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M Parametros fundamentais

Estrutura estelar: o que estudar?

I Equagoes da estrutura

v' composic¢do quimica estelar
v massa, v" Equilibrio
v densidade hidrostatico
M Propriedades fisicas v Conse.r'vagao de
. energia
* Pressdo v" Transporte radiativo
’ ’remper'afur'a; v" Conservacdo de massa
v" taxa de reacgoes nucleares /' Eq. de estado®
v' opacidade

C. A. Wuensche (2021)



Por que as estrelas evoluem
(mudam de um estado para outro)?

¥ Consumo de sua matéria prima

v Fusdo requer combustivel, que é esgotado durante o
processo.

v Outros tipos de reacgoes nucleares sdo possiveis a
temperaturas mais altas, produzindo e consumindo
outros elementos

v Colapso gravitacionaltambem gera energia

M A opacidade afeta o transporte de energia do
interior estelar para a superficie

v Depende da densidade e da composicdo quimica

C. A. Wuensche (2021)



Modelos Estelares

M Modelos computacionais baseiam-se em:

v Equilibrio hidrostatico: cada camada da estrela sustenta
as camadas mais externas

v Transporte energeético: vale a lei zero da
termodinamica: energia flui de regioes mais quentes
para as mais frias na estrela.

v Conservagdo de massa: a massa total da estrela é a
soma de todas as camadas no interior estelar.

v Conservagao de energia: a luminosidade total
corresponde a energia total produzida em todas as
regioes da estrela

C. A. Wuensche (2021)



Modelos estelares

¥ O que sabemos de interiores estelares vem de:
v" Observagoes do Sol
v Observagoes de estrelas proximas

v" Simulagoes computacionais das camadas do
interior estelar

“ Refinamento dos modelos de evolugao estelar:

resultados do modelo X observagdes recentes.
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Equagoes da estrutura estelar

dL conservagao
dir) _ 47TT2,0(T)€(T) de energiga
dM conserva¢ao
dr,f?“) _ 47TT2,0(T) de massag
dT(r) _ 3 mp(r) - anspore
dr 167TCLCT2 T3 radiativo
dP(r) — M{r)p(r) ﬁ?durig:’rgiico

dr r2
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Equilibrio Hidrostatico

¥ Um fato observacional importante e que
estrelas ndo mudam rapidamente®, logo sua
estrutura interna deve ser razoavelmente
estavel.

“INa teoria de interiores estelares, essa
observacao é descrita pela condi¢ao de
equilibrio hidrostatico.

¥ Entdo, o que mantém a estrutura de uma
estrela?

* Bem, quase todas.... Também ha estrelas pulsantes!
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Equilibrio Hidrostatico

C. A. Wuensche (2021)

ap GMrp

dr 2

Gradien’ie de Gravidade
pressao




Como esse processo Gravidade Pressdo interna

funciona no interior comprime empurra para fora
estelar? \ V
Equilibrio hidrostatico significa \ l

que ha um balanco entre

gravidade e pressao em cada : '

camada esfericamente simétrica ’ \

da estrela.

Se a gravidade é maior a casca colapsa

Se a pressdo e maior a casca se expande

C. A. Wuensche (2021) 9



Considere um cilindro de massa dm situado a uma distancia
r do centro da estrela .A for¢a resultante neste elemento
de volume e dada pela 2a. Lei de Newton

d*r

Fzmu—)de:Fg—l—Fpt—l—pr

Em que:

F, = forca gravitacional
Fo: = pressao no topo do cilindro
Fop, = pressao na base do cilindo

Introduzindo os termos acima na
2a. Lei de Newton obtemos:

C. A. Wuensche (2021)
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Equacao de estado

v Descreve a relagao entre pressao, temperatura e densidade:
v' gases normais (ou gases perfeitos)

v gases degenerados
Alta pressao e independente da temperatura

Decorrente do principio da exclusdo de Pauli (so se aplica a
fermions - MQ)

v Teorema de Vogt-Russel

v Todo o processo evolutivo de uma estrela é determinado por
sua massa e composi¢ao quimica.

(... Mas atencgdo para pecularidades em sistemas binarios)

v" Modelos de evolucdo estelar dependem do entendimento dos
processos fisicos

C. A. Wuensche (2021) 11



v Descrigao do material estelar. Relaciona pressao,
densidade e temperatura do gas no interior da
estrela.

© Interior estelar: plasma!

v Comportamento de um plasma pode ser descrito pelo

formalismo de gas perfeito.

Solid Liquid Gas Plasma
e.g. ice, H0 e.g. water, H:0 | 2.9. steam, H:0 |2.9. ionisad gas
H* and &
cold warm hot hotter
T<0C 0<T<100°C T>100°C T >100,000°C
[>10eV]
. T - O —y U
S o i -
Co0L ||0g,0Y o °
COO0L O Y oY
COO0O 00 o Y o >
0000 | V¥Ysu &
molecules ficed in | molecules free to | molecules fres to | jore and electrore
lattice move move with large  |mowve independently
spacing with large spacng
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vI Equacdo de estado de um gas perfeito:

P =nkT
 Ou reescrita como: P — 'OKT

Myparticle

p— n =
;|

i (peso molecular médio) & a razdo entre a massa da particula e a massa do atomo
de hidrogenio my.

Mg

Isso significa que, se a pressdo ¢ alta, também a temperatura e a
densidade devem ser. O equilibrio hidrostdtico requer uma pressado
central grande, logo:

Eq. hidrostatico + Equagdo de estado

T central,
P central alta
pcentral altas

C. A. Wuensche (2021)
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Materia degenerada

O processo de queima de hidrogenio e hélio no interior estelar
continua atée a exaustdo do combustivel nuclear.

Num determinado momento, toda matéria torna-se degenerada
(todos os eletrons sdao removidos dos atomos e os nicleos
coalescem como se fossem um Gnico nlcleo).

Quando isso acontece, os eletrons passam a pertencer ao objeto
e ndao mais a um nacleo individual.

Os niveis de energia mais baixos sdo capazes de armazenar
praticamente todos os eléetrons livres.

O principio da exclusdo de Pauli aplica-se a fermions e diz que
dois elétrons ndo podem ocupar o mesmo estado quantico ao
mesmo tempo.

C. A. Wuensche (2021)
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v Isso faz com que os elétrons prencham os niveis eletronicos
sempre a partir do estado fundamental

Nesse caso a mateéria encontra-se no “estado degenerado”

Quando isso acontece, os eletrons passam a pertencer ao
objeto e nao mais a um nacleo individual.

¥ Os niveis de energia mais
baixos sdo capazes de

armazenar praticamente
todos os elétrons livres.

¥ O principio da exclusdo de o
Pauli aplica-se a férmions e

diz que dois elétrons ndo g T
podem ocupar o mesmo estado a—
qudntico ao mesmo tempo. - e
osig
Low-density gas - High-density gas
(nondegenerate) (degenerate)

C. A. Wuensche (2021)



Basicamente uma estrela feita de matéria degenerada se comporta
como se fosse um Gnico atomo gigante

E dificil comprimir a matéria porque os elétrons se recusam a se
aproximar dos protons (barreira coulombiana)

Esse tipo de estrelas & conhecido como “ana branca” (ou estrela de
neutrons, quando a mateéria degenerada sdo neutrons).

Na equacgdo de estado de materia degenerada, a pressao independe
da temperatura:

constant

P xp
Como a pressdo de degenerescéencia independe da temperatura, a

medida que a temperatura aumenta, o gas é aquecido mas nao
existe mais expansao!

Essa situagcdo tem consequencias importantes para estrelas nos
estagios finais de evolucdo, como por exemplo, os nicleos de
gigantes vermelhas e tambéem supernovas, ands brancas e estrelas
de neutrons.

C. A. Wuensche (2021)
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Conserva¢ao de massa

¥ As quantidades M,, p e r que aparecem na eq. de equilibrio
hidrostatico ndo sdo independentes: a massa M. contida num
raio r e determinada pela densidade do material estelar.

¥ Relacionamos essas variaveis considerando uma concha fina
de espessura dr e massa dM. a um raio r do cenftro.

dM’l" P dr

=/ 2 — ~
dr P rL

A massa no interior estelar varia de acordo
com a distancia ao centro da estrela.

C. A. Wuensche (2021) 17



O efeito da massa

M A massa da estrela desempenha o PAPEL PRINCIPAL no
“cabo de guerra” entre pressdo e gravidade.

¥ Quanto mais massiva a estrela, maior a pressao
necessaria para balancear a gravidade. A pressdo e a
temperatura serao mais altas no interior e suas
vizinhangas.

¥ Isso apressara o processo de fusdo e a estrela sera
muito mais luminosa. Como o hidrogenio queima mais
rapido, mais rapido ela ficara sem combustivel.

¥ Por outro lado, uma estrela de pouca massa tera uma
temperatura central baixa e o hidrogenio queimara
muito mais lentamente.

C. A. Wuensche (2021)

18



Rela¢ao massa x tempo de
permanencia na SP

Massa estelar

Classe estelar

Tempo na SP

0.4 massas solares

Classe M

2x10"" anos

1 massa solar Classe G2 1x10"° anos
3.3 massas solares Classe A 5x10% anos
40 massas solares |Classe 05 1x10° anos

C. A. Wuensche (2021)
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Transporte de energia

¥ O interior estelar é denso e dificulta a saida dos
fotons do nicleo para a superficie. Em meédia um
foton solar leva 107 anos para chegar a superficie!

¥ Ha tres mecanismos de transporte de energia:

v Radiagdo: energia e transportada por emissao e
reabsorcdo de fotons

v Conveccdo: energia e transportada por movimento
de elementos de massa

v Conducdo: energia é trocada em colisoes de
particulas (geralmente eletrons).

C. A. Wuensche (2021)
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Radiagao

Fotons no ndcleo possuem alta energia e interagem fortemente com a
materia na forma de raios-X e gama.

Uma vez gerado, um foton sera rapidamente reabsorvido e reemitido em
uma escala de tempo muito curta (T10-2 sec).

O foton continuara sua trajetoria sendo absorvido e reemitido, viajando
em zigzag. Essa trajetoria & conhecida como “random walk”.

Durante essas interagoes

os fotons vdo perdendo —_

energia e acabam »

chegando a superficie O >\ /&
com energias na faixa \

optica do espectro. / N,

Cada foton percorre um \
caminho. Ao final das °
trajetorias havera uma

diferenca de energia

entre os fotons.

C. A. Wuensche (2021) 21



¥ Distancia percorrida pelo foton: caminho livre medio A

¥ Relagao entre o deslocamento d e nimero de
interacoes N é dado por:

d=AVN

M Processo extremamente lento.

v Para o Sol:
v A =0.5cm
R = 6.96 x 10!° cm
N = (d/1)2 ~ 2x1022 colisoes
treem = “108s

v
v
v
V' Tyiagem = ~ 10''s ou 107 anos

C. A. Wuensche (2021)
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Equilibrio Radiativo

I Observamos luminosidades estelares
praticamente constante em nossas escalas de
tempo, ou seja, ndo ha variagoes no fluxo
superficial = conservag¢ao de energia!

¥ Se essa condi¢do vale para todas as camadas
da estrela, entdo ha um balango entre os

mecanismos de emissao e absor¢ao da estrela.

Energia absorvida = Energia emitida

Equilibrio Radiativo

C. A. Wuensche (2021)
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Transporte Radiativo

¥ Se supomos que a energia e transportada do centro para
superficie de uma estrela via radiacdo, podemos encontrar
uma relacdo entre o gradiente de temperatura e o fluxo

radiativo: z Fluxo de energia
__ T menor
al 3 Kp r
— rad
dr 4ac T3
T maior
O sinal “-" indica que o fluxo cai de acordo

com o gradiente de temperatura.

 Normalmente se usa essa expressao
em termos da luminosidade L da
estrela, ao invés do fluxo F. 9
Lembremos que a relacao entre L e F L =4nr°F.qq

e dada por:
C. A. Wuensche (2021) 24



¥ Assim, se todo o transporte e radiativo, a
luminosidade da estrela esta relacionada ao
gradiente de temperatura por:

dl’ L 3 Rp Equacgado de transporte
dr  16macr? T3 radietive

“ Se a opacidade cresce, o gradiente de
temperatura tambéem cresce.

M Transporte de energia radiativo ocorre sempre
que houver gradiente de temperatura, mas se
este for muito grande, o transporte passa a ser,
parcialmente, via convecgao.

C. A. Wuensche (2021) 25



Opacidade

¥ Interacdo dos fotons com a materia produz resistencia
ao fluxo de energia = OPACIDADE.

¥ O material e dito opaco a radiagao num certo
comprimento de onda quando a resistencia ao fluxo e
quase total!

¥ O material @ transparente se a resistencia a radiacdo é

desprezivel.

Ondas de radio | .. passam.

2/

... NAO passa.

Luz visivel

C. A. Wuensche (2021)
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Matematicamente...

¥ A mudanga na intensidade da radiagao incidente
enquanto a luz atravessa um determinado meio e
proporcional a densidade do gas p, a intensidade

da radiacdo I, e a distancia D percorrida atraves
do material.

Ifinal — Iinicial — KAIOI)\D — dI)\ — HAIOIAdS

A opacidade depende do
comprimento de onda da

lfinai - linitia1 = - d radiagdo, por isso & escrita como
i Kj.
! @
| o \ T Ela é o coeficiente que indica
initial P \ final

que fragdo da intensidade
ds incidente é perdida durante o

ercurso.
C. A. Wuensche (2021 27




Fontes de opacidade

¥ Interagoes especificas entre fotons e
particulas que contribuem para a perda de
intensidade definem como a energia escapa da
estrela:

v" Absorc¢ao ligado-ligado
Absorc¢ao ligado-livre

v
v" Absorg¢ao livre-livre
v Espalhamento

C. A. Wuensche (2021) 28



Opacidade media de Rosseland

¥ Media, sobre todos os comprimentos de onda, da soma
das diferentes contribuicoes para a opacidade.

¥ A opacidade media de Rosseland & uma fungdo
complicada da temperatura, densidade e composi¢ao
quimica, e e calculada a partir de tabelas para T e p
para uma dada composi¢cao estelar. Um ajuste regular
pode ser feito com uma lei de potencia:

87
K= Kkop 1 P
¥l em que K, € uma constante para uma estrela com
determinada composicdo quimica. Uma solugcdo para os
parametros dessa funcdo so e obtida por integracgao
numerica.

C. A. Wuensche (2021) 29



Vinpe s

Convec¢ao

¥ Na conveccao, energia e transportada pelo movimento
de células de materia: gas quente “sobe”, gas frio
“desce”.

v Conveccdo e um processo extremamente complexo, e
ainda ndo existe uma teoria de transporte convectivo
suficientemente boa na literatura. A falta de uma
teoria adequada & um dos problemas mais
importantes no estudo da estrutura estelar.

v Felizmente, alguns resultados podem ser obtidos a
partir de simplificacoes no processo convectivo.

C. A. Wuensche (2021)
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Vinee' s

v Considere uma célula de materia a uma distancia r do
centro de uma estrela em equilibrio com suas
vizinhangas, a uma pressao P e temperatura T. Imagine
que a celula “sobe” uma distancia dr.

© Para expressar essa condicdo em termos do gradiente de
temperatura, de modo que ele seja compativel com a
equacdo de transporte radiativo, duas suposicoes sao
feitas:
v Se a celula & mais densa que o meio, ela afundara

novamente. Nesse caso o gas é estavel contra o processo
convectivo.

v Se a celula & menos densa que o meio, ela continuara
subindo. Nesse caso o gas é instavel contra o processo
convectivo.

C. A. Wuensche (2021)
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Vinpe s

Condicdo de conveccado:

M A celula deve subir

adiabaticamente: isso
significa que ela nao (PT,p)"e

troca calor comas 0 0o—-——

vizinhangas (ela se
resfria por expansao)

Phlob < Psurroundings

A pressdo na celula e

na vizinhanga e a (PT )it
mesma durante todo o

processo.

C. A. Wuensche (2021)

(P,T,p)final

dr
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v A partir dessas suposicoes, descobrimos que a
condi¢cdao de ascensado da célula e que o
gradiente de temperatura na estrela seja
maior que o gradiente adiabatico (necessario
para uma ascensdo adiabatica da celula).

v As caracteristicas da materia estelar sao
cruciais no inicio do processo convectivo.
Assim, condicoes para transporte convectivo
podem ser escritas em termos da razao entre
os calores especificos do gas y *.

C. A. Wuensche (2021)
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Condicao para convec¢ao:

1 dP v dl

<
Pdr ~—1dr

A convecgao ocorre quando yY~1 ou quando o gradiente
de temperatura e muito acentuado (de modo que o lado
direito da equagado cresce rapidamente).

Onde essas condigoes ocorrem numa estrela?

C. A. Wuensche (2021)
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Regioes convectivas

] Centros estelares onde gradientes de temperatura
muito intensos existem, por causa de uma enorme
liberacao de energia num volume relativamente
pequeno.

] Estrelas em que os ciclos “' O)
CNO ou 3a ocorrem, uma -

-
vez que esses processos i < o
produzem grandes el \

gradientes de temperatura
(estrelas da alta sequencia
principal).

low

C. A. Wuensche (2021) 35



v Regioes frias de estrelas sao tambéem sujeitas a
processos convectivos, ja que nessas regioes y ~ 1
(ionizacao) e elas apresentam um envelope convectivo.

Convecg'&o nas camadas Granulations over the Sun
externas do Sol causam
os granulos observados
na superficie. Os
granulos brilhantes sdo
bolsoes de gas
ascendente; as regioes
escuras sdo o gas frio
que esta afundando.

C. A. Wuensche (2021) 36



https://tigshare.com/articles/Animated_visualizations_ot_convective_penetration_in_a_3_solar_mass_red_giant/9974738

C. A. Wuensche (2021)
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https://figshare.com/articles/Animated_visualizations_of_convective_penetration_in_a_3_solar_mass_red_giant/9974738

C. A. Wuensche (2021)
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Transporte convectivo

¥ Apos viajar uma certa distancia para a
superficie, as células quentes se dissolvem
(ET com o meio) liberando a energia téermica.
Da mesma forma, celulas frias “afundam” e
levarao seu “déficit de energia” até se
dissolverem proximas ao centro da estrela.

¥ O efeito liquido @ um transporte de energia
convectivo para a superficie e, por
conseguinte, um fluxo de energia convectivo.

C. A. Wuensche (2021)
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Transporte convectivo

¥ Para estabelecer uma relagao entre o fluxo
convectivo (ou a luminosidade) e o gradiente de
temperatura é necessario uma descricdo mais
detalhada do processo.

¥ A Teoria do Comprimento de Mistura (MLT) & um
modelo relativamente simples e eficiente do
transporte convectivo e foi aplicado pela primeira vez
a modelos estelares nos anos 30 por Biermann e
Cowling.

C. A. Wuensche (2021)
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Vinpe s

¥ Nesse modelo, elementos de massa sao descritos por
seus tamanhos, que dependem de sua posi¢cao relativa
dentro da regido convectiva. Eles viajam uma
distancia caracteristica antes de se misturar com o
material na vizinhanga.

¥ Essa distancia @ chamada comprimento de mistura | e
define a espessura da camada convectiva.

¥ O comprimento de mistura @ normalmente expresso
como uma fracao da altura de escala de pressao HP
(que mede a distancia em que a pressao do gas varia
por um fator e~2.7)

C. A. Wuensche (2021)
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¥ a e o parametro livre fundamental
da MLT. O valor de a e desconhecido
a priori e deve ser defterminado de
forma empirica.

Comparagoes entre modelos de
comprimento de mistura e simulagoes
numeéricas para diferentes tipos
estelares mostram que nao ha uma
escolha Gnica de a que reproduza
todos os tipos estelares, mas «
depende do tipo estelar.

Entretanto a MLT esta longe da
perfeicao e teorias convectivas sdo
também um ativo campo de pesquisa.

C. A. Wuensche (2021)
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Radiag¢ao versus convec¢ao

¥ Transferencia radiativa ocorre sempre que existe gradiente
de temperatura.

M Por outro lado, certas condicoes devem existir para que
convecg¢ao ocorra.

M Nos carocos estelares, convec¢cdo OU radiagdo podem dominar
o transporte de energia.

¥ Nas camadas externas, ambos podem coexistir e fransportar
uma quantidade significativa de energia.

¥ Convecgado envolve transporte de massa e produz uma
composicdo homogenea (mistura de elementos) na regidao
convectiva.

M Radiagao ndo contribui para a homogeinizacdo do interior
estelar.

C. A. Wuensche (2021)
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A ocorréncia de transporte radiativo ou convectivo depende da
fonte de energia e do gradiente de temperatura que, em Ultima
andlise, depende da massa da estrela.

Seq. principal inferior Seq, principal superior
M < 1.2Mg - pp chain M > 1.2Mg - CNO cycle

Convection
Photosphere

Radiation

1 Solar Mass Star

0.1 Solar Mass Star Massive Star

C. A. Wuensche (2021) 44



Rela¢ao massa-luminosidade

M Quanto mais massiva a estrela, mais
rapidamente ela queima hidrogenio e mais
luminosa ela sera. Vamos determinar agora
como a luminosidade da estrela depende de

Suda massa.
dT 3 Kp M
— = L — L oc —
dr 16mTacr? T3 K

Pode-se fazer uma estimativa em ordens de grandeza, usando a equagao
de equilibrio hidrostatico, eq. de estado e eq. de equilibrio radiativo.

C. A. Wuensche (2021) 45



Rela¢ao massa-luminosidade

M A luminosidade da estrela varia = com o cubo de sua
massa. Mas ela tambéem depende da opacidade e
consequentemente a relagao massa-luminosidade nao
sera uma lei de potencia simples.

¥ Na verdade, as relagoes observadas podem ser
aproximadas por leis de potencia com coeficientes
diferentes:

Baixa massa (< 1 M) = L~ M4
Massa intermediaria (1 < M / Mg, < 4) | |2 L™ M* a M3
Massa grande (> 4 M, = L~ M

Seq. Principal L~ M* a L™M?3>

C. A. Wuensche (2021) 46



Reacoes nucleares

¥ Altas temperatura e pressao permitem que os nicleos
de elementos superem a barreira Coulombiana via
efeito tinel - fusao nuclear

¥ Processo normal de producdo de energia até a
producdo de Fe a partir do Si

¥ Fe possui a maior E,; 4 e reacoes para produgdo de
elementos mais pesados sdo endotermicas (retiram

. . E
energia do meio) f===

¥ A diferenca entre as massas dos “produtos” e dos
"reagentes” é liberada na forma de fotons visiveis

¥ A energia liberada contrabalanga a pressao
gravitacional das camadas externas ao nicleo

C. A. Wuensche (2021)
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Reacoes nucleares

¥ Elementos mais pesados que o Fe sao produzidos via
captura eletronica, por processos S (Slow) e R (rapid).

¥ A massa dos elementos aumenta sequindo a trajetoria
de captura de neutrons e decaimento na carta de
nuclideos

Fonte: http://nuclear.csdb.cn
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Carta de nuclideos

n cie8 [c129 [ci3o [cist [cis2 [ci33 [ci34 C138
<20NS <AINS 10MS 2\MS (25118 12648 WM
18 $26 [s27 [s28 [s29 [s30 |[sal S35 S37
] -10 48 21 M3 125 M8 187 M8 11788 25128 B78D S05M
15 P24 [P25 (P26 [P27 [P28 [P29 P30 P32 [P33 [P34 [P35 [P36
o <¥INS 20M38 260 M3 2703 M8 (41428 2408 M 1428D [25MD 12438 4738 SES
14 Si22 [Si23 [si24 [si25 [si26 [Si27 Si33 [Si34 [Si3S
29 M8 2[NS |l MS 22048 2238 4168 63 S 2778 078S
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<40NS 4479MS (22498 o1 1oms AL MS ASMS  [449MS  [4BMS 170MS 132 M8
10 Nel5 Nel7 |[Nel8 [Nel9 Ne23 [Ne24 [Ne2S [Ne26 |Ne27 [Ne28 |Ne29 [Ne30 |Ne3l
] IM2MS |16 MS (17228 7248 3BM AR M3 0197 8 0 M3 17T M8 2MMs >20NS |>280NS
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Fonte: http://nuclear.csdb.cn
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Reac¢oes nucleares
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Reacoes nucleares - pp

ptp>d+e +v

v
d+p-’He+y

*He + “He > "Be +7

'Be+e = Li+vy

Y

’He +°He - “He + 2p "Li+p-2“He

Chain I Chain II

C. A. Wuensche (2021)

B > %Be+et+vy

v

®Be > 2 ‘He

Chain ITI
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Reac¢oes nucleares - CNO
Hydrogen in -lt'_;_ H — BN & |

-13N—> e 4 T g I
'13C+ H — YN+ l

N+ H — 0+ I
0 — BN+ et + v l

157 4+ 1y 1204 ‘He

Helium out

C. A. Wuensche (2021) 54



Reac¢

Produgado de C, N,

oes nucleares - 3

O

‘He+ “He =  8Be

SBe+ *He — “C+7

2o 4He —» 100
6oL e - 29N

C. A. Wuensche (2021)
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Reagoes nucleares - estagios avancados

Queima do C

120_|_ 120% 2ON—|— 4H€
120_|_ 120% 23Na—|—p
120_|_ 120% 23Mg—|—n

C. A. Wuensche (2021) 56



Reagoes nucleares - estagios avancados

Queima do Ne

v+ ONe — 190 1+ 2He

Reacgoes seguintes

4"He—l— ONe 24]\[q—l—v
60+ 10 — 28694+ %He

C. A. Wuensche (2021) 57



Reagoes nucleares - estagios avancados

Queima do Si

v+ 88— **Mg+ *He
‘He + 88i — 528 4+~
‘He+ %Ar — Ca+~

‘He + "2Fe — "°Ni 4~

C. A. Wuensche (2021)
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Vinee '

Escalas de tempo

Estdgio Escala de Temperatura (x| Densidade
tempo (anos) 109 K) (kg.m-3)

Queima de H 7 x 106 0,06
Queima de He 5 x 10° 0,23
Queima de C 600 0,93
Queima de Ne 1 1,7
Queima de O 05 2,3
Queima de Si 1/365 41

Fonte: The Physics of Stars. A. C. Phillips, Wiley, 1999

C. A. Wuensche (2021)

5 x 104
7 x 10°
2 x 108
4 x 10°
1 x 1010

3 x 1010
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Resumo

¥ Fisica da estrutura estelar

v Egs. de equilibrio hidrostatico, transporte radiativo,
conservagao de massa e energia

v Eqs de estado da matéria comum e degenerada

v Papel da massa na disputa entre pressao e gravidade e sua
relagcao com o tempo de vida da estrela.

¥ Equilibrio Radiativo €=» opacidade

¥ Transporte convectivo: necessaria caso radiagao nao
seja suficiente para transferir energia

¥ Reagoes nucleares: governadas pela massa e
composicdo quimica iniciais

¥ Movimento das estrelas no diagrama H-R em fungao de
seus ciclos de reacdes nucleares = Evolugdo Estelar

C. A. Wuensche (2021)
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