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O Nascimento das Estrelas
Evolucao Estelar
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Formacao Estelar

As estrelas formam-se, evoluem e morrem. Trata-se de um processo

continuo € permanente que ocorre, €m maior ou menor grau, em todas as
galaxias.

Imagem do HST de um
proplyd na Grande
Nebulosa de Orion.

Estrela em processo de
formacao!

proplyd = protostellar disk
(disco proto-estelar)




Propriedades Fundamentais
de uma Estrela: determinacao

Temperatura:
- cores ou tipo espectral

Composicdo quimica
- Analise espectral

Massa o
- sistemas binarios

Luminosidade . .
- brilho aparente, compensado pela distancia

Raio
- observagdo direta ou atraves de L e T ;



Propriedades Fundamentais
de uma Estrela: determinacao

E a idade de uma estrela, como ¢ determinada?

Para determina-la, devemos conhecer o ciclo de vida de uma estrela, para
que possamos descrever como suas propriedades observacionais (espectro,
luminosidade, raio, etc.) evoluem com o tempo.

Em outras palavras, queremos determinar a posicao da estrela no
diagrama HR, para cada uma de suas fases evolutivas



Teoria de Evolucgao Estelar

A teoria de evolucgao estelar ¢ um dos maiores €xitos da astrofisica do
século XX. E possivel, hoje, calcular em detalhes a estrutura de uma
estrela em todas as suas fases evolutivas, do seu nascimento até sua morte.

Como sabemos se a teoria estd correta? Testando-a com as observacoes
(assunto da aula de hoje)

Tipicamente, a medida que uma estrela evolue, sua luminosidade e
temperatura mudam o tempo. A historia de uma estrela pode, portanto,
ser descrita pela sua trajetoria evolutiva no diagrama HR.
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Exemplo: A Evolu¢ao do SOI

Diagrama HR esquemitico Antes de A - protoestrela
mostrando a vida do Sol A, B, C - seqiiéncia principal

D, E - gigante vermelha
F - ana branca

Diferentes lugares do
diagrama HR correspondem a
diferentes fases evolutivas

Diagrama HR € um instrumento
fundamental de visualizacao de

< modelos de evolugao estelar.




O ciclo de vida de uma estrela: resumo

: Estrela da
Meio Interestelar . o
- Colapso Sequéncia Principal
reservatorio de Lo —> )
e Gravitacional Queima H no
materia prima . :
Interior
Ejecao de toda Fim do H
ou parte da massa l
Objeto compacto \ Complexa sequéncia
(defunto estelar) de eventos que
Ana branca <4 depende da massa
Estrela de néutrons da estrela
Buraco negro (evolucao estelar)




O Nascimento de uma Estrela



O Meio Interestelar

Importante descoberta do século XX:
O espaco entre as estrelas contém matéria =» materia interestelar

Propriedades fundamentais:

1) A materia ndo esta distribuida uniformemente, mas apresenta
concentracoes espaciais =» nuvens interestelares

2) Matéria em duas fases diferentes:
gas (atomos, ions, moléculas) e poeira

Existem varios tipos de nuvens interestelares (assunto de outra aula...)
Nuvens moleculares difusas

Nuvens moleculares gigantes
Nebulosas de reflexao ou emissao



O Meio Interestelar: alguns dados

Densidade média muito baixa:

Gas: 1 atomo/cm’
(Para comparacao, no ar a densidade ¢ de 10'° particulas/cm?)

Graos de poeira: algumas dezenas de graos / km?

Densidade nas nuvens pode ser milhares de vezes maior, mas ainda assim a
densidade ¢ muitissimo menor que o melhor vacuo produzido na terra

Composi¢ao:

99% Gas
1% Poeira

Massa: aprox. 5% da massa da Galaxia



A Galaxia




e Estrelas

* Meio interestelar

e Campo de Radiagao

* Campo Magnético galactico
» Palos Chsmicos




Nuvens Moleculares Gigantes

Sao enormes estruturas de gas e poeira, com diametros de dezenas de pc

Estdao dentre os objetos mais massivos da Galaxia: massas de 100.000 a
1.000.000 de massas solares!

Composi¢ao:

atomos (H, He, etc.)

moléculas (H,0, CO,, NH,, etc.)

graos de poeira (silicatos, grafite, gelo)
Temperatura: muito frios (10 - 50 K)

Sao reservatorios de matéria para a formacgao de estrelas
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A Grande Nebulosa de Orion

Distancia: ~500 pc
Massa: ~200.000 M,

Formacao estelar iniciou-se
ha apenas 12.000.000 anos ¢
propagouse como uma onda
pela nuvem.

Processo de formacao
estelar se auto-alimenta:

a primeira geragao se forma
¢ evolue. Algumas estrelas
dessa geracao explodem
COMO Supernovas.

A explosao comprime o gas
da nuvem, dando origem a
novas estrelas




A Grande Nebulosa de Orion
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Imagem no visivel Imagem no IV

Imagem da regido central (trapézio), mostrando estrelas recém formadas ou em
formacdo. Estimas que as estrelas do trapézio tenham apenas 300.000 anos.




Nuvens de gas e
poeira em uma
galaxia:

bercarios de
estrelas

Trifid Nebula « M20 HST « WFPC2
NASA and J. Hester (Arizona State University) « STScl-PRC99-42

Nebulosa Trifide M20, na constelacao de Sagitario, a
9000 anos-luz de distancia, exemplo de um bercario de
estrelas .



Gaseous Pillars - M16 ~ HST - WFPC2

PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA




Abrindo um parentese




Condi¢oes para o equilibrio de uma estrela

A esséncia da vida de uma estrela € a continua competi¢cao entre duas
forcas opostas: a gravidade e a pressao do gas.

Desde dua formacao até sua morte, a cadeia de eventos € controlada
basicamente por essas duas forgas.

gravidade x  pressao



Condi¢des para o equilibrio de uma estrela

Forcas que atuam em um Uma estrela encontra-se em equilibrio
determinado ponto de uma hidrostatico quando
estrela:

Fp Fp=rg

em todos os pontos do seu interior.

As estrelas encontram-se em equililibrio
hidrostatico durante boa parte de suas
vidas.

Outros exemplos de sistemas em
equilibrio: atmosfera terrestre, oceanos.



Condi¢des para o equilibrio de uma estrela

Mudancas bruscas ocorrem uma das
forcas prevalece.

Exemplo 1: No fim da sequéncia
principal, o Hidrogénio do nucleo
estelar acaba.

Com o fim da geracao de energia, a
pressao interna diminui € a gravidade

passa a prevalecer

=» colapso gravitacional




Condi¢des para o equilibrio de uma estrela

Exemplo 2: Ao final do colapso
gravitacional, o nucleo da estrela
torna-se muito quente.

Inicia-se a fusdo nuclear do He, cujo
produto € o carbono.

A imensa geracao de energia
=» expansao da estrela
=>» gigante vermelha




fechando o paréntese




Ly

2)

3)

4)

Como nasce uma estrela?

Nuvem densa e fria de gas e poeira comega a colapsar
(cair sobre s1 mesma devido a gravidade)

Energia potencial gravitacional € transformada em
energia térmica: nuvem se esquenta

Eventualmente seu nucleo torna-se denso € quente o
bastante para iniciar reacoes nucleares.

A geracdo de energia interrompe a contragao € a estrela
entra em equilibrio hidrostatico — nasce uma estrela na
sequéncia principal



Estagios da formacgao estelar

Stage 4/5




Estagio 1:
Fragmentacao e Contracao de uma Nuvem

Em geral, as nuvens instelares estdao em equilibrio hidrostatico.

Para que o colapso ocorra, as nuvens devem sofrer algum tipo de
perturbacao externa.

Um grande nuvem molecular (como Orion) passa por dois processos antes de
formar uma estrela:

1) Fragmentacao: nuvem fragmenta-se (divide-se) em pedacos
menores com densidades médias maiores.

2) Contracao (colapso): fragmentos tornam-se instaveis
gravitacionalmente e colapsam-se, formando estrelas.



Fragmentagao
Teoria de formagao estelar: um dos grandes desafios da Astrofisica.
7777

fragmento de nuvem interestelar II‘ estrela.

— e = e - - = - = — = === e

Desconhece-se ainda o processo que leva a fragmentacdo das nuvens.
Entretanto, ele € necessario pois as maiores estrelas que podem ser

formadas t€m aproximadamente 100 M, ; (compare com a massa de uma
nuvem molecular, que chega a 1.000.000 M)




Estagio 2:
Colapso de um Fragmento

Por que um fragmento comeca a colapsar?

Consideremos: nuvem de baixa densidade; temperatura uniforme, equilibrio
hidrostatico. Se nada ocorrer com a nuvem, ela ficara estavel para sempre

Uma perturbacao aleatoria produz uma regido de maior densidade = acao
gravitacional e pressao aumentam.

SeF.> F , ocorre o colapso

pressao
O processo de contracdo em geral esta associado a perturbacoes externas:
supernovas (explosoes);

colisoes entre nuvens

ondas de pressao de estrelas quentes O



Possivels causadores da
contracao gravitacional da
nebulosa

Causas externas

. (Colapso forcado)

duas nebulosas supernova



Condicao para o colapso Gravitacional

Em 1902, Sir James Jeans estudou quais as condi¢cOes para o colapso
gravitacional.

Ele determinou que se uma nuvem com determinada densidade e
temperatura tiver uma massa maior do que certo valor (M), ela entrara em
colapso.

M, ~T%2 12

Qual o significado desta expressao?

Se temperatura 7' € grande, a pressao € grande, portanto uma massa maior €
necessaria para haver o colapso.

Se a densidade p € grande, a gravidade € maior, portanto uma massa menor
€ necessaria.

M, : massa de Jeans



Processos de Colapso ¢ Fragmentacao

Para cada um dos fragmentos de uma nuvem:
Se M > M, = ocorre colapso = forma-se estrelas

Se M <M, = nuvem estavel.

Dependendo da massa da nuvem original, formar-se-ao estrelas
individuais ou aglomerados estelares

Se M for da ordem de 10*a 10° M, ,, a nuvem se fragmentard em varios
pedacos, cada qual formanto uma estrela = aglomerado estelar

Se M for da ordem de 10a 10° M, ,, apenas uma estrela isolada (ou um
sistema binario/multiplo) se formara



Estagios da formacgao estelar

Stage 4/5




Estagio 3: Protoestrela

Partes externas irradiam:

L =0 T44x R?

Apds alguns 10° anos:

Regiao central da nivem torna-
se uma protoestrela com um
disco protoestelar em volta.

Propriedades tipicas de uma
protoestrela de uma massa solar:

Tfotosfera ~3000 K
Tcentral ~ 106 K
R=20-100R_,

L=100-1000L_,



Evaporating Globules - M16 HST - WFPC2

PRC95-44c - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA




Discos Protoestelares

Visao artistica de um disco protoestelar

A formacgao do disco
protoestelar € consequéncia da
lei de conservacao do
momento angular

A medida que a nuvem
colapsa, a sua velocidade de
rotacao aumenta, e parte do
material acumula-se em um
disco, cujo plano do disco €
perpendicular ao eixo de
rotacao.

O disco protoestelar € o local
de formacao de possiveis
planetas.



Evidéncias de discos protoestelares

Haro 6-5B
CoKu Tau LICHIRERC 5 Protoestrelas possuem

ventos estelares.

O disco nao permite
que o vento escape
pelo equador, o que
leva a formacao de

IRAS 04016+2610 IRAS 0424842612 IRAS 04302+2247 ventos e jatos polares
Disco é frio: invisivel
no Optico pois 0s graos
de poeira absorvem

radiagao da estrela e
emitem-na no IV.

Young Stellar Disks in Infrared HST » NICMOS

PRC99-05a » STScl OPO
D. Padgett (IPAC/Caltech), W. Brandner (IPAC), K. Stapelfeldt (JPL) and NASA




Evolucao de uma Protoestrela

ApOs alguns milhares de anos de contracao, uma protoestrela de
1 Mg tera uma fotostera com T ~ 2000 a 3000K mas com um raio
20 vezes maior que o Sol.

Por esse motivo, apesar de mais fria, a protoestrela sera muito mais
brilhante que o Sol.

Qual a fonte de energia dessa estrela?

Energia potencial gravitacional, que € convertida em energia
térmica no processo de colapso.

Lembrando: uma protoestrela ainda nao iniciou a fusao do H no
nucleo!



Trajetoria Evolutiva da Protoestrela no
Diagrama HR
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Trajetoria Evolutiva da Protoestrela no
Diagrama HR
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10.000.000 de anos depois (ponto 6)
0 nucleo torna-se quente o suficiente
para iniciar a fusdo do H, e a
protoestrela torna-se uma estrela
pré-sequéncia principal.

Durante os 30.000.000 de anos
seguintes (pontos 6 a 7), a estrela
passa por um processo de ajuste de
sua estrutura, e o equilibrio
hidrostatico € finalmente atingido:
sequéncia principal.



Estrelas de outras massas

A trajetoria evolutiva de uma protoestrela depende de sua massa.

A trajetoria que acabamos de ver vale para estrela de M= 1 M_ . Neste

caso sdo necessarios dezenas de milhdes de anos para a protoestrela chegar
na SP.

Para uma protoestrela de M =15 M
para chegar na SP.

1> $40 necessarios apenas 10.000 anos

Protoestrelas com M= 0,08 M, , nunca desenvolvem pressoes €
temperaturas altas o bastante para virar estrelas: anas marrons



Trajetorias evolutivas de
protoestrelas de diferentes
massas

Importante: uma estrela nao
evolue ao longo da SP!

Por exemplo, se a estrela
chega na SP como uma ana
G, ela continuara
(aproximadamente) na
mesma posi¢ao do diagrama
HR até atingir o proximo
estagio de sua evolugao
(gigante vermelha)

Luminosidade (Lg) ——»

Seqiiencia
Principal

40.000 20.000 10.000 5.000 2.500

-4—— Temperatura (K)




A Sequéncia Principal



Estrela da Sequéncia Principal

Como vimos, a SP € atingida quando a estrela inicia a queima do H em seu
nucleo e se reorganiza, atingindo o equilibrio hidrostatico.

A sequéncia principal € a fase mais longa da vida de uma estrela.
Tipicamente, as estrelas permanecem 90% do seu tempo de vida nesta fase.

Isso ndo quer dizer que durante a SP principal a estrela nao evolua. A queima
do H acarreta uma gradual mudanca da composicao quimica do Nucleo, que

acarreta pequenas alteracoes nas propriedades da estrela: evolucao ao longo
da SP.

Por exemplo, no caso Sol, acredita-se que inicialmente seu raio fosse 15%
menor, sua luminosidade 30% menor e sua temperatura efetiva 30% menor.



Mudancas na composicao quimica
do Sol

Composicao atual de Hidrogénio

Composicao atual de Hélio

Composicao inicial de Hélio




Tempo de Vida na
Sequéncia Principal



Relacao Massa-Luminosidade

Existe uma relagao direta entre a
massa de uma estrela e sua
luminosidade

Estrelas mais massivas tendem

a ser mais luminosas (e vice-
versa)

L o< M*“

com o ~ 3.5

Mass-Luminosity
Relation




Massa e o Diagrama HR

Da relacao M-L, podemos
associar cada ponto da SP
a um valor de massa!

Portanto, a SP é uma
sequéncia de massas!

A SP, no diagrama HR,
ilustra graficamente a relacao
entre duas propriedades
observacionais (L e T) e uma
propriedade fundamental das

estrelas (M).
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Tempos de vida na Sequéncia Principal

Quanto tempo uma estrela fica na seqiiéncia principal?

Combustivel M
T9p X X —

Gasto L

Da relagdo massa-luminosidade, obtemos

M l—a 2,9
T&p@(FOCA[ x M

Portanto, estrelas com massas maiores tem um tempo de vida
na SP muito mais curto do que estrelas de baixa massa!



Tempos de vida na Sequéncia Principal

Uma forma de entender porqué as estrelas massivas t€m um
tempo de vida mais curto € considerar que quanto maior a massa
de uma estrela, maior deve ser a forca da pressao gerada no
interior para contrabalangar a gravidade.

Dessa forma, estrelas massivas devem gerar energia a taxas
altissimas no interior (alta L, portanto), o que faz com que o H se
acabe rapidamente.



Tempos de vida na Sequéncia Principal
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Como testar a
Teoria de Evolugao Estelar?

Diagrama HR de aglomerados estelares



Diagramas HR de Aglomerados Estelares

Uma dificuldade comum para se montar um diagrama HR € a
determinacgao da distancia as estrelas. Essa dificuldade pode ser
evitada se estudarmos estrelas que pertencem a aglomerados

Aglomerados = grupos de estrelas ligadas gravitacionalmente
(portanto, prOXimas umas as outras)

Neste caso, a distancia que separa cada estrela € muito menor que a

distancia a Terra 2 pode-se considerar que todas as estrelas estejam a
mesma distancia!

Ponto fundamental - as estrelas do aglomerado tém a mesma
idade e composicao quimica!



Hyades: um aglomerado jovem
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Idade: 100 milhdes de anos
Praticamente todas as estrelas na seqUéncia principal, mas algumas
(as mais massivas) ja passaram a fase sequinte (gigante vermelha)



M3: um aglomerado velho
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Idade: ~12 bilhoes de anos

Grande concentracao no ramo das
gigantes (estrelas evoluidas)

Ponto de turnoff 2 ponto em que
as estrelas do aglomerado deixam a
SP - fornece a idade do
aglomerado!

Diagramas HR de aglomerados possibilitam um teste dos
modelos de evolugao estelar.



Modelos para a Evolu¢do de um |y
turmoff

aglomerado estelar
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Evoluc¢ao apos a Sequéncia Principal



Fim da Sequéncia Principal
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Condi¢oes para o equilibrio de uma estrela

A esséncia da vida de uma estrela € a continua competi¢cao entre duas
forcas opostas: a gravidade e a pressao do gas.

Desde dua formacao até sua morte, a cadeia de eventos € controlada
basicamente por essas duas forgas.

gravidade x  pressao



Evolucao Apos a Sequéncia Principal

O que ocorre apos a SP depende da massa da estrela. No que segue,
vamos descrever de forma resumida a sequéncia de eventos pela qual
passauma estrelacomM=1M_,

Inicialmente, o fim do H no nucleo gera uma diminuigao da
temperatura ¢ da pressao = colapso

O colapso, ao seu turno, eleva a temperatura da camada de gas em
torno do nucleo, o que causa a ignicao do H nesta camada



Visao Esquematica
de uma estrela logo
apos o fim da SP

Nucleo de He

Geragao de energia
em uma camada em
torno do numero



O Ramo das Gigantes Vermelhas

A geragao de energia na camada em torno do nucleo faz que a estrela
se expanda (pressao ganha da gravidade nas partes externas)

A expansdo faz que a fotosfera se esfrie, tornando-se vermelha
No diagrama HR, a estrela percorre uma trajetoria de

luminosidade crescente e temperatura decrescente
— ramo das gigantes vermelhas



Luminosidade (L)

tipo espectral
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Evoluc¢ao ao Longo do
Ramo das Gigantes

Porqué a estrela aumenta gradualmente de luminosidade nesta fase?

A camada em torno do nucleo esta continuamente produzindo novos
atomos de He, que “caem” o nucleo.

Portanto, ao longo do ramo das gigantes, a massa do nucleo de He
gradativamente aumenta!

O aumento da massa gera o aumento gradual da temperatura do
nucleo.

Esse aumento, por sua vez, aumenta a taxa com que H € fundido em
He na cama externa ao ndcleo 2 aumento da luminosidade



O Sol como uma Gigante Vermelha

The Sun as a main-sequence star

L
1005

(diameter = 1.4 = 10% km =

The Sun as a red giant
{diameter =1 ALy




O Topo do Ramo das Gigantes

Com o gradual aumento da massa e da temperatura do nucleo,
eventualmente a estrela atinge um ponto critico:

neste ponto, a temperatura do nucleo € suficiente para que

ocorra a fusao de trés atomos de He em um atomo
de carbono

3He 2> C
O momento em que isso ocorre € conhecido como flash do He.

Uma nova e poderosa fonte de energia entra em a¢ao, acarretanto
profundas alteracdes na estrutura da estrela.
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Ponto c: ocorre o flash do He

Ponto d: ApOs sofrer profundas
alteracOes na sua estrutura, a
estrela eventualmente entra
novamente em equilibrio e
atinge o ramo horizontal do
diagrama HR

O ramo horizontal pode ser
pensado como uma segunda
sequéncia principal, em que a
fonte de energia ¢ a fusao do
He em C



O Ramo Assintotico das Gigantes

Naturalmente, em algum momento o He do nucleo vai se acabar.
Quanto isso ocorre o que resta € um nucleo composto
principalmente de carbono.

Como vimos anteriormente, ao final da SP a estrela ascende o ramo
das gigantes, fase em que o H queima em uma camada em torno de
um nucleo de He

A situagdo agora € similar. A estrela subird o ramo assintotico das
gigantes, apresentanto um nucleo de carbono em torno do qual o He
continua a ser fundido em C.
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Estrutura de uma Estrela no Ramo
Assintotico das Gigantes

Nonburning
envelope

Hydrogen-buming
shell

Helium-burning
shell

Carbon ash



Nebulosas Planetarias

A medida que a estrela torna-se cada vez mais luminosa
(supergigante vermelha), ocorre a gradual ejecao das suas
camadas exteriores.

Isso ocorre por dois motivos:

1) Com a expansdo, a gravidade atuando sobre a camada externa
diminui

2) Com o aumento da luminosidade, a pressao de radiacao sobre

essa camada aumenta

O material ejetado expande-se a velocidades de alguns km/s, e deixa
de fazer parte da estrela, retornando assim ao meio interestelar.

A estrela entra na fase de nebulosa planetaria



Nebulosa Planetaria NGC 6543




Nebulosa Planetaria: M27







Finalmente, o fim...

A fase de nebulosa planetaria termina quando as partes externas da
estrela foram totalmente ejetadas.

O que sobra? Um caroco muito quente de carbono, que nao ¢ mais
capaz de gerar energia!

Esse caro¢o contrai-se € esiria-se, dando origem a um corpo inerte
(1sto €, que nao gera energia) conhecido como ana branca.
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Anas Brancas

Estrutura: praticamente todo o volume constitui-se de carbono,
eventualmente recoberto com uma fina camada de H e/ou He

Toda a energia irradiada provém do resiriamento
Raio = 5 — 6 x 10° km (raio da Terra)
Temperatura superficial = 5000 ~80000 K
Massa=05-14M_,

Densidade = 3 ton/cm? (Sirius B)

Atualmente: cerca de 3000 anas-brancas conhecidas







Ciclo de vida do Sol

colapso , '@ colapso colapso
nuvem globulo protoestrela Sol
estavel
por 10
bilhoes
de anos
v
. s . p—
. esfriamento . colapso eXpansao
na ana : Sol
gigante

negra branca
5 vermelha



Estagios Finais determinados pela massa

M ~1 M@ . gigante vermelha = nebulosa planetaria
Ana branca e
M >8 M@ . explosdo de supernova =
Estrela de Néutrons; Pulsar
M >>10 M@ . explosdo mais violenta =

Buraco Negro



