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Fontes de Energia da Estrela

A luminosidade do Sol é Lo = 3.827-1026 W,

e outras estrelas tém luminosidades comparaveis.

De onde elas tiram tanta energia?



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

Uma possivel fonte de energia é a energia potencial
gravitacional liberada na contracao da estrela.

Lembrando que a energia potencial de duas massas
M e m na distancia r é:

U=-GMm/r,onde G = 6.67408-10*" m3 kg's~ é a
constante gravitacional

Esta energia diminui (vira mais negativa) quando a(s)
distancia(s) diminui(em) => energia € liberada.

Porém, pelo teorema de virial (22 aula) apenas metade
da energia potencial perdida € liberada. A outra
metade se torna energia cinética das particulas
compondo a estrela (isto €, a estrela se esguenta).



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

Calculamos a energia potencial de uma bola com
massa M, raio R e perfil de densidade p(r)
(obviamente M = (o7 p-4rtr? ar):

Pelo teorema das cascas esfericas, uma massinha dm
encontrando-se na distancia r do centro tem energia
potencial:

du = -GM, am/r

Pela simetria, podemos usar como massinhas cascas
esféricas:

dm = 4ntr’pdr  => dU = -GM, 4rtr?pdr/r = -GM, 4rtrpdr
=> U = [o"dU = -4nnG[o"M,p r dr



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

Usamos um perfil de densidade constante:

p(r) = p = M/(4/3)TR® = YaM/TR3

=> M, = p(4/3)rtr3 = M r3/Rs

=> U = -4nG[o" M r’¥/R3 - 3M/TTR® - r dr
= -3GM?/R¢ [oR r4 dr = -3 GM?/R

gue é, entao, a energia potencial perdida, quando a
estrela se contrail “do infinito” (uma nuvem muito maior
que R, U =0) até uma bola homogénea.

A metade liberada como radiacao e AEg = 3/10 GM%R



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

No caso do Sol, com Mo = 1.989-103° kg e
Ro = 6.960-108 m obtemos 1.1-1041 J.

A taxa atual de Lo = 3.827-1026 W, ele pode ter
brilhado por tvw = AEy/Lo ~ 107 anos, conhecido como
escala de tempo de Kelvin-Helmholtz.

Na verdade, as estrelas nao tém densidade constante.
Elas sao mais densas na regiao central, o que faz que
a contracao fol maior e AEg € um pouco maior que o
valor calculado, mas da mesma ordem de grandeza.



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

Porem, sabemos por técnicas de determinacao de
idade involvendo substancias radioativas em pedras
da Terra e da Lua, que o Sistema Solar tem, pelo
menos, 4-10° anos de idade.

=> Deve ter uma fonte de energia muito mais rendosa
para explicar a radiacao do Sol (e outras estrelas).

Il Para objetos compactos, energia gravitacional
potencial perdida por material caindo “em cima”, pode,
sim, liberar um montante enorme de energia, ja que
neste caso, o material cai até um potencial muito menor
(até uma distancia muito menor do centro da massa).



Outras Fontes de Energia

Sera que é energia quimica?
Supondo que o Sol consiste de petroleo:
Queimar petroleo libera Qpet = 42-106 J/kg

Tempo para gueimar uma massa solar de petréleo na taxa da
poténcia solar: Ewi/L = M-Qpet/L = 7000 anos

(e nem explicamos de onde vem 0 0xigénio necessario para
gueimar o petroleo).

Em geral, a energia liberada em reacoes quimicas é da ordem de
1-10 eV por atomo, o que faria o Sol brilhar a taxa atual por poucos
milhares de anos.

Energia quimica tambéem néao explica.



Outras Fontes de Energia

Difusao de elementos pesados para o interior, que
rende apenas uma fracao da energia gravitacional
potencial liberada na contracao que calculamos antes,
e radioatividade também nao explicam.

Na virada do século XIX para XX, a fonte de energia
do Sol era um misterio.



Energia Nuclear

Em 1905, Albert Einstein desenvolveu

a Teoria da Relatividade Restrita/Especial,
e em 1915, a Geral, um dos resultados
sendo a equivaléncia massa-energia:

E = mc?

Em 1920, F. W. Alston descobriu que um
atomo de hélio tem da ordem de 7 %o
menos massa gue 4 atomos de hidrogénio.

No mesmo ano, Sir Arthur Eddington
levantou a hipotese, que a fonte de energia
do Sol poderia ser a transformacao de
hidrogénio em hélio por fusao nuclear.




Energia Nuclear

Reacoes nucleares (fusoes, fissOes) envolvem energias da
ordem de MeV por atomo, o suficiente para fornecer a energia
para o Sol brilhar por bilhdes de anos.

=> Pode ser. Na verdade, deve ser, ja que ndo conhecemos
nenhuma outra fonte de tanta energia.

A Base da geracao de energia por reacoes nucleares € o fato,
gue os produtos das reacoes podem totalizar menos massa que
0s ingredientes de partida.

A massa perdida equivale a energia segundo a teoria da
relatividade restrita:

E = mc?

O fator enorme c2 explica, por que esta fonte de energia é tao
rendosa.



A Escala de Tempo Nuclear

Na fisica nuclear, massas sao frequentemente dadas
em unidades de massa atomica (Dalton), u, definida
como 1/12 vezes a massa do isotopo carbono-12.

Vale: 1 u = 1.66053873-10%" kg = 931.494013 MeV/c?

Nestas unidades, as massas dos proton, néutron e
elétron sao:

m, =1.00727646688 u

m, = 1.00866491578 u

me = 0.0005485799110 u.



A Escala de Tempo Nuclear

Estimando o tempo que o Sol poderia brilhar com a
energia liberada, caso ele fosse inicialmente composto
por hidrogénio e transformasse tudo em hélio
(curricularmente chamado “queima de hidrogénio”),
obtemos a escala de tempo nuclear:

Neste processo, 7 %0 da massa inicial sao liberados
(mais detalhes daqui a pouco):

=> tnuclear — Enuclear/L@ — OOO?M@CZ/L@ —~ 751010 anos

Apesar das simplificacoes, isto € uma boa estimativa
da ordem de grandeza do tempo de vida do Sol.



Fusao Nuclear

A fusao nuclear pode acontecer no Sol?

2 T T T T T T I T I

Olhando pra fusao nuclear mais |
simples, a de 2 prétons formando | (&)

deutério.

0

U(r) (MeV)

1k

Pra eles poderem fusionar, eles
tém que se aproximar o suficiente |

para a forca nuclear forte, P B
de curta alcance, B T S B S R
r~1fm=10%m, ”““)

poder agir.

Para isto, eles tém que superar a repulsao
eletrostatica, ou barreira de Coulomb.



Fusao Nuclear

A fusao nuclear pode acontecer no Sol?

=> Eles tém que ter energia cinetica (antes da
aproximacao) de

1/A11E0 - Q1Q2/r = 1/ATTE, - Z1Z2€%r

Para as particulas terem esta energia em média,
a temperatura no nucleo do Sol deve satisfazer
3/2 - ke T = 1/4A11E0 - Z122€%T

=> T = £:Z,e?%/brisoksr ~ 101 KparaZ: =2, =1
Mas o centro do Sol tem apenas 1.57-107 K!

Até considerando que, na distribuicédo de Maxwell-
Boltzmann, tem particulas com energias bem acima de
3/2 - ks T, nao chegamos em taxas significativas de fusoes.



Fusao Nuclear

A fusao nuclear pode acontecer no Sol?
Como os protons superam a barreira de Coulomb, entao?
Pelo efeito Tunel! (=> Fisica Quantica)

Tomando como estimativa que as particulas tém que chegar
dentro de um comprimento de onda de de Broglie A uma da
outra (classicamente) para poderem tunelar pela barreira.

Sendo um a massa reduzida m:m./(m;+m-), no caso de 2
prétons, Um = Yomy:  1/ATE, - Z:.Z2.€%/A = p2/2lum = (W/A)2/2Un,
=> A = 2h2TTEW/ 212 €% Um

=> T = [(WA)Y2unl/(3/2-ks) = Z12Z,2e411,/121128 0202k ~ 107 K,
compativel com a temperatura central do Sol.



Fusao Nuclear

Vamos tentar determinar a taxa de fusoes.

Em termos de energia, a distribuicao de Maxwell-
Boltzmann é:

n
mlf2 (kT
onde n é a densidade total de particulas,

e nedE, a densidade de particulas com energia

cinética entre E e E+dE ([neg] = m3J71).
vale n = [0 nedE

EHEE—EH’T dE

ﬂEﬂ'E:



Fusao Nuclear

de choques por volume M ==
para particulas com velo-\_ o, *>
cidades relativas v, resp. ~ ds = o(E)di >
energia cinética relativa E = Y2umv2 (=> V(E) = V2E/uw),
areas transversais de choque o(E), e densidade nedE.
Sendo n; a densidade de particulas incidentes, e ny, a

de particulas “alvo”.

Precisamos saber a taxa ( . i — ( 7 (E)

Taxa de particulas incidentes se chocando com uma
dada particula alvo: dNe/dt = a(E)V(E)-ni/n - nedE

=> no. de reacoes por unidade de volume e de tempo:
Iix = Jo® Nxni 0(E)V(E)-ne/n dE



Fusao Nuclear

O raio da secao de chogue g(E) € aproximadamente
um comprimento de onda de de Broglie:
o(E) = A2 = rt(h/p)? prop. IVE

Mas a secao de choque também é proporcional a
probabilidade de tunelamento (=> fisica quantica):
o(E) prop. er-2m2U./E,
onde U./E é a razao entre altura da barreira de Coulomb
(de novo, r ~ A = h/uxV) e energia cinetica da particula,
UC/E = 212292/47TEQTE = Z1ZzeZHmV/27T80hE

= 7,72V 2E/um/2T1€0hE = Z:.Z,e um/ TteohV2E
=> g(E) prop. e*E, onde b = mVumnZ:1Z.e2N2¢&oh

Combinando: a(E) prop. 1/E - e




Fusao Nuclear

Infelizmente, estas ideias funcionam apenas
aproximadamente, e temos que aplicar uma correcao
na forma de uma funcao S(E), dagquela esperamos
gue ela nao varia muito rapidamente com E:

o(E) = S(E)/E - e?E

substituindo na integral da taxa de reacoes:

g [l —E{kT
rix (kT) ﬂbmﬂ}]ﬂfu S(E)e g dE

(0 eF%T vem da parte de altas energias da distribuicao
de Maxwell-Boltzmann; os VE da distribuicdo de M.-B.
e de v(E) se cortam com o 1/E de a(E))




Fusao Nuclear

T T 1
Gamow peak

A funcao dentro da integral,
S(E) e'bNE @ EKT

é, entdo, proporcional a taxa ot
de reacOes em funcao da 06
energia. o4

£
N
.

Esta taxa tem um maximo em

0.0

Eo = (bksT/2)?3, chamado pico de Gamov:™*"
A maior parte das reacoes vem de uma faixa de
energias relativamente estreita em torno deste pico,

gue depende da temperatura do gas e das cargas e
massas das constituentes da reacao.



Fusao Nuclear

Ressonancia

Nem sempre S(E) varia
lentamente com E.

Se a energia das particulas g
coincide com um nivel de
energia de um dos nucleos,
pode ocorrer ressonancia,
aumentando "
significativamente

a probabilidade da reacao,

O gue se exprime como picos estreitos em S(E).




Fusao Nuclear

Blindagem (?) de Elétrons (Electron Screening)

Outro fator afetando as taxas de reacoes é a blindagem de
elétrons. Nas condi¢cdes nos nucleos das estrelas, os
atomos sao altamente ionizados, tal que os nucleos se
encontram dentro de um “mar” de elétrons, que reduzem a
carga nuclear que as particulas “véem” uma da outra, o
gue aumenta a taxa de reacoes.

O potencial efetivo vira: Ues = 1/411E0 - Z1Z2€%/r + Us(1),
onde Us(r) € a contribuicao da blindagem de eléetrons.

O aumento na taxa de reacoes pode ser significativo,
as vezes aumentando a taxa de producao de hélio,
por exemplo, por 10 % a 50 %.



Fusao Nuclear

Representando Taxas de ReacoOes por Poténcias

As vezes é ilustrativo aproximar a dependéncia da
taxa de reacoes da temperatura por funcoes de
poténcia:

lix = rOXiXxpd TB,

onde ro € uma constante, Xi e Xx séo as fracoes de
massa das duas particulas, e a' e B podem ser
determinados por uma expansao de Taylor das
equacoes de taxa de reacoes.

Normalmente, a' = 2 e 8 pode variar de 1 a 40

ou mais.



Fusao Nuclear

Representando Taxas de Reac0Oes por Poténcias

Combinando a taxa de reacdoes com a energia
liberada por reacao, &, a energia liberada por
unidades de massa e tempo vira:

Eix = (80/p)r|x — gOlXi Xxpa TB,

ondea=a -1
(entao normalmente, a = 1 => & prop. p).



Fusao Nuclear

Nucleossintese Estelar e Leis de Conservacao

Daremos uma olhada nos processos principais de
nucleossinese que ocorrem em estrelas, processos
naqueles elementos quimicos sao convertidos em
outros.

Além dos nucleos (compostos de protons e neutrons),
estes processos podem envolver fotons (y), eléetrons (e),
positrons (antielétrons, e*), neutrinos do elétron (ve) e
antineutrinos do elétron (ve).

Estes ultimos quatro particulas sdo de uma classe
chamada leptons (juntos com os (anti)muons e
(anti)tauons e seus (anti)neutrinos).



Fusao Nuclear

Nucleossintese Estelar e Leis de Conservacao
Nas reacoes, varias grandezas sao conservadas:
- a carga elétrica

- 0 numero de nucleons

- 0 numero leptonico, isto é, o numero de leptons de
matéria (e-, Ve) menos o numero de leptons de
antimatéria (e*, Ve).



Fusao Nuclear

Simbolizaremos os nucleos da seguinte maneira:
A
X,

onde X € um codigo em letras (H, He, Lli, etc.),
designando o elemento, Z é o numero de protons
(que determina o elemento, entao nao seria
necessario colocar e e frequentemente omitido) que
também é a carga do nucleo em unidades da carga
elementar e, A € o numero de nucleons, A=2Z+ N,

N sendo o numero de néutrons.

Nucleos com Z iguais, mas N e portanto, A, diferentes
sao chamados isotopos do mesmo elemento.



Nucleossintese Primordial

Estes nucleos podem ser ordenados F
por numeros de neutrons
e protons numa

tabela de isotopos, ou
carta de nuclideos.
Seconds
B- 10415 [ 10-01
e B o+10 10-02
[ B 10407 10-03
il 10405 10-04
. B 10404 10-056
7 T E P03 1006
A u “H=50 B10+02 | 10-07
B 10401 10-15
P00 [F<1015
=d . =28 unknown
; B2
R >




Fusao Nuclear

“*Queima’” de Hidrogénio

Praticamente em todas as estrelas, hidrogénio é
transformado em hélio (se n&o no nucleo da estrela,
entao provavelmente em alguma outra camada):

41H > jHe+ 27 +2v, + 2y

A gueima de hidrogénio pode ocorrer de duas
maneiras diferentes: Pela cadeia proton-proton e pelo
ciclo CNO.

A gueima de hidrogénio é de longe a reacao nuclear
com o maior rendimento.

As estrelas passam a maior parte (80 % a 90 %) das
suas vidas queimando apenas hidrogénio.



Fusao Nuclear

Cadeia proton-proton | (PP 1)

A cadeia préton-proton tem trés sub-ramos.
A primeira é_ mostrgda aquil: H+1H - H+et +,
O isotopo hidrogénio 5H é também

A ’H+!H - 3He + y
chamada deutério. T2

] . ] ] 3 3 4 ]

O passo mais lento é o primeiro, ~ 2He +aHe = zHe+2,H.
gue involve o decaimento de um proton,

p* - n+e*+ v, causado pela forca nuclear fraca.



Fusao Nuclear

Cadeia proton-proton I (PP 1)

Uma vez formados helio-3 e helio-4, 3ye 4 tHe _, e+ 4
um outro ramo da cadeia p-p pode

7 e .
acontecer, 4Bete — ;Ll + v,

1Li+1H - 2 He.
Cadeia proton-préton 1 (PP 1)

Oou um terceiro (raro). "Be+ 'H - IB +y
B *Be+et +v,

iBe > 2 {He.



Fusao Nuclear g T B P

TH+H— JHe+7y

69% 31%

Cadela proton-préton

Resumo dos trés ramosda e e
cadeia p-p, incl. as porcentagens
de frequéncia de cada um. e — ien sl 850

T s s 1 4
sLi+H— 2,He gB —>2Be+e++ v,

A cadela p-p ocorre e N
a pal’til’ de "‘107 K, e (PPIH)H
na aproximacao pra energia liberada, &x = €'Xi Xx p°TP,
ja gue ambas as particulas alvos e as incidentes sao
ndcleosde H, Xi= Xx =X, a=1 e 3 =4 (perto de 15 mi K)

=> Epp = Eopp PX?Te* T4,
onde Ts = T/(108 K), Eopp' = 1.08-1012 W m3 kg2



Fusao Nuclear

Ciclo CNO |

A partir de 15-10¢ K, um outro
processo também gqueima H,

o ciclo CNO, naquele carbono,  {C+JH— "JN+y
nitrogenio e oxigenio servem UN +H - B0 +y
como catalisadores.

SC+H- N+

Igﬂ — ]§E+E+ + v,

PO BN+e +v,
] 4
Ciclo CNO II N+ H — %C +3He.

Em uns 0.04 % das vezes, em BN+1H - %0 +y
lugar do ultimo passo, ocorre uma  isg 4 1y _, 7 4.,

sequéncia de reacoOes alternativa. TF 5 0 46" 40,

704+ H - ¥N + 3He.



Fusao Nuclear

Ciclo CNO |

Representacao gréfica:

He'
Ho\

&

b

J

xz?@i
s 2

xL'O
L .

¥
'H

@-Proton Y Raios Gama
@ Neutron v Neutrino
© Positron




Fusao Nuclear

Ciclo CNO

A energia gerada pelo ciclo CNO aumenta muito
rapidamente com a temperatura,

Ecno = Eocno' P X Xeno Tel99 ocT199

(onde X_,, € a fragcao de massa total de carbono,
nitrogénio e oxigénio, &.cno' = 8.24:1031 W m3 kg?),
tal gue este processo domina a cadeia p-p

a partir de ~17-108 K.



Fusao Nuclear

Processo Triplo-alpha

Neste processo, trés nucleos de sHe + 3He = {Be
hélio (particulas a) fusionam para
formarem carbono, com um passo
intermediario pelo berilio.

*Be+1He —» 2C+y

Como o berilio é instavel, com tempo de vida 7-10'7 s,
0 segundo passo tem que acontecer imediatamente
depois do primeiro, senao o berilio decai de novo, antes
de fazer o segundo passo.

Pela baixa probabilidade deste “choque de trés corpos’,
0 processo triplo-alpha ocorre (normalmente) muito
lentamente (para temperaturas normais).

O processo triplo-alpha € o gargalo da nucleossintese.



Fusao Nuclear

Processo Triplo-alpha

O processo triplo-alpha comeca sHe + 3He = {Be
a 108 K, e a energia liberada pode .
ser aproximada por (temos trés :
particulas envolvidas, e as trés sao

nucleos de He, cuja fracdo de massa é chamada Y):

€30 = Eo3q PPY3TAL ocT41 (1),

Be +3He —» 2C+ y

=> Uma vez “acesso”, pode acontecer uma reacao em
cadeia.



Fusao Nuclear

"Queima” de Carbono e de Oxigénio

A partir de 6-108 K, respectivamente '3C+3He —» {0+ y
1.5-10° K, ocorrem as gueimas de 150 + #He —> 2Ne + y
carbono e de oxigénio.

r 16 4 k¥ - 24 4
3 +23He MMg +2 §He ¥o=
P iofor e _oofo g;f_%ﬁ -
e . By o L IHe S0 T
ThlhE oo - 1431 +2 - - F
i-'ﬁé fud o) T ]ﬁ ]E 31 + 45(‘;2)0 4
— ¢ P
1§C+I§C—l~ * ﬁNa+p+ 0 + 50 e
%EME 4 ¥EE 16
24 | 38+ Y
pMg + y

Os processos intermediarios marcados com *** sdo
endotérmicos, i. e. eles consomem energia.



Fusao Nuclear

"Queima” de Neodnio e de Silicio

A partir de 1.2:10° K:
gueima de nednio
=> magnésio (e oxigénio),

e, finalmente,

a partir de 2.7-10° K:
gueima de silicio
(ap6s uma voltinha
pelo niquel e o cobalt)
=> ferro




Fusao Nuclear

A Energia de Ligacao por nucleon

Uma grandeza util para entender “[ ", % .~
a liberacao de energia em b DM
reacOes nucleares é a energia '
de ligacao por nucleon Ey/A,
onde

-
6 -2
.

4 =

E,/A (MeV/nucleon)

2+ _

E, = Amc? = [Zmp + (A-Z)mn = rnm]cleo]C2 IE}IIH

50 100 150 200 250

Elementos com E, /A alto, 0 4

como He e O, s&o entre os nucleos mais frequentes
no Universo.



Fusao Nuclear

A Energia de Ligacao por nucleon

O que se vé também nesta figura”[. . w .~
é, que o0 maior pulo ocorre de  sr i o T
hidrogénio para hélio.
=> A queima de hidrogénio é

0 passo que mais libera energia.

=

o -

L .

s 6
.

>
Q
2 L.
$_l
=y

2+ _

Em uma estrela que faz varios 17,

passos em seguida, os passos ‘T ® W ww s
duram cada vez mais curtos, por que para cada passo
0 combustivel a disposicao € menos rendoso.

(=> aula Evolucao Estelar)



Fusao Nuclear

A Energia de Ligacao por nucleon

10 ' T ' T ' T ' T ' |

O maximo fica em ferro-56, oo 2
0 que significa, que fusoes de  :tgfi,
elementos até produzir o
ferro-56 sao exotérmicos e
podem ocorrer |
“espontaneomente”. Apartirde  °_, -_
4, fusdes sdo endotérmicos e et

50 100 150 200 250

consomem energia. !

E,/A (MeV/nucleon)




Processos s er

Como foram formados os elementos alem de ferro?

Além deste problema, para elementos com Z cada vez
maiores, a barreira de Coulomb é cada vez mais alta.
=> cada vez mais dificil para particulas como protons e
as o reagirem com estes nucleos.

Mas para néutrons esta limitacao nao existe!
A captura de néutrons, “:X+n - X +vy

pode ocorrer, até em temperaturas relativamente baixas,
desde que ha néutrons livres disponiveis.

No interior das estrelas, néutrons podem surgir nas
reacoes BC+a - %0+n e 2Ne+da - Mg +n



Processos s er

AX+N o AX+y H-IJ-'-""

A captura de um néutron leva o nucleo
uma unidade pra direita na
carta de nuclideos, onde
pode se tornar outro
nucleo estavel,

i

Me=lif

Seconds
ou um - B- 10415 | 1001
- £ = Pio+i0 1002
Instavel o Wioar [ioos
P05 1004
_ Pio+04 1005
7 =28 - B 10+03 10-06
[ . N5 Wio+«z | 10-07
B 10401 10-15
Bio+«00 [§<10-15

= 1y Yezs unknown

; B2
H=E |




Processos s er

Se #*1;X for estavel, pode capturar mais um neutron
A2, X, mas certa hora sai do “vale de estabilidade”

Se 4"1;X (ou 422X, ou ...) for instavel e a densidade de
néutrons livres tao baixa que nao da para capturar outro
néutron (~10% a 107 cm), ele fara um decaimento [3:

ATX - AzaY + e+ Ve Y,

levando-0 uma casa pra esquerda e uma pra cima,
onde estao os nucleos estaveis, “de volta pro vale”,
uma unidade acima de onde ele estava antes da captura

do n,
tornando-se o proximo elemento do sistema periodico.



Processos s er

= 5- Process =

Desta maneira, em
ambientes com baixa
densidade de néutrons
livres, 0 nucleo
lentamente migra

ao longo do vale, | L
Nrocesso chamado + Number of Neutrons »
nrocesso s, de slow, lento,

evando milhares de anos.

Desta maneira sao formados ~ 60% dos elementos mais
nesados que o Fe como estroncio, bario, chumbo,
pismuto, ...

« Number of Protonsg «




Processos s er

s - Process »

E se a densidade de n e
alta o suficiente para o
nucleo capturar mais um
néutron (> 1020 cm=,

0 que acontece em
Supernovas (=> aulas
mais pra frente)? | T
. A+ZZX A+SZX o PR S DN A O L e
Com capturas em da L R - T
ordem de ms, saimos para longe do Mmoo evtrons-

vale antes de decair e chegar em elementos mais
pesados como germanio, xenonio, cadmio, platina, ...,
processo chamado r de rapid.

- ‘_:Au’ Ao Gold

e -1--'-'"__
bn?fl Platinum

Hafnium

= Mumber of Protons

Lutecium

Ytterbium




Processos s er

Mass number 195

Number of protons =e—pe-

Nickel (28)—» =
Calcium

Fusion processesin stars
Number of Neutrons  s———Jjp-



Processo rp

N “y- -Proccss
A esquerda do vale de estabilidade mpiﬁrfm captures

existem isotopos que devem ser X(p,y)Y
formados pela captura de protons. A gt

capture Ad | A
Pela barreira de Coulomb, é T Sl l s
Preciso de condicdes ainda T P >
mais extremas para isto: E v L d I
densidades altas, T > 10° K, ] bl \
como talvez ocorra em N _— >
surtos de raiOS g ama synthesis ot;fro‘;({);grich nuclei

(=> aula mais pra frente).
=> processo rp (rapid proton capture)

Surgem elementos como selénio, bromo, criptonio, ...

(I\/Iuito mais sobre 0s processos s, r e rp na aula Nucleossintese explosiva)



Origem dos Elementos

Abundancias dos Elementos no Universo

IebElements S S Sa—m————m——e———meiy

log [abundance of elements {Universe)ppm by weight]
plotted against atomic number

E-d . ,  a- .
EZ'% Formados nos primordios do Universo

#Em estrelas de baixa massa

Fusao “comum” em estrelas de
\ alta massa

= . i
==

o L Destrwdqs
_4] em estrelas, ¢ y
formados em collsoes com ralos cosmlcos

-2 T | | | | |

1] 1EI EEI =0 40 &0 &0 70 EIIII =1n] 1IIIIII11III
atoric number —

=199% Mark. wWinter@sheffield.ac. uk

I"|




Origem dos Elementos

Elementos formados no decorrer do tempo:

ERE
(e oo

Large | |Super-
s _|novae

DR

‘made




Introducao a Fisica Estelar

Universidade Federal do ABC

FIM PRA HOJE

Bt .\ /. v ':_j—)
Q‘ 10% years ‘ ™
T PR E 1 second
®

zH\ .

1
i 1ll years

sHe\

| o ., e /
1y H AT
./“—_;;;;—;—4/' 1 second ﬁ_’

Bt ° v
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