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10.3 Fontes de energia estelar
Spoiler:

Energia potencial por contracao gravitacional:

AE ,
IKH = 8 ~107 anos ‘tw e.a escala de tempo
LG) Kelvin-Helmholtz
Energia por E
~ slap t _ nuclear ~ 10 aN0S
fusio nuclear; ‘“nuclear Lo

ldade do Sistema Solar (4,6 x 10? anos)



Energia potencial gravitacional de
sistema de 2 particulas (Cap. 2):




Energia potencial gravitacional de Mm
sistema de 2 particulas (Cap. 2): U B ~il——r

r
dm = 4rr’pdr M, dm;
b:(*\ ' dUg,i — _G "
M, 4 r?
dU, = — TP gy




Energia potencial gravitacional de Mm
sistema de 2 particulas (Cap. 2): U B ~il——r

r
dm = 4nripdr M. dm.
dUg,i — e ke
¥
M, 4mr?
dUg = -G TP dr
r

R
U, = —-4JTG/ M, prdr
0

R: raio da estrela




Para integrar
precisamos M _ou p,

R
U, = —-4JTG/ M, prdr
0

Em 1a aproximacao, considerar uma densidade média:

M

T R3

_ 4 5
p~p=7 9M,~§7rr,o
3



Para integrar
precisamos M _ou p,

R
U, = -4JTG/ M, prdr
0

Em 1a aproximacao, considerar uma densidade média:

_ M .
PP =g 2> M, ~ -nr'p
3
R4 ) R
Uy = —-4JTG/ gnr3ﬁ,'o'r dr = Lom G52/r4dr
0 0



Para integrar
precisamos M _ou p,

R
U, = —-4JTG/ M, pr dr
0

Em 1a aproximacao, considerar uma densidade média:

_ M 4 ,_
p~p—%nR3 4 Mr~§7rrp

R4 ) R
U, = —-471G/ —7rr3,_o" ordr— 168 G52/r4dr
‘ 0 3 3 0

167 2G_2 s 3GM°
15 5 R

:>Ug~



R Considerando B M
Ug —_ "“47[G[ Mrpr dr densidade p~p= T
0

B média: §7TR3
3 GM?
=> Ug e g R
—2(K) =(U) Cap. 2, teorema 1
(E) = (K) + (U) dovirial (E =" U) (E) = 5 (U)
ns ?
\ 3 GM?




Exemplo 10.3.1. Se o Sol foi inicialmente muito maior do
que ele é hoje, quanta energia teria liberado seu colapso?

3 GM?
Assumindo R, >>R_ 10 R
3 GM?
AE, = —(Ef — E;) ~ —E; ~ 2 ~1.1x10*7.
10 Rg
Supondo luminosidade aprox. constante para o Sol:
AE :
frory = 8~ 107 anOs t. e.a escala de tempo
L@ Kelvin-Helmholtz

t.., << idade do Sistema Solar (4,6 x 10 anos)
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Representacao do elemento quimico X
A = Numero de nucleons = Z + Néutrons

Z : NUmero de Protons

(nimero atémico)
A: NUmero de massa
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Representacao do elemento quimico X
A = Numero de nucleons = Z + Néutrons

Is6topo de um

elemento quimico:
igual nimero de prétons
(Z) mas diferente numero
de néutrons = diferente A.

Exemplo: uranio (Z = 92)

tem como is6topos mais ) o
abundantes o uranio-238 (nimero atémico)
2% e uranio-235 235U A: Numero de massa

Z : NUmero de Protons
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IsGtopos estaveis do hélio
3 4
,He  0.0002% 2He 99.9998%

Hélio 3 (tralphium) Hélio 4 (nucleo=particula o)
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Massa atdmica
m, = 1.67262158 x 107*' kg = 1.00727646688 u

m, = 1.67492716 x 10~*" kg = 1.00866491578 u
m, = 9.10938188 x 1073! kg = 0.0005485799110 u

u: unidade de massa atdomica (1/12 massa do carbono-12)

1 u = 1.66053873 x 107%" kg
E=mc* 2 1u=931,494013 MeV
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Massa do atomo de hidrogénio m,,

m, = 1.67262158 x 107*" kg = 1.00727646688 u
m, = 9.10938188 x 107>! kg = 0.0005485799110 u.

mpy = 1.00782503214 u

A massa do atomo de hidrogénio é ligeiramente
menor a soma das massas m_ e m_!

A diferenca é 13,6 eV, a energia de ionizacao!

m,+13,6eV=m +m
p e
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Fusao nuclear
4H = He

Massa de 4H: Massa de He:

4,03130013 u 4,02603 u

Am: 0,028697 u (0,7%)
E, = Amc®> = 26.731 MeV
I

b: binding
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Exemplo 10.3.1. E a energia nuclear suficiente para
manter o Sol brilhando durante seu tempo de vida?
Por simplicidade, supor que o Sol é 100% hidrogénio.

Também, supor que somente 10% da massa mais interna
do Sol é quente o suficiente para a fusao nuclear

Euctear = 0.1 X 0.007 x Moc? = 1.3 x 10% 7

Am =0,7%
Escala de

Enuclear
Tempo foseans 1= ~ 10%° anos

Nuclear: Lq
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Tunelamento quantlco (efelto tunel)

Q lHtCI’&Cthl’l
£ - ' ' — -
¢ vt
- Coulomb repulsion (1/r) :
el {Repulsdo entre as cargas positivas pela
~~ O
> = forca Coulombiana’
/(G
O 0+
> | T
N’ § q>)
~ LT
— —1M o —
- |G
o
21 o -
----- - Deuterium binding energy —2.22 MeV
I Strong nuclear potential well (approx —30 MeV) |
_3 ¢ , | 1 | L ] L | 1 | 1
0 2 4 6 8 10 12

4 (fm) 1fm = 10"m
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Tunelamento quantlco (efelto tunel)

i % ) . p plnteractlon |
O
1 Coulomb repulsion (1/r) :
O {Repulsdo entre as cargas positivas pela
g = forca Coulombiana’
/(O
RE
S _ 7
> = Tcentro Sol 1,57x107K
T © 5 10
>k T ... (fusao nuclear) ~ 10°K | -
18 classica
> |G
{0
2< L -
----- - Deuterium binding energy —2.22 MeV
I Strong nuclear potential well (approx —30 MeV) |
_3 ¢ , | 1 | L | ] | 1 | 1
0 2 4 6 8 10 12

4 (fm) 1fm =10"m
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Tunelamento quantlco (efelto tunel)

U(r) (MeV)

>
@
>
~
-
\%

| S

-

I
—

) p-p 1nteract10n
L 4= — G )
g
- Coulomb repulsion (1/r) :
el {Repulsdo entre as cargas positivas pela
= forca Coulombiana’
/(O
S
O — 7
"5 Tcentro Sol 1,57x10°K
O 5 ~ 1010 _
o T sccica (fUsdo nuclear) ~ 10 K
3 ~ 107
-S| Tquantica (fusdo nuclear) ~ 107K
| _
----- - Deuterium binding energy —2.22 MeV
I ¢ Strong nuclear potential well (approx —30 MeV) |
Y | . 1 \ | . 1 \ | :
2 4 6 8 10 12
r (fm)

1fm = 10"m
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Estimando a temperatura T necessaria para
vencer a barreira de potencial:

U : massa

S oD e
reduzida /'Lmv e

2

3
2

—k Tclassical —

| Zl 2262
47’[60 r

Tclassical ==

Z] 2282

67‘[601()’

Z=1=1,
raio nucleo ~ 1fm = 10 °m

T

classica

~ 10K

T

temperatura central do Sol
(T = 1,57 x 107 K)

é muito maior que a

classica

central
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Uma Rescrevendo a 1 pz
estimativa energia cinéticaem |-,V = ——

grosseira de funcao do momento: 2 2
T p.ara O 1 Zl 2262 p2 (h/).)z
efeito tunel - — =

h dreo A 2 2 A
AxApx = 5

Supor que préton deve
estar dentro de kBmg,ie

E =pc = hc/A
>A=h/p




Uma Rescrevendo a 1 pz

estimativa energia cinéticaem |— [, R .

grosseira de funcdo do momento: 2 2 [

! para o | ZiZye*  p*  (h/3)?

efeito tunel = =

. drey A 2l 2l
AxAp, > —
SRS 2 Resolver A e r Z1Z-e?

Supor que proton deve usar em: | classical — 67 eokr

estar dentro de kBmg,ie

E =pc =hc/A
> A=h/p
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Uma Rescrevendo a 1 p2
estimativa energia cinética em —/Lmvz =
grosseira de funcdo do momento: 2 2 1hm
! para o | ZiZye*  p*  (h/3)?
efeito tunel = — =

" dmwrey A 2 s 2l
AxAp, > —

LRy Resolver A e .  Z1Zy€?
Supor que préton deve usar em; |* classical = 67 eokr
estar dentro de A, ;.

VAVATA
E _pC — hC/A« Tquantum —_ > 2”1 ~ 107 K

Um =mpf2and Z, = Z, = 1
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Numero de reacoes nucleares (por unidade de
volume e tempo):

2 3/2 Ny o0 : g
Py, = ( ) sk / S(E) e YE™e~E/KT g
0

kT (fimm)\/

y _ Thn Z1Z2€" Probabilidade ~ Caudade
- 2V%oh de penetracio Maxwell-
Boltzmann

de barreira
i: particula incidente

x: particula alvo Essa funcao produz

2/3
n: ndmero de o chamado Picode | . — bkT
particulas/volume  Gamow:

2
S(E): funcao de E

S(E) ~ S(Ey) = constant

K = .E = ji,,yi"/2
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0.0

Probabilidade de reacao nuclear pela colisao de 2

L B lelimolwpleakl o N protons no Sol
: -1/2
i > e—bE ) e—E/kT
O : (x10%)
=
B =
I (@) :
Q :
| Cauda ” S
Maxwell- O :
Q - 1 .
L Boltzman ol Pico de Gamow:
i : N
/ bkT \*
e—E/kT EO — (
1 y) 3 4 5 6 7 8 9 10

Energy (keV)

3/2
Vix = —2— T /00 S(E) e PE —EIMT g F
kT ) (kmm)'2 J y




GEORGE GAMOW

T Univerentinie 00 Colorace, 1A

UM, DOIS,
ms LAl e
ININiTO

- A g

1 \
7 4 :‘:' l

https://en.wikipedia. org/wiki/George_Gamow &

George Gamow
(Odessa/Ucrania, 4/marco/1904 -
Boulder/EUA, 19/agosto/1968).

Fisico e divulgador cientifico https://revistapesquisa.fapesp.br/es/beatriz-
. . barbuy-en-la-estela-de-las-estrellas-primigenias/
ucraniano-americano

(c) Léo Ramos

Profa. Dra. Beatriz Barbuy,
Astronoma no IAG-USP
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Ressonancia

Niveis de energia

1 dentro do nucleo

— ressonancias

- 1 = maior chance
de reacao nuclear

S(E)

FIGURE 10.7 A hypothetical example of the effect of resonance on S(E).

3/2 |
e ik foo S(E) e *E™" ¢ E/IMT g
kT (an)l/2 0
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Blindagem eletrbnica
(electron screening)
] Zl 2282

Ueff — { Us (I‘)
4 €0 r

Us(r) <0

Nuvem de e- devido a ionizacao
—2reduz a barreira Coulombiana

Pode aumentar as reacoes que produzem He por
10% - 50%
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Representando as taxas de reacoes nucleares

usando leis de poténcia

Desprezando a blindagem eletronica:

Vix = I‘()X,'Xxpa’Tﬂ

r,. constante

X, X : fracoes de
massa das particulas
o' ~2

B~1-40

r.: numero total de reacdes por unidade de volume e tempo
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Representando as taxas de reacoes nucleares

usando leis de poténcia r,: constante

X, X fracOes de

p massa das particulas
rix X roXi Xop* TP -2

B ~1-40

Desprezando a blindagem eletrénica:

Se conhecemos a energia liberada por reacao &
— a energia liberada por segundo em cada quilograma:

%)
€Eix =\ — ) lix
P

€ix : unidades de W kg™

r.: numero total de rea¢des por unidade de volume e tempo
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Representando as taxas de reacoes nucleares

usando leis de poténcia r,: constante

X, X fracOes de

p massa das particulas
rix X roXi Xop* TP -2

B ~1-40

Desprezando a blindagem eletrénica:

Se conhecemos a energia liberada por reacao &
— a energia liberada por segundo em cada quilograma:

& / @
€ix = (_5) rie) > | €ix = €Xi X p"T"
€ix : unidades de W kg™

Onde: ¢ =o' — 1

r.: numero total de rea¢des por unidade de volume e tempo
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A equacao do gradiente de luminosidade

€ : energia total liberada por todas as reacoes
nucleares por quilograma (W kg1)

— uma massa dm contribui para a luminosidade em:

dm = pdV = p4xridr dL = € dm
dL

. L = 4mrr?pe
dr

L : luminosidade interior a

33



Nucleossintese estelar e Leis de conservacao

Reacoes nucleares
nao acontecem
arbitrariamente.

Conservacao:

- Carga

- NUmero de
nucleons (p + n)
- NUmero de
|éptons (e, v_, e

antiparticulas)

Trés geracoes de matéria (Férmions)

| [l 11
Massa-»| 2.4 mev 1.27 GeV 171.2 GeV
carga-| 24 24 %A
spin-|14 15 Y2
nome-ol up charme top
n .
N |48Mev 104 MeV 4.2 GeV
e |2 il b
= B d = /5 b
= |2 /2 5
d down ||estranho || bottom

<2.2eV

0
1/ Ve

<0.17 MeV

0
s Vi

<15.5 MeV

0
A%

Léptons

elétron muon tau
neutrino neutrino || neutrino
0511 MeV ||105.7Mev |[1.777 Gev
-1 e -1 -1
! ) IJ- 15 T
elétron muon tau

Bosons

Bosons (Forgas)

W
N



Antimateria

- Mistura da matéria e antimatéria =2 aniquilamento.
- Colisao de uma particula e antiparticula 2 energia

Por exemplo, colisdo de elétron e antielétron (positron)
resulta em fotons de alta energia (radiacao gama v):

e~ +et — 2y
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Antimateria

- Mistura da matéria e antimatéria =2 aniquilamento.

- Colisao de uma particula e antiparticula 2 energia

Por exemplo, colisdo de elétron e antielétron (positron)
resulta em fotons de alta energia (radiacao gama v):

e~ +et — 2y

Sao necessarios 2 fotons para a conservacao da
quantidade de movimento (momento)
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Neutrinos v

Vv quase nao interage

ST g, ~ 1078 m?
com a materia

a neutrino’s mean free path is on the order of

10'® m ~ 10 pc, or nearly 10° Ry!
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AX A: Nimero de massa (p + n)
Z Z : Nimero de p (carga positiva)

. . A _ Forca fraca
Cadeia proton-proton, PP-I o Yarppepriprare
'H+ H— {H+et + v,

‘H+ !H —» 3He + y
>He +>He — jHe +2 {H.  69%

38



AX A: Nimero de massa (p + n)
Z Z : Nimero de p (carga positiva)

. . A _ Forca fraca
Cadeia proton-proton, PP-I o Yarppepriprare
'H+ H— {H+et + v,

‘H+ !H —» 3He + y
>He +5He — jHe +2 (H.  69%
Em resumo: 4 }H — gHe +2e* +2v, + 2y
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Cadeia proton-proton, PP-II
H+ H— ‘H+et + v,

Z I 3
iH+ H->oHe+y  3He 4 fHe — /Be + y

PP-III

31%

‘Be+e — ILi+,

'Li+ |H — 2 jHe.

ZBe+}H—> §B+y 0,3%

B — Be+et + v,

3Be — 2 SHe.
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H+ H— H+e" +,
2 1 3
H+ H— SHe +vy
69% 31%
gHe+gHe —> gHe+2 {H gHe+gHe —> ZBe+y

PP-| 0
99,7% 0.3%

7 ~ s Free 7 1 8
4Be+e — 3Li+y, sBe+ H—>B+vy
‘Li+H— 23H B — jBe +e*
3 1 21 5 Be+et+,
PP-II ; 4
4Be — 2 He

PP'I" 41



Producao de energia por toda a cadeia PP

€pp = 0.241,0X2T6—2/3e—33.80T6"/3 W ke

Termos de corre¢do~1 T, =T/10°K

Escrevendo como lei de poténcia para T = 1,5x107K:

o ol 2 4
€pp == €0, ppPX " fpp¥ppCppTy

Onde: € ,, = 1.08 x 1072 W m’ kg™
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N+ y
2C + et + v,
"IN+ y
20 +y
PN + et + v,

O Ciclo CNO

0,04%

12 4
6C + 2He.

99,96%

PN+ 1H—- 'S0+y
%0+ H— [F+y

17 L

~€++Ue

]gO+ {H — I;N—

4
I 2HC.
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Producao de energia pelo ciclo CNO

ecno = 8.67 x 10°%p 6-2/36_152'28%_]/3 —

Fracao de massa Termo de T, = T/10¢K
total CNO Corregéo

Escrevendo como lei de poténcia para T = 1,5x107K:

iy it 19.9
€CcNO = €) cnoP X XenoTg

Onde: € cno = 824 x 10771 W m’ kg~

Dependéncia muito maior com a temperatura
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Devido a conversao de H em He
— peso molecular médio 4 aumenta

ka 0w = m u: peso molecular médio
Pg= " my m,: massaH
m
MM H my = 1.673532499 x 10727 kg

Pressao diminui = contracao da estrela

— aumento da T, que pode alcancara T
necessaria para a queima do hélio
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Processo triplo alfa He + ;He = $Be
(T ~ 10° K)

®Be + 3He — 2C + y
=
€1y = 509p2y3 T8—3 e—44.027T8 \V Y kg—l
T, = T/108K Termo de blindagem

Escrevendo como lei de o 21,3 41
poténcia para T ~ 108K: 3a — €030 Y f 3a T8

Ultra sensivel a temperatura: 10% aumento
em T = 50 vezes na producao de energia
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12
6

QueimadeCeO

T~ 6x10%K

G4

2
6

C—

T~ 10%K

I%C +‘21He —> ]gO + y

%0 + 4He — 20Ne + y

180 + 2 4He ***
%Ne + jHe

“Na + p*
Mg+ n %5

BMg + y

T~ 10K
Mg + 2 SHe ***

%ﬁSi + gHe
f0+50— | ey

S+ n

%S + ¥

***. endotérmica
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E,/A (MeV/nucleon)

Energia de Ligacao por Nucleon: £, /4
10 . I ' I ' I ' I ' l

16 86
| 30 400, 36 KT 127 ]

20 531 174
o Yb 208
8 \ e ¢Fe 107 o 8P 235,
\ A gy S §

@)
|
LR N S
aw
¢

Muito estaveis: gHe lgC_ 160

Ep = Amc® = [Zmp +(A—2Z)m, — mnucleus] g
1 1

1 I 1 I I
0 50 100 150 200 250

A

1 l 1
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2 >
Prominence —

Convection

Radiation
Zone

Transporte de energia
* Ja temos 3 equacgdes basicas (P, M, L ).

* Falta equac;ao do transporte de energia.

. ___ * 3mecanismos:

% _-»Granulation:,_ .

Radiacao
Conveccao

Conducao
pouco importante na
. maioria dos casos)
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O Gradiente radiativo de temperatura

I 4
Prag = gaT $dPrad _ iaT3dT

dr 3 dr
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O Gradiente radiativo de temperatura

1 4 -
Praqg = gaT $dPrad _ iaT3dT

dr 3 dr

. dP K
Cap.9: &ird _ _EPp |
dr €
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O Gradiente radiativo de temperatura

1 -
Poa=zaT* 3 dP,y 4 .dT
T3 »8md _ 2l lar 3 %p
dr 3 dr | — = Frag
Cap.9: &ird _ _EPp |
dr c B
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O Gradiente radiativo de temperatura

]

Prag = gaT4$dPrad

dr

Cap. 9: d Prag

Lembrando:
L,

Frad s
4mr?

dr

9

4 _.dT

= —aT

37 dr

Kp
C

Frad'

3 kp
4ac T3

dT
“dr

F; rad

dT_
dr

3 kp Ly

4ac T3 4mr?
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O Gradiente radiativo de temperatura

|
Prag = §QT4$dPrad

dr

Cap. 9: d Prag
dr

Lembrando:
L,

4 r?

9

Frad s

4 T
= —aT3-(-Z— dT 3 kp
3 dr | T— — 3 Frad
=5 dr dac T
— rad
C —
dT 3 kp Ly
dr  4ac T3 4nr?

Se a opacidade aumenta ou a temperatura diminui
- maior gradiente de T para transportar a luminosidade
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