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NEM TODA ESTRELA E JOVEM
Denise R. Goncalves

semelhanca de todos os tipos de seres vivos que
conhecemos, estrelas nascem, vivem e morrem.
Ainda que nas¢am e tenham infincia, juventude
e madurez similares, na velhice e na morte as es-
trelas diferem muito, a depender essencialmente
de suas massas. E, contrariamente 2 visao atual que temos dos seres
humanos, na velhice e na morte as estrelas sa0 muito mais glamo-
rosas do que na juventude, daf a metdfora do titulo! Veremos que a
metdfora é ainda mais contundente quando comparamos estrelas
gordinhas (massivas) e de mais baixa massa. Ambas terminam de
forma espléndida.
Estrelas massivas evoluem mais répido do que suas colegas com
menos massa. O que equivale a dizer que quanto mais massa, mais
compulsivo o consumo do combustivel original, o hidrogénio (H).
O Sol passard cerca de 10 bilhoes de anos consumindo seu H (ou
seja, através de fusao termonuclear transformando-o em hélio, He),
a0 que chamamos sequéncia principal (SP). Estrelas de 5 e 10 massas
solares (Mo), por sua vez, terdo sequéncias principais de, apenas,
100 e 20 milhdes de anos, respectivamente. Essa fase da vida das
estrelas termina pelo simples fato de que elas deixam de possuir H
no seu ntcleo, portanto, j& nao podendo transformd-lo em He. Por
isso, imediatamente apés a SP a evolugdo estelar também ¢ quali-
tativamente similar para todos os tipos de estrelas: o consumo do
H nuclear necessariamente produz um nticleo de He (inicialmente
inerte) em contragio (j4 que ao cessar a fusio nuclear também cessa
a pressdo que contrabalanga a gravidade) rodeado por uma camada
externa na qual o H continua em combustdo. Essa estrutura interna
vale tanto para estrelas de alta quanto de baixa massa. A partir daqui,
na velhice estelar, os caminhos de umas e outras serdo completamen-
te diversos. Porém, desde j4 podemos adiantar que umas e outras
sdo velhinhas de rara beleza. E, morrendo de forma explosiva (como
supernovas) ou lentamente perdendo suas camadas externas para o
entorno, como nebulosas planetdrias, fatalmente coroarao suas vidas
com uma morte espetacularmente bela!

A VIDA DAS ESTRELAS JOVENS Antes de falar da velhice estelar, e dado
que j4 deixamos claro que, excetuando-se o tempo que permanecem
em cada uma das fases, a vida de todas as estrelas sao similares até
que deixem a SP, vamos verificar como as estrelas nascem e evoluem
até que consumam seu H nuclear.

A tabela 1 retine as vérias fases que levam a formacao das estre-
las destacando as caracteristicas observacionais de cada fase. Nela
lista-se o tempo de uma fase para a subsequente, as temperaturas,
tanto no centro da estrutura em questio quanto na sua superficie,
as densidades e os tamanhos. Note que nesta tabela denotamos os
tamanhos em unidades de didmetros solares (Do), na préxima a
medida serd raios solares (Ro). Essa tabela pode ser resumida da
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Tabela 1- DO NASCIMENTO A SP (0 SOL)

1Kelvin = -272,15 graus Celsius (°C)

seguinte forma: 1) o bergo das estrelas é o meio interestelar, ou,
as nuvens moleculares frias quando comegam a colapsar devido a
auto-gravidade; 2) ao longo do colapso fragmentos das nuvens vao
aquecendo-se, até chegar a0 ponto em que suas zonas mais centrais
tornam-se suficientemente quentes, aptas para a igni¢ao de reages
termonucleares; 3) nesse ponto a contragao é freada (pela pressao das
reagdes nucleares), e nasce a estrela; 4) esta estrela, identificada com
0 nosso Sol, passard aproximadamente 10 bilhdes de anos na SP
O responsdvel pelo equilibrio da estrela na SP é o balango entre a
gravidade (que propicia colapso) e a pressdo interna (que propicia
expansio). Uma vez que j4 nio haja pressao interna no nucleo,
fim da SP, esse equilibrio desaparece, causando importantes mo-
dificagbes na estrutura interna e na aparéncia das estrelas. Para
estudar as vdrias fases da vida das estrelas ¢ crucial entender que
¢ justamente esse equilibrio que determina os vdrios estdgios de
evolucao das mesmas.

Seguindo na sequéncia dada pela tabela 1, agora que a estrela deixou
a SP, ela definitivamente entra em fase terminal, e as caracteristicas
da morte dependem crucialmente da sua massa. Estrelas morrem
catastroficamente ou de maneira mais suave. As estrelas massivas tém
massas superiores a 8 Mo, enquanto que as de baixa massa, ou tipo
solar, possuem menos de 8 Mo (num estudo detalhado aprende-se
que existem diferencas importantes dentro desses grupos).

A MORTE NA PASSARELA: ESTRELAS DE BAIXA MASSA Agora somente
considerando estrelas do tipo solar vemos os eventos principais até a
morte definitiva da estrela como ana branca, ou melhor, ana negra.
A tabela 2 traz as caracteristicas dessas fases, e cada uma delas serd
discutida detalhadamente a seguir.

Ao sair da SP o nticleo da estrela compaoe-se de He inerte. Este s6
poderd ser transformado em outros elementos se a temperatura
nuclear for superior a aproximadamente 10°K. De fato, a camada
que circunda tal ndcleo — e composta por H — comega a ter
reagdes nucleares antes do nticleo inerte de hélio, j4 que esta estd a
uma temperatura superior aos 107K necessdrios para igni¢ao do H.
A queima do hidroggnio acontece, entdo, nao no centro da estrela,
mas em um ‘“anel” que o circunda. A transformagao H-He nessa
camada ¢ mais rdpida do que o processo similar no nticleo durante
a SP, por isso, apesar de ter um nicleo inerte, nesse estdgio a estrela
cresce em luminosidade.
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Mas essa estrela estd completamente fora
do equilibrio. A transformagiao H-He no
anel é cada vez mais répida e a pressao que
advém dessa alta taxa de produgio de He
faz com que essa camada se expanda, ou
seja, faz com que a estrela cresga. Enquanto
isso, o nticleo de He continua em contra-
¢d0, com consequente aquecimento, por-
tanto a estrela é uma composi¢ao de nicleo
em contragio e aquecimento e camadas
externas em expansio e esfriamento. Essa
estrela sub-gigante expandiu-se até 3Ro.
O processo continua, dessa vez com forte
aumento na luminosidade estelar, e ao transforma-se em uma gigante
vermelha, a estrela j4 tem aproximadamente 100 Re e umas 100
luminosidades solares (Lo).

Essa situacio de desequilibrio ndo pode durar para sempre...
Quando o nticleo da estrela torna-se tao denso quanto 10%kg/m3
e sua temperatura ultrapassa aquela da igni¢ao da fusio do He,
reinicia-se a queima deste, no ntcleo da estrela. Dessa vez, no
entanto, nao se aplica o comportamento que vimos antes, ou seja,
de que a pressio aumentaria devido ao aumento de temperatura
e contrabalancaria a gravidade. Agora a pressio do nicleo é ané-
mala, pois este possui um gds de elétrons comprimidos a tao alta
densidade que j4 ndo suporta mais compressao. Essa pressao, que
¢ independente da temperatura, é conhecida como pressao dos
elétrons degenerados. Nessas condigdes, mesmo com o crescimento
da taxa das rea¢des de queima do He, a pressao quase nao muda e a
temperatura cresce tao abruptamente que causa a queima explosiva
do hélio (o flash do He). Depois de algum tempo (da ordem de
horas) nesse processo explosivo, o nicleo finalmente retoma sua
condi¢io de pressao térmica, com a recuperagao das condicoes
de equilibrio, expansio nuclear e queda de densidade. Em suma,
o efeito liquido do flash de He € tal que ocorre um rearranjo na
estrutura da estrela de forma que o equilibrio ¢ re-estabelecido
e esta passa a transformar He em C (carbono) no nicleo, como
esperdvamos. A camada que circunda o nicleo estelar estd, simul-
taneamente, fundindo H em He. A essa estrela denominamos
estrela do ramo horizontal.

Devido a fusio do He em C, surge entao um nticleo composto
de carbono, o hélio que é consumido e, porque se torna escasso,
o nucleo deixa de produzir C. Portanto, o nucleo se contrai e se
aquece levando ao crescimento da taxa de queima de He e H nas
camadas que o rodeiam. A estrutura da estrela, de dentro para fora,
compde-se de um niicleo inerte de C (em contra¢io), uma camada
de transformacio He-C e uma camada de H-He. Seu envoltério mais
externo constitui-se também de matéria inerte. Essa zona externa
se expande e a estrela volta a ser uma gigante vermelha — também
conhecida pelo nome de estrela do ramo assintdtico das gigantes
(AGB). Luminosidade e raios voltam a superar aqueles do flash do
He e, por isso, também a denominamos supergigante vermelha.
Durante a trajetdria até o ramo assintético das gigantes as camadas mais
externas das estrelas expandem-se, a0 mesmo tempo em que o nticleo
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Tabela 2 - DA SP A MORTE (ESTRELAS DE BAIXA MASSA - TIPOSOLAR)

TEMPO ATE
A PROXIMA
FASE (ANOS)

DENSIDADE
CENTRAL
(KG/M3)

TEMPERATURA
CENTRAL (K)

TEMPERATURA
SUPERFICIAL (K)

RAIO
(Ro)

* Estes valores dizem respeito ao envoltério que caracteriza a nebulosa.

se contrai. Quando a temperatura nuclear torna-se suficientemente
alta para a ignicdo das reagoes de queima do carbono (sintetizando
elementos ainda mais pesados) é que o equilibrio da estrela volta a ser
recuperado. Nesse tipo de estrela (de baixa massa) a temperatura jamais
serd t3o alta que essa fase de fusdo nuclear possa ocorrer, ou seja, queima
do C. Na tentativa de chegar 4 igni¢ao do C, a densidade nuclear cresce
até um limite 3o alto que seus elétrons nucleares tornam-se degenera-
dos, sua temperatura para de crescer, e a contracao ¢ freada. Essa estrela
¢ sim capaz de sintetizar oxigénio (O), por causa das reagoes do C com
o He na fronteira da camada composta de hélio.

Vamos as verdadeiras estrelas da evolugao estelar!

EM FOCO: AS NEBULOSAS PLANETARIAS

O QUE SAO E POR QUE TEM ESSE NOME

Uma nebulosa planetdria compde-se por gés e poeira, os quais cir-
cundam uma estrela do tipo solar no final da sua vida. Essa estrela
— aestrela central da nebulosa planetdria— ilumina a nebulosidade
ao seu redor que, por sua vez, ¢ observada em todas as zonas do es-
pectro eletromagnético, desde rddio até raios-X. Comparadas com
as estrelas, que emitem numa banda de luz continua (luz branca), as
nebulosas planetdrias emitem sua luz em bandas muito mais estreitas,
ou seja, em linhas de emissao (luz discreta com diferentes cores).
Por isso sdo facilmente identificadas no céu quando se utiliza um
telescépio contendo um prisma, produzindo seu espectro.

Data de 1764 a primeira vez que se observou uma nebulosa plane-
tdria, a nebulosa dos Halteres. Essa observacio foi seguida por aque-
la da nebulosa do Anel (M57), em 1779, pelo astronomo francés
Antoine Darquier. Este dltimo descreveu a nebulosa do Anel como
“pouco brilhante, mas com contornos bem definidos... é tao gran-
de quanto Jupiter, parecendo-se com um planeta ténue”. O termo
“nebulosa planetdria” (NP) foi-lhes atribuido pelo inglés William
Herschel, dadas as suas similaridades com os discos esverdeados de
planetas como Urano e Netuno, assim separando-as das nebulosas
brancas formadas por estrelas, ou seja, das galdxias.

Quando observadas com baixa resolucio espacial, uma NP parece
redonda e poderia assemelhar-se a um planeta, daf esse nome tao
equivocado. Por outro lado, com grande resolugio espacial vé-
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OBJETO OBSERVAVEL

se claramente que essas s3o constituidas
por muitas e variadas estruturas. Mas, o
que sdo essas estruturas? A nebulosa do
Olho de Gato, por exemplo, compdem-
se de uma grande variedade de estruturas
simétricas, as quais incluem: um halo fila-
mentar extenso; varios anéis concéntricos;
um par de jatos e um complexo conjunto
de anéis no seu nuicleo (NGC 6543, figu-
ra 1). Em particular, o conjunto de cascas
nebulares no coragio de NGC 6543 tem
uns mil anos de idade. Contornando esse
nucleo encontram-se uma série de anéis
concéntricos (azuis), cada um dos anéis
estd no limite de uma bolha de gds em
expansio expulsa da estrela central em intervalos regulares de uns
1.500 anos, sendo que o primeiro ocorreu hd cerca de 18 mil anos.
J4 os filamentos mais externos (verdes) datam, no mdximo, de
aproximadamente 60 mil anos. A massa do material estelar dessa
nebulosa deve ser similar 2 massa do Sol.

VENTOS ESTELARES
Agora queremos entender o processo de formagao das nebulosas
planetdrias, ou seja: o que faz com que estrelas com nucleo de C

Figura 1 — NGC 6543, Cat's Eye nebula (nebulosa do Olho do Gato),
obtida com o telescopio de 2.56m NOT. A imagem captura a
emissdo dos atomos de nitrogénio uma vez ionizado [NII]
(vermelho) e dos atomos de oxigénio duas vezes ionizado [OIlI]
(verde e azul). A dimensdo da imagem é de 3,2 x 3 minutos de
arco. 0 processamento da imagem destaca detalhes da parte
interna brilhante revelando simultaneamente os ténues anéis
concéntricos e o halo filamentar
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se transformem em NPs no seu caminho até sumirem como anis
negras (tabela 2)?

Como jd visto, quando a estrela entra no ramo assintético das gi-
gantes o seu niicleo j4 nao queima H nem He, e compae-se do
que sobrou das combustdes anteriores, ou seja, de C e O. Nessa
fase, e por um perfodo de aproximadamente um milhao de anos, a
estrela continuard seu processo de expansao, a0 mesmo tempo que
sua luminosidade crescerd, alcando valores de 1.000 Lo. Os ventos
estelares presentes nessa (ou seja os ventos que ocorrem numa AGB
e numa pds-AGB, englobando as fases AGB, proto planetdria e NP)
gradualmente expulsam o gds das camadas mais externas da estrela,
deixando exposto o nicleo quente. O que sobra dos ventos estelares
¢ a prépria NP (o envoltdrio estelar que se desprendeu da estrela).
Assim, aquela que denominamos a estrela central de uma NP ¢
justamente a estrela da qual estivemos “acompanhando” a evolugio
nas tabelas 1 e 2. Quando cessa a combustao nas camadas externas,
a estrela perde seu brilho e transforma-se em uma ana branca, cujas
caracteristicas encontram-se ao final da tabela 2.

Destacamos dois episédios distintos de perda de massa. Primeiro,
devido ao vento lento de uma estrela AGB, cuja velocidade tipica é
da ordem de 10 km/s, com uma taxa de perda de massa de 10> Me/
ano. E depois, através do vento rdpido, expelido de uma pds-AGB,
caracterizado por 107 Mo/ano e que alcanca uma velocidade de até
2 mil km/s. O vento estelar rdpido varre o material expelido previa-
mente, dando forma & nebulosa, que expande-se com velocidade de
aproximadamente 25km/s, ¢ mais denso do que os ventos dos quais
originou-se, tem T=10.000 K e dura cerca de 30 mil anos. O gds do
vento rédpido (pés-AGB), ao expandir-se sobre o material do vento
lento (AGB), forma uma frente de choque que, quando observada
no 4ptico, é a componente mais brilhante de uma NP. Entre os
choques interno e externo, encontra-se a bolha quente (somente
observédvel em raios-X). E, por dltimo, o halo compde-se pelo que
resta do vento AGB, o qual, devido a sua baixa densidade, ¢ o mais
ténue nas imagens Gpticas. Isso explica a formagio das NPs, nio
s6 esféricas, mas também daquelas cuja casca tem forma eliptica,
bipolar, ou com simetria de ponto (figura 2). Tais ideias também dao
conta das propriedades fisicas (temperaturas e densidades), quimicas
(enriquecimento quimico do meio circunstelar oriundo da sintese
de He, C, N e O, na estrela central) e cinemdticas das NPs.

As nebulosas planetdrias — velhinhas de rara beleza — sio a fase
terminal de estrelas tipo solar, e representam uma curta fase, ainda
que gloriosa, da vida de muitissimas estrelas. Elas terminam sua exis-
téncia espalhando dtomos, moléculas e poeira nas diferentes regices
das galdxias. Depois de vagar pelo meio interestelar durante milhées
de anos, alguns desses ingredientes podem ter-se agregado ao ejeta
de outras NPs para formar as nuvens densas onde nasceram novas
estrelas na nossa galdxia. Os fragmentos que restaram da formagio
estelar resultaram em cometas, asterdides e planetas. Parte do ma-
terial originado nas NPs pode ter sobrevivido e sido depositado no
planeta do qual surgiu a nossz vida. De fato, recentemente, foram
observadas moléculas orginicas complexas, similares aquelas de
organismos vivos, em NPs ricas em carbono, como NGC 7027 e

BD+30°3639.
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Figura 2 = Uma montagem de nebulosas planetarias observadas
com o HST. M 2-9, imagem grande acima. As imagens menores,
de cima para baixo, da esquerda para a direita correspondem

a: NGC 6826; MyCn18, Hourglass nebula (nebulosa da
Ampulheta); NGC 3918; CRL 2688, Egg nebula (nebulosa do Ovo);
NGC 6543, Cat's Eye nebula (nebulosa do Olho de Gato); Hubble
5; NGC 7009, Saturn nebula (nebulosa do Saturno); Red
Rectangle nebula (nebulosa do Retangulo Vermelho); NGC 7662,
Blue Snowball (Bola de Neve Azul). Imagens retiradas de:
http://www.astro.washington.edu

UM FIM REALMENTE ESPETACULAR: ALTA MASSA Quando discutimos
a queima explosiva do He, nas estrelas tipo solar, ndo mencionamos
o fato de que estrelas com massa maior do que 2,5 Mo transformam
He em C de forma suave, nio explosiva como descrito anteriormen-
te. Na verdade, quanto mais massiva a estrela, menor a densidade
na qual comegam a queima do He.

A evolugio mais rdpida das estrelas massivas na SP também se
aplica na vida p6s-SP. Devido 2 alta massa estelar, nas estrelas
realmente massivas (>8Mo) as fases de queima s3o muito rdpidas.
Uma estrela de 15Mo, por exemplo, comega a transformar He
em C sem chegar a ser uma gigante vermelha, contrariamente ao
que ocorria nas estrelas tipo solar. As estrelas massivas quase nio
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CHANDRA X-RAY

HST OPTICAL

Figura 3 — Uma composicdo de duas imagens da supernova
SN1987A. A imagem otica, do telescopio Hubble, mostra o anel
central e da emissdo em raios-X, do telescopio Chandra. Raios-X
(2 esq.) — Nasa/CXC/PSU/S. Park & D.Burrows.; Optico (a dir.) -
Nasa/STScl/CfA/ P.Challis

mudam de aparéncia quando passam de uma fase para a fase sub-
sequente de queima. Elas podem fundir elementos mais pesados
do que 0 Ce o O, j4 que seus nuicleos continuam a contrair-se e
suas temperaturas centrais continuam a crescer. A taxa de queima ¢
acelerada em funcio da evoluc¢io do nucleo. Mas, existe um limite
para esse processo de queima?

Uma estrela massiva, em fase terminal, é composta por vdrias cama-
das onde ocorrem reacoes de fusao de elementos. De fato, a queima
de um dado elemento no nticleo tem como consequéncia sua escassez
local, seguida entao da contragio — portanto aquecimento —, e
comego da fusao do elemento que foi sintetizado na queima anterior.
Esse processo continua. A cada uma dessas fases descritas a tempe-
ratura central cresce mais, acelerando a taxa de rea¢es nucleares
e produzindo pressao que permite que o nucleo contrabalance a
contragio gravitacional. A estrutura interna de nossa estrela termi-
nal ¢ tal que, de fora para dentro, tem-se uma camada de H inerte,
seguida de vdrias camadas mais internas nas quais H, He, C, O,
Ne (nednio), Mg (magnésio) e Si (silicio) estao sendo fundidos em
elementos mais pesados e, por fim, surge um nticleo de Fe (ferro).
E interessante notar que, como os tempos em que cada um desses
elementos sao produzidos depende da massa, uma estrela de 20Mo
funde hidrogénio por mil anos, hélio por 10¢anos, carbono por
10%anos, oxigénio por um ano e silicio por uma semana. A “estabi-
lidade” de seu ntcleo de ferro dura menos de que 24 horas!

A VITORIA DA GRAVIDADE

Devido ao fato de que a fusao nuclear que envolve o Fe nio produz
energia, a estrela no poderd voltar a recuperar seu estado de equi-
librio. Jamais serd capaz de, efetivamente, como fez até aqui, con-
trabalancar a contragio gravitacional. Apesar de que a temperatura
no nucleo da estrela ¢ de vérios 10°K a gravidade supera a pressao
interna e a estrela colapsa definitivamente.

Na verdade, ao invés de produzir energia com a fusio do ferro, o que
ocorre no nucleo ¢ a foto-desintegragao desse elemento em outros
mais leves, até que s6 sobre prétons e néutrons. Esse processo nao
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apenas nio produz, mas consome parte da energia térmica do nu-
cleo, assim esfriando-o e acelerando o colapso. O nticleo composto
somente de elétrons (e), prétons (p), néutrons (n) e fétons, com-
primidos a altissimas densidades, ¢ capaz de, unindo p+e, produzir
n+ muitos outros neutrinos. Esses neutrinos facilmente escapam do
nucleo (pois praticamente ndo interagem com a matéria) levando
parte da energia deste. Dessa forma, a densidade continua crescen-
do no nudcleo e — a semelhanca do que ocorreu com os elétrons
do nucleo das gigantes vermelhas e das anas brancas —, atinge a
degenerescéncia, nesse caso, dos néutrons. As densidades envolvidas
podem chegar a ser de 107 ou 10'® kg/m?. Como o ndcleo jd nao
pode ser mais comprimido toda a matéria que continua caindo
gravitacionalmente serd expelida de volta, de maneira super violenta.
Forma-se uma onda de choque que ¢ expelida e leva consigo toda
a matéria das camadas adjacentes. O evento ¢ tdo energético que
pode produzir, por alguns dias, luminosidades superiores aquelas das
galdxias que hospedam tal estrela massiva. Esse é o evento conheci-
do como explosio de uma supernova (figura 3). A energia gerada
nesse processo (desde a explosao até que ela deixe de brilhar) pode
ser equivalente 4 energia irradiada pelo Sol durante toda a sua vida.
Mais contundente ainda é a energia emitida na forma de neutrinos,
podendo chegar a ser cem vezes o valor acima. A estrela que existia
antes da explosio é, normalmente, chamada de a estrela progenitora
da supernova.

Os DOIS TIPOS DE SUPERNOVAS

Algumas supernovas quase nao possuem hidrogénio, enquanto
outras o possuem em abundéncia. Na verdade, dois tipos de su-
pernovas podem ser identificados nio sé devido ao seu conteido
de hidrogénio, mas também pelas suas curvas de luz (ou seja, a
forma na qual a luminosidade cai com o passar do tempo). As-
sim: as supernovas tipo I sao pobres em hidrogénio e tém queda
de luminosidade mais acentuada (rdpida); as supernovas tipo II
possuem grande quantidade de H e suas luminosidades caem de
forma mais suave, menos abrupta.

Existem raz6es muito 8bvias para esses dois tipos de supernovas. Para
falar delas teremos que adicionar & nossa descri¢ao da morte estelar o
fato de que nem todas as estrelas evoluem isoladamente; parte delas
estd em sistemas bindrios. Sua morte serd, ou nio, influenciada por
esse fato, a depender da distAncia que separa as duas estrelas. A ana
branca —, uma estrela jé morta —, que descrevemos antes, pode,
de fato, “voltar a vida” por ter uma acompanhante préxima. Uma
ana branca que tem como companheira suficientemente préxima
uma estrela da SP ou uma gigante, pode atrair/transferir massa (H
e He) desta para si. A queda de matéria na ana branca faz com que
ela volte a aquecer-se e cresca em densidade. Ao atingir 107K a ana
volta a queimar hidrogénio, mas de forma rdpida e violenta, o que
aumenta muito sua luminosidade e a estrela que j4 estava morta
volta a brilhar. A estrela que passa por esse processo é conhecida
como nova, apesar de que, na verdade, se trata de uma estrela jd bem
velhinha, quase morta, a bem da verdade, ressuscitada.

Algo similar explica a existéncia de supernovas tipo I. Na verdade,
essas advém do fato de que as novas podem nao expelir todo o ma-
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terial que recebem da companheira. Como o processo de nova pode
ser recorrente, a cada novo evento mais material é acumulado pela
ana branca. Mesmo considerando que o equilibrio da ana branca
vem da pressio dos elétrons degenerados, hd um limite de massa
para que o nucleo possa manter esse equilibrio (1,4Moe). Ao ultra-
passar essa massa a ani fica instdvel e colapsa. Isso leva a0 aumento
da temperatura e 2 igni¢io do hélio formando carbono. Essa fusio
ocorre, quase simultaneamente, em todas as zonas da estrela, ¢ ela
explode como supernova. Por essa razdo, as supernovas tipo I quase
nio possuem hidrogénio. Ao contrdrio, na explosao de supernovas
tipo II parte considerdvel do material que ¢ expelido é composto
de H e He das camadas externas, tornando esse tipo de supernova
rico em hidrogénio. Em termos da quantidade de energia liberada
na explosdo, ambos os tipos sao similares.

E, por dltimo, devemos frisar mais uma importante diferenca en-
tre esses dois tipos de supernovas. Bem como as anis brancas (ou
negras) sao o destino final das estrelas de baixa massa, ainda que
parega estranho, as supernovas do tipo II deixam sobreviver um
carogo estelar, que sdo as estrelas de néutrons. Isso ¢ assim porque
a violenta onda de choque que leva a explosao supernova se dd a
partir das paredes do nticleo de néutrons degenerados, deixando-o
intacto. De novo, a semelhanca das anas brancas e das nebulosas
planetdrias, as supernovas tipo 11 produzem tanto um ejeta brilhante,
que vai se dissipando no meio interestelar — o remanescente da
supernova (figura 3) — , quanto um carogo estelar extremamente
denso e inerte — a estrela de néutrons. As supernovas tipo I, é claro,
também produzem o remanescente nebular, mas acredita-se que nao
deixem carogo estelar algum.

Para fechar nosso desfile com todo o glamour que essas velhinhas
merecem, terfamos que discutir, em detalhe, os pulsares (estrelas de
néutrons com alta rotagao e intensos campos magnéticos — vistos
rapidamente na apresentacio a este Nicleo Temdtico) e os buracos
negros estelares (tema de outro artigo desta edigao sobre astrono-
mia). Aqui, s4 resta esperar que os tenhamos convencido de que,
pelo menos, quando de estrelas se trata, as rainhas da passarela sao
as velhinhas.

Denise R. Gongalves ¢ professora adjunta do Observatério do Valongo, da Universidade Federal
do Rio de Janeiro (UFR])
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