Estrelas se formam dentro de
concentracdes relativamente densas de gas
e poeira interestelar (nuvens moleculares).

® Temperatura 10-20 K (favorece a
aglomeracao e formacao de CO e H));

® A massa destas regioes é da ordem de
10° vezes a Massa Solar;

» A densidade é de 10**g/m™;

@ A formacao estelar inicia quando as
regioes mais densas colapsam devido a

auto-gravidade,

@ O colapso é Isotérmico;
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Formacao estelar: Proto-estrelas

AGLOMERADO EM

NUVEM _ FORMACAO
MOLECULAR GAS
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JOVEM [
\ ESRELAS JOVENS EVOLUIDO
PROTO-ESTRELAS E REGIAO HII

@ Estrelas jovens evoluem a partir de um aglomerado de proto-estrelas
mergulhadas nas regifes centrais de uma nuvem molecular e se tornam um
aglomerado de estrelas T-Tauri;

* A superficie quente e ventos estelares fortes aquecem o gas a sua volta e
formam uma regiao Hil.

* Posteriormente, o aglomerado se quebra, o gas é expelido.



Formacao estelar:Critério de Jeans

@ O tempo de colapso € da ordem de 100 milh6es de anos;
3 1

2 1 g

I 0 E

0K/ \10-# gem™

My = 1,2x10° M,

Peso molecular médio ~1

* E uma equacédo pesada para valores tipicos.

® Por que nao sao formadas 100 000 estrelas de uma unica regiao?



Formacao estelar:Proto-estrela

R: Ocorre a fragmentacao da nuvem

FORMACAO
ESTELAR

[

N
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MOLECULAR Uma vez que um fragmento se destaca das
== outras partes da regido de formacdo
] estelar, podemos considera-lo como um
S . objeto bem definido, com identidade propria
e . e campo gravitacional destacado do
o restante da nuvem.
! - Proto-estrela;

Leia mais em:
http://www.if.ufrgs.br/oei/stars/formation/form_st.htm
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Formacao estelar:Proto-estrela
Videos 2 (2:45), 3 (17:00) e
FORMACAO DE UMA PROTO-ESTRELA 4 (0:40)
Uma parte mais densa da nuvem molecular colapsa
gravitacionalmente, destacando-se da nuvem. A

conservacdo do momento angular lhe dara a forma de
um disco em rotacao;

A regiao central € mais densa e quente e forma a proto-
estrela. O disco em rotacdo evolui mais lentamente e

forma um sistema planetario. A matéria continua a cair
em direcao a proto-estrela aumentando (muito) seu
tamanho. A protoestrela, inicialmente, tem ~1% de sua
massa final

A queda de materia em direcao ao centro é

Interrompida quando iniciam-se as reacdes de fusao

Gy f_;’ nuclear no centro da proto-estrela. O que produz um
ento Lo forte cento de radiacao e particulas a partir da mesma.

Estelar




Equilibrio Hidrostatico

EQUILIBRIO
HIDROSTATICO a
PRESSAD INTERNA
D0 GAS
AUTO
4 GRAVIDADE }

0 S0l ndo se expande nem se contrai, ou seja esta em equilibrio. A
forca gravitacional em cada ponto em seu interior & contrabalancada
pela pressio interna do gés.



Por que as estrelas brilham?

@ As estrelas brilham porque sao quentes.
-~ Emitem radiacao térmica (radiacao de corpo negro)
= O calor "vaza" através de suas fotosferas

@ Luminosidade = taxa de perda de energia

@ Para permanecerem quentes as estrelas precisam repor a energia
perdida, do contrario esfriariam.

* Duas fontes de energia Bétrea ko
disponiveis: ey P O
e Neutrino
= contracao gravitacional (durante e il e, S
Prdton " = s
algum tempo...) L .
o ) Prétons Hélio3 ¢ 83
- fusao termonuclear (a maior parte ~—— b4
do tempo): 4 nucleos de o A 4 e
hidrogénio (4 prétons) se fundem - 7 T Neutrino
. . 5 Positron —= 2
para formar 1 nicleo de hélio. Prdton Osion 7 = 3k - Fetm

Elétron



» Estrelas sao esferas autogravitantes de gas ionizado, cuja fonte
I de energia € a transmutacdo de elementos através de reacoes

Propriedades

nucleares, isto é, da fusdo nuclear de hidrogénio em hélio e,
posteriormente, em elementos mais pesados.

@ As estrelas tem massas entre 0,08 e 100 (140) vezes a massa
do Sol.

@ Temperaturas efetivas entre 2500 K e 30 000 K.

@ Luminosidades desde 10“ até 10°Lg,

@ Raios desde 102 até 10° R,



Tempo de vida das estrelas

I » O tempo de vida de uma estrela € a razao entre a
energia que ela tem disponivel e a taxa com que ela
gasta essa energia, ou seja, sua luminosidade.

= Como a luminosidade da estrela é tanto maior quanto
maior € a sua massa, resulta que o tempo de vida é
controlado pela massa da estrela: quanto mais
massiva a estrela, mais rapidamente ela gasta sua
energia, e menos tempo ela dura.
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Tempo de vida do Sol

Constante solar = energialsegundol/area que chega a Terra = 1367 watts/m>.
Distancia Terra-Sol = 150 milhdes de quilometros. Isso leva a:
Luminosidade do Sol = 3,9 x 102 watts!

Para manter essa luminosidade:

= 600 milhoes de toneladas de H convertidas em He a cada segundo
- Dessas 600, aproximadamente 4 (=0,7% de 600) sao convertidas em energia
Quanta energia o Sol tem disponivel?
- O Sol contém 2 x 102! milhdes de toneladas de H

- Apenas 10% da massa do Sol (a regidao do nucleo) é quente o suficiente para a
fusao ocorrer

Logo:
-~ E =0,007(%) x 10(%) x 10% kg x (3 x 108 m/s)? = 1,26 x 10% J.
Juntando tudo, encontramos:
=~ Tempo de vida = 1,26 x 10* J | 3,9 x 10%¢ J/s = aprox. 10 bilhGes de anos

T

Luminosidade do Sol na SP



Tempo de vida para as demais estrelas

@ Tempo de vida = Energia internal/ Luminosidade
@ Energia interna:
- Energia nuclear: E,, ~ M c?
@ Luminosidade:
-~ Em geral: L ~ M3
@ Portanto: tempo de vida ~ M-2

* Em relacao ao tempo de vida do Sol:
= toailtso = (Moo /Mg,,) 2

est
-t =(M_/Mg,)2x 10 bilhGes de anos

est



Radiacao de Corpo Negro

> Corpo negro: corpo gque absorve toda a
radiacao gue incide sobre ele, sem refletir nada;

* Toda a radiacao emitida pelo corpo negro €&
devido a sua temperatura;

* Estrelas emitem radiacao de forma parecida
com a de corpos negros (Temperatura);

* Radiacao de corpo negro = radiacao térmica :
depende apenas da temperatura do corpo,
seguindo as leis de Stefan-Boltzmann, de Wien e
de Planck.



Radiacao de Corpo Negro

Lel de Stephan-Boltzmann:

“*O Fluxo na superficie de um corpo negro é
proporcional a quarta poténcia da temperatura
efetiva do corpo.”

F=oTg

Ko . —i- o —2 L — T—d el s - —r . —! _ . 7 —L
c=567Tx108% I m2s I K*=567x10"" ergs cin 2g—1 K

Determinando a Luminosidade da estrela podemos

L = 4nR*0T;

determinar a sua temperatura;




Radiacao de Corpo Negro

Lei de Planck:

“A radiacao eletromagnética se propaga de forma
guantizada, em "pacotes" ou "quanta” de energia

E =hv”

Mecanica Quantica+ Mecanica Estatistica

Lel de Planck

- Qualquer corpo em equilibrio termodinamico emitira
fotons com uma distribuicdo de comprimentos de

By(T') =

2 1

\b che/ART _

onda dados pela Lei de Planck;
- Esta é a radiacdo de corpo negro
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Lel de Wien:

O comprimento de onda em
gue um corpo negro tem o
pico da radiacao e
Inversamente proporcional a
sua temperatura.

Amax1 = 0,0028978 Km

2897, 8 K pum
T

)\max —
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Espectroscopia
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Espectroscopia

“Espectroscopia € o estudo da luz atraves de suas
componentes, que aparecem quando a luz passa
através de um prisma ou de uma rede de difracao”

A intensidade da luz em diferentes
comprimentos de onda, chamamos de espectro.

Quase todas as informacdes sobre as propriedades
fisicas de um objeto podem ser obtidas a partir de
Seu espectro.




Espectroscopia
Leis de Kirchhoff:

Espectro continuo @

Espectro de emisséo

L E

1) Um corpo opaco quente,
solido, liguido ou gasoso,
emite um espectro continuo.

intensity
>
i
S
3

EX.

Ao [ co0l | Filamento de uma lampada incandescente;
_'_'_'_'_'_'_'_F ~
_/\ Lava de um vulc&o;

wavelength Estrela




Espectroscopia
Leis de Kirchhoff:

Espectro continuo

Espectro de emisséo
L E

Espectro de absorg

o

itensity 2) Um gas transparente
produz um espectro de linhas
de emissao Dbrilhantes. O
nimero e a posicdo destas
linhas depende dos elementos
guimicos presentes no gas.

680 EX
Filamento de uma lampada
fluorescente

[onn

560

600 &40
VWavelength (nanometres)

Espectro da nebulosa Eta-Carina



Espectroscopia
Leis de Kirchhoff:

Espectro continuo

Espectro de emisséo

Espectro de absorgao @

3) Se um espectro continuo
passar por um gas a temperatura
mais baixa, o gas frio causa a
presenca de linhas escuras
(absorcéo). O numero e a
posicao destas linhas depende
dos elementos quimicos

presentes no gas.
EX. Sol e sua atmosfera
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Fluxe Relatiwvo

Espectroscopia

L I R I T T T s o

e s 1 o o 1 o a1 9 o 4 9 1 3 5 g | 3 5 3
4000 5000 GO0 7000 2000 2000

Conprinento de Onda {A)

Diferentes tipos de estrelas
Mais Quentes: no topo

Um espectro continuo € o
resultado de diversos espectros
de linha superpostos!



Espectros estelares: Classificacao de Temperatura

7000 A 4000 A
.—Hidrﬂrgemm . . T

35000 K E f

Oh! Be iIne irl, Iss

L—— Heélioll — 6'
ennnnﬁé B { 1 B
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10 000 K, : ki | i A, e
: i bt | SR i Betelgeuse
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Exemplos de tipos: http://www.astronomy.ohio-state.edu/~pogge/Ast162/Unitl/SpTypes/index.html



O diagrama HR (Hertzsprung Russel)

» E relacdo existente entre a
luminosidade de uma estrela
e sua temperatura superficial.

@ O Diagrama de Hertzsprung-
Russell (HR) foi descoberto
iIndependentemente por:

— Ejnar Hertzsprung, em
1911 (Dinamarca)

— Henry Norris Russell, em
1913 (EUA)

Lumineosidade (L)

< Rigel

=rBetel
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o ¥r Canopus <7 Mira
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“rFiocyon
¥r %7 Alpha Cenraui A
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<7 Sirius B
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Bl Yw4DEEEB
0 %i’ 40 B C
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O diagrama HR (Hertzsprung Russel)

@ Seguéncia Principal: estrelas mais massivas sao mais quentes e
mais luminosas. As estrelas da SP tém, por definicao, classe de
luminosidade V, e sao chamadas de anas.

Desde estrelas quentes e Classe Espectral
muito luminosas até - : SR
estrelas frias e pouco
luminosas.

- Supergigantes

Glgantes

.;;;.1:]

@ Gigantes: estrelas frias e
luminosas. Pertencem a
classe de luminosidade Il ou
1.

@ Supergigantes: classe de
luminosidade |I. :
@ Anas Brancas: estrelas 20000 14000 10000 7000 5000 3500 2500
guentes e pouco luminosas Temperatura Absoluta (K)
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O diagrama HR (Hertzsprung Russel)
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O diagrama HR (Hertzsprung Russel)
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» As estrelas de um

Aglomerados Estelares

aglomerado estelar formam- NV
se da mesma nuvem de gas | Gravidads™—. uvem
e portanto tem a mesma 7 ; | Colapsa
idade, a mesma composicao s
guimica e a mesma distancia. .

*0e. .
— Aglomerados abertos e o
— Aglomerados globulares



Aglomerados Globulares

@ Centenas de milhares de estrelas
@ ~160 globulares na nossa galaxia.

Omega Centauri (NGC5139)



Aglomerados Abertos

@ Tém dezenas a centenas de estrelas

Pléiades



O diagrama HR de Aglomerados Globulares
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lagrama HR de Aglomerados Globulares
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O diagrama HR de Aglomerados
Globulares

M 67
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Diagrama HR de Aglomerados Abertos da galaxia mostrando os
turn-off points da sequencia principal em diferentes idades



Estrelas na vizinhanca do Sol

Hiztograma do miumero relativo de estrelas proximas ao Sol

10,000 —

Estrelas por milhdo de |.'.ctruc3
g




A sequéncia principal

%

@ A estrela passa a Maior parte
de sua vida na sequéncia
principal;

Luminosity (Solar Units}

2 A estrela ndo anda na SP;

@ A posicao dela na SP do HR
depende da massa inicial;

10,090 # 000
Surface Temperature [Kelvin}

Uma vez comecada a queima do hidrogénio no centro de uma proto-

estrela, ela evolui rapidamente, passa pela fase de T-Tauri (alguns milhdes
de anos) e se torna uma estrela da Sequéncia principal;



Evolucao Estelar

Tudo depende da massa!!!

EVOLUTION OF STARS

Planetary Nebula

Small Star Red Giant :
White Dwarf

% o4
o3 .

oy

Meutron

Star ’*

Supernova
Red Supergiant /
Large Star - e

Stellar Cloud . @

with
Protostars

IMAGES NOT TO SCALE



I A sequéncia principal:
I todas as estrelas comecam da mesma forma

Sequéncia
Principal
@ @ Durante a SP a estrela converte

.
E«@»‘ﬂ“ H em He no seu nucleo:;

Muvem em By ':-,:,ﬁ'
Contracio E.s}rfttlcja S

sequencia  ° O tempo de vida de uma estrela
Puncipal na SP depende de sua massa;

H—=He i
2 Se as estrela tiver menos de

r, 0.8 MSol o tempo de vida do
%,»,«? sequencia  UNiverso nao é suficiente para ela
s Puoepal  ter saido da SP;

4



Evolucao Final das Estrelas

O destino final das estrelas, depois de consumir todo o seu
combustivel nuclear, depende de duas coisas:

1) Binarismo: Se as estrela é simples ou se faz parte de um
sistema multiplo (~60 % faz parte);

- Neste caso sua evolucao depende tanto da massa guanto
da separacao entre as estrelas, que determinara quando na
evolucao as estrelas interagirao.

2) Massa Inicial da estrela;



Evolucao Final das Estrelas

A evolucao de 98% das estrelas para Anas Brancas vem da
Funcéao Inicial de Massa

IMF= n(M) ~ M2

- nascem 300 estrelas de 1 MSol para cada uma estrela de
10MSol (17{-2.35}/10™-2.35});

- 300 estrelas de 10 MSol para cada uma estrela de
100MSol.



Contracao de nuvem proto-estelar

Durante a formacéo, uma nuvem de gas se contrai, formando uma proto-estrela.

100 000 anos 4

o fum '\P‘[r 10000 anos
10 milhBes de ari ,!:l“‘\ﬁ R~

'Q_L._,‘)

'""“'\

Luminosidade (L,)

m 2000
Temperatura




I Evolucao estelar para diferentes massas

I @ Quando a temperatura no nucleo fica suficientemente alta (8 milhdes K)

para iniciar reacdes nucleares estaveis, a proto-estrela torna-se uma estrela
da SP, transformando hidrogénio em hélio no nucleo.

2 Se a massa for < 0,08 MSO|=73 waiter, ela sera uma ana marrom. Nao sera

uma estrela pois nunca tera reacdes nucleares transformando hidrogénio
em helio (T <8 milhdes K).

Visible « WFPC2 Infrared « NICMOS




Evolucao Estelar

STELLAR MURSERY
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Interior Estelar

a) 0 centro, onde ocorrem as reacoes de fusao de H em He;
b) uma zona convectiva
C) uma zona radiativa.

ESTRUTURA INTERNA DE ESTRELAS DA
SEQUENCIA PRINCIPAL

TiroESP. O Tiro ESP. G TiroEsP. M
(60 M©®) (1 M) (0.1 M®)
ZONA ZONA REGIAO DE
RADIATIVA CONVECTIVA QUEIMA

NUCLEAR



Interior Estelar

M<0,5 O

05-15

M=>15



Interior Estelar

Main Sequence Post Main Sequence Red Giant Star
Star Star
\ / Core collapse heats
' .. the shell continously B
5 2% -
H_ HE P:G . P:G
i Y
P}G ,-'./H
o H—He _ Core He fusion dominates
Hydrogen core Eeaction rate increases energy production.

. and the L increases
fusion



Interior Estelar




He-C-O-Ne-Mg




I Evolucao estelar para diferentes massas

1gante
Sequéncia Vermelha

I 0,08 - 0,8 MSOI Pupcipal .

- Se a massa da estrela for entre 0,08 MSol e 0,45 MSO
ela se tornara uma ana branca com nucleo de hélio.

Duven em
Contracdo



Evolucao estelar para diferentes massas

Cigante
YVermelha

Sequéncia Ans
1 - 10 MSO| P'L'l l: . Em‘

Ligante
YVermelha

Supergigante Vermelha

Mebulosa
E"Ian etéri And
Branca
—— ':::'
C/O

Duven em
Contracdo



Evolucao estelar para diferentes massas

1-10 M
So

* A vida do Sol na seqtiéncia principal esta estimada em 10 a 11
bilnGes de anos.

* Quando as estrelas
consomem o hidrogénio

no nucleo, que

corresponde a
aproximadamente 10% I,
da sua massa total (50 !
000 km no Sol), elas
saem da sequéncia

principal.




Evolucao estelar para diferentes massas

1-10 M
So

* Como nenhuma energia nuclear é gerada no nucleo nesta fase,

ele se contrai rapidamente, e a luminosidade da estrela aumenta
um pouco.

* A geracao de energia
nuclear passa a se dar

em uma camada externa

a este nucleo, com
aproximadamente 2 000
km de espessura, onde a f"’
temperatura e a '*
densidade sao suficientes
para manter as reacoes
nucleares.




Evolucao estelar para diferentes massas

1-10M

Sol

® As camadas externas se reajustam ao aumento de luminosidade
expandindo-se, e como a area superficial aumenta, sua temperatura
diminui.

A luminosidade aumenta e a estrela torna-se mais vermelha,
aproximando-se do ramo das gigantes no diagrama HR.

@ Quando o Sol atingir esta fase, daqui ha 6,5 bilhdes de anos, a
radiacao solar atingindo a Terra sera tao intensa que a temperatura na
superficie da Terra atingira 700 C, os oceanos ferverdo, deixando a
Terra seca.

Life Cycle
Of the SUI‘I Now Red Giant Planetary Nebula

Gradual Warming

'‘FENENENEEX X ® lo o

White Dwarf ...

Birth 1 6 7 8 9 10 11 12 13 14

In Billions of Years (approx.) Sizes not drawn to scale



Evolucao estelar para diferentes massas

1-10M
So

@ A atmosfera se esvaira, pois 0os atomos e moléeculas estardo se
movendo a velocidades tao altas que escaparéo da Terra.

@ No centro do Sol, a temperatura atingira 100 milhdes de Kelvin, e a

reacao triplo-a, (Salpeter), iniciara, combinando trés nucleos de hélio
(particulas a) em um nucleo de carbono.

Life Cycle
of the Sun Now Red Giant

Planetary Nebula

Gradual Warming
dooooloo... ® o . .

White Dwarf ...

Birth 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14

In Billions of Years (approx.) Sizes not drawn to scale



Evolucao estelar para diferentes massas

1-10M
So

@ O Sol sera entdo uma gigante vermelha, transformando hélio em carbono
no nucleo, e hidrogénio em hélio em uma fina camada mais externa.

1007

@ A massa do Sol ndo é suficiente
para que a temperatura do nucleo 104
alcance um 10° K, necesséria para 7
gueimar o carbono o 2

= g 4
@ Quando estas estrelas trans- =
formam o hélio nuclear em 1072~
carbono, elas saem do ramo das i 4
gigantes e passam para 0 ramo ]
horlzontal: 40000 20000 10000  S000 2500

T (K)

Leia Mais em: http://www.if.ufrgs.br/oei/stars/rgb/rgb _evol.htm



Evolucao estelar para diferentes massas

1-10M
Sol
Quando o hélio nuclear for todo 1097 5 ,: »
: mao sintoti-
transformado em carbono, e | \ I fo degigantes.
parte em oxigénio, as estrelas 10 - 4
entram no ramo das 5
supergigantes, chamado também 10
N ®
de Ramo Assintotico das = ¢
Gigantes (AGB). ]
10 24
i

I | T t 1
40000 20000 10000 5000 23500
T (K)

Leia Mais em: http://www.if.ufrgs.br/oei/stars/rgb/rgb _evol.htm



Evolucao estelar para diferentes massas

1-10M
So

@ |nicialmente, a maior parte da energia € produzida na camada rica em hidrogénio
(externa), sendo a camada de hélio relativamente pequena.

@ A medida em que a camada de 1067 y
. A . . Ja— ~ R intoti-
hidrogénio deposita mais hélio, . \ e S ntes.
aumenta a producédo de energia 10 1 r 4
via fusdo de hélio, levando a um )
evento explosivo chamado de "é} i
pulso térmico. = 1 4
—]
10 2-
1074

| T T t 1
40000 20000 LG00G 000 2500
T (K)

Leia Mais em: http://www.if.ufrgs.br/oei/stars/rgb/rgb _evol.htm



Evolucao estelar para diferentes massas

1-10 M
So

@ Nesta fase aumenta de
tamanho e luminosidade.

@ A estrela comeca a
produzir um vento de
particulas carregadas que
dela se perdem. Ha
portanto perda de massa
pela estrela, que se desfaz
de grande parte de suas
regioes mais externas

Camada de poeira

| — T

wZ e
o _— —_— ",
‘ e -J.-.____.-"" T -\""--\_\‘_M "'H\
= s
4 4 A . k
x b
¢ ‘ "~_‘
A ! ~
! J ‘._l h
4 ! Fﬁ y o
'n, | Vento Vento ) )
¢——  Estelar Estelar /
LY
Nk\ .__.-"r l_.'r
I % e g
L .-\'u N ._J.-""'
. Sy -, -
Luz infra-ver- £ S -
s T— - ra
melha HH e
e -~
S g EEd FIr - -

Estrelas do ramo assintotico estao envoltas em uma camada de po-
eira produzida pela seu praprio vento estelar. Esta camada bloqueia
a luz visivel, mas emite luz no infra-wvermelho.



Evolucao estelar para diferentes massas
1-10M

Sol

@ Apoés passar outras centenas de milhares de anos no ponto superior direito deste
diagrama, chamado de ramo gigante assintotico (AGB), a estrela ejetard uma
nebulosa planetaria, e o nucleo remanescente sera uma estrela ana branca.

Clownface Nebula Helix Nebula

NGC3132 NGC 6543 NGC 2440




Evolucao estelar para diferentes massas

1-10M
So
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Evolucao estelar para diferentes massas

1-10M
So

1
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Evolucao estelar para diferentes massas

1-10M
Sol
Estagio Duracao |Temperatura Temperatura Raio
1 Mg, (anos) Central (1UGK) Efetiva (K) (700 000km)

Sequiéencia Principal | 10 bilhdes 15 5400 1
Subgigante 100 milhées 50 4000 3
Flash de helio 100 mil 100 4000 100
Ramo Horizontal | 50 milhoes 200 5000 10
Supergigante 10 mil 250 4000 500
Nebulosa Planetaria 10 mil 300|100 000(3000 nebula)|0,01(1000 nebula)
Ana Branca 11 bilhdes 100 100 000 a 3000 0,01
Ani Preta 10*° 5 1077 5K 5 0,01




Evolucao estelar para diferentes massas

Se a estrela iniciar sua vida com massa entre 10 e 25 MSol, apos a fase de
supergigante ela ejetara a maior parte de sua massa em uma exploséo de
supernova, e terminara sua vida como uma estrela de néutrons, com uma
temperatura superficial acima de 1 milhao de graus K, massa de cercade 1,4
MSol, e raio de cerca de 20 km.

Se esta estrela possuir campo magnético forte, ela emitira luz direcionada em um
cone em volta dos polos magnéticos, como um farol, e sera um pulsar.

DNuvem em _ 1gante
Contragio Sequéncla Vermwelha

Supergigante ¥ermelba
511 pernova

11 Estrela
L de THEwtron s

el Ho-C.0-No-Mp-5i,5 BEl S

A e ou de quarks

Quanto malor a massa das estrelas mais rapido elas evoluem: uma estrela de 10
massas solares sai da seqéncia principal em 100 milhdes de anos.

10-25 M

Sol




Evolucao estelar para diferentes massas

PESCOBRI UM
. SUPERMOVA! A




Evolucao estelar para diferentes massas

M51 (May 9, 2005)

M51 (July 10, 2005)

Arrows point to supernova




Evolucao estelar para diferentes massas

10-25 M
So

°A explosédo de supernova ocorre porque, apos a formacao do
nucleo de ferro, o nucleo colapsa violentamente em alguns
segundos, sob o peso de sua propria atracao gravitacional,
sem ter outro combustivel para liberar energia nuclear.

*As camadas superiores, contendo aproximadamente 90% da
massa colapsam entao sobre este nucleo, e apds o
comprimirem ate o limite das leis fisicas, sdo empurradas para
fora com velocidades de milhares de gquilometros por segundo.

*Tanta energia € liberada em um colapso de supernova gue ela
brilha com a luminosidade de uma galaxia de 200 bilhdes de
estrelas.



Evolucao estelar para diferentes massas

Simulacdo da aproximacao a um pulsar,
mostrando o feixe de luz orientado com 0s
polos magnéticos.

A deteccéao de pulsares € estatistica

Seqguéncia de fotos do pulsar da Nebulosa do
Caranguejo, com periodo de 33 ms.



I Evolucao estelar para diferentes massas

I 25-100 M_

Duven em
Contracdo

Estiela Wolf—Rayet
Supernova

Buraco

/o }
@) i §

He-C,0-Ne-Mg-818



Evolucao estelar para diferentes massas

25-100 M__




Evolucao estelar para diferentes massas

s Se a estrela iniciar sua vida com massa entre 25 e 100 M__, apos a

fase de supernova restara um buraco negro, com massa da ordem de
6 M_ , e raio do horizonte de 18 km.

@ O raio do horizonte, ou raio de Schwarzschild é a distancia ao
buraco negro dentro da qual nem a luz escapa:

R =2GM/ c’

@ Nao ha, ainda, evidencias claras da deteccdo de buracos negros
estelares.

® Para algumas estrelas massivas, os modelos de deflagracao da
explosdo de supernova prevéem dispersao total da matéria.

@ Portanto, todos nés somos “poeira das estrelas”!!



FIM

Obrigado!

Gaseous Pillars - M16 ~ HST - WFPC2

PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA
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Espectro de linhas: como se formam as linhas espectrais?

Rutherford, Geiger e Marsden fizeram varios
experimentos em 1909 bombardeando folhas
de ouro com particulas alfa (ions de hélio).

- Uma em cada 20 000 particulas incidentes
eram refletidas na mesma direcao de
incidéncia;

- Atomos sdo formados por um pequeno
ndcleo, com carga elétrica positiva rodeado

por uma nuvem de elétrons (q -); . _ .
- Esses elétrons nao poderiam estar parados, pois eles cairiam em

direcdo ao nucleo devido a atracdo coulombiana, entdao Rutherford
propds gue os elétrons estariam girando em torno do nucleo em orbitas
circulares.

- No entanto, isso nao resolvia o problema da estabilidade do nucleo,
pois cargas elétricas aceleradas emitem energia, e a perda de energia
faria os elétrons espiralarem rapidamente em direcao ao nucleo. emitindo



Espectro de linhas: como se formam as linhas espectrais?

Como o8 dtomos emitem nz

—— 2001 HowStuffWorks
—

Em 1900, o cientista alemao Max
Planck (1858-1947) desenvolveu o
modelo da quantizacdo da luz,
segundo o qual a matéria emite luz em

pacotes de energia, que ele
degﬂpmou uant

aA.. .
ma particula colide com o atomo (1) que
se excita, fazendo com que seu elétron pule
para um nivel de maior energia (2).

b) o elétron volta para seu nivel de energia

A figura mostra um atomo constituido de um original, liberando a energia extra na forma
nucleo e um elétron (bolinha azul) em meio a  de um féton de luz (3).

varias particulas (bolinhas amarelas).



Espectro de linhas: Niveis de Energia do Hidrogénio

- Para cada elétron existe um certo nivel de energia (orbita) ;

- As Unicas orbitas possiveis sao aquelas cujo perimetro € igual a um numero

intairn Aa romnrimantne Ada nnda dn nléfron;

2T = NAe =123

.,
Impossivel Possivel

- 0 elétron ganha ou perde energia "saltando" de um nivel para outro de
maior ou menor energia;

- guando o elétron absorve luz (saltando para um nivel de maior energia)
ele produz uma linha de absorcao;

- guando o elétron emite luz (saltando para um nivel de menor energia) ele

V'\IFAAI 1™ 1 1 VY ™ I;nlf\f\ r\ln r\m;r\r\gr\-



Espectro de linhas: Niveis de Energia do Hidrogénio

Diferenca entre dois niveis de energia:

h..(_‘:

Ef(if.on. — E(?’?-l) — E('T?-Q) E‘f(ﬂf(_}-ﬂ, — ]?..I/ — 7
Entao: Como:
]”/ — E(.n_ ) _ E(?’? ) _ 1*) () P\"T i . i o C
1/ = 1 9) = 15,0 € n% -n% ) = X

L oao: I 13.6eV [/ 1 1y 1 1 |

I A he n? ni3) 912A \n? n3

Onde 13,6 eV € a energia necessaria para arrancar o elétron do atomo de

hidrogénio (ionizac&o). O comprimento de onde de um foton com essa energia é
o012 A



Espectro de linhas: Niveis de Energia do Hidrogénio

Somente fétons com energia igual a

diferenca de energia entre dois
niveis atbmicos podem ser emitidos
ou absorvidos;

Comgo os dtomos enntem lnz

2001 HowStuffWorks

Efri?‘.mir.. —

E(ny) — E(ng)

iyl Hem 13 :5 ey

Es=13,04 e¥

— Ea=1273 ¥

AP Ea=12 0T eV

E=10,19 ¥

Lyf

Eq =0 eV




Espectro de linhas: Niveis de Energia do Hidrogénio

Lyman
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Energia de ligacao nuclear

* Energia de ligacao nuclear por total de nucleons (p+n): maximo
no Fe>*

EiaiMey')
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20t
1,0 i

o 20 40 B0 80 100 120 140 160 130 200 220 240 A



Espectros estelares
I Estrelas emitem um espectro continuo com linhas de absorcéo.

Continuo:
I @ ¢ gerado na sua superficie visivel (fotosfera)
@ tem forma similar a de um corpo negro com a temperatura da
fotosfera.
@ a cor de uma estrela depende de sua temperatura (Lei de Wien);
@ estrelas guentes aparecem azuis (T=10 000-50 000 K);
@ estrelas "mornas" aparecem amareladas (T~6000K) ;
@ estrelas frias aparecem vermelhas (T~3000K);

Linhas de absorcéao:
@ S40 geradas nas atmosfera fina logo acima da fotosfera,

@ Sua presenca depende dos elementos ali presentes e da temperatura
da estrela;



Espectros estelares

Aproximadamente em 1900 - Annie Jump Cannon: classificou 0s espectros de
225 000 estrelas até magnitude 9. Publicou a classificacdo no Henry Draper
Catalogue, entre 1918 e 1924,

Aspectos principais da classificacao:

- Baseia-se nas intensidades relativas das linhas de absorcao presentes essa
intensidade esta associada a temperatura da estrela, logo € uma classificacao
de temperatura,

- Em ordem decrescente de temperatura, as classes espectrais sao: O, B, A, F,
G, K, M;

- Cada classe se subdivide em 10: de 0 a9 (..., A0,A1,A2,...,A9,FO,F1,..) sendo
0 a mais quente dentro da classe e 9 a mais fria.



Espectros estelares: Classificacao em Luminosidade

Baseia-se nas larguras das linhas de absorcéao do espectro. que
dependem fortemente da gravidade superficial, diretamente
relacionada a luminosidade pelo raio

M é similar

1N
Ficam mais largas conforme a pressao aumenta. « q — CEY;E[

Estrelas grandes tém pressao menor.

Linhas de aborcéo séo sensiveis a presséo do gas:

Estrelas pequenas tém pressao maior.

Portanto:

Estrelas grandes tém linhas de absorcéo estreitas.

Estrelas pequenas tém linhas de absorcao alargadas.



Espectros estelares: Classificacao em Luminosidade

Estrelas grandes sao mais brilhantes a mesma temperatura que um
estrela pequena.

L =47 R*0T

la - supergigantes superluminosas. Exemplo: Rigel
(B8la)

Ib - supergigantes. Exemplo: Betelgeuse (M2lab)
Il - gigantes luminosas. Exemplo: Antares (Mll)
lll - gigantes. Exemplo: Aldebara (K5III)

IV - subgigantes. Exemplo: Acrux ( Crucis - B11V)

V - anas (sequéncia principal). Exemplo: Sol (G2V)



A Relacao Massa-Luminosidade

@ As massas das estrelas podem ser determinadas no caso de estrelas
binarias, aplicando-se a Terceira Lei de Kepler.

@ Essas observacbes tém mostrado que as massas das estrelas
aumentam de baixo para cima ao longo da seqténcia principal

10° £ — e : T3 )
M > 3Me — Lox M?
10° '- > < " f
ik 3 \ 2.5
P M<0.5Ms — L x M™?
A0 ’f”f
001 ,— | ,fﬁf L Pl ; Lol — "-'5
X 0 C Em média: L x M

|'...1I.'M” 3]

@ As massas das estrelas variam entre 0,08 e 100 (140) massas solares,
ao passo que as luminosidades das estrelas variam entre 104 e 108
vezes a luminosidade do sol.



Extremos de luminosidade,
raios e densidades

@ A luminosidade de uma
estrela é proporcional a
sua temperatura efetiva
na 42 poténcia e ao seu
raio ao quadrado.

L =4ArR*o Ty

{:\

R = 100 RE R = 1000 R&

] T T t |
40000 20000 10000 5000 2500
T (K)



Extremos de luminosidade,
raios e densidades

Seguéncia Principal: A maioria das estrelas (85%), incluindo o Sol, se
encontram na Sequéncia Principal.

L=102a10° L, T=2500 a > 50000 K R=0.1a 10 R,
p - pSoI

Gigantes : Grandes mas frias com um grande intervalo de
luminosidades

L=10%a 105 L, T < 5000 K R =10a 100 Ry,

Supergigantes: Sao as estrelas maiores, no topo do diagrama HR,
com grande intervalo de temperatura efetiva mas relativamente
pequeno intervalo de luminosidade

L=10>a10°L, T = 3000 a 50000 K R~10°R,,
p ~1O-7 pSoI



&

Extremos de luminosidade,
raios e densidades

L
Tamanho da estrela

L
Tamanho da arhita da Terra

I.—. -
Tamanho da arbita de Jupiter

Atmosfera de Betelgeuse HST - FOC

PRCY6-04 - 5T Scl OPO - January 15, 1995 - A. Dupres (CfA), NASA

Betelgeuse, a segunda estrela mais brilhante da constelacdo do Orion (a mais
brilhante € Rigel a 800 a.l.) estd a uma distancia de cerca de 600 anos-luz. Sua
luminosidade é 14 000 vezes maior que a do Sol, embora tenha somente 20
vezes sua massa. Seu raio € de cerca de 1000 vezes o raio do Sol.




Extremos de luminosidade,
raios e densidades

Anas vermelhas e anas marrons: As estrelas anas vermelhas sao
muito menores e mais compactas do que o Sol.

- T~2700K
M, =+ 13
- R~1/10R,

- M~ 1/10 da massa do sol,
- p = 100 pSoI'

Anas brancas: Estrelas quentes mas pouco luminosas que ocupam
0 canto inferior esquerdo do diagrama HR. Elas sao muito mais
fracas do que as estrelas da SP de mesma temperatura. Pela
relacao luminosidade-raio-temperatura, elas devem portanto ser
muito menores do gue as estrelas de mesma temperatura da SP.

- R~0.01R,, (~Tamanho da Terra!)
- p~107

pégua
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