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Como saber mais sobre o Interior das Estrelas?

Nas ultimas aulas, falamos sobre as grandezas
observacionais (espectros) das estrelas, e de como
estas refletem as propriedades das suas fontes, as
atmosferas estelares.

Nao ha nenhuma radiacao detectavel provindo do
Interior das estrelas (tirando menos que um em cada
10*° neutrinos do Sol e uns poucos de uma Supernova
em 1987).

Nosso conhecimento do interior das estrelas vem de
Modelos Estelares, que usam as leis da fisica para
preverem as estrutura e evolucao dos interiores das
estrelas.

Estes devem prever de maneira correta as propriedades
observaveis das atmosferas incl. a evolucao observada.



Como saber mais sobre o Interior das Estrelas?

Problema: A evolucao estelar € muito lenta. Em nossos
~5000 anos de observacao, a maioria das estrelas nao
mudou de maneira observavel.

Estamos na situacao de um
alienigeno observando a 25T e %
Praca da Sé, vendo pessoas em e A iy
iIdades (estagios evolutivos) AN
diferentes, e que tem que
determinar, como decorre a
vida (evolucao) do ser humano,
e ele tem soO dois minutos de
tempo de observacao a disposicao.
=> Ele n&o vé as pessoas envelhecerem (evoluirem).

=> Os modelos devem pelo menos explicar a variedade de
estrelas observada.



Equilibrio Hidrostatico

Um dos resultados principais destes modelos € que a
vida de uma estrela € uma batalha constante entre a
gravidade, que tenta contrair a estrela, e a pressao
Interna (p. e. térmica, de radiacao, ...), que se
contrapOe a esta contracao.

Na malior parte da vida, estes dois se cancelam em
todas as posicoes dentro da estrela e a estrela é
estatica, estado chamado equilibrio hidrostatico.

Quando a estrela nao esta em equilibrio hidrostatico,
ha camadas se contraindo ou expandindo.
Frequentemente isto inclui o envelope, e a estrela
muda de tamanho.



Equilibrio Hidrostatico

Supondo, gue a estrela é
esfericamente simétrica.

Definindo como massa interna Mr

a massa dentro de uma esfera com raio r:
M=["dM=["pdV=['p-4mr dr.

Segundo o teorema das cascas esféricas,
a forca gravitacional sobre um elemento
de massa dm encontrando-se na distancia
r do centro da estrela é:

F =-G-Mdm/r

g
(sinal negativo por ser na direcao -r)



Equilibrio Hidrostatico

Calculando as forgas pra cima (pressao), F, A\ e
e pra baixo (gravidade), Fg, agindo sobre um )

pequeno cilindro com base A e altura dr
na distancia r do centro:

FP = AP(f) - A-P(I’+dr) = A(P(f)-P(r+dr)) T‘
Fg = -G-Mrdm/l’z, onde dm = pdv — ,DAdr -

=> A forca resultante no cilindro:
F__=dm-d*rldt® = A-(P(r)-P(r+dr)) - G-M dm/r*

res

ou pAdr-d°rldt® = -A-(P(r+dr)-P(r)) - G- Mr PAdI/r

dividindo por dV = Adr:
p-drldt* = -(P(r+dr)-P(r))/dr - G-M p/r*, e deixando dr - 0:

p-d°rldt* = -dP/dr - G-M p/r*
gue é a equacao do movimento radial.




Equilibrio Hidrostatico

No caso de uma estrela estéatica (d?r/dt? = 0) /l%\‘?fﬁé‘i?
obtemos uma das equacoes fundamentais da ~ "
estrutura estelar, a condicao do
equilibrio hidrostatico:

dP/dr = -G-Mr/o/r2 = -pg, T

onde g = G-M /r*

. ] - Hydrostatic Equilibrium
E o gradiente da pressao que

contrabalanceia a gravidade.




A Equacao da Conservacao de Massa

M,

A segunda relacao fundamental pode Y
ser derivada da expressao da massa
de uma casca infinitesimalmente fina:

dM = p(4rmrdr)

=> Equacao da Conservacao de Massa
dM /dr = 4rtrp



A Equacao de Estado de Pressao

Partindo da Equacao dos gases ideais (=> FeTerm),
PV = Nk, T = nRT

Com a ajuda da Teoria Cinética dos Gases podemos
reescreve-la em termos da massa molecular média,
p=m/m , onde m e a massa media das particulas do

gas e da pressao Pg, e explicitar esta ultima
(=>th. FeTerm):

Pg = pk;Tlum



A Equacao de Estado de Pressao

Para um gas neutro:
m=m =X Nm /Z N

n /|
onde m. e Nj sao 0S massa e numero de atomos do tipo J.

Dividindo por m_ da: y_= Zj NjAj/ Zj Nj,

onde Aj = m]/mH é 0 numero de massa (de prétons +
néutrons) por nucleo de atomos do tipo j.

Para um gas completamente ionizado: U = Zj N/Aj/ Zj Nj(1+Zj),
onde Zj é a carga nuclear de atomos do tipo j (e, entao
0 no. de elétrons que estes atomos contribuem)

=> (1+Zj)Nj é 0 no. total de particulas (nucleos + e7) no gas.



A Equacao de Estado de Pressao

Invertendo m = um = Zj ijj/ Zij obtemos para o0 gas neutro:

ium =>2N/2ZNm=2N/m _=2N-m
n H joJ J t ]

| J ot tot,/ tot,j. tot
=2N/m -m /m =2N/NAm -X=21/Am - X,
| toty toty tot | /] 1 H J J J H J
onde X/ é a fracao da massa total em atomos do tipo j.
=> 1y = Zj 1 /Aj- Xj

Usando as fracOes de massa para H, He, e “metals”,
X,YeZ Uy =X+%Y+<lUA> -Z

<1/A>_sendo uma media ponderada sobre os “metais”.

Para composicao guimica “solar”
(X=0.70, Y=0.28, 2=0.02, <1/A> =1/15.5)

=>pu =130



A Equacao de Estado de Pressao

Um célculo similar para gas completamente ionizado

leva a:
1/;1i = Zj (1+Zj)/Aj- X]

e Lp=2X+%Y+<(1+2)IA>-Z

I Os dois Z na formula sao grandezas diferentes.
Ja que, para muitos elementos com Zj > 2 (Incl. os
mais frequentes C, N, O, etc.), Aj = 22/,, temos
<(1+2)IA> =2

=> para composicao “solar”: y. = 0.62



A Energia Cinética Media por Particula

A Teoria Cinética dos gases, aplicada na distribuicao de
velocidades de Maxwell-Boltzmann também fornece a energia
cinética média das particulas do gas (=> tb. FeTerm):

Yomv? = 3/2-k_T, onde V* é a velocidade média quadratica
Isto e, ela & Y2k, T por grau de liberdade.

I As Lel dos Gases ldeals e distribuicao de Maxwell-
Boltzmann nem sempre sao uma boa aproximacao.

No caso de densidades altas, fenOmenos quanticos
podem se tornar importantes.

No caso de férmions (e, p*, n, ...) em altas densidades,
como em Anas Brancas, temos gue usar a distribuicao
de Fermi-Dirac (=> segunda parte da disciplina).

Para bosons (v, ...), a distribuicdo de Bose-Einstein.



A Contribuicao da Pressao de Radiacao

Como mencionado na aula anterior, a radiacao exerce
uma pressdo também, de P = 1/3-u = 1/3-aT".

No interior de estrelas, esta contribuicao € longe de
ser desprezivel, as vezes excedendo a pressao do
gas, e/ou superando a atracao gravitacional
(causando a expansao do sistema).

Assim, temos que usar a pressao total
Py=P, + P  =pkTlum_ + 1/3-aT"

to

(a = 40/c = 7.5657-10° J m?® K*)



A Equacao do Gradiente de Luminosidade

Se a densidade de energia gerada numa posicao da
estrela é g, entao a contribuicao de uma massinha
neste posicao a luminosidade da estrela é

dL =&dm

Se dm é uma casca esférica de raio r centrada no
centro da estrela de espessura infinitesimal dr,
dm = 4mr*-p dr, obtemos mais uma das equacoes
fundamentais da estrutura estelar, a equacao do
gradiente de luminosidade:

dL/dr = 4rtr*-pe



O Gradiente de Temperatura Radiativo

Entao, a Luminosidade contida na esfera com raio r é
L =['dL=["4mrpedr,

onde € é a energia por unidade de massa gerada na
esfera na distancia r do centro
=> 0 fluxo radiativono raioré F__ =L [/ 47r



O Gradiente de Temperatura Radiativo

Na aula anterior, achamos que o gradiente da pressao
de radiagcao e dado por (dz = ar):
dP_/dr=-kp/c - F

Mas podemos exprimir este gradiente também como:
dP_/dr = d/dr (1/3-aT*") = 4/3-aT*dT/dr
lgualando os dois: dT/dr = -3/4ac - Ko/T® - F_,

rad
eusando F_ =L/ 47111 ?

obtemos o gradiente de temperatura para transporte
radiativo (mais uma das equacoes fundamentais):

dT/dr = -3/4ac - kp/T ® - L [47tr?



Transporte de Energia

Existem trés mecanismos de transporte de energia
operando nos interiores das estrelas:

- transporte por radiacao, tratado na ultima aula

- conducdo, choques entre particulas. E insignificante
na maioria dos casos, e nao trataremos dela.

- conveccao: gas guente ou frio se deslocando, levando
a sua energia térmica junto.

Basicamente: Gas se esguenta “em baixo”, expande e
fica menos denso, sobe, resfria “em cima” (i.e. por
radiacao ou conducao) se livrando da energia,

se contral, fica mais denso e desce de novo.

Tratamos deste mecanismo em seguida.



Conveccao

Infelizmente, conveccao é bastante complicada.

Se trata de um processo 3D involvendo mecancia dos
fluidos, enquanto a maioria dos modelos estelares sao
1D, tratando a estrela como esfericamente simeétrica e
usando apenas r como coordenada.

Além disso, conveccao pode ocorrer em escalas de
tempo comparaveis as escalas de tempo de outros
processos nas estrelas, causando interacao entre os
dois.

A aproximacao de tratar estes outros processos e a
conveccao separadamente as vezes nao é justificada.



A Altura de Escala de Pressao

Definimos a altura de escala de pressao H,, usando a

equacao
1/H,=-1/P - dPldr

Se H, e uma constante, obtemos
—_ -r/HP
P=Pe
H, & a distancia vertical, naquele a pressao cai por um
fator e.

Usando a equacao do equilibrio hidrostatico
dP/dr=-pg (g =GM]r)

=>H_ = P/pg



Energia Interna e a Primeira Lel da Termodinamica

A primeira lei da termodinamica € uma versao da
conservacao de energia. Para um dado elemento:

dU =d0Q — dW,

onde dQ é o calor adicionado ao elemento,

dW é o trabalho feito pelo elemento a sua vinhanca, e
dU, a variacao da energia interna U do elemento,
todos por unidade de massa do elemento.

U é a energia interna por unidade de massa e € uma
funcao de estado:

U = K/m, onde K é a energia por particula e m = ym
Para um gas ideal, K = 3k,T/2

=> U =3/2-(k;/um )T =3/2 - nRT (n_ = nim)



Calor Especifico

A variacao em calor dQ €, em geral, expressa em
termos dos calores especificos C do gas:
C_=00Q/0T| e C =00/0T|

O trabalho por unidade de massa realizado por um
cilindro (base A, altura dr) de gas na sua vizinhanca é:
dW = (Fim)dr = (PAIm)dr = PdV _,

onde V_=V/m = 1/p & o volume especifico.
=> primeira lei: dU = dQ — PdV

Para um volume constante, dV =0=>dV_=0, dW=0:
dU=dU| =dQ| =0QART| dT=C dT

mas dU = (3n_R/2)dT para um gas monoatomico
=>C =3/2:nR



Calor Especifico

Para achar C_ para um gas monoatomico, obsirva que
dU =dU| _=0Q/0T| dT-P-0V/OT| dT

Considerando todas as variagoes diferenciais em PV_=n RT:
PdV_+ V. dP = RTdn_+ n RdT (ja que R = const.)

para P e n_const., isto da P-dV /dT = n R
Substituindo isto, dU = C,_dT e C_=0Q/dT| _na
equacao em cima (e dividindo por dT), chegamos em:
c.=C, +nR,

0 que vale sempre quando a lei do gas ideal se aplica.
Definindo y = C_/C o “gama adiabatico”

Para um gas monoatomico, y = 5/3
e se aproxima de 1 para um gas ionizado.



A Leil de Gases Adiabaticas

Supondo gue, na conveccao, os elementos de gas nao
trocam calor com a vizinhanca, temos um processo

adiabatico, dQ =0. =>dU=-PdV_,

e a segunda equacao do slide anterior com n_= const. da:
PdV_ +V dP =n RdT

Combinando estes com dU = -PdV_ = C dT resulta em:
PdV, + V. dP =-(nR/C )-PdV,

Dividindo por PV, e usando C_=C +n R e y=C/C da
y-dv /v, =-dP/P

0 que € uma equacéao diferencial cuja solucéao é a

Lei de gases adiabaticos: PV_* = K, onde K = const.

Usando a lei dos gases ideais tambéem obtemos:
P = K'T""Y onde K' = outra constante.



A Velocidade do Som Adiabatica

Conseguimos calcular a velocidade do som nestas
circunstancias que é dada por:
v_=VB/p,

onde B = V(0P/oV)
=>Vv_=VyP/p



O Gradiente de Temperatura Adiabatico

Supondo uma bolha de gas convectiva quente
subindo pela estrela, o gradiente de temperatura
adiabatico e a taxa de variacao da temperatura da
bolha ao se propagar pelo interior da estrela.
Derivando a lel dos gases ideals (Pg = pkyTIum ).
dP/dr = -Plu-duldr + Plp-dpl/dr + P/T-dT/dr (I)
Combinando PV_" = K e lembrando que V_= 1/p temos
P=KpY

=> dP/dr = y-Plp-dpl/dr

Combinando com (I) e supondo u = const., obtemos o

gradiente de temperatura adiabatico:
dTi/dr| . = (1-1ly)-T/P-dPldr



O Gradiente de Temperatura Adiabatico

Usando dP/dr = -G-Mr/o/r2 =-pg e Pg = pkT/um  obtemos:

dr
dr

L\ jinig GM: outra equacao

ad

ou dT/dr| =-g/C_

Este gradiente deve ser maior que o gradiente de
temperatura real da estrela, isto €, ser superadiabatico,
para que a conveccao possa acontecer:

| dTidr| > |dTidr|

Normalmente, o transporte por uma camada no interior de uma
estrela é quase puramente por conveccao ou por radiacao.
Na atmosfera a coisa € mais complicada.



O Gradiente de Temperatura Adiabatico

A condicdo | dT/dr| > |dTidr|

equivale a condicao (deducao => livro)
TIP-dP/dT < y(y-1)
ou dinP/dInT<y(y-1)

Em geral, ha conveccao e nao transporte radiativo, se

- a opacidade do gas é alta, praticamente impedindo o
transporte radiativo

- existe uma zona, onde ha ionizacao, causando
gradientes adiabativos pequenos (y - 1)

- a taxa de fusao nuclear depende fortemente da
temperatura (i.e. nos processos triplo a ou ciclo CNO).
As primeiras duas condicOes podem ocorrer em
atmosferas estelares, enquanto a terceira ocorre nos
nucleos de estrelas.



Fontes de Energia da Estrela

Agora sabemos, como a energia de uma estrela é
transportada pra superficie, onde ela € irradiada pro
espaco.

Ainda precisamos saber, de onde ela vem.
Tratamos de duas fontes:

- Energia potencial gravitacional

- ReacoOes (fusOes) nucleares



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

Uma possivel fonte de energia € 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" m’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 (1° aula) apenas metade
da energia potencial perdida é liberada. A outra
metade se torna energia cinetica das particulas
compondo a estrela (isto €, a estrela se esguenta).



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

Calculamos a energia potencial de uma esfera com
massa M, raio R e perfil de densidade p(r)
(obviamente M = [ "p-4rtr* dr):

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

dU = -GMrdm/r

Pela simetria, podemos usar como massinhas cascas
esféricas:

dm = 4nr'pdr - => dU = -GM 4rtrpdr/r = -GM 4rtrpdr
=> U =["dU = -4ntG[ *M pr dr



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

Usamos um perfil de densidade constante:
p(r) = p = M/(413)nR?
=>M = p(4/13)ir* = Mr/R®
=> U = -4ntG[ *Mr/R>-M/(413)tR>-r dr
= -3GM2/R6JOR r*dr = -3/5 GM*/R
gue é, entao, a energia potencial perdida, quando a

estrela se contrai “do Infinito” (uma nuvem muito maior
que R, U =0) até uma bola homogénea.

A metade liberada como radiacéao é AE@J = 3/10 M*/R



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

No caso do Sol, com M_=1.989-10" kg e
R_=6.960-10° m obtemos 1.1-10* J.

A taxa atual de L_ = 3,827-10° W, ele pode ter
brilhado por ¢ = AEg/LO ~ 10’ anos, conhecido como
escala de tempo de Kevin-Helmholtz.

Na verdade, as estrelas nao tém densidade constante.
Elas sao mais densas na regiao central, o que faz que
a contracao foi maior e AE@J € um pouco maior gue o

valor calculado, mas da mesma ordem de grandeza.



Gravidade e a Escala de Tempo de Helmholtz

Porém, 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?

A energia liberada em reac0Oes guimicas € da ordem
de 1-10 eV por atomo, o que faria o Sol brilhar a taxa
atual por poucos milhares de anos.

=> Nao rende o suficiente.

Difusao de elementos pesados para o interior e
radioatividade também nao explicam.

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



Energia Nuclear

Talvez energia nuclear?

Reacdes nucleares (fusoes, fissO0es) envolvem energias da
ordem de MeV por atomo, o suficiente para fornecer a energia
para o Sol brilhar por bilhGes de anos.

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

A Base da geracao de energia por reacdes nucleares e o fato,
gue os produtos das reacoes podem totalizar menos massa
gue os ingredientes de partida.

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

E = mc?

O fator enorme ¢ explica, por que esta fonte de energia é téo
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
m_=0.0005485799110 u.



A Escala de Tempo Nuclear

Estimando o tempo gue 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 %o da massa inicial sao liberados
(mais detalhes daqui a pouco):

=>t = F IL_ = O.OO7M®(:2/L(D ~ 7.5-10% anos

nuclear nuclear

Apesar das simplificacoes, isto € uma boa estimativa
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 fuséo nuclear mais |
simples, a de 2 prétons formando | K)

deutério.

0

(MeV)

Pra eles poderem fusionar, eles < -
tém que se aproximar o suficiente |
para a forca nuclear forte, ?}i3?2?;‘;‘2ii";iiii’iigi;féiﬁfﬁf_go e

de curta alcance, B E— T
r~1fm=10"m,
poder agir.

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



Fusao Nuclear

A fusao nuclear pode acontecer no Sol?

=> Eles tém que ter energia (antes da aproximacao,
cinética) de
l/dne -q.q/r= 1llAme -Z Z e/r

Para as particulas terem esta energia em media, a
temperatura no nudclei do Sol deve satisfazer

32 -k, T= lldme -Z Z e/r

=>T=2ZZ e’/6re kr ~10° K (paraZ = Z = 1)
Mas o centro do Sol tem apenas 1.57-10" K!

Ate considerando que, na distribuicao de Maxwell-

Boltzmann, tem particulas com energias bem acima de
3/2- k. 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!

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

Sendo y_ a massa reduzida m m /m +m_, no caso de 2 protons,
-1 : ] 2/ — A2 _ 2

u_= /zmp. 1/47150 ZZe /A=p 2 = (h/A) 12U

=>\=2h"ne /Z Z e°U_

=> T = [(WA)/2u_1/(3/2+k,) = 21222264um/127'[2802h2k ~ 10" 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
ﬂ.l,rz {kT}m

onde n € a densidade total de particulas,
e n_, a densidade de particulas com energia cinética

entre E e E+dE.
valen=["n_dE

Elﬂ —EfkT AE

HEdE



Fusao Nuclear

de choques por volume
para particulas com velo-\_ , .,

cidades relativas v, resp. ~ ds = o(E)dr >
energia cinética relativa E = %au_v* (=> v(E) = V2EIu ),

areas de choque o(E), e densidade n_.
Sendo n. a densidade de particulas incidentes, e n , a

de particulas “alvo”

dN /dt = o(E)v(E)-n/n-n_dE

=> no0. de reacoes por unidade de volume e de tempo:
r. =J"nn o(E)V(E)-n_IndE

Precisamos saber a taxa ( L, = ~> i o(E)




Fusao Nuclear

O raio da secao de choque g(E) € aproximadamente
um comprimento de onda de de Broglie:
o(E) = rtA* = ri(h/p)? prop. 1/E

Mas a secao de choque também e proporcional a
probabilidade de tunelamento (=> fisica quantica):
o(E) prop. e"-2m°U /E,

onde U /E e a razao entre altura da barreira de Coulomb
(de novo, r ~ A) e energia cinética da particula,

U/E =Z Z e*/Ame r(Yau _v*) = Z Z e°/21te_hv

=> o(E) prop. e”"*, onde b = mvu_Z Z e’N2¢ h

-bNE

Combinando: o(E) prop. 1/E - e
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Infelizmente, estas ideias funcionam apenas
aproximadamente, e temos que aplicar uma correcao
na forma de uma funcao S(E), daquela esperamos
gue ela nao varia muito rapidamente com E:

o(E) = S(E)/E - e™F

substituindo na integral da taxa de reacoes:

2 3!3 [ 4] )
Py = | == i f S(E:I' E_bE IRE_EIH dE
KT/ (umm Y Jy

(o eF%T vem da parte de altas energias da distribuicéo
de Maxwell-Boltzmann; os VE da distribuicdo de M.-B.
e de v(E) se cortam com o 1/E de a(E))
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Afuncdo dentro da integral, - om0
S(E) e-b/\/E Q-EKT |

é, entdo, proporcional a taxa
de reacoes em funcao da 05|
energia. s

02 - .

Esta taxa tem um maximo em _ |

L " - ----I ¥ I < . .
12 3 4 5 6 7 8 9 10

E = (bk,T/2)**, 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.
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Ressonancia

Nem sempre S(E) varia
lentamente com E.

Se a energia das particulas
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).

S(E)
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Blindagem (?) de Elétrons (Electron Screening)

Outro fator afetando as taxas de reacoes € a
blindagem de elétrons. Nas condi¢cdes nos nucleos
das estrelas, os atomos sao altamente ionizados, tal
gue 0s nucleos se encontram dentro de um “mar” de
elétrons, que reduzem a carga nuclear que as
particulas véem, o que aumenta a taxa de reacoes.

O potencial efetivo vira: U__ = 1/47e - lezez/r + U (n),
onde U (r) € a contribuicao da blindagem de eletrons.
O aumento na taxa de reacoes pode ser significativo,

as vezes aumentando a taxa de producao de hélio,
por exemplo, por 10 % a 50 %.
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Representando Taxas de ReacoOes por Poténcias

As vezes é ilustrativo aproximar a dependéncia da
taxa de reacOes da temperatura por funcoes de
potéencia.

ro=rXXp'T,

onde r_ € uma constante, X e X sao as fracoes de

massa das duas particulas, e a' e f 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.
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Representando Taxas de ReacoOes por Poténcias

Combinando a taxa de reacdes com a energia
liberada por reacao, € , a energia liberada por

unidades de massa e tempo vira:
e =(glp)r =¢€'XX p°TF,

ondea=aqa'- 1.
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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 prétons e néutrons),
estes processos podem involver fotons (y), eléetrons
(e), positrons (antielétrons, e™), neutrinos do elétron
(v.) e antineutrinos do elétron (v ).

Estes ultimos quatro particulas sao de uma classe
chamada leptons (juntos com os (ant))muons e
(ant)tauons e seus (anti)neutrinos).
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Nucleossintese Estelar e Leis de Conservacao
Nas reacoes, varias grandezas sao conservadas:
- a carga eletrica

- 0 numero de nucleons

- 0 numero leptonico, isto €, 0 numero de leptons de
materia (e’, v ) menos o numero de leptons de

antimatéria (e*, v ).
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Simbolizaremos os nucleos da seguinte maneira:
A
X,

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

N sendo o numero de néutrons.

Nulcleos com Z iguais, mas N e portanto, A, diferentes
sao chamados isotopos do mesmo elemento.
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“Queima” de Hidrogénio

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

41H > jHe + 2" +2u, + 2y

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

A queima de hidrogénio € de longe a reacao nuclear
com o0 maior rendimento. As estrelas passam a maior
parte (80 % a 90 %) das suas vidas gueimando
apenas hidrogénio.
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Cadeia proton-proton | (PP 1)

A cadela proton-proton tem trés sub-ramos.
A primeira é_ mostrqda aqui: H+'H-> H+e' +,
O is6topo hidrogénio ;H é também , |

o H+H- He+y
chamada deutério. =T

] ) _ _ 3 3 ! ]

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

p" - n+e" +v , causado pela for¢a nuclear fraca.
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Cadeia proton-préton 1l (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,

iLi+H - 2 JHe.
Cadeia proton-proton I (PP 1)

Oou um terceiro (raro). "Be+ 'H - 1B +y
B *Be+et +v,

5Be — 2 IHe.
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Cadeia proton-proton

Resumo dos trés ramos [Ho+H = B

da cadeia p-p, incl. as o> ey
porcentagens de
frequéncia de cada um, e+ mes2in He +He — [Be + v

(PP )

a partlr de ~1O7 K’ Bete = Lity, iBe+ H— 8B +y
e a energia liberada é i+ i = 2 3He R

(PP II)

proporcional a T*. s 2

(PP III)
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Ciclo CNO |

A partir de 15-10° K, um outro
processo tambéem queima H,

§C+iH— EN+y

ITEN — ]§C+E+ + v,

o ciclo CNO, naquele carbono,  {C+jH-"N+y
nitrogénio e oxigénio servem UN+H - B0 +y
como catalisadores. 50— BN 4% +,

5 4
Ciclo CNO Il gl il @St
Em uns 0.04 % das vezes, em BN+ !H- %0+

lugar do Ultimo passo, ocorre uma iy 4.1y _, 175 4.

sequéncia de reacoes alternativa. TE 0 4 0% 4y,

70+ H - N +3He.
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Ciclo CNO

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

19.9
€.\ Prop. 177,

tal que este processo domina a cadeia p-p
a partir de ~17-10° K.
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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+,He - 2C+y

Como o berilio é instavel, o segundo passo tem que
ser feito Iimediatamente depois do primeiro, senao o
perilio decai de novo, antes de fazer o segundo
0ASSsO.

Pela baixa probabilidade deste “choque de trés
corpos”, o processo triplo-alpha ocorre (normalmente)
muito lentamente (para temperaturas normais). O
propcesso triplo-alpha é o gargalo da nucleossintese.
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Processo Triplo-alpha

O processo triplo-alpha comeca iHe + He = ®Be
a 10° K,e a energia liberada é
proporcional a T* (!).

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

¥Be+3He —» 2C+ y
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"Queima” de Carbono e de Oxigéenio

A partir de 6-10° K, respectivamente ':C+3He — 0 +y
1.5-10° K, ocorrem as queimas de

carbono e de oxigénio.
(180 + 24He ¥+

2Ne + jHe
2+ 2> { BNa+p?

%EME 4 EEE

Mg+ y

"0+ 50 -

180 + jHe — J0Ne + y

[ Mg +2 jHe ***

3451 + JHe
P+ pt

3

],155 +n

325+ y

Os processos intermediarios marcados com *** sao
endotérmicos, i. e. eles consomem energia.
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A Energia de Ligacao por nucleon

Uma grandeza util para entender “[.,,’
a liberacao de energia em
reacoes nucleares € a energia
de ligacao por nucleon E /A,

onde

Eb = AmCZ = [Zmp T (A-Z)mn i ancIeo]CzoI/l}H'

E,/A (MeV/nucleon)

8

6

4 =0

2

’H

174
Yb 208
70 gPb 235

U -

50

100

150 200

Elementos com Eb/A alto, como He e O sao entre 0s
nucleos mais frequentes no Universo.

250
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A Energia de Ligacao por nucleon

O que se vé também nesta figura“[. .. w' . '_
€, que 0 maior pulo ocorre de b ¥ B T
hidrogénio para hélio. :
=> A queima de hidrogénio &
0 passo que mais libera energiaz

-
.
6 .
.
.

(MeV/nucleon)

4 =0

2 - _

Em uma estrela que faz varios o

passos em seguida, 0s passos T % w w o w s
duram cada vez mais curtos, por gue para cada Passo
tem menos combustivel a disposicao.
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A Energia de Ligacao por nucleon

O maximo fica em ferro-56,

0 gue significa, que fusodes de
elementos até produzir o
ferro-56 sao exotérmicos e

podem ocorrer

“‘espontaneomente”. A partir de
|4, fusdes sao endotérmicos e

consomem energia.

E,/A (MeV/nucleon)

10 —

174
Yb 208
70 gPb 235

U -

100

150 200
A

A formacao de elementos aléem do ferro-56 so pode
acontecer em ambientes muito extremos, como em
Supernovas (=> segunda metade da disciplina).

250



Evolucao Estelar

Modelos Estelares

Calculam as densidade e
composicao de ions, elétrons,
fotons e neutrinos e as
temperatura e pressao em
funcao de r e do tempo,
subdividindo a estrela

em cascas finas esféricas,
frequentemente supondo
simetria esférica.
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Modelos Estelares
Elas levam em conta:

- A Fusao Nuclear em funcao de temperatura,
pressao e montante de “combustivel”
(hidrogénio e, mais tarde, outros elementos),

- A Luminosidade contida na esfera com raio r:
L = dL=]"4nr"pedr, onde
E=E + & é a energia por unidade de massa

nuclear gravidade

gerada na esfera na distancia r do centro,
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Modelos Estelares

- Equilibrio Hidrostatico: Hydrostatic Equilibrium
Em cada ponto da estrela, o gradiente 3
da pressao tem que contrabalancear

a atracao gravitacional: dP/dr = -GM plr?,

onde M =["dM=["pdV=["p-4nr’dr, "¢ "5

- E o0 Transporte de Energia por

- radiagdo: dT/dr = -3/4ac - kp/T> - L J4mr

- convecgdo adiabética: dT/dr| = -(1-1/y)-um Jk_-GM/r’
- conducao (normalmente desprezivel)
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Modelos Estelares

Eles partem de condlgoes de
contorno razoaveis, I. e.
M,L =0parar=0.

T, P e p tomam seus valores
observados emr =R (se
conhecidos), e integram do
centro até a superficie e/ou
vice-versa.

Tém que explicar a variedade
de Estrelas observadas.
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Resultados dos Modelos Estelares

- O destino de uma estrela é determinado pela sua
massa.

- Quanto maior a massa da estrela, tanto maior as
densidade, pressao e temperatura no interior
=> tanto mais rapida decorre a sua evolucao
(incl. a sua evolucao proto-estelar
=> aulas na segunda parte da disciplina),
e tanto mais elementos podem ser formados no
Seu caroco



Evolucao Estelar

M < 0.072 Mo:
T < 10" K => ndo ocorre fusdo nuclear estavel

carogo

=> “estrela frustrada”, ana marrom, “Jupiter”
M>~150 M :

Fusao ja comeca antes da relaxacao da estrela
=> Estrela se desfaz antes de se formar

0.072 M(D <M< ~150 M@:
T  >10"K =>ignicdo do H => fusdo nuclear

caroco

=> Estrela comum, “estrela ana” como o Sol
-0.072 M@ <M< ~8 M@: estrelas de baixa massa

- ~8 MO <M< ~150 M@: estrelas de alta massa

I Os limites entre as faixas de massa podem diferir muito de
acordo com a fonte consultada. Alguns astronomos ainda usam
uma faixa de estrelas de massa intermediaria.



Introducao a Fisica Estelar

Universidade Federal do ABC

FIM PRA HOJE

pr .\ /. v \:_j—)
.\ 10% years ‘ H
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