Resumo descarado da ultima aula

1) observaveis estelares
2) diagrama HR
3) perdas de energia estelar
4) modelo de umaestrela
S)-equilibrio hidrostatico

falta a fonte de energia!!


Flavio D'Amico



ATOMOS E NUCLEOS
Atomo = o nucleo envolto numa nuvem de eléctrons

nucleo < carga elétrica positiva (+)
eléctron <> carga elétrica negativa (-)
4

mantido coeso por forc¢as elétricas

Nucleo = sistema coeso de nucleons

nucleons : protons <> carga elétrica positiva (+)
neutrons < sem carga elétrica

4
mantido coeso pelas forcas nucleares



Numero Atomico = Z. = no. de protons no nucleo

Numero de Massa = A = no. de (protons + néutrons) no nucleo

As propriedades quimicas dos elementos sao determinadas
principalmente pela sua carga eletronica = numero atomico Z

Isotopos = mesmo elemento quimico, com diferentes nos. de massa A




A Energia de Ligacéo dos dtomos e nucleos
E a energia necessaria para desintegra-los em todos os seus
constituintes individuais: atomos: nucleo + eléctrons

nucleos: nucleons individuais

Ou, ao contrario: a energia que é liberada para forma-los

MORAL:
Obtemos energia formando...moléculas, atomos ou nucleos

A energia obtida ¢ a energia de ligacao do sistema formado

A energia de ligacao de um sistema ¢ tanto maior quanto mais
intensas forem as forcas de coesao:

As forcas elétricas sao 10 vezes mais fracas que as forcas nucleares
= obtem-se mais energia formando nicleos que atomos ...



As fontes de energia de uma estrela

Energia Nuclear:

reacoes de fusio de nuicleons (protons e neutrons),
formando nucleos das varias espécies atomicas.

Problema : 80% da massa das estrelas ¢ Hidrogénio, isto &, protons.

Mas onde encontrar os neutrons ?2??



ontes ade energia estelar

1. Energia Térmica
(desculpem... mas algumas equacoes serao necessarias !)

Ey =
3 kT
2,L.tmh

» fazendo as contas para o Sol:

k = 1,381 x 10°°JK!
I = 575 x 108K

— 0.5
mH — 1,67 x 10727 kg
M. ~ 2.00 x 10%%kg

donde

ET ~ 3 x 104




Fontes de energia estelar (2)

» voces podem medir a Luminosidade Solar (!!!!) e encontrar que
L. ~ 4 x 10%6 s~

A
» |lembrando que poténcia = energia/tempo, o Sol, entao, poderia

irradiar essa energia por um tempo de
fr ~ 7.9 % 1014 s

» |lembrando que um ano tem, aproximadamente = x 10’s, temos

tr ~ 24 milhoes de anos




Fontes de energia estelar (3)

2. Energia Gravitacional
(esta vai ser bem mais simples!)

» de acordo com o teorema do virial
EG — 2 X ET

Ou seja, para o caso do Sol, este poderia irradiar sua poténcia
observada por um periodo de

lq ~ 48 milhoes de anos

» achar a fonte da energia Solar (e estelar) fol um dos grandes
problemas da Astrofisica: e uma grande sorte pra Fisica!




Fontes de energia estelar (4)

2. Energia Nuclear
» massa do atomo H' — 1,0075uma
(lembrando que 1 uma=1,6605 x 106—27 kg)

» massa do atomo de He* — 4, 0026 uma
assim, na conversao de 4 H' — He*, temos que a diferenca de massa
é de 4.57 x 10729 kg; a eficiéncia desse processo entao é

_ 457x10729
I = Giieraxio—z — 0,007

» assim, a energia que se pode extrair no processo de conversao de
Hidrogénio em Heélio, no Sol, pode ser dada por
Enuc = 0,007 x m c?

se 10% da massa do Sol estiver disponivel para este tipo de reacao,
teriamos

EﬂUC = 126 X 1044J



Fontes de energia estelar (5)

e, analogamente aos casos anteriores, encontraremos

fhuc = 10bilhoes de anos

» a descoberta de que a fonte de energia no Sol, ou melhor, nas

estrelas, € nuclear, € um dos grandes alicerces da fisica no seculo
XX.
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A GERAGCAO DE ENERGIA NUCLEAR NAS ESTRELAS

QUAIS COMBUSTIVEIS ?? I A composicao quimica das estrelas (quando jovens):

80%: Hidrogénio
18%: Hélio
2%: Carbono, Oxigénio, elementos mais pesados
A Barreira Coulombiana (B8 os niuicleos tém sempre carga positiva !

tanto mais quanto maior a carga)

repelem-se mutuamente!
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altas temperaturas e pequenas cargas eIétricaJ ?

Nys

O combustivel deve ser o Hidrogénio,
na regiao central da estrela:

H' =) He*

Problemal!!!
Aonde encontrar os neutrons ???

Ny

decaimento beta: p =) n + e* + neutrino
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Cola descarada:

Massa do neutron = 939,579 MeV/c"2

Massa do proton = 938,280 MeV/c"2

E tem mais cola.....



Vamos tratar a partir de agora das
estrelas de baixa massa



A CADEIA P-P DA FUSAO DO HIDROGENIO

positon
pwon O

Proton+neutin =
H-? ncleus

2 prtons + 1 neuton =
He-3 nucleus

. 2 protons+? neutns=
Eathia By / He -4 nuc leus

Tarorog |y / \

Proton+neutmon =
H-2ourclens

H-1nwurclens neu o




H'+ B > D*y et +v + 1.44 Mev (14 x 10° yrs)
D*+ H' — He® + y + 5.49 Mev (6 sec)
He® + He® — He* + H' + H* 4+ 12.85 Mev (10° yrs)



UMA PARTE DA MASSA E CONVERTIDA EM ENERGIA!

Ehergla
VF lberaca

1 nucleo de He
(2 protons +
2 neutrons)

4 protons

> ENERGIA = massa x ¢?2

A luminosidade do Sol equivale a
4 milhdes de toneladas p/ segundo



E O NEUTRINO ???

Interage muito fracamente com a matéria: escapa do interior
estelar sem outro efeitos...

A estrela perde energia na forma de neutrinos .
E uma forma de luminosidade que nio podemos detectar

Meutrino

ahh!



AS ESTRELAS EVOLUEM A MEDIDA QUE CONSOMEM SUAS
FONTES DE ENERGIA:

*‘Nuclear
‘gravitacional

As estrelas da sequencia
principal produzem sua
energia atraves da queima
do Hidrogénio ¢ sua lenta
transmutacao em Hélio
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QUANDO A ESTRELA ESGOTA SEU HIDROGENIO CENTRAL

Tem de recorrer a suas fontes alternativas...

<> Energia Gravitacional: a estrela trata de se contrair...
><» Fusao do Hélio (temperaturas ainda maiores que p-p)
He* + He* Be?
Bed + He* C'? + foton-gama
)
C'2+ He* O'® + foton-gama S
O'¢ + He* Ne?° + féton-gama .‘3
QD
<> Fusoes do Carbono 5
7))
C12 + C12 M924 016
\/
s<» Fusoes do Oxigénio ... etc



Camada de gueima

de Hidrogénio Envelope inerte

CiﬂEEl_S de
Helio



A FASE DE GIGANTE VERMELHA

Quando a estrela esgota seu Hidrogénio central
O caroco central deixa de produzir energia e ESFRIA !!!

a pressao diminui - comeca a "afundar” sob
o peso das camadas superiores...

MAS... a contracao libera energia gravitacional! Com isso...
Camadas superiores aquecem e expandem (novo equilibrio)

Camadas mais proximas do caroco atingem temperatura
suficiente para queimar o Hidrogénio que lhes resta.

O caroco também aumenta de temperatura até o ponto de
tornar possivel a reacao de fusao do He* C'2,
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Agora, as estrelas de grande massa



Envoltaria
inerte

Camada de queima
de hidrogenio

Camada de
queima do hélio

Carbono inerte = cinzas da queima central do hélio



O Ferro ¢ o ponto final desta sequencia:
a partir daqui
niao ¢ mais possivel extrair energia das fusoes nucleares

ob
A, p 16 Fe {pico do Ferro

1 Ferro

Libera  Apsorve
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Estagios Finais Massa > 2M;o (pré-Supernova)

Hidrogenio inerte

Fuzao do Hidrogénio

Fuszdo do Hélio

Fusio do Carbono

Fusao do Oxigénio

Fusdo do Meonio

Fusao do
hagnesio

Fusao do Silicio



As Fases finais da vida de uma Super-Gigante (apenas alguns segundos ...)

Nao ¢é possivel obter energia através da fusao do Ferro (a reacgao é endotérmical)
A estrela ja nao tem mais nenhum combustivel nuclear a sua disposicao.
SO lhe resta sua energia gravitacional

=2 O niuicleo da estrela comecga a se contrair, aumentando a temperatura até o ponto
em que o Ferro é obrigado a fudir-se em elementos mais pesados: mais energia é

consumida, apressando a contragdo.

= Os neutrinos produzidos nestas reacoes escapam livremente da estrela: a estrela
perde energia mais rapidamente do que ganha através da contragao.

= A densidade aumenta tanto que 0s neutrinos jd ndo podem escapar: a temperatura
aumenta rapidamente e os nucleos pesados comecam a se fragmentar de volta em

nucleos de Hélio, consumindo mais energia ainda.

= A pressdo dos neutrinos torna-se tdo grande que eles acabam explodindo varrendo,
todo o manto estelar: é a explosdo da Supernova.

= O nucleo continua em colapso livre. A matéria fica tdo densa que os nucleos sdo
todos destruidos e protons e electrons transmutam-se em neutrons =2 forma-se uma
estrela de neutrons, ultradensa (100 trilhoes de gramas/cm3




O poder do metodo cientifico (1)

CLASSIFICACAO PERIODICA DOS ELEMENTOS.

Com massas sibmicas reforidas ao sdlopo 12 do Carbong
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» 0 Nobel de Fisica de 1983 foi conferido a William A. Fowler “por seus
estudos téoricos e observacionais sobre a formacao dos elementos
quimicos no Universo” (o artigo original € de 1957) e a Subrahmanyan
Chandrasekhar “por seus estudos de evolucao estelar”
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