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Leitura recomendada

☑ R. Kippenhanhn, A. Weigert, A. Weiss. Stellar 
Structure and Evolution (2nd ed.). Springer (2012)


✓ Caps. 34, 35 e 36

☑ S. Shapiro e S. Teukolsky. Black Holes, White Dwarfs and 

Neutron Stars: the physics of compact objects (2nd ed.). 
Wiley (2004)


✓ Caps. 1, 3 e 9
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Em linhas gerais...
☑ Massa ≤ 1,2 Msol


✓ Vida maior que a idade do Universo

☑ 1,2 ≤ M/ Msol ≤ 3 - 6

✓ Perda de massa, nebulosa planetária e anã 

branca
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Em linhas gerais...
☑ (3-6) ≤ M/ Msol ≤ (5-8)

✓ Ignição do C12 degenerado


➢Colapso do núcleo

➢Detonação (ou deflagração) e ruptura do caroço 
(???)


✓ Perda de massa via pulsos até virar uma AB. 

☑ (5-8) ≤ M/ Msol ≤ 60

✓ Colapso do núcleo, SN e EN ou BN.


☑ M/ Msol ≥ 60

✓ Instabilidade, colapso e BN (???) 
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Evolução pós-AGB
☑ Durante as reações nucleares no AGB, perda 

de massa por vento estelar e pulsos térmicos 
desempenham papel fundamental na evolução 
no (e após o) AGB. 


☑ Perda de massa

✓ Taxas ~ 10-8 a 10-5 MSol/ano

✓ Origem: acoplamento do envelope radiativo 

externo com formação de poeira na atmosfera

✓ Formação de poeira favorecida por baixas 

temperaturas externas, atingidas durante a fase 
de pulsos com grande amplitude
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Evolução 
pós-AGB

☑ Fórmulas empíricas para perda de massa no 
AGB
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☑ Processo típico de evolução no AGB para estrela de 
2 MSol, X=0,695, Y=0,285, Z=0,02 (composição 
“padrão”)

✓ Overshooting incluído em todas as camadas limite

✓ Opacidades incluem variações nas abundâncias de C 

e O (sensíveis aos “dredge-ups”)

✓ Perda de massa é considerada, usando as eqs. do 

slide anterior

✓ Este e diversos outros modelos com composições 

químicas diversas estão da tese de doutorado de 
Kitisikis (2008) e foram publicados por Weiss e 
Fergusson (A&A 2009)
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Evolução 
pós-AGB

Referência: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012)
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☑ Roteiro…

✓ SP: 1,075 x 109 anos

✓ RGB: 58  x 106 anos

✓ Flash do He

✓ Queima de He: 177 x 106 anos

✓ Partida para o AGB; início dos pulsos térmicos (E-AGB, 

15,4 x 106 anos

✓ Último pulso ocorre quando C/O > 1

✓ TP-AGB: 2,6 x 106 anos

✓ Contração, cruzando o DHR para a esquerda (4100 

anos)

✓ Massa final: 0,543 MSol
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Evolução 
pós-AGB

Referência: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012)
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Referência: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012)
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Evolução 
pós-AGB

Referência: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012)
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☑ Divisão entre estrelas com queima de H ou queima de 
He (nas camadas que separam os núcles inertes)


☑ Massas, nesse caso, são baixa a intermediária

☑ Estrela cruza rapidamente o DHR para a esquerda, 

com correspondente aument de Teff. 

☑ Dependendo da temperatura do interior exposto após a 

fase de perda de massa no AGB, fótons UV do interior 
podem ionizar o gás ejetado nos PT/perda de massa, 
criando uma nebulosa planetária

✓ T ~ 30.000 para ionização de H

✓ T ~ 60.000 K para ionização de He
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Evolução 
pós-AGB

Referência: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012)
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Fases finais de evolução do núcleo
☑ Após a queima de He no núcleo, estrelas de massa 

suficientemente alta (M > 8 MSol) devem seguir um 
ciclo simples de queima nuclear, com perda de massa 
intensa e trajetória simples no DHR 


☑ Distribuição uniforme dos elementos em suas 
“respectivas camadas” devido ao processo convectivo.
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Fases finais de 
evolução do núcleo

Referência: Kippenhanhn, Weigert, Weiss (2012)
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☑ Caso a temperatura seja adequada, o ciclo de 
queima prossegue até a produção de Fe


☑ Interrupção anterior à produção de Fe é possível 
devido ao aumento da pressão interna do gás de e-, 
causada por contrações sucessivas => 
degenerescência!!!


☑ Próxima etapa de queima, caso ocorra, deve começar 
nas camadas externas vizinhas ao núcleo 
degenerado (a exemplo do Flash do He)


☑ Perda excessiva de neutrinos também pode esfriar o 
núcleo, interrompendo a fusão nuclear
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“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 to 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!”
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Explosão final e colapso
☑ Após a queima de He, a evolução do núcleo de 

C-O depende da massa

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

não aquece após a transição, com o aumento de 
P


✓ CO não-degenerado (massa grande) => aquece 
continuamente sobre efeito de P


☑ A grande maioria dos objetos (> 90%) termina 
seus dias como uma anã branca
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Explosão final 
e colapso

☑ Dependências para uma modelagem adequada

✓ massa pós queima do He 

✓ Funções de massa

✓Modelos iniciais


☑ Estágios possíveis

✓ Anã branca (AB)

✓ Colapso do núcleo seguido de explosão (EN)

✓ Resíduo pós-explosão (EN)

✓ Colapso direto ou colapso após fallback (BN) 
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Mc < Mcrit ~ MCh
☑ Envelope massivo o suficiente para manter Mc < MCh


✓ Núcleo torna-se degenerado 

✓ Estrela resfria => anã branca

✓ Sistemas binários 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 
matéria


➢Sistema AB + estrela não-degenerada: acresção de matéria 
até ultrapassar MCh


➢Runaway do núcleo de CO causado por explosões do He 
acretado da estrela companheira – processo ocorre mesmo 
antes de chegar ao limite de Chandrasekhar


➢Linhas de H não são observadas!!!! 
�23
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Fig. 28.1  - Kippenhahn (2012)

Fig. 28.2  - Kippenhahn (2012)
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Mc < Mcrit
☑ Se o envelope é suficientemente massivo, o núcleo 

torna-se degenerado e resfria

✓ Aumento de massa por causa da queima do envelope 

causa queima de C, partindo de um estado fortemente 
degenerado 


✓ Ocorre em estrelas cuja massa inicial é 4 – 8 Msol, 
desde que a perda de massa não tenha sido intensa


✓ Possível mecanismo padrão de estrelas PopIII

✓ Como há linhas de H (típicas de SN II), mas o 

mecanismo é runaway térmico (SN Ia), esses eventos 
são chamados de SN 1,5 (mas não se sabe ainda se eles 
existem
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Mc < Mcrit  ≤ 40 MSol
☑ Trajetória não passa pela região de 

degenerescência NR 

☑ Queima sucessiva de C

☑ Captura eletrônica sucessiva por Mg, Na e Ne 

reduzem a pressão, criando condições de colapso

☑ Pode ocorrer em estrelas pós-AGB

☑ Massas típicas para o núcleo: 2 até pouco mais 

de 4 MSol


☑ Processo produz EN e ejeção do envelope 
externo de H – supernovas tipo II padrão
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Mc ≥ 40 MSol
☑ Envelope massivo => queima de C em um núcleo 

não degenerado

☑ Provavelmente originária de uma estrela com 

massa inicial > 140 Msol


☑ Objeto final pode ser uma EN (massas finais 
de Mc 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 núcleo) 
não deixam objeto compacto. 
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Ignição do C em núcleos degenerados

☑ Intervalo de massa 4 ≤ M/Msol ≤ 8 típico

☑ Perda de massa insignficante e núcleo de CO 

degenerado

☑ Densidade do núcleo cresce (aumento de Mc por 

causa da queima da casca acima) => aproxima-se de 
MCh


☑ Núcleo se contrai (aumento de massa => aumento de 
pressão gravitacional)


☑ Energia liberada na contração é transferida por 
condução para o centro (e-) e para as camadas 
externas (ν)


☑ Aumento gradativo de Tc  ou de Tshell leva à ignição do 
C (no centro ou na casca de máxima temperatura)
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Ignição do C em 
núcleos degenerados

☑ Flash do C

☑ Balanço de energia depende 

de como neutrinos carregam 
a energia liberada para fora 
do núcleo


☑ Processo semelhante ao 
flash do He => aquecimento 
a ρ constante => saída da 
degenerescência 
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Ajuste convectivo/hidrostático
☑ Flash do C libera energia => queima de O subsequente

☑ Remoção da degenerescência => aumento de pressão 

interna => expansão do núcleo

�34

☑ Escalas de tempo envolvidas:

✓ τε / τhidro >> 1 => expansão quase hidrostática


✓ τε / τhidro << 1 => criação de onda de choque


✓ τε / τconv >> 1 => convecção eficiente


✓ τε / τconv << 1 => convecção ineficiente


☑ Escalas de tempo típicas para ρ ≈ 108 g.cm-3

✓ τε ≈ 10-6 s (para T > 2 x 109 K)


✓ τhidro = τconv ≈ 0,1 s
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Frentes de combustão
☑ Detonação


✓ Frente de choque supersônica

✓ Compressão => aquecimento => combustão

✓ Frente de choque se move com frente de queima


☑ Deflagração

✓ Frente de choque subsônica

✓ Temperatura de ignição atingida fora do centro por 

transporte de energia (aquecimento de camadas 
externas)


✓ Nucleossíntese ocorre com temperaturas e pressões 
mais baixas => produção de elementos menos pesados
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Frentes de 
combustão

☑ Ambos os processos são possíveis

☑ Desvios do equilíbrio hidrostático estão confinados a uma camada muito 

fina, onde toda a energia nuclear é liberada

✓ Detonação: momentum da frente de choque é balanceado pela pressão 

externa

✓ Deflagração: momentum da frente de choque é balanceado pelo recuo das 

camadas à frente

☑ Deflagração pode transforma-se em detonação se a frente de choque 

atingir velocidades supersônicas (delayed detonation models)

☑ Predominância de um processo sobre o outro depende de:


✓ Mecanismo de transporte (condução ou convecção)

✓ Opacidade das camadas externas


☑ Ainda não se sabe se a explosão de SN Ia é capaz de destruir 
completamente a AB progenitora, no caso de estrelas solitárias


☑ Acrescimo de matéria em sistemas binários provavelmente destrói a 
progenitora

✓ Ambos os casos acima correspondem ao caso de Mc < Mcrit ≤ MCh
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Colapso do núcleo de estrelas massivas 
☑ Reflexão do infall: choque parcialmente elástico e 

interrupção do colapso, devido à densidade do núcleo 
atingir densidades nucleares (> 1014 g.cm-3)


☑ Energia necessária para restabelecer as condições 
anteriores ao colapso (elástico)


☑ Energia necessária para expelir o envelope (M = 10 Msol)


☑ Núcleo comprimido além do ponto de equilíbrio age como 
uma mola, com a força restauradora expulsando o 
envelope em infall 

�37
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Efeitos dos neutrinos

�38

• Para ρ > 1012 g.cm-3, decaimento 
β passa a produzir núcleos com 
mais n => neutronização => 
produção de mais ν => 
esfriamento do núcleo 

• Opacidade grande “prende” os 
neutrinos (lν cada vez menor). 

• vesc  < vcol , se ρ ≥ 3 x 1011 g.cm-3 

• ν presos => degenerescência =>  
aumenta da neutronização  

Neutronização ocorre 
nessa camada
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Sumário – M < 0,7 MSol

☑ Mistura convectiva ocorre até o núcleo em que 
ocorre queima de H => mais combustível disponível. 


☑ Tempo de vida na sequência principal ainda maior 
que o tempo indicado por escala de tempo τ = M / L 
~ M-2 X


☑ Nenhuma estrela com M < 0.7MSol de ter, de fato, 
evoluido para fora da SP => τms> τuniverse!


☑ Após o esgotamento de H no núcleo, inicia-se a fase 
de queima de H na camada externa, aumentando o 
raio do núcleio degenerado circundante iniciado e, 
consquentemente, a luminosidade L
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Sumário  
 M < 0,7 MSol

☑ Envelope já convectivo => estrela próxima à zona 
(proibida) de Hayashi => movimento essencialmente 
na vertical no sentido RGB


☑ Mesmo na ponta do RGB, a massa do núcleo de H 
degenerado He não é suficiente para que  Tnuc > 108 

K, causando o início do ciclo 3α

☑ A estrela não atinge o Ramo Horizontal, AGB ou 

qualquer outra fase na qual a queima de He ocorra

☑ Intensa perda de massa e instabilidades semelhantes 

(como a queima de H em camadas começa a 
produzir) a estrelas massivas no AGB


☑ Resultado: anã branca de He de baixa massa, que 
surge após a ejeção do envelope estelar
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Sumário – M = 5 MSol

☑ Na ZAMS, a taxa de geração de energia é Tnuc≈20 x 
106 K => núcleo convectivo 


☑ Fim da vida útil da SP devido ao esgotamento de 
hidrogênio no núcleo


☑ Falta de fonte de energia no núcleo de He resulta em 
contração do núcleo e T e ρ em torno da casca  
aumenta até que a queima de H na casca se inicia


☑ Diferença importante: Tnuc no núcleo isotérmico é alta 
o suficiente para evitar a dominância da pressão de 
degenerescência, de forma que  


P = nkT

☑ Um núcleo de He isotérmico pode ser muito massivo e 

permanecer estável?
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Sumário  
M = 5 MSol

☑ Estrelas da SP com M > 2 MSol possuem núcleos de He que 
excedem o limite de Schonberg-Chandrasekar => violação do 
limite produz contração rápida


☑ O núcleo encolhe em uma escala de tempo dinâmica até que 
o gradiente de temperatura capaz de equilibrar a gravidade 
seja alcançado.


☑ Inicialmente o envelope se expande e a estrela se move 
para a direita no diagrama HR com raio aumentando e Teff 
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 começa a subida no AGB
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Sumário  
M = 5 MSol

Evolução pós-SP

☑ A evolução da SP para o RGB é muito rápida => 

Hertzsprung Gap

☑ Subida no RGB termina quando a temperatura do núcleo 

atinge 108 K e a ignição do núcleo de He começa

☑ Nesse caso, a ignição ocorre em condições não-

degeneradas => muito mais controlada (termostato definido 
por P = nkT


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

✓ expansão do núcleo => segunda fonte de energia => 

redução 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 núcleo é processado em C + O
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Sumário  
M = 5 MSol

Evolução pós-SP

☑ Aumento da massa de C + O devido à queima de He na 

casca 

☑ Tnuc não é suficiente para iniciar a queima de C

☑ Queima de He diminui => raio do núcleo C + O diminui => T 

aumenta => taxa de queima de H aumenta => aumenta de L 
devido à queima de H na camada externa


☑ Expansão do envelope => subida no AGB 

☑ Queima de H na casca mais externa enfraquece 

☑ Núcleo de C+O se torna degenerado e encolhe => Tcasca 

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


☑ Queima em duas cascas (He e H) e encolhimento do núcleo 
=> L aumenta => envelope externo expande
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Sumário  
M = 5 MSol

Evolução pós-SP

☑ Estrela com queima instável nas duas camadas pode 

exceder LEdd

☑ Consequências: perda de massa, flashes de He, pulsos 

térmicos

☑ Nebulosa planetária => anã branca C + O

☑ O ciclo de vida de uma estrela de 5 MSol un pode ser 

aplicado ao intervalo de massas 2 – 10 MSol, com 
tempos de vida proporcionalmente mais curtos


☑ Educativo considerar a evolução não apenas da 
superfície (localização no diagrama HR) mas também a 
partir do centro, onde a localização do núcleo no 
diagrama log ρ- log T determina o comportamento da 
estrela
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Sumário – M ≥ 10 MSol

☑ Diferenças importantes na evolução das estrelas mais 
massivas são evidentes em comparação com suas 
contrapartes menos massivas


☑ Na sequência principal, as estrelas estão em, ou muito 
perto de, suas luminosidades de Eddington, por isso a 
perda de massa é importante muito mais cedo em seus 
estágios evolutivos.


☑ A luminosidade permanece quase constante durante todo 
o ciclo de vida - aumento além da luminosidades de 
Eddington “explodiria” a estrela. 


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


☑ O movimento no diagrama HR é lento quando a queima 
nuclear ocorre de forma estável e muito rápido quando o 
núcleo se contrai e o envelope expande
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Sumário  
M = 10 MSol

☑ A temperatura no núcleo das estrelas massivas é tão alta 
que o núcleo não se torna degenerado até os estágios finais 
da evolução


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

✓ H queima no núcleo via ciclo CNO

✓ Queima de He no núcleo, queima de H na casca

✓ Fontes de energia com a queima de He e H nas cascas 

externas, seguida do início de queima de C no núcleo

✓ Queima de NE no núcleo mais queima nas cascas…

✓ Queima de O no núcleo mais queima nas cascas…

✓ Queima de Si no núcleo mais queima nas cascas…


☑ Eventual formação de um núcleo de Fe inerte - máxima 
energia de ligação por nucleon => incapaz de extrair 
energia via fusão
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Sumário  
M ≥ 10 MSol

☑ A vida de estrelas com massa M ≥ 10 MSol pode 
terminar em uma explosão de Supernova Tipo II


☑ Núcleo de Fe degenerado Fe => ausência de fonte 
de energia => COLAPSO! 


☑ escala de tempo dinâmica - 10-3 s. 

☑ Observações recentes (incluindo ondas 

gravitacionais) sugerem que estrelas massivas 
colapsam para formar um buraco negro sem que 
haja uma supernova luminosa


☑ Início do colapso auxiliado pela perda de energia 
devido a neutrinos e fotodisintegração
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