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Capitulo 13
Evolucao Estelar
apos a Sequéncia Principal

13.1 Evolucao na Sequéncia Principal

13.2 Estagios finais da evolucao estelar
13.3 Aglomerados Estelares
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13.1 Evolucao na Sequéncia Principal

Processo evolutivo = consequéncia da forca gravitacional
e mudancas na composicao quimica (reacoes nucleares).

 Para manter a luminosidade da estrela = fontes de
energia: nuclear ou gravitacional,

LM,
Escalas de tempo: :(3_” ) j oy ar? 2
—> Pré-SP: queda livre (free fall) 26Gp) O

9 ~10"anos

. . , . t =—9
Kelvin-Helmholtz (ou reajuste térmico) ** L,

Eq. 10.24
- SP: t, t,,, € tempo das reacoes t _ Enuctear 1010,

nucleares nuclear LSol
Ex. 10.3.1

AGA0293 "13a. Evolucéao Estelar" Profa. Jane Gregorio-Hetem (IAG/USP) 2



Evolucao de estrelas de baixa massa

Maioria (80% a 90%) das estrelas estd na SP > lnuctear = 10° t,,

mas

* Nas mudancas de fonte de energia nuclear - energia
gravitacional tem papel crucial = t,,, volta a ser
Importante.

« Todas estrelas na SP estao convertendo H em He, mas:

core radiativo” para M.. < 1,2 Mg e convectivo** para

massivas —> diferentes estagios evolutivos.

« Além disso, as estrelas de mais baixa massa sao
Intelramente convectivas = altas opacidades levam zonas
de conveccao profundamente no interior estelar.

(**) Ciclo CNO altamente dependente da temperatura (E oc T1')

AGA0293 "13a. Evolucéao Estelar" Profa. Jane Gregorio-Hetem (IAG/USP)



Estrelas com M < 1.2 Mg
M>1.2Mg queimam hidrogénio pelo

Queima de hidrogénio  ciclo préoton-proton
pelo ciclo CNO -2

nucleo convectivo M<0.3 M@
' 0.3 My <M<1.2M, Totalmente

Envoltério convectivo €ONVectivas
devido a alta

opacidade

Créditos: Prof. Jorge Meléndez



Pausa para revisao
Cap.10e 11
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Variacao da composicao quimica do Sol em funcéo da profundidade
e distribuicado de abundancias.

0.8

0,2

0.0

M(r)/Mg
0.20 0.50 0,90 0.95 0,99
| | | I I
[ H
|
C (x 100)
F~—— He
[
r I\ N (x 100)
f ——————————————————————
2 1] l l l
0,0 0.2 0.4 0.6 0.8

Um problema

Como o C esta se
convertendo em N no core
do Sol?



CicloCNO
Uma explicacao C12+ H' > N3+ y

N> Ch+et+ v
Para T > 2x107K, a

producio de He é feita C13+ H' —> N™ + vy

e_ssenualmente pelo N+ Hl &> 05+ y
ciclo do Carbono (CNO)
-> requer presenca 2015 > N5 + et +vy

desses elementos.
N8+ H' - C'2+ He4

Outro problema
Como pode ocorrer ciclo
CNO no Sol se
T.~1,6x10° K?



3

2

Relative energy rate
|

Crossowver,
102} / 18 million K
1 1 1 1 |
5 10 15 20 25 30

Core temperature (million K)

Credit: Mike Guidry, University of Tennessee.
http://www.atnf.csiro.au
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Fig. 13.1 Trilhas
evolutivas apos a
Sequéncia Principal.

Estrelas com composicao
Inicial X=0,68 Y=0,3 e
Z=0,02

Calculos incluem perda de
massa e overshooting
convectivo.

Adaptado de Schaller et al.
1992
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Adaptado de Schaller et al. 1992

Initial Mass l 3 3 4 5
(M- 6 7 8 g 10
75 0 623044 640774 641337 643767
651781 T.O4971  T.059

15 N 11.409% 115842 1015986 116118
L6135 116991 127554

12 0 157149 160176 160337 160555
161150 164230 167120 17.5847 17.6749

g 0 15,9376 260RE6 26,4198 26.4580
26,5019 276446 281330 289618 292294

7 0 424607 431880 432291 43,3388
434304 453175 461810 479727 483916

5 (b G2 4357 944591 94,5715 G4 U0 1E
95.2108 993835 100888 107.208 108.454

4 0 162,043 168734 164916 165701
166362 17238 85435 192198 194284

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

pontos

Indicados
na Fig. 13.1

10



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

Adaptado de Schaller et al. 1992

Initial Mass 1 2 3 4 5 pontos
Mo) 6 7 8 9 10 indicados
4 0 162.043 164.734 164.916 165.701 na Fig. 13.1
166.362 172.38 185.435 192.198 194.284
3 0 346.240 352.503 352.792 355.018
357.310 366.880 420.502 440.536
2.5 0 574.337 584916 586.165 589.786
595476 607.356 710.235 757.056
2 0 1094.08 111594 1117.74 1129.12
1148.10 1160.96 1379.94 1411.25
1.5 0 2632.52  2690.39 2699.52 2756.73
2910.76
1.25 0 4703.20 4910.11 4933.83 5114.83
5588.92
1 0 7048.40 9844.57 11386.0 11635.8
12269.8
11
0.8 0 18828.9 25027.9



Estrelas de massa semelhante a do Sol

Pgss diminui = contragao (~ 10 bilhOes de anos
apos a chegada na sequéncia principal).
Temperatura aumenta (10° < T < 107 K)

Queima de H é mais rapida PT.

Desbalango geral: Ry T & T, ¥

Estrela segue um caminho evolutivo no diagrama
H-R.

AGA215 (Cap.12a) Evolucao Estelar Profa. Jane Gregorio-Hetem
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I

(a) Ponto de partida
da sequéncia
principal

-—

Luminosidade (Lgy) ————»
8’\3 8«&-
/

U
N

10
01 R Ands Brancas
-4
10 03001 Ry \
\ \ N \ \
40.000 20.000 10.000 5.000 2.500
4——— Temperatura (K)

Como Tsup¢ a trajetoria segue para a direita e suavemente para cima (R, T).

AGA215 (Cap.12a) Evolucao Estelar Profa. Jane Gregorio-Hetem 13



Estrutura

- AN

Interna de 0.8

uma estrela -/Ra'O

1 M@ 0.6

t = 4,57 Gyr

H?, JHes,

6C12’ 7N14, 04 Temperatura
! I

Luminosidade

0.2 I U . SIS SV

Pressao / *

: 0.0 -
Densidade 0.0 0.2 0.4 06 0.8 1.0
Mass fraction (M,/M )

FIGURE 13.2 The interior structure of the present-day Sun (a 1 M, star), 4.57 Gyr after reaching
the ZAMS. The model is located between points 1 and 2 in Fig. 13.1. The maximum ordinate values
of the parameters are r = 1.0R,, L =1.0Ly, T = 15.69 x 10°K, p = 1.527 x 10°kgm™, P =
2.342 x 10' Nm™, X =0.73925, Y = 0.64046, X; =3.19 x 1073, X}, =3.21 x 107, X4 =
5.45 x 1072, and X6 = 9.08 x 107>. (Data from Bahcall, Pinsonneault, and Basu, Ap. J., 555, 990,

2001.)



(b) Ramo das sub-gigantes

« Com o término do H no core, a camada acima nao
tem temperatura suficiente para continuar a fusao
nuclear pela cadeia p-p - trajetoria segue para o
ramo das sub-gigantes (3Ry)

 Essa fase tera fim quando a massa do core for grande
demais e o core nao for capaz de suportar o material
acima dele.

AGA215 (Cap.12a) Evolucao Estelar Profa. Jane Gregorio-Hetem
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Limite de Schonberg-Chandrasekhar

« A fracdo maxima da massa da estrela que pode existir no core
Isotérmico, e ainda suportar as camadas superiores, foi estimada
Inicialmente em 1942 por Schonberg e Chandrasekhar:

(M_) z0,37[“6}
M Jsc Hic

« Consequéncia do teorema de virial - equilibrio hidrostatico e
em funcao do peso molecular médio do core isotérmico (u;.) e

do envoltorio (p,) .
« Quando esse limite é excedido, o core colapsa na escala de
tempo de Kelvin-Helmholtz o\

- posicdo 4 na Fig. 13.1 s \{—/ -
- final da SP paraM ~ 1.2 M.

1.0M

0.5

Logo (L/L.)

_110 AAAAAAAAA
’ 4.1 40 39 38 37 :

Log, T, (K) 17
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ON THE EVOLUTION OF THE MAIN-SEQUENCE STARS
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ABSTRACT

The evolution of the stars on the main sequence consequent to the gradual burning of the hydrogen in
the central regions is examined. It is shown that, as a result of the decrease in the hydrogen content in
these regions, the convective core (normally present in a star) eventually gives place to an isothermal
core, It is further shown that there is an upper limit (~ 10 per cent) to the fraction of the total mass of
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point are also made.
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Example 13.1.1. If a star is formed with the initial composition X = 0.68, ¥ = 0.30, and
Z = 0.02, and if complete 10nization|is assumed at the|core—envelope boundary, we find
from Eq. (10.16) that pe,y >~ 0.63. Assuming that all of the hydrogen has been converted
into helium in the isothermal core, w;. >~ 1.34. Therefore, from Eq. (13.1), the Schonberg—
Chandrasekhar Iimit is

2
(Micj ~037] 203 (M") ~ 0.08.
M s 1,34 M Jsc

The isothermal core will collapse if its mass exceeds 8% of the star’s total mass.

1 _ox+3y +<—1+Z>z
H, 4 A

AGA0293 "13a. Evolucéao Estelar" Profa. Jane Gregorio-Hetem (IAG/USP)
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1 1
Reviséo v
Cap. 10 !

Thus, for a neutral gas,

fn 4 A

abundances, (1/A), ~ 1/15.5.

where X ; is the mass fraction of atoms of type j. Solving for 1/u,, we have

1 1
—:X+—Y+<—> Z.

(10.13)

(10.14)

(1/A), is a weighted average of all elements in the gas heavier than helium. For solar

contributes two free electrons plus its nucleus. Therefore, for a completely ionized gas,
Eq. (10.13) becomes

1 142z
— =y —Yx, (10.15)
i ; Aj

Including hydrogen and helium explicitly, we have

1 3 I+z
— x2X 4+ =Y + Z. 10.16

M 4 ( A >; ( )
For elements much heavier than helium, 1 + z; >~ z;, where z; >> 1 represents the number
of protons (or electrons) in an atom of type j. It also holds that A; >~ 2z;, the relation being
based on the facts that sufficiently massive atoms have approximately the same number of
protons and neutrons in their nuclei and that protons and neutrons have very similar masses

(see page 299). Thus
1+z N 1
A [, 2

20




Example 13.1.1. If a star is formed with the initial composition X = 0.68, ¥ = 0.30, and
Z = 0.02, and if complete 10nization|is assumed at the|core—envelope boundary, we find
from Eq. (10.16) that p.,, >~ 0.63. Assuming that all of the hydrogen has been converted
into helium in the isothermal core, 1t; >~ 1.34. Therefore, from Eq. (13.1), the Schonberg—
Chandrasekhar Iimit is

2
(Micj ~037] 203 (M") ~ 0.08.
M s 1,34 M Jsc

The isothermal core will collapse if its mass exceeds 8% of the star’s total mass.

1 3 1
B =2%X068+—-%x03+=x%x0.02=1.595
i=ZX+§Y+<1+_Z>z Hems +3X 0345
A 4 _
L 0.627
_ 1586 Hew TV
1 1 1 1 1 1
—;X+—Y+<—>z == 1X0.68+7% 0.3+ 722 0.02 = 0.756
- c .
Hy, 0
1
GA&s neutro no core L 075g _ Hic = 1.322

AGA0293 "13a. Evolucéao Estelar" Profa. Jane Gregorio-Hetem (IAG/USP)
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Gas degenerado

« A massa de um core isotérmico pode ultrapassar o limite de
Schonberg-Chandrasekhar se uma fonte adicional de pressao
suplementar a pressao do gas ideal.

* 1sso ocorre quando os eléetrons do gas tornam-se degenerados.

« Férmions obedecem o principio de exclusédo de Pauli - nas
altas densidades, elétrons sdo forcados a ocupar os mais baixos
estados de energia e posteriormente 0s mais altos.

* No estado de completa degenerescéncia, a pressao do gas e
devida a movimentos nao térmicos dos elétrons = independe

da temperatura: i
P =Kp”

(para elétrons ndo-relativisticos)

AGA0293 "13a. Evolucéao Estelar" Profa. Jane Gregorio-Hetem (IAG/USP) 22



Gas degenerado (cont.)

« Na degenerescéncia parcial, resta alguma dependéncia com a
temperatura;

O core isotermico de uma estrela com 1 Mg, (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 comecar a colapsar. i3 1M\ D

125 M X335

0.0

e Estrelas menos massivas tém mais altos
niveis de degenerescéncia - nao excedem el

1.0M

0.5

Log,o (L/L)

o limite de Schonberg-Chandrasekhar ) S
antes do inicio do préoximo estagio de Logio T, (K)
queima nuclear
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Estrelas de 5 Mg

LogqiL/L. )

Em estrelas massivas, a evolucao é semelhante a do Sol,
com uma principal diferenca = core convectivo = efeito
de misturar continuamente o material, mantendo a
composicdo do core ~ homogénea.

Quando a fracdo de H € X~0,05 no core de uma estrela de
5 Mg (ponto 2 na Fig. 13.1) a estrela como um todo
comeca a contrair;

Com a liberacao da energia gravitacional, a luminosidade
aumenta levemente;

O raio diminui = temperatura aumenta.

Fim da SP para estrelas massivas.
AGA0293 "13a. Evolucéao Estelar" Profa. Jane Gregorio-Hetem (IAG/USP) 24



Proxima aula

 13.2 Estagios finais da evolucao estelar
 13.3 O final das estrelas massivas
« 13.4 Aglomerados estelares
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