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Resumo

Nas ultimas décadas, a nucleosintese no Big-Bang (BBN) emergiu como
sendo um dos pilares da teoria do Big-Bang, juntando-se a expansao de Hubble e a
radiacdo de Microondas de fundo (CBR). Como a BBN envolve eventos que ocorrem
a temperaturas entre os 10°K e os 10K (com energias equivalentes de kgT~0,1
MeV a 10 MeV) e densidade de matéria entre 10° g cm™ e 10 g cm™, é natural que
exista uma ligacao entre a Cosmologia e a Fisica de Particulas e Nuclear. A
consisténcia entre as previsdes e as abundancias observadas dos isétopos D, °He,
“He e 'Li, e a determinacdo mais precisa da densidade de matéria baridnica,
permitiu que a BBN estivesse no centro das atengdes na Cosmologia.

Este artigo tem como objectivo tracar a importancia do isétopo ‘Li na
compreensao da Nucleosintese Primordial e realgar também, a importancia na sua
deteccdo nas estrelas, para a compreensao da estrutura estelar e respectiva

evolugao.

“Some people are so crazy that they actually venture
into deep mines to observe the stars in the sky.”

Plinio (44 d.C.) Naturalis Historia



I. Nucleosintese primordial

Em meados dos anos 60, os is6topos leves - que supostamente poderiam dar
informacgéo sobre a densidade barionica - foram, na generalidade, assumidos como
sendo criados durante a fase T-Tauri na evolugao estelar, e, deste modo, nao foram
tomados em consideragdo na sua importancia cosmoldgica.

Foi durante os anos de 1970 que a BBN foi totalmente desenvolvida como
ferramenta para conhecer o Universo desde os seus primordios, quando Ryter e a
sua equipa demonstraram que a sintese de elementos leves na fase T-Tauri da

evolucdo estelar ndo descrevia as abundancias observadas.
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Figura 1- Esquema das reacg¢des nucleares que aconteceram na BBN. As 12 reacg¢des mais
importantes estdo especificadas no lado direito da Figura. Os elementos com caixas em tracejado sao
elementos instaveis.

Apos se calcularem as abundancias dos outros elementos (D, 3He, 4He), a

abundancia de "Li esta prevista como sendo "Li/H=(4+2)x10"° (Schramm et. al.



1998), um factor dois ou trés superior as abundancias observadas' por Spite&Spite

(1982) "Li/H=(15+0,3)x10™"°, nas atmosferas das estrelas mais velhas da nossa

galaxia. Esta abundancia pode ser superior devido a varios factores. Primeiro, a
abundancia de Li foi inferida a partir das linhas de absorgdo do ’Li neutro, mas a
maior parte do "Li esta ionizado. Segundo, é possivel haver deplecdo do "Li, embora
limitada pela presenca do isétopo do Litio mais fragil, o °Li. Porém, a incerteza
tedrica, devido a medicdo das seccdes eficazes nucleares, na previsdao da
abundancia do ’Li, é significativa e pode também resolver esta discrepancia.

Apesar das incertezas, a abundancia dos 4 elementos leves permite prever
que a densidade critica baridnica situa-se entre os valores 0,007h™ e 0,024h (para
Ho= 100h km s Mpc' e h=0,65+01).

I1. Origem dos outros elementos leves

Até a década de 70 falava-se de dois tipos de nucleosintese: a nucleosintese
primordial e a nucleosintese no interior das estrelas. Estes dois tipos de
nucleosintese produzem a maior parte dos elementos presentes na tabela periodica.
No entanto, existem trés elementos, nos quais estes dois processos ndo sao na sua
origem e que tém um papel muito importante no conhecimento da matéria bariénica
do Universo e na compreensao da evolugdo do Universo. Sao normalmente
designados por elementos leves e fazem parte deste grupo, o litio, o berilio e o boro
(LiBeB). Mesmo que estes elementos sejam produzidos no interior das estrelas

(cadeia p-p), séo rapidamente destruidos via reacc¢des (p,«). Porém, abundancias

calculadas a partir da sua sintese nas estrelas sdo varias ordens de grandeza

inferior as abundancias solares. Assim, pode-se concluir que a génese destes

elementos, mais especificamente, °Li, °Be, '°B e B, n3o é a nucleosintese estelar,
mas sim um processo desconhecido designado por processo-l. Este processo
desconhecido necessitava de um ambiente de baixas temperaturas e/ou baixas
densidades para que estes elementos ndo fossem imediatamente destruidos. Uma
pista para este processo radicava nas abundéancias destes elementos relativamente

ao sol que eram enriquecidas por um factor 10° nos raios césmicos galacticos.

! Este tema vai ter um tratamento mais exaustivo no capitulo Ill. Observagdo de Litio nas estrelas.



Em 1970, Reeves, Fowler e Hoyle propuseram a nucleosintese dos elementos
leves através dos raios césmicos galacticos. Estes sdo nucleos que chegam a Terra
provenientes de regides fora do sistema solar’. Ao passarem pela matéria
interestelar produzem raios césmicos secundarios devido a interac¢des nucleares
entre os nucleos dos raios césmicos e os nucleos presentes na matéria interestelar.
Se, por exemplo, o >C estiver na matéria interestelar e se for bombardeado por
protdes de alta energia, as seguintes reac¢gées podem acontecer, onde alguns dos

produtos das reacgdes sdo os elementos leves cuja origem era desconhecida:

p+'2c > "B +2p Q=-16,0 MeV
p+'?C = "B+2p+n Q=-27,4MeV
p+'2C - "B +°He Q=-19,7 MeV
p+'?C— Be+3p+n Q=-34,0MeV
p+'2C—> °B +°He + p Q=-26,3MeV
p+'2C— "Li+4p+2n Q=-529MeV
p+'2C— "Li+*He + 2p Q=-24,6MeVv
p+"2C—> ®Li+4p+3n Q=-60,2MeV
p+"?C— ®Li+*He+2p+n Q=-31,9MeVv
p+ '2C—> °Li +“He + *He Q=-242MeVv

Este processo é designado por spallation process®. Os elementos leves produzidos
tornavam-se assim parte da matéria interestelar e, eventualmente, incorporados nas
estrelas. Este processo contribui claramente para a abundancia dos elementos leves
(Tabela 1).

v (1], /%)
ucliao I I
H tedrico H observado

°Li 0,64

2 0 estudo dos raios cdsmicos galacticos tem de ser feito fora da atmosfera da Terra, porque ao
entrarem na atmosfera, sofrem colisbes com os nucleos ai presentes antes de chegarem a superficie.
® Outro elemento que também pode produzir os elementos leves é o oxigénio, igualmente presente

na matéria interestelar.



"Li 0,07

°Be 1,14
i) 1,70
B 0,98

Tabela 1- Produgao estimada de LiBeB através dos raios cosmicos galacticos .

Como podemos observar pela tabela, o tnico elemento que n&o coincide é o ‘Li, o
que fortalece os argumentos da sua origem na nucleosintese primordial. Assim os

raios cdsmicos galacticos contribuem com uma nova forma de nucleosintese”.

I1l. A observacao de Litio nas estrelas

A importancia do Litio foi estudada desde ha muitos anos (Reeves et al., 1974;
Boesgaard, 1976). E tal o seu interesse que a abundancia do Li ja foi determinada
em centenas de estrelas em varios estagios de evolugao.

Como vimos anteriormente, o Litio € produzido na BBN e no meio interestelar
por raios cosmicos mas também pode ser produzido em estrelas com massas
moderadas, como, por exemplo, gigantes vermelhas, CH estrelas, novas, etc.

Em todas as estrelas, a sua abundancia pode ser modificada devido aos ventos
estelares. As diferengas gravitacionais também podem ser consideradas.

O Litio € o elemento mais facil de destruir. Se € sujeito a temperatura

superiores a 2x10°K, ¢ rapidamente destruido por reacgdes (p,« ). Estas
temperaturas estdo na base das zonas convectivas de estrelas frias, e o Li, nestas
estrelas, é continuamente destruido. Por exemplo, a abundancia presente no Sol é
aproximadamente 100 vezes menor do que na matéria da qual o Sol se formou.
Deste modo, o melhor lugar para encontrar Li primordial € nas estrelas
suficientemente jovens onde a evolugdo é pequena ou entdo em estrelas
suficientemente macigas, que n&o passaram muito tempo na pré-sequéncia
principal.

Assim, foi surpreendente e extremamente importante a descoberta por

Spite&Spite (1982) de que o Li, presente nas estrelas do halo da nossa galaxia, a

4 . . A . . .
Eles contribuem ndo s6 para abundancia de LiBeB mas também para elementos mais pesados,

contudo esta adigdo é pequena para a maior parte dos elementos.



uma temperatura préoxima da temperatura solar, € dez vezes maior do que o Li
presente no Sol.

Em 1982, Spite&Spite decidiram observar a abundancia do Li em estrelas anas
da Populacdo Il, que sdo estrelas muito velhas e extremamente deficientes em
metais. Essas observacdes foram dirigidas para a determinagdo da abundéancia do
Li, no tempo em que a quantidade calculada de Li, produzido por raios césmicos e
pelas estrelas, era menor do que o observado. A juntar a este facto, também a
relagdo entre a massa estelar e a abundancia do Li na Populacdo Il era
desconhecida. Havia a expectativa de que a comparacédo de uma relagao similar nas
estrelas de Populagao | pudesse trazer alguma compreensao ao problema confuso
da destruigdo do Li nas protoestrelas e nas estrelas na sequéncia principal.

Neste sentido, 10 estrelas da Populacdo | foram comparadas nas mesmas

condicdes com 13 estrelas muito bem conhecidas do tipo halo dwarfs.

log Teff log & [EHE_] Ref. HLi log NLi.
. log N..
BD 19645 3.758 6.0 2.1 (2) 33 2.00 log T,¢e log g [%] Ref W, log Ny
D 76932 3.768 3.5 =11 (5) 23 1.9 D 8582 e T

W7 4.0  =2.1 8 18 2.
ED 84937 3.796 L 0 ED.148816  3.743 4.0 -0.5 () 17 1,53

.76 6.0 -1.7 (8 35 2.09
D 34028 3763 & HD 157089 3.768 3.7 -0.5 (6) 25 2.11
ED 103095 3,711 b -1 (4) b 0.5
HDI57214 3.748 4.2 =0.6 (5) (4 0.9
ED 134169 3,763 3.8 -1.6 (6) &4 2,23
HD 165908 3.778 §.2 =0.4 (4) 41 2,38
ED 140283 3.739 3.3 -2.6  (2) &5 1.98
HD 170153 3.789 6.3 =0,3 (3) 42 2.52
BD 20°3603  3.778 4.0 -2.2  (B) 8 .11
HD 222368 3.778 1.9 0.5 (5 22 2,05
ED 188510  3.724 3.8 -1.8 (&) 18 1.43

AD 224930 3.716 4.3 =10 (5) L4 0.5
D 194598  3.764 4.0 =16 (7)) 27 2.00

HD 225239 3.739 3.8 =0.5 (1) 32 1.81
HD 201891 3.763 &5 =14 () 23 1.89

HD 211998 3.716 3.5 -1 (3) 13 1.04

HD 219617 3,753 3.9 =1.4 (1) 42 .10

Tabela 2. a)Abundancia do Litio em algumas estrelas presentes no halo da nossa galaxia
b)Abundéncia do Litio em algumas estrelas velhas presentes no disco da galaxia .Spite&Spite em
1982, onde[Fe/ H]=log{[N(Fe)/ N(H)]/[N(Fe)/ N(H)o ]}, N(Li)=12+log(N(Li)/N(H)) € 6,, =5040/T,,

com um erro: A@ =+0.02.



log T ¢4 log g [fi-lﬁ] Ref. W . logN,.
HD 106516 3.783 4.3 -0.40 (1) 41 1.8

HD 110897 3.763 4.5 =0.30 (2) 33 2.10
HD 142373 3,763 3.9 -0.30 (2) 69 2.58

HD 216385 3,783 3.9 -0.62 (2) &7 2.53

Tabela 3. Abundéancia do Litio em algumas estrelas velhas presentes no disco da galaxia

calculadas por Duncan em 1981 e estudadas por Spite&Spite em 1982.

Normalmente, a fonte de erro no calculo da abundéncia do Li vem da
dificuldade na determinagao de um valor de temperatura da estrela muito preciso.
Sera que a abundancia calculada representa a abundéancia do gas pré-estelar?
Spite&Spite (1982) referiram a este respeito:

“In all the stars analysed here it is very unlikely that the lithium observed in
the atmosphere was produced, even in part, inside the stars themselves,

and then transported up into the atmospheres”.

O processo acima descrito pode ser utilizado para explicar a grande
abundancia em estrelas gigantes ricas em Li, todavia, este fendmeno pode ocorrer
num estado tardio de evolugéo, onde as estrelas estdo longe da sequéncia principal,
0 que nao se verifica nas estrelas representadas nas tabelas acima, que sao
estrelas anas ou subgigantes.

Contrariamente, uma parte do Li presente no gas pré-estelar pode ter sido
destruido, durante a evolu¢cdo da estrela, devido ao seu nucleo fragil, como ja foi

descrito anteriormente. Dois processos de destruicdo podem ser considerados:

e A grande convecgao existente quando a protoestrela chega a sequéncia
principal: o Litio é “afundado” para camadas centrais quentes onde é
destruido.

e Conveccao existente no “envelope” das estrelas na sequéncia principal,
processo este devido a difusdo.

Ambas as teorias prevéem um decréscimo do Litio para estrelas frias e pouco
macicas, embora a primeira seja independente da idade da estrela, enquanto que,

na segunda, numa estrela velha, a convecgao actuando durante um tempo maior,



provoca maior destruicdo do que no estrela mais jovem com a mesma massa e
temperatura efectiva.

Em 1982, ndo se possuiam dados suficientes para estrelas da Populagao Il
para se poder comprovar as teorias acima descritas.

Na Figura 2, foram representadas o log(N;) versus logT,, para 13 estrelas do

halo. Todas estas estrelas sdo muito velhas, e a sua metalicidade é muito baixa,
como se pode verificar na Tabela 2, e a sua velocidade espacial € muito alta,
caracteristica de estrelas velhas. Normalmente, é admitido que estas estrelas se
formaram no principio da galaxia e a sua idade pode ser estimada como sendo
15x10%anos . Pela Figura 2, pode-se verificar que a abundancia do Li parece ser

constante entre logT,, =3.796 e logT, =3.74; neste intervalo o valor médio é

log(N ;) = 2.05(para uma escala de logN,, =12). Apenas para estrelas mais frias €

que a abundancia do Li na superficie das estrelas decresce.
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Figura 2. N, versus logT,, para estrelas velhas do halo, Spite & Spite (1982), onde ¢ visivel o Spite

plateau.
A amostragem ¢é claramente pequena, contudo sado apenas conhecidas

algumas anas brilhantes da Populacéo II.
Pela Figura 2, pode-se observar que o Li ndo é destruido por convecgao, em
estrelas tipo solares da Populacao Il, que se sabe que possuem uma rotacao lenta.
Ha uma previsdo tedrica de que quando as estrelas possuem uma larga
deficiéncia na metalicidade, a zona convectiva é de reduzida profundidade

(Spite&Spite, 1982). Deste modo, a convecgéo, tal como outros processos, ndo pode
conduzir o Li para uma profundidade onde as temperaturas chegam aos 2.5x10°K .

E, neste sentido, que Spite&Spite (1982) sustentam:

“We will admit that no depletion nor accretion of 'Li took place in the
formation and evolution of the hottest halo dwarfs. Then, the lithium



abundance defined by the “plateau” of the curve log(N,;)versuslogT,, ,

represents the lithium abundance which existed in the matter which formed
the star, i.e. the abundance of lithium in the interstellar matter at very
beginnig of the Galaxy 15x10°yr ago. This abundance was
log(N;)=2.050r N, =1l.2><10‘”NH
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Figura 3. Evolugao da abundancia do Li durante a vida da Galaxia.(Spite&Spite,1982)

Observando a Figura 3, observa-se que a abundancia do Li foi crescendo ao
longo da vida da galaxia. Qual tera sido o processo que enriqueceu o Li? Em 1982,
spallation reaction nao era um bom candidato porque também aumentaria do mesmo
modo o Be e o B, a producgéo do Li nas supernovas e a sua formagado em estagios
avancados de estrelas também era pouco compreendido. Para se perceber qual o
processo, dever-se-iam calcular as razbes de Bel/Li, B/Li e °Li/’Li.

Em 1987, D. K. Duncan e L. M. Hobbs estudaram trés estrelas do halo da
nossa galaxia e chegaram a conclusao que o Li presente nessas estrelas confirmava
a abundancia descoberta por Spite&Spite: “No entanto, ndo temos tanta certeza que
seja um produto inalterado do Big-Bang” (Duncan&Hobbs,1987), visto que, as
estrelas estudadas possuem praticamente as mesmas temperaturas mas

abundancias um pouco diferentes, como estao representadas na Tabela 4.

HD 19445 5810 2.1 38+ 4
HD 201891 5810 1.4 27%3
HD 134169 5800 1.3 46+ 3

Tabela 4. Trés estrelas observadas e os respectivos pardmetros por Duncan&Hobbs(1987).



Este facto pode ter sido devido as incertezas relacionadas com a temperatura,
uma vez que a temperatura contribui significativamente para o calculo das
abundancias.

As abundancias do Li em varias localidades galacticas foram descobertas como

sendo aproximadamente igual a logn(Li) =3.0. Incluem o meio interestelar, Hyades

(Cayrel et. al.,1984), estrelas na fase T-Tauri, amostras lunares (estudo realizado por
Dreibus, Spettel e Wanke em 1976) e carbonaceous chondrites (estudo realizado
por Nichiporuk e Moore em 1974). As Pléiades, estrelas que demonstram possuir a
menor deplecdo do Litio, também demonstram possuir uma abundancia de
logn(Li)=3.0 .

Deste modo, a abundancia galactica aparenta ser constante nos ultimos 5
bilides de anos, o que se opde a solugao proposta por Spite&Spite em 1982.

A Figura 3 ignorou simplesmente a contribuicdo dos meteoritos e rochas
lunares. Se a produgdo primordial do Big-Bang do Li for aproximadamente igual a

logn(Li) =2.0, entdo uma fonte galactica substancial de Li teve de aumentar a

abundancia relativamente cedo, mas ndo aumentou nos ultimos 5 bilides de anos.

Duncan&Hobbs (1987) também colocaram a hipotese que a produgéo de Li no
Big-Bang fosse de logn(Li) =3.0 e que as estrelas estudadas tivessem sofrido uma
deplecéo e sugerem que: “o valor logn(Li)=2.0 pode ser tomado como o limite
inferior da produgao no Big-Bang”.

Ao longo dos anos, varias estrelas foram analisadas por diversos autores:
Spite&Spite (1986), Spite et. al. (1987), Hobbs et al.(1991; 1994), Spite et. al. (1993)
e Smith et. al. (1998).

Em 1993, Spite&Spite acreditam que a abundancia do Li aumenta (1-2)x107°

devido as contribuigdes dos raios cdsmicos galacticos e o que é produzido nas
estrelas pode ser ejectado para o espacgo através dos ventos estelares e explosdes.

Em 2000, devido as novas formas de detectar o ruido nas observacoes das
estrelas, reduziram-se substancialmente os erros observacionais na determinagao
do Li, mas os valores calculados por Spite&Spite nas estrelas continuam a ser os
usados nos calculos da densidade.

Até ao momento, foi referida a importancia na detecgcéo do Li nas estrelas para
determinar a sua abundancia primordial e para a compreensao da estrutura estelar e

respectiva evolugao.
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Em 1998 Gonzalez observou que existiam algumas estrelas com excesso de
metalicidade, o qual podia estar relacionado com a “poluicdo” da zona convectiva da
estrela devido a um planeta, ou protoplaneta que tenha sido “capturado” pela estrela

(Figura 4).

£ {Mmss Fraction of heavy alaments)

{1.004 00048 a.0e 004
12 T L T T

Figura 4- Distribuicdo das metalicidades para estrelas com planetas. Esta distribuicdo aumenta
com [Fe/H]. Santos et al. (2001)

Pela Figura 4, pode-se concluir que as estrelas com planetas gigantes possuem
uma metalicidade mais elevada comparadas com estrelas sem planetas.

Em 2001, a presenga do Li, estudada por Israelian et. al., na estrela HD 82943
com um planeta gigante foi interpretada como um sinal de um aumento da massa
dessa estrela devido a captura da massa do planeta - € como se a estrela estivesse

aos poucos a “suga-lo” (Figura 5).
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Figura 5- Litio versus metalicidade para estrelas com (circulos azuis) e sem (circulos pretos)

exoplanetas. Israelian et. al.(2004).

As abundancias do Li observadas nas estrelas estudadas com planetas de
periodo curto sugerem que podem ser influenciadas pela sua presenca.

Para além do interesse para o Big-Bang para o qual a abundancia de ’Li ajuda
a fixar parametros fundamentais tais como, a densidade de matéria bariénica e a

densidade critica, o ’Li assume um protagonismo na busca de sistemas planetarios.

IV. A reaccdo ‘Li(p,a)*He

A medida que a nuvem protoestelar vai contraindo devido a gravidade, a
temperatura vai aumentando, proporcionando, deste modo, as condi¢gdes para se
iniciarem as reaccgdes nucleares. Estas reacgdes possuem valores Q positivos e
poderiam ocorrer a temperaturas baixas, mas como os nucleos estdo carregados
positivamente, repelam-se uns aos outros, sendo necessario uma temperatura na
ordem dos 10" K para ocorrerem. O potencial de Coulomb e o potencial nuclear

estado representados na Figura abaixo:
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Figura 6- Representagéo do potencial de Coulomb combinado com o potencial nuclear. A parte
sombreada representa a barreira de Coulomb (Rolfs, C. E. & Rodney, W. S. Cauldrons in the

Cosmos, p.153).

Classicamente, uma particula incidente, com uma energia inferior a E;, ndo
consegue passar a barreira de Coulomb a partir da distancia R;, sendo esta a
distancia mais proxima ao nucleo que o projéctil pode alcangar. Para uma reacg¢ao

p + p a energia E. é igual a 550 keV. Classicamente esta reac¢cédo s6 pode ocorrer se
a temperatura da estrela for igual a T =6,4x10°K. Deste modo, nenhuma reacgao
poderia ocorrer até se alcangar esta temperatura e quando a temperatura fosse igual
aT=64x10° K (Ty =6,4K), todos os pares de particulas reagiriam imediatamente,

fazendo com que a vida da estrela ndo demorasse os bilides de anos, ja que ela
explodiria catastroficamente.

A relagao entre a energia e a temperatura foi calculada a partir da distribuicao
de Maxwell-Boltzmann (Figura 7). Nesta distribuicdo, o gas estelar €& né&o-
-degenerado e os nucleos movem-se nao-relativisticamente. O gas esta em
equilibrio termodinamico e as velocidades dos nucleos podem ser descritas do

seguinte modo:

E
#(E) = Eexp[—ﬁj (1

onde T é a temperatura do gas e k a constante de Boltzmann.
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Figura 7- A distribuicdo de Maxwell-Boltzmann em fung¢éo da energia. (Rolfs, C. E. & Rodney, W. S.
Cauldrons in the Cosmos, p.143).

No calculo anterior da temperatura, apenas se consideraram nucleos com
energias igual ao maximo da distribuicdo de Maxwell-Boltzmann. Contudo, mesmo
se considerassemos nucleos com energias elevadas, correspondente a cauda de
alta energia da distribuicdo, ndo existiriam em numero suficiente para produzirem a
energia que irradia das estrelas.

Em 1928, Gamow e, independentemente Condon e Gurney em 1929,
demonstraram que, pela Mecanica Quantica, existe uma pequena probabilidade de
particulas com E < E, penetrarem na barreira de Coulomb, designado por efeito de
tunel.

Para uma temperatura igual a Ty =0,01K e para uma energia do protéo
incidente igual a 1keV (para esta temperatura, esta energia esta perto do maximo da
distribuicdo de Maxwell-Boltzamann), a probabilidade do protdo penetrar na barreira
de Coulomb é P =9x107"°, é muito pequena mas suficientemente alta para produzir
energia nas estrelas.

Combinando a distribuicdo de Maxwell-Boltzmann com o efeito de tunel,

pode-se elaborar a seguinte Figura:
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DISTRIBUTION
e exp (-E/kT)
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ccexp [VEG/E)

RELATIVE PROBABILITY

“ENERGY
Figura 8- Pico de Gamow. (Rolfs, C. E. & Rodney, W. S. Cauldrons in the Cosmos, p.159)

Ao analisar-se a Figura 8, na zona onde as duas distribuigdes se sobrepdem,
cada distribuicdo possui uma intensidade baixa, mas quando se faz a convolugao
aparece um pico nessa zona a uma energia Ey, designado por pico de Gamow. O
pico de Gamow representa uma probabilidade suficientemente alta para um numero
significante de reacgdes acontecerem. Mesmo que existam varias espécies de
elementos numa estrela, as particulas com as energias de Coulomb mais baixas sé&o
as que sao queimadas mais rapidamente. Quando estas particulas forem todas
consumidas, a estrela sofre outra contragdo devido a gravidade, de modo que a
temperatura aumenta até que os elementos com a energia de Coulomb mais baixa,
vao comegar a serem consumidos e assim sucessivamente. A estrela passa assim

por varios estagios de evolucéo (Figura 9):
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Figura 9- Estagios durante a vida de uma estrela. (Rolfs, C. E. & Rodney, W. S. Cauldrons in the
Cosmos, p.120)

Como se pode verificar pela Figura 9, o primeiro estagio da vida de uma
estrela é a queima do hidrogénio.

Existem dois caminhos nos quais a queima de hidrogénio se processa numa
estrela. A temperatura do nucleo da estrela determina qual dos caminhos € tomado.

Para estrelas com massas nao maiores do que a massa do Sol, a
temperatura central ndo excede os 16 milhdes K e a queima de hidrogénio processa-
-se pela cadeia protao-protao.

Para estrelas mais macicas que o Sol a temperatura central € superior a 16
milhdes K e a queima de hidrogénio corre primeiramente por uma série de reacgdes
formando o ciclo CNO.

A cadeia protao-protao possui 3 ramos (Figura 10). O ramo primario, que
produz 86% da energia solar, ocorre em trés passos. Primeiramente, dois protdes

combinam para formar deutério, através da reaccéo:

'H+'H > D+e" +v (2)

No segundo passo da cadeia, o terceiro protdo combina com o nucleo de deutério

para produzir *He, na qual se liberta radiagdo gama:
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'H+’H—>%He + » (3)

O ultimo passo consiste na produgéo de *He , no ramo primario a reacgéo é igual a:
*He+’He—*He+'H+'H (4)
Nos outros ramos a cadeia protdo-protédo, o nuclido *Hesegue diferentes destinos.
Cerca de 14% da energia solar vem do ramo PPIl que temporariamente cria berilio e
litio. O ramo PPIIl é responsavel por apenas 0,3% da energia e os produtos das

reacgdes intervenientes sao o boro e o berilio que vao ser destruidos.

p+p Pd+ et +
_’
p+d ‘He+vy

86 % 14%
> >
3He + 3He  “He + 2p 3He +%He "Be+vy
> >

99.7% . 0.3%

PP-T i |
QEH: 25‘.20 MeV TBE + g TL| + TBE +p BB + 7
Li+p 2%He BB EBe+e'+

PP-II 2 ‘e
QEH: 25,66 MeV PP-TIT

Q.= 19.17 MeV

Figura 10- Cadeia protao-protao.

Em relacdo a reaccdo de destruicdo ’Li(p,a)*He, a reacgdo possui um valor

de Q positivo igual a 17,3468 MeV. Como a particula a € muito mais estavel, devido

a configuragcdo par-par de 2 protdes e 2 neutrdes, mesmo antes do "Li+p se

transformar em 8Be, os nucledes aglomeram-se de modo a formarem duas

particulas a.
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