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RESUMDO

0 principal objetivo deste trabalho consiste em ana -

lisar a aproximagdo de equilibrio para as reagoes de captura e
+ —~ -+

foto—emissao de neutrons dentro do processo-r de nucleosintese.

Esta analise é levada a efeito para toda a faixa de densidade

de neutrons e de temperatura que possibilita a ocorréncia do

processo. Desta forma, faz—se necessario o conhecimento de ta -

zas de captura e foto-emissao para cerca de 2000 nucleos.

0 balango detalhado 2 utilizado na relagao de taxas
das referidas reagdes, e sua aplicagao, sob as condigoes de tem
peratura e densidade de neutrons de interesse, é entdo discuti-
da. Discutimos, também, os demais parametros nucleares utiliza-
dos, face ao grande afastamento da linha de estabilidade-B com

que se encontram o0s nucleos envolvidos no processo-r.

Como resultado, sdo apresentadas as condigoes de tem-—
peratura e densidade de neutrons a partir das quais a aproxima-
cao de equilibrio ndo & mais aplicdavel. Apresentamos ainda, e
procedimento a ser uttlizade na aplicagao de nosscos resultados

em modelos dinamicos de processo-r, recentemente desenvolvidos.
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Eficientes mecanismos de ejecao explosiva (supernova) Sao 05
principais responsaveis por esta distribuicdo. Existem, ainda,
outros mecanismos menos viclentos do ponto de vista energeti -
co, porem mais frequentes, de ejecao de matéria em novas, e a
lenta perda de massa atraves da superficie (ventos estelares).
0 material espalhado pode entao ser incorporade a formacdec de
estrelas de segunda geracao, sendo novamente transformado e re
-~ejetado. Dessa forma, o meio interestelar e gradualmente enri
quecido com os produtos dos varios processos de sintese do in-
terior das estrelas.

Pentre os varios processos de nucleosintese, @ o pro
cesso-r, onde neutrons sac capturados a uma rapida escala de
tempo, o responsavel pela formacao de elementos bastante pesa-
dos, sobretudo agueles alem do Pb.

Neste trabalho, nos nos deteremos na apreseﬁtagéo de
talhada do processo-r, e analisaremos a competicao entre as re
acoes de captura e foto-emissao de neutrons pelos nucleos, com
0 decaimento-B dos mesmos dentro do processo.

Tendo em vista situar a ocorrencia do processo-r na
teoria de evolugao estelar, no capitulo I apresentamos as prin
cipais linhas evolutivas estelares e os processos de nucleosin
tese que as acompanham. Como verificaremos no decorrer do refe
rido capitulo, apenas os tragos marcantes destas linhas de evo
lugao saoc evidenciados. A analise detalhada das mesmas SO se-
ria possivel através de um tratamento hidrodinamico completo,
levando em conta as condigoes de estabilidade e o balanceamen-
to de energia do sistema, o que nos afastaria do objetivo de

nosso trabalho.



estabelecer as principais caracteristicas da curva de abundan-
cia dos elementos. Posteriormente, Burbidge, Burbidge, Fowler
e Hoy]e(i), em um trabalho-base para a teoria de nucleosintese
estelar, caracterizaram oS principais processos de nucleosin-
tese capazes de justificar o comportamento desta curva da abun
dancia. Mais recentemente, atraves de dados obtidos por tecni-
cas de analise mais refinadas, Cameron(é) procurou atualizar
esta curva de abundancia, que passa a ser o unico suporte expe
rimental aos trabalhos desenvolvidos nesta area.

A fig. 1 apresenta as caracteristicas da curva de
abundancia para os dados de Suess e Urey(é), com 0S processos
de nucleosintese de Burbidge et al. nela assinalados ( - quei
ma de hidrogenio; - queima de helio; - 0 processo-qo; -

0 processo-e; - 0 processo-s; = 0 processo-r e - 0

processo-p).
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As teorias mais recentes, por outro lTado,procuram es
tabelecer uma justificativa coerente para a formacao e atuais
abundancias dos elementos, valendo-se do fato bem conhecido de
que reagdes nucleares estao correntemente acontecendo no inte-
rior estelar. Certamente, a evidencia de elementos bastante ins
taveis na composicao de algumas estrelas (obtida atraves de da
dos espectroscopicos), constitui um forte argumento a favor da
nucleosintese estelar. Apresentando pequenas meias-vidas, face
a idade estimada para o Universo, estes elementos nao poderiam
sobreviver com suas atuais abundancias, a menos que tenham si-
do sintetizados recentemente, acompanhando os estagios evoluti
vos estelares.

0 balanceamento entre a energia gerada pelas contra
coes gravitacionais e reacoes nucleares do interior estelar com
a energia irradiada atraves da superficie, sob a condigao de
equilibrio quase-estatico para a estrutura, delimita a faixa
de energia de interacao entre as particulas. Exceto para esta-
dos catastroficos da evolugao estelar, a energia armazenada no
interior das estrelas permite taoc somente que as interagoes de
suas particulas se facam a energias da ordem de 10 - 100 KeV .
Com isto, apenas processos nucleares de baixas energias devem
ser considerados para a nucleosintese estelar. |

No sentido de compreender a sequencia de eventos Ti-
gados a formacdo dos elementos durante a evolugao estelar, um
consideravel esforco tem sido dedicado a obtencac de dados so-
bre suas abundancias. Atraves da analise da composigao da Ter-
ra e dos meteoros, alem dos dados oferecidos pela espectrosco--

pia estelar e da composicao solar, Suess e Urey(g) conseguiram



INTRODUGAQ

A Astrofisica, com o auxilio da Cosmologia e dos re -
sultados acumulados pela Fisica Nuclear, procura esclarecer a
evolucao no tempo das estruturas materiais que preenchem o Uni-
verso. Estas estruturas sao o enorme numero de galaxias, e o
imenso numero de estrelas e outros corpos celestes de que , por
suya vez, estas sao constituidas.

Um importante aspecto do esclarecimento destes pro -
cessos evolutivos consiste em explicar a maneira pela qual 0
material que entrou para a formagﬁo.das galaxias e, consequente
mente, para a formagao das estrelas, tenha vindo a atingir uma
composicao que exibe guase toda a variedade de especies nuclea-
res conhecidas. Assim, associado a esses processos evolutivos ,
encontramos o problema da formagao dos elementos. Na solucgao
deste problema, as teorias desenvolvidas devem Jjustificar nao
somente a variedade, mas inclusive a abundancia dos elementos
no material observado.

As primeiras teorias(l’g) partiram da suposigao de
que todos o0os elementos teriam sido sintetizados durante a fase
inicial de expansao do Universo., Entretanto, as condigoes ini -
ciais para esta fase, da qual muito pouco & conhecida, seriam
muito restritas para que umgrande numero de reacgoes nucleares ,
capazes de sintetizar todos os elementos, tenha vindo a ocor-

rer.
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Examinada a situacao astrofisica de ocorréncia do
processo-r, procuramos no capitulo II avaliar as'condigﬁes de
densidade de neutrons, bem como apresentamos o tratamento esta
tistico aplicado aos neutrons na determinacao das taxas de cap
tura dos mesmos. Nas condigoes de temperatura apresentadas pe
situacao astrofisica de ocorrencia do processo-r , verificamos
que, devido aos neutrons capturados se encontrarem fracamente
ligados aos nﬁc]eos, a reacao de foto-emissao de neutrons
(vy,n) passa a competir com a de captura (n,y). E, entao, dada
enfase a fase do processo em que estas reacoes podem ser trata
das em equilibrio. No mesmo capitulo, apresentamos os modelos
dinamicos do processo-r, realcando o aspecto de que, devido a
queda da densidade de neutrons e da temperatura, a aproximagao
de equilibrio para as referidas reagdes nao pode ser aplicada
ao longo de todo o transcurso do processo.

No capitulo III calculamos os tempos de equilibrio
(nsy) 2 (v.n), necessarios para a analise da aproximagao de
equilibrio, ao mesmo tempo que apresentamos oS parametros nu -
cleares utilizados (secoes de choque, taxas de decaimento-8 e
formula de massa). Acompanham ainda, oS resultados e discus -
soes sobre o procedimento usado no tratamento do probiema que
nos propomos a analisar.

Achamos oportuno anexar tres apendices, onde no apen
dice A apresentamos a relacao entre as taxas das reagoes (y,n)
e (n,y) (balango detalhado). Nos outros dois, apendices B e
C, sao discutidos os procedimentos computacionais necessarios

para a obtengdo de uma maior eficiencia nos calculos.



CAPTITULO 1

EVOLUCAO ESTELAR E NUCLEOSINTESE

No sentido de delinear uma possivel situagac astrofi
sica de ocorréncia do processo-r, dentro da teoria de evolucao
estelar, discutimos neste capitulo os aspectos gerais desta te
oria (secao 1.1), associando a ocorréncia do processo-r a ex -
plosoes de supernova {secao 1.3).

Apresentamos na secdo 1.2 as principais caracteristi
cas dos demais processos de nucleosintese, visto que Sao eles
que estabelecem a composicdo alcancada pela configuracao de
pre-supernova, fixando, com isso, a mais provavel regiao da sua
estrutura onde pode ocorrer o processo-r. Desta forma, escla-

recemos a suposicao geralmente admitida de que 0 processo-r

(precedido pela ocorréncia do processo-e), tem por " nucleos
sementes" isdtopos de Fe e de elementos vizinhos.
1.1 - Evolucao Estelar e Diagramas H-R

a) - Principais Aspectos da Teoria de Evolugcao Es -

telar

Muito pouco podemos afirmar socbre o mecanismo peio

qual porcoes da imensa massa gasosa inicial, que veio a formar



as galaxias, tenham chegado a se isolar e, gradualmente, colap
sar sobre si mesmas, vindo a formar as estrelas. A razao disto
e que durante esta fase as concentragoes gasosas apresentam pe
quena luminosidade. Em consequencia, a teoria de evolugao este
Jar no esclarecimento desta fase nao pode ir alem de suposi -
coes razoaveis para a configuragao inicial das estrelas, fixan
do as suas massas para a analise de posteriores estagios de su
as evolugoes.

Admite-se, como confiquracao inicial, um gas rarefei
to composto predominantemente de hidrogenio, podendo eventual-
mente apresentar pequenas percentagens de elementos mais pesa-
dos. A instabilidade gravitacional provoca a lenta auto-contra
cao do gas, que passa a apresentar fortes movimentos convecti-
vos, devido a nao-homogeneidade de sua densidade. A energia
gravitacional gerada, & entao quase totalmente utilizada pelos
movimentos convectivos e, mesmo quando estes movimentos se res
tringem a suas camadas mais externas, a ionizacao do gas passa
a consumir grande parte da energia gerada. Por esta razao, e
que as estrelas apresentam, durante esta fase, pequena lTumino-
sidade.

Quando um caroco substancialmente radiativo e forma-
do, ao mesmo tempo que 0s movimentos convectivos se Timitam as
camadas mais externas, a maior parte da estrutura continua a
se contrair atraves de estados sucessivos de equilibrio quase-
-estatico (devido a grande massa encerrada pelo sistema,as copn
tracoes acompanham a perda de energia por irradiacao e, como a
opacidade e elevada, esta perda se faz lentamente). 0 teorema

virial nos assegura que, neste estagio, pelo menos metade da



energia gravitacional gerada pela contracao e armazenada sob a
forma de energia térmica. A temperatura pode entdo alcangar va
lTores que possibilitam a ocorrencia de reacoes nucleares com o

6 °K). Quando a queima de hidrogénio passa a

hidrogenio (~ 10
se tornar uma eficiente fonte de energia, estabelece-se um es-
tado estacionario para os processos de produciao e perda por ir
radiacao. Praticamente cessam as contracoes e o tamanho, a lu-
minosidade e a temperatura variam lentamente por um longo pe -

9 105 anos,

riodo de tempo da evolugdo da estrela (cerca de 10
dependendo de sua massa). E a fase de maior duracdo de sua evo
lugao, e e denominada de sequéncia principal.

Esgotada a reserva de hidrogenio no seu interior,sur
ge em seguida, a possibilidade de reacoes com o helio formado.
Entretanto, estas reagoes no inicio nao sao suficientemente efe
tivas para promover novos estagios evolutivos. A formacao do

-165

Be8 (meia vida de decaimento-a da ordem de 10 ), € acompa -

nhada de sua imediata decomposicao. Ao mesmo tempo reacoes a

tres corpos, et > 12

, capazes de se tornar uma eficiente fon
te de energia, sao de pequena probabilidade de ocorrencia. Em
consequéncia, a estrela aguarda na fase de sequéncia principal
que novamente contracoes gravitacionais aumentem a densidade
de helio, possibilitando a queima do mesmo, atraves do mecanis
mo que vem descrito em b) da secao 1.2.

A energia, que & entao gerada pela queima do helio ,
provoca a expansac das camadas externas constituidas de hidro-
genio, tendo em vista as suas menores densidades. A estrela al
canca grandes raios e, com a expansao, as camadas externas apre
sentam menor opacidade a radiacao luminosa, o que aumenta sua

Tuminosidade. A estrela passa a fase de subgigante, gigante



gigante vexrmelha ou supergigante, dependendo de sua massa. A
transicao para estas fases, bem como entre elas, apenas pode -
ria ser acompanhada atraves de calculos para a estrutura este-
lar com suposicoes para sua massa e composicao inicial. Isto
porque, ao atingir esta situacao, a regiao central da estrela
apresenta condigcoes que permitem a queima de elementos mais pe
sados que poderao entao estar presentes (queima do carbono, do
oxigenio, etc), e de maneira autoconsistente processos nuclea-
res e estrutura estelar sofrem grandes variagoes.

Estrelas bastante massivas {(~ 4 - 8 M@), chegam, du-
rante suas fases mais avangadas de evolugao, a formar um caro-
¢co central bastante enriquecido pelos produtos pesados dos va-
rios processos nucleares, ate entao ocorridos. A regiao cen -
tral nao suporta a pressao gravitacional {condigao de Chandra
sekhar(lg)) e um rapido colapso acontece. Acompanhando este co
lapso, a captura eletronica provoca a neutronizagao do materi-
al, ao mesmo tempo que tem lugar a explosao da estrutura { se-
cao 1.3). Esta explosao pode vir a dei%ar para tras um carogo
suficientemente massivo, e bastante rico em neutrons, Qque ao
atingir uma configuracao estavel vem a formar uma estrela de
neutrions. Para estrelas supermassivas (por exemplo de massa muil
to superior a 8 M@), o colapso de sua estrutura pode vir a se
prolongar indefinidamente, podendo originar os conhecidos buza
COs NEGHOS .

Estrelas de pequenas massas, no entanto, tem sequen-
cias evolutivas que nao alcancam situagoes'tao catastroficas .
Seguindo a queima de hidrogenio, a massa de sua regiao central
nao consegue reter a expansao de suas camadas externas,que en-

tao The escapam. Com a perda de massa da estrela, sua vregiao
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central de alta temperatura (v 1007 ©

K) consegue suportar o
peso de sua propria estrutura, constituida de materia degenera-
da de alta densidade (~ 106 g/cms). Assumindo uma configura-

03"5

cdo estavel de pequenos raios (v 1 km), passa a estrela a

fase que denominamos de ana branca.

b) -~ Diagrama H-R

A teoria de evolucao estelar encontra sua confirmagao
atraves de uma importante correlacao estatistica entre as gran-
dezas que caracterizam as estrelas observadas. Esta correlacgao
se apresenta quando sao representadas as referidas grandezas em
diagrama.

Lancando a energia irradiada atraves de sua superfi -

; inosidade( ™) fcie (1)
cie, a luminosidade , versus a temperatura de superficie
das estrelas, construimos os conhecidos "diagramas Hertzprung-
-Russel" ou simp]ésmente, diagramas H-R (fig. 1.1.1). Tais dia-
gramas constituem, devido a grande escala de tempo associada aos
estigios evolutivos (comparadas a escala da vida humana) , uma
espécie de "instantaneo" da dinamica evolutiva do conjunto de

estrelas tomadas para representacao.

*
(*) Outras grandezas tais como: a magnitude visual e a magnitude bolometrl
ca (preservadas pelos seus valores historicos para os dados astrondomi—
cos), sao utilizadas em lugar da luminosidade. A definicao formal da rela -
cao destas grandezas com a luminosidade (fazendo uso da lei empirica de Pog-
son) e encontrada na maioria dos textos basicos de Astronomia e mesmo de As-

trofisica (refs. (6,7)).

*k

: - - - -

(**) Também a temperatura de superficie pode ser substituida por -grandezas
que com ela se relacionem, tais como: classe espectral e indice de com

Referimos tambem os textos acima para a definicao destas grandezas.
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B-V tadas. Por outro lado,

a3 suposicao geralmente
Fig. 1.1.1 - Diagrama H~R, apresentando
esquematlcamente as regioes das princi admitida para a forma-
pais concentragoes de estrelas observa- _
das. No eixo vertical sao representadas cao de estrelas que com
as magnitudes e no eixo horizontal o 1n
dice de cor ou classe espectral. poem os aglomerados es

telares, claramente definidos atraves da observac3o, nos permi-
te levar a efeito a analise de diagramas H-R de maneira bem mais
simplificada. Para estes aglomerados, a suposicao de que suas es
trelas tenham vindo a se formar de porcoes de uma mesma massa
gasosa inicial permite que possamos considera-las com pratica -
mente a mesma composicao inicial e mesma idade. Com isto, ape -
nas a massa estelar & o parametro a ser considerado ha justifi-
cativa de tais diagramas H-R(g).

0 que se observa, vindo a justificar o fato de que
o maior periodo de tempo da evolugdo das estrelas & despendido
na fase de sequéncia principal, € que a grande maioria das es -

trelas vem a se dispor (no diagrama) em uma estreita faixa que
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se estende do canto esquerdo superior ao dﬁreito inferior
(fig. 1.1.1).

A concentracao menos densa que se observa de grande
Tuminosidade e baixa temperatura de superficie (ou equivalente-
mente altas magnitudes e altos indices de cor), canto direito
superior do diagrama, & a evidencia de que estrelas mais massi-
vas alcancaram a fase de seguencia piincipal mais rapidamente ,
i3 se encontrando em estagios mais avancados de evolugao (gigan
ftes, gigantes vermelhas).

Com pequena luminosidade e alta temperatura (oOu o equi
valente: baixa magnitude e baixo indice de cor),encontramos uma
pequena concentracao de pontos, constituindo a evidencia da fa-

se de ana branca.

1.2 - Processos de Nucleosintese Estelar

a) - Queima de Hidrogenio

Durante quase todo o periodo de permanéencia na fase

de sequéneia principal, estrelas produzem a maior parte de sua

energia atraves de reagoes com o hidrogenio existente. Varias
sao as reagoes capazes de na temperatura reinante (n 107 -5 x
X 107 0K) transformar o hidrogenio tendo como produto final o

helio, liberando energia. Estas reagoes sao geralmente agrupa-
das em cadeias denominadas PPI, PPII e PPIII, e no <conhecido
ciclo CNO.

As secoes de choque destas reagoes, na faixa de ener-

gia estelar, sao razoavelmente bem conhecidas.
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Dentre as cadejas de reacoes referidas, sao as PPI e
PPII1 as dominantes, do ponto de vista da producac de energia, e
a cadeia PPIII apresenta interesse, sobretudo no calculo da ta-
xa de produgac de neutrinos nesta fase da evolucao estelar. Es-
te interesse se justifica pelo fato de que um grande esforgo tem
sido dedicado ao problema dos neutrinos solares, onde 0s experi

mentos e previsoes tedricas apresentam ainda grandes discordan-

cias.

b) - Queima do Helio

Quando a temperatura no interior estelar se aproxima
de 108 9k e a densidade de h&lio resultante da queima do hidro-
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genio & suficientemente elevada, reagaes com o helio pkesente
passam a constituir a principal fonte de energia da estrela

Como ja nos referimos na Secao anterior, reagoes diretas, en -
volvendo tres nucleos de helio para formagao do carbono , tem

12

pequena incidencia, e a producao de C e preferivelmente rea-

lizada atraves das duas etapas

4

He " + He4

4

w

o)
co

*
Be8 + He4 12 12

oy
o
¥
o
+

-

Apesar da pequena meia-vida do Be8, sua abundancia
em equilibrio com a densidade de helio, entao presente, e sufi
ciente para que a segunda etapa ocorra.

Eventualmente, a concentracao de carbono formado, fa
ce a arande densidade de helio, pode ainda possibilitar a cap-
tura de particulas-u pelos nucleos de'carbono e pelos produtos

desta captura,

C]z + He4 > 0]6 + v
0]6 + He4 > Ne20 +
Ne20 + He4 o M924 + oy .

desta forma vindo a surgir nucleos ainda mais pesados.

c}) - Queima do Carbono

B medida que a regido central & enriquecida pelo car

bono, resultante da queima do heélio, e a temperatura alcanca
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8 0

valores proximos de 6 x 10 K, reacoes com o carbono passam

tambeém a constituir uma outra fonte de energia. Neste processo

24 2 formado, decaindo por va

um estado de nucleo composto do Mg
rios canais e produzindc em um deles neutrons livres que podem
vir a ser capturados por outros nucleos (como discutiremos na

sub-secao g) )

CIZ + C]Z . *Mg24 N Na23 v p
- Ne20 + He4
N M924 r oy
- M923 +n
d) - Queima do Oxigenio
De modo analogo ao anterior, a queima do oxigenio ,

9 o

exigindo temperatura mais elevada (3 x 10 K), se faz atraves

*32

da formacao do nucleo composto S”°, decaindo por diversos ca -

nais. Dentre eles um tambem liberando neutrons,

016 N 016 N *532 L, p3l b
- Si28 + He4
N S32 Vo
- 83] + n

e) - Processo-ua




-16-

e) - Processo-o

0 aumento da temperatura nao consegue promover rea -
c6es de sintese entre nucleos mais pesados, devido a alta bar -
reira Coulombiana que estes apresentam, e grande parte do 8128
presente ¢ fotodesintegrado em sete particulas-o, aumentando a
densidade destas particulas no meio. Estas sao capturadasem com-
peticao com a fotoemissao das mesmas, constituindo uma cadeia

de reacoes que pode chegar a se estender ate o N156,

3128 + He4 e 832 + oy
32 He4 > Ap36 4 y
Ar36 + He4 z Ca40 + v
Ca40 + He4 z Sc44 + v
sc*t 4 net 2 Ti%% 4y
T148 + He4 z Ca52 + v
Ca52 + He4 2z N156 + oy ]

Para este ultimo, a fotoemissao & bastante efetiva ,
nap permitindo o prosseguimento do processo. A situagao de equi
1ibrio para estas reagoes nao chega a se estabelecer. 0 decai -
mento-B e outras reacoes, que possam OcOrrer com oS nucleos en-

volvidos, alteram significativamente as suas abundancias.

f) - Processo-e

Se as condigcoes de temperatura do meio estelar alcan-

9 0o

cam valores extremos (3-4 x 10 K), a excitagao termica das

particulas-o, protons e neutrons, tornam as reacGes de captura
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destas partTcu1as bastante eficientes, mesmo para nucleos pesa-
dos. Ao mesmo tempo, a densidade de fotons suficientemente ener
geticos deixa as reagoes (v,a), (y-p) e (y,n) competindo com
a captura destas part?cu1as. Em consequencia, se a escala de tem
po do processo e pequena, o suficiente para que o decaimento-g
nao venha a interferir representativamente, uma situacao de equi
1ibrio estatistico entre as configuragoes nucleares se estabe-
lece. As configuracdes de energia de ligacao mais alta sao favo
recidas, o que produz uma pronunciada abundancia para o Fe56 e
elementos vizinhos,

Fste processo procura justificar o comportamento da
curva de abundancia na regiao destes elementos, geralmente refe
ridos como "Grupo do Ferro".

As condicdes extremas de temperatura e densidade , re
queridas pelo brocesso, indicam que provavelmente este processo
ocorre nos estagios bastante avancados da evolucao estelar e em
camadas explosivas de supernova. Isto vem a esclarecer a suposi
cao geralmente admitida de que processos de captura de neutrons,

no sentido de sintetizar elementos ainda mais pesados, tem por

"nucleos semente" nucleos do Grupo do Ferro.

g) - Processo-s

Atgumas estrelas, durante ainda as ultimas fases de
suas evolucoes, chegam a apresentar tra¢os em suas composicoes
de elementos bastante pesados, alem mesmo do Grupo do Ferro.

A formacao destes elementos e justificada, em parte ,

atraves do processo-5, referindo-se a lenta (“slow") captura de
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neutrons pelos nucleos presentes. A captura e dita lenta, face
i meia-vida de decaimento-g dos isotopos formados. A meia-vida
caracteristica de decaimento-f dos nucleos formados varia entre
fragoes de segundo a alguns dias, enquanto a escala de tempo de
captura de neutrons varia entre alguns meses a anos. Desta for-
ma, a medida que neutrons sao capturados, formando is0topos be
ta-radiativos, logo em sequida o decaimento-B transfere estes

isbtopos para o elemento beta-estavel de numero atomico seguin-

te.
N . 209 . .
Ao atingir o Bi , & pequena meia-vida, face ao de -
caimento-o do 81210, nao permite que o processo tenha continui-
dade.

E atraves do processo-s, levando em conta o efeito de
camadas fechadas sobre as secoes de choque de captura de neu -
trons, que se procura justificar os picos da curva de abundan -

cia dos elementos centrados em A = 90, 138 e 208.

h) - Processo-r

A formagao e abundancia de elementos alem  do pp208

sdo explicadas atraves da rapida captura de neutrons, face ao
decaimento-p dos isotopos formados, constituindo o principal as
pecto do processo que denominamos de processo-r.

0 intenso fluxo de neutrons e a pequena escala de tem
po de ocorréncia deste processo, nos leva a tomar as explosoes
de supernova como uma provavel situacao astrofisica para o mesS-
mo , éomo melhor esclareceremos na segao seguinte.

0s detalhes deste processo sao analisados no decor -
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rer do capitulo II, onde os problemas associados ao seu trata -

mento sao discutides.

i) - Processo-p

A existencia de elementos estaveis, ricos em protons

(Se’ ", K78

e outros), provavelmente seria justificada por um
processo similar ao processo-r, onde protons e que seriam captu
rados rapidamente. No entanto, as dificuldades em encontrar si-
tuacoes astrofisicas para a ocorréencia deste processo, n3o tém

permitido um estudo detalhado do mesmo.

1.3 - Explosac de Supernova

Dentre as teorias que tentam esclarecer o mecanismo
de explosoes de supernova, predemina a ideia introduzida por
Colgate e White(g), que fizeram a primeira tentativa de obter
resultados quantitativos para o problema.

Aproximadamente ao fim do estagio de gigantes verme -
lhas, estrelas massivas possuem um caroco central, bastante en-
riquecido pelos produtos dos diversos processos nucleares ate
entao ocorridos. Quando esta regiao atinge uma densidade criti-
ca definida pelo 1imite de massa de Chandrasekhar(lg) , 0 gas
de eletrons degenerados nao conSegue Suportar a pressao gravita

cional, e um rapido colapso da estrutura & desencadeado.

A contracdo da estrutura provoca a captura eletronica
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pelos nucleos presentes, (Z,A) + e = (Z-1,A) + v, e o desapa-
recimento de eletrons, juntamente com a perda de energia trans-
portada pelos neuttinos para as camadas mais externas, diminuem
a pressdao interna. 0 colapso e acelerado, intensificando a cap-
tura, 0 que por sua vez propicia ainda mais o colapso da estru-
tura.

0 enorme numero de neutrinos produzidos no interior,
devido as condicoes de densidade e temperatura , dificilmente
conseque escapar livremente da estrutura (apesar de suas peque-
nas secoes de choque de interacao com a matéria, ~ 10-20 barn}.
Admite-se que estes depositem suas energias nas camadas subse -
quentes, que, em gqueda aproximadamente 1ivre, se chocam com ]
caroco de alta densidade, o que faz surgir uma ohda de choque
que progride em direcao ao exterior. A passagem desta onda,atra
ves das camadas ainda em queda, esquenta o material e inverte o
sentido de suas velocidades. Estas passam a se expandir explosi
vamente, deixando para tras um carogo que continua a colapsar
Dependendo da massa da regiao em colapso, este colapso podera
se prolongar indefinidamente, dando origem aos chamados buracos
negros, ou podera ver surgir um gradiente de pressao (devido a
materia de neutrons degenerados de seu interior} capaz de parar
o movimento de colapso, dando origem a uma configuracao estavel.
E a chamada estrela de neutrons de raio aproximadamente 10 km
e de densidade central da ordem da densidade da materia nuclear
em equilibrio.

A fig. 1.3.1 apresenta esquematicamente um possivel
modelo de pré-supernova, capaz de permitir a ocorrencia do pro-

cesso~r por ocasiao da explosao, e de deixar uma estrela de neu
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Fig.1l.3.1-Corte

transversal es-
quematico de uma
provavel pré-su
pernova que pos
sibilite a ocor
rencia do pro -
cesso-r, COm a
indicacao da re
giao onde prova
velmente este ve
nha a ocorrer ,
possibilitando
tambem a forma-
¢ao de uma es -~
trela de neu -
trons remanes =
cente.

A passagem da frente de onda pelas camadas mais inter

nas da envoltoria leva a compressao destas camadas, de modo que

a neutronizacao do material

acelerada, e em seguida, com a temperatura alcangando

da ordem de 10

10-11 o

por captura eletronica @ localmente

valores

K, 0s nucleos se decompGem por fotodesinte

gracao. Seguindo a passagem da frente de onda, um rapido esfria

mento acontece, ocasionado pela grande velocidade de

expansao

(esta se processa quase que adiabaticamente, com uma velocidade

de aproximadamente 1/10 da velocidade da luz). Durante este es-

friamento, neutrons e protons voltam a se reassociarem para for

mar nucleos (provavelmente devido a alta temperatura,

ocorrer 0 processo-e}.

podendo

Quando a temperatura cai a valores infe-
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riores a 3 x 109 0

K, reagﬁes entre particulas carregadas sao ra
pidamente suprimidaé, face a barreira Coulombiana, e 0s nucleos
entao presentes, e estando o meio altamente neutronizado, come-
¢am a capturar neutrons rapidamente, tendo lugar o processo-r.
As figs. 1.3.2 e 1.3.3, tomadas dos resultados obti
dos por Hillebrandt, Takahashi e Kodama(ll), apresentam o com -
portamento do meio, por ocasiao da passagem da frente de onda
atraves de suas camadas. A regiao por eles estabelecida para a
ocorrencia do processo-r e compreendida entre as camadas de raio

107 - 10°

cm, de forma a corresponder a regiao mais interna da
envoltoria da configuragao de pre-supernova por eles utilizada.

OQutros mecanismos para o esclarecimento de explosoes
de supernova tem sido tambem considerados(lg’lé), persistindo
ainda grandes dificuldades no tratamento deste problemae conti-
nuam nao muito boas as concordancias entre os varios trabalhos
publicados.

A grande dificuldade nos modelos, como o aqui descri-
to, consiste no tratamento da interacdo de neutrinos com a mate
ria e, consequentemente, na analise do transporte de energia pe
los mesmos.

Explosoes de supernova se apresentam na atualidade co

mo um campo de grande interesse de investigacOes teoricas.
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t=0.73
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Fig. 1.3.2 - Evolucdo no tempo das velocidades de expansao das

-3)

plg om

10

10

1G

10

camadas de interesse para a ocorrencia do proces
s0=-r, por ocasiao da passagem da onda de choque .

Resultado obtido
dama (ref. (11)).

t=0.03

T

10’

por Hillebrandt, Takahashi e Ko-

Fig. 1.3.3 - A variacao da

densidade para
a regiao de ocorréncia do
processo-r, por ocasido da
passagem da onda de choque,
Resultado tambem apresenta-—
do por Hillebrandt, Takaha-
shi e Kodama (ref.(1l)).



CAPTTULO II

PROCESSO-R DE NUCLEOSTINTESE

Neste capitulo, procuramos inicialmente avaliar a or-
dem de grandeza da densidade de neutrons, que e necessaria a
ocorrencia do processo-r, mostrando que, sob as condicoes de
temperaturas consideradas, a reacao de fotoemissao de neutrons
vem a competir com a captura dos mesmos (segao 2.1).

A hipotese de equilibrio entre as referidas reacoes
e introduzida, enfatizando o papel da equacao de Saha, no sen
tido de definir as caracteristicas da distribuigdo  de abundan-
cias em equilibrio dos isdtopos formados no decorrer do proces-
so (seg¢ao 2.2).

Em sequida, € apresentada a influéncia dos processos
de fissao, bem como e discutida a situagao em que a densidade
de neutrons e a temperatura nao mais permitem a continuacao do
processo, dando origem a fase de “congelamento" do processo-r ,
(secao 2.3).

Finalmente, abordamos o tratamento dado a variacao da
densidade de neutrons e da temperatura ao longo do processo, se

gundo ©s varios modelos existentes (secdo 2.4).
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2.1 - Caracteristicas Gerais do Processo-r

0 aspecto fundamental que caracteriza o processo-r ,
como ja nos temos referido, € a grande densidade de neutrons
que se faz necessaria. Uma estimativa dessa densidade pode ser
feita rapidamente, com o auxilio das segoes de choque caracte -
risticas de captura para os nucleos (cnY ~ 10 - 103 mitibarn) ,
e das suas meias-vidas de decaimento-g (v, 107! - 10'25).

A escala de tempo de captura de neutrons e dada por

g ] . (2.1.1)

sendo Any a taxa de captura de neutrons para a densidade de neu

trons n e <Op V> e o valor medio do produto da segao de cho-

que pela velocidade térmica de incidencia do neutron.
Em primeira aproximagao, podemos tomar como vaior me -

dio do produto o_ v o produto da sec¢ao de choque estimada acima

ny
pela velocidade térmica media v. Para as temperaturas de inte -

9 o 8

resse (v 10 K, como vimos na segao 1.3), v = 3 x 10° cm/s. As

sim a condigao Tny << T 5 cOM O auxilio da eq. (2.1.1) nos

fornece

20

nn >> 10 neutrons/cm3

Tomando n,_ como um parametro ajustavel nos calculos de proces -

so-r, como discutiremos na segao 2.4, sao encontrados valores
que melhor reproduzem as abundancias observadas dos elementos ,

estes valores encontrando-se na faixa

026 28

10 neutrons/cm3 R

Ny
Ny 1
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0 °k. Sob estas condigoes de den

com a temperatura da ordem de 1
sidade e temperatura, o numero de neutrons por volume termico

de de Broglie e

3
b

n -X = —
n “ter.-neut. (3mnkT)3/2

-10

2107810710 peut.zem | (2.1.2)

onde mo e a massa de repouso do neutron, ﬁ a constante de Planck
dividida por 2w, T a temperatura e k a constante de Boltzman.Co
mo vemos, 0S neutrons estao muito rarefeitos do ponto de vista
microscopico, e as restricoes quanticas sao ainda despreziveis
no espago de fase dos mesmos. Desta forma um tratamento estatis
tico classico, através da distribuicao de Maxwell-Boltzman, e
perfeitamente aplicavel para a distribuicao de velocidades dos
neutrons, como e feito no decorrer deste trabalho.

Outro aspecto que aqui gostariamos de salientar e que,
devido a rapida captura de neutrons, os nucleos formados vao se
encontrar bastante afastados da linha de estabilidade beta (cer
ca de 10 - 20 unidades de numero de massa). 0 afastamento da 11
nha de estabilidade beta, em geral, diminui as energias de sépg

ragao de neutrons para os nucleos, dados por

S (Z.A+1) = B(Z,A+1) - B(Z,A) = [@(2,A)-M(Z,A+1)+mé}c2 MeV
(2.1.3)
Nesta expressao B(Z,A) & a energia de ligagao do nucleo (Z,A),
M(Z,A) a sua massa e ¢ a velocidade da luz.

Quando Sn alcanca valores da ordem de 2 - 3 MeV (va -

Tor caracteristico para o afastamento referido anteriormente) ,
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as reagoes de fotoemissao para 0s nicleos com esta energia de
separacao, nas condigcoes de tempetatura agqui consideradas tot -
nam-Se bastante eficientes. Com efeito, o numero de fdotons por
unidade de volume, capazes de fotoemitir neutrons destes nucle-

0s, € entao obtido da distribuicao estatistica de fotons,

_ v
nf(E > Sn) = ;3 ’ ehu/kT - dv , (2.1.4)

onde v e a frequencia da radiacao. Como a exponencial se manteém

na integracao >> 1, a expressao acima reduz-se a
87 2 -hv/kT
(€25, = 5 { ve e TMV/KT 4y, (2.1.5)

onde lembramos que kT ~ 0.1 MeV. Avaliando a ordem de grandeza

v 1022718 ¢5tons/emd (S = 2 - 3 MeV).

de n encantramos n
f? r f n

Levando em conta este resultado, Jjuntamente com oS5

valores caracteristicos de secao de choque de fotoemissao (cYnm

v 10 - 103 milibarn), obtemos para as taxas desta reacao

= 10 s . | (2.1.6)

Estabelecendo, por exemplo, N, = 1026 na eq. (2.1.1),

vemos que Ayn’ acima, chega a alcanc¢ar valores competitivos com
]0-8 s—-l).

Por outro lado, a fotoemissao de prOotons ou mesmo &

os de A“Y {(~ 10
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dupla fotoemissao de neutrons apresentam Timiares bastante ele~-
vados de modo que oS fotons em equilibrio térmico com o meio ,
a temperaturas de interesse para o0 processo-r, nao conseguem tor
ha-las representativas.

A captura e fotoemissao de um Unico neutron juntamen-
te com o decaimento beta sao, portanto, 0s principais processos
nucleares a serem levados em consideracao no tratamento do pro-

cesso-r, durante a maior parte do seu desenrolar.

2.2 - Processo-r em Equilibrio das Reagoes {(n,y) Z (y,n)

Durante a fase em que sao apenas 0s processos de cap-
tura e fotoemissao de neutrons, juntamente com o decaimento-g ,
que determinam o andamento do processo, as abundancias dos nu -

cleos envolvidos tem suas variagdes no tempo descritas por

& on(z,A) = - Ag(ZoA) N(Z,A) + A (Z,A-1) n(Z,A-1) - [}nY(z,A)+

+ kyn(Z,Ai] 0(Z,A) + g (Z-1,A) n(Z-1,A) , (2.2.7)

originando um sistema de equacoes acopladas em Z e em A. Nesta
equacao n(Z,A) € a abundancia do isdtopo de nUmero atomico Z

e numero de massa A, num dado instante de tempo, e Any(Z,A) .

AYn(Z,A) e AB(Z,A) representam suas taxas de captura, fotoe-

missac e decaimento-8, respectivamente.

No entanto, como as taxas de captura e fotoemissao se
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mantem muito superiores as de decaimento-B (o que equivale di-
zer que os tempos caracteristicos para as duas primeiras rea -

¢oes T, T << T uma importante simplificagao & levada

ny> “yn g

a efeito na eq. (2.2.1). Isto e feito no sentido de evitar a ne

cessidade do conhecimento das secoes de chogue Ony e an, e de

simplificar os calculos. Esta simplificagcao consiste em conside

rar que as reagoes (n,y) 2 (y,n), entre isdtopos de um mesmo ele

mento, alcancam a situacaoc de equilibrio, antes mesmo que o de-
caimento-pg se torne eficiente para estes isdtopos.

Com esta simplificagao, apenas as variagoes no tempo

da abundancia isotdopica total de um dado elemento,n, = S n{Z,A),

A
sao acompanhadas ao longo do processo

= = A, (Z) n, + A (Z—])‘n

d
=5 "7 A . . (2.2.2)

-1 -
Nesta expressao, para melhor representar a gquantidade de isGto-
pos do elemento Z-1, transferidos para isotopos do elemento 7 ,
por unidade de tempo, toma-se uma média, AB(Z), entre as taxas
de decaimento-p dos isDtopos que sofrem este decaimento. Os pe-
sos com que as taxas de cada isotopo, isoladamente, participam
da média, sdo especificados pelas abundancias ~de equilibrio
(h,y) € (y,sn) para estes isotopos, normalizados a abundancia
isotopica total. Desta forma, na eq. {(2.2.2), AB(Z) vem dado

por

Z) = ¥ A

£(7) = ] Ag(ZoR) p(T.A) (2.2.3)

com p{Z,A) = neq(Z,A)/nZ , onde n®% representa a abundincia do
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isotopo em equilibrio das reagoes (n,y) Z {v,n). Como para a de
terminacao dos pesos p(Z,A) necessitamos, apenas, de relacgoes
entre abundincias, estes pesos sao estabelecidos atraves da equa-

cao de Saha {apendice A)

eq
Tog M _(Z.A+1) g5 MLZ-AT1) |\ yog 0 - 34.075 -
e W{Z,R) n

5.04

- 3/2 log (g T T
9

A
A+

9) S (Z,A+1) . (2.2.4)

Nesta ultima expressao os logaritmos saoc tomados em base deci -
mal, W{Z,A) =} (2J1.+1)e—E1JkT &€ a funcao de particao  para
0sS niveis de ene;gia interna dos nucleos, onde Ei representa a
energia do estado de spin Ji destes nucleos. 0s valores da den-
sidade de neutrons, s sao tomados em unidade de neutrons/cmg,

9 0

a temperatura T9 e expressa em unidades de 10 K, e a energia

de separagao em MeV.

0 conhecimento das funcoes de particao W(Z,A) e equi
valente a resolucgao tedrica do problema da eSpectroscopia nucle
ar para a larga faixa de nucleos envolvidos no processo. No en-
tanto, os modelos nucleares, até entao desenvolvidos, estao lon
ge de uma aplicacao tao extensiva que possibilite a determina -
c3o destas funcoes. Estimativas fenomenologicas para as fun -
coes de particdo de nucleos proximos a Tinha de estabi -

lidade-gt14-15)

, oferecem valores proximos da unidade para a ra
zao W{Z,A+1)/W(Z,A). A atribuicaoc do valor unitario para esta
razao, na regiao de nucleos de interesse, constitui uma aproxi-
magao que conduz a erros 1rre1evantes do ponto de vista dos re-

sultados que obteremos para as abundancias em equilibrio dos iso-
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topos. Isto porque, 0SS valores das energias de separacgao, Sn ,
que & o parametro representativo na eq. (2.2.4) (devido a forma
1ogat?tmica desta equagao), sao apenas aproximados em consequen
cia dos erros inerentes as formulas de massa.

Desprezando, entao, os logaritmos dos termos da ordem

de unidade na eq. (2.2.4), que por sua vez nao teriam grandes

significados, podemos escrever para esta equacgao

eq
log I {Z:A+1) _ .4 n -34.075+¢3/2 log T

+ 5.04/T, S _(Z,A+1)
neq(z’A) 9 "n

9
(2.2.5)

onde vemos que, fixadas a temperatura e densidade de neutrons ,
a distribuicao de abundancias entre 0s isotopos de uma dada fa-
milia de numero atomico Z depende exclusivamente do comportamen
to da energia de separacao ao longo da familia.

Este comportamento & decrescente, quando sao conside-
rados apenas 0s termos de variagao suave, com a mudanga do nume
ro de massa, nas energias de ligagao nuclear (o termo de sime -
tria domina a variacao de B(Z,A) ao longo de Z constante).A des
continuidade de S por ocasiao da ocorrencia de um numero magi-
co de neutrons (20, 28, 50, 82, 126 e 184) e oscilagoes par-im-
par das energias de separagao sao ainda mais ampliadas pela eq.
(2.2.5) para as abundancias em equi]Tbrio. Com isto, um pico
bastante pronunciado se verifica na distribuicao de -abundancia
de uma dada familia, por ocasiao da incidencia de um numero ma-
gico de neutrons para algum de seus isotopos.

Passemos a discutir brevemente a maneira pela qual o

equi]?brio se estabelece. Para tanto, antecipemos o vresultado
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obtido no apendice A, reproduzindo a eq. (A.2.9)

A (Z,R) |
log X"E%Z_W?TT = 1og n, + log waiAR] - 34.075 ~
,Yn 3 L]
- 3/2 Tog (o Tg) *+ 5%34 S (Z,A+1)

com as aproximacoes ja consideradas, i.e, desprezando termos da

ordem da unidade, esta equagao assume a forma:

Ay (Z5A)

’Y = —-—
log kYn(Z,A+1) = log no 34.075 + 3/2 log T +

9

+ 5.08/Tg S (Z,A+1) , e (2.2.6)

por exemplo, enquanto os valores de Sn se mantem relativamente
altos, de forma que pela expressao acima Any permaneca muito maj
or que kyn’ a captura e mais efetiva, proporcionando a formacao
de isotopos mais ricos em neutrons. Se, por outro lado, S, al -
canca valores pequenos, a fotoemissao prevalece e a situacao se
inverte. A competi¢ao termina por favorecer a abundancia,em equi
1ibrio, do isotopo (Z,A), para © qual a relacao AnY(Z,A)/
/AYn(Z,A+]) tem valor proximo de um, o que determina de modo

aproximado a localizagao do pico da distribuicaoc. Conclui-se ,

entao, que a maior parte dos isotopos transferidos pelo decai
mento-g, da familia Z-1 para a familia Z, acomodam~se, face a
situacao de equilibrio que se estabelece, como isotopos do pico
desta ultima familia. A7, aguardam que um novo decaimento-g o0s

transfira para a familia Z+1, e assim sucessivamente(fig. 2.2.1).
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Fig. 2.2.1 - De forma
esquematica, o comporta
mento das distribuigces
de abundancias em equi-
librio (n,Y) Z (y,n) das
familias de isdtopos ,
dentro do processo-r.As
abundancias sao lanca -
das, fora de escala, na
vertical, e o numero de
"massa na horizontal., O
papel do decaimento-8 &
indicado, e a curva tra
ceijada representa o com
portamento que teria a
distribuicgao, por uma va
riagao suave de S com
¢ numero de massa.

0s nucleos envolvidos no processo-r situam-se desta forma, em
uma faixa de numero de massa em torno do pico das distribuicgoes.
A disposicao dos picos no plano Z-A (ou Z-N) define o que deno-
minamos de "percurso do processo-r". Com a-condicao estabeleci-
da para a localizagao aproximada dos picos (AnY(Z,A)/AYn(Z,A+Um
v 1), para a temperatura e densidade de neutrons fixadas, veri-
ficamos pela eq. (2.2.6) que estes percursos seguem aproximada-

mente as linhas de Sn = const., de valores

P

S, = (34.075 - Tog n_+ 3/2 Tog Tg) Tg/5.04 . (2.2.7)

onde por SE indicamos o fato de que este e o valor aproximado.
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para a energia de separagéo de neutrons dos isotopos represen-
tativos dos picos das distribuicoes.

0 aumento da temperatura na eq. (2.2.7) eleva 0 va -
lor de SE aproximando o percurso a linha de beta estabilidade,
0 que vem a refletir o fato de que as reacgoes de fotoemissao
se tornam mais efetivas para todas as familias. Por outro la -
do, o aumento da densidade de neutrons afasta estes percursos
da linha de beta estabilidade, como reflexo da maior predomi -
nancia das reacoes de captura.

As figs. 2.2.2 e 2,2.3, tomadas do trabalho de Came-
)

2.
ron, Delano e Truran(l— , traduzem a aproximacao e afastamento

destes percursos pelas variacoes referidas.

- Fig., 2.2.2 -
A aproxima -
¢ao dos per-
cursos do pro-—
cesso-r a 1i
nha de esta-
bilidade-R de
vido a varia
cdo de tempe

Licha de evaporagan] ratura, apre

de neutrons sentada pPOT

Cameron, De-

on . lano e Tru-

18" "neut. fem” ran{ref. (}_6_) ),

para os valo

res de T9 e

n, indicados
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Fig. 2.2.3 -~ 0 afastamento da linha de estabilidade-8 dos per-

cursos do processo~r devido ac aumento da densida
de de ‘meutrons, também apresentado por Cameron,De
lano e Truran (ref.(l6)). T9 e n,  tem seus valo
res indicados na figura e “as escalas sao como
na fig. anterior (fig. 2.2.2).

2.3 - A Fissao e o Congelamento do Processo-r

Durante a fase em que os nucleos envolvidoS no proces
so nao atingem numeros atdmicos muito elevados, a captura de
neutrons, suas fotoemissoes e o decaimento-8, determinam o ru-
mo a ser tomado pelo percurse do processo. A temperatura e den-
sidade de neutrons estabelecem a maior ou menor tendencia a nu-

meros de massas crescentes no plano Z-A, e o decaimento-8 age
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no sentido de elevar cada vez mais o numero atomico dos nucleos
envolvidos.

Se as condicoes de temperatura e densidade de neu -
trons se prolongarem por um periodo de tempo suficiente,nucleos
fissionaveis vao ser formados e, tanto a fissao espontanea co -
mo, sobretudo, a fissao induzida por neutrons, tornam-se efici-
entes canais de decaimento. Com isto o percurso e interrompido
e ocorre uma realimentacdo no processo, por intermedio dos frag
mentos que vem a se colocar ao longo do percurso seguido pelo
processo. O tempo hecessario para que esta situagaoc venha a
acontecer e o que denominamos de tempo de "ciclo do proces-
so-r".

0 fato de que os fragmentos de fissao venham a se co-
locar sobre o percurso sequido pelo processo resulta da observa
cao de que, sendo os nucleos que fissionam bastante ricos em
neutrons, seus fragmentos.apresentam tambem esta caracteristica.
Estes colocam-se proximos ao percurso, em sua regiao de menor
numero atomico, e rapidamente a captura e fotoemissao de neu -
trons os incorporam ao processo. Como a situacao de equilibrio
para estas reacoes € dominante, a assimetria de massa dos frag-
mentos e irrelevante, sendo apenas a assimetria de carga o as -
pecto de interesse para o processo de realimentacgdo.

0 tempo de ciclo do processo-r, com a grande eficien-
cia das reacbes de captura e fotoemissao, depende quase que ex-
clusivamente dos tempos medios de decaimento-8 das familias
formadas (TB = 1/%8(2)) ate a situacdo de fissionabilidade ser
alcancgada.

0s efeitos dos processos de fissao e, consequentemen-
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te, da rea1iﬁentag€o introduzida no processo-r, podem ser trata
dos pela adigao do termo qzi,zf+]AB(Zf)n(Zf,t) na eq.(2.2.2).
Neste termo, qzi’zf+1 e a probabilidade de que um  fragmento
de carga Zi seja formado pela fissao do nucleo Zf+]. A sim -
ples adicao deste termo na equagao referida pressupoe que 0S8
processos de Tissao ocorram instantaneamente,.

| Atraveés de um tratamento grosseiro da influencia dos
termos macroscopicos {energia Coulombiana, energia de superfi -
cie e correcoes de simetria sobre esta ultima) nas barreiras

de fissao, Seeger, Fowler e C]ayton(li) apresentam, para Tg en-

18 32 neutrons/cm3,

tre 1 - 3 e densidade de neutrons entre 10 "-10
Z1c ~ 93, Estabelecem também que as duas regioes de mais prova -
vel realimentacdo pelos fragmentos sao de ZT = 40 e Z2 = 54
Analisam as contribuicfes dos processos de fissao, dentro da su
posicdo de que a duragao do processo-r € superior ou comparavel
ao tempo de ciclo, que atraves de valores aproximados para as
taxas de decaimento-g , foi estimado ser da ordem de 10-!02
segundos.

A obtencao de dados razoaveis sobre 0S processos de
fissao, necessarios a determinacdo do alcance maximo do proces-
so-r, constitui por si s0 um problema em aberto, extensivamente
discutido na literatura. Erros de pequena percentagem na altura
e Targura das barreiras de fissdo, bem como nos parametros de
inercia, induzem a erros maiores que uma ordem de grandeza nas
taxas de fiss&o(ll). 0 problema encontra ainda maior interesse
quando em conexao com a analise da possibilidade de existencia

dos elementos superpesados(lg).

A hipotese de sintese destes elementos atraves do pro
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cesso-r, 0 gue parece Sser uma suposigao razoavel, tem sido obje
to de discussdoes detalhadas em muitos traba]hos(lg’zg’gl) } A
maioria destes trabalhos apresentam resultados desfavoraveis a
esta hipotese, no entanto, com as incertezas nos parametros de
fissdo utilizados, nao se pode dar uma resposta em definitivo pa
ra esta questao.

Retomemos 0S aspectos mais gerais do desenrolar do
processo-r, analisando 0 seu estagio final, em que as condigoes
de temperatura e de densidade de neutrons diminuiram, nao mais
permitindo a sobrevivencia do processo. Com isto, © decaimen-
to-g torna-se dominante e 0S nucleos, isoladamente, buscam a
linha de beta estabilidade. E a fase que denominamos de "conge-
lamento® do processo-r. Se apenas 0S decaimentos-8 forem consi-
derados nesta fase, as abundancias relativas para os varios isp

topos estaveis, formados pelo processo-r, seriam simplesmente

6btidos por

n(A) = % p(Z,A) n(r) (2.3.1)

onde T & o tempo decorrido ate o congelamento e n,(t) constitui
a abundancia isotbpica total do elemento de numero atomico Z no
instante t . A soma na eq. (2.3.1) & feita para todos os nucle
os de diferentes familias com o mesmo numero de massa A.
Durante a fase de congelamento, um importante aspecto
do decaimento-g , sobretudo para nucieos bastante ricos em neu-
trons, vem a se evidenciar, alterando de maneira construtiva,pa
ra a obtencao de meilhores resultados, o procedimento descrito

pela eq. (2.3.1). Este consiste no seguinte: oS nucieos resul -
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tantes dos processos de decaimento-g (com grandes valores Q )
sao deixados a niveis de excitagoes bastante elevados; se a
energia de excitagcao destes nucleos for superior a energia
de separagao de neutrons, a emissao de neutrons segue o decai -
mento, num fenomeno tipico de evaporacao nuclear. Este mecanis-
mo, similar a emissdo de neutrons retardados dos processos de
fissao, e entao tambem referido como "emissao de neutrons retar
dados do decaimento-8".

0 grande interesse em relacao a esta emissao de neu-
trons que acompanha o decaimento-8 deve-se ao fato de que, in -
terligando as abundancias de isotopos vizinhos de um mesmo ele-
mento, as oscilagoes nas "abundancias congeladas” (p(Z,A)nZ(T))

(gg’gé). Com isto ,

destes isotopos sd3o naturalmente suavizadas
evita-se a suavizacao artificial das curvas de abundancias, co-
mo levada a efeito por Seeger, Fowler e C1ayton(li). Neste sen-
tido e que nos referimos a contribuicao deste mecanismo de emis
sao de neutrons retardados como construtiva a melhoria dos
resultados.

Para os nucleos mais pesados, a situacao de congela -
mento e ainda mais critica. Processos de fissao induzidapor neu-
trons, pelo decaimento-RB e espontanea, bem como o decaimen -
to-o devem ser levados em conta, interferindo na cascata de de-
caimento-8 dos nucleos mais pesados.

A fig. 2.3.1, do artigo de Kodama e Takahashi(g—) s
ilustra os processos nucleares a sSerem considerados na determi-
nacdao das abundancias resultantes do congelamento.

Para confrontar 6s resultados das abundancias finais,

obtidos atraves do processo-r, com os dados experimentais, ne -
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12

Fig. 2.3.1 - 0Os processos nuclea~
res que interferem na cascata de
decaimento-B do Th?7?, por ocasi-
ao do congelamento do processo-r.
Resultado apresentado per Kodama
e Takahashi (ref. (23)). Os valo-~
res no interior de cada quadradi-
nho representativo dos nucleos,
sao as percentagens em abund3ncias
e 0os sobre as setas indicam a perxr
centagem de eficiencia de cada ca
nal,

ag

93

a7

96
¢5

94

11

92 cessitamos subtrair as contribui-

goes de outros processos de nucle

91

osintese que tambem sejam capazes
@0

» de formar os mesmos elementos. As

266 267 263 . 69 27 . -
s1m, as contribuicoes do processo-s devem ser subtraidas das abun

dancias experimentais, e a curva assim obtida, & dita “curva de
abundancia do processo-r", sendo a fig. 2.3.2 o resultado apre-
sentado por Seeger, Fowler e C]ayton(li) para esta curva.

De posse destas curvas de abundancias experimentais e
dos resultados oferecides pelo processo-r, a questao sugerida

por- Rutherford em 1929(25) e posteriormente retomada por Fowler

e Hoyle em 196](32), mostra-se recentemente de grande interes-

28)

se( Esta questdo consiste em tomar os elementos radiativos

de longa vida para estimar a idade de nossa galaxia. 0s nucleos

1129, u244, 235’ U238

que se prestam a tal objetivo sao: p U

Th232, Re187 rp87

e » em ordem crescente de meias-vidas, e

todos sendo formados pelo processo-r. Partindo da razio entre



...4" -

10.0

® - EOT Processo-r

T

+Kr . € » 50T Processo-r
L : + > 207 Processont
1.0 b= b
< E [
= - +
oy o ’\" Zr
) L
= - ,?:’ Pt
ot dg‘ Ha 4La s
=) u ﬁ /’Ld Ce Au
oe 8.1 = cd r»\. 1r
7‘ E *1a O §r
s
= E o:b L ] r:
E:"; [ Na
‘;f .'L%. To ofo
5 H ' (L
o "
p 2
0
ot .
- 1 : ] i 1 : : ! 1 1 i 1 1 1
70 £n 90 197 119 120 1 U} 147 1 160 170 tHN 190 Jy 210
A
Fig. 2.3.2 - (Curva de abundancia experimental do processo-r ,

obtida por Seeger, Fowler e Clayton (ref. (14) ),
com a qual sao comparados os resultados do processo-r.

suas atuais abundancias no sistema solar e da razao com que sao
produzidos atraves do processo-r, procura-se obter informacoes
sobre a duracao da nucleosintese nas galaxias antes da forma-~
gao do sistema solar, e com isto, avaliar suas idades.

Esfe metodo de obtengao da idade da Galaxia, a partir
das abundancias dos elementos radjativos, e denominado de "cos-

mocronologia nuclear”" ("nucleocosmochronology"”).

2.4 - Modelos de Processo-r

0 comportamento da densidade de neutrons e da tempera

tura, face as modificacbes dinamicas sofridas pelo meio, & aqui
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tratado dentro do que denominamos “"modelos de processo-r".
0s dois aspectos fundamentais deste comportamento ,
apenas referidos de passagem nas segoes anteriores, consistem
no segquinte:
1) - Por um lado, durante a fase inicial de ocorren -
cia do processo, a densidade de neutrons e a
temperatura devem manter-se a niveis suficiente-
mente altos para que, inclusive, as aproximagoes
de equilibrio entre as reagoes de captura e foto

emissao de neutrons seja aplicavel,

2) - A formacdo de elementos da linha de beta estabi-
lidade, atraves do processo-r; por cutro lado ,
requer a queda da densidade de neutrons e tempe-
ratura (congelamento), deixando o decaimento - 8

como dominante.

No sentido de traduzir estes dois diferentes aspectos
do comportamento das grandezas em questao, tem-se introduzido
uma grosseira aproximacdao. Supoe-se que a temperatura e densida
de de neutrons se mantem constante por um certo periodo de tem-
po, apos o qual sao imediatamente colocados iguais a zero. Asim
plicidade de calculos @ a principal justificativa para a aplica
cao desta aproximacao, que vem a constituir o conhecido "modelo
estatico” ou "classico" do processo-r. Este modelo tem sido uti
lizado em um grande numero de trabalhos que procuram analisar a
fase de equilibrio e congelamento do processo-r, descritas nas
secoes anteriores. No trabalho de Kodama e Takahashi(gé), a du-
ragﬁo do periodo em que a temperatura e densidade de neutrons

sdo mantidas inalteradas e os valores destas grandezas sao toma
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dos como parémetros de ajuste das curvas de abundancias calcula
das.

Na verdade, porem, o modelo estatico nao e apropriado,
quando associamos a ocorrencia do processo-r a explosoes de su-
pernova. Uma tentativa de representar as variagoes de temperatu
ra e densidade de neutrons em camadas de supernova em expansao
e introduzida em 1973 por schramm 22) | 1sto & feito através da
simulacado destas variacoes, dentro da suposicao de que a escala
de tempo de expansao das referidas camadas nao difere muito da
escala de tempo de queda livre das mesmas, sob a agao de seu
proprio peso. Schramm estabelece, entao, um decaimento exponen-

cial da densidade destas camadas, face a expansao,

p(r) = py(r) exp ( t/Texp) (2.4.1)

onde Po e a densidade de massa inicial e e o tempo ca-

T
exp
racteristico de expansao, relacionado aoc tempo de queda livre

= f Tq‘]ivre, sendo f um parametro ajustavel. 0 tem-

Por  Tgyp

po de queda livre €

= 1/(2n6p,) /% - s, (2.4.2)

Tg.1ivre
sendo G a constante gravitacional. A variacao da temperatura
neste modelo & simulada pela suposicdo de que a expansao das ca

3, i.8, com a densi

madas se faz adiabaticamente, segundo p o T
dade proporcional ao cubo da temperatura. Conhecida a densidade
de materia a cada instante, a densidade de neutrons, que e 0

que interessa para o processo-r, € obtida atraves de
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n {(t) = N F p(t) (2.4.3)

sendo NA o numero de Avogadro e fn a fragao barionica dos neu -
trons livres. Como o$ processos nucleares envolvidos nao alte -
ram a densidade barionica do sistema, esta fracao e determinada

em cada instante atraves de

Fo(t) + f_(t) + Fu(t) = 1 (2.4.4)

onde fa, fN sao respectivamente as fragodes barionicas encerra-
das pelas particulas-a e nucleos presentes em cada instante.Des
ta forma, estabelecendo condicoes iniciais para a densidade de
matéria a temperatura, a densidade de particulas-ao e de nucle
os sementes, entao a variagao de temperatura e densidade de neu
trons pode ser acompanhada. Schramm, neste seu trabalho, aplica
a condicdo de equilibrio {(n,y) 2 {y,n) ao longo de todo o pro-
cesso, levantando, contudo, o problema de sua aplicabilidade ,
quando as condi¢cOoes de temperatura e densidade de neutrons de -
crescem substancialmente.

Calculos similares, seguindo mais ou menos o mesmo mo
delo, foram realizados posteriormente em 1974 por Sato(gg), que
levantou a restricao de adiabaticidade, levando em conta as
energias geradas pelos processos nucleares envolvidos (predomi-
nantemente geradas pelo decaimento-B), bem como a perda de ener
gia devido ao escape de neutrinos que sao produzidos.

Recentemente, Hillebrandt, Takahashi e Kodama(ll)rde—
senvolveram um modelo bastante realistico para o tratamentodo

processo-r em explosoes de supernova. Partindo dos resultados ,
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até ent3ao conhecidos, estabeleceram como provae] regiao de
ocorréncia do processo as camadas mais internas da envoltoria
do modelo de pré-supernova por eles utilizado. A propagacao de
ondas de choque & simulada através da introducao de um termo de
viscosidade na expressio da equacao de estade, e a equacao de
Saha, eq. (2.2.4), as equagOes de sintese (2.2.2) sao acopladas
as equégﬁes hidrodinamicas junto com a equacao de estado. As

equacoes hidrodinamicas, em coordenadas Lagrangeanas,utilizadas

foram:
r
%% = - % %E -G M(r (conservagao da quanti-
r r dade de movimento)
dM _ 2 -
< qF - dn r-p {(conservagao da massa)
%e _ (2X5) 20 Y e 321 = - q.+ (conservagaoda energia)
Lat o3 L. 7 99 %n ¢ g

(2.4.5)

onde a pressao p e a densidade de energia e sao,para cada eta
pa do processo de resolucao numerica, obtidos em concordancia
com a equacao de estado estabelecida para o weio, p = p(p,T,ni)
ou g = E(D,T,ni).

Nas equacdes hidrodinamicas (2.4.5), v e a veloci-
dade de expansao da camada especificada pelo raio r, M(r) a
massa das camadas encerradas pelo raio r, p a densidade de

massa e q ., q respectivamente, as taxas de perda de ener -

rn
gia por neutrinos e de producao de energia pelas reacoes nucle-

ares.
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A utilizac3ao da equacao de Saha ac longo de todo o
processo, feita no ttaba1ho a que estamos nos referindo, supoe
a aplicagao da aptoximagﬁo de equilibrio (n,y} Z (y,n), 0 que
certamente constitui -um ponto fraco para os seus vresulta-

dos(ég).



CAPITULO III

DESEQUILTIBRIO (n,y) 2 (y,n) NO PROCESSO-R

A condicao que deve ser satisfeita a fim de a aproxi-
macao de equilibrio entre os processos de captura e fotoemissao
de neutrons ser valida, € que o tempo de equilibrio de cada fa-
milia de isdtopos formada se mantenha muito inferior ao tempo

médio de decaimento-g da mesma (TB >> Com isto, como cha

Teq).
mamos a atencao na secao 2.2, a situag¢ao de equilibrio se esta-
belece entre seus isdtopos, antes mesmo que 0 deéaimento—s des
tes isdotopos se torne eficiente.

Fundamentalmente, o que se faz necessario para levar
a efeito a analise da validade desta aproximagdo de equilibrio,
€ o conhecimento das taxas de decaimento-g de cada isoOtopo en-
volvido (secdo 3.3) e o tempo de equilibrio de cada familia de
isotopos formada (secdao 3.1 e apendice C).

Na determinacdo dos tempos de equilibrio, precisamos
das taxas de captura e fotoemissdo de neutrons para cada nucleo
que participa do processo-r (se¢ao 3.2 e apéndice B}).

Na secao 3.4, apresentamos os resultados de nossos
calculos, delineando as condicoes ate onde ainda se pode admi -
tir a aproximacao de equilibrio.

A discussdo destes resultados e sugestoes de sua apli
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cacdo a modelos dinamicos de processo-r sao feitas na secao 3.5 ,
onde tambem procuramos analisar a influencia da consideracao do
desequilibrio nos resultados ate entao apresentados por estes

modelos.

3.1 - Tempos de Equilibrio (n,y) Z (y,n)

Consideremos uma dada familia de isotopos de numero
atomico Z, onde © equilibrioc entre os processos de captura e
fotoemissao de neutrons nao chega a ser significantemente per -
turbado pelo decaimento-g destes isotopos. Durante o intervalo
de tempo em que esta se estabelecendo a situacao de equili -
brio, a variagao das abundancias. dos isotopos nos E dada pelo

seguinte sistema de equacoes diferenciais acopladas,

( dn
1 _ _ 51 2
i Any n] + Ayn n2
dn ‘
2. 1 2 2 3
dt T Any " (Any * Ayn) Ny * Ayn "3
$ | (3.1.1)
dn : .
i _ L i- - i 1 i+1
dt ~ Any Ny (Any ¥ Apn) Ny ¥ Ayn i+1
dn
m _ ,m-1 _ 4
L dt ~ kny Mn-1 kyn "m

onde n; representd a abundancia n(Z,A;,t) do isotopo de nume-

ro de massa Ai,no instante t, ordenados em valores crescentes,e
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m & o numero maximo de isdotopos que participam representativa-
mente da familia.
De uma maneira mais compacta, o sistema de egs.(3.1.1)

pode ser escrito como uma equacao matricial

g5 In(t)> = - aln(t)> (3.1.2)

onde

2 | ]
KYn 0 n1
. 0
i 4] R
A = (Any+xYn) Xy e In(t)> = .ni
\
\\
m-1 m \J 0
ny yn | ~m_J

Desta maneira, visualizamos facilmente a solucgao da eq.(3.1.2),

para uma componente generica do vetor In(t)> 5

ni(8) = I Addn(o)>{ag e (3.1.4)
T

sendo nesta Ultima expressao <Ar|n(o)> o produto escalar do au
tovetor |kr> , correspondente ao autovalor A de A, com o vetor
In(0)> que especifica as condicoes iniciais para o sistema, e

Ikr>i a componente i deste autovetor.
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Devido a conserQagSo da abundancia isotdpica total da
familia, enquanto se estabelece o equilibrio, pelo menos um au-
tovalor de A e nulo, sendo os demais positivos. Isto nos permi
te explicitar, fazendo k1 = 0 na eq. (3.1.4), o termo estacio
nario e o termo transiente em (3.1.4) que pode ser escrita da

forma

t.
ns(t) = n?s + ) <Ar|n(o)>|kr>i e T (3.1.5)

est.
onde ni

<A1|n(o)>|1r>i . Assim, a medida que o tempo pas -
sa, o somatdorio em (3.1.5), devido ao decréscimo exponencial de
cada uma de suas parcelas, torna-se cada vez menos representati
va. No entanto, o tempo necessario para que o somatorio se tor-
ne desprezivel dependera da analise dos autovalores A; da ma -
triz A , e e quase que independente de variacoes nas condigoes
iniciais, pelo menos em ordem de grandeza. 0 valor deste inter-
valo de tempo & o que tomaremos como "tempo de equilibrio do sis
tema". Porem, processos computacionais de diagonalizagao da ma-
triz A sao pouco sistematicos, devido ao fato de que sua ordem
varia de familia para familia, bem como devido a grande varia -
cao de ordem de grandeza dos elementos de A. Ao mesmo tempo, a
determinacdo dos tempos de equilibrio, sequindo este procedimen
to computacional, se torna bastante ineficiente. Isto porque,pe
To menos 75 matrizes (chegando algumas delas a ordem 10 x 10)de
vem ser diagonalizadas para cada'condigﬁo de temperatura e den-
sidade de neutrons estabelecidas (da ordem de 5000 - 6000 dife-

rentes condigoes).
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Outra alternativa mais sistematica, porém ainda menos
eficiente do ponto de vista do tempo computacional, seria a re-
solucao numerica do sistema de eqs. (3.1.1). Analisando ent3o a
variacaoc no tempo das abundancias, pode-se determinar o instan-
te a partir do qual e possivel considerar o sistema em equili -
brio. Isto foi feito por nos para algumas familias, e sob deter
minadas condigoes.de temperatura e densidade de neutrons, para
fins de comparacac com o procedimento por nos utilizado, que &

descrito no apendice C.

3.2 - Taxas de Captura e Fotoemissao de Neutrons

Na determinacao do tempo de equilibrio da cada fami-
lia, faz-se necessario o conhecimento das taxas das reacoes de
captura e fotoemissao de neutrons para cada is0topo isoladamen-

te. 0 tratamento estatistico por nos utilizado para os neutrons

-

envolvidos nestes processocs, como discutido na secaoc 2.1, e
feito atraves da distribuicao de Maxwell-Boltzman, ficando as

taxas de captura knY calculadas por,

s}

W 1 3/2 2 uvl
A, =n <o ik AT {>=1T) N, (vo,.) v7 exp(- Sp)dv

ny
(3.2.1)
~ Nesta expressdo u & a massa reduzida do sistema neutron-nucleo,

que e praticamente a massa do neutron, uma vez gue oS nucleos

tratados sao suficientemente pesados.
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0s valores das secoes de chogue de captura snY(Z,A,E)
para diferentes energias, correspondendo a diferentes velocida

des de incidéncia v, foram obtidos atraves da expressao toma-

da do artigo de Schramm e B]ack(gg)

, T /DT /D
o, (Z,A) = ZL{A)0:056 ¢ (pp41) [ (/o] () /D] (3.2.2)
Y Z Py(n)/D+T(v)/D

Nesta expressao, os valores das secoes de choque sao obtidos
em barns, a energia deve ser tomada em MeV. A razao entre a
largura de estados de onda £ do neutron incidente e 0 espaca -

mento medio entre os niveis nucleares e dado por,

- (3.2.3)

sendo T, O coeficiente de transmissao para ondas £ atraves de
um potencial tipo poco quadrado, dentro do modelo otico, deter

minado por Vog(él) , e & dado por

T, = I3t . (3.2.4)
KR[§E(KR)+nE(KRi]

Nesta ultima expressao, jE(KR), nE(KR) sao respectivamente, fun

coes esfericas de Bessel e Neumann para valores de KR, sendo K
o numero de onda dos neutrons e R o valor aproximado para 0
raio nuclear. Em (3.2.4), temos para os varios parametros,

1/3

K = (174.57)(E 2)1/? ; R=1.25 A3+ 0.1

A
A+l
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-1
£ = 2.7 e S - [%(K:T)1/?} (3.2.5)

A largura de decaimento de fotons em (3.2.1) e deter-
minada por expressao semiempirica, proposta por Michaud e

Fow]er(gl) .

log [?%%%} = - 3.72 + 3.33 log(A+1) + 0.2B6 [EA+1)Bi}1/2 '

+ 3.95 [1A+1)Bi}-1/2 : (3.2.6)

onde B' = E + B - A, sendo B a energia de separagao de neu -
trons do nacleo composto formado e A uma correcao devido a efei
tos de camada, emparelhamento e deformacao nuclear e que vem da

da por,

A o= 1.8 [Eée(z,m . a(mi] £ C Mev . (3.2.7)

Sendo Eée a energia de excitacao para o primeiro estado excita

do que também e determinada semiempiricamente(gg) .

3

E, = 0.69848 - 5.4196 x 10°° N + 5.0946 x

-3

x 107° Z - 0.4992 S(N,Z) + S(N) MeV , (3.2.8)

sendo S(N,Z) a correcao de camada de Myers e Swiateck1(§~) em

unidades de 5.8 MeV, e &(N) dado como,
0.75 - 0.00725 N N < 92

0.08 ‘I > 92
( '2' )
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A- constante C da expressﬁo (3.2.7) e dada por

0 para nucleos impar-mpar
C = 3.8 &(N) para nucleos par-Tmpar, impar-par (3.2.10)

3.8 &(N) para nucleos par-par

De posse desta expressao para as secoes de choque de captura ,
fizemos uma comparacao dos valores por ela obtidos com valores
experimentais. Isto foi feito, inicialmente calculando o valor

medio termico da secao de choque,

LN (2.3.11)

onde v & o valor mais provavel para as velocidades de incidén -

1/2

cia do neutron, dado por v = (2kT/u) 0s resultados sao apre

sentados na fig. 3.2.1, onde 0s dados experimentais foram toma-
dos do artigo de B.J. Allen, J.H. Gibbons e R.L. Macklin(3%) |
com os valores de any determinados para kT = 30 KeV. Apenas o0s
valores da secao de choque termica media para os nucleos de Z-Tm
par, apresentados por este artigo, foram tomados para confron -
to. Nucleos de Z-par apresentam suas secoes de choque determina
das com largos erros, havendo grandes discordancias entre dados
experimentais e, para muitos deles, nem existem dados.
Infelizmente, o calculo direto das secgoes de choque ,
atraves da eq. (3.2.1), para a determinacao das taxas de captu-
ra de cada nucleo, & extremamente inviavel do ponto de vista do

tempo de computacao. A razao € que 0 numero de passos no proces

so de integracao numérica da eq. (3.2.1), 0o numero de nucleos
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envolvidos (cerca de 5 - 6 nucleos em media por familia), e fi
naimente o nﬁmero de etapas de nossos calculos, estendem o tem
po de calculo direto ate um nﬁmero proibitivamente grande.Fren
te a estas dificuldades, o calculo e computacionaimente reali-
zado atraves do procedimento descrito no apéendice B.

As taxas de fotoemissao, kyn , sao determinadas a
partir do conhecimento das taxas de captura, com o auxilio do
balanco detalhado, que e estabelecido no apendice A, eq.A.2.9).

Assim temos,

W(Z,A+1)
i A Z,A)Y = log A Z,A-1) - logn_ - 1log —4—2— 4L 4
09 A ,(Z,A) 9 Apyl ) g n, g TERY
+34.075 + 3/2 Tog(Bxt 14)- 2:2% s (z,A)
g
(3.2.12)

A utilizacao do balanco detalhado deixa a equagao de Saha trivi
almente satisfeita para a situacao de equilibrio do sistema

(3.2.1)

3.3 - Demais Parametros Nucleares Utilizados

a) - Taxas de Decaimento=~R

Sequindo a teoria de Fermi para o decaimento-f nucle

ar(éi) , as taxas de decaimento sao dadas atraves de,

Ny = == T l<t lnlv,>|? F(E, - E (3.3.1)
.F

1 )
B 2“_3 1 f



“57-

onde |?1> e ]¥f> sao as fungoes de onda dos estados inicial
e final do nucieo, o operador de decaimento-B , f a fungao
integral de Fermi, E;, e E. as enérgias dos estados inicial
e final. A grande dificulidade na aplicacao desta expressao con-
siste na determinacdo dos elementos de matriz <¥.{q|¥.> . Mode
Tos nucleares até entao desenvolvidos estao, também aqui, longe
de uma utilizacao pratica. A sugestdo proposta por VYamada e
Takahashi(éé) e um tratamento semiempirico, estabelecendo uma
formulacao estatistica para o comportamento dos elementos de ma
triz, dentro da suposicao de que um grande numero de niveis nu-
cleares sao envolvidos no processo de decaimento. Desta forma,
se o valor Q do decaimento & suficientemente elevado, existem
tantos estados finais que a soma destes estados na egq. (3.3.7)

pode ser substituida por uma integral na energia destes estados,

obtendo-se

Q
Ay = — Id(Ef~Ei)D(E.,Ef)f(E1.—Ef) : (3.3.2)
0

B 2

com a suposicao de que |Wf]Q[Wi>[2 se distribui continuamente
sobre o intervalo de energia E. - E;, sendo esta distribuicao
representada grosseiramente por uma funcdo continua D(Ef,Ei)
Apenas os estados energeticamente acessiveis sao considerados
na determinacao da forma destas fungoes D . A fig. 3.3.1 ilus -
tra a suposi¢ao admitida neste tratamento, que recebe a designa
cao de "teoria grossa" do decaimento-g

Com o0 uso da propriedade de fechamento para os esta -

dos finais, 0s mais baixos momentos da diferenca da energia
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L

Fig. 3.3.1 - © _comportamento esquematico da funcao distribui -
gao D(E LE{ 'Y traduzindo estatisticamente as proba
b111dades de tran51gao |<Wf|Q[W >|?2 dentro da suposicao da

"teoria grossa" de decaimento-f.

Ei - Ef em relacao a distribuicao D( f) (que nos da seu va-
lor medio e largura), sao ajustados aos dados de decaimento - 8
observados.

Devido a natureza das suposi¢bes admitidas para a teo
ria grossa de decaimento-g , guanto mais se afastam os nucleos
da linha de estabilidade-g , mais apropriada e a sua aplicacao,
0 que vem a justificar a sua utilizagao no tratamento do pro -
cesso-r.

Em nossos calculos, utilizamos os resultados da teo -

ria grossa, para a determinacao das taxas de decaimento-g, que



~59-

530 apresentadas por Takahashi e Kodama(li)

b) ~ Massas Nucleares

0 conhecimento do valor Q = cz[%(Z,A)-M(Z+],Ai] pa-
ra a determinagao das taxas de decaimento-B, bem como o conhe-
cimento das energias de separacao de neutrons dos nucleos (ne-
cessarias no calculo dos pesos p(Z,A) e das taxas Any e AYn) ,
exige uma formula de massa que seja adequada, tanto quanto pos
sivel, aos nucleos de interesse.

Usualmente as previsaes de massas nucleares, dentro
da Fisica Nuclear, sao feitas através de formulas de massa con
tendo parametros ajustaveis as massas nucleares observadas, em
consequéncia, limitadas a regido da linha de estabilidade-g. A
extrapolacao destas formulas para nucleos bastante afastados da
linha de estabilidade-B8 torna-se entdo temeraria.

No tratamento do processo-r, precisamos de formulas
de massa, baseadas fundamentalmente nas propriedades da mate -
ria nuclear e nas caracteristicas gerais da estrutura nuclear.
Neste sentido, utiiizamos em nossos calculos a formula de mas-

sa, baseada no modelo da goticula, de Myers e Swiatecki(ég) .

apresentadoc no artigo de Myers(él). Esta formula leva em conta
os efeitos das distribuicoes de protons e de neutrons sobre a
energia de ligacao nuclear, contendo ainda varios parametros
ajustaveis. Porem, alguns deles sao relacionados, ndo somente
as massas do estado fundamenta]; mas tambem a fenomenos liga -

dos a estrutura nuclear e propriedades da matéria nuclear (bar

reira de fissao, compressibilidade nuclear e ressonancias gi -
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gantes), permitindo uma extrapolacao menos perigosa.

3.4 - Apresentagao dos Resultados

A temperatura de desequilibrio de cada familia , ao
Tongo dos varios percursos estabelecidos, & determinada atraves

da interpolacao no grafico TB/T versus a temperatura. Consi

€q
deramos que, para TB/Te < 10 , a situacao de equilibrio nao

q

consegue se estabelecer para uma dada familia. A fig.3.4.1 apre
senta ilustrativamente o processo de interpolacaoc para a deter-
minagae da temperatura de desequilibrio de algumas familias.

0s valores encontrados para as temperaturas de dese -
quilibrio de todas as familias sdo lancados em um grafico ver -
sus o numero atomico da familia, para percursos dentro da faixa
de interesse (fig. 3.4.2). 0 que se verifica & que, para algu -
mas familias, as temperaturas de desequilibrio, em cada percur-
so, sao bem inferiores as temperaturas de desequilibrio das de-
mais. 0 que equivale dizer que, num modelo dinamico de proces -
so-r, 0 decrescimo da temperatura ao 10ngo do tempo, pode vir
a desequilibrar estas ultimas familias, que constituem a maio -
ria, deixando as primeiras ainda em equilibrio.

’

Ao lancarmos os picos de todas as famT]ias no plano
Z-N, determinando os percursos referidos pelos valores de SE da
fig. 3.4.2, verificamos que sao justamente as familias cujos pi
cos sao representados por isOtopos de numero magico de neutrons,
que mais dificilmente vem a se desequilibrar. A sequéncia de
figs., 3.4.3, 3.4.4 e 3.4.5, mostra a progressao do desequili-

brio diante do decrescimo da temperatura para 0S percursos to -
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Z=31

L s by bt biraal
- "0:§-mm -1.2 1.5 1.8

Ty

Fig. 3.4.1 - A relagao TB/Teq para as familias de numero ato-

mico assinalado, onde as temperaturas, tomadasem

unidades de 109 K, sao estabelecidas sobre o percurso de SE =
= 2.25 MeV. A reta horizontal para log TB/Teq = 1 repregenta a

condigao de desequilibrio estabelecida.
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Fig._3.4.2 - Temperaturas de desequilfbrio para todas as fami -

lias, para os percursos de interesse escolhidos ,

. P . .
com os respectivos valores de Sn indicados.
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3.4.3 ~ Regiao do plano Z-N com os percursos, seguidos pelo
P

processo-r, de Sn = 5.4, 4.6, 3.0, 2.2, 1.4, estes

valores correspondendo a ordenacao dos percursos do superior ao

inferior, na temperatura Tg = 1,25, As familias cujos picos sao
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Fig. 3.4.4 - Regiao do plano Z-N com os percursos, seguidos pelo

processo-r, de Si = 5.4, 4.6, 3.0, 2.2, 1.4, estes

valores correspondendo a ordenagcao dos percursos do superior ao
inferior, na temperatura T9 = 1.0.As familias, cujos picos sgao

representados por quadrinhos escuros, sao aquelas ainda em equi
librio.,
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Fig. 3.4.5 -~ Regigao do plano Z-N com os percursos, seguidos pelo

processo-r, de Si = 5.4, 4.6, 3.0, 2.2, 1.4, estes
valores correspondendo a ordenagao dos percursos do superior ao
inferior, na temperatura T9 = 0,75.As familias cujos picos sao
representados por quadrinhos escuros sao aquelas ainda em equi-

librio.

183
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mados. Os isotopos assinatados em quadradinhos escuros sao 0s
picos das familias que ainda se mantem em equilibrio para a tem
peratura especificada na figura.

0 fato de que sao as regioes de numero magico dos per
cursos que mais dificilmente se desequilibram constitui um re -
sultado bastante razoavel. Istc porque as familias desta regido
sao quase que constituidas por isdtopos de numero magico de neu
trons (picos bastante pronunciados na distribuicdo de abundan.-
cias de equilibrio), apresentando por isso maior estabilidade-g,
ao mesmo tempo que, devido a grande diferenca nas taxas de cap- -
tura e fotoemissdo entre os isotopos do pico e isotopos vizi -
nhos, nelas rapidamente se estabelece o equilibrio.

As densidades de neutrons correspondentes a cada tem-
peratura, tomada para a analise da sifuagao de equilibrio so -
bre cada percurso estabelecido, s3ao determinadas atraves da eq.
(2.2.7). Para estes percursos, os valores de temperatura e den-
sidade de neutrons sio mostrados na fig. 3.4.6., Neste grafico
Tancamos tambem as condi¢des de temperatura e densidade de neu-
trons, a partir das quais: algumas familias comecam a se equiti
brar (curva D(])); pelo menos 70% das familias formadas estao

2)

em desequilibrio (curva D( ); e ainda nenhuma familia permane-

ce em equilibrio (curva D(3)).

3.5 - Comentarios e Sugestoes de Aplicacao dos Resultados

a) - Comentarios Sobre a Condicao de Desequilibrio que

Estabelecemos
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Fig. 3.4.6 - Temperatura em 10 0K, versus o logaritmo da den-

sidade de neutrons em cm ~, para os percuxsos de

(1)

Si tomados para a fig. 3.4.2. A curva D delimita as condicoes

de temperatura e densidade, a partir das quais o desequilibrio

5 (2)

comega a se manifestar, delimita as condigoes abaixo das

quais, pelo menos, 707 das familias estao em desequilibrio, e a

(3)

partir de D todas as famllias estao em desequilibrio.
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3.5 - Comentarios e SugestOes de Aplicagdo dos Resultados

a) - Comentario Sobre a Condicao de Desequilibrio que

Estabelecemos

Utiiizamos, para obtencao das temperaturas de desequi
1ibrio de cada familia, a condicao de que para valores de
TB/Teq < 10 estas familias se encontravam em desequilibrio. Es
ta condigao nos permitiu explorar o fato de que apenas para va-
lores muito baixos de temperatura @ que a regiao de numeros ma-
gicos de neutrons de cada percurso vem a se desequilibrar. Es -
tas regioes & que, por ocasiao do congelamento do processo-r
vem a formar os picos das curvas de abundancias do processo-r
Com isto podemos levar a efeito a critica dos resultados teori-
cos que utilizam modelos dinamicos de processo-r, onde a aproxi
magao do equilibrio € levada em conta durante todo o processo

Face aos nossos resultados, tomemos, por exemplo, a
curva de abundancia obtida por Hillebrandt, Takahashi e Koda
ma(ll) (fig. 3.5.1). Percebemos que, apesar da introducao de um
modelo dinamico bem mais realistico, persiste ainda um desloca-
mento entre dados teoricos e experimentais na previsao da loca-
Tizacao dos picos da curva de abundancia. No referido trabalho,
a equacao de Saha e aplicada na determinacdo das abundancias ,
ate o ponto em que estas ndo sao significativamente alteradas
pela variacao da temperatura e densidade de neutrons. Neste pon
to, entao, o processo e congelada, i.e, & eliminada a passibili
dade de captura ou fotoemissac posterior.

Devido aoc fato de que os picos sao predominantemente

provenientes dos efeitos de numero magico na fase de equilibrio
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Fig. 3.5.1 ~ Curva de abundancia para o processo-r. Os pontos

sao os dados de abundancia observada no sistema
solar (ref.(34)). A curva e o resultado tedrico obtido por Hil-
lebrandt, Takahashi e Kodama (ref. (11)).

(n,y) 2 (y,nj, e como as regides de nUmero magico sdo mais difi
cilmente desequilibradas, a introducao de corregoes, consideran
do o desequilibrio em modelos dinamicos, provavelmente nao deve
ra alterar a localizacao e abundancia dos picos previstos, se
persistem condicoes de congelamento externas. No entanto, Sse o
congelamento das reacoes e atingido naturalmente, seguindo as
condigoes ditadas pela hidrodinamica, provavelmente a ;eagéode
fotoemissao, como discutida em f) desta secao, vem a se conge
lTar mais rapidamente que a de captura, possibilitando que pro -

(29) venham a deslocar os pi-

cessos de captura em desequilibrio
cos no sentido da obtencao de melhores resultados. Devendo-se ,
ainda, aplicar cuidadosamente a equagcao de Saha para a fase de

equilibrio, como & discutido em d) desta secao.
¢

Alem de possibilitar a nitida distincao para o dese *-
quilibrio na regido de numeros magicos, a condicao de desequili

“brio que estabelecemos e justificada atraves de consideracoes



-70-

dos resultados obtidos na secao 3.1. Assim, podemos verificar
que com o criterio de desequilibrio que utilizamos (TB/Teq < 10)
a equacao de Saha pode ser entao aplicada com precisao da or -
dem de 1/e10 (eq. (3.1.5)) para as abundancias dos nucleos
nas familias consideradas em equilibrio. Tal precisao & mais
que suficiente para os calculos de processo-r.

Uma condigac de desequilibrio mais forte (tal como
TB/Teq < 100, 1000) provoca o desequilibric de familias que tem
as abundancias de seus isotopos dadas pela equacao de Saha com
precisao da ordem de 1/e100 s 1/91000, que seguramente estao
ainda em equilibrio. Por outro lado, uma condicdo mais fraca ,
TB/Teq < 1, seria pouco realistica, uma vez que ao atingir Tg

da ordem de Tag © equilibrio ja nao consegue Se manter.

b) - Sugestao de Aplicagao de Nossos Resultados a

Modelos Dinamicos de Processo-r

Poderiamos, ao inves de estabelecermos "a priori" con
digoes de temperatura e densidade de neutrons para a analise
da validade da aproximacao de equilibrio, ter tomado estas con-
digcoes de um modelo dinamico de processo-r. Levados, no entan -
to, por uma maior simplicidade de calculos, e pelo fato de que
estes modelos nao sao ainda definitivos ou, pelo menos, bastan-
te seguros na traduacao da evolugao dinamica do meio onde possa
vir a ocorrer o processo-r, preferimos deixar nossos resultados

independentes dos mesmos. Por outro lado, a aplicacao destes re

sultados a tais modelos torna-se imediata. Com efeito, os valo-
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res de temperatura e densidade de neutrons, ao longo do tempo ,
podem ser lancados na fig. 3.4.6, estabelecendo um percurso di
namico para os valores destas grandezas e, quando este percurso
alcanga a curva Dé;) da referida figura, a aproximacao de equi-
1ibrio torna-se critica, devendo a partir dai, ser testada pas-
so a passo no procedimento de calculo, para todas as familias
entido presentes. Caso nao seja valida para algumas delas, a va-
riacao na abundancia de cada um de seus isotopos deve ser trata

da atraves da eg. (2.2.1).

c¢) - Comentario Sobre a Nao Consideracao da Interfe -

réncia de Processos de Fissao em Nossos Calcu-

los

Aqui vale salientar que a fase de <congelamento do
processo-r, onde estes processos podem vir a contribuir repre -
sentativamente, n3o e levada em consideracao em nossos calcu -
los. Ao mesmo tempo, visando @ aplicacao a modelos dinamicos
com a pequena escala de tempo das explosoes de supernova (infe-
rior mesmo ao tempo de ciclo de fissao), a fase de equilibrio
{(n,y) T (vsn) nao & alterada significativamente pela realimen-
tacdo produzida pelos processos de fissdo. Isto e evidenciado
por Hillebrandt, Takahashi e Kodama(ll), afirmando gque o proces
so-r & finalizado (dentro do modelo dinamico desenvolvido), an-
tes mesmo pela queda de densidade de neutrons e temperatu -

ra, que pela formagcao de nucleos fissionaveis.
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d) - Critica a Aplicacdo da Equacgdo de Saha para Fa-

milias com IsGtopos de 5, <0

Os trabalhos até entdo publicados limitam o numero
de massa maximo das familias pelo isdotopo de numero par de neu-
trons que primeiro atinge Sn < 0 , devido ao fato de que sao os
isotopos de numero par de neutrons os de abundancia em equili-
brio mais representativos. Isto permite que isotopos de numero
impar de neutrons com S, £ 0 participem da familia, e se o iso
topo de numero par seguinte tem Sn >0, devido as oscilagoes
par-impar, este ultimo € considerado com abundidncia representa-
~tiva. A formacao de isotopos de N-par c0m,Sn >0 , tendo como
precedente um isOtopo de N-impar com s, <0 s0 poderia ser jus-
tificada atraves da dupla captura de neutrons. Esta reacao e
de pequena probabilidade de ocorrencia, e se ocorrer, o decai -
mento-B , sendo mais eficiente que ela, Jlogo transfere o isoto
po formado para a familia de numero atomico seguinte.

Este aspecto da aplicacao indiscriminada na equacaode
Saha deve trazer consequencias que devem modificar os resulta -
dos teoricos, ate entao apresentados, uma vez que, pelo que ve-
rificamos, estas consideracoes sao bastante evidentes na regido

de numero magico do percurso do processo-r.

e) - Comentarios Sobre a Utilizacdo do Balanco Deta -

lhado

Na determinacao das taxas de fotoemissdao de neutrons

a partir das de captura, utilizamos a relacao dada pelo ba]ango'
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detalhado, que vem descrita no apendice A. Na determinagao
da referida relagdo, foi admitida a suposigao de que os ni-
veis de excitacao nuclear, dos nucleos envolvidos nas rea -
¢oes {(n,y) T (y,n) , eram mantidos em equilibrioc térmico com o
sistema. Alem disso, nac foram consideradas, na distribuicao
estatistica de fotons, flutuacoes, sobretudo no ramo extremo de
energia, devidas aos fotons provenientes das transigoes nuclea
res ocorridas no meio.

0 decréscimo da temperatura dificilmente invalidaria
a suposicdo de equilibrio entre os niveis de excitagao nuclear,
uma vez que apenas aqueles de energia da ordem de 200 KeV
(kT ~ 100 KeV) sac representativamente populados. Por outro la
do, com o decréscime da temperatura, as flutuagoes na distribu
icao de fotons, sobretudo para energias da ordem de MeV, devem

, face

passar a ser de interesse na determinacao das taxas hyn

ao limiar de fotoemissao. Porem, dificilmente se poderia levar
em conta estas flutuacoes, devido nao somente as dificuldades
computacionais, mas sobretudo, as dificuldades relacionadas ao
conhecimento da estrutura dos niveis nucleares. Assim, o calcu
lo em separado das taxas das referidas reac6es, nao devera ofe
recer melhores resultados que os obtidos pelo balango detalha-
do.

A utilizagao do balango detalhado, & tambem presupos
ta na equagﬁb de Saha, que no equilibrio & a solugdao trivial do
sistema (3.1.1). Com isto, a transigdo da fase de  equilibrio
para o desequilibrio pode ser tratada apenas levantando a con-
dicao de equilibrio das reacoes na equacao de Saha,ficando des

ta forma as taxas relacionadas pelo balanco detalhado. Pelo me
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nos do ponto de vista teorico, este tratamento parece-nos ser

bastante coerente.

f} - Justificativa da Determinacao das Taxas

A , a Partir de A e Nao Inversamente
yn ny

Uma vez que as reacoes fotonucleares sao muito mais
extensivamente -estudadas na Titeratura, surge a questao de
por que nao partimos do conhecimento das secgoes de choque
an e consegquentemente das taxas desta reacao para determinar,

atraves do balanco detalhado, as taxas da reac¢ao inversa ? Dois

fatores contribuem para a justificativa de nosso procedimento:

1 - Com o decrescimo da temperatura, uma vez que nao considera
mos as perturbacoes a distribuicao estatistica, apenas fo-
tons de energias proximas ao limiar de fotoemissao sao ain
da representativos, do ponto de vista estatistico, na de -
terminacao das taxas desta reacao. As secoes de choque an
oferecidas, por exemplo, pelos estudos das ressonancias gi
gantes nucleares apresentam boas concordancias apenas para
energias proximas ao pico das ressonancias (2 - 3 véezes a
energia Timjar). Partindo das taxas kyn » onde os valores
de interesse da secao de choque seriam justamente proximos
ao limiar, estas conteriam grandes erros que Seriam trans-
feridos as taxas Any » para qualquer condicao de temperatu

ra, deixando seus valores sem grande significado.

2 - Ainda, com o decrescimo da temperatura, as reacoes de foto

emissao sa0 "congeladas" (devido a seus Timiares) antes
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mesmo que as reacoes de captura, quando entao nao teriam
nenhum sentido as determinagoes das taxas da segunda a par

tir da primeira, para os nucleos onde esta situacao ocorre.

g) - Comentarios Sobre a Extrapolacdo dos Valores

dos Parametros Nucleares

As discussoes anteriores procuram justificar a coe-
rencia de nosso trabalho e resultados, abstraindo os erros ine
rentes a extrapolacao da formula de massa, taxas de decaimen
to-B e secao de choque Gny , devido ao afastamentoc @ linha de
estabilidade-f dos nucleos envolvidos. Em particular, na se-
¢ao 3.2, face ao tratamento semiempirico de muitos parametros
na determinacao das secoes de choque GnY dos nucleos, estes pa
rametros sao ajustados a linha de estabilidade-B . Testada a
sua aplicacao para esta regiao (fig. 3.3.1), encontramos valo-
res razoaveis. Porém, 0 que nos assegura que estas secoes de
choque também estdo nos oferecendo valores razoaveis para a re

giao de nicleos de interesse ? Ao mesmo tempo, como testar es

ta razoabilidade, uma vez que nao dispomos de dados para es

ta regiao ?



CONCLUSDES

Deste trabalho concluimos que, mesmo na fase de equi-
1ibrio a aplicacdo indiscriminada da equacao de Saha, como tem
sido feita, deve ter conduzido a erros nos resultados ate entio
pubTicados, como vem discutido no comentaric d), segaoc 3.5. Con
cluimos tambem, que a consideracao do desequilibrio (n,y)Z(y,n)
devera influir no sentido de melhor concordar os resultados te-
orico das abundancias dos elementos produzidos pelo processo -r
com os dados experimentais. Com isto, acreditamoS que nossos re
sultados desempenhem um importante papel no desenvolvimento de
modelos dinamicos de processo-r. Necessitaremos, contudo, ho tra
tamento do desequilibrio, de uma melhor expressao para a Secao

de choque onY » 0 mais livre possivel de parametros ajustados

a linha de estabilidade-g.

Das discussoes feitas, a utilizacdao do balanco deta -

lhado na relagao entre taxas X e A,
ny yn

avel, constituindo um instrumento bastante Util no tratamento

parece ser bem razo-

teorico da fase de equilibrio e desequilibrio (m,¥) 2 (v.n).



APENDICE = A

BALANCO DETALHADO

Consideremos a reacao de nosso interesse,

(Z,A) + n T (Z,A+1) + v

processando-se nos dois sentidos, sob as condigoes de temperatu

ra e densidade de neutrons caracteristicas de ocorrencia do

710%™, 11 - 3y,

0 principio quantum-mecanico, conhecido como "reversi

processo-r (nn v 10

bilidade microscopica™, nos permite relacionar a secao de cho -
que da reagao direta com a da reagao inversa. A relac3o entre
as taxas das respectivas reacoes e o que aqui denominaremos de

“balancgo deta]hado"(*).

A.T - Reversibilidade Microscopica

A simetria, sob a inversao no tempo da equacao de

Schrddinger, nos permite relacionar as probabilidades de transi

cao entre estados quanticos inicial e final do s1stema(39) A

*
(*) Encontramos no livro de Blatt—Welskopf(39), a de51gnagao "balango deta
lhado", como referindo-se a reversibilidade microscOpica aplicada a re

acoes de particulas com spin.
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inversao temporal da equacao de movimento do sistema (na ausen
cia de campos magneticos externos) consiste nao apenas na mu-
danca no sinal dos estados de movimento das particulas, mas tam
bem na inversao do sinal de seus momentos angulares. Da¥, como
consequencia da simetria da matriz de transicdo entre estados
quanticos do sistema, conclui-se que a probabilidade de transi
cao entre os estados inicial e final do sistema & jigual 3 pro-
babilidade da transicao inversa no tempo(ég). Esta igualdade

e, entao traduzida, no nosso caso, da sequinte forma:

. A+ +
wnY(&,j > m, Ly p Q) = Y. n (ﬂfsmf AN Py ) (A.1.1)

onde <, §, £, m sao os estados de momento angular interno das
particulas e + indica invers3o temporal; © & o angulo s%lido
do canal de saida. A notagdo ({,f » m,£) , refere-se a transi-
cao entre estados de momento angular das particulas, e P >
Py sao os estados de momentum associados a incidencia de neu
trons e de fotons, respectivamente.

No sentido de relacionar estas probabilidades , com

as segoes de choque respectivas de cada processo, lembramos que

seus valores representam a probabilidade de transferéencia por

unidade de tempo de um estado gquantico inicial para outro fi

nal, bem definido. Por outro lado, as secOes de choque sao a

probabilidade de transferencia (por fluxo de estados inciden
tes) de um estado inicial para um final compreendido no inter-
valo de angulo s0lido d2 e de energia dE, compativeis com a

conservacao de energia e momento do sistema. Desta forma, as
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segoes de choque paka cada processo podem ser obtidas a partir
das probabilidades w, multiplicando-se as mesmas pelo numero de
estados finais compreendidos no intervalo d@ e dE , ao mesmo
tempo, dividinde o resultado pelo fluxo incidente. Para a rea -
cao direta (captura de neutrons), por exemplo, o fluxo inci -

dente normalizado a um volume V e dado por vn/V, onde Vi =

= pn/u , € 0 humero de estados finais pd};¢ no intervaloc de an-

gulo solido dQ do volume V, correspondente ao intervalo de mo-

2

5 dQ/hg. Assim temaos:

mento dp, & Vp

6 dp

¢

SPICEE B maLsp »0) dE. do §(E.-E.) = wnY(L,j > o, L3P ,8)

Vpi dp¢ dQ

3 ) (A.1.2)

Y
()¢
Y h
onde E., E; sao as energias total dos estados inicial e final
do sistema, incluindo as energias de ligagao dos nucleos envol-
vidos.
A secao de choque para o0 processo inverso no tempo e

obtida de forma analoga, encontrando-se

' oot Lt + +
o (£ > 5,3 sp 10Ty dEy a0 s(Ep-E) -
2 +
Vp_ dp,. d@
t Lt L ) n n
= [U_Yn(m ,'e > 4L )j !anQ)(E‘)( h3 ) - (A.-l.4)

Pelo fato de que nao existem campos magneticos externos aplica-

dos ao sistema, nao havendo por isso nenhuma direcao privilegia

da, podemos fazer a equivalencia dos angulos solidos Q e Q+ ,
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e das eqs. (A.1.1), (A.1.2) e (A.1.4), escrever

T (£,4 ~ m,ﬂ;pn,ﬂ) —?JLH =0 n(m+,£+ - LT,j+;p¢,Q) —?E——
! pidp ! pdp
¢ " nrn
(A:1.5)

Da conservacao de energia podemos escrever Vndpn = cdp¢,ficando

com a expressao anterior

o (g > mitip L2l = o (m, et 5 2T, 5T

ny vn R (A.1.6)

2
’Q)pd) ¥
sendo esta a tradugao da reversibilidade microscopica para esta
dos quanticos nao degenerados. No entanto, os experimentos e cdl
culos de secoes de choque nao contem informagbes detalhadas,tal

como admitida quando escrevemos o _ (i,f > £.,m3p,..R) , onde os

ny n

estados de momento angular sao completamente especificados. Com
efeito, a ausencia de campos magneticos externos deixa os fei-
xes de particulas nao polarizados, conduzindo a resultados que
sao na verdade uma media nos estados de componente-z do momento
angular das particulas. Neste sentido, torna-se mais Gtil rela-
cionar secoes de choque meédia entre estados de momento angular
degenerados.

Seja entao Ji 0 momento angular total do estado £ e

T apresenta

m. sua projecao no eixo-z. Lembrando que o estado 4
momento J. e componente -m,, e efetuando a soma sobre os esta
dos de componente-z de momento angular de todas as particulas

reagentes e produtos da eq. (A.1.1), podemos escrever
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L ugyl6ed > matipg®) = T (ml > £a43pa0) . (RL1.7)
m.,m. m.,m. !
RO | SO |
M sy m, M,

onde as componentes m, tem seus de + 1 valores compreendidos
entre -J,2 e dh' Definindo a secao de choque media para transi-

¢oes <,7 ~ m,Z , entre estados degenerados de momento  angular

como
— = = . 1 AN .
nY(L,j > m,ﬂ,pn,ﬂ) = gigj ) Em'd(i,j m,ﬂ,pnﬂ) » (A.1.8)
Y
M2

onde g9, = 2, + 1, correspondendo ao numero de estados nao dege
nerados encerrados pelo estado £ de momento angular J; do nu -
cleo (Z,A), e 9, = 2 correspondendo aos dois estados de spin do
neutron incidente. De forma equiva]ente, definindo EYH(W,T >

> I,}p¢,ﬂ), obteremos por (A.].Z){ (A.1.4) e (A.T1.7) ,

2 - - - 2 - -_ -r =T
pngigjonY(L,J > myT3p,,0) = p¢gmg£an(m,Z > 4af5pys0) L (A.1.9)

Sendo 9y = 2Jm + 1, correspondendo ao numero de estados nao de-
generados com Jm para momento angular do nucleo (Z,A+1), e 9p=
=2 correspondendo aos dois estados de polarizacao do foton na re
acao inversa. A exp. (A.1.9) & a versao da reversibilidade mi -

croscopica que utilizamos.

A.2 - Balanco Detalhado e Equacao de Saha

No tratamento estatistico das reacoes consideradas
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vamos estabelecer que nao somente 0s estados de movimento das
particulas mas tambem os niveis de energia interna dos nlucle-
0s se encontram em equilibrio térmico com o meio. Desta forma,
0s pesos estatisticos, associados a cada um dos estados degene

rados J, de momento angular do nucleo (Z,A), @& dado por

g.:
P = [T A7 €*P (-E_/KT) (A.2.1)

onde W(Z,A) =} g, exp (-E_/kT) @ a funcao de particao entre
T r
niveis de energia E_. Ao mesmo tempo, podemos utilizar a dis -
<
tribuicao de Maxwell-Boltzmann para o tratamento estatistico

da incidencia de neutrons (secao 2.1), e a taxa de reacao de

captura € entao dada por:

o0}

bo n /2
n 2— - = - =
U R (S v y }opo o, {L,f > mEsp )
o emk)¥E ] MATT mr ™ "
J
0
9; 9; | 2
0 5’ L exp (-Ez/kT) exp(-p;/2ukT) dp . (A.2.2)

A reagao inversa e desencadeada apenas por fotons su
ficientemente energeticos. A quantidade de movimento do siste-
ma e devido ao movimento dos fotons e a distribuicido estatisti
ca para estes fotons {(nao levando em conta os seus dois esta -

dos de polarizagao) e dada por

_ 47
p(py-T)dp, = 3 p- e dp, - - (A.2.3)
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Esta expressdo, como na segao 2.1, & aplicavel para
energias superiores a energia de separagao do nucleo (Z,A + 1),
quando kT ~ 100 KeV.

Assim, as taxas de fotoemissao ficam dadas por

4 ? _ o gmgﬂ
)\ B SZ s 15
LI m?z z?;p¢ Tyn (M B > 45 Py) gz, ATy
i)
c
exp (~E_/KT){ exp (-p,/ckT) dp, . (AR.2.4)

=

0 limite da integracao pode ser estendido a zero, uma vez que

para £, < Sn(Z,A+1) , o =0. A conservagao da energia nos per

¢ yn
mite escrever alem de vndpn = cdp¢ , que

p
2u

2
p
Do 0 A E_ - B, (A.2.5)
m J

onde AE® & 4 diferenca entre as energias dos estados fundameﬁ
tais dos nucleos

AE® = B(Z,A+1) - B(Z,A) : (A.2.6)
Com estas consideracoes de conservacao de energia, comparando

as exps. (A.2.4) e (A.2.2), obtemos

n h2 3/2

A
W{Z,A+1
o h &(ZA+ exp (AE®/KT) (A.2.7)
¥n ]
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Agrupando convenientemente os termos, e introduzindo

90K

os valores das constantes em unidades de MeY para energia,l0
para temperatura e cm para o comprimento, a unidade de massa

atomica em MeV/cZ, obteremos, tomando o logaritmo de (A.2.7),

A
ny _ W(Z,A+1) _ _
log 5 log n, +* log W7, A 34.075

Yn

- 3/2 log (4hr Tg) + 2204 ,p0 (A.2.9)

A1)
A+1 9 T9

Esta € a express3ao por nos utilizada para o balango detalhado
das reagoes de captura e fotoémissﬁo de neutrons dos nucleos

Com a condigao adioional de equilibrio das reacoes n(Z,A)AnY =
= n(Z,A+1);\Yn chegamos a expressao da equagao de Saha, eq.

(2.2.4).



APENDICE B

PROCEDIMENTO DE CALCULO DAS TAXAS Any

A determinacao das taxas de captura, partindo direta-
mente da integragdo numerica da eq. (3.1.1), nao nos possibili-
ta uma eficiencia computacional de calculo. Assim, fazendo uso
do comportamento das secoes de choque, eq. (3.2.2), para baixas
energias (lembramos que, em nosso caso, as energias de inci -
dencia de neutrons sao da ordem de 0.1 MeV), conseguimos dimi-

nuir o tempo computacional, possibilitando a execugao de nosso

trabalho dentro dos recursos de que dispomos.

Assim, na exp.(3.2.2), fazendo E - 0 apenas a onda

£ =0 e considerada, ficando

T /D)(T_/D)
27 (A+1)0.656 (lo Y
o  (Z,A,E -~ 0) = barn (B.1)
ny AE FO7D+Fy/D
Da eq. (3.2.4) T, © kR, deixando FO/D .,eq.(3.2.3,

proporcional a Ty > consequentemente proporcional a vE

Da eq. (3.2.6) e da definigcao de seus parametros
temos PY/D -+ const, quando E - 0. Com estes resultados, temos

para (B.1)
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onY(Z,A,E +0) e« 1//E (B.2)
Como v « /E , o produto das secoes de chogque pela velocidade em
(3.2.1) tende para um valor constante. Para facilidade de cal
culo, estabelecemos que esta tendencia se faz aproximadamente

atraves de uma funcgao parabolica da energia

2

vonY(Z,A,E) = A + BE + CE (B.3)

Integrando diretamente, apenas com mudancas de variavel conve -

nientes, a eq. (3.2.1) fica

Any(Z,A,T) =n, {% + 3/2(kT)B + 15/4 (kT)%} (B.4)
0s parametros A, B e C sao ajustados para cada nucleo, tomando
tres valores do produto vonY(Z,A,E), correspondentes a tres
valores convenientemente escolhidos de E (n0 nosso caso, esco -
Themos E1 = 0.1 MeV, E, = 0.3 MeV e E3 = 0.6 MeV). 0 calculo
da secao de chogue para estes valores de energia escolhidos e
feito atraves da exp. (3.2.2). 0s valores dos tres prodytos
vonY de cada nucleo foram armazenados antes da execucao do pro

grama de calculo, a fim de possibilitar a execucd3o do mesmo den

tro dos recursos que dispomos.

0s valores de A, B e C para o0 ajuste aos trés pontos



-87-

escolhidos nos e dado por:

( -
cora o ] v10nY(E]) - VZOny(EZ) ) VZGHY(EZ) - VBOnY(E3)
(Z.A) = 7 N FE T
1753 17 B o = E3
B(LA) - E,+E, VZOHY(EZ) = V30, (E3) ) E +E, v]ony(E]) VZGHY(EZ)
S T, EE —F
173 2 3 1 1 2

2,:2,p2
A(Z,A):]/B(v10nY(E])+v20nY(E2)+v3UnY(E3)—1/3(E1+E2+E3)B—]/3(E]+E2+E2)C

(B.5)

0s resultados de Kny , obtidos atraves da eq. (B.4),
foram comparados aos valores para 0s mesmos nucleos e mesmas
condigoes de densidade de neutrons e temperatura encontrados pe
Ta integragao numerica da eqg. (3.2.1), solicitando o calculo de
onY , a8 cada passo, atraves da eq. (3.2.2). 0s resultados apre

sentam boa concordancia e deixam uma grande vantagem no tempo

computacional para o calculo através de (B.4).



APENDICE C

AVALIACAD DOS TEMPOS DE EQUILTBRIO (n,y) T (y.n)

Retomemos, aqui, a notacao utilizada na secao 3.1,
para abundancias e taxas das reagOes entre os 1isotopos de uma
dada familia. Observando que, no sistema de eqs. (3.1.1) , a
abundancia n, & acoplada diretamente apenas as abundancias ns_y

e n as taxas das reacgoes que interligam as abundancias

i+l
dos isotopos vizinhos sofrem oscilagoes em consequéncia do efel
to par-impar (balanco detalhado). Desta forma, cada isotopo
da familia apresenta diferentes capacidades de transferencia a
seus vizinhos da perturbacao a sua abundancia de equilibrio

Definindo o tempo de transferéncia de perturbagao de cada iso -
topo como sendo o tempoe de equilibrio entre ele e seus vizi -
nhos, na ausencia dos demais isotopos da fam?]ia, determinamos
o valor do tempo de equilibrio da familia, como sendo o maximo
tempo de transferencia ocorrido entre seus isotopos. Com isto,
reduzimos o problema da diagonalizagao da matriz A, em (3.1.3),

- .. . - . i
a diagonalizacao das matrizes A , envolvendo apenas taxas dos

jsotopos i -1 , e, 1+ 1.
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i-1 i B
Any —AYn 0
Ai _ -li-1 (Ai +Ai ) _11+1 (C.1)
n ny “yn yn )
i i+1
0 Al At
|_ ny yn

0 inverso do maior autovalor nao nulo desta matriz to
mamos como o tempo de transferencia do isotopo i. Feito isto pa
ra todos os isotopos da familia, escolhemos o maior destes tem-
pos cdmo uma avaliacao do tempo de equilibric do sistema.

Para fins de comparagao, apresentamos na fig. C.1, a
evolugcao no tempo dos isotopos da familia Z = 80, obtida pela

027cm-3

H

resolucao numerica do sistema de eqs. (3.1.1) para nn=1

T, = 1.8. 0 tempo de EQUi}TbFiOIT , pela figura, podemos ver

9 eq
que e de Teq = 7 X 10'75. 0 resultado para as mesmas condigoes,
encontrado pelo procedimento aproximade que utilizamos em nos-
7

sos calculos, € ~ 4 x 10" 's. Como podemos perceber, os va

T
eq
lores utilizados estao dentro da mesma ordem de grandeza, que @

a precisao necessaria.
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