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Resumo

Neste trabalho analiso como os processos nucleares no interior de numa estrela do tipo espectral
B interferem no seu tempo de vida. A estrela comeca sua vida na sequéncia principal com 10
massas solares e luminosidade 10 mil vezes maior que a do sol. A partir disso, usando equacdes
da fisica nuclear e dados observacionais obtidos na literatura, calculamos o tempo que ela
permanece na sequéncia principal. Seguindo a evolu¢do natural de uma estrela massiva
encontramos o tempo de queima do hélio e posteriormente a do carbono, considerando a
luminosidade constante e estimando a abundancia dos elementos no nucleo em cada estdgio de
queima. Como o tempo de queima dos elementos pos carbono sdo consideravelmente muito
pequenos em relagdo ao tempo de vida total das estrelas e as incertezas nas medidas nesses
curtos periodos se tornam muito grandes, limitamos nossos calculos de tempo aos trés primeiros
estdgios de nucleossintese. Aos outros estidgios fazemos uma descricio de como ocorrem e

como modificam a estrutura estelar.

Palavras-chave: processos nucleares, evolucao estelar, nucleossintese.



Abstract

In this work is studied how the nuclear processes in the interior of a star of spectral type B,
interfere in their lifetime. The star begins at main sequence with 10 solar masses and brightness
10,000 times that of the sun. Using equations of nuclear physics and observational data from
the literature, we calculate the time it stays on the main sequence. Following the natural
evolution of a massive star, found the helium burning time and then the carbon, making some
considering like constant brightness and estimating the abundance of elements in the core in
each burning phase. As the burning time of others elements are considerably very small
compared to the total lifetime of the stars and the uncertainties in these measurements short
periods become very large, we limit our calculation time for the first three stages of
nucleosynthesis. To other stages a description of how modify stellar structure and as they

happen.

Keywords: nuclear process, stellar evolution, nucleosynthesis.
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INTRODUCAO

Desde os tempos mais remotos questdes como, do que sado feitos o ar, a terra, 0s seres vivos e
corpos celeste, tém intrigado o homem. Muitas teorias surgiram mas foi na Grécia que a ideia
mais proxima da realidade aparece: a matéria € composta por uma particula indivisivel, o &tomo.
Hoje sabemos que os dtomos sdo compostos por prétons, néutrons e elétrons e estes ainda
podem ser subdivididos em mais particulas elementares.

O ndmero de prétons identifica os diferentes tipos de elementos quimicos apresentados na bem
conhecida tabela periddica, sendo que destes, os mais abundantes no universo sao o hidrogénio
e o hélio. Juntos somam aproximadamente 99% da massa total observada (Teruya e Duarte,
2011) e foram os primeiros elementos sintetizados a partir da chamada nucleossintese
primordial, ocorrida num estagio apds Big Bang.

No ntcleo das estrelas a energia € produzida mantendo toda a estrutura estelar em equilibrio,
impedindo o eminente colapso gravitacional. Tal energia € liberada quando reagdes nucleares
acontecem, 0 que por sua vez cria novos elementos através de processos chamados de
nucleossintese. Desse modo, as caracteristicas de corpos de grandes dimensdes como as estrelas
estdo diretamente ligadas aos processos de reacdo nuclear de dimensdes muito menores, assim
fica evidente que conhecer estes processos mais profundamente traria informagdes muito mais
apuradas sobre a evolugdo estelar.

Gragas ao avanco da tecnologia foi possivel realizar experimentos com dimensdes de particulas
elementares, tornando possivel entender como ocorrem e quais sdo os processos relacionados
as interagdes nucleares. Além disso, observacdes cada vez mais precisas nas estrelas nos dao
subsidios cada vez maiores para determinar como os nuclideos sdo formados e como estao
distribuidos no universo.

No capitulo 1 deste trabalho é feita uma andlise sucinta de fisica nuclear, abordando as notacoes,
terminologias e os principais conceitos usados. Abordamos as principais interacdes € como sao
as reacdes que mantem, ou ndo, o nucleo estdvel acontecem e quais as suas caracteristicas.

No capitulo 2 sdo apresentados os processos de nucleossintese estelar e como estas reacdes
influenciam na evolucdo de estrelas massivas. Nosso objetivo principal é entender como a
cadeia de produgdo dos nuclideos interfere no tempo de vida de uma estrela de até 10 massas

solares.



Capitulo 1

O Nucleo Atomico

1.1 Estrutura

O modelo moderno de atomo que hoje conhecemos, comegou a ficar bem estabelecido apds a
descoberta dos elétrons, néutrons e prétons. O elétron foi descoberto em 1897 por J.J Tomson
(1856-1940), o préton em 1911 por Ernest Rutherford (1871-1937) e o néutron em 1932 por
James Chadwick (1891-1974). Estas particulas que formam o niicleo atdbmico possuem massas
aproximadamente iguais mas o préton tem carga positiva € o néutron ndo possui carga.
Usaremos os termos nucleons para as particulas que compdem o nicleo. As diferentes
combinacdes entre eles fazem até os mesmos elementos, chamados de is6topos, apresentarem
caracteristicas distintas como, por exemplo, a estabilidade. Na fisica nuclear chamamos de
nuclideos os elementos is6topos como, por exemplo: 1H , 2H e 3H. Aos elementos com mesmo
nimero de prétons chamamos is6topos, enquanto que para o mesmo numero de massa
chamamos de is6baros € 0 mesmo nimero de néutrons de is6tonos.

A forma geral 4X serd usada para representar os nuclideos, como os ja mostrados no pardgrafo
acima, onde Z € o niimero atdbmico ou nimero de prétons, A € o nimero de massa ou quantidade
de nicleons. Como o nucleo é composto por prétons (Z) e néutrons (N) entdo: A = Z + N.
Também identificaremos os nuclideos usando a notagdo (Z,A) ou escrevendo o nome do
elemento e em seguida seu nimero de massa, por exemplo: carbono-12. Em todos os casos o
nimero de néutrons fica implicito.

Muitas das propriedades dos diferentes tipos de nuclideos ja eram conhecidas pelos chamados
alquimistas que faziam experimentagdes na maioria das vezes sem nenhum método cientifico
mas contribuiram significativamente até o surgimento da quimica em meados do século XVI.

Apesar disso pouco se sabia sobre a estrutura da matéria e isso comeg¢ou a mudar com o
surgimento de novas tecnologias e o avango da fisica de particulas.

Informacdes como o da estrutura nuclear comecaram a ser desvendados através de
experimentos de espalhamento como o de Rutherford, visto na figura 1.1. O método consiste
em langar particulas contra um nucleo conhecido e medir a razio entre o nimero de particulas

espalhadas em determinada direcao pelo nimero de particulas emitidas.



1 R f
3 ) ) .F;
Bloco de Chumbo W Sulfets de Zinco /
s
Feixe de Particulas Alfa
", . - Nicleo de oure
a Pl ]
. . "
N, ®
- .
i o

Figura 1.1 Experimento de Rutherford - Particulas alfa emitidas por uma fonte sofrem espalhamento
em diferentes direcdes ao incidir sobre uma folha de ouro, permitindo calcular o raio nuclear. Fonte:
UFRGS, 2002.

A partir deste experimento, parametros como carga e raio nuclear foram conhecidos. O raio dos
nuclideos conhecidos varia entre 2 e 6 fm aproximadamente, onde um 1 fm (fermi) equivale a
1-10713 cm (Avancini e Marinelli, 2009). Entretanto, para conhecer mais detalhes sobre o
nicleo é necessdrio que a energia das particulas emitidas sejam cada vez maiores. Os
experimentos mostram que o nucleo pode ser descrito como esférico e seu raio € dado pela

equacao:
— 1
T =143 (L.1)

,onde g = 1,5-10"3cm.

Considerando a densidade de nicleons constante no nicleo podemos aproximar a sua forma a
de uma esfera e chegar a equacdo (1.1). E importante salientar que os niicleons néo sio corpos
rigidos com posi¢do e forma bem definida, é sabido que estes tem movimentos proprios com
velocidades estimadas na ordem de décimos da velocidade da luz. Assim em alguns modelos,
calcular r e consequentemente considerar o 4tomo como esférico € muito ttil em diversos
experimentos reais e simulacoes.

Ao se aproximar do niucleo as particulas interagem de maneiras distintas a depender da sua
energia e carga, sendo trés as interagdes fundamentais necessdrias para entender 0os processos

ocorridos nos nucleos. A interacdo eletromagnética pois hd interacdo entre particulas



carregadas, a nuclear forte que mantém os nticleons unidos e a nuclear fraca responsavel pelo
decaimento beta.

A medida que o nimero atdmico cresce, a forca eletromagnética entre os prétons aumenta,
contudo os néutrons nao sofrem a¢do da forca coulombiana. Deste modo cria-se uma assimetria
nas quantidades dos nimeros de néutrons e prétons, quanto mais pesados forem os elementos.
Os ntcleos sdo classificados como leves A < 20, médios 20 < A < 70, pesados A > 70. A

figura 1.2 mostra como essa discrepancia se acentua para elementos mais pesados.

140

120

100

Néutrons

Q 20 40 &0 80 100 120
Protons

Figura 1.2 A banda de estabilidade, regido pontilhada, situa os nuclideos estdveis. O nimero de
néutrons cresce mais rapidamente em relacdo ao nimero de prétons devido a repulsdo elétrica. A reta
representa valores iguais entre prétons e néutrons. Fonte: http://www.learner.org

Para valores de Z proximos de 20, o nimero de prétons e néutrons sao aproximadamente iguais,
apos isso vemos que a repulsdo elétrica se torna cada vez mais relevante e a assimetria cresce.
Devido ao cardter somente atrativo da interacdo forte o aumento do nimero de néutrons
contribuem para uma maior estabilidade nuclear. Contudo o modo como os nucleons ficam
ligados ao nicleo depende de outros fatores, como simetria e paridade. Nuclideos com uma
grande assimetria no nimero de protons e néutrons tornam-se estruturas instaveis. Além disso,
ha evidéncias que mostram que nicleos com prétons ou néutrons em nimero par, ou com 0s
nimeros magicos 2, 8, 20, 28, 50 e 82 ficam mais fortemente ligados (Teruya e Duarte, 2011).

Para entender a estabilidade é necessario conhecer a energia que mantém os nicleons unidos.



1.2 Energia de Ligacao

Os conceitos de massa e energia ficaram melhor estabelecidos com a teoria da relatividade
através da famosa equacio de Einstein, E = mc?. E bem comum na fisica nuclear expressarmos
a massa em termos de energia em elétron-volts (eV).

Em tese podemos saber a massa de qualquer elemento ja que a massa dos prétons e néutrons

sdo bem estabelecidas, usando a relagao:
m(Z,A) = Zm, + Nm,, (1.2)

Mas ao compararmos os valores experimentais e 0s tedricos sempre aparece uma pequena
diferenca de massa entre os valores observados e os encontrados na equacao (1.2), que por sua

vez € raramente valida na fisica nuclear. Definimos a diferenca de massa por:
Vm = Zmy, + Nm, — m(Z, A) (1.3)

Esta diferenga aparece porque quando um nuclideo € formado, parte de sua massa € convertida
em energia de ligacdo dos nucleons. Portanto, para separarmos nicleons devemos fornecer
energia igual ou maior a aquela que os mantém unidos. Assim a diferenca de massa, em elétron-
volts, € definida como a energia de ligacdo numa reacdo nuclear e expressa matematicamente
por:

B (Z,A) = [Zm, + Nm, — m (Z,A)]c? (1.4)

Quando a diferencga é negativa entendemos que parte da massa foi convertida em energia de
ligacdo e quando € positiva essa energia pode ser liberada em forma de energia cinética para
particulas residuais. Entretanto, em muitos casos é mais conveniente conhecer a energia de
ligacdo por nucleon, pois na maioria das reacoes nucleares de captura ou emissdo radioativa
observamos apenas um ou poucos nicleons sofrendo modificagdes em cada processo. Assim

definimos a energia de ligacdo média por nicleon usando a equagao (1.4), como:
B (Z,A)/A = [Zm, + Nm, — m (Z,A)]c?/A (1.5)

Usando a equagao (1.5) podemos fazer um grafico que mostra como a energia de ligagao média

por nucleon, B (Z,A)/A, muda com o aumento do nimero de massa. Observe a figura 1.3:
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Figura 1.3 Energia de ligagdo por niicleon em funcio do niimero de massa para nuclideos estdveis. A
energia cresce rapidamente até A = 56, que € um limite no qual os nucleons estdo mais fortemente
ligados, em seguida decresce lentamente. Fonte: Martin, 2006, pag. 36.

No gréfico acima vemos que a energia por nicleon cresce muito rapidamente chegando a um limite
préximo ao nuclideo S6fe, apos este ponto a energia decresce bem lentamente. A explicagdo para esse
fato é que com o aumento de A, a forca repulsiva dos prétons se torna cada vez mais consideravel,
requerendo assim cada vez mais energia. Além disso, a interacdo forte é de curto alcance, assim o
aumento do volume faz com que nicleons mais externos interajam muito pouco com os outros, tornando
sua ligacdo cada vez mais dificil de ocorrer. Essa combinagdo de fatores leva a um excesso de néutrons
em relacdo ao nimero de prétons e isto tem grandes implicacdes nos processos de formacdo dos
elementos.

Analisando ainda a figura 1.3 fica evidente que a energia de ligacdo depende de muitos fatores como as
interacdes forte e elétrica e questdes estruturais como distribuicao espaciais dos ndcleons. No préximo

tépico veremos como estes fatores e a energia estdo associados.

1.3 O Modelo da Gota Liquida

A energia de ligacdo dada por B(Z, A) pressupde que conhecamos a massa atdmica dos nicleos
resultantes apOs a reacdo nuclear, ja que a priori ndo é possivel conhecer o déficit de massa.
Além disso, consideracdes quanticas e corre¢des tem que ser consideradas pois como vimos
elementos proximos as camadas mais externas interagem mais fracamente via forga forte, e
dados experimentais mostram que nucleons em nimero par ficam mais estdveis. A primeira

féormula matemdtica que melhor incluia resultados experimentais e tedricos, foi desenvolvida



por Carl F.F. Weizsidcker (1912-2007) em 1935 (Martin, 2006). Ele aprimorou o modelo da
Gota Liquida de George Gamow (1904-1968). Neste modelo consideramos cinco termos que

influenciam na energia de ligacao:

B(Z,A) = ayA — agA?? — ac Z(Z —1)A™V3 — a,(A—22)247" — apd  (1.6)

Na equagdo (1.6) acima, temos cinco termos que estdo relacionados a volume, superficie, forca
coulombiana, simetria e paridade, respectivamente. E comum também chamarmos a equagio
de Formula de Massa Semi-Empirica (SEMF), pois como ja dissemos o modelo inclui
resultados experimentais e tedricos.

A interacdo nuclear forte ¢ uma forca de curto alcance por isso cada nicleon sé interage com
os outros que estdo proximos a ele (Cappellaro, 2012). Observando a esfera de volume V, na
figura 1.4, delimitada por uma circunferéncia , vemos que cada nicleon dentro dela interage
com a mesma quantidade de nucleons, ou seja, tem a mesma energia de ligacio média
B (Z,A)/A. Todavia, nicleons na superficie desta esfera interagem apenas com seus vizinhos,
ficando mais fracamente ligados, pois em média estdo ligados a menos nticleons.

A superficie que delimita a camada de menor energia determina que existe um ponto de

saturacao para forca nuclear forte.

Figura 1.4 Modelo de gota liquida no qual os nicleons ficam distribuidos de modo esférico. Aqueles
que se encontram na superficie da esfera interagem com menos nticleons e estdo fracamente ligados.
Fonte Heyde, 1999, pag.213

Os nucleons dentro do volume V s@o os que contribuem para o primeiro termo da equacdo (1.6)

enquanto os que estao fora correspondem ao segundo termo. Como os nucleons na superficie



ndo contribuem no que diz respeito a manter o niicleo coeso, colocamos o sinal negativo no
termo de superficie.

A repulsdo dos prétons age no sentido contrario a ligagao dos nicleos. Este fator aumenta com
o nimero atdmico, sendo um dos grandes responsaveis pela assimetria entre néutrons e protons
observada em elementos mais pesados.

O quarto termo de (1.6) € explicado se usarmos consideracdes quinticas e experimentais.
Observando que A = Z + N, se o nimero de prétons e néutrons forem iguais o quarto termo €
anulado, ou seja, a energia de ligacao se torna maior. Todavia, se Z e N s@o muito diferentes o
fator de assimetria na equagdo (1.6) se torna mais importante. Logo o modelo da gota liquida
expressa matematicamente as observacoes acerca da energia de nuclideos muito.

Finalmente temos o termo de paridade que constitui mais um elemento empirico no modelo da
gota liquida. As observagdes mostram que quando o nicleo é composto por nicleons em
numeros pares a ligacdo se torna mais forte, enquanto que em nimeros impares se torna mais

fraca, deste modo podemos escrever:

apA3/* se N e Z sdo pares
8 =4 —apA3/* se N e Z sio impares
0 ,um par e outro impar

A figura 1.5 mostra a energia de ligacdo por nicleon de cada termo da equacdo (1.6)

separadamente.
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Figura 1.5 Contribuicdo de cada termo da SEMF em funcdo do nimero de massa. Subtraindo cada

termo abaixo do de volume que ndo contribui para a ligacao encontra-se o valor total SEMF.O termo de
paridade foi omitido. Fonte Martin, 1999, pag. 54.



A reta que representa o termo volumétrico nos mostra que a energia de ligagdo por nicleon € a
sempre a mesma, como haviamos dito, cada nicleon interage com a mesma quantidade de
nucleons. Subtraindo cada termo chegamos a uma boa aproximagao dos valores experimentais

apresentado apresentados na figura 1.3.

1.4 Radioatividade

A energia que mantém os nucleons ligados depende de diversos fatores como vimos na equagao
(1.6). Quando os nuclideos estao em configuracdes nas quais sua energia de ligagao ¢ fraca eles
se tornam instdveis e podem sofrer transformagdes em sua estrutura ou composi¢ao. O processo
no qual um nucleo se modifica através de emissdo de particulas ou radiacdo é chamado de
decaimento radioativo.

Cada nuclideo decai de um modo e em tempos diferentes até alcangar a estabilidade. O tempo
necessdrio para que metade dos nucleos iniciais decaia é chamado de meia-vida e a taxa na qual

isso ocorre € dada pela expressao:

2= —AN(D) (1.7)

,onde A € a constante de decaimento.
Usando a equagao (1.7) podemos chegar a relagdo entre o nimero de nicleos num determinado
e o nimero inicial por:

N(t) = N(0)e™* (1.8)

0]
2

Quando N(t) = , temos exatamente a definicdo de meia vida. Substituindo esse valor na

equacdo (1.8) encontramos o tempo de meia vida:

In(2)
2

12 = (1.9)

E importante ressaltar que o decaimento € um processo de natureza quantica e sendo assim tem
uma probabilidade de ocorrer num determinado tempo. Entdo ndo se pode determinar

exatamente quando a reagc@o ocorrerd apenas as probabilidade.
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Outra caracteristica quantica das particulas que devemos considerar é que os nicleons possuem
diferentes estados, assim como o elétron. Desse modo, o préton e o néutron podem ser

entendidos como particulas em estados diferentes; para isso € definido um nimero quantico I =
1 . 1 R .
> para o proton, el = — para o néutron. A mudanca entre esses estados faz o ntcleo se

transformar através de um processo conhecido como decaimento Beta. Este € um dos tipos de

decaimentos que veremos a seguir.

1.4.1 Decaimento Beta

A natureza quantica da interagdo fraca permite a transi¢cao espontanea (ou nao) entre estados
dos ntcleons se isto for energeticamente vidvel. Caso ocorra uma transformacao espontanea de
um néutron num préton ou vice-versa, o nimero atdmico muda, ou seja, o nuclideo €
transformado. Numa rea¢do ndo espontinea, de captura por exemplo, o decaimento pode
aumentar 0 nuimero atdmico ou o numero de massa. A essas transi¢cdes chamamos de

decaimento beta e ela pode ocorrer de trés modos diferentes.

i) Beta Menos (87)

Um néutron muda de estado se transformando num préton.
n-p+e +7, (1.10)

A mudanga no nucleo (Z,A4) = (Z + 1,A), mostra que este processo radioativo € um dos
mecanismos de sintese de elementos através da transformacao de elementos mais leves em mais
pesados. A conservacdo da carga, energia, momento entre outras sdo respeitadas através da

emissao do elétron e do antineutrino do elétron.

ii) Beta Mais ( )

Um préton muda de estado se transformando num néutron.

p-n+et+u, (1.11)
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Neste caso, a mudanca no nicleo (Z,A) = (Z — 1, A) permite a sintese de elementos mais leves
a partir dos pesados. E importante notar que a soma da massa do néutron e do pésitron é maior
que a massa do préton portanto este processo requer uma energia de 1,805 MeV para acontecer,
ou seja, € um processo endotérmico. Na maioria das reagdes essa energia € cedida naturalmente

como no caso da sintese de deutério que veremos futuramente.

iii) Captura de elétrons

Em alguns casos elétrons livres ou da camada K sdo capturados o que provoca a seguinte reagao:
pte -»>n+v, (1.12)

A mudanca no ntcleo e as consideracdes feitas sobre as leis de conservagdo sao as mesmas do

decaimento B*.

Usando a equacao (1.6) e considerando A constante temos:
B(Z,A) = ayA — agA?® — ap6 — ac Z?A™ V3 + ac ZAY3 — a,(A—4Z + 4Z%47Y)
B(Z,A) =N+ Z?(—acA™Y3 —4a, A1) + Z(acA™Y/3 + 4a,)
B(Z,A) = LZ* —MZ+ N (1.13)
,onde : L=—acA"Y3—4q, A",
M=a,A"Y3 +4q, ¢

N:avA - a5A2/3 - ap5_aAA

A equacdo (1.13) é uma equagdo de 2° grau e é representada graficamente através de uma
pardbola. Para um mesmo valor de A podemos usar diferentes Z como mostrado na figura 7,

abaixo:
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Figura 1.6 O grafico representa a energia de ligacdo obtida pela SEMF para A = 125, onde o ponto
minimo corresponde nuclideo mais estdvel. Os nuclideos a esquerda passaram por decaimento beta
menos enquanto que os da direita por beta mais, até se tornarem estdveis. Fonte: Cappellaro, 2012, pag.
14

O gréfico mostra que para Z < 52, o processo mais vidvel é o decaimento de um néutron num

préton, enquanto que para Z > 52, o préton decaird num néutron. O nuclideo 5,T ndo decai

espontaneamente pois € estavel.

1.4.2 Decaimento Alfa

Como vimos na figura 1.3, com o aumento do nimero de massa a energia de ligacao por nicleon
cresce rapidamente até atingir um maximo proximo ao ferro-56. A partir deste ponto, a energia
decresce pois cada vez mais a forca coulombiana e o termo de superficie da equacgdo (1.6) se
tornam mais relevantes. Nuclideos muito pesados podem decair através da emissdao de um
nicleo de hélio chamado de particula alfa («), devido a estes fatores. A reacdo pode ser

esquematizada por:

(Z,A) > (Z—-2,A—4) +a (1.14)

A energia liberada ou absorvida para que a reagdo aconte¢a chamaremos de Q da reagdo,

definida pela expressao:

Q=M; — Mg (1.15)
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, onde M; € a massa inicial dos reagentes e My € a massa final do resultado da reag@o.

Evidentemente, outros tipos de decaimento como o beta ou emissdo de outros nicleos podem
ocorrer e a probabilidade de que ocorram depende de muitos fatores. Por exemplo, o litio-11
decai em aproximadamente 8,5 ms por decaimento beta menos, enquanto o berilio-8 decai em
duas particulas alfa em aproximadamente 10~ 16s (Teruya e Duarte, 2011). No primeiro caso,
o problema € a assimetria muito grande entre prétons e néutrons enquanto que no segundo a
emissao espontanea a ocorre pois a massa do nuclideo é maior que a dos ntcleos alfa, levando
auma diferenca de massa positiva, o que favorece esta reacdo. Usando a equacao (1.4) podemos

escrever de modo anédlogo:

Q = [m(Z,4) —m(Z —2,4—4) —my(2,4)]c? (1.16)

Entendemos Q como a energia liberada ou recebida quando a reag¢do acontece. Para Q > 0, a
reacdo € exotérmica, ou seja, libera energia. Para Q < 0, a reacdo absorve energia, ou seja, é
endotérmica. Na figura 1.7 podemos ver o porqué de alguns nuclideos, como o ja citado berilio-

8, decairem via emissao de particula a.

10 | oMot
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D -~"o &0 . &% -
; - “aPen T
= - ey
~ 209
. Bi
o .
0 S 208y
—1( o °l ! | |
0 50 100 150 200 250 A

Figura 1.7 Mostra a relagdo entre a energia liberada pelo decaimento alfa e o niimero de massa 4, para
nuclideos beta estaveis. A linha reta corresponde a medi¢des usando SEMF, enquanto as linhas
tracejadas a meias vida de alguns nuclideos. Os valores negativos de @ indicam que o decaimento alfa
sO pode acontecer se energia externa for cedida para nuclideos de baixo nimero de massa, com poucas
excecdes como o berilio-8. Para nuclideos com A > 150 a reagfo é espontinea. Fonte: Basdevant, Rich
e Spiro, 2005, pag. 95.



14

Usando a equacao (1.15) temos a condi¢do necessdria para que ocorra o decaimento a:

mge(2,4) > m(Z,A) —m(Z — 2,4 — 4) (1.17)

Usando como exemplo o berilio-8 na equagdo (1.15) temos:

Q = [m(4,8) —m(2,4) — my(2,4) ]c?
Q ~ 7456,89 — 7456,80
Q ~ 7456,89 — 7456,80
Q ~ 0,1 MeV

Este resultado estd em concordancia com a figura 1.7.
A separacdo de uma particula alfa de um nuclideo requer uma energia igual ou maior aquela

que o mantém ligado. Os potenciais repulsivo e o atrativo estdo representados na figura 1.8:

V(r)
//

(’/r—%‘\ Y

1

E -0
_t\_,/ l
0 t

R g ”

Figura 1.8 Potencial eletrostatico da particula alfa a uma distincia 7, do centro do nicleo. A barreira é
criada pela interacdo forte entre os nucleons e a particula alfa. Classicamente particulas com energia
inferior ao potencial V(r) ndo escapariam da barreira, entretanto o tunelamento quantico afirma que
existe uma probabilidade de ocorrer o escape. Fonte Martin, 2006, pag. 239

A distancia da particula alfa até o centro do nuclideos € 1, e R € o raio de acdo da interacdo
forte. O potencial coulombiano V (r) aparece devido a interacdo eletromagnética e a barreira a
interacdo forte. Para nuclideos com nimero de massa muito grande, podemos imaginar que
algumas particulas alfa estdo além da barreira, ou seja, 7, > R. Nesta situacdo evidentemente a

particula serd emitida. Mas se a particula estiver numa distdncia 7, < R a emissdo seria
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impossivel. A solugdo para esta questdo vem do efeito quantico chamado de Tunelamento
Quantico. Existe uma probabilidade de uma particula com energia E menor que a barreira de
transpd-la. Esta probabilidade € um fator que torna a meia vida impossivel de ser exatamente

determinada.

1.4.3 Decaimento Gama

Sabemos que um elétron emite radia¢do quando sai de um nivel mais energético para um menos
energético. De modo andlogo, um nuclideo possui diferentes niveis de energia e ao ser
perturbado pode apenas sofrer transi¢des entre esses niveis, sem que haja mudanca nos

nucleons. A reacdo que representa o decaimento gama € dada por:

(Z,A), - (Z,A)+y (1.18)

O indice n representa um estado excitado. Nesse decaimento a radiagao emitida é um féton y e

sua energia depende da estrutura e da diferenca de energia entre o estado final e inicial do

nuclideo.
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Capitulo 2

Nucleossintese

As estrelas se formam devido a pequenas flutuagdes de densidade nas nuvens de gas e poeira
compostas principalmente de hidrogénio. Estas pequenas flutuagdes acabam por colapsar a
nuvem devido a acdo gravitacional sempre atrativa. No centro da nuvem em colapso a
temperatura cresce a medida que a contragdo continua at€é o momento no qual os prétons se
fundem liberando energia suficiente para manter o equilibrio entre a pressao e a gravidade.
Para nuvens suficientemente grandes com cerca de 10* massas solares o colapso pode formar
uma estrela (UFRGS, 2012). Evidentemente diversos fatores como metalicidade, temperatura,
rotacao entre outros, tem influéncia direta sobre a formacao de estruturas. A depender da massa
de gds, estrelas de diferentes caracteristicas se formam como as estrelas tipo B que possuem
temperatura superficial entre 10.000 - 28.000 K. Na maior parte da vida de uma estrela ela
converte hidrogénio em hélio através do processo de fusdo, mas em outros estagios ela passara
a criar elementos mais pesados como carbono, até no maximo o ferro. Os caminhos principais
para converter hidrogénio em hélio sdo a cadeia pp ou préton — préton e o ciclo CNO. A queima
de hélio por sua vez € feita através do processo triplo alfa. Estas reacOes requerem certos
intervalos de temperatura para que a sintese ocorra com uma certa probabilidade, e em cada
uma delas consideraremos que a interacao coulombiana ja fora vencida, observando apenas por
hora, a interacdo forte e fraca.

Para a formacdo de elementos mais pesados temos a captura de néutrons que pode ocorrer de
duas formas: o processo mais lento ou processo s (slow) e o mais rdpido ou processo r (rapid).
Estes processos requerem muita energia e densidade alta de néutrons, o que por sua vez é
possivel em supernovas, fase final da vida de algumas estrelas mais massivas que o nosso sol.
Este capitulo tem como objetivo entender como os elementos mais leves e mais pesados sdao

sintetizados e qual a sua relagdo com os processos de decaimento j4 citados no capitulo anterior.

2.1 Classificacao Estelar

Existem muitas maneiras de classificar uma estrela usando parametros como sua massa,
temperatura superficial, luminosidade e cor, além de outras caracteristicas. Em 1890, um tipo

de classificacdo chamado de Sequéncia Espectral de Harvard ou simplesmente classificacao
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espectral foi criado. Nesse sistema uma relacdo entre espectro e temperatura superficial é

estabelecida através da lei de Wien:

AT, =k @2.1)

, onde k € uma constante e 4,4, € o comprimento de onda maximo observado em angstrons.
O espectro é como uma identidade tnica dos elementos quimicos em suas diversas composi¢des
eletronicas e para cada composicdo temos um comprimento de onda associado. Assim, a
comparac¢do das linhas observadas em laboratdrio com as obtidas analisando a superficie das
estrelas revela a composi¢ao quimica superficial, e por sua vez a temperatura através da equagao
(2.1).

Em resumo podemos dizer que estrelas mais quentes apresentam A,,,,, menor e possua vez sao
mais branco azuladas, enquanto as mais frias tem A,,,, maior sendo mais avermelhadas. A
classificacdo por cor ou espectro relaciona as letras O, B, A, F, G, K e M com cores e

temperatura superficial, como mostra a tabela 2.1 abaixo:

Tabela 2.1 Mostra a relaga@o entre o tipo espectral das estrelas com sua cor, temperatura superficial e as
linhas de absorcdo observadas. Cada linha tem relacdo tnica com um elemento sendo assim a sua

identidade. Fonte: http://www.astro.iag.usp.br/

Tipo Espectral | Cor Temperatura Linhas de Absorc¢ao

Superficial (103K) | Principais

0] Azul >28 He ionizado (fortes), elementos pesados

ionizados (OIII, NIII, SiIV),

B Azulada 10-28 He neutro (moderadas), elementos

pesados 1 vez ionizados

A Branco 7,5-10 He neutro (muito fracas), ionizados, H
(fortes)
F Amarelada | 6-7,5 Elementos pesados 1 vez ionizados,

metais neutros (Fel, Cal), H (moderadas)

G Amarelo 5-6 Elementos pesados 1 vez ionizados,

metais neutros, H (relativamente fracas)

K Laranja 3,5-5 Elementos pesados 1 vez ionizados,

metais neutros, H (fracas)

M Vermelha <3 Atomos neutros (fortes), moleculares

(moderadas), H (muito fracas)
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Essa classificacdo ainda foi refinada atribuindo valores de 0 a 9 para cada tipo espectral, o que
implica em uma precis@o maior, por exemplo, para temperaturas intermedidrias. Uma estrela
classificada como B0 tem temperatura superior a uma B9.

Uma das limitagdes desta classificagc@o estd no fato de que as observagdes mostram que muitas
estrelas tem a mesma temperatura superficial porém luminosidades diferentes. Evidentemente
a inclusdo deste parametro levaria a um sistema de classificacao muito mais preciso e completo.
Sabendo que a luminosidade pode ser medida conhecendo o produto do fluxo de energia pela

area:

L=F-A (2.2)

E que o fluxo e a temperatura superficial estdo relacionados pela expressao:

F=0g-T% (2.3)

Considerando uma distribuicao aproximadamente esférica:

L=o0"-T* 4nR? (2.4)

Esta expressao mostra que para uma mesma temperatura, a luminosidade sé poderd ser diferente
para raios diferentes. Assim quanto maior for a estrela, maior serd a sua luminosidade para uma
mesma temperatura superficial. E importante notar que a luminosidade citada é a absoluta, ou
seja, aquela que dois corpos apresentam a uma mesma distdncia. E comum também a
chamarmos de magnitude absoluta e a apresentarmos em comparac¢ao a luminosidade do sol.

O gréfico que relaciona a luminosidade e o tipo espectral foi criado por Ejnar Hertzsprung
(1873-1967) e também de modo independente por Henry N. Russel (1877-1957), e € hoje

conhecido como Diagrama de Hertzsprung-Russel. Abaixo temos este grafico, na figura 3.1.
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Figura 2.1 Diagrama H-R classifica as estrelas de acordo com sua luminosidade e temperatura ou tipo
espectral. A faixa cinza chamada sequéncia principal € onde a maior parte das estrelas observadas se
encontra e consome hidrogénio como combustivel principal. Alguns exemplos de estrelas préximas sdo
apresentados e suas respectivas classificacdes no diagrama H-R. Fonte: http://www.astro.iag.usp.br/

A sequéncia principal € uma faixa na qual a maior parte das estrelas fica enquanto queima seu
combustivel principal, o hidrogénio. A forma mais simples de usar este combustivel em estrelas
de massa inferior a 1,5 massas solares (M < 1,5 Mg) € a fusdo de prétons ou cadeia préton-
proton. As estrelas tipo O tem massa superior a 1,5 Mg , neste caso o chamado ciclo CNO
torna-se mais importante no processo de queima de hidrogénio. No momento em que a queima
de hidrogénio ndo € suficiente para manter o equilibrio entre a pressao e a gravidade as estrelas
evoluiram até safrem da sequéncia principal. A partir dos préximos tépicos veremos os
processos de nucleossintese em estrelas de tipo espectral O, as suas transformagdes e principais

caracteristicas.
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2.2 Cadeia PP

O hidrogénio pode ser convertido em hélio se a temperatura central for alta o suficiente para
vencer a barreira coulombiana. Isto s6 acontece para temperaturas acima de 1,4-10° K (
Madejsky, 2014) levando ao processo conhecido como fusdo. A cadeia PP pode ocorrer de trés

modos distintos classificados como: PP1, PP2 ou PP3.

2.2.1 Cadeia PP 1

O ciclo primério de transformacao do hidrogénio consiste em unir dois prétons e quando isso

acontece ao invés da reacdo criar o nuclideo 2He, ocorre um decaimento:

H+p—> ?H +e* +v, (2.5)

A reagdo acima € explicada pelo processo de decaimento beta mais f* mostrado na equagdo
(1.11). Apesar do processo ser endotérmico com energia Q = —1,805 MeV/, a energia de
ligacdo do nuclideo 2H, que pode ser encontrada pela equacio (1.4), é B (1,2) = 2,225MeV.
Desse modo a energia total VE = 0,420 MeV liberada € positiva, a reacdo é exotérmica e
concede energia cinética para o pésitron e neutrino. O pésitron por sua vez € aniquilado quando
interage com um elétron liberando 1,022 MeV de energia ( ver figura 2.2). Finalmente temos
a energia total da primeira parte da cadeia pp 1 € aproximadamente 1,442 MeV .
Posteriormente o deutério pode se combinar com outro hidrogénio formando hélio, através da
reacio:

H+p—- 3*H +y (2.6)

Neste passo ndo ha mudanga de estado dos nticleos apenas energia sendo emitida em forma de
féton. A energia liberada neste passo € de aproximadamente 5,493 MeV'.

Por fim dois hélios 3 obtidos nos passos acima e se combinam em hélio 4.

3 3 4

He + "He - "He +2p 2.7)
Deste modo a reacdo € concluida sintetizando hélio e restituindo dois prétons ao meio. A

energia liberada neste dltimo passo € de 12,860 MeV'.

Podemos resumir todo o processo acima pela reacdo mostrada na figura 2.2:
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Figura 2.2 Representagdo esquematica da cadeia PP 1. A fusdo de dois prétons forma deutério que aos
se fundir com outro préton forma o nuclideo hélio-3. Com duas reacdes deste tipo o hélio 4 pode ser
formado a partir da fusdo dos dois helio-3 criados. Durante o processo energia € liberada em forma de
radiagdo e particulas e no fim dois prétons sdo restituidos ao meio.

No total a cadeia PP1 libera 26,2 MeV de energia e sua probabilidade de ocorrer € de 86%.
Além deste caminho também existe a probabilidade de ocorrer outras reacdes do a partir do

ultimo passo descrito pela PP1. A seguir veremos estes processos e suas probabilidades.

2.2.2 Cadeia PP 2

No processo descrito por PP1 vimos que é necessdrio a formacéo de dois >He até que a reacio
final ocorra, criando *He. Contudo h4 a possibilidade de usar *He ji formado na estrela como

agente catalisador numa reacdo com >He através de dois caminhos diferentes. Um destes

caminhos € a cadeia PP2 descrita pela reagao abaixo:

*He + a — 7Be+y

'Be+e” - "Li+v,

‘Li+p—- ®Be+y

8Be » *He+ a (2.8)

No primeiro e terceiro passo temos apenas fusdo através da interacdo forte, e no segundo e
terceiro passos temos os processos radioativos de decaimento por captura eletrOnica e emissao
alfa, respectivamente. No total a cadeia PP2 libera 25,7 MeV e sua probabilidade de ocorrer é

de 14%.
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2.2.3 Cadeia PP 3

Usando o mesmo catalisador do processo PP2, e seguindo o primeiro passo temos:

*He + a — 7Be+]/

'Be+p— ®B+y

8B » 8Be+et + v

8Be » *He+ a (2.9)

O ciclo PP3 tem como principal diferenca em relagdo ao ciclo PP2, a captura de um préton
através da interacdo forte com emissdo de particula gama, no segundo passo da equagao (2.7).
No terceiro passo temos um decaimento B7 e no dltimo passo um decaimento alfa,
semelhantemente ao ocorrido no PP2. No total a cadeia PP3 libera 19,3 MeV e sua
probabilidade de ocorrer € de 0,02%. A captura de um préton ao invés de um elétron, requer
maior energia o que diminui a probabilidade de PP3 em relacdo a PP2. Notemos ainda que a
captura de um préton pelo litio dispende mais energia para o ciclo PP2 que o decaimento

ocorrido em PP3, o que explica a diferenca de energia entre eles.

2.3 Ciclo CNO

Como dissemos estrelas com massa acima de 1,5 massas solares usam o ciclo CNO na fase
inicial de sua evolucdo, desde que elas tenham os agentes catalisadores o suficiente, portanto
estrelas de primeira geragdo tem probabilidades baixas de usar este mecanismo. Usando o
carbono-12, nitrogénio-14 ou oxigé€nio-16 como catalisadores para produzir hélio, as estrelas
consomem hidrogénio mais rapidamente que nas cadeias PP. O primeiro passo da cadeia PP em
condicdes tipicas de uma massa solar dura aproximadamente 10%anos enquanto que as do tipo
espectral B o passo mais lento é inferior a 108 anos (Madejsky, 2014).

O ciclo CNO pode ocorrer das seguintes formas:

2etp->BN+y
BN S BC+et +u,

Be+p->"N+y
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UN+p->T0+y
50 5 BN+et +v, (2.10)

A partir da dltima reag¢do na equacao (2.8) temos diferentes possibilidades. O mais provavel

BN+p-1C+a (2.11)

O processo descrito acima pode continuar de forma ciclica consumindo prétons.
Se o decaimento por emissdo alfa ndo ocorrer no dltimo passo de (2.9) o processo de sintese
pode continuar da seguinte forma:

BN+p->1t0+y

0 +p->YF+y

YEF 5170+ et + v,

"0+p->M"N+a

YN+p->10+y

150 > BN+ et + 1, (2.12)

Também podemos pensar no processo acima comecando a partir de >N formando um ciclo
completo ao final de (2.10).
Novamente se o decaimento por emissdo alfa ndo ocorrer agora no quarto de passo (2.10) o

processo de sintese pode continuar para:

Yo+p-BF 4y
B 53804+ et +v,

80 +p->N+a (2.13)

Em cada processo os catalisadores sdo restituidos no fim das reacdes. Apesar de (2.11) nao
formar um ciclo que restitui *”0, é possivel que isso ocorra. Afim de evitar repeticdes de
inimeros ciclos, a figura 2.3 mostra que a partir da rea¢do de fusdo com um préton podemos

formar um ciclo perfeito para cada nuclideo. Ademais, em todos eles ocorre a liberacdo das
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mesmas quantidades de particulas e fétons, com a conversao de quatro prétons em um nucleo

de hélio semelhantemente ao ocorrido na cadeia PP1.

(P2~ (psY)

1?0

N 160
(p.) N (p,7)>(‘
(p,o)

Figura 2.3 Fusdo de prétons com os catalisadores carbono, oxigénio e nitrogénio formando hélio. O
ciclo principal CNO I inicia-se com o carbono 12 que ¢ restituido apds a formagdo de um nicleo de
hélio. O ciclo CNO II e III podem ocorrem mais com baixa probabilidade principalmente na passagem
pelo fldor 19.Independentemente do caminho escolhido 4 prétons sdo consumidos num ciclo completo.

Fonte: Langer, 2012, pag. 52.

Os possiveis caminhos alternativos mostrados em (2.10), (2.11) e na figura 2.3 tem baixa
probabilidade. Existem diversas outras possibilidades de queima de hidrogénio os quais
necessitam de altissimas temperaturas e metalicidade para serem consideradas relevantes. Os

ciclos NeNa e MgAl sdo exemplos de meios alternativos para queima de hidrogénio.

2.4 Tempo na Sequéncia Principal

Seguindo a evolucdo natural da estrela, parte do hidrogénio terd se convertido em hélio no
nicleo, com isto a concentracio desse elemento aumenta e a probabilidade de que reacdes com
ele ocorram torna-se cada vez maiores. Quando 10% do hidrogénio for consumido, a estrela
passa por transformagdes em sua estrutura saindo da sequéncia principal como mostra a figura
abaixo x. O valor de 10% € conhecido como limite Schenberg-Chandrasekhar estudado pelo
brasileiro Mdrio Schenberg (1916-1990) e o indiano Subrahmanyan Chandrasekhar (1910-
1995) e publicado em 1942.
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Figura 2.4 Diagrama H-R com a evolugdo de uma estrela com temperatura entre 30 a 40 mil Kelvins.
Enquanto na sequencial principal seu principal combustivel € o hidrogénio. Quando este ndo é capaz de
manter o equilibrio entre a pressdo interna e a gravidade a estrela passard por transformacdes na
temperatura, raio e luminosidade até comegar a queima de hélio. Fonte: http://cosmos.phy.tufts.edu/

Estrelas mais massivas consomem mais rapidamente o hidrogénio e por sua vez diminuem o
tempo na sequéncia principal. Para uma estrela do tipo espectral B de at¢ M = 10 Mg, e
luminosidade L = 10* L, podemos calcular o tempo de permanéncia na sequéncia principal.
Usando os resultados obtidos nas equacdes de (2.5) a (2.7) vemos que a cadeia PP1 libera
26,2 MeV enquanto que as equacdes de (2.8) a (2.9) do ciclo CNO libera 25,0 MeV. Nos dois
processos 4 prétons sio usados para formar um nuicleo de hélio, com uma diferenca de energia
de 1,2 MeV. Apesar desta semelhanca o ciclo CNO produz energia mais rapidamente € como
ja dissemos é mais importante em estrelas de alta massa. Assim a eficiéncia de quatro prétons,

via ciclo CNO, € igual a:

_Ecno _ 25,0MeV
M, 67-10"?7Kg

n ~3,7-10%3eV/Kg (2.14)

Como a massa do Sol é de 2 - 103°K g, uma estrela de 10 massas solares tem energia total igual
a:

Er = 110 Mg
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E; = 7,4-10%eV (2.15)

Desse modo, o tempo para a queima de todo o hidrogénio, sabendo que a luminosidade do sol

éde Ly = 25-10* eV /s , e a estrela tem luminosidade L = 10*L, € dado por:

LB 74 1054 eV
CNO™ | 7 25,0-10%8¢eV/s

tenvo ~ 1108 anos (2.16)

Entretanto, quando queima 10% de seu hidrogénio sua estrutura muda e como j4 dissemos ele
sai da sequéncia principal. Portanto, o tempo na sequéncia principal considerando apenas a

queima de hidrogénio é da ordem de:

tsp = 107 anos (2.17)

E importante salientar que, até a ignicio ou flash de hélio a estrutura estelar muda
gradativamente e consequentemente o equilibrio entre o colapso e a pressdo da radiagdo
também. Com reducao do hidrogénio no nicleo e o aumento de hélio, a for¢a gravitacional se
torna maior que a pressao da radiagdo aumentando a temperatura central. Em determinado
momento a temperatura se torna tao alta que o hidrogénio nas camadas préximas ao nucleo e o
hélio na regido central comecam a sofrer fusdo. Isso faz a pressdo se tornar cada vez maior
levando a uma expansdo e consequentemente ocorre a diminui¢do de sua temperatura
superficial (veja eq. 2.4) como mostra a figura 2.4. Para estrelas do tipo espectral B com a massa
e luminosidade que consideramos, a expansdo as leva para a classificagdo de supergigante.
Estrelas de baixa massa, como o nosso sol, se tornam gigantes vermelhas. No préximo tépico
veremos como o hélio reage através da fusdo liberando a energia necessdria para manter a

estabilidade estelar e como isso influencia na evolugao de nossa estrela.
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2.5 Processo Triplo Alfa

Em condi¢des tipicas no interior das estrelas, algumas reacdes envolvendo o hélio serdo
desconsideradas pois produzem nuclideos muito instaveis que sao destruidos rapidamente. Um
exemplo de reacdo de fusdo do hélio com um préton impossivel é : *He +p — °Li +y.
A reagdo mais vidvel é com a particula alfa, que nada mais é do que um nicleo de hélio. Para
que dois nicleos de hélio se fundam é necessdrio uma temperatura central T, > 108K, assim a

reacdo abaixo se torna relevante.

*He+a o ®Be+y (2.18)

Mas esse nuclideo decai muito rapidamente via emissdo alfa, a equacdo (2.13) € reversivel.
Portanto € necessdrio que outra reac@o ocorra logo em seguida com outro nucleo de hélio para
que o nuclideo se torne estdvel. Assim temos a reacdo mais simples e estavel para queima de

hélio, da seguinte forma:

*He+a - ®Be + 14
8Be+a - *C+y (2.19)

A primeira reacdo € endotérmica pois possui Q = —91,8 Kel/, o que € um problema do ponto
de vista do equilibrio térmico. Mas como fora dito, as reacdes ocorrem muito rapidamente e
quando a rea¢do com o berilio ocorre temos: Q = 7,36 MeV; entdo a reacdo completa libera
7,27 MeV de energia. Outras reagcdes sdo possiveis usando o hélio como combustivel e isso

depende da massa, composicao e temperatura da estrela. Abaixo temos algumas destas reagdes:

2eta-0+y

%0 +a - 20Ne+y

Ne + a » **Mg +y

“Mg+a- *8Si+y

BSit+a—-3S+y

32Si+a - 3CAr+y (2.20)
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Até o terceiro passo da equacdo (2.20) na formacgdo do magnésio-24 as reacdes sdo possiveis
apesar da probabilidade diminuir muito, apds a formacgdo do oxigénio-16 no primeiro passo.
Nas condi¢des tipicas que estamos tratando a formacdo do silicio € desintegrado muito
rapidamente por foto dissocia¢ao (Chung, 2001). Como sdo necessarios trés particulas alfa para
formar o nuclideo estdvel, oxigénio-16, esse processo é chamado de Triplo Alfa.

Usando a equacio (1.3) podemos calcular a energia total do processo triplo alfa (até°0),
considerando apenas o hélio convertido durante a sequéncia principal (10% de 10 Mg ) e o
resultado ja encontrado na equacdo (2.19). Neste passo escreveremos diretamente o Q das trés

reacoes:.

Q=727+ (Mlzc + M, — 160)

Q = 14,33MeV (2.21)
A eficiéncia energética do processo triplo alfa nessas condicoes, € dada por:

_ E3, 14,33 MeV
M, 19,93-10"27Kg

n

n ~7,16-10%2eV/Kg (2.22)

Dada a condigdes inicial de massa M = 10 Mg podemos calcular a energia total pela queima
de hélio:

Er = n-10%M
= 14,33 -10%2%eV (2.23)

!
H
I

Sabendo que a contribuic@o da energia no nicleo para a luminosidade € de no maximo 48%
(INPE, 2005) e usando este valor maximo, temos uma luminosidade L = 0,48 - 104L®. Deste

modo podemos estimar o tempo para a queima de todo hélio, usando:

Er _ 14,33-10% eV

tr, = =
37 L T 12,0-1048eV /s
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tzq ~ 3,83 -10° anos (2.24)

Novamente vale ressaltar que o cdlculo inclui apenas o hélio produzido pelo hidrogénio na
sequéncia principal, ou seja, o hélio produzido apds este periodo e o pré-existente ndo foram
considerados, e que a luminosidade permanece aproximadamente constante durante a queima
de hélio, fig. 2.4.

Como vimos, a queima de hidrogénio determina a posi¢@o da estrela na sequéncia principal no
diagrama H-R, e que apds isso ela vai se tornando uma gigante ou supergigante até iniciar a
queima de hélio. Quando o processo triplo alfa se torna predominante no nicleo temos um novo

equilibrio entre a gravidade e pressio, e a estrela entra no chamado ramo horizontal, figura 2.5.
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Figura 2.5 O ramo horizontal € uma faixa na qual as estrelas passam ao exaurir o hidrogénio no niicleo
e comecar a queimar hélio através do processo triplo alfa. Apds consumir este combustivel no nticleo
elas vdo para o ramo assintético de gigantes ou supergigante. Fonte: UFRGS, 2012

Apbs o tempo estimado em 100 mil anos, o hélio através do processo triplo alfa também sera consumido,
criando um desequilibrio entre a gravidade e pressdo. Semelhantemente ao ocorrido apds a sequéncia
principal, haverd queima de hélio e hidrogénio em camadas mais externas, aumentando novamente o
raio e levando nossa estrela para o Ramo Assintético das Gigantes (AGB), como mostrado na figura
2.5.

A partir dos nuclideos formados pela queima de hélio veremos outros meios de se obter

elementos mais pesados e como isto faz nossa estrelas do tipo espectral B evoluir.
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2.6-Nucleosintese até o Ferro

Até aqui vimos somente a queima de hidrogénio e hélio formando nuclideos com nimero de
massa maximo A = 36. Porém o nucleo da estrela fica composto essencialmente por carbono
e oxigeénio, devido as baixas probabilidades de formacgdo para A > 16 para temperaturas tipicas
no ramo horizontal de estrelas até 10 M. Na figura 1.3 também vimos que existe um limite
préoximo ao ferro-56 para qual a energia de ligagdo por nicleon se torna méxima. Os processos
de formacdo de elementos até o ferro dependem de temperaturas centrais cada vez maiores pois
para que a fusdo ocorra € necessdrio vencer a intensa repulsao elétrica dos prétons até que eles

cheguem no alcance da interacao forte.

2.6.1-Queima de Carbono

Para temperatura T, > 6 - 108K as estrelas podem queimar o carbono-12 através da fusdo deste

e outros nuclideos. Abaixo temos as principais reagoes:

204120 5 23N + D
24120 5 2%Ne + (2.25)

A producdo de potassio-23 e nednio-20 tem a mesma probabilidade de ocorrer e dependem dos
possiveis estados dos nuclideos durante sua formacdo. O préton e a particula alfa sdo
imediatamente capturados dando prosseguimento a nucleossintese através de diversas reagoes

como os exemplos mostrados abaixo:

BNa+p- *°Ne+a
Ne +a » *Mg +y
Mg +a-*8Si+y
2e4+12¢ 5 BMg+n (2.26)

As reacdes mostradas acima ocorrem sem necessariamente seguir um caminho especifico e sao

apenas alguns exemplos de como a queima de carbono enriquece o meio produzindo nuclideos
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mais pesados, néutrons e prétons. Outra reacdo envolvendo o carbono-12 fundamental para a

nucleossintese € a mostrada abaixo:

2etp->BN+y
BN s BC+et+u,
Betra-*0+n (2.27)

Diferentemente da ultima reacdo de (2.26) que produz néutrons mas o faz por um processo
endotérmico, a produgdo de néutrons em (2.27) libera energia e € uma das fontes principais de
nucleossintese do processo s, que serd abordado a secdo 2.8. Além disso, também € uma fonte
de oxigénio-16, que é um dos combustiveis na sequéncia de produ¢do de nuclideos, importante
para evolucdo estelar.

Na equagdo (2.20) vimos que o processo triplo alfa pode sintetizar com maior probabilidade
carbono-12 e oxigénio-16, e com menor probabilidade nednio-20 e magnésio-24. A propor¢do
da produgdo destes nuclideos depende de uma série de fatores como metalicidade inicial e
temperatura. Estabelecer esta propor¢ao é uma tarefa muito dificil dada a complexidade das
reacoes no nucleo estelar. Desse modo irei usar a propor¢ao 60% de oxigénio e 40% de carbono
no nucleo, tendo em mente que algumas estrelas em condicdes de massa, metalicidade,
temperatura e luminosidade podem apresentar tal caracteristica (Arnett e Truran, 1969). O valor
escolhido em 40% evidentemente visa simplificar o modelo mas estd préximo aos estabelecidos
para modelos entre 9.5 — 10 Mg, (Siess, 2005, p. 726) e (Arnett e Truran, 1969, p. 342.),
respectivamente 34% e 50% (composicdo A do modelo escolhido).

Apenas as reagdes que consomem diretamente o carbono-12 apresentadas a partir da equacao
(2.25) serdo usadas, exceto a reagdo endotérmica que forma magnésio-23 pois nao contribui
para a luminosidade.

Com o mesmo procedimento feito no ciclo CNO e processo triplo alfa, iremos inicialmente
calcular a energia liberada nas reagdes usando a equacao (1.13):

Para a primeira reacao na equagao (2.25)

Q = Mz + M1z, — M2z, — My,

Q = 2,24MeV (2.28)

Energia para a segunda reac@o na equagdo (2.25)
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Q =Mz, + M1z, — M2oy, — M,

Q = 4,62 MeV (2.29)
Energia para a reagao (2.27)

Q =Mz, + My — M1, + My,

Q = 5,86 MeV (2.30)

A eficiéncia energética no processo de fusao dos cinco carbonos-12 usados nas relagdes acima,

¢ dada por:

Ewe 12,72 Mev
Mgz, 9,96-10"26Kg

17:

n~1,27-1032eV/Kg 2.31)

Dada a condi¢de inicial de massa M = 10 Mg podemos calcular a energia total pela queima de

carbono, sabendo que 10% da massa inicial foi convertida em hélio e 40% deste em carbono:

Er =104 Mg
E; = 1,01-1052eV (2.32)

A luminosidade na queima de carbono varia muito podendo atingir valores da ordem 108Lg no
primeiro “flash de carbono” (Rood e Renzini, 1997, p 140) e 106L@ no ultimo (Siess, 2005 p
726). Novamente ressaltamos que cada passo pode ter diferentes tempos e contribuicdes para a
luminosidade produzida pelo carbono e estima-los depende de uma série de consideracoes.
Como sabemos quanto maior a luminosidade menor o tempo de queima, logo o maior tempo
de queima que podemos € dado usando luminosidade 10°Lg. Sendo assim o tempo para a

queima de todo carbono, € dado por:

Er  1,01-10°% eV
L 25-105eV/s

tC=
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tc ~ 1,3-10% anos (2.33)

Em cada periodo citado até agora muitas transformacdes ocorrem como a queima dos elementos
em camadas externas subsequentes, variacdo da massa, luminosidade, raio e abundancia dos
elementos. A primeira camada com queima de hidrogénio surge apds a saida da sequéncia
principal, enquanto que a segunda de hélio apds este ndo ser capaz de manter a estabilidade

estelar. Desse modo surgem as camadas como mostra a figura 2.6:

Envelope

Fusao de

Hidrogénio
Fusao de
Hélio

Fusao de Ne

Fusdo de

Magnésio

Fusao de
Silicio

Caroco

de Ferro

Figura 2.6 Em diferentes estdgios as estrelas continuam a queimar os elementos antes consumidos no
nucleo, formando uma estrutura de camadas. Estrelas com massa maior que 10 M prosseguem com
a queima de nednio e oxigénio até formarem o ferro. Fonte: UFRGS, 2014

A determinagdo da contribui¢do para a luminosidade, densidade e temperatura das proximas
camadas, como a de nednio por exemplo, depende de uma série de fatores. A massa inicial
10 Mg € um limite no qual as estrelas podem ou ndo continuar queimando outros elementos
apos o carbono. A falta de conhecimento sobre a perda de massa por exemplo nas reagdes leva
a grandes incertezas sobre parametros fundamentais que determinam a evolugdo da estrela.

O tempo de queima dos préximos nuclideos € bem curto variando em meses para o oxigénio e
dias para o silicio. A partir do oxigé€nio veremos os processos e as energias liberadas em cada

reacao.
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2.6.2-Queima de Oxigénio

Para temperaturas T, > 10°K o elemento que é usado como combustivel é 0o oxigénio. As

principais reagdes sao:

0 +1°0 - *®Si+ a
160+160 N 31P+p
0+ 10 - 3%S+n
160+ 160 N 325+)/
60 + 160 - %S + 2a (2.34)

Os nuclideos produzidos na equacdo (2.34) podem ser formados também por caminhos
alternativos, como por exemplo:

ptp—>2BSita

BSit+ta—->3S+y (2.35)

2.6.3-Queima de Silicio

Finalmente para temperaturas T, > 4 - 10°K as estrelas podem queimar o silicio-28. Dentre
algumas possibilidades, apresentaremos apenas a que leva aos nuclideos com maior energia de

ligacdo por nicleon. A principal reacio é dada por:

BSi+a—>3S+y

2S+a - CAr+y

36Ar+a—>4OCa+y

Ca+a - *Ti + y

MTi+a—-*Cr+y

Ber+a- 52Fe+y

“2Fe + a - *°Ni+y (2.36)
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O niquel-56 formado decai por captura eletronica para o cobalto-56, que por sua vez também
decai chegando no nuclideo mais estavel, o ferro-56. Podemos resumir os principais processos

de nucleossintese até o ferro através tabela 2.2.

Tabela 2.1 Mostra os principais processos de nucleossintese em estrelas massivas, a temperatura para

que ocorram, reagentes, produtos e tempo de queima.

Combustivel Processo Temperatura? (K) Produto Tempo
H CNO T, >2-107 He 107 Anos
He Triplo Alfa T, > 108 CeO 3,83 -10° Anos
C Cc-C T, > 6-108 O,Ne,Ma,eMg  1,3-103 Anos
0-0 T. > 10° Mg, S, Pe Si Meses
Si Fusido Alfa® T, > 4-10° Co, Fe, Ni Dias

E importante notar que as reagdes podem ocorrer mesmo para temperaturas diferentes por causa
do tunelamento quantico, € que outros nuclideos sdo formados mas a tabela apenas mostra os
principais para sequéncia evolutiva estelar. Na figura 2.7 temos as reagdes de queima de

formados durante a queima de carbono e oxigénio:

Figura 2.7 Nucleossintese de Neodnio, S6dio, Aluminio e Magnésio. A sequéncia de reacdes pode

formar o Silicio-28. Fonte: Langer, 2012, pag. 59.

2 A temperatura depende da metalicidade e densidade dos elementos presentes. Os valores apresentados variam
num certo intervalo a depender das caracteristicas do nicleo estelar
® O processo de fusdo com particulas alfa vai aumentando o niimero de massa por um fator 4 até atingir os produtos

apresentados na tabela como é mostrado em (2.17).
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A partir do limite A = 56, vdrias vezes citado, as estrelas ja ndo podem mais prosseguir com a
fusdo. Isto cria um desequilibrio que leva a uma contragdo e posterior colapso do nucleo estelar.
Durante o colapso as condi¢des no nicleo mudam drasticamente o que pode levar a uma
explosdo conhecida como supernova. Explodindo ou ndo a temperatura central pode ocorrer a
captura rapida ou devagar de né€utrons. Neste processo nuclideos mais pesados que niquel-56

sdo criados por processos diferentes dos ja citados até agora.

2.7-Captura de Néutrons

Em 1957, o trabalho de Burbidge-Burbidge-Fowler-Hoyler demonstrou alguns processos nos
quais nuclideos com A > 56 poderiam ser formados nas estrelas com alta densidade de
néutrons, a partir da captura deste nicleon ( Teruya, 2011). O néutron que, por sua vez nao
sofre interacdo coulombiana, apds ser capturado decai em um préton aumentando assim o
nimero atdmico dos nuclideos. Quando a captura de néutrons ocorre num tempo longo quando
comparado ao decaimento S~ temos processo-s, onde s vem do inglés slow. Quando o processo
de captura ocorre mais rapidamente que o tempo de decaimento, temos o processo-r, onde o s
vem do inglés rapid. Além deste dois também ha o processo de captura de prétons que ocorre

em condicdes ainda mais extremas de temperatura e pressao.

2.7.1 Processo S

O néutron livre decai muito rapidamente, em 12 minutos aproximadamente, emitindo um
préton, um elétron e um antineutrino do elétron. Para uma temperatura entre 1 — 2 - 108K, a
captura ocorre em 10* anos (Madejsky, 2014), um tempo muito maior que o do decaimento
B~ . Isto implica em uma captura seguida de decaimento, exceto se o nuclideo formado for
estavel, o que possibilita capturas sequenciais até o limite de instabilidade e posterior
decaimento.

A probabilidade de acontecer uma reacdo se torna relevante para uma densidade de néutrons da
ordem de 10% — 1011 cm™3. A (ltima reacdo mostrada em (2.17) e a sintese apresentada em

(2.18) contribuem para a producao de néutrons, mas a reagdo mais significativa € dada por:

2Ne + a - Mg +n (2.37)
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Assim estes néutrons livres podem ser capturados formando novos nuclideos como nos
exemplos abaixo:

%Fe +n - 5"Fe + y

"Fe +n - 8Fe + y

8Fe +n - %Fe + y

¥Fe - >Co+e” +7, (2.38)

No equagdo (2.38) ocorre trés capturas em sequéncia devido a estabilidade dos nuclideos
formados, mas ao formar o ferro-59 que é instavel ocorre um decaimento - , formando o
cobalto.

Através deste método a nucleossintese pode formar nuclideos até o bismuto-209. Isso ocorre
pois a captura de néutrons por nuclideos com A > 209 leva a uma zona de alta instabilidade

induzindo a decaimentos £~ e «.

2®Bi+n - "Bi+y
210Bj - 21%0 + e~ + 7,

210p, — 206pp 4 (2.40)

Para resolver este problema somente a captura de muitos néutrons manteria a nucleossintese
vidvel, como isso ndo € possivel no processo-s, somente um processo rapido ou processo-r €

capaz de sintetizar nuclideos com A > 209 estaveis.

2.7.2 Processo R

Em condi¢des extremas como explosdes estelares chamadas supernovas, a uma temperatura
acima de 5 - 10°K o meio € enriquecido com néutrons e o processo de captura ocorre muito
rapidamente. O tempo médio para que ocorra é 1-100 segundos e a densidade de néutrons €
ordem de 10%° cm~3 (Mohammadi, 2009). A principal fonte de enriquecimento de néutrons

numa estrela nessas condi¢des ocorre a partir da reagao:

e +p—-on+v, (2.41)

Usando o mesmo nuclideo inicial de (2.38) temos:
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*Fe +5n — *'Fe +y
®IFe 5 ®Co+ e + 7, (2.42)

O cobalto ¢ sintetizado mas com nimero de massa maior que o processo-s. Outro exemplo € a
formacdo do zinco.

SCu+4n - °Cu+y

Ccu—»"%n+e +7, (2.43)

Assim vemos que o processo-r pode criar os mesmos nuclideos que o processo-s € prosseguir
mais rapidamente para criagdo de elementos muito mais pesados com nimero de massa superior
a 209.

Além destes processo a sintese pode ocorrer através do processo-p, que corresponde a captura
direta de prétons. Uma das fontes de producdo de prétons em reagdes extremas como as citadas
é:

n+ve->e +p (2.44)

Apbs o fim do colapso a estrela explode em supernova, se transformando numa estrela de
néutrons. Suas camadas mais externas serdo ejetadas enriquecendo o meio interestelar com
parte dos nuclideos criados até aqui. Este material pode ser novamente reaproveitado na
formacdo de novas estrelas ou planetas, assim como o0 nosso sol e a terra que sdo frutos dos
processos nucleares ocorridos numa estrela que nasceu queimando hidrogénio e finalizou sua
jornada realizando nucleossintese explosiva.

Este € um ciclo vida e morte, dominado por reagcdes nucleares de propor¢des quanticas a reacoes

explosivas das dimensdes das estrelas.
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Conclusoes

Os processos nucleares sdo de fundamental importancia para compreendermos as estrelas desde
a sua formacao e evolugdo ao sair da sequéncia principal, até nas reagdes explosivas que findam
a sua vida. Usando a classificacio de Harvard e o diagrama H-R restringimos nosso estudo para
uma estrela do tipo espectral B usando modelos bem estabelecidos da fisica nuclear e
astrofisica. Além disso, limitamos a temperatura efetiva em cerca de 24 mil kelvins e
luminosidade inicial correspondente a 10 mil vezes a do sol.

As reacdes nucleares sdo os pilares capazes de estabelecer o equilibrio hidrostético nas estrelas,
por este motivo calculamos as energias liberadas ou absorvidas nos processos mais importantes
de nucleossintese. Para este cdlculo usamos as equacdes que envolvem o déficit de massa e o
modelo da gota liquida, este tltimo para nuclideos cuja a massa atbmica ndo era conhecida. A
partir destes dados foi possivel estudarmos o tempo de queima dos nuclideos nos principais
estagios evolutivos, o que por sua vez determina o tempo de vida da estrela. Outro fator
fundamental é a luminosidade, que consideramos constante durante a queima.

Usando o ciclo CNO como fonte principal de energia encontramos o tempo para a queima do
hidrogénio, em aproximadamente 10 milhdes de anos. De modo andlogo encontramos o tempo
de queima do hélio e do carbono em aproximadamente 1 milhdo de anos e mil anos,
respectivamente. Isso mostra que para cada estigio as reagdes no nucleo estelar se tornam mais
rdpidas e consequentemente as transformagdes globais como temperatura efetiva e tamanho
também.

Devido a grande dificuldade de estimar a contribui¢do para a luminosidade total na queima de
nednio até silicio nos limitamos a continuar nosso estudo observando apenas as reagdes de
nucleossintese dos ciclos principais até o processo R. E importante ressaltar que a queima destes
elementos ocorre em escalas de tempo muito pequenas, como no caso do silicio que é da ordem
de poucos dias. Sendo assim, o tempo de vida da estrela fica bem estabelecido conhecendo
reacoes até o carbono.

Comparando os resultados aqui obtidos com os apresentados na literatura para o tempo de
queima de hidrogénio e hélio (Iben, 1966, pag. 506,) e de carbono (Ritossa, Garcia-Berro e
Iben, 1999, pag. 491), vimos que estes concordam na mesma ordem de grandeza para estrelas
massivas (9-10 Mg). Portanto, concluimos que este trabalho apresenta resultados
significativamente importantes para um estudo preliminar dos processos nucleares e evolucao
de estrelas massivas, apesar da simplicidade e limitacdo, trazendo boas perspectivas para
estudos futuros.
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