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Em linhas gerais...

Massa <1,2 M,

v Vida maior que a idade do Universo
12 =M/ M, =<3-6

v Perda de massa, nebulosa planetaria e ana
branca
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Em linhas gerais...

(3-6) =M/ M, =(5-8)

v Ignicao do C'2 degenerado
Colapso do nicleo

Detonacgdo (ou deflagragdo) e ruptura do carogo
(22?)

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

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

v Instabilidade, colapso e BN (??27?)
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Evolugdo pos-AGB

Durante as rea¢oes nucleares no AGB, perda
de massa por vento estelar e pulsos termicos
desempenham papel fundamental na evolugao
no (e apos o) AGB.

Perda de massa
v Taxas ~ 10-8 a 10-5> M ,/ano

v Origem: acoplamento do envelope radiativo
externo com formacgao de poeira na atmosfera

v Formagado de poeira favorecida por baixas
temperaturas externas, atingidas durante a fase
de pulsos com grande amplitude
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Evolugao
pos-AGB

Formulas empiricas para perda de massa no

AGB
. L T
log(M — _ 1.05.1og(10~4-—=-) — 6. 3.1 eff
og( AG’B) 0,65 + 1,05 og( 0 L@) 6,3 09(3500 K)
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Evolugao
pos-AGB

Processo tipico de evolugdo no AGB para estrela de
2 MSol, X=0,695, Y=0,285, Z=0,02 (composi¢ao
"padrao”

v Overshooting incluido em todas as camadas limite

v Opacidades incluem variagoes nas abundancias de C
e O (sensiveis aos "dredge-ups”)

v Perda de massa e considerada, usando as eqgs. do
slide anterior

v Este e diversos outros modelos com composicoes
quimicas diversas estdao da tese de doutorado de
Kitisikis (2008) e foram publicados por Weiss e
Fergusson (A&A 2009)

C. A. Wuensche (2019) 7



Evolugao

Fig. 34.8 (a) Evolution of a 0s-AGB
wn g 0S
'gA ® star of 2 M and Z = 0.02 P
4,0 — from the ZAMS to the
] white-dwarf cooling stage
3.5 — (Weiss and Ferguson 2009).
o (b) Detail view of the
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Referéncia: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012) C. A. Wuensche (2019) 8



Evolugao
pos-AGB

Roteiro...
v SP: 1,075 x 109 anos
v RGB: 58 x 10¢ anos
v Flash do He
v Queima de He: 177 x 106 anos

v Partida para o AGB; inicio dos pulsos termicos (E-AGB,
15,4 x 10¢ anos

v Ultimo pulso ocorre quando C/O > 1
v TP-AGB: 2,6 x 10¢ anos

v Contragdo, cruzando o DHR para a esquerda (4100
anos)

v Massa final: 0,543 M,

C. A. Wuensche (2019) 9
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Fig. 34.9 Physical quantities during the TPs of the same model as in Fig. 34.8. The panels show,
from top to bottom: total luminosity L (left scale) and T (right scale); helium and hydrogen shell
luminosity; total and C/O core mass; pulsation period (left scale) and mass loss rate (right scale);
and finally C/O ratio at the surface (left scale) and C, N, and O mass fractions (right scale)

Referéncia: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012) C. A. Wuensche (2019)

Evolugao
pos-AGB
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Fig. 34.9 Physical quantities during the TPs of the same model as in Fig. 34.8. The panels show,
from top to bottom: total luminosity L (left scale) and T (right scale); helium and hydrogen shell
luminosity: total and C/O core mass; pulsation period (left scale) and mass loss rate (right scale);
and finally C/O ratio at the surface (left scale) and C, N, and O mass fractions (right scale)

Referéncia: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012) C. A. Wuensche (2019)
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Evolugao

pos-AGB
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Fig. 34.9 Physical quantities during the TPs of the same model as in Fig. 34.8. The panels show,
from top to bottom: total luminosity L (left scale) and T (right scale); helium and hydrogen shell
luminosity; total and C/O core mass; pulsation period (left scale) and mass loss rate (right scale);
and finally C/O ratio at the surface (left scale) and C, N, and O mass fractions (right scale)

Referéncia: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012) C. A. Wuensche (2019) 12



Vinpe

Evolugao
pos-AGB

Divisao entre estrelas com queima de H ou queima de
He (nas camadas que separam os nicles inertes)

Massas, nesse caso, sao baixa a intermediaria

Estrela cruza rapidamente o DHR para a esquerda,
com correspondente aument de T .

Dependendo da temperatura do interior exposto apos a
fase de perda de massa no AGB, fotons UV do interior
podem ionizar o gas ejetado nos PT/perda de massa,
criando uma nebulosa planetaria

v T = 30.000 para ionizagao de H
v T ~ 60.000 K para ionizagao de He

C. A. Wuensche (2019) 13
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Fig. 34.10 Transition masses between different evolutionary paths for stars, and their final fate.
My, Mye, My,, M, and Mgy correspond to the minimum initial stellar mass for hydrogen, helium,
and carbon ignition, the formation of a neutron star, and for stars undergoing a type II supernova
explosion. The final fate of the star and its remnant are indicated for each mass range. Note that
these mass limits depend crucially on the initial composition and on the detailed computations
(After Siess 2006b)

Referéncia: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012) C. A. Wuensche (2UlY) 14



Fases finais de evolucao do nicleo

Apos a queima de He no nicleo, estrelas de massa
suficientemente alta (M > 8 M. ) devem seguir um

ciclo simples de queima nuclear, com perda de massa
intensa e trajetoria simples no DHR

nuclear burning

/! N
core heating exhaustion of fuel
N 4

core contraction

Distribui¢ao uniforme dos elementos em suas
“respectivas camadas” devido ao processo convectivo.

C. A. Wuensche (2019)
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Fases finais de
evolugdo do nicleo
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Vinpe

Fases finais de
evolugdo do nicleo

Caso a temperatura seja adequada, o ciclo de
queima prossegue ate a producao de Fe

Interrupcdo anterior a producdo de Fe é possivel
devido ao aumento da pressado interna do gas de e-,
causada por contragoes sucessivas =>
degenerescencia!!!

Proxima etapa de queima, caso ocorra, deve comecar
nas camadas externas vizinhas ao nicleo
degenerado (a exemplo do Flash do He)

Perda excessiva de neutrinos também pode esfriar o
nicleo, interrompendo a fusao nuclear

C. A. Wuensche (2019) 17



Fases finais de
evolugdo do nicleo

"In any case, the nuclear cycles tend to develop central regions with
increasing density and with heavier elements. We should note, however, that
the later nuclear burnings are not capable of stabilizing the star long
enough for us fo observe many stars in such phases (as is the case with
central hydrogen burning and helium burning).

The main reason for this is the strongly decreasing difference in binding
energy per nucleon (Fig. 18.1). Table 35.1 on page 447 gives typical durations
for the various hydrostatic burning phases. From carbon burning on, these
are comparable, respectively much shorter than the thermal timescale of
the star. This means that any change in the core is no longer reflected by a
change of surface properties, and therefore the star remains at its position
in the Hertzsprung-Russell diagram. From the outside, one cannot see
whether the star is 10,000 years or 10 h before the final core collapse!”

Referéencia: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012), pag. 441

C. A. Wuensche (2019) 18



Fig. 35.5 For three different
initial masses M; the solid
lines show schematically the
decrease of the stellar mass
M due to mass loss, while the
mass of their degenerate CO
cores (dashed line) increases
owing to helium-shell
burning. Carbon burning is
ignited when the core mass
reaches about 1.4M,. This
never occurs for

M; < M;(min), since then the
surface reaches the core
before it can grow to 1.4 M,

Fases finais de
evolugdo do nicleo

MA
surface
M; (min)
>
0 t

C. A. Wuensche (2019) 19



Fases finais de
evolugdo do nicleo

Table 35.1 The duration of burning stages (in years) in three models of
different mass, taken from Limongi and Chieffi (2006)

Burning: M = ISMQ: M = 40MQ : M = 120MQ :
H 1.31 x 107 4.88 x 10° 2.80 x 10

He 9.27 x 10° 3.82 x 10° 2.96 x 10°

C 3.25 x 10° 1.86 x 102 3.62 x 10!

Ne 6.67 x 107! 1.34 x 10~} 6.56 x 1072

@) 3.59 x 10° 1.59 x 10~} 2.57 x 102

Si 6.65 x 1072 1.47 x 1073 3.63 x 1074

The beginning and end of each burning stage is defined as the times when
1 % of the fuel has been burnt, respectively when its abundance has dropped
to below 10~ (Data courtesy M. Limongi)

C. A. Wuensche (2019) 20



Explosao final e colapso

Apos a queima de He, a evolugdo do nicleo de
C-0O depende da massa

v CO degenerado (massas pequena e interm.) =>

nao aquece apos a transicdo, com o aumento de
p

v CO nao-degenerado (massa grande) => aquece
continuamente sobre efeito de P

A grande maioria dos objetos (> 90%) termina
seus dias como uma ana branca

C. A. Wuensche (2019)
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Explosdo final
e colapso

Dependencias para uma modelagem adequada
v massa pos queima do He
v Fungoes de massa
v Modelos iniciais
Estagios possiveis
v Ana branca (AB)
v Colapso do nicleo seguido de explosao (EN)
v Residuo pos-explosao (EN)
v Colapso direto ou colapso apos fallback (BN)

C. A. Wuensche (2019) 22



M, <M_. ~ M,

Envelope massivo o suficiente para manter M, < M,

crit

v Nicleo torna-se degenerado
v Estrela resfria => ana branca

v Sistemas binarios evoluem de forma diferente, dando
origem a supernovas tipo Ia

Merging de sistema duplamente degenerado (AB de C e AB

de He), flash e ruptura final do objeto que recebe a
materia

Sistema AB + estrela ndo-degenerada: acres¢do de matéria
ate ultrapassar M.,

Runaway do nicleo de CO causado por explosoes do He
acretado da estrela companheira - processo ocorre mesmo
antes de chegar ao limite de Chandrasekhar

Linhas de H nao sao observadas!!!!

C. A. Wuensche (2019)
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crit

M, <M_. ~ M,
CC

. . . 0
Envelope massivo o suficiente para manter M, < M. \ng\é

?/\0
i 0¥
v Estrela resfria => ana branca \>‘J
<
v Sistemas binarios evoluem de forr \¢ °.ren’re dando
origem a supernovas tipo Ia @(@0‘\
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Fig. 36.1 Schematic
evolution of the central values
To (in K) and g (in gcm™3)
for different core masses. The
dot-dashed line corresponds
to the left-hand part of the
dot-dashed line in Figs. 28.1
and 28.2. Five evolutionary
tracks are plotted which
illustrate the different cases
discussed in the text: A and B
correspond to case 1. B*
illustrates case 2, where the
core gains mass after it has
become degenerate and
undergoes a carbon flash. The
curves C, D correspond to
case 3, while curve E
corresponds to case 4

24



Fig. 28.1 - Kippenhahn (2012)
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Vinpe

M. <M

Se o envelope é suficientemente massivo, o nicleo
torna-se degenerado e resfria

crit

v Aumento de massa por causa da queima do envelope
causa queima de C, partindo de um estado fortemente
degenerado

v Ocorre em estrelas cuja massa inicial @ 4 - 8 M__,
desde que a perda de massa nao tenha sido intensa

v Possivel mecanismo padrdo de estrelas PopIII

v Como ha linhas de H (tipicas de SN II), mas o
mecanismo e runaway termico (SN Ia), esses eventos
sao chamados de SN 1,5 (mas nao se sabe ainda se eles
existem

C. A. Wuensche (2019)

26



1 1 1

8 10
lg po ’ﬂe

C. A. Wuensche (2019)

Fig. 36.1 Schematic
evolution of the central values
To (in K) and g (in gcm™3)
for different core masses. The
dot-dashed line corresponds
to the left-hand part of the
dot-dashed line in Figs. 28.1
and 28.2. Five evolutionary
tracks are plotted which
illustrate the different cases
discussed in the text: A and B
correspond to case 1. B*
illustrates case 2, where the
core gains mass after it has
become degenerate and
undergoes a carbon flash. The
curves C, D correspond to
case 3, while curve E
corresponds to case 4
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Vinpe

M, < M_, <40 M,

Trajetoria ndo passa pela regido de
degenerescencia NR

crit

Queima sucessiva de C

Captura eletronica sucessiva por Mg, Na e Ne
reduzem a pressdo, criando condi¢oes de colapso

Pode ocorrer em estrelas pos-AGB

Massas tipicas para o nacleo: 2 ate pouco mais
de 4 M,

Processo produz EN e eje¢do do envelope
externo de H - supernovas tipo II padrao

C. A. Wuensche (2019) 28
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Fig. 36.1 Schematic
evolution of the central values
To (in K) and g (in gcm™3)
for different core masses. The
dot-dashed line corresponds
to the left-hand part of the
dot-dashed line in Figs. 28.1
and 28.2. Five evolutionary
tracks are plotted which
illustrate the different cases
discussed in the text: A and B
correspond to case 1. B*
illustrates case 2, where the
core gains mass after it has
become degenerate and
undergoes a carbon flash. The
curves C, D correspond to
case 3, while curve E
corresponds to case 4
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M, 2 40 M,

Envelope massivo => queima de C em um nicleo
nao degenerado

Provavelmente originaria de uma estrela com
massa inicial > 140 M_

Objeto final pode ser uma EN (massas finais
de M_mais baixas) ou um BN por “fallback” do
material ejetado sobre a EN

Supernovas produzidas por instabilidade de
pares (tipo de SN II com colapso do nicleo)
nao deixam objeto compacto.

C. A. Wuensche (2019)
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Fig. 36.1 Schematic
evolution of the central values
To (in K) and g (in gcm™3)
for different core masses. The
dot-dashed line corresponds
to the left-hand part of the
dot-dashed line in Figs. 28.1
and 28.2. Five evolutionary
tracks are plotted which
illustrate the different cases
discussed in the text: A and B
correspond to case 1. B*
illustrates case 2, where the
core gains mass after it has
become degenerate and
undergoes a carbon flash. The
curves C, D correspond to
case 3, while curve E
corresponds to case 4
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Ignicao do C em nicleos degenerados

Intervalo de massa 4 < M/M

Perda de massa insignficante e nicleo de CO
degenerado
Densidade do nicleo cresce (aumento de M, por
causa da queima da casca acima) => aproxima-se de
M

Ch

Nacleo se contrai (aumento de massa => aumento de
pressao gravitacional)

Energia liberada na contracdo é transferida por
condugdo para o centro (e-) e para as camadas
externas (v)

Aumento gradativo de T, ou de T, leva a igni¢do do
C (no centro ou na casca de maxima temperatura)

C. A. Wuensche (2019) 32
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Flash do C

Balanco de energia depende
de como neutrinos carregam
a energia liberada para fora
do nicleo

—€, + ecc <0 Estavel
—€, + €cc > 0 Instavel

Processo semelhante ao
flash do He => aquecimento
a p constante => saida da

degenerescencia

Igni¢do do C em
nicleos degenerados

‘9 To
A
0F Fela=l ... o R e
.'o-.c-.--oo'o-‘: ;;;; - ./
”,”, Cjo k./ A
non degenerate _—-
s

=2 x 10°
-Ey+Ecc <0 -Ey+€cc> 0
1 1 I
8 9 10
lg p,

C. A. Wuensche (2019)
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Ajuste convectivo/hidrostatico

Flash do C libera energia => queima de O subsequente

Remocgdo da degenerescencia => aumento de pressao

interna => expansdo do nicleo

Escalas de tempo envolvidas:

v 1./ 1.4, > 1 => expansdo quase hidrostatica
v 1./ 1,4, << 1 => criagdo de onda de choque

vt /1, > 1=>convecgdo eficiente

conv

vt/ T, < 1=>convecgdo ineficiente

conv

Escalas de tempo tipicas para p = 108 g.cm-3

vt =10¢s (paraT > 2 x 109 K)

v Thidro = Tconv = O’l S

C. A. Wuensche (2019)

CpT
Te — —
€cc

o~ —1/2
Thidro ~ GP /

Teonv — lm/vs
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Frentes de combustao

Detonagao

v Frente de choque supersonica

v Compressdo => aquecimento => combustao

v Frente de choque se move com frente de queima
Deflagragao

v Frente de choque subsonica

v Temperatura de igni¢ao atingida fora do centro por
transporte de energia (aquecimento de camadas
externas)

v Nucleossintese ocorre com temperaturas e pressoes
mais baixas => produg¢do de elementos menos pesados

C. A. Wuensche (2019)
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Frentes de
combustao

Ambos os processos sao possiveis

Desvios do equilibrio hidrostatico estdo confinados a uma camada muito
fina, onde toda a energia nuclear e liberada

v Detonagdo: momentum da frente de choque é balanceado pela pressdo
externa

v Deflagragdao: momentum da frente de choque e balanceado pelo recuo das
camadas a frente

Deflagragao pode transforma-se em detonagdo se a frente de choque
atingir velocidades supersonicas (delayed detonation models)

Predominancia de um processo sobre o outro depende de:
v Mecanismo de transporte (condugdo ou convecgado)
v Opacidade das camadas externas

Ainda ndo se sabe se a explosdao de SN Ia é capaz de destruir
completamente a AB progenitora, no caso de estrelas solitarias

Acrescimo de materia em sistemas binarios provavelmente destréi a
progenitora

v Ambos os casos acima correspondem ao caso de M_ < M_, < M,
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Colapso do nicleo de estrelas massivas

Reflexdo do infall: choque parcialmente elastico e
interrupcao do colapso, devido a densidade do nicleo
atingir densidades nucleares (> 104 g.cm-3)

Energia necessaria para restabelecer as condicoes
anteriores ao colapso (elastico)

E?::GM?(I . ),\,GM-
; .Rn Rwd

Val listd¥'d
. f.u Gmdm GM? alores realistas da
A

52
i T SRy * 3x10%erg  5prdem de 105! erg

N(JCIQO LCUIIIPI ITTIUU ULl UV PUTTIV UE chi”brio age como
uma mola, com a forga restauradora expulsando o
envelope em infall
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Efeitos dos neutrinos

Neutronizagdo ocorre

nessa camada

Eg

A
m.c?
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8mrm, mec \ Me - e ' { :

* Parap > 1012 g.cm-3, decaimento
B passa a produzir ndcleos com
mais n => neutronizag¢ao =>
produgdo de mais v =>
esfriamento do nicleo

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

© V. <V ,Sep23x101g.cm3
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Fig. 36.6 Schematic picture of a collapsing stellar core at bounce. The short arrows correspond
to the velocity field. At the sphere labelled core shock, the shock is formed. Inside this sphere the
maiter is almost at rest. Above the shock there is a still collapsing shell in which neutrinos are
trapped. But on top there is a shell from which neutrinos can escape. One can define a neutrino
photosphere, a neutrinosphere, analogous to the photosphere in a stellar atmosphere
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Vinpe

Sumario - M < 0,7 M,

Mistura convectiva ocorre ate o nacleo em que
ocorre queima de H => mais combustivel disponivel.

Tempo de vida na sequencia principal ainda maior

que o tempo indicado por escala de tempo T =M / L
-~ M-2 X
Nenhuma estrela com M < 0.7M, de fter, de fafto,

evoluido para fora da SP => 7_> 1 !

universe*

Apos o esgotamento de H no nicleo, inicia-se a fase
de queima de H na camada externa, aumentando o
raio do nicleio degenerado circundante iniciado e,
consquentemente, a luminosidade L
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Vinee s

Sumario
M < 0,7 M,

Envelope ja convectivo => estrela proxima a zona
(proibida) de Hayashi => movimento essencialmente
na vertical no sentido RGB

Mesmo na ponta do RGB, a massa do nicleo de H
degenerado He nado e suficiente para que T_ > 108

K, causando o inicio do ciclo 3«

A estrela nao atinge o Ramo Horizontal, AGB ou
qualquer outra fase na qual a queima de He ocorra

Infensa perda de massa e instabilidades semelhantes
(como a queima de H em camadas comeca a
produzir) a estrelas massivas no AGB

Resultado: ana branca de He de baixa massa, que
surge apos a ejecao do envelope estelar
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Vinpe

Sumario - M = 5 M,

Na ZAMS, a taxa de geragdo de energia e T, ~20 X
10¢ K => nacleo convectivo

Fim da vida Gtil da SP devido ao esgotamento de
hidrogenio no nicleo

Falta de fonte de energia no nicleo de He resulta em

contragdo do nicleo e T e p em torno da casca
aumenta até que a queima de H na casca se inicia

Diferenca importante: T_ . no nicleo isotérmico e alta

nuc

o suficiente para evitar a dominancia da pressao de
degenerescencia, de forma que

P = nkT
Um nicleo de He isotermico pode ser muito massivo e
permanecer estavel?
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Sumario
M =5 MSoI

Estrelas da SP com M > 2 M., possuem nlcleos de He que
excedem o limite de Schonberg-Chandrasekar => violagao do
limite produz contracdo rapida

O nicleo encolhe em uma escala de tempo dinamica até que
o gradiente de temperatura capaz de equilibrar a gravidade
seja alcangado.

Inicialmente o envelope se expande e a estrela se move
para a direita no diagrama HR com raio aumentando e T
caindo

Queima da casca de H => grande aumento em L (ainda

maior do que para estrelas de baixa massa porque o ciclo
CNO domina)

Zona proibida de Hayashi limita o movimento para a direita
e comeca a subida no AGB

C. A. Wuensche (2019)
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Vinpe

Sumario
M =5 MSoI

Evolugdo pos-SP
A evolugcdo da SP para o RGB é muito rapida =>
Hertzsprung Gap

Subida no RGB termina quando a temperatura do nicleo
atinge 108K e a ignicao do nicleo de He comecga

Nesse caso, a ignicdo ocorre em condi¢oes nao-
degeneradas => muito mais controlada (termostato definido
por P = nkT

O efeito na estrela & muito semelhante ao que ocorre em
estrelas de massa menor:

v expansao do nicleo => segunda fonte de energia =>
reducdo da camada de H => uma segunda fonte de energia,
mas a queima somente na casca de H diminui L =>
envelope encolhe o envelope => estrela desce para o RH

O He no nicleo é processado em C + O

C. A. Wuensche (2019)
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Vinpe

Sumario
M =5 MSoI

Evolugdo pos-SP

Aumento da massa de C + O devido a queima de He na
casca

T .. ndo é suficiente para iniciar a queima de C

Queima de He diminui => raio do nicleo C + O diminui =>T
aumenta => taxa de queima de H aumenta => aumenta de L
devido a queima de H na camada externa

Expansao do envelope => subida no AGB
Queima de H na casca mais externa enfraquece

Nicleo de C+0O se torna degenerado e encolhe => T,

aumenta para 108 K => queima de He inicia na casca acima
no nicleo de CO

Queima em duas cascas (He e H) e encolhimento do nicleo
=> L aumenta => envelope externo expande
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Vinee s

Sumario
M =5 MSoI

Evolugdo pos-SP
Estrela com queima instavel nas duas camadas pode
exceder L.,

Consequencias: perda de massa, flashes de He, pulsos
termicos

Nebulosa planetaria => ana branca C + O

O ciclo de vida de uma estrela de 5 M., un pode ser
aplicado ao intervalo de massas 2 - 10 M, com
tempos de vida proporcionalmente mais curtos

Educativo considerar a evolugdo nao apenas da
superficie (localizacdo no diagrama HR) mas tambem a
partir do centro, onde a localizagao do nicleo no
diagrama log p- log T determina o comportamento da
estrela

C. A. Wuensche (2019)
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Figure 7.5 Schematic
representation of the internal
structure of a star of mass SM,
during and after its main sequence
lifetime. The upper panel shows
the change in radius of the star
with time. Note there is a change of
scale in the time axis between S and
6 x 107 years to reflect the faster
evolution of the star after it leaves
the main sequence. The lower
panel shows the change in
composition and nuclear reactions
in the star as it evolves. The
vertical axis is the mass fraction
Mg, (the fraction of the total mass
inside a given radius as we move
outwards from the centre of the
star). with the centre of the star at
the bottom. The coloured regions
indicate the locations of
nucleosynthesis and the grey
zones are convection zones. The
labels A to F indicate the times of
significant changes in the nuclear
reactions as shown on the
evolutionary track on the H-R
diagram in Figure 7.2.

Ref: Prialnik (2010)
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Ref: Prialnik (2010)
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Vinpe

Sumario - M > 10 M,

Diferencgas importantes na evolugao das estrelas mais
massivas sdo evidentes em comparagdo com suas
contrapartes menos massivas

Na sequencia principal, as estrelas estao em, ou muito
perfo de, suas luminosidades de Eddington, por isso a
perda de massa é importante muito mais cedo em seus
estagios evolutivos.

A luminosidade permanece quase consfante durante fodo
o ciclo de vida - aumento alem da luminosidades de
Eddington “explodiria” a estrela.

Movimento no diagrama HR depois de deixar a sequencia
principal é essencialmente horizontal

O movimento no diagrama HR é lento quando a queima
nuclear ocorre de forma estavel e muito rapido quando o
nicleo se contrai e o envelope expande
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(weé Sumario
M =10 M,

A temperatura no nicleo das estrelas massivas é tdo alta
que o nicleo nao se forna degenerado ate os estagios finais
da evolugao

A queima nuclear vai processando, sucessivamente,
elementos com massa cada vez maior

v H queima no nicleo via ciclo CNO
v Queima de He no nicleo, queima de H na casca

v Fontes de energia com a queima de He e H nas cascas
externas, seqguida do inicio de queima de C no nucleo

v Queima de NE no ndcleo mais queima nas cascas...
v Queima de O no nicleo mais queima nas cascas...
v Queima de Si no nicleo mais queima nas cascas...

Eventual formacdo de um nicleo de Fe inerte - maxima

energia de liga¢ao por nucleon => incapaz de extrair
energia via fusao
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5% Sumario
M > 10 Mg,

A vida de estrelas com massa M 2 10 M., pode
terminar em uma explosao de Supernova Tipo II

Ndcleo de Fe degenerado Fe => ausencia de fonte
de energia => COLAPSO!

escala de tempo dinamica - 10-3s.

Observacoes recentes (incluindo ondas
gravitacionais) sugerem que estrelas massivas
colapsam para formar um buraco negro sem que
haja uma supernova luminosa

Inicio do colapso auxiliado pela perda de energia
devido a neutrinos e fotodisintegracao
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FIM DA AULA 7
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