
1 

Capítulo 13  

Evolução Estelar  

após a Sequência Principal 
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13.1 Evolução na  Sequência Principal  
Processo evolutivo  consequência da força gravitacional 

e mudanças na composição química (reações nucleares). 

• Para manter a luminosidade da estrela  fontes de 

energia: nuclear ou gravitacional; 

 

Escalas de tempo: 
  Pré-SP: queda livre (free fall)  

               Kelvin-Helmholtz (ou reajuste térmico) 
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Eq. 10.24 

Eq. 12.26 

SP: tff, tKH e tempo das reações 

nucleares 
 

𝑡𝑛𝑢𝑐𝑙𝑒𝑎𝑟 =
𝐸𝑛𝑢𝑐𝑙𝑒𝑎𝑟
𝐿𝑆𝑜𝑙

≈ 1010𝑎𝑛𝑜𝑠 

Ex. 10.3.1 
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Evolução de estrelas de baixa massa  

Maioria (80% a 90%) das estrelas está na SP  

mas 

• Nas mudanças de fonte de energia nuclear  energia 

gravitacional tem papel crucial  tKH volta a ser 

importante.  

• Todas estrelas na SP estão convertendo H em He, mas:  

core radiativo* para M* < 1,2 M


 e convectivo**  para 

massivas  diferentes estágios evolutivos. 

• Além disso, as estrelas de mais baixa massa são 

inteiramente convectivas  altas opacidades levam zonas 

de convecção profundamente no  interior estelar. 

 
(*) cadeia pp é menos dependente da temperatura (E  T4) 

(**) Ciclo CNO altamente dependente da temperatura (E  T17) 

 

KHnuclear tt 310
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Envoltório convectivo 

Créditos: Prof. Jorge Meléndez 
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Pausa para revisão 

Cap. 10 e 11 



Variação da composição química do Sol em função da profundidade 

e distribuição de abundâncias. 

Um problema 
Como o C está se 

convertendo em N no core 

do Sol? 



Para T > 2x107K, a 

produção de He é feita 

essencialmente pelo 

ciclo do Carbono (CNO)  

 requer presença 

desses elementos. 
 

Uma explicação 

Outro problema 
Como pode ocorrer ciclo 

CNO no Sol se  

Tc ~1,6106 K? 
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Credit: Mike Guidry, University of Tennessee. 

http://www.atnf.csiro.au 
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Fig. 13.1 Trilhas 

evolutivas após a 

Sequência Principal. 
 

Estrelas com composição 

inicial X=0,68 Y=0,3 e 

Z=0,02 

 

Cálculos incluem perda de 

massa e overshooting 

convectivo. 

 
Adaptado de Schaller et al.  

1992 
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Tab. 13.1 Tempo  (Myr) decorrido depois de ter chegado na ZAMS 

Adaptado de Schaller et al.  1992 

pontos 

indicados 

na Fig. 13.1 
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Estrelas de massa semelhante à do Sol 

• Pgás diminui  contração (~ 10 bilhões de anos 

após a chegada na sequência principal). 

• Temperatura aumenta (106 < T < 107 K) 

• Queima de H é mais rápida P. 

• Desbalanço geral: Rext  & Tsup  

• Estrela segue um caminho evolutivo no diagrama 

H-R. 
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(a) Ponto de partida 

da sequência 

principal 

 

Como Tsup a trajetória segue para a direita e suavemente para cima (Rext ). 
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Estrutura 

interna de 

uma estrela 
1 M

 

t = 4,57 Gyr 

1H
1, 2He3, 

6C
12, 7N

14, 

Raio 

 

 

 

 

Temperatura 

 Luminosidade 

 

 

Pressão 

Densidade 
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(b) Ramo das sub-gigantes 

• Com o término do H no core, a camada acima não 

tem temperatura suficiente para continuar a fusão 

nuclear pela cadeia p-p  trajetória segue para  o 

ramo das sub-gigantes (3R


)  

• Essa fase terá fim quando a massa do core for grande 

demais e o core não for capaz de suportar o material 

acima dele. 
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Limite de Schönberg-Chandrasekhar 

• A fração máxima da massa da estrela que pode existir no core 

isotérmico, e ainda suportar as camadas superiores, foi estimada 

inicialmente em 1942 por Schönberg e Chandrasekhar: 

 

 

• Consequência do teorema de virial  equilíbrio hidrostático e 

em função do peso molecular médio do core isotérmico (mic) e 

do envoltório (me) . 

• Quando esse limite é excedido, o core colapsa na escala de 

tempo de Kelvin-Helmholtz  

            posição 4 na Fig. 13.1  

                  final da SP para M ~ 1.2 M


. 
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Revisão 

Cap. 10 
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Gás neutro no core 

1

𝜇𝑒𝑛𝑣
= 2 × 0.68 +

3

4
× 0.3 +

1

2
× 0.02 = 1.595 

1

1.586 
= 𝜇𝑒𝑛𝑣 = 0.627 

1

𝜇𝑖𝑐
= 1 × 0.68 +

1

4
× 0.3 +

1

15.5
× 0.02 = 0.756 

1

0.756 
= 𝜇𝑖𝑐 = 1.322 



Gás degenerado 

 

• A massa de um core isotérmico pode ultrapassar o limite de 

Schönberg-Chandrasekhar se uma fonte adicional de pressão 

suplementar a pressão do gás ideal. 

• Isso ocorre quando os elétrons do gás tornam-se degenerados. 

• Férmions obedecem o princípio de exclusão de Pauli  nas 

altas densidades, elétrons são forçados a ocupar os mais baixos 

estados de energia e posteriormente os mais altos. 

• No estado de completa degenerescência, a pressão do gás é 

devida a movimentos não térmicos dos elétrons  independe 

da temperatura: 

 

(para elétrons não-relativísticos) 
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3
5

KPe 



Gás degenerado (cont.) 

 

• Na degenerescência parcial, resta alguma dependência com a 

temperatura; 

• O core isotérmico de uma estrela com 1 M


 (entre os pontos 3 

e 4 da Fig. 13.1) encontra-se parcialmente degenerado  a 

massa do core pode chegar a 13% da massa total da estrela 

antes de começar a colapsar. 
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• Estrelas menos massivas têm mais altos 

níveis de degenerescência  não excedem 

o limite de Schönberg-Chandrasekhar 

antes do início do próximo estágio de 

queima nuclear 
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Estrelas de 5 M
 

• Em estrelas massivas, a evolução é semelhante à do Sol, 

com uma principal diferença  core convectivo  efeito 

de misturar continuamente o material, mantendo a 

composição do core ~ homogênea. 

• Quando a fração de H é X~0,05 no core de uma estrela de 

5 M
 (ponto 2 na Fig. 13.1) a estrela como um todo 

começa a contrair; 

• Com a liberação da energia gravitacional, a luminosidade 

aumenta levemente; 

• O raio diminui  temperatura aumenta. 

                                           Fim da SP para estrelas massivas. 

 

 



Próxima aula 

 
 
• 13.2 Estágios finais da evolução estelar 

• 13.3 O final das estrelas massivas 

• 13.4 Aglomerados estelares 
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