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Estrutura estelar: o que estudar?
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Por que as estrelas evoluem
(mudam de um estado para outro)?

7 Consumo de sua materia prima

v Fusdo requer combustivel, que e esgotado durante o processo.

v Outros tipos de reacoes nucleares sao possiveis a temperaturas mais
altas, produzindo e consumindo outros elementos

v Colapso gravitacional tambem gera energia

4 A opacidade afeta o transporte de energia do interior
estelar para a superficie

v Depende da densidade e composi¢do quimica
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Modelos Estelares

4 Modelos computacionais baseiam-se em:

v Equilibrio hidrostatico: cada camada da estrela sustenta as camadas mais
externas

v Transporte energetico: vale a lei zero da termodinamica: energia flui de
regioes mais quentes para as mais frias na estrela.

v Conservacdo de massa: a massa total da estrela e a soma de todas as
camadas no interior estelar.

v Conservacgado de energia: a luminosidade total corresponde a energia total
produzida em todas as regioes da estrela

C. A. Wuensche (2023)



Modelos estelares

4 0O que sabemos de interiores estelares vem de:
v Observacgoes do Sol
v Observacgoes de estrelas proximas

v Simula¢oes computacionais das camadas do interior estelar

1 Refinamento dos modelos de evolugao estelar:

Y resultados do modelo X observacoes recentes.

C. A. Wuensche (2023)



Equacoes da estrutura estelar
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Equilibrio Hidrostatico

Um fato observacional importante e
que estrelas nao mudam
rapidamente*, logo sua estrutura
inferna deve ser razoavelmente
estavel.

Na teoria de interiores estelares,
essa observacado e descrita pela
condicao de equilibrio hidrostatico.

Entdo, 0 que mantem a estrutura de

uma estrela? N N
Gradiente Gravidade
de pressao
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Equilibrio Hidrostatico

Um fato observacional importante e
que estrelas nao mudam
rapidamente*, logo sua estrutura
inferna deve ser razoavelmente
estavel.

Na teoria de interiores estelares,
essa observacado e descrita pela
condicao de equilibrio hidrostatico.

Entdo, 0 que mantem a estrutura de

uma estrela? ~ N
dcimc:;esr;%eo Gravidade
* Bem, quase todas.... Também ha estrelas pulsantes! P
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Equacao de estado

1 Descreve a relacao entre pressao, temperatura e densidade:

v gases normais (ou gases perfeitos)

v gases degenerados
Alta pressdo e independente da temperatura

Decorrente do principio da exclusao de Pauli (so se aplica a fermions - MQ)

4 Teorema de Vogt-Russel

v Todo o processo evolutivo de uma estrela e determinado por sua massa e
composicdo quimica.
(Mas... atengao para pecularidades em sistemas binarios)

v Modelos de evolucao estelar dependem do entendimento dos processos fisicos

C. A. Wuensche (2023)



7 Equagao de estado de um gas perfeito:

P =nkKl

1 reescrita como: Isso significa que, se a pressdo € altaq,
também a temperatura e a densidade
pﬁ;T o devem ser. O equilibrio hidrostdtico
P = o= ’::Zde requer uma pressdo central grande.
MM |

@idras’r@ + @50 de es’raD

I |
v

¥ T central,
o central altas
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Materia degenerada

O processo de queima de hidrogenio em helio no interior estelar continua até a
exaustdo do combustivel nuclear.

Num determinado momento, toda materia torna-se degenerada (todos os eletrons sao
removidos dos atomos e os nlcleos coalescem como se fossem um Gnico nicleo).

Isso faz com que os eletrons preencham os niveis eletronicos sempre a partir do estado
fundamental, de forma que os eletrons passam a pertencer ao objeto e nao mais a um
ndcleo individual.

Os niveis de energia mais baixos sdo capazes de armazenar praticamente todos os
eletrons livres.

O principio da exclusao de Pauli aplica-se a fermions (eléetrons)

C. A. Wuensche (2023)
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Uma estrela composta de materia degenerada comporta-se
como um Qnico atomo gigante

Estrelas cuja estrutura e sustentada pela pressao de
degenerescencia dos e- e conhecida como “and branca”.

Quando a sustentacdo vem da pressao de degenerescencia dos
neutrons, temos uma estrela de neutrons

Na equacao de estado de materia degenerada, a pressao
independe da temperatura:

constant

P xp

De modo geral, para a materia relativistica, const = 4/3, e
para a materia nao-relativistica, const = 5/3

Low-density gas
(nondegenerate)

—
- L3
& . 4
. o
. .
b @
High-density gas
(degenerate)

Como a pressdo de degenerescencia independe da temperatura, a medida que a temperatura

aumenta, o gas e aquecido mas ndo existe mais expansao!

Essa situacao tem consequencias importantes para estrelas nos estagios finais de evolu¢ao, como
por exemplo, os nicleos de gigantes vermelhas e também supernovas, ands brancas e estrelas de

neutrons.

C. A. Wuensche (2023)
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Conservac¢ao de massa

2 As quantidades M, p e r que aparecem na eq. de equilibrio hidrostatico nao sao

independentes: a massa M, contida num raio r e determinada pela densidade do
material estelar.

4 Relacionamos essas variaveis considerando uma concha fina de espessura dr e
massa dM. a um raio r do centro.

er ; e
— 4777"'2,0 ?

dr

A massa no interior estelar varia de acordo
com a distancia ao centro da estrela.

C. A. Wuensche (2023)



O efeito da massa

A massa da estrela desempenha o PAPEL PRINCIPAL no “cabo de guerra’
entre pressao e gravidade.

Quanto mais massiva e a estrela, maior e a pressao necessaria para
balancear a gravidade. A pressao e a temperatura serao mais altas no
interior e suas vizinhangas.

Isso apressara o processo de fusdo e a estrela sera muito mais luminosa.
Como o hidrogenio queima mais rapido, mais raapido ela ficara sem
combustivel.

Por outro lado, uma estrela de pouca massa tera uma temperatura
central baixa e o hidrogenio queimara muito mais lentamente.

C. A. Wuensche (2023)
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Rela¢cdo massa x tempo de permanencia na SP

Classe Tempo de vida
o (e =

| D5
M-\~
T = 1010( = VIS

M 0.4 M 2 x 101
1 G2 1 x 1010

3,3 A 5 x 108

10 B 31 x 106

40 05 1 x 106

C. A. Wuensche (2023)
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Transporte de energia

O interior estelar e denso e dificulta a saida dos fotons do ndcleo para a
superficie. Em media um foton solar leva 107 anos para chegar a superficie!

Ha tres mecanismos de transporte de energia:
v Radiagdo: energia e transportada por emissdo e reabsor¢ao de fotons
v Convecc¢ao: energia e transportada por movimento de elementos de massa

v Conducado: energia e trocada em colisoes de particulas (geralmente
eletrons).

C. A. Wuensche (2023)
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Radiacao
Fotons no nicleo possuem alta energia e

interagem fortemente com a materia na forma

de raios-X e gama.

Uma vez gerado, um foton sera rapidamente J

reabsorvido e reemitido em uma escala de
tempo muito curta (710-8 sec). d—= \ VN A 1

O foton continuara sua trajetoria sendo

h . " . Liazaq. E
absorvido e reemitido, viajando em zigzag. Essa Processo extremamente lento. No

trajetoria e conhecida como “random walk”. caso do Sol:
: ~ . ~ v A =0.5cm
Durante essas interagoes os fotons vao
v. R=6.96 x 1010 cm
perdendo energia e acabam chegando a ¢ N = (d/l)2 ~ 2x1022 colises
superficie com energias na faixa optica do v to.. ="108s
espectro. V' Tyiggem= "~ 10%s ou 107 anos

C. A. Wuensche (2023)
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Equilibrio Radiativo

Observamos luminosidades estelares praticamente constante
em nossas escalas de tempo, ou seja, nao ha variagoes no
fluxo superficial = conservag¢ao de energial!

Se essa condicao vale para todas as camadas da estrela, entao

ha um balan¢o entre os mecanismos de emissao e absor¢ao da
estrela.

Energia absorvida = Energia emitida

Equilibrio Radiativo

C. A. Wuensche (2023)
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Transporte Radiativo L = 471 Fro

1 Se supomos que a energia e transportada do centro para superficie de uma estrela
via radiacao, podemos encontrar uma rela¢ao entre o gradiente de temperatura e o
fluxo radiativo:

dI" 3 kp ] e—— d1’ B 3 K
dr dac T3 7"~ dr 16macr? T3

Equacgado de transporte radiativo

4 O sinal "-" indica que o fluxo cai de acordo com o gradiente de Fluxo de eneraqia
temperatura.

7 Normalmente se usa essa expressao em termos da luminosidade L da
estrela, ao inves do fluxo F

T menor

Se a opacidade cresce, o gradiente de temperatura tambem cresce. T maior

Transporte de energia radiativo ocorre sempre que houver gradiente de
temperatura, mas se este for muito grande, o transporte passa a ser,
parcialmente, via conveccao.
C. A. Wuensche (2023) I8



Opacidade

7 Interagdo dos fotons com a materia produz resistencia ao fluxo de energia

-> OPACIDADE.

1O material e dito opaco a radiagao num certo comprimento de onda quando
a resistencia ao fluxo e quase total!

10O material e transparente se a resistencia a radiacao é desprezivel.

Fontes de opacidade: Interagoes
\ especificas entre fotons e particulas
Ondas de radio , .. passam. que contribuem para a perda de
* intensidade definem como a energia

>
< > escapa da estrela:
> | T :

‘ v Absorcao ligado-ligado
> ~ 0 .

y - Absorcao ligado-livre
< y ... NAO passa. a0 1ig

y
v Absorgao livre-livre
Luz visivel v Espalhamento

C. A. Wuensche (2023)
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Matematicamente...

4 A mudanc¢a na intensidade da radia¢ao incidente enquanto a luz
atravessa um determinado meio e proporcional a densidade do

gas p, a intensidade da radiacao I, e a distancia D percorrida
atraves do material.

Ifinal — ]inz'cial — /{AIOIAD — dl}\ — HAIOI)\dS

ltinar - linitiar = - dl : i
final = Tinitial A opacidade depende do comprimento de onda

da radiagdo, por isso e escrita como ;.

'Q\ ®) — Ela e o coeficiente que indica que fracao da
‘ intensidade incidente e perdida durante o
ds percurso.

I initial

C. A. Wuensche (2023) 20



Opacidade media de Rosseland

Media, sobre todos os comprimentos de onda, da soma das diferentes
contribui¢oes para a opacidade.

A opacidade media de Rosseland e uma fun¢do complicada da
temperatura, densidade e composicdao quimica, e e calculada a partir de

tabelas para T e p para uma dada composicao estelar. Um ajuste regular
pode ser feito com uma lei de potencia:

%o € uma constante para uma estrela com determinada
— Oéfl’ﬁ composi¢ao quimica.
R = Rop POSI&Ao 9

Uma solu¢do para os parametros dessa funcao so e obtida
por integracao numerica.

C. A. Wuensche (2023)
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(B T,p)na!

Convec¢ao

7 Na convecg¢ao, energia e transportada pelo

movimento de celulas de materia: gas
quente “sobe”, gas frio "desce”.

Convec¢do e um processo extremamente
complexo, e ainda nao existe uma teoria de
transporte convectivo suficientemente boa

na literatura. A falta de uma teoria
adequada e um dos problemas mais

importantes no estudo da estrutura estelar.

A celula deve subir adiabaticamente: isso
Entretanto, alguns resultados podem ser significa que ela nao troca calor com as

obtidos a parfir de simpliFicag6es no vizinhancas (ela se resfria por expansao)

: A pressdo na celula e na vizinhanga e a
processo convectivo. mesma durante todo o processo.

C. A. Wuensche (2023) 22



4 A partir dessas suposi¢oes, descobrimos que a condi¢ao de ascensao da
celula e que o gradiente de temperatura na estrela seja maior que o

gradiente adiabatico (necessario para uma ascensao adiabatica da celula).

2 As caracteristicas da materia estelar sao cruciais no inicio do processo
convectivo. Assim, condi¢oes para transporte convectivo podem ser

escritas em termos da razao entre os calores especificos do gas y.

"A convecg¢ao ocorre quando y ~ 1 ou quando o

T dP AT gradiente de temperatura é muito acentuado (de modo
< 7 que o lado direito da equacgao cresce rapidamente).

P dr Y — L dr mOnde essas condi¢oes ocorrem numa estrela?

C. A. Wuensche (2023)
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Regioes convectivas

Centros de estrelas massivas onde gradientes de tfemperatura muito intensos
existem, por causa de uma enorme liberacao de energia num volume

relativamente pequeno.

Estrelas em que os ciclos CNO

ou 3o ocorrem, uma vez que
esses processos produzem
grandes gradientes de
temperatura (estrelas da alta
sequencia principal).

high

Main sequence

luminosity

low

Super-giants

S\

White
dwarfs [
Red dwarfs \
O
O
O

O

C. A. Wuensche (2023)

high temperature low
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Regioes frias de estrelas sao tambéem sujeitas a processos convectivos, ja que
nessas regioes y ~ 1 (ioniza¢do) e elas apresentam um envelope convectivo.

Granulations over the Sun

Convec¢ado nas camadas
externas do Sol causam os
granulos observados na
superficie.

v granulos brilhantes sao bolsoes
de gas ascendente

v regioes escuras sao o gas frio que
esta afundando.

Créditos: Ralph Seguin - http://sdowww.Imsal.com
C. A. Wuensche (2023) 25



https://www.youtube.com/redirect?event=video_description&redir_token=QUFFLUhqbG8wYm1PYnR6Qnpqa2JJRXhJdUM1TDc1OUEtd3xBQ3Jtc0tuMUUtUUdkSVNWT3BwOVhUVFNTUXlnSm5mdHlSUFB4NnpoR1ZZTnpydjFNaUVDQXVTVzhWS3d4Y3J5SHh6ZUJtaVpWZ1laejJGamE0bnI3RnpXWkZJMWV2VWxEYzc5a2FURDk3UjJWWUVjV0RUcDZLYw&q=http%3A%2F%2Fsdowww.lmsal.com%2F&v=icjym2uEs5Q

Regioes frias de estrelas sao tambéem sujeitas a processos convectivos, ja que
nessas regioes y ~ 1 (ionizacao) e elas apresentam um envelope convectivo.

Convec¢ado nas camadas
externas do Sol causam os
granulos observados na
superficie.

v granulos brilhantes sao bolsoes
de gas ascendente

v regioes escuras sao o gas frio que
esta afundando.

-i,’ﬁ“.’_' " ?IQQ e . s

- W & K - Nt . ~

IOV S OV ORDYE Tl
Créditos: Ralph Seguin - http://sdowww.Imsal.com

C. A. Wuensche (2023) 25



https://www.youtube.com/watch?v=icjym2uEs5Q
https://www.youtube.com/redirect?event=video_description&redir_token=QUFFLUhqbG8wYm1PYnR6Qnpqa2JJRXhJdUM1TDc1OUEtd3xBQ3Jtc0tuMUUtUUdkSVNWT3BwOVhUVFNTUXlnSm5mdHlSUFB4NnpoR1ZZTnpydjFNaUVDQXVTVzhWS3d4Y3J5SHh6ZUJtaVpWZ1laejJGamE0bnI3RnpXWkZJMWV2VWxEYzc5a2FURDk3UjJWWUVjV0RUcDZLYw&q=http%3A%2F%2Fsdowww.lmsal.com%2F&v=icjym2uEs5Q

.

https://figshare.com/articles/Animated_visualizations_of_convective_penetration_in_a_3_solar_mass_red_giant/9974738

C. A. Wuensche (2023)
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https://figshare.com/articles/Animated_visualizations_of_convective_penetration_in_a_3_solar_mass_red_giant/9974738

C. A. Wuensche (2023)
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https://figshare.com/articles/Animated_visualizations_of_convective_penetration_in_a_3_solar_mass_red_giant/9974738

<. Y. Wuensche (202.,
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Transporte convectivo

Apos viajar uma certa distancia para a superficie, as celulas quentes
se dissolvem (ET com o meio) liberando a energia termica. Da mesma
forma, celulas frias “afundam” e levarado seu “deficit de energia” ate

se dissolverem proximas ao centro da estrela.

O efeito liquido e um transporte de energia convectivo para a
superficie e, por consequinte, um fluxo de energia convectivo.

Para estabelecer uma relagao entre o fluxo convectivo (ou a
luminosidade) e o gradiente de temperatura e necessario uma
descricao mais detalhada do processo.

C. A. Wuensche (2023)
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Teoria do comprimento de mistura (MLT)

Modelo relativamente simples e eficiente do transporte convectivo
e foi aplicado pela primeira vez a modelos estelares nos anos 30
por Biermann e Cowling.

Nesse modelo, elementos de massa sao descritos por seus
tamanhos, que dependem de sua posi¢ao relativa dentro da regiao
convectiva. Eles viajam uma distancia caracteristica antes de se
misturar com o material na vizinhanga.

Essa distancia e chamada comprimento de mistura | e define a
espessura da camada convectiva.

O comprimento de mistura e normalmente expresso como uma
fracao da altura de escala de pressao HP (que mede a distancia
em que a pressao do gas varia por um fator e™2.7)

C. A. Wuensche (2023)
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« e 0 parametro livre fundamental da

MLT. O valor de « e desconhecido a

priori e deve ser determinado de
forma empirica.

Comparagoes entre modelos de
comprimento de mistura e simulagoes
numericas para diferentes tipos
estelares mostram que nao ha uma

escolha Unica de « que reproduza

todos os tipos estelares, mas o
depende do tipo estelar.

Entretanto a MLT esta longe da
perfeicao e teorias convectivas sao
tambem um ativo campo de pesquisa.

C. A. Wuensche (2023)

[

aHp
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Radia¢ao versus convec¢ao

Transferencia radiativa ocorre sempre que existe gradiente de temperatura.
Por outro lado, certas condi¢oes devem existir para que a convec¢ao ocorra.

Nos carogos estelares, convec¢ao OU radiacao podem dominar o transporte de
energia.

Nas camadas externas, ambos podem coexistir e transportar uma quantidade
significativa de energia.

Convec¢ado envolve transporte de massa e produz uma composicao homogenea
(mistura de elementos) na regiao convectiva.

Radiagao nao contribui para a homogeinizagcao do interior estelar.

C. A. Wuensche (2023)
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A ocorréncia de transporte radiativo ou convectivo depende da fonte de energia e
do gradiente de temperatura que, em dltima andlise, depende da massa da estrela.

Convection
Photosphere

Seq. principal Seq, R"i”CiPal
inferior superior

M < 1.2Me SEGIENTy M > 1.2Me
PP Chain 1 Solar Mass Star CNO cycle

0.1 Solar Mass Star Massive Star

C. A. Wuensche (2023)
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Rela¢ao massa-luminosidade

4 Quanto mais massiva a estrela, mais rapidamente ela queimara
hidrogenio e mais luminosa ela sera. Vamos determinar agora
como a luminosidade da estrela depende de sua massa.

dT 3 Kp M
dr 16macr? T3 K

Pode-se fazer uma estimativa em ordens de grandeza, usando a eq. de
equilibrio hidrostatico, eq. de estado e eq. de equilibrio radiativo.

C. A. Wuensche (2023)



Rela¢ao massa-luminosidade

4 A luminosidade da estrela varia aproximadamente com o cubo de sua
massa. Mas ela tambem depende da opacidade e consequentemente a
relagao massa-luminosidade ndo sera uma lei de potencia simples.

4 Na verdade, as relacoes observadas podem ser aproximadas por leis de
potencia com coeficientes diferentes.

Baixa massa (¢ 1 M) > L~ M4
Massa intermediaria (1 € M/ M¢, £ 4) || L~ M4 a M3
Massa grande (> 4 M) > L ~ M3

Seq. Principal L~ M#*a L~ M35

C. A. Wuensche (2023)



Reacgoes nucleares

Altas temperatura e pressao permitem que os nicleos de elementos superem
a barreira Coulombiana via efeito tanel - fusao nuclear

Processo normal de producdo de energia ate a produgdo de Fe a partir do Si

Fe possui a maior E,;,4 e reacoes para producao de elementos mais pesados
sdo endotermicas (retiram energia do meio)

A diferenca entre as massas dos “produtos” e dos “reagentes” e liberada na 1D
forma de fotons visiveis f . B
A energia liberada contrabalan¢ca a pressao gravitacional das camadas A

externas ao nucleo

Elementos mais pesados que o Fe sdo produzidos via captura de neutrons, por
processos § (slow) e r (rapid).

A massa dos elementos aumenta seguindo a trajetoria de captura de
neutrons e decaimento na carta de nuclideos

C. A. Wuensche (2023) 35
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Carta de nuclideos

Be5

N1

1024

CI28 [c129 |C130 [C131 [Cl132 [C133 [Cl34 Cl138
<20NS <AINS LSO MS 208 MS 2.511 8 1L.264 8 IT24M
S26 S27 S28 S290 S30 S31 S35 S37
-10MS 21 MS 125MS LE7 MS L1788 S 25728 BT3B D SOSM
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Si22 |Si23 |Si24 [Si25 |Si26 |Si27 Si33 |Si34 |[Si35
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Mgl9 Mg20 1Mg21 [Mg22 [Mg23 Mg27 Mg29 (Mg30 [Mg31 [Mg32 |[Mg33
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Nal7 |Nal8 |Nal9 [Na20 |[Na2l Na25 [Na26 |Na27 |Na28 |Na29 [Na30 |[Na3l |Na32
<40 NS 44T9MS |22490 8 <1 S LO72 S AL MS . SMS 44 9 MS 48 MS L70O0MS 132 S
Nel5 Nel7 [Nel8 |Nel9 Ne23 [Ne24 [Ne25 |Ne26 |Ne27 [Ne28 |[Ne29 |Ne30 |Ne3l
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Néeutrons

e

Fonte: http://nuclear.csdb.cn
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Carta de nuclideos

100 i p-process: ~ 2000 nuclei
(v.n), (v.p), (y.a), n-,p-,a-cap., B+ | .=

80 - '
| s-process: ~ 400 nuclei
I (n,‘)’), ﬁ-. EC

N .

40 - o r-process: ~ 4000 nuclei g
| \'o. | (n,y), (v,n), p~, pdn, a-decay, fission ||

20 -

| " a-process: ~ 1000 nuclei |
n-,p-,a-,v—capture, photodis. 1

A A A

0 & R AP o
O 20 40 60 80O
p - processos com protons N
s - processo lento de captura de néutrons
r - processo rdpidos de captura de néutrons

y Fonte: https://arxiv.org/abs/0706.1132
alpha - captura de nucleos de He
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ORIGINS OF THE ELEMENTS
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Transactinideos

104 Rutherfordium, Rf (for Ernest Rutherford)

105 Dubnium, Db (for the town of Dubna, near Moscow)

106 Seaborgium, Sg (for Glenn T. Seaborg)

107 Bohrium, Bh (for Niels Bohr)

108 Hassium, Hs (for Hassia [Hesse], location of Darmstadt)

109 Meitnerium, Mt (for Lise Meitner)

110 Darmstadtium, Ds (for Darmstadt)

& 111 Roentgenium, Rg (for Wilhelm Rontgen)

112 Copernicium, Cn (for Nicolaus Copernicus)

113 Nihonium, Nh (for Nihon [Japan], location of the Riken institute)
114 Flerovium, Fl (for Russian physicist Georgy Flyorov)

115 Moscovium, Mc (for Moscow)

116 Livermorium, Lv (for Lawrence Livermore National Laboratory)
117 Tennessine, Ts (for Tennessee, location of Oak Ridge National Laboratory)
118 Oganesson Og (for Russmn physicist Yuri Oganessian)
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Chain III
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Producao de C, N, O

Reacgoes nucleares - 3Q

‘He + *He =  ®Be
SBe+ ‘He — “C+7

C. A. Wuensche (2023)
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Queima do C
12004 1200y 20 4 4,
12004 1200 23Na—|—p
120_|_ 120% 23Mg+n

Queima do Ne

v+ ““Ne —» %O+ *He

Reacoes seguintes

‘*He + “YNe — 24]\[q—l—”y
60 4+ 160 5 2867 1+ 4He

C. A. Wuensche (2023)

Reac¢oes nucleares - estagios avancados

Queima do Si
v+ °Si— *Mg+ “He
4He+ 28G5 — 3QS+W
‘He + 3%Ar o 4OCa+v

‘He + °*Fe — °°Ni+~
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Escalas de tempo

Estagio Escala de |Temperatura (x
tempo (anos) 109 K)

Queima de H 7 x 106 0,06
Queima de He 5 x 105 0,23
Queima de C 600 0,93
Queima de Ne 1 17
Queima de O 05 2.3
Queima de Si 1/365 41

Fonte: The Physics of Stars. A. C. Phillips, Wiley, 1999

C. A. Wuensche (2023)

Densidade
(kg.m-3)

5 x 104
7/ x 103
2 x 108
4 x 109
1 x 1010

3 x 1010
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KEY PROBLEMS IN STELLAR EVOLUTION

A. Weiss!

Max-Planck-Institut flir Astrophysik — Karl-Schwarzschild-Str. 1 — D-85740 Garching — Fed. Rep. of Germany

ABSTRACT

I will review what I consider to be the most relevant
unsolved problems in the theory of stellar structure and
evolution. Globally, one can collect them under the term
“mixing processes”. They probably are the reason for long-
standing observational facts not being explained satisfac-
torily by the theory. The bearings of these unsolved prob-
lems on other parts of astrophysics, such as cosmology or
population synthesis are summarized as well.

Key words: Stars: structure — evolution

the accuracy of nuclear reactions, equation of state and
opacity are of minor importance compared to those of the
MIXINg Processes.

In Sect. 3 I will then turn to observational key prob-
lems which have defied explanations so far. I will try to
connect them to the theoretical key problems defined be-
fore. Finally, T will briefly discuss the consequences of our
insufficiently accurate theory of stellar structure.

2. PHYSICAL KEY PROBLEMS

2.1. CONVECTION

(anyrecrtinn ic a wrorv imnartant moance far +tho tranaenart nf

https://articles.adsabs.harvard.edu/pdf/2002sshp.conf..57W
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b 2019

'C

-~

Problemas em Evolu¢ao Estelar

PHOST “Physics of Oscillating Stars” — a conference in honour of Prof. H. Shibahashi, 2-7 Sept. 2018, Banyuls-sur-mer (France)
Edited by ]. Ballot, S. Vauclair, & G. Vauclair

Current problems in stellar evolution

Gael Buldgen'+

! School of Physics and Astronomy, University of Birmingham, Edgbaston, Birmingham B15 2TT, UK.
2 Observatoire de Genéve, Université de Genéve, 51 Ch. Des Maillettes, CH-1290 Sauverny, Suisse.

Abstract

The theory of stellar evolution plays a central role in astrophysics as stellar models are used to infer properties for Galactic and
Extragalactic stellar populations as well as exoplanetary systems. However, despite decades of experience, stellar models still
face major issues linked to transport processes of chemicals and angular momentum. This review will focus on some of the
processes responsible for the most sizable uncertainties in stellar models such as for example convection, rotation and mass
loss. The presentation will discuss their implementation, their impact on theoretical predictions and how various observational
constraints can help us gain insight on the physics inside stars and face the current challenges of the theory of stellar evolution.

arXiv:1902.10399v1
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Resumo

71 Fisica da estrutura estelar

v EQgs. de equilibrio hidrostatico, transporte radiativo, conservagcao de massa e
energia

v EQqs de estado da materia comum e degenerada

v Papel da massa na disputa entre pressao e gravidade e sua relagcao com o tempo
de vida da estrela.

4 Equilibrio Radiativo €= opacidade

4 Transporte convectivo: necessaria caso radia¢gdo nao seja suficiente para
transferir energia

7 Reagoes nucleares: governadas pela massa e composi¢ao quimica iniciais

4 Movimento das estrelas no diagrama H-R em fung¢ao de seus ciclos de
rea¢oes nucleares = Evolucao Estelar

C. A. Wuensche (2023)
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O curso de Ev. Estelar II..

que poderia chamar-se somente Evolugdo Estelar...
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More than 25M,
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Como obter uma visao geral?
Diagrama H-R

v Quadro evolutivo dos diversos tipos de objetos celestes

v Possibilidade de estudar classes diferentes num mesmo aglomerado
globular (mesmas condig¢oes iniciais, distancia e composicao
quimica)

v Para um mesmo objeto, define claramente a dependencia Luminosidade
X Temperatura efetiva, para uma dada massa inicial.

v Define tambem as regioes proibidas antes da estrela chegar na
sequencia principal (protoestrela)

C. A. Wuensche (2023)
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hot & bright
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) [
Perda substancial AGB
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Crédito: Kepler, S. O. e Saraiva, M. F. — Introducao a Astronomia e Astrofisica
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O meio interestelar

De onde as estrelas vem? Material
no meio interestelar

Composicao tipica: hidrogenio, helio
e algumas moleculas complexas

Poeira e metais tambem sao
encontrados.

Materia prima para formacado de
estrelas: nuvens moleculares

Stage 2

Stage 3

Stage 4/5

C. A. Wuensche (2023)
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Da "gestacao” ao nascimento...

Massa inicial > 100 Mg, e raio inicial da
ordem de 108 - 109 cm (Rs, = 7x10w0
cm).

Contracdo apos atingir o limite de
Jeans, de acordo com a escala de tempo
de Kelvin-Helmholtz.

Movimento ao longo da linha de Hayashi.

Inicio da queima nuclear ao entrar na
sequencia principal (ZAMS).

C. A. Wuensche (2023)

Etapas

1.

2.

Nuvem de gas
Fragmentacgao
Protoestrela

Contracao

Trajetoria de Hayashi e
ignicao

Ajuste a sequencia
principal
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Sequéncia principal (SP)...

Evolugcao de acordo com a massa e a
composicdao quimica inicial

SUPERGIANTS £

Queima de H: 90% do tempo, que equivale
ao tempo de permanencia na SP!

If it is too massive
it becomes unstable
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g fusion begins and
c it reaches the ZAMS
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- In Seque l molecular cloud AB Doradus G~
3 Nce begins to contract
. | Ifit’s not massive
enough it won’t
be a star at all
o 10 000 6 000
Surface Temperature (in degrees)
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Fonte: astronomy.swin.edu.au Fonte: eso.org
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Questoes para reflexao...

Por que 90% das estrelas conhecidas encontram-se na
SP?

Por que a massa e tao importante na determinag¢do da
trajetoria evolutiva da estrela?

Como uma estrela de 1 massa solar pode ser, em epocas
diferentes, uma T-Tauri, uma gigante vermelha e uma
ana branca?

Por que e como anas brancas e gigantes vermelhas sao
diferentes das estrelas da SP?

C. A. Wuensche (2023)
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Evolugao pos-SP...
Processos sucessivos de queima de combustivel nuclear,

exaustao e contracao.

A cada nova contracao (que depende da massa inicial) o
interior da estrela se aquece e passa a queimar
elementos mais pesados.

Expansao do envelope de H ==m)p gigante vermelhal!

A partir deste estagio ha uma divisao das trajetorias...

C. A. Wuensche (2023)
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Fase de gigante vermelha

Nicleo quente (eletrons degenerados) e slow moving stellar wind (considerabl¢ mass Joss)
envelope bastante frio. K r | S

Gigante (raio grande) vermelha (T, baixa)

expanding or pulsating shell
Causada pelo excesso de temperatura na

camada externa de hidrogenio, aumentando
seu brilho e diminuindo a temperatura
superficial (F = L / 4mr2).

ydrogen s

Condicgoes fisicas:
Fusao de helio (T > 108 K).
Energia produzida no nicleo gera aumento de temperatura.

Pressao permanece constante (ainda ndcleo degenerado)
com o aumento de temperatura.

FLASH do helio. | [ &k

C. A. Wuensche (2023)
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Evolugdo pos-SP: estrelas de baixa massa (M < 3 Mg,))

1 Para estrelas de baixa massa:

v Ao esgotar o hidrogenio no nidcleo, a estrela encolhe lentamente.

v A temperatura no nicleo ainda ndo e capaz de queimar heélio, mas
cresce a ponto de queimar o hidrogenio nas bordas do nicleo.

v Recomec¢a a fusao nuclear do hidrogenio restante.

7 Apos o flash do helio, a pressao de degenerescencia dos eletrons e
removida?

7 Fusao de helio em carbono

7 Resfriamento e expansao do envelope + instabilidades

7 0 envelope é ejetado, produzindo uma nebulosa planetaria

C. A. Wuensche (2023)
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Massas e evolugao estelar

Intervalo tipico de massas estelares: 0,08 a 40-50 M.
Estrelas hipergigantes: massas ate 160 Mg,,.

Razoavelmente constante ao longo da vida da estrela.

Estrelas do tipo solar apresentam varia¢ao de menos de 1% desde a entrada
na SP ate o estagio de nebulosa planetaria

Estrelas massivas (M > 25 Mg, ) podem perder ate cerca de 60% de sua
massa devido ao vento estelar,

Transferencia de massa em sistemas binarios modifica a trajetoria evolutiva
no diagrama H-R

Processos catastroficos (nebulosas planetarias ou supernovas) sao
responsaveis por perda significativa de massa

C. A. Wuensche (2023)
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Nebulosa planetaria...

When the star runs out
of helium, it gives out a
large burst of energy
and pushes its

atmosphere into space,
creating a
Planetary Nebula.

——

Videos:

C. A. Wuensche (2023)
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[ast wind
& strong UV

Apos a nebulosa planetaria...

| 1 Sirius Ae B

Nducleo torna-se uma ana branca

C. A. Wuensche (2023)
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Acrescdo de materia em uma ana branca: Nova!!!

Em um sistema constituido de ana branca + gigante vermelha, a
transferencia de materia eleva a temperatura da ana até que possa haver
um surto de reag¢oes nucleares (queima de H) em sua superficie produzindo
uma ‘nova” (aparentemente, para os antigos, uma nova estrela...)

Causa: fusao rapida (“runaway”) do H superficial
Lnova / LAB ~ 10.000

Eventualmente, o fenomeno é transiente (novas recorrentes): H
remanescente na AB espera nova transferencia de massa para que
produzir nova erup¢ao

Atmosfera da AB ejetada cria um envelope, devolvendo materia para o
meio interestelar

C. A. Wuensche (2023)
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Nova Cygni 1992

Hubble Space Telescope
Faint Object Camera

Nova Cen 2013 -
Alpha Cen

®

Pre-COSTAR With COSTAR
Raw Image Raw Image

Evolugdo temporal de uma nova
Fonte: Hubble Space Telescope

" Nova Eridani (2009)
Fonte: Wikipedia

C. A. Wuensche (2023)



Estagios finais (M > 1 M)

Nao se sabe exatamente o limite de transicao, mas a maioria dos autores
define 8 massas solares como a fronteira entre massa intermediaria e
grande massa.

Se a massa da estrela, ao entrar na SP, for maior do que 8 Mg, 0 processo

de queima nuclear continua a partir do carbono (oxigenio, neonio, etc., ate o
ferro).

Parte dos elementos quimicos entre o hidrogenio e o ferro sao formados
durante o processo evolutivo das estrelas

Elementos de nimero de massa superior ao ferro sao produzidos em outros
processos, durante explosoes de supernovas

C. A. Wuensche (2023)
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Supernovas

Um dos eventos mais catastroficos do
Universo.

Cerca de 1 evento a cada 50 anos na
nossa Galaxia.

Supernovas Tipo II: provavel criador de
instabilidades que dao inicio a formagao
estelar.

Tambem podem ser produzidos pela
explosao de uma ana branca que
ultrapassou o limite de Chandrasekhar,
devido a transferencia de massa de
uma companheira massiva, passou pelo
Flash do C e explodiu como SN Tipo I

C. A. Wuensche (2023)

Early

Spectra: / \

No Hydrogen / Hydrogen

SN | SN 11

Si/ No Si ~3 mos. spectra

/ \ He dominant/H dominant

SN Ia| He poor/He rich

1985A
1989B
SN Ic| |[SNIb SN IIby
19831 1983N 1993]
1983V 1984L 19/87K
(Corecollapse.
(Believed to originate ) Most (NOT all)
from deflagration or H is removed during
detonation of an evolution by
kaacfeﬂhq white dWa/fy Qdal stripping. )
(Core Collapse. A
Outer Layers stripped

by winds (WbIf-Rayet Stars)
or binary interactions
Ib: H mantle removed

@“heor@ Qc: H & He removed

/

“Normal’ SNII

Light Curve decay
after maximum:
Linear / Plateau

SN IIL

SN IIP

1980K
1979C

1987A
1988A
1969L

Core Collapse of
a massive progenitor
with plenty of H .
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Supernovas tipo II

Ao terminar o ciclo de geragao de
energia nuclear (H - Fe) as
camadas externas da estrela
colapsam sob a a¢ao de seu
proprio peso:

v Pressao gravitacional quebra todos os

nacleos existentes. Captura eletronica
forma neutrons.

v Compressao forma um “nicleo de
neutrons”.

Duragao do colapso: ~ 1 segundo!

Interrup¢ao do colapso no centro e
rebote.

Raio do nucleo: 10 km (Re,, = 7x105 km).

Gera¢do de uma enorme onda de
choque.

Expulsao (por causa da onda de choque
e dos neutrinos) das camadas externas.

C. A. Wuensche (2023)




SN 1987A

Nebulosa do
Caranguejo

Cygnus

SN do Véu

C. A. Wuensche (2023)



Limites de massa

Massa final < 1,44 M, =) ana branca

1,44 Mg, < M < 2-3 M,,, mmp estrela de neutrons

Massa final > 3 M, mm)  buraco negro

C. A. Wuensche (2023)
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Estagios finais — estrelas de neutrons

Propriedades tipicas:
v o T 105 g/cm3
vr 7 10 km
v B 71012 G
P..t+ ~ 001 al0 s
(Ps, = 25 - 29 dias).

Qual e a diferenca entre estrelas de neutrons e pulsares?

O que cria os pulsares?

C. A. Wuensche (2023)

NEUTRON STAR ILLUSTRATION
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Buracos negros

Mcaroco > 3 Mg, . @ pressdo dos neutrons degenerados e incapaz de

suportar a pressao gravitacional m=sssd buraco negro!!!

Dimensao: nao ha (sinqularidade), entretanto nos referimos ao
horizonte de eventos via raio de Schwarzschild.

Observacgao indireta via acrescdo de materia das vizinhangas.

Uma das provaveis causas da existencia de lentes gravitacionais.

C. A. Wuensche (2023)
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Acrescao em sistemas binarios

Detached binary

4 Transferencia de massa altera radicalmente os e
rumos da evolucao estelar para estrelas binarias! /-

et e,
* ®e

L
.......

.
ooooo
......

Semidetached binary

mass transfer
stream

= o

Contact binary

common envelope

Impressdo artistica do sistema bindrio Gaial4aae. Fonte: sci-news.com

L]
..
L b e @
e e e e
.....

(Marisa Grove / University of Cambridge's Institute of Astronomy)

C. A. Wuensche (2023) Fonte: https://www.sciencephoto.com 71
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5 - O que ocorre quando o He no nicleo esgota-se? Quando a
queima é interrompida?

—

4 - O H no nlcleo esgota-se. O que acontece com a
estrela? Como se chama esse processo?

3 - Qual € o processo de queima
de H no ndcleo?

1 - O que acontece com este objeto?

2 - Em que posigdo do
diagrama H-R o objeto

A massa da

protoestrela
€>0.1 Mso?

A massa da
estrela é > 2 Mso?

Inicio

esta? Qual é sua fonte de
energia?

S

9 - Queima de H no ndcleo ocorre por qual processo?

10 - O H no nlcleo esgota-se. O que acontece com

a estrela (ndcleo, envelope, atmosfera)?

C. A. Wuensche (2023)

11 - O que ocorre quando o He no nicleo

esgota-se? O que o ndcleo passa a
queimar?

—

7 - Como esse objeto gasoso é chamado?

6 - O que ocorre com pressdo e massa?

8 - A estrela finalmente torna-se o que?

17 - Estrelas perdem
massa durante seu
clico de vida, através
de diversos processos.
O que acontece com
esse material perdido?

A massa da
13 - O objeto torna-se o que? |=—————) { estrela é > 3 Ms,?

12 - O que ocorre com o
ndcleo? Em que momento a
queima € interrompida?

A massa da

estrela é > 6 Ms,? 14 - O objeto finalmente

torna-se o que?

O objeto gira?
Podemos ver flashes
de radiac¢do?

15 - Como esse objeto
é conhecido?

72



SEU CYCLES OF MATTER AND ENERGY

big bang Onde a evolucdo estelar se encontra, nessa rede de interacoes??

3

star formation

&

black hole

cosmic web galaxy cluster dusty galaxy AGN disk/jet star cluster suns and planets

stellar
nucleo-

first heav synthesis

galaxy
element

cldster gas

reionization

supernova red giant white dwarf

Fonte: Beyond Einstein, GSFC/NASA (2003)
C. A. Wuensche (2023)



FIM DA AULA 1



[START } THE FLOWCHART OF
STELLAR EVOLUTION

1. What happens
to this object?

Is the mass

No
of the protostar

>0.1M ?

2. Where on the HR - N

diagram is it? What 17. Stars lose mass throughout

their lifetimes, by various pro-

1s its energy source?
i cesses. What happens to this

lost material (gas,dust,etc)?

. J

Is the mass 9. H core burning via
of the star

>~2M ?

3. H core burning via

Yes

what fusion process? what fusion process?

;

4. Core runs out of H.
What happens to the star?
What is it called?

|
10. Core runs out of H. What
happens to the star (core,shell,

and atmosphere? Name?

;

11. What happens when the core runs

. out of He? What does the core burn to?
of He? When does burning stop? 7

5. What happens when core runs out

15. What is this
object called?

12. What happens

Is the mass

{

(, O

[8. "Star" finally becomes what? }

- _J

16. Object finally
becomes what?

13. Object becomes
what?

} Yes

Is the mass
of the "star"
>~3M ?

6. What happens to the pressure and No Yes |in the core? When
mass? of the star i ' \ Yes
: , ~6M 2 does burning stop*
_ . 7 Is the
7. What is the gaseous object called? ~ object

& we

radiation?

14. Object finally
becomes what?

C. A. Wuensche (2023)
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