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Objetos compactos

v Estagios finais de evolucao estelar
v"Anas brancas
gravidade x pressdo de degenerescencia de e-
v Estrelas de neutrons
gravidade x pressdo de degenerescencia de n
v Buracos negros

Ndo ha forga capaz de contrabalangar a
gravidade
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Para comparagao

Sol MSoI RSol
AB < Mg, 102 Rg,
EN ~ 1 - 3 M50| 10-5 R50|

BN Arbitrdaria 2 GM/c?
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Caracteristicas basicas

¥ Resultado de estagios finais de evolugao
estelar

v Nlcleo de e- degenerados: AB
v Nicleo de n degenerados: EN
v Cond. fisicas desconhecidas: BN
v Ruptura do nicleo...
¥ Em comum:
v'Ndo queimam mais combustivel nuclear
v Pequenos raios

v Grandes densidades e gravidades superficiais

C. A. Wuensche (2021)



Propriedades

Raio Densidade | Vegqpe | Estrutura
(km) (9.cm™) (c)
And branca 1000 106 0,02 e
degenerados
Estrela 10 1014 0,33 n
néutrons degenerados
Buraco 26M/c? > 101 C 22922722
negro
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Em linhas gerais...

M Massa <1 M,

v" Vida maior que a idade do Universo
M 1 <M/ Mg, < 3-6

v Perda de massa, nebulosa planetaria e ana branca
M (3-6) <M/ M, < (5-8)

v Ignicdo do C'? degenerado

Colapso do nlcleo

Detonacgdo (ou deflagragdo) e ruptura do carogo (?2?)

v Perda de massa via pulsos até virar uma AB.
M (5-8) <M/ M, < 60

v" Colapso do nucleo, SN e EN ou BN.
M M/ M, = 60

v" Instabilidade, colapso e BN (???)

C. A. Wuensche (2021)



Em linhas gerais...

¥ Descricdo da estrutura fisica das AB e EN sdo
feitas em termos das egs. politropicas.

7 Indices politropicos definem a estrutura do
objeto.

¥ Eqgs. de estado para matéria fria (degenerada).

C. A. Wuensche (2021)



Sobre as equacoes de estado...

¥ Eqs. de estado para T=0 sao bem compreendidas para
densidades abaixo do “neutron drip” (p < 4x10" g.cm"

%).
¥ P dominada por e~ degenerados relativisticos (p > 107
g.cm-3).

@ Ions positivos concentrados em uma estrutura
cristalina imersa no mar de e-.

¥ Equilibrio estatistico nuclear (energia ndo pode ser
abaixada mudando a comp. quimica).
v p < 107 g.cm™ = nuclideo de equilibrio e o ,F®°.

v p > 107 g.cm™ = enriquecimento do Fe por captura de
neutrons. Sistema estavel contra decaimento 3 por

causa do mar de e” degenerados.

C. A. Wuensche (2021) 10



O limite de Chandrasekhar

¥ A abordagem relativistica na fisica estelar levou
Chandrasekhar a descoberta de que deve haver uma
massa limite para as anas brancas.

M Isso ocorre porque existe uma massa limite que pode
ser sustentada pela pressdao de degenerescencia dos
eletrons, que e a massa limite de uma ana branca:
1.44 M.

O limite de Chandrasekhar
Mecyg = 1.44 M, I depende também do potencial
quimico da estrela!

¥ Como chegar no limite de Chandrasekhar? Dedugao
original de Landau (1932).

C. A. Wuensche (2021) 11



g O limite de
Chandrasekhar

¥ Com excecdo da dependencia com a composi¢do
guimica, a massa maxima de uma estrela
egenerada depende somente de constantes
fundamentais!

¥ O raio de equilibrio para M, e determinado pela
entrada no regime de degenerescencia
relativistica:

v Eg > m,c? ou Eg > m,c?

v Dai R < h/2mm,, (hc/ 2nGm,?)/2
5x108 cm (m,)
3x10°> ¢cm (m,)

M Estimativas de M¢,, para EM levam a valores da
Ol"dem de 2- 3 MSOI'

C. A. Wuensche (2021) 12



Anas Brancas

C. A. Wuensche (2021)
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Evolugao

“ Sem gerac¢do de energia, a ana branca
lentamente se resfria ate entrar em equilibrio
termodinamico com o meio interestelar,

tornando-se uma ana negra (processo que leva
MUITOS BILHOES de anos).

v Esse quadro muda radicalmente, entretanto, se
a ana branca encontra-se num sistema binario
(transferencia de materia = NOVAS!)

C. A. Wuensche (2021)
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Ands brancas no diagrama HR

M Como a luminosidade da AB obedece a lei de
Stefan-Boltzmann, e o raio da AB e fixo em
fungao de sua massa, devido ao nicleo
degenerado.

M Seu tamanho, ao resfriar, permanece constante.
Logo:

L = 47T0'R2Teff » L = constant X Téff |

¥ A trajetoria da AB no diagrama HR e uma linha
reta vertical!

C. A. Wuensche (2021) 15



Ands brancas no diagrama HR

¥ Num certo estagio evolutivo a AB resfria o
suficiente para cristalizar-se.

“ A medida que o nlcleo irradia, sua energia
cinetica decresce e, num certo instante, o
nicleo de gas forma uma estrutura cristalina.

¥ A AB permanecera para sempre uma ‘and
negra”, fria e cristalizada

C. A. Wuensche (2021) 16



"Representantes da classe...”

M Sirius B
¥ Procyon
¥ Alguns milhares ja catalogados

¥ Estimativa: cerca de 35x10° estrelas da Galaxia sao AB,
remanescentes da populagao mais antiga do disco

C. A. Wuensche (2021)
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A estrutura das anas brancas

M Podemos partir da relagcao M-R para sistemas nao-
degenerados, com a eq (1). G M2 4
= ., M=—-7R%p
8m R4 3

¥ Combinando as egs. (1), obtemos uma expressao para a
pressao do objeto
P GM2/3,04/3

¥ Usando a eq. de pressdo para um gas degenerado ndo
relativistico (3): 5/3
P = Kngp

M Combinamos (2) e (3) obtemos a relacdo densidade-massa

para o sistema
KNRIO5/3 X M2/3,04/3 — p X M2

C. A. Wuensche (2021)
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A estrutura das
andas brancas

¥ Combinando (1) e (4) e eliminando a densidade, obtemos
uma relacdo M-R que e uma constante, e podemos
escrever, para um sistema degenerado em equilibrio
hidrostatico:
MR? = const. - M x R®> - Roc M~1/3 1]

¥ Essa condicdo de degenerescencia (contragdo como [
aumento da massa) é critica para explicar:

v a saida da SP de estrelas com M < 1,2 Mg, (queima de H
na casca)

v a salda do ramo horizontal (encolhimento do nicleo de
C-0)

C. A. Wuensche (2021) 19



A estrutura das
anas brancas

1 A teoria de Chandrasekhar e extremamente

elegante mas tem instabilidades nos limites de
M=>0eM=> Mg,

¥ No limite proximo a M, efeitos mais comuns a
materia degenerada passam a ser relevantes
para manter a estabilidade da estrela:

v Cristalizacao

v Decaimento [ inverso
v'Reagoes picnonucleares
v Equilibrio nuclear

C. A. Wuensche (2021) 20



Cristalizagao

¥l Mateéria degenerada pode assumir a condi¢ao
de cristalizagdo, com fons em condi¢oes
estaveis oscilando em torno de suas posicoes
de equilibrio

¥ A comparagao e feita entre a energia
Coulombiana e a energia de ponto zero

Z _

Ber2-1mp” =52V [5
0,6

Bpm —rpg  =0,05kV [s

C. A. Wuensche (2021)

b
E.,

~ QZA2/3,0§1/6

~./

Pequena variagdo
com a densidade
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Reac¢oes picnonucleares

¥ Reagoes conduzidas principalmente em fungao da
densidade (em vez de T, como nas termonucleares)

¥ Combinagdo de Ezp com efeito tlnel permite a reagao
a partir dos estados de vibragao dos ions

¥ Ions oscilando com E,, podem penetrar a barreira
Coulombiana de ilons vizinhos, dando inicio a reagao!

¥ Quando p > p,;. , s reagoes comegam de forma
abrupta e consomem o combustivel disponivel
rapidamente (t < 105 anos)

I Dpic™ 108, 10°%, and 10'° g/cm3 para ignicdo de 'H, “He e
12C, respectivamente (valores pouco estabelecidos).

¥ Pouco viavel no caso de !2C (densidades muito altas) e
nao aplicavel no caso do H (consumido no centro de
todas as estrelas).

C. A. Wuensche (2021) 22



Decaimento [ inverso

Causada quando um nicleo instavel a reagoes 8 decai segundo a
reagao:
Z-1,4)->(Z A+ e + v,

O limiar de uma reacgdo inversa ou prosseguimento para o proximo
nicleo (Z-2) depende da relacdo entre E; (Z,A) e E: (energia de
Fermi)

Se E4 (Z,A) < E; ndo ha celulas no espaco de fase para uma nova
emissdo de e~ e o processo e estabilizado pela energia de Fermi
do mar de elétrons.

Nem o decaimento f nem as reagoes picnonucleares alteram
significativamente a composicdo quimica da AB

Entretanto, a composicao final do objeto compacto pode ser
alterada, alterando sua estrutura final em funcao da densidade e
da energia de Fermi do mar de eletrons.

C. A. Wuensche (2021)
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Vinpe

Equilibrio nuclear

¥ Equilibrio e atingido pelo balanco de F¢,, e Fruq-
No caso de nicleos isolados e densidades p <
6x10% g.cm=3isso é obtido para o 5‘Fe.

¥ Até uma certa densidade (p.-;;~10'1g.cm3) &
conveniente ir capturando neutrons para reduzir a
pressao de repulsao Coulombiana e aumentar a
coesao nuclear (estabilidade). O decaimento nao
ocorre nesse regime, porque nao ha celulas no
espago de fase para receber os e

v Essa discussdo sera retomada quando tratarmos
de estrelas de neutrons

C. A. Wuensche (2021)

24



Propriedades termicas das AB

¥ ApoOs uma nebulosa planetaria, o nacleo degenerado de C-0O
da estrela aparece como uma AB.

¥ Ndo ha mais mecanismos de geracdo interna de energia por
reacao nuclear mas a AB irradia energia téermica
armazenada sob a forma de energia cinéetica de ions

¥ A pressdo e devida aos elétrons degenerados que percorrem
grandes distancias, conduzindo o calor com muita eficiencia
(transporte de energia via condugdo) => AB & uma esfera
homogenea essencialmente isotérmica

M Leon Mestel - modelo para resfriamento de uma AB: nicleo
isotermico degenerado (quase toda a massa da AB) e um
envelope tenue de material ndo degenerado (gas perfeito).

C. A. Wuensche (2021) 25



AB - modelo de resfriamento

I Das eqs da estrutura estelar, vamos
estabelecer uma relagao entre P, T, M e L
para estimar a temperatura de resfriamento.

¥ Sabemos que

dP GM dI'  —-3kp 1 L

dr - F r2 7 dr dac T3 4mr?

“ E, usando a expressao para a opacidade de

Kramers e P = nkT
7/2 _ KoM g PT—9/2

k= Kopl ™~

C. A. Wuensche (2021)
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AB - modelo de
resfriamento

¥ Usando k da eq. (9) em (8), na expressao para
a temperatura, obtemos

PIP — 16mackG MT15/2dT =
Skoumpy L

¥ Integrando (10), da superficie para o centro,
usando as cond. contorno P(r=R) = T(r=R) = 0

TN\ L/2p17/4
) ()

11

P(T) = (

Slroumpg

C. A. Wuensche (2021)
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AB - modelo de
resfriamento

¥ Novamente usando a expressdo para um gas
perfeito em (11), vamos obter uma relagdo
para a densidade:

12

647mc,umHkG) 1/2 M 1/2713/4

(1) = ( 51rok (T

M Na fronteira entre as regioes degenerada e
nao-degenerada as pressoes sao iguais, logo:

o] = [ ;

el [ e

C. A. Wuensche (2021)
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AB - modelo de

resfriamento

¥ Eliminando as densidades, obtemos uma relacao
do tipo /Imf.

14

L ( 64racumi;GK; ) 77/
M C

B Hlrok* 2

M Colocando os valores das constantes e
considerando uma AB de C-0O, obtemos a
temperatura de resfriamento da AB

L 2/7
/Lg ) P
M/MG

15

Tcm4><107<

C. A. Wuensche (2021)
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AB - tempo de
resfriamento

¥ Na ausencia de reagoes nucleares, a fonte de energia
interna das AB & o movimento térmico interno dos
nicleos (esqueca dos e~ por hora)

3 k
Ez'nt — = MTC 16
2 HnucTH

¥ A luminosidade da AB e dada, entdo, pela variacdo de
sua energia termica interna, em que usamos o
resultado de (15):
dE;int 3k 4T

L _ — _ — —
dt 2 e ME dt

17

C. A. Wuensche (2021)



AB - tempo de

resfriamento

¥ Substituindo a relagcdo /m# (14) em (17), obtemos:

dL

= x MTS 18
at = e

¥ A variacdo da luminosidade @ uma fungdo com
dependencia forte de T, ou seja, a taxa de
resfriamento varia rapidamente com a temperatura.

¥ A estimativa do tempo de resfriamento pode ser
obtida integrando a primeira forma de (17), o que nos

da:
3k dT.
/ dt M

2 e L

19

Tresf — &

2 HnucH
C. A. Wuensche (2021)
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AB - tempo de
resfriamento

¥ Para um esfriamento significativo, a temperatura final
e << temperatura inicial, logo T¢/L¢ << T,/L;. Usando a
relagao /mt (14) novamente, obtemos:

3 k (MTC,L MT f)
Tresf — = —
d 2 MnucH Lz f
3 k _
xS (M/L)(M/L)~/"
HUnucH
k
x 3 (M/L)>/
2 HnucH

alrlos 20

C. A. Wuensche (2021)
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Umpesr AB - tempo de
resfriamento

¥ Para uma AB de 1 Mg, o tempo de resfriamento e da
ordem de 10° anos

¥ O tempo necessario para que as muitas AB observadas
cheguem ao local em que sao observadas no diagrama
H-R é longo!!!

¥ O comportamento de resfriamento & razoavelmente
bem entendido, e previsoes muito boas sao obtidas se
a composi¢do do nicleo e do envelope for conhecida

M Quando se consegue observar as mais AB mais fracas
em uma dada populagao/regido, é possivel usa-las
como ‘relogio” para estimar a idade da populagao

C. A. Wuensche (2021)
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AB - tempo de
resfriamento

¥ AB mais massivas esfriam mais rapido!

M Avanc¢os na teoria da estrutura de resfriamento das AB
dependem de um fratamento mais sofisticado da eq. de
estado e do transporte de energia do nicleo degenerado
para o envelope residual, nao degenerado - via convecgao,
condugdo e radiagao.

“ Na sequencia temporal, os eventos relevantes no processo
de resfriamento sao:

v Queima de H na casca
v Energia interna contrabalanca a perda por neutrinos

v Energia gravotermica domina apos o final do ciclo dos
neutrinos

v’ Cristalizagao

C. A. Wuensche (2021)
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AB - tempo de

| g (L/L@) resfriamento

neutrino emission

crystallization
< >

-4 -

_2 _— LHB

_6 i I 1 l 1 l x 1 I >
2 4 8 10

6
g Age (y1)
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Supernovas

C. A. Wuensche (2021)
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Supernovas

v Explosdo ligada aos estagios finais de evolugdo estelar
v Massas > 10 Mg, - colapso do nicleo apos a producdo de 5¢Fe

v Massas < 8 Mg, - detonagao do nicleo de uma AB que
ultrapassou o limite de Chandrasekhar (passagem de um
estagio final para outro)

v Algumas situagoes intermediarias discutidas mais a frente

¥ Extremamente brilhantes, rivalizando, por alguns dias, com
a emissao combinada de luz do restante das estrelas da
galaxia.

¥ Talvez o evento explosivo mais energeético do Universo.

¥ Emissdo intensa de radiacdo em varias bandas: raios X,
ultravioleta, infravermelho, raios gama, neutrinos, raios
cosmicos, ondas de radio e ondas gravitacionais.

C. A. Wuensche (2021) 37



Supernovas

Expanding shock

Free-fall collapse
of iron core

C. A. Wuensche (2021)



Supernovas

¥ Frequencia
v Cerca de uma vez por segundo no universo

v O Ultimo evento visivel a olho nu foi em 1987 na
Grande Nuvem de Magalhaes

v"Nenhuma supernova foi vista em nossa galaxia
desde a SN1604 (SN de Kepler)

¥ Energia tipica liberada
v Total ~ 10°° erg
v'Neutrinos - 99% E;;
v Visivel - 1% E;;; (T 103 erg)

C. A. Wuensche (2021) 39



Early

Spectra: No Hydrogen / Hydrogen

SNT SN II
Si/ No Si ~3 mos. spectra

/ \ He dominant/H dominant

SN Ia| He poor/He rich

1985A ‘

1989B
SNIc| |SNIb SN IIb| “Normal” SNII
19831 .
1983V Bgfg %gg%{ Light Curve decay

after maximum:
Linear / Plateau

Core collapse.

Most (NOT all)

H is removed during
evolution by

Believed to originate
from deflagration or
detonation of an

accreting white dwarf. tidal stripping. SN IIL ! ISN IIP
/Core Collapse. ) 1980K 1987A
Outer Layers stripped 1979C 1988A
by winds (Wolf-Rayet Stars) 19691
or binary interactions
Ib: H mantle removed Core Colla f
: pse O
(Jc: H & He removed y, a massive progenitor
with plenty of H .

C. A. Wuensche (2021)
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Supernovas

Curvas de luz de supernovas
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Supernovas

Curvas de |uz de supernovas

A SLSN-I
® SLSN-II
4 — — — — SLSN threshold — — ¥ SLSN-R
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SN Ia

Conceito inicial: ana branca que extrapolou Mgy andrasekhar

Colapso para formar uma estrela de neutrons, em um processo
induzido pelo acrescimo de matéria, sem ejecdo de envelope

Visao atual: ndo ha a extrapolagdo de M, a explosdo ocorre
pela deflagracdo (ou detonagdo) causada pela fusdo de C e O

Fusdo de C e O em elementos mais pesados em poucos segundos

Explosao com onda de choque com velocidades ~ 5.000-20.000
km/s!

Magnitude absoluta: Mv = —19,3 (cerca de 5 bilhdes de vezes
mais brilhante que o Sol), com pouca variagdo - VELA-PADRAO!!

A teoria e semelhante a das novas, em que uma AB acumula
mateéria mais lentamente e ndo se aproxima do limite de
Chandrasekhar. No caso de uma nova, a materia em queda causa
uma explosdo de superficie de fusdao de H que ndo rompe a

estrela
C. A. Wuensche (2021)
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SN Ia

Progenitores degenerados Gnicos - sistema binario proximo, com troca de
matéria entre as estrelas primaria e secundaria

Foi estimado que os progenitores degenerados Gnicos respondem por nao
mais do que 20% de todas as supernovas do Tipo Ia.

Progenitores degenerados duplos - fusdo de duas ands brancas cuja
massa combinada excede o limite de Chandrasekhar. A fusdo resultante
e chamada de ana branca de massa super-Chandrasekhar

Colisoes de estrelas solitarias na Via Lactea (evento rarissimo: 10-7 a 10-
13 anos) em regioes centrais densas de aglomerados globulares

Cenarios de degeneragao dupla levantam questoes sobre a aplicabilidade
das supernovas do Tipo Ia como velas padrao, uma vez que a massa total
das duas ands brancas que se fundem varia significativamente, o que
significa que a luminosidade tambéem varia

Tipo Iax - supernovas subluminosas que ocorrem quando o heélio se
acumula em uma ana branca. Nem sempre destroi completamente a
progenitora da ana branca, deixando para tras uma “parte” da estrela

remanescente
C. A. Wuensche (2021) 45



The progenitor of a Type la supernova

0 ® ’ @
‘.
o :

...which spills gas onto the
Two normal stars The more massive secondary star, causing it to
are in a binary pair. star becomes a giant... expand and become engulfed.

o .

The secondary, lighter star .= The common envelope is .
and the core of the giant ' ejected, while the separation = The remaining core of
star spiral toward within between the core and the the giant collapses and
a common envelope. secondary star decreases. becomes a white dwarf.

The aging companion The white dWars\mass
star starts swelling, spilling = increases until it reaches a = ...causing the companion
gas onto the white dwarf. critical mass and explodes.... star to be ejected away.
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Xenakis et al. (2020) -
D0i:10.1109/EDUCON45650.2020.9125209
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Log luminosity (erg s™)

D. A. Howell, Nature Comm. (Jun 2011)
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Supernovas tipo II

¥ Resulta do rapido colapso e explosdo violenta de uma
estrela massiva, para 8 — 10 < M /My < 4 — 50.

M Distinguem-se de outros tipos de supernovas pela
presenca de hidrogenio em seus espectros.

¥ Geralmente observados nos bragos espirais de galaxias
e nas regioes H;;, mas ndo em galaxias elipticas

¥ Colapso do nicleo interno e interrompido pela
degeneragdo de neutrons. => reversao do colapso e
ejecdo de materia

¥ A onda de choque e a temperatura e pressado
extremamente altas se dissipam rapidamente, mas
estdo presentes por tempo suficiente para permitir um
breve periodo durante o qual ocorre a produgdo de
elementos mais pesados que o ferro.

C. A. Wuensche (2021)
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Vinpe

SN tipo II

M Dependendo da massa inicial da estrela, os restos do nicleo
formam uma estrela de neutrons ou um buraco negro.

M Existem varias categorias de explosoes de supernovas do
Tipo 1I, que sdo categorizadas com base na curva de luz
resultante

“ SN tipo II-L mostram um declinio constante (linear) da
curva de luz apos a explosdo, enquanto as do tipo II-P
apresentam um periodo de declinio mais lento (um plato)
em sua curva de luz seguido por uma queda normal.

¥ Estrelas massivas também podem formar SN Ib e Ic =>
colapso do nicleo de uma estrela massiva (tipo Wolf-
Rayet) que ejetou seu envelope externo de hidrogenio e
(para o tipo Ic) hélio. Como resultado, eles parecem nao
ter esses elementos.

C. A. Wuensche (2021)
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SN tipo II

Core-burning nuclear fusion stages for a 25-solar mass star
25 M, starkl

Process Main fuel Main products Temperature Density _
Duration
(K) (9/cmd)
hydrogen burning H He 7x107 10 107 years
triple-alpha process He C-O 2x108 2000 106 years
carbon burning process C Ne, Na, Mg, Al 8x108 106 1000 years
neon burning process N O, Mg 1.6x10° 107 3 years
oxygen burning process (@) Si, S, Ar, Ca 1.8%10° 107 0.3 years
- : : Ni (decays g 0
silicon burning process Si into Fe) 2.5x10 10 5 days
Photo
Colapse : L Fe ->He->p > 2.5x109 101 seconds
dissociation

C. A. Wuensche (2021) 53
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SN tipo II

Colapso

¥ Produgao de um nicleo inerte de Fe e interrupgao da
producdo de energia (T ~ 10! K)

¥ Fotodissociagao =>
vy + 38Fe > 13 5He + 4n
v ¥+ 3He - 2p + 2n
“ Neutronizacao =>
vpte -on+y+v
¥ Fuga de neutrinos resfria rapidamente a estrela

¥ Gravidade esmaga o niucleo dissociado de neutrons,
tornando a regiao completamente degenerada

M Tempo de colapso < 1s

C. A. Wuensche (2021) 54



SN tipo II

Rebote

M Velocidade do envelope em queda livre atinge
v~01c

¥ A matéria em queda choca-se com o nacleo de
neutrons extremamente denso (p~10'> g.cm-3)
causando uma pequena compressao (oscilagao
fortemente amortecida)

¥ Produ¢ao de uma onda de choque => reversao do
movimento

¥ Alta densidade nuclear possibilita uma maior
interacao de neutrinos com a materia em queda,
ajudando a reversao do movimento

¥ Ejecdo da materia => “explosdao” => SUPERNOVA

C. A. Wuensche (2021)
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Colapso do nicleo de estrelas massivas

¥ Reflexdo do infall: choque parcialmente elastico e interrupgdo do
colapso, devido a densidade do nicleo atingir densidades
nucleares (> 10*4 g.cm-3)

¥ Energia necessaria para restabelecer as condigoes anteriores ao
colapso (elastico)

~ 3 x 107erg, 21

EmGM?(l _ ! )mGM"
\R. "R

wd

¥ Energia necessdria para expelir o envelope (M = 10 My,)

_ f-’” Gmdm GM? Valores realistas da
.=
!

{wd

¥ Nuacleo comprimido alem do ponto de equilibrio age como uma
mola, com a for¢a restauradora expulsando o envelope em infall

C. A. Wuensche (2021) 56



SN tipo II - Colapso do nicleo de estrelas massivas

¥ Reflexao do infall: choque parcialmente elastice ~ interrupgdo do
colapso, devido a densidade do nicleo a’rino"eﬂq\ .Jades

nucleares (> 104 g.cm-3) \g"?’
~
¥ Energia necessaria para restabe' GK . condigoes anteriores ao
colapso (elastico) | (\Qp"
\O" 2
2 1 1O M2 >
E ~ GM_ (— - d\q,c% € a3 x 10™%erg, &
R 2%, R, @o\
o o)
O S 8
4 Energia r o0\ "..1a para expelir o envelope (M = g’\, N
& Olpo®
. Gmdm GM? 3 % 102 3 @6 | q
A P < Ry - X erg (\o &7 .ores realistas da

\&Q X ordem de 105! erg
.0 age como uma
.10 0 envelope em infall

¥ Nuacleo comprimido alem do pontr ®<<§

g
mola, com a for¢a restauradc «

C. A. Wuensche (2021)
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SN tipo II - Efeitos
dos neutrinos

£, Er _ P 23
m.c?*  m.c?  mgc
v trapping _ (.3 )‘/3 h i)'” 102 (i o ”
surface 8mrm, mec \ He He '

v" Para p > 10'2 g.cm3, decaimento p passa a produzir nicleos com mais n =>
neutronizagdo => produgdo de mais v => esfriamento do ndcleo

v' Opacidade grande "prende” os neutrinos (I, cada vez menor).

Vesc < Veol , S€ p 2 3 x 101 g.cm3

v' v presos => degenerescéncia => aumenta da heutronizagdo

<

1
[, ~ ~ 6 x 105em| 22
C. A. Wuensche (2021) noy 58




SN ftipo II - Efeitos dos

neutfrinos
Neutronizagdo
ocorre nessa camada : :
b = 10m g.em ) burnmg shell
4" outer core v "photosphere”

p > 1014 g.cm-3

inner core

v trapping
surface

C. A. Wuensche (2021) 59



SN tipo II - captura
eletronica

Captura eletronica

¥ Importante em todas as SN em que ocorre o colapso do
nlcleo degenerado de ONeMg
v M. = 1,37 M, p = 4,5 x 10° g.cm™3

¥ Captura por 2“Mg e ?°Ne (preferivel a deixa-los
degenerados no mar de e~ => esfriamento do meio) =>
CONTRACAO

¥ Queima de O externo x perda de energia por v =>
colapso continua

¥ Equilibrio de queima nuclear: Fe, Ni => o => p, n livres =>
estrela de neutrons de massa M < 1,37 M.

M Egy = 10°° erg (aquecimento de neutrinos, ejecdo de O, C
e Ni = 0,015 M)

C. A. Wuensche (2021) 60



SN tipo II -
criagdo de pares
Criagdo de pares

¥ E, > m,C?; 7 equivalente, do ponto de vista de balango
’rermlco, a dissociacdo e ionizagdo

¥ Criagdo de pares reduz y, => instabilidade dinamica,
pois nem toda a energia disponivel e usada para
restaurar o equilibrio devido a pressdo externa

¥ Aumento da energia de Fermi (e livres + e~ da
producdo de pares) deixa menos células no espago de
fase disponiveis (E,. > Ep)

¥ A grande quantidade de pares torna o gas no nicleo
relativistico (y4 = 4/3)

¥ Tipico em estrelas com massas iniciais M > 80 - 100
MSol

C. A. Wuensche (2021) 61



SN tipo II -
Criagcdo de pares

M Perda de massa e metalicidade afetam a massa final
do nicleo, mas simulagoes indicam um ndcleo de He
com massa = 10 Mg, como a massa limite para inicio

da instabilidade
¥ Destino de & com esse intervalo de massa é incerto,

mas simula¢oes indicam (dependendo da metalicidade,
perda de massa e rotagao, os seguintes cenarios:

v Fotodesintegra¢ao => ruptura total da estrela

v Pulsacdo => perda de massa explosiva (SN), mas sem

rup’rura => Detalhes dos calculos podem ser

v Co[apso direto para um BN encontrados no trabalho de Heger
et al. (ApJ, 591, 288) e Maeder
(Physics, Formation and Evolution

of Rotating Stars, Springer, 2009)

C. A. Wuensche (2021)
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N63A - visivel e raios X

C. A. Wuensche (2021)



SN1994D - distdncias cosmoldgicas

C. A. Wuensche (2021)
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SN 2016gkg.em NGC 613

C. A. Wuensche (2021)


https://arxiv.org/abs/1610.04587

Telescépio solo

“Telescdpio Hubble

C. A. Wuensche (2021)
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SN 1987A

Informacgoes gerais

¥ RA: O5h377°27", DEC: -69°16,2°

¥ Distancia: 169 mil anos-luz

¥ Brilho visual (max): +2,9 mag

“ Progenitora: Sanduleak -69 202, M™20 M,

¥ Localizagao: Grande Nuvem de Magalhaes, na
regido de 30 Doradus (proxima a Nebulosa da
Tarantula)

M Descobridor: Ian Shelton, utilizando o

observatorio de Las Campanas em La Silla
(Chile).

C. A. Wuensche (2021) 71



SN 1987A

Importancia

¥ Progenitora conhecida: supergigante azul (tipo
espectral B III) na Grande Nuvem de
Magalhaes

¥ Primeira supernova proxima em mais de 300
anos

¥ la. Observag¢do de neutrinos identificada

¥ Curva de luz anomala (maximo cerca de 2
meses depois da explosao).

¥ Teste dos modelos de estagios finais de
evolugdo estelar, explosao de supernovas, eftc.

C. A. Wuensche (2021)
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SN 1987A

Timing das observagoes iniciais
¥ 23/02/1987 (7:36 UT) - observagao dos neutrinos

M 23/02/1987 (9:30 UT) - Albert Jones (astr. amador)
observa a GNM e nao ve nada anormal

¥ 23/02/1987 (10:30 UT) - Roberto McNaught fotografa a
GNM. Ao revelar a foto, SN1987A esta la.

¥ 20 horas apos, Ian Shelton faz a descoberta a olho nu em
Las Campanas.

&

Medidas em radio: horas depois.

&

Observacao no UV: 12 horas depois (IUE).

&

Medidas em raios —-X e gama: cerca de 50 dias depois,
durando até 1 ano depois da observagao.

C. A. Wuensche (2021)
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SN 1987A

-
. o &

-« Identificagdo..

P .
X

" @
.

Fe e SN1987A (24/02/1987

Sk -69 202 (22/02/1987)

Nebulosa da Tarantula

C. A. Wuensche (2021)
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SN 1987A

Light curve of SN1987A from AFOEV observations
1985 1986 1987 1988 1989 1990
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SN 1987A - curvas de luz
em radio e raios-X

SN19B7A X-RAY LIGHT CURVE : S.8 - 16.1 KEV
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SN 1987A - curvas de luz
em radio e raios-X

The first detection of
nucleosynthesis lines from a
type Il supernoval

The %¢Co lines as detected from
SN 1987A by SMM/GRS.
(Matz et al. 1988, Nature 331, 416)

C. A. Wuensche (2021) 78



E 0os neutrinos? SN 1987A

¥ Duas deteccOes quase simultaneas:
Ee in MeV v Kamiokande: 11 eventos (12,2 s)
0 T v IMB: 8 eventos (5,5 s)
-r " [l ~ [ ~
i " F ¥  PrevisOes confirmadas pela deteccao
Lo J D v Temperatura da estrela 5x101° K.
; Jﬁ O ? v Energia liberada: ~ 10% erg
Ar all Q
1 1 IMB Detection Threshold Houve Bma
WP — =T smsma U (R S S detecgao
} esparia em
Mont Blanc
ol { que nado foi
KAMIOKANDE Detection Threshold % é levada em
— Il ] ! L L | 1 1 A 1 1 Il Confd, d€VIdO
0 2 3 4 S 6 7 8 9 10 n 12 13 a deFasagem
7“3;&96%23,0?:35:!-1 {250 msec) relative time (s) no tempo.
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SN 1987A

Mais peculiaridades

¥ Supergigante azul (mais compacta e menor) =
mais energia é retirada da curva de luz para
remover as camadas da estrela = curva de
luz anomala!

¥ Velocidade de ejecao do envelope: 20.000
km/s ( 0,07¢).

¥ Possivel perda de massa intensa por ventos
estelares explica o estagio de SG azul, ao
inveés de SG vermelha.

C. A. Wuensche (2021)
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SN 1987A - 10
anos depois

¥ Possivel “merging” de um sistema binario

massivo antes da explosdo (Podsiadlowski
1997).

¥ Anormalidades que levaram a essa hipotese: a
mistura anormal de elementos na materia
ejetada e a nebulosa complexa em torno da
regiao que explodiu.

¥ Aneis externos pre-merging e anel interno
causado pelo spin-off de materia, para que a

estrela pudesse desacelerar e tornar-se uma
SG azul.

C. A. Wuensche (2021)
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SN1987A - 10 anos depois...

¥ Luminosidade atual dos aneis e resto da
estrela devido ainda ao decaimento radiativo.

4 Colisao do material ejetado (v 7107 km/h,
diam. ~ 0,16 anos-luz) com o anel interno ate
2006.

M Consideracgoes sobre o resto da SN1987A:
v EN, embora sem evidencia de um pulsar
v Colapso subsequente para um BN.

IZITransFerencua de neutrinos como mecanismo
de ejecdo das camadas mais externas é
atualmente uma idéia bem aceita, embora nao
se saiba como o acoplamento energehco
ocorre.

C. A. Wuensche (2021) 83



Aneis externos pré merging

Cone (semelhante a

Eta Carina?...)

SN 1987A - 10 anos depois

Bolhas de materia ejetada -
explosdo assimétrica, perpendicular
ao plano do anel interno
(STScI, 14/01/1997)

Anel interno - pos merging
(desaceleracao)



SN 1987A
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Vinee's” ’

SN 1987A - o pulsar!!!

Procurado desde os primeiros meses pos-explosdao. Sua ausencia
levou a questionamentos sobre um possivel segundo colapso para
um BN

Observagoes do radiotelescopio ALMA forneceram a primeira
indicagdo da estrela de neutrons desaparecida apos a explosdo. A
deteccao de uma nuvem quente de poeira, em torno da SN 1987A
deve-se, provavelmente, a energia irradiada pela EN.

Energia termica emitida pela superficie quente da EN jovem é a
melhor explicacdo para descrever as observagoes. Nao ha um
pulsar e, provavelmente, nem um buraco negro.

Apenas uma imagem direta da estrela de neutrons poderia
fornecer prova definitiva de sua existencia, mas para isso os
astronomos podem precisar esperar mais algumas décadas até
que a poeira e 0 gas no remanescente da supernova se tornem
mais fransparentes.

C. A. Wuensche (2021)
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Radio « ALMA

Visible « Hubble

X-ray « Chandra

C. A. Wuensche (2021)

SN 1987A - o pulsar!!!




Estrelas de neutrons

C. A. Wuensche (2021)
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Estrelas de neutrons

M Massa: 1,44 < M/M, < 3

¥ Raio: ~ 10 km

¥ Campo magnético (B): ~ 102 G
¥ Densidade (p): > 104 g.cm-3

¥ Periodo de rotagado (P): < 1s

“ Por que os valores extremos de B, P e p?
Conservagdo de propriedades fisicas.

C. A. Wuensche (2021)
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Vinpe

Formacado de estrelas de neutrons

¥ Colapso sob a agdo de seu proprio peso.

¥ Radiacao e gravidade intensas quebram todos os
nlcleos existentes no carogo.

v Elétrons e protons se combinam em mais
néutrons.

¥ Repulsdo eletrica ndo atua mais e nado pode
ajudar o calor a reagir contra a pressao
gravitacional.

“1 Neutrons colapsam até atingir a densidade
nuclear.

¥ Devido ao momentum “para dentro”, o movimento
ultrapassa ligeiramente a configuracao de

equilibrio.
C. A. Wuensche (2021)
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Formacado de estrelas de neutrons

© A pressdo de degenerescencia interrompe e
reverte o processo.

M Tudo isso acontece em cerca de 1 segundo.

¥ O nucleo atinge seu tamanho final (10 km) e
gera uma tremenda onda de choque

v As camadas externas sao violentamente ejetadas

C. A. Wuensche (2021)
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Pulsares

C. A. Wuensche (2021)
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Estrelas de neutrons e pulsares

¥ Periodo de rotacdo curto associado aos altos
campos magneticos e a atragdo de particulas
carregadas na vizinhanca da EN é a chave
para os pulsares

I Descoberta: Jocelyn Bell Burnell e Anthony
Hewish (1967) = premio Nobel de Fisica em
19741 Obs: SO o supervisor ganhou....

¥ Associacdo pulsares x estrelas de neutrons
girantes: Gold (1968).

C. A. Wuensche (2021)
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Vinpe

Estrelas de neutrons e pulsares

¥ Evidencias observacionais
v Pulsares tem periodos medidos entre 1,6 ms e 4,3 s

v Periodos de pulsares aumentam gradualmente; eles
jamais decrescem exceto por “solugos” ocasionais.

v Fenomeno de “spin-down” associado a transformacao
de energia rotacional em energia EM e a emissdo de
ondas gravitacionais.

v Pulsares sdo relogios extremamente precisos
(precisao tipica de mais de 10 casas decimais).

v Associagdo clara com restos de SN conhecidos.
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A fonte de energia

¥ Grande velocidade de rotag¢do serve como
reservatorio de energia para manter um fluxo
continuo de particulas carregadas emitindo na
direcdo dos polos magneticos da estrela.

“ Radiagcao emitida na faixa de raios-X e gama,
focalizada em um cone centrado nos polos
magneticos, altamente polarizada.

M Se o cone passa por nossa linha de visada,
vemos um pulso! Caso contrario, e impossivel
observar diretamente um pulsar.

C. A. Wuensche (2021)
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Mecanismos de emissao dos pulsos

M Energia rotacional = pulsos, mas como????

¥ Eixo de rotagdo desalinhado do eixo magnetico =
modelo de dipolo magnetico (rotor obliquo)

M Requisitos observacionais principais:

v Feixe de emissdo estreito (< 10°) e estavel durante
muitos periodos de rotacao

v"O mecanismo deve produzir radiagao em banda
larga (radio ao optico). Pulsos em radio possuem
largura de banda > 100 MHz.

v" O mecanismo deve gerar luminosidades e
temperaturas de brilho nas bandas de radio, optico
e raios-X.

v Emissdo linear// polarizada e independente da
frequencia, na faixa de radio.

C. A. Wuensche (2021)
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! 4U 1538-52
Cen X-3
Her X-1

C. A. Wuensche (2021)

Figure 9.21 The measured masses
of neutron stars. The upper six
cases are X-ray pulsars that are in
interacting binaries, the lower ten
are radio pulsars that are in non-
interacting binaries. In the case of
radio pulsars, five of the systems
are double neutron star systems,
and the masses of each of these
neutron stars (distinguished by
(1) or(2) in the name) are shown.
(Data compiled by S. Clark
{University College London))
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Black Hole Mass Estimates from Binary Systems
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Figure 9.22 A summary of mass determinations, with uncertainties, of a selection of
black hole candidates. (Data compiled by S. Clark (University College London))
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