13 - Evolucao na Sequéncia Principal
e estagios avancados da evolucao
estelar (até The Helium Core Flash)



13.1 Evolucao na Sequéncia Principal

Escalas de tempo
Colapso da nuvem: escala de tempo free-fall ~10° anos

Escala de tempo da
fusao nuclear. Para
o Sol ~ 101%anos

) O

Colapso da proto-estrela: escala de tempo
de Kelvin-Helmholtz ~ 107 anos
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Estrelascom M <1.2 Mg
gueimam hidrogénio pelo

>
M 1‘2,M®,\ , ciclo proton-préton
Queima de hidrogénio
pelo ciclo CNO - M <0.3 Mg

nucleo convectivo

0.3 Mg<M <1.2M Totalmente

Envelope convectivo convectivas
devido a alta

opacidade




Composicao inicial do Sol: X=0,71,Y=0,27, Z=0,02.

Devido a 4H = He, a composicao atual no centro
do SoléX=0,34,Y=0,64,7=0,02

Mudancas no peso molecular médio (Cap. 10) no

nucleo do Sol: | 1 3 1
e S (i | g
Wi 4 A [,

A: nuUmero de massa (p+n) A 22 , <1 + Z> ~ i
J )

z: numero de proétrons A

- Usando a composig¢ao inicial do Sol: w, = 0,61

- Usando a composig¢ao atual do centro: u. = 0,85
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6.0

Tempo (Myr) a partir da ZAMS

Initial Mass 1 3 4 5
(M) 6 7 8 9 10
25 0 6.33044 640774 6.41337 6.43767
6.51783 7.04971 7.0591
15 0 11.4099 11.5842 11.5986 11.6118
11.6135 11.6991 12.7554
12 0 15.7149 16.0176 16.0337 16.0555
16.1150 16.4230 16.7120 17.5847 17.6749
9 0 259376 263886 264198 26.4580
26.5019 27.6446 28.1330 289618 29.2294
7 0 424607 43.1880 43.2291 43.3388
434304 453175 46.1810 47.9727 48.3916
5 0 92.9357 944591 945735 949218
95.2108 99.3835 100.888 107.208 108.454
4 0 162.043 164.734 164916 165.701
166362 17238 185435 192.198 194.284
3 0 346.240 352503 352.792 355.018
357.310 366.880 420.502 440.536
2:5 0 574337 584916 586.165 589.786
595.476 607.356 710.235 757.056
2 0 1094.08 111594 1117.74 1129.12
1148.10 116096 137994 1411.25
1.5 0 2632.52 2690.39 2699.52 2756.73
2910.76
1.25 0 4703.20 4910.11 493383 5114.83
5588.92
1 0 704840 984457 11386.0 116358
12269.8
0.8 0 188289 250279
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O Sol agora, t =4,6 Gyr
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Estrutura e
composicao
guimica atual
(4,6 Gyr) no Sol
normalizados
ao valor
maximo (=1,0)

X:H
Y: “He
X5: 3He
X,: 12C

. . , X, . 14N
0.0 0.2 0.4 06 0.8 1.0 X14- 160
Mass fraction (M /M) 16

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 = 1.0Ry,, L = 1.0 Lo, T = 15.69 x 10°K, p =1.527 x 10°kgm >, P =

2.342 x 10! Nm™%, X =0.73925. Y = 0.64046, X3 =3.19 x 1073, X, =3.21 x 1073, X}y =
5.45 x 1073, and X6 = 9.08 x 1073,




O Sol no fim
| da sequéncia
-1 principal

(9,8 Gyr):
hidrogénio

esgotado
no nucleo.

X: 1H

Y: “He

X5: 3He
e X,: 12C

. 14
0 \o1 02 03 04 05 06 07 08 09 10 X 16N
Fusdo Mass fraction (M,/M.,) X;6: 1°0

N UC|ea r FIGURE 13.3 The interior structure of a 1 Mg, star near point 3 in Fig. 13.1, as described by the
pioneering calculations of Icko Iben. Although specific values of quantities in modern models differ

fo ra dO somewhat from those given here, state-of-the-art models do not significantly differ qualitatively
, from these calculations. The maximum ordinate values of the parameters for the Iben model are
nucleo r=1.26s1 Ro, P =1.3146 x 10 Nm™2, T =19.097 x 10® K, L =2.1283 Ly, Xy = 0.708,
X;=5.15x 1073, X1 = 3.61 x 1073, and X4 = 1.15 x 1072, The radius of the star is 1.3526 R,,.
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Ponto 3: H esgotou no 3. 4 /

centro. Luminosidade >YMe\ Y
gerada em camada fora 25M,

do nucleo é elevada.
Parte da energia é para
expansao do envelope 1 —2
— a temperatura efetiva L Ml
decresce (ponto 3 a4) L=4aR°0T" | 75 M\

20M, 3 4

Nucleo isotérmico de He cresce ®
continuamente em massa. 1.0M,
Nova fase no ponto 4:

Limite de Schonberg—Chandrasekhar 0.8 M,
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IVIarlo Schenberg (Schonberg)

Recife, 2/jul/1914 — S3o Paulo, 10/nov/1990
1924: viagem a Europa; interesse por Arte
1931: Ingressou em Engenharia em Recife, 3
anos depois transferiu-se para Sao Paulo
1935: Engenharia Elétrica, Escola Poli (USP)
1936 : Matematica na FFCL (USP)

1937: Assistente de fisica tedrica da FFCL
1939: Europa: Enrico Fermi, Wolfgang Pauli, Frédéric Joliot-Curie
1939: conhece Di Cavalcanti B¢ &

1939: volta ao Brasil, ganha
bolsa Guggenheim dos |
Estados Unidos e viaja em
nov/1939




- Mario Schenberg (Schonberg)

P 1940: U. Washington: George Gamow.

| Desenvolve teoria de supernovas: neutrino
= 1941: Encontra-se com Pauli em Princeton,
onde se torna membro do Institute for

\_ Advanced Studies.

Einstein inclui seu nome numa lista com os
10 mais notaveis fisicos da sua época

1941: U. Chicago (Obs. Yerkes): Subrahmanyan Chandrasekhar:
Limite de Schonberg-Chandrasekhar

1942: Retorna ao Brasil para concurso na USP, aberto apenas
em 1943, e passou em 1944

1944 — 1948: Professor na USP

1946: eleito suplente (PCB) para Assembleia Constituinte do

estado de SP




Documento “Ciéncia e Pesquisa” a Assembleia
Constituinte de Sao Paulo”, foi peca chave para
convencer os constituintes paulistas de 1947 a criar
uma fundacao de amparo a pesquisa cientifica,
origem da FAPESP.

Proposta escrita por Adriano Marchini, engenheiro da Escola
Politécnica da USP e primeiro diretor superintendente do IPT, em
colaboracao com Joao Luiz Meiller, engenheiro da Poli USP.

Faziam parte do grupo de professores e pesquisadores reunidos nesse
documento:

Paulo Guimaraes da Fonseca, Henrique Jorge Guedes, Renato Locchi,
André Dreyfus, Francisco Joao Humberto Maffei, Jayme Arcoverde
Cavalcanti, Francisco Lima de Souza Dias Filho, Marcelo Damy de Souza
Santos, Breno Arruda, Zeferino Vaz



Mario Schenberg (Schonberg)

1947: via projeto de Caio Prado (bancada PCB,
incluindo Mario Schonberg) aprovou o Artigo
123: 0,5% para futura FAPESP (fundada 1962;
" 12 Presidente Ulh6a Cintra, reitor da USP)
1948: toda a bancada do PCB casada; ele
também teve mandato casado e foi preso
1948 - 1953: Estudou raios cosmicos, Bélgica
1953-1961: Diretor do Departamento de Fisica da USP
(criacao de varios laboratorios)
1958: Atividade critico de arte
1961: Organiza retrospectiva de
Volpi para a Bienal




Mario Schenberg (Schonberg)

1962: Eleito deputado estadual PTB, teve

. '8 diploma impedido, acusado de ser do PCB.

e £ L 1964: Preso por 7 dias apos o golpe de estado
# % @ no Brasil; confinado no DOPS por 2 méses

- 1965: carta de Profs. USP sobre editorial do
Estadao contra o Schenberg “Atividade comunista na universidade”:

Prof. Schenberg nunca fez proselitismo politico na USP
1965, 1967, 1969: participa no Juri da Bienal de Arte
1966: Ajudou a fundar a Sociedade Brasileira de Fisica
1969: Aposentado compulsoriamente apos Ato Institucional

n25 (Al-5) do 13/12/1968 da ditadura (1964 — 1985)
Década de 70: sofreu perseguicoes e ameacas a integridade fisica

1979: Com a Lei da Anistia, reintegra-se a USP
1990/nov/10: falece em S3ao Paulo




THE ASTROPHYSICAL JOURNAL vorume s SEPTEMBER 1942
ON THE EVOLUTION OF THE MAIN-SEQUENCE STARS

M. SCHONBERG! AND S. CHANDRASEKHAR

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 isfurther shown that there is an upper limit (~ 10 per cent) to the fraction of the total mass of
hydrogen which can thus be exhausted. Some further remarks on what is to be expected beyond this
point are also made. .

YERKES OBSERVATORY
Wirriams Bay, WiscoNSIN
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- UNIVERSITY OF SA0 PAuro |
Mario B Subrahmanyan
Schenberg Chandrasekhar

! Fellow of the J. S. Guggenheim Foundation, at the Yerkes Observatory.

Ciclo de vida do Sol it el
Agora

. nebulosa planetaria
Aquecimento gradual

anda branca...

Nascim. 1 6 7 8 10 1 12 13 14

Em bilhGes de anos (aprox.) Os tamanhos ndo estdo em escala



»o0 Na SP, nucleo inerte de 3 4 /
- He aumenta até o M 4 U
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Ponto 4: fim da Sequéncia Principal para M < 1,2 M,



Limite de M., Ueny \ -
Schonberg- ( M )sc =07 ( Mic )
Chandrasekhar

M.., w..: Mass and molecular weight of the inner core
M: Mass of the star; u,,,: molecular weight of the envelope

Exemplo 13.1.1. Determinar o limite de Schomberg-
Chandrasekhar. Adotando uma composicao inicial X=0,68,

Y=0.30 e Z=0,02 = u,,, = 0,63.
Assumindo que todo o H foi transformado em He 2> u._= 1,34

Mi(‘
( ) ~ (.08
M SC

| 3 1 4+ 2 1 +z ]
— >~2X 4+ -Y D)
x4 gy + (0 2 () =




Gas de elétrons degenerados

A massa do nucleo isotérmico pode exceder o
limite de Schonberg—Chandrasekhar se houver
alguma pressao adicional a do gas ideal. Isso
pode acontecer se e- comecam a ficar

: \ ~ Pressao
degenerados devido a alta pressao.

e- are forced to the lowest levels, ‘o) (e-
but cannot occupy same quantum
state (Pauli's exclusion principle).

Also, free e-: Heisenberg |
uncertainty principle: Ax Ap > 5 h,



Se 0s e- nao sao relativisticos, a pressao de um gas
completamente degenerado:

j: - 5/3 O: densidade
g T :0 K: constante
Se a degenerescéncia nao for completa, a pressao tem

alguma dependéncia com a temperatura

Para estrela como o Sol, havera degenerescéncia
parcial entre pontos 3 e 4, entao o limite de SC pode
ser excedido. Antes do colapso: M =13% M

nucleo estrela*

Estrelas menos massivas tém degenerescéncia maior.



Evolucao de Estrelas Massivas na SP

Ponto 2: 7.0MX as
. 30 2
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i 5S.0M,
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L e . 40M,
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v N
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1.0 - J—
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0.0
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13.2 Estagios avancados da evolucao estelar

- Estrelas podem passar por diferentes reajuste até
atingir o equilibrio ) s
- Perda de massa afeta a evolucao

- Exemplos a seguircom 1 M., e 5 M,

(estrela de massa intermediaria)

IDinterna < IDGravidade
R |

I:,interna = P ravidade




Evolugao fora da sequenua principal

Fim do H no ; 70M, 3 7i 966
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o
Ponto 3 2.0 ’4 colapsa: LA\

;q 3.0M,
(1 MSol) \ —’ R* T¢

Nesse ponto S.Ponto 3: H queima™ ™

aestrelade 1of & emtamadaacima  20Mm,
1 M. se "t = do nucleo.
contS?;i (H 05 Expansio > TV 1.5M,
ainda queima F Devido a contracdo: TN na !'®
0.0 F _ \

em camada : camada de queima .de.H 9 Le -
acima do osk Raumentam =2 T diminui \

J : 0.8 M,
nucleo). : Loglo T, (K) M,

Sy ) S Y T T R | I R T

47 46 45 44 43 4.2 4] 40 3.9 38 37 36 35

L=4nxR*ocT*



2 B & e l T I Jem T ]

" \\XM/Z(; F/\’ : :,
0.9 \ NS / Composicao -
0.8 |- x4\ \(\ / \ de estrela de
0.7 |- \ I' \[ A ‘,’I \ 5 MSO' Na o
0.6 - \/ X3/ ‘:'lxlz X3 Contragéo

gravitacional _

| FO X, \(ponto 2 2 3
0.4’- / 5/\ X /_\\ \(p )

0.2 13 /

X : 7 \ . E
¢-“*16 ’/ e
0.1 ___Xl2 / / / I \ X4 \
R AN s N T
00 =/l AR, A4 L e ot
0. 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0
Mass fraction >

FIGURE 13.6 The chemical composition as a function of interior mass fraction for a 5 My, star
during the phase of overall contraction, following the main-sequence phase of core hydrogen burning.
The maximum mass fractions of the indicated species are Xy = 0.708, X3 = 1.296 x 1074 (gHe),
X4 =0.9762 (3He), X1, = 3.61 x 1072 (13C), X3 =3.61 x 1073 (12C), X143 = 0.0145 ('IN), and
X6 = 0.01080 ('$O). (Figure adapted from Iben, Ap. J., 143, 483, 1966.)



T, = 16,900 K

H, He envelope
Estrutura de estrela de

5 M, na ignigao de
camada de queima de H
(ponto 3 em Fig. 13.6)

H-burning shell
He core

FIGURE 13.7 A 5 M, star with a helium core and a hydrogen-burning shell shortly after shell
ignition (point 3 in Fig. 13.1). (Data from Iben, Ap. J., 143, 483, 1966.)



Figure 13.4. A schematic diagram
of the evolution of a low-mass star
of 1 Mg from the zero-age main
sequence to the formation of the
white dwarf star (Section 16.1).
The dotted phase represents rapid
evolution following the He core
flash.

Evolutionary Phases:

ZAMS: Zero-Age Main Sequence
SGB: Sub-Giant Branch

RGB: Red Giant Branch

E-AGB: Early Asymptotic Giant
Branch

TP-AGB: Thermal Pulse AGB
Post-AGB: Post-AGB
PN-formation: Planetary Nebula
formation
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O ramo das subgigantes

Quando o limite de Schonberg—Chandrasekhar
é atingido, a estrela entra em rapida contracao,
evoluindo muito mais rapidamente, na escala de
tempo de Kelvin-Helmholtz.

Devido a energia liberada pela contracao o
envelope se expande = temperatura diminui.
Estrelas nesse estagio sao chamadas de subgigantes

L=4nxR*oT"
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Logo (L/L,)

H shell Q—//
burning

Overall

Y)ntraction

H core
exhausted

5M,:

T decresce devido a
expansao do envelope.

L decresce pois envelope
absorve muita energia

-<— Log,, (T,)

H shell burning —_

1M,
L pequeno aumento.
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/
Core contracti d
oI COTTAEHon H core exhausted expansao dO envelope

1 Mg
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SGB: sub-giant branch
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O ramo das gigantes: nucleo continua a se

contrair e envelope continua expandindo
Como T diminui em subgigante = opacidade interior aumenta (H°)
- Conveccao

Radiative Zone Core  Convective Zone Core Burning Shell

Estrela gigante
A conveccao alcanca regides
proximas aoiucleo. (pode levar

-




Na fase de gigante a
Zzoha convectiva
alcanca regides
proximas ao nucleo.
Temos o “First dredge-
up” (A Primeira
Dragagem), trazendo
material processado
(principalmente rico
em N-14 e He-3, e
pobre em Li-7) para a
atmosfera da estrela.
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Deplecao de litio em estrelas gigantes do aglomerado
globular NGC 6397 (Karin Lind et al. 2009, A&A 503, 545)
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. t-AGB

O Topo do ramo formation T e
das gigantes N
(Red Giant Tip) G
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O Flash do nucleo
de He: He Core Flash\

M<1,8M_,: nucleo de
He muito degenerado

Inicialmente a queima de
He é explosiva. Energia de
10 L., mas por poucos
segundos. Boa parte da
energia € usada para tirar
0 nucleo de He da
degenerescéncia e o resto
é absorvida pelo envelope

Logyo (L/L,)

4 Ayt .8
Processo .He +,He = ;Be

- 1 flash
e
<
=. He core exhausted __ &
chL a4
é / N
= He core burning First
H shell burning dredgeyp

g
Core contraction
H core exhausted

%
%

To white dwarf phase

1 Mg

triplo o 8ge 4 4He — 12C +y

<« Logg (Te)



Post-AGB

PN formation
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Provinha #14

1) Calcular o peso molecular médio no centro de
uma estrela para X=0,70,Y =0,28,Z=0.02

| 3 |

. :2X+—Y+< +Z> Z

Mi 4 A i
A: nimero de massa (p+n) A: ~27. L2\ L
z: nimero de prétrons J — J A .72

2) Explique o limite de S-C
3) Explique o que acontece no ramo SGB
4) Expliqgue o que acontece no 12 dredge-up




