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O que sao as estrelas?

Sarva Dishanaan, Suryaha,*Suryaba, Suryaha
2 noite ha sdis em todas as dire¢oes”, India, século V
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Hipparcos via as estrelas que vocé ve .
(por exemplo, deitado/a em Agia Gallini, C;eta

com um copo de Retsina na mao...)

As estrelas sao estruturas arg no tempo
Nao mudam ou mudam muito | pouco (ha excegoes )
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Tempo de vida na MS: a estimativa mais simples
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Quanta combustivel (cuidado!)
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Taxa de consumacao do« .
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Carrecando a mesma uaﬁt.idade de combustivel. o primeiro “vive”
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. (anda) mais...






Tempo de vida na MS (calculos detalhados)

[ ] Schaller et al. 1992

A Woosley & Weaver 1995
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Distribuicdo espacial  *
do hidrogénio com
o tempo*(Sol)

Mas os modelos usam
. »

composi¢ao homogénea
, (média espacial)



® NOTHING EXISTS

* » AND EMPTY SPAGE;

O que sio as estrelas fisicamente? S OPINION, =
. ° s

Democritus vt

Os atomistas: pequenos astros nem tao distantes  wiwauotecoyotecom .

Aristoteles e o mundo da quintesséncia...

Giordano Brygno: outros soéis (1600)
(Aryabatta no ano 500 D.C. tir.1ha a
mesma opiniao...

‘S B\

Somente depois de Herschel e Fraunhoéfer foi possivel

confirmar que estrelas~ Sol (e assim estimar suas distancias...)
L

Visitem as postagens do gardelpesquisa no Instagram
Do que ¢ feito o Universo? * As estrelas de néutrons



Para manter o equilibrio hidrostatico, precisagde pressao interna
De onde sai essa pressao qué mantém a estrela ? (Julio)

Um primeiro exemplo: SMiM;
P’ ’..P M:M1+A4:_L]4-

2 particulas classicas r

“grudadas” .

A energia de ligagao
dos nucleos

Fussao e fissao




Dois protons em colisiao

forcas
nucleares )

atrativas

BT T

satisfeita para

Eddington (1920) —> Bethe (1939) : efeito tinel
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Quantas particulas ha_ entre v e v+dvy?

Maior enhergia 5 Mmais facil cair na “poga”
® L

.
Mas um gas de M-B contém szenos particulas
quanto maior for E _5 “compromisso”

Probabilidade de fazer o
“tunel” que € impossivel
na Fisica Classica«
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Uma fracio MISERAVEL dosotal das colisbes resulta em fusio...



As coisas sempre sao mais complexas...

A fusiao mais simples seria esta, mas...
Dois protons naodém estado ligado
~ (ainda bem!; as estrelas
. nem eXistiriam...)

Periodic Table
of Elements
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Para um proton qualquer, a probabilidade de se converter

em néutron enquanto esta na regiao atrativa do potencial
. 4 . v .

nuclear (e o mesmo potencial efetivo que mostrou Oliver,

mas com o L quantizado...)

Ou seja, € ridiculamente
baixa a probabilidade de

- ~9
/X107 anos .
10" anos que em uma colfsio, 0, g
proton justo decaia
° da dupla se afastar.. .

As interagdes fracas controlam a vida
das estrelas na Sequéncia Principal !!!

4 .
E por isso que vivem bilhdes de anos, “na colisdo
resulta em fusdo come afirmado anteriormente...



Os ciclos p-p, veja que em cada caso
“somem” 4 protons .
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A parte do “O” ¢ menos impertante energeticamente

Triple &

—T—’
5100 T(K) [10E6]




A evolugiao estelar consiste em longos
periodos de equilibrio nos*quais alguns
nucleos fusionam em outros mais pesados,
Separados por contracdes/expansodes que
parados p itragoes/ par q
permitem chegar a essa condi¢do de T, p
e .




Escalas dé tempo fundamentais na Evolugao Estelar

. o
Tempo para a estrela desabar se (de repente) parassem
i todas as reacdes nucleares e ndo houvesse pressdo térmica

T + o _ .~ . ;o .
Tempo para estabelecer a distribuigdo estacionaria

Tempo de Kelvin- Helmholtz para radiar uma fracdo
substancial da energia que possul  *

Tempo da consumacio das reacdes nucleares  10° an('?!)

® o
.

" Aqui acontece algo bem importante:
um dos prétons deve se convertemwem
wm néutron, se nao toda estrela

¢ nao haveria nada

(deuteron=ligado, dipréton nao)

Isto permite a relagdo de
Tquedalivre < Tterm < TkH < Tnuc tempos para a Evolucao Estelar




O sisterna de equacdes e suas solugoes

dP  GMp
dr r2
dM

! .2
— = 4mtr<p

% — 4mr?p (e — TE)

dt
dT 3 %p L, o
e (radiativo)
dT r,—1T dP _ _
* I P& (ou coisa melhor, convectivo)
' 2

mas...




M(r=0)=0 .
. ' Lr=0)=0
0 Pr=R)=0 .
Tr=R)=0

» acima de ¥ ~2M oot HezleR i) i et}




Comparagio dos limites tedricos

 com as observagdes .
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MS superior e inferior : a separagio em torno a 2 Mo
. .

limiar do envelope convectivo (para (0.3 Mo totalmente
convectivo)

dT dT

dr |real dr |ad

Para estrelas massivas (CNO) a convecgao esta no
centro (a geracdo de energia esta mais concentrada) granulagio solar
O carogo convectivo cresce com M




Pergunta (capciosa): quanda sai da Sequéncia Principal?

Se for da SP superior, quando acaba o hidrogénio (a convecgao
garante que o H seja esgotado) ;

Se for da SP inferiot, o carogo+envelope podem’nio ter condigio de
ficar em equilibrio ‘muito antes que o hidrogénio seja esgotado .

A estrela procurara um novo estado de equilibtfo



O limite de Schenberg-Chandrasekbar e a saida da MS _

uragao Caroco-envi CIOPC que

coexistem a uma pressio comum P¢g (Fig. 8.1).

Quanta massa pode ter o carogo antes de

nao mais conseguir suportar o envelope

3 (MckBTCE 1 GM2

o 47rR2. pemy 5 R,

Envelope pressure P,

4
pmax _375_ 1 (kBTCE)

64m G3ZMZ \ pcmy,

O limite de Schemberg-Chandrasekhar

e obtido fazendo Pcg = Py e resolvendo para M,




Quando é impossivel manter o carogo+envelop'e emrequilibrio,
¢ folclore que a estrela incha. Por que?r:

(Q)+2(U)=0

T 2> Tgin

Para tempos ' ‘

t t
(Q) + (U) —f Ldt + ff edtdV = constante (Q) + (U) = constante
0 0

Separadamente e [@ldevem ser constantes .
assim, .

’ GM% GMCMenv

= + ———— = constante’ .
R, R,
g ” m Se B® decresce,
= cresce, € muito ja
. Menv RC ’ ) j
que se amphifica
. Observado nos modelos

2 numeéricos
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Cuidado !!! Isto 1 uma reac¢ao de 3 corpos (probabilidade zero)
O “berilio” esse é, na verdade, iim estado ressbnante que vive até o
terceiro hélio fusionar...

Triple-Alpha Process

Helium
Beryllium ’

Carbon
Helium

Helium -

© 2000 ESPACE www.espace-cd.net

Com maiores temperaturas e densidades, reacoes nucleares com
elementos mais pesados (que detém maiores barreiras
coulombianas) sdo possiyeis (no exemplo da figura “ [l aege )



Pior ainda: a reagao tem a
paridade errada e o C nao
poderia ser produzido.
Hoyle postulou um C
excitado com engrgia = 44 Moy
maior que foi detectado e |
decai duas vezes gama até
o Cnormal e

Ground

“E bem conhecido que o carbono é necessario para produzir fisicos”
: R. Dicke.



As fusdes terthonucleares podem ser
instaveis se acontecem numa concha

» mudqngq substancial de p
esférica, mesmo sem degenerescéncia

(ou seja, diferentemente do helium flahs) [t de = = dx

r
.

As camadas externas sio pouco afetadas no comego, mas

b pulsos térmicos na AGB

no interior aconteéem 7unaways SUCESSIVOS




Evolucgao de estrelas massivas a caminho,do
| colapso gravitacional
. L

O papel dos neutrinos ¢ fundamental, os fotons nao mais sio o
tincipal sumidouro de energia: correntes neutras

P~ (1) )T) =T
nn_ ov E

e +e = radiation

>» Vv +V



3) “Plasmon” (€xcitacio coletiva do plasma) >N

a) ho, <<ikT

. } - o[ ho
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b) hw, >>kT

Yol
plasmon

P

plasma

ha) 7.5 . cz -31/2
= 21 P ¢ s K -3 -l
= 3.3x10 [m‘,cz ] [ T ] exp(—hw,/kT) ergcm™ 8

Bewadet . Pekrosiam, « Selpeker (1967)
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Fusao do Carbono em adiante

L
Condigdes iniciais: balango entre a gera¢io de energia nuclear e as

perdas por neutrinos T~ tho ~

Reacao ‘C “Mg 4+ n —2.62 MeV
fundamental: Ne + a + 4.62 MeV
; BNa + p + 2.24 MeV

o

gvo Snuc
1 = (i].63312 :) / (::3633;; :)
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Neutrinos

assuming the burning
density scales as T3




Nas estrelas de grande massa (> 10 Mop)...

Conseguem nao s0 a ignicdo do Légico, se ndo a vida
hélio - seria impossivel...

| Fred Ho‘yle

Hydrogen envelope
Hydrogen, helium fusion
Helium fusion

Carbon, oxygen fusion

Magnesium, neon,
oxygen fusion

Silicon, sulfur fusion

Iron ash

Na préxima aula, colapsos gravitacionais e
L
supernovas termonucleares






