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A Sequencia principal

“ Sabemos, dos modelos estelares, que a SP representa
estrelas em equilibrio estavel em fungdo de sua
massa

¥ Essa fase corresponde tipicamente a 90% da vida da
estrela - e a fase de queima de H

¥ Tambem sabemos que ha um intervalo finito de

massas que, apos o colapso, pode efetivamente
transformar-se em estrelas.

¥ A comprovagao observacional do item acima vem da
existencia de objetos como Eta Carinae e anas
marrons.

C. A. Wuensche (2021)



Funcao de massa inicial

¥ Fungado empirica que descreve a distribuicao inicial de
massa de uma populagao de estrelas

M PDF para a massa com a qual uma estrela entra na ZAMS

¥ A massa de uma estrela (e, em menor grau, sua composi¢ado
quimica) determinam seu caminho evolutivo subsequente.

¥ Questdo chave em evolugdo estelar: como sao determinadas
as massas estelares?

¥ Questdo chave tambem no desenvolvimento de uma teoria
da formagao estelar.

¥ Origem das massas estelares => fungdo de massa inicial
(FMI).

C. A. Wuensche (2021)



Fungdo de
massa inicial

Forma conveniente de parametrizar o nimero relativo de estrelas em
fungao de sua massa.

Introduzida inicialmente por E. Salpeter em 1955
Ferramenta de diagnostico em estudos de aglomerados

De fato, a maioria dos problemas na astrofisica moderna pode ser
"resolvida" invocando uma FMI que varia de uma forma especifica.

v Cor, luminosidade e tempo de vida dependem da massa inicial

v Para massas pequenas, a FMI define a distribuicdo de massa da Via
Lactea e o nimero de objetos subestelares que se formam.

v Nas massas intermediarias, a FMI controla o enriquecimento quimico
do meio interestelar.

v Em massas maiores, a FMI estabelece o nimero de supernovas de
colapso do nicleo que ocorrem e, portanto, o feedback da energia
cinetica.

C. A. Wuensche (2021) 5



Fungdo de
massa inicial

¥ Formas funcionais
v Original (Salpeter):
®(log m) = dN/d(log m) oc m™" 1

v Na forma de um espectro de massas:

x(m) =dN/dm o< m™“ 2

v com

a=1+1 3

C. A. Wuensche (2021) 6



Fungdo de
massa inicial

¥ Formas funcionais

v Miller-Scalo (1979) - truncamento para M < 0,5 Mg,

v Kroupa (2001)
a=0,3 (m<0,08)

E(m) =m™ ¢ a=1,3 (0,08 <m < 0,50) 4
a =23 (m>0,50)

v Chabrier (2003)

> Estrelas individuais

x(m) = 0.158(1/log(m)) exp[(—(log(m) — log(0,08))*/(2 x 0,69%], para m < 1
x(m)=rm™ %, param>1, a=2,34+0,3 5

> Sistemas estelares
x(m) = 0.086(1/log(m)) exp|(—(log(m) — log(0,22))*/(2 x 0,57%], para m < 1
x(m)=rm % param>1, a=2,3+0,3 6

C. A. Wuensche (2021) 7



Fungdo de
massa inicial
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Fungdo de
Stellar Initial Mass Functions massa inicial
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Fungdo de
massa inicial
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Vinpe ’

Estrelas pouco
brilhantes
(massa pequena)
sao os objetos
mais comuns

Estrelas
brilhantes,
quentes e azuis
na SP (massa
grande) sdo
muito raras

Estrelas
gigantes e
supergigantes
sdo
extremamente
raras

funcdo de massa inicial...

In this histogram, bars rise from
an H-R diagram to represent the
frequency of stars in space.
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Fungdo de
massa inicial

Um resumo da FMI

Ainda ndo e possivel definir se a FMI é universal

Revisoes da FMI sugerem que, provavelmente, ela & universal, com pequenos
desvios.

Ndo ha grandes evidencias de alteragoes em sua forma ao longo da historia
do Universo, em fungdo das condi¢oes iniciais de formagao estelar

Nos mais de 60 anos desde que Salpeter publicou seu trabalho seminal, &
notavel que o valor de “"melhor ajuste” para a forma funcional do FMI
estelar acima de 1 Mg, permanece em 1,3.

Quadro atual de “quase-consenso”:

v Limite de alta massa: lei de poténcia com a ~ — 1,35 (limite superior de 150 Mg,),
valido até valores de 0,5 < M/M, <2

v Limite de baixas massas: FMI pode ser aproximado como uma distribui¢do log-
normal, com um pico de -0,2 a 0,3 Mg, e uma dispersdo de -0,5 a 0,6 Mg, ou
uma série de leis de energia quebradas com forma semelhante.

v FMI no regime subestelar ainda & bastante incerto

C. A. Wuensche (2021) 13



O diagrama H-R

60 M.,

¥ Locus das diversas classes de A0 Moo

estrela em fungdo de sua
luminosidade e temperatura

W Contaurd

j'SUPERGIANTS

Spica
7 & B

7
.Bohuu

superficial.
BLUE GiaNTs  Deneb
10000)- G LS L RN, —Antares
’ . Rigel Canopus .
\ g_ . o, B m
e N \ * Y MiralY Betelgeuse =
€ e S5
KRS ~ Capella * \°10\0 Re -
_100[ e \'..!::./Vega . \,-,/.Arctdrus- "—oc
s & Sirius A Seee o )
§ . -\—Altair o ,;:
g ~cProcyonA >\ 10Rg o
a2 : - ¢ @ Centauri =
%‘ ™~ ~ Sun” N 3
2 S o~
= MAIN ~ .
5 . SEQUENCE JRe - Sirus B
- 0.01 [~ — ‘
: A
S
~_0.1Rg
~ Prooma Centaun ®
0.0001 [~ DX Cancel*
| | |
30,000 10,000 6000 3000

Surface temperature (K)

K 3 A ¢ ¢ KN

Spectral classification
©2014 Pearson Educaton, Inc 30.000 10.000 6,000 3,000

<, : surface temperature (Kelvin)

Ref: https://scienceatyourdoorstep.com/2018/04/27/the-h-r-diagram/
C. A. Wuensche (2021) 14



https://scienceatyourdoorstep.com/2018/04/27/the-h-r-diagram/

Ref.: The Big Bang (J. Silk, 1989)
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Vinpe ’

Estrelas pouco
brilhantes
(massa pequena)
sao os objetos
mais comuns

Estrelas
brilhantes,
quentes e azuis
na SP (massa
grande) sdo
muito raras

Estrelas
gigantes e
supergigantes
sdo
extremamente
raras

O diagrama H-R e a fungdo de massa inicial...

In this histogram, bars rise from
an H-R diagram to represent the
frequency of stars in space.
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Diagrama HR de 41453 estrelas Hertzsprung - Russell: (o_ /7 <0.2)
observadas pelo satelite HIPPARCOS, com T
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Diagramas Hertzsprung-Russell com dados do Evolugdo no
satélite Gaia (DR2) diagrama H-R
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Dados usados com incerteza na paralaxe relativa < 10% e
produzido com estrelas com baixa extingdo (E(B-V)<0.015).
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Evolugdo no
diagrama HR

Mudang¢a em L (de 1 para 3)
acontece por causa da
variagao do potencial
quimico

Mudang¢a em T (de 1 para 3)

ocorre por causa da
variagao do raio

Evolugao tende sempre a
pontos fora e acima da SP!

O caso acima é tipico da
evolugao gerando objetos
quimicamente ndo
homogeneos (ndcleo de He e
envelope de H)




Evolugdo no
diagrama H-R

Typical Globular Cluster H-R Diagram
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<— Absolute magnitude
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https://www.youtube.com/watch?v=wbvgjzW3Xz0
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www.spacetelescope.org

https://esahubble.org/videos/heic1211a/
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A Sequencia Principal

¥ Estrelas entram na SP quando iniciam a
queima de hidrogenio no nicleo.

¥ SPIZ (Sequencia Principal de Idade Zero ou
ZAMS - Zero Age Main Sequence) e
determinada como a chegada da estrela na SP

¥ O periodo de tempo que uma estrela é capaz
de manter o equilibrio hidrostatico e funcdo da
massa da estrela.

C. A. Wuensche (2021) 26



A SP

¥ Sua evolucdo no diagrama H-R depende,
ESSENCIALMENTE, de sua massa e, em
menor grau, de sua composicdo quimica!

v A expectativa de vida depende da massa
estelar e a equagao que descreve essa
dependencia é:

em que T ¢ o tempo de vida

1 em “unidades solares”.

T = X 7 M é a massa da estrela em
M massas solares.

C. A. Wuensche (2021) 27



Stellar Lifetimes on the Main Sequence
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A SP

Estrelas massivas produzem energia, queimando rapidamente
seu conteudo de hidrogénio em hélio.

- Temperatura alta, ciclo CNO

- caroco convectivo, envelope radiativo
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/11
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g <

£ \
E \

low
fo
A

high temperature low

Estrelas de baixa massa produzem energia queimando seu conteudo
de hidrogénio em hélio.
- ciclo PP

- caroco radiativo, envelope convectivo
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A SP

Devido a diferentes estruturas internas, estrelas de massas
diferentes evoluem de forma diferente durante sua
permanéncia ha SP.

M<1.2Ms: possuem carocos radiativos de modo que nio ocorre mistura

nessa regiao. Consequentemente a abundancia de H decresce mais

rapido no centro, pois a transformacao de H em He é mais rapida onde
temperatura é maior. Quando o H acaba no carocgo ele ainda esta
endo queimado numa camada em torno do nucleo.

M>1.2Ms : possuem carogos convectivos, permitindo uma mistura
ficiente do material produzido. Assim a abundancia de H decresce
uniformemente por todo o caroco e o H sera extinto quase
imultaneamente em praticamente toda a regiao de queima. Nesse
omento mais nenhuma energia é liberada e a estrela tentara suprir a
nergia para o gradiente de temperatura se contraindo e aquecendo.
Isso permitira o inicio da queima de H na camada em torno do nucleo
e He.

C. A. Wuensche (2021)
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Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn)



Fases da Sequencia Principal

¥ Processo de geragao de energia: reagoes nucleares de
H

/ Ciclos PP - massa < 1,2 M,
v Ciclo CNO - massa > 1,2 M,

¥ Principal caracteristica: alteracdo no conteido de H
da estrela

¥ Processos de transporte de energia
v Radiagao: massa > 1,2 M,
v/ Convecgado: massa < 1,2 M,

v Totalmente convectivas: massa < 0,3 M

M Maioria do tempo de vida estelar

C. A. Wuensche (2021)
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(e Evolugdo
quimica

¥ Calculo da fragdo de hidrogenio queimada durante a
fase na SP:

AXH~¢€eH At 8

¥ Essa expressdo e bastante adequada para estrelas
de baixa massa (sem mistura convectiva no caro¢o)

M Para estrelas massivas, a mistura no caroco
convectivo é rapida, garantindo a homogeneizagao
do material a ser queimado.

¥ A eq. (8) pode ser usada, mas nos modelos de
evolucdo deve-se levar em conta a variagdo da
borda da regiao convectiva com o tempo.

C. A. Wuensche (2021) 34



Evolugado

quimica
. ~ X 9
Perfis de H mostram a exaustdo '0.0x10° yr
0.8
gradual do H em uma estrela de 1 Mg,
Modelo inicial:
« Xu=0.700 0.6
¢ X =0.280.
0.4
11,2 (e = 170 erg/g) 0.2
0-0 1 | I >
0.0 0.2 0.4 0.6 m/M

Perfils de produgdo de energia nuclear
En por queima de H (erg/g) para alguns
dos modelos de perfis de H a direita

I
0.2 0.4 0.6 m/M

Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn) C. A. Wuensche (2021) 35



Escalas de tempo de fusao nuclear

Em geral, t, = E,/L 9

Supomos que a mesma fra¢ao de massa total do H
seja consumido em todas as estrelas, logo E; ~ M, ©
M. Como L ~ M" (da relagao massa-luminosidade)
temos:

t, (M) “M/L ~ M)

Valores tipicos para n: 3,5 10

Conforme eq. 7, ty (M) ~ M-25

C. A. Wuensche (2021)
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Fases da SP

¥ Escala de tempo para queima de H: T = E,/L

a b
gL/ Lo
5 A
lg L/LsA exaustdo do H E 10
3.6 - 4 _- ........
- C . — veeen T
71 M=7Mgq : -~ e
3.5 - B 3 E — 3
: Teff min. :
] 2 —=
3.4 . et 2
E ZAMS | 3 1,5 )-.'.:"' 1.2
33 - 0 B ’ ¢ (
y . 1,0 < 0.8
i A ]
3'2 1 1 1 1 I 1 1 1 1 l 1 1 1 1 .] 1 I | | || I | | | I 1 1 1 l 1 1 1 I 1
4,35 4,30 4,25 4,20 4.4 4.2 4.0 3.8 3.6
«—kT
10 Teq <« IgT,

¥ Confirmagdo das escalas de tempo: observacoes de aglomerados
globulares => determinagao das idades

¥ Massa limite para permanencia na SP (M) dada por T uster=Tu(Mo)

Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn)
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Dependencia com a temperatura
¥ Ciclo P-P

y
Epp = 2.37 X 104\[/f|lgllQX%T9_2/3e_3'381/T9 ’ :

11

g = (1 +3.82T + 1.51TF + 0.144T; — 0.0114T})
f11 => efeito de shielding nuclear epp.r = 26,50 MeV
Y => corregdo para as contribuigoes pp2 e pp3 epp-11 = 25,97 MeV

Epp-III = 19,59 MeV
¥ Ciclo CNO

—1/3 )
gcNno = 8.24 X 1025gl4.lXCNOXIQT9_2/3C(_IS'23IT9 —(T9/0.8)°)

12

gisa = (1 —2.00Ty + 3.41T;5 — 2.43T;) ,

ECcNO = 24,97 MeV

C. A. Wuensche (2021) 38



Dependéncia com
a temperatura

¥ Ciclo 3¢

€30 = 6.2720°X; - (1 4+ 0.0158T, *%)

X [2.43 x 10°T; %/ exp (—13.490T9"/ 3 _ (T9/O.15)2) (1 4+ 74.5T)
+6.09 x 10°T; ¥ exp(~1.054/ ) |
x[2.76 x 1077527 exp (=23.5707; /° — (1/0.4)?)

x (1 + 5.47Ty + 326T2) + 130.7T, /* exp(—3.338/ Ty)

1251 x 10*T; Y2 exp(—20.307/ Tg)] | 13

C. A. Wuensche (2021) 39



Dependéncia com
a temperatura

¥ Ciclo 12-&
1+ 0134723\ 3
E12.0 = 1.3 x 10% fip 4 X1 X4 0T : 8,/3 e 6920/Ts 14
1 4+ 0.017T;
¥ Ciclo 16-&x
£160 ~ X16X10/f164 - 1.91 x 10T, exp (—39.760T9“/ P (T9/1.6)2)
+3.64 x 10'8T; /% exp(—10.32/ T) =

+4.39 x 10°°T; % exp(—12.200/ Ty)
+2.92 x 10"°T}7% exp(—11.900/ Ty) ,

EHe = €3¢ T €124t €16 ™ 727 +716+4,73 =19,16 MeV
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Evolucdo Quimica

¥ Discutimos como, ao final da SP, o H comeca a queimar em uma
camada externa ao nicleo

¥ Sem geracgao de energia no centro, o nicleo se contrai! A energia
gravitacional liberada na contragao e a energia liberada na
queima da camada de H fazem com que o envelope de H se
expanda, resfriando as camadas externas. A temperatura efetiva
cai e a estrela vai para o lado direito do diagrama HR

44—

No energy generation

ydrogen burning shell IECall ™/ it helium o

All energy generation here

No energy generation
C. A. Wuensche (2021) 41



0.6

0.4

0.2

0.0

Evolugado
quimica

Perfis de abundancia

Podemos ver abaixo um perfil tipico de abundancia X em
funcdo da massa total da estrela num instante de sua vida na
SP.

LM>J/£ Mo |

istura: abundancia de H uniforme

centro superf.
—

]
0.1 0.2 0.3 04
m/M

A linha azul corresponde a
uma estrela com M>1.2M.:
pode-se notar como a
abunddncia no caroco
convectivo é uniforme devido
a mistura

A linha vermelha corresponde a
uma estrela com M<1.2M, onde
a abundancia de H decresce
uniformemente na dire¢do do
centro.
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Vinpe

Fases da SP

v Problemas ainda nao tratados

v Convecgado: regioes nao sao precisamente
determinadas => mistura ndo é bem

compreendida => produtos das reagoes nucleares

nas diferentes camadas ndo sdo precisamente
determinados

¥ Confirmagao das determinac¢ado das idades

v Depende de estimativas solares e medidas em
aglomerados estelares

C. A. Wuensche (2021) 43



Complicagoes “convectivas”

v Causadas pelo desconhecimento dos detalhes
da escala de “operacao” (borda da regiao
convectiva) e dos efeitos de mistura.

¥ Principais problemas
v "Overshooting” convectivo

v Semiconvecc¢ao

C. A. Wuensche (2021) 44



Fig. 22.8 The grey solid lines show the actual temperature gradient V = d InT/d In P over the
temperature 7" (in K) inside two zero-age main-sequence models of 1 M) (left panel) and 10M
(right panel). The corresponding adiabatic gradients V4 (dotted lines) and radiative gradients V4
(dashed lines) are also plotted, and the location of the ionization zones of hydrogen and helium are
indicated (arrows). The chemical composition of the models is the same as for those of Fig. 22.1

M=1M,

l
|
l |
— [
- | i
I
I
I

v— vad--------- vrad —_——_———
Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn)
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A luminosidade de Eddington

¥ Importante na definicdo do limite maximo para P, tal que a
estrela possa irradiar o maximo e ndo perder o envelope:

| dP 5 dT’
Pr,nadngLT %med:%:gT d'r 16
¥ Essa pressdo gera uma aceleragdo radial para fora, dada por:
1 dP?“ad 17
Jrad — 0 dr

“ Usando a eq. de transporte radiativo, podemos reescrever g4

como:
Ffra,d /{Lrad

Jrad — —K —
C dmrc

18

C. A. Wuensche (2021)
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A luminosidade
de Eddington

¥ Quando P,y domina P, a estrela sai do equilibrio
hidrostatico se g,,4 > -g, conforme:

Gm KL,qd Gm

rad — 1 — :_—1_Fr
9% Jrad r2 | 47Tch] r? | | 19

¥ Para m=M, a luminosidade limite (g=g,,4) € dada por:

AdreGm 20

Lrad —
K

¥ a chamada Luminosidade de Eddington. Ela pode ser
L 1 M

~E = 1,3 %104 = 21
L@ K M@

C. A. Wuensche (2021) 47
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e’ A luminosidade
de Eddington

¥ Para estrelas massivas e quentes (SPS), o espalhamento
por e~ e a principal fonte de opacidade e & dada por

k=0,20(1+X) 22

¥ O coeficiente da eq. (6) fica, entao, 3,8 X 10%.

M Em teoria, L > L4q para M > 200 My,. Nesse caso, a
pressao para fora e extremamente intensa e o vento
estelar “dispersa” a estrela, de forma que podemos usar
esse valor como um limite superior “grosseiro”.

¥ Na pratica, a instabilidade nos mecanismos de producado
de energia ocorrem para massas mais baixas.

Carlos Aléxahdn Weaselseh020P1) 48



"Overshooting” convectivo e semi-
convecg¢ao

1O modelo:

v regiao convectiva, com gradiente Vrqd=Vad.
v Camadas quimicamente homogeneas

v Mistura completa e estratificacdo adiabatica no
carogo convectivo V = V.

v Ausencia de mistura e V = Vrad Na regiao
radiativa.

C. A. Wuensche (2021) 49



convectivo

~ O problema:

v/ Como parar a celula convectiva num tempo
adequado (overshooting x braking)

v Empuxo: K. ~ V - Vad (for¢a para flutuagao).
k., ~ 107® (dentro da camada convectiva)

k. < O (acima da camada)

“Aceleracao para cima muito lenta dentro da
camada X parada quase imediata acima da
camada (“efeito parede”).

C. A. Wuensche (2021)
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“Overshooting”
convectivo

¥ Mas, sem overshooting, como haver a troca de calor no
processo convectivo? Deve-se diminuir o braking...

v Seja Feon ~ v.DT (para um elemento) DT'=V — Vg4
¥ O fluxo total é: F = Feon + Frad=l/4mr2 oxcesso de
emperatura

v Acima da borda convectiva, v > 0 e DT < 0 (F,,, < 0).
V Feon < O, Frad > F (para manter o fluxo total)

v = Frad/F =V / Vrad

V'V > Vrad para Frad > F. Isso reduz V - Vad ™ K,.

v Menor braking, maior overshooting!

C. A. Wuensche (2021) 51



“Overshooting’

convectivo

¥ Problemas para um tratamento mais detalhado:

v Nado existe uma fronteira bem definida da regiao
convectiva

v Em diversos casos de nicleo convectivo, o raio da
regido convectiva @ menor que a altura de escala
para convecgao He.

v Dependencia da trajetoria com a (=l,,/Hp) & critica.
¥ Consequencias do overshooting:

v maior nacleo de He (ao final da queima de H),

v maior luminosidade,

v maior idade

C. A. Wuensche (2021)
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Overshooting continua até que v=0
m/s I

40

Overshooting
convectivo

20 Modelagem para

M=2 MSOl

1.0

0.8

0.6

0.4

vz0

04 & 1 1 1 1
046 .06 08 .0 42 |r/R
1 | 1 | 1

.015 .04 .08 A31 173 m/M
Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn) C. A. Wuensche (2021)
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Overshooting
convectivo

M=7 Mg, Xy = 0,602

0.1

x = 0 => sem overshooting! 3

3.3

Nivel de overshooting altera as trilhas
evolutivas (fases comparadas com a figura

do slide 38)

Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn)
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Overshooting

Fit de isocronas para o aglomerado NGC 2420

convectivo
v | |
Fit sem overshooting
12.0 —
: Isocrona com overshooting: 3,2 Ganos
14.0 — Isocrona semovershooting: 2,0 Ganos
16,0 — |
‘ Fit com
| overshooting
_ «=0,1
18.0 — ( )
20.0 —
N B S B B B B N B B B B
0.50 1.00 1.50
(B—V)

Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn)
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Semi-convecgao

¥ Semi-convec¢do ocorre em estrelas de grande
massa (M > 10 M, mas composicoes ainda
ricas em H - pop I extremas, M=7M,,)

¥ Retragao do nicleo, deixando um perfil
crescente de H na direcdo da superficie da
estrela, modifica a relagcao entre os gradientes
e torna a regido dinamicamente estavel.
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M

Semi-convecgao

O criterio de estabilidade de Schwarzschild-Ledoux
varia...

Vad < Vrad < Vad + $/8 Vi

23

A regido em que o criterio de SL se aplica torna-se
vibracionalmente instavel (mas nao ha movimento
convectivo completo)

Pequenas incursoes de amplitude ligeiramente
crescentes produzem uma mistura lenta entre

camadas com diferentes composicoes => SEMI-
CONVECCAO

Mistura bastante lenta!

C. A. Wuensche (2021)
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VA D
Vead
>N 7N %vu
\\ / \
rmvw& ’ \\ ‘
\\/ f \
\\
Vad \\\
-
c d semi- d m
onv,.core radg. CONV. raa.env,

Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn)
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Semi-convecgao

v Efeitos da mistura nos gradientes:
v Mudangas no perfil mudam Vy
v Mistura muda o conteddo de H:

v Xu cresce na parte de baixo e decresce nas camadas superiores da
regiao de mistura.

¥ Propriedades de estabilidade das camadas variam, passando de
convectiva = semiconvectiva = radiativa

¥ Em estrelas massivas, a opacidade dominada por espalhamento
de e- (k = 1+ Xu).

¥ Como Vrad = K, ele decresce nas camadas superiores e cresce
perto do nicleo.
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O limite de Schonberg-Chandrasekhar

¥ Modelos estelares descrevem perfeito equilibrio
durante a fase de queima de H. Mas isso nao
ocorre, necessariamente, nas fases subsequentes...

¥ Final da queima de H: nicleo isotermico de He sem
liberagdo de energia nuclear.

¥ Isso @ um problema, porque um nicleo isotérmico
sem energia nuclear ndo pode sustentar sua
luminosidade, ja que I(r)=dT(r)/dr

C. A. Wuensche (2021)
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O limite de Schonberg-
Chandrasekhar

¥ Consideramos entao um modelo
de nicleo de He isotermico com
massa M. (=qoM) e envelope de H
(com pequena fracao de He), com
massa My=(1-qo)M. TA

He core H+He envelope

¥ Supomos que a composi¢ao
quimica mude descontinuamente
na fronteira entre ambas.

¥ Queima de H continua numa ; a5 ]
camada imediatamente acima do
nacleo.

Fonte: Stellar Structure and
Evolution (Kippenhanhn)
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O limite de Schonberg-
Chandrasekhar

Usando o teorema do Virial, podemos mostrar que as
pressoes no interior estelar somente se sustentam se
qQo=Mc/M < gsc.

gsc = limite de Schonberg-Chandrasekhar.
A massa relativa do carogo nao pode exceder gsc.

Dependencia forte de gsc com a razao dos pesos
moleculares penv /|J.n0c.

Podemos escrever a relagdo aproximada:

gsc = 0,37 (llenv /|.J‘n01c)2 24

Para valores tipicos de pnac ~ 4/3, gqsc =0,09, bem menor
que os valores tipicos dos nicleos de He para estrelas de
grande massa.

C. A. Wuensche (2021)
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Fonte: Stellar Structure and Evolution (Kippenhanhn)
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FIM DA AULA 5

C. A. Wuensche (2021)
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Neutrinos empurram
também as camadas
externas

C. A. Wuensche (2021) 65



