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RESUMDO

Uma descrigac lagrangeana para o "bounce" do caroco
de Supernovas € apresentada. A equagac de movimento & estabe-
lecida e resclvida numericamente para diferentes configura
¢oes iniciais. A quantidade de energia transferida da re -
giao central do carogo para sua regiac externa e calculada
usando-se uma versao simplificada para a equacao de estado. O
indice adiabatico da matéria € parametrizado por wuma fungao
suave da densidade a gual interpcla o iIndice adiabatico de um

gas de elétron relativistico e degenerado com o indice adiaba

tico de um gas de neutron nao relativistico e degenerado. A
evolugao dindmica para carocos de 1.18, 1.24, 1.34 e 1.40 M@

& apresentada.

Os resultados mostraram que levandoc em conta apenas
processos mecanicos e uma distribuig¢aoc apropriada da massa en
tre a regido central e externa do carogo € possivel uma trans

feréncia de energia suficiente para gerar uma forte onda de
choque.



SUMMAMRY

A lagrangean description for Supernova core bounce
is presented. The eguation of motion is established and sol-
ved numerically for different initial configurations. The
amount of energy transferred from the inner core to the outer
core 1is calculated, using a simple version of the eguation of
state. The adiabatic index of the matter is parametrized as a
smooth function of density, which connects the adiabatic in-
dex of the relativistic degenerate electron gas to the adia-
batic index of the nonrelativistic degenerate neutron gas.
The dynamical evolution of 1.18, 1.24, 1.34 and 1.40 M. core

(O]
mass 1s presented.

The results shown that taking into account only me-
chanical process and appropriated mass distribution between
the inner and outer core it was possible to transfer enough

amount oI energy to generate a strong shock wave.
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'"Mas imaginandc ordens erradas, haveis no
entanto encontradc alguma coisa..."

"Disseste uma coisa muite bonita, Adso,
agradego-te. A ordem que nossa mente imagina e
como uma rede, ou uma escada, que se constroi
para alcangar algo. Mas depois deve-se jogar a
escada,porque se descobre, que mesmo servindo,
era privada de sentido.™

0 NOME DA ROSA, Umbento Eco

... Naquele Imperio, a Arte da Cartcgrafia
atingiu uma tal Perfeigcac que o Mapa de uma sc
Provincia ocupava toda uma Cidade, e o Mapa do
Imperio, toda uma Provincia. Com o tempo,esses
Mapas Desmedidos nao satisfizeram e os Colegios
de Cartografos levantaram um Mapa do Imperio
que tinha o Tamanho do Imperio e coincidia
ponto por ponto com ele, Menos Apegados ao
Estudo da Cartografia, as Geracoes Seguintes
entenderam que esse extenso Mapa era Inutil e
nao sem Impiedade o entregaram as Inclemencias
do Sol e dos Invernos. Nos Desertos do OQOeste
subsistem despedagadas Ruinas do Mapa,
habitadas por Animais e por Mendipos. Em todo
o Pais nao resta outra reliquia das Discipli-
nas Geograficas.

DO RIGOR NA CIENCIA, Jorge Luis Borges



INTRODUCEO

Do ponto de vista da Astrofisica Nuclear o processode
explosac de Supernovas constitui-se num dos fenomenos mais inte
ressantes da natureza e que, mais recentemente, vem atraindo a
atengao de muitos pesquisadores, especialmente apds a observa-
cao da Supernova 1987A.

De fato, guando, em fevereiro de 87 foram registrados
simultaneamente 8 neutrinos no detetor IMB (nos EUA) — atingido
no intervale de alguns segundos por um pulso estimado em 1016
neutrinos —, e 11 no detetor de Kamiokande (no Japao), associa-
dos & explosao da Supernova 1987A, evidenciou-se indiretamente
uma previsdc basica da teoria das Supernovas: sua explosao foi
precedida, efetivamente, pelo colapso gravitacional de uma es -
trela massiva.

Um dos objetivos principais no estude das Supernovas,
por exemplo, & obter-se algum informagdo Gtil sobre as proprie-
dades da matéria nuclear quando submetida a condig¢bes extremas
de densidade e temperatura (este e o0 caso nos instantes finais
do colapso estelar). Por outro lado, deseja-se também esclare-
cer a origem dos raios cOsmicos, a abundancia dos elementos
quimicos do hidrogénio ac grupc do ferro, e a nucleosintese
de elementos pesados via captura rapida de néutrons, etc.

As Supernovas constituem-se também no mecanismo de
formacao de Estrelas de Néutron e Buracos Negros.

Sem duvida, o recente progresso da fisica de Superno-
vas deve-se tanto ao desenvolvimento da fisica de altas energi-
as, quanto ao advento dos computadores eletronicos, que viabili

zaram, por exemplo, a realizagdo de complicados célculos de evo



lugao estelar e colapso gravitacional, antes inimaginavel.
Entretanto, nao obstante os avangos ja conguistados e
a confirmacdo observacional de algumas idéias basicas sobre

a

origem das Supernovas, uma teoria consistente ainda nao esta

estabelecida.

Acredita-se gque as Supernovas de Tipo II estejam rela

cionadas a morte sibita e violenta da estrelas massivas mn >
(*) : Do =

lOMG }) nos instantes finais de sua evolugac. Por outro lado ,
sabe-se também gue o processo de explosac de uma Supernova come
¢a com o colapso gravitacional das regices centrais da estrela
(carogo) . Porém, uma guestdo central ainda ndo fol resolvida pe
la Astrofisica Nuclear: como a implosi&o do carogo, cuja escala
de tempo € da ordem de milissegundos, pode conduzir & explosao
da estrela, isto €, ser invertida numa formidavel expansdo ex -

plosiva e ejetar suas camadas externas ?

Essencialmente, estrelas suficientemente massivas ’

apds passarem por uma longa segquéncia de reagdes termonucleares,
desenvolvem um caroc¢o constituido basicamente por elementos do
grupc do Fe, Que possui energia de ligag¢dc por nucleon maxima .

Uma vez alcancado esse estagio, cessam as reacgdes termonuclea -

res.

Com massa levemente superior ao limite de Chandrase-
% % . . .
khar{ ), o caro¢o contrai guase hidrostaticamente até gue atin

ja valores de temperatura e densidade central da ordem de

9

6x10°K e 3 a GXI09 gcm_3, respectivamente. Tal configuragao

(*)IM = 1 massa solar (= 1.9SXI033g).

®
*% -~
( )Ver Capitulo I, Secao 1.4.



¢ chamadz de Pré-Supernova. Nestas condigoes, o Indice adiabéa-
tico efetivo no carog¢o assume um valor critico (= 4/3), tornan
do instavel todo o sistema.

L combinagao de processos endotérmicos tais como cap
tura eletronica e fotodesintegracao de nacleos, levam o caro-
¢o a entrar em colapso. Nos instantes finais do colapso, a ma
téria estelar, fortemente degenerada e rica em néutrons, atin
ge altas densidades, maiores que a densidade da materia nucle-
ar, justificando, desse modo, a possivel formacao de Estrelas
de Néutron. Neste sentido, a explosao de uma Supernova pode ser
entendida como um processo de separacao da pré-Supernova numa
envoltoria — gue expande explosivamente --, e um caro¢o denso

remanescente — uma estrela de néutron.

N3o obstante o avanco das investigacdes tedricas ,
existem ainda muitas controvérsias quanto ao mecanismo basico
responsavel pela explosao de Supernova. Em parte, isto se de~-
ve & grande complexidade dos calculos hidrodinamicos gque inclu
em, em geral, formacido e propagacao de onda de chogue, proces-
sos de neutronizac¢do, transporte de neutrinos, opacidade a neu
trinos, queimas termonucleares explosivas, eguagao de estado
da matéria nuclear, etc; processos gque, de resto, sao ainda in
suficientemente conhecidos.

De modo geral a maioria dos modelos existentes sao de
fato fortemente dependentes desses aspectos, nao conseguindo ,
contudo, explicar qual & o mecanismo basico de explosao.

Os mecanismos de explosdo propostos podem ser classi

(*)

ficados do seguinte modo .

(*)O leitor encontrara no Capitulo 11 uma exposigéo mais detalhada sobre
os mecanismos de explosao.



1. "Bounce" hidrodinamico com geracido de onda de cho
que;

2. Fusao termonuclear explosiva com propagacido de on
da de chogue;

3. Transferéncia de momento e energia do carogo pa-
ra a envoltoria via neutrinos;

4. Efeitos magnetohidrodinamicos associados & conser

vagao do momento angular em modelos com rotacao.

Em virtude de ndo depender diretamente dJde gqualquer
processo microscopico especifico, o mecanismo de "bounce" hi -
drodinamico &, em esséncia, o mais simples. Com efeito, tal me
canismo incluil basicamente as equa¢Oes hidrodindmicas (que em
Gltima analise expressam leis de conservacao) e a mudanca da
equagao de estado da matéria estelar gquando transita da fase
degenerada ordinaria para a fase nuclear. Vale dizer, neste me
canismo € o comportamento do indice adiabdtico efetivo (y) nos
instantes finais do colapso que pode ocasionar, ou nao, a sua
inversdo numa expansao explosiva.

O mecanismo de transporte de neutrino surgiu primei-
ramente nos trabalhos de Colgate e White(z), de 1966, e Ar -
(3)

nett , de 1966 e 1967. Nestes trabalhos, o processo de trans

ferencia de energia do carog¢o neutronizado para as camadas ex-
ternas via neutrinos foi descrito pelo acoplamento do transpor
te de neutrino as equag¢oes hidrodinamicas. Ambos os trabalhos
chegaram a resultados positivos, isto &, simularam explosao
de estrelas.

Parecia, entédo, que o mecanismo de explosdo estava

estabelecido, pelo menos em seus fundamentos.,



Contudo, a descoberta experimental de correntes neu
tras na interac¢ao fraca obrigou a uma drastica mudancga no rumo
das pesquisas. Mostrou-se que, face & existéncia de corrente

neutra, ©0s neutrinos emitidos tantoc por captura eletronica quan

to criacao de pares v-v, sido confinados no carogo a partir
. 12 -3 C e . .~
de densicdades > 10 gem T, inibindo o mecanismo de deposigao
. (4,5)
de neutrino —~'=", nas camadas externas aoc carogo.

Supondo-se que os neutrinos ficam completamente con-

12 _3 - . '
0°° gem ~, torna-se possivel, em primei

finados a partir de = 1
ra aproximacdo, descrever a dinamica do colapso como um proces
so adiabatice. Com efeito, em 1978, Van Riper(é) mostrou que
para o colapso adiabatico efeitos puramente hidrodinamicos po-
dem conduzir a uma explosdao de Supernova. Em seu modelo a onda
de choque gerada pelo "bounce" do carocgo homdélogo (velocidade
proporcional ao raio) pode, dependendo da equacao de estado,
ejetar as camadas externas, mas a energia de eje¢dao & sensi -
vel ao valor do indice adiabatico da manta no instante do cho-

que. Segundo ele, para Y 1.27 ndo ha ejegao.

manta

Uma vantagem do tratamento de Van Riper, ac nao in -
troduzir transporte de neutrinos, estd na economia de tempo
no calculo computacional.

Entretanto, em 1980 Mliller et al.(l} levantaram uma
dificuldade intrinseca a aproximagao adiabatica no periodo pds
-bounce, empregada por Van Riper. Eles argumentaram dque uma
fragcdo da energia transportada pela onda de chogue € necessari
amente dissipada em forma de calor devido & presenca de forgas

viscosas, gue € um processo nac adiabitico. Além disso, o aque

cimento da matéria pode levar & dissociacd@o de nilicleos, alte -



rando a composig¢ao guimica. Com isso, demonstraram gue O pro -
cesso de colapso & qualitativamente afetado quando apenas uma
fracio da energia dissipada & reacoplada & dinamica. 0 resul-
tado obtido por eles estad representado na Fig. 1. Nos trés ca-
sos foram usados carogos de 1.4M@ (Fe} e assumida a simetria
esférica {como em Van Riper).

A Fig. 1(a) representa o calculo adiabatico, isto &,
sem dissipacido, cujo resultado nac difere muito do de Van Ri -
per; em 1(b) e 1{c) 50% e 20% da energia dissipada, respecti-
vamente, foil reacoplada & dinamica. A redugao por um fator 2
na energia reacoplada reduz consideravelmente as oscilag¢des do
caroco, diminuide em = 30% a quantidade de massa ejetada. Em
1(c), simplesmente naoc hi ejegao.

Logo, segundo esses autores, se efeitos hidrodinami-
cos por si sb constituem, ou naco, o mecanismo basico de explo-
s30, nao pode ser esclarecido através de modelos adiabaticos ,
pelo menos no periodo pos-"bounce”.

Em 1981, Hillebrandt e Mﬁller{g) chegaram a um resul
tado mais contundente. Partindo da equacac de estado derivada
por E1 Eid e Hillebrandt(g) meostraram que, independentemente
de detalhes sobre a eguacio de estado, das hipOteses sobre a
emissio de neutrinos nas regides comprimidas pela onda de cho-
gue e das caracteristicas do cddige hidrodinamico, a onda de
chogue gerada pelo "bounce" nunca é suficientementé forte para
ejetar matéria, seja o processoc adiabatico ou nao adiabatico .
Porém, seus resultados foram obtidos para o modelo de Gigante

de 15M® desenvolvide por Weaver et al.(lg), coll  Carogo de

1.6M®.
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FIGURA 1 - Representacao esquematica dos calculos de Mlller et al. para o
colapso gravitacional de um carocgo de 1.4Me. 0s raios estao em unidades
de cm e o tempo em ms. 1(a) o processo ¢ adiabatico e mostra eficiente eje
¢cao de matéria; 1(b) 50% da energia da onda de choque € dissipada, afetan
do sensivelmente a ejecdo de matéria; 1(c) 80% de dissipacdo. Ndo ha eje-

¢cao de materia.



Ultimamente, as investigac¢oes tem sido dirigidas ba-
sicamente para os processos capazes de revitalizar a onda de
chogue como, por exemplo, deposicac de neutrincs na envoltd -
ria emitidos nas regices comprimidas pela onda de choque, efei
(1;,13).

tos de corrente de conveccgaoc, etc.

Entretantc, eXcepcionalmente, Cooperstein et al.(lg)
(14)

’

em 1984 e Baron et al. , em 1985, lograram simular um even-

to de explosdo com os modelos de Pré-Supernova de 12 e 15M,,de
rivados por Woosly e Weaver(lél, em 1984. Para tanto eles in -
troduziram uma equacaoc de estado "mole" para a matéria nucle-
ar no regime de densidades supranucleares, além de incluirem
efeitos relativisticos. Estes resultados sao guestionados (16-
lﬁ), pois as experiéncias em colisoes de lons pesados relati -
visticos parecem evidenciar que a eguacao de estado da matéria
nuclear densa, com Yy estimado entre 2 e 3 e incompressibilida-
de K = 210#30 MeV & efetivamente mais "dura" do gue a usada
pelos autores.

Em suma, o mecanismo de explosao de Supernovas Tipo
II é um problema em aberto e cuja palavra final ainda nao foi
dada.

Naturalmente, os modelos formulados até agora estao
em desacordc com os dados observacicnhais, se considerarmos a
frequéncia de explosao de Supernovas. E possivel gue a explo -
530 de Supernovas tenha origem mais na natureza genérica da es
trutura da progenitora e nas propriedades globais da matéria
estelar, que nos processos microscopicos ou detalhes dessa es-—

trutura.

Usualmente, as equacdes hidrodinamicas empregadas pa



ra descrever a evolucao dinamica de Supernovas sao resolvidas
pela transformacdo das correspondentes equagoes diferenciais
parciais em equagoes de diferencas finitas(g'lg}, procedimento
que requer o tratamento de inumeras variaveis além de consti -
tuir-se num procedimento puramente matematico.

Neste trabalho nos propomos a estudar a natureza da
explosdo de Supernovas como decorrente de propriedades glo-
bais da evolucdo dindmica do colapso gravitacional. Assim, nao
nos deteremos na descricao das propriedades locals consideran
do que a explosao & causada essencialmente por processos que
ocorrem na inversao do colapso da regiao central da estrela e
gue durante esses pProcessos O sistema desdobra-se em uma es -
trela de néutron remanescente e uma camada intermediaria ca -
paz de transferir energia suficiente para a ejecao do restan-
te da estrutura.

Para tanto, apresentamos agui uma descrigao lagrange
ana do mecanismo de "bounce", discutindo a influéncia da dis -
tribuicdo da massa do caro¢o entre a parte central e sua envol
téria sobre a transferéncia de energia durante a inversao do
colapso. Por outro lado, uma descrigao lagrangeana permitindo
um rigoroso controle da conservagao da energia permite, tam-
bém, acompanhar passo a passo a evolucao do contéudo cineético,
gravitacional e da energia interna do sistema.

0 caroco da configuragdo de Pré-Supernova € dividi-

- . = (*) -
do em duas camadas homogeneas, em interagao Cada camada e

caracterizada por alguns parametros, como massa, densidade mé-

(*) No Apendice A apresenta-se a generalizacao deste procedimento para um
numero arbitrario de camadas.
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dia, pressao interna e densidade de energia. Assumindo simc -
tria esférica, as coordenadas radials limitadoras de cada cama
da sao as nossas coordenadas lagrangeanas usadas. O campo de
velocidade radial dentro de cada camada & extraido da equagao
de continuidade, com o gual calcula-se a energia cinética efe-
tiva da camada. A lagrangeana do sistema & entdo construida,in
cluindo os termos de energia cinética, auto-energia gravitacio
nal, energia de interagao gravitacional entre as duas camadas
e energia interna. Com a lagrangeana, deduzimos as equagoOes de
movimento, que sao resolvidas numericamente.

Usamos uma versao simples para a equagao de estado
da matéria estelar, considerada fria (temperatura igual a ze -
ro) e degenerada; © 1ndice adiabatico € uma funcao suave da
densidade que interpola o indice adiabatico de um gas de elé -
tron relativistico degenerado (4/3) com o indice adiabatico de
um gads de néutron nio relativistico degenerado (5/3). O proble
ma dos neutrinos €& ignorado.

Em nossos calculos conseguimos reproduzir bem o meca
nismo de "bounce" e, nos multos eventos analisados, a
energia transferida durante o choque de reflexao entre as du -
as camadas variou entre 1 e mais de 4 foe(*). O método foi apli
cado para carog¢os de Fe de diferentes massas.

Finalizando, a estrutura deste trabalho € a seguin-
te.

No Capitulo I, expomos brevemente os processos de

nucleosintese caracteristicos de cada etapa da evolugao este -

(*) 1 foe= 102! erg (ten to fifty one ergs). Esta ¢ a unidade natural
de energia em fisica de Supernova.
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lar e o significado do limite de Chandrasekhar para a Astrofilsi
ca Nuclear. Discute-se também porgue o colapso gravitacional &
tido como o ponto final da evolugao de estrelas massivas. No
Capiltulo 11, apresenta-se resumidamente a teoria do gas de Fer-
mi e a eguagao de estado da matéria estelar. Os mecanismos de
implosao (ou colapso)} e os mecanismos de explosao sao tratados
no Capitulo 111, com énfase no mecanismo de "bounce". No Capitu
lo 1V, apresenta-se o modelo e a equagao de estado usado por
nds. A analise dos resultados e as conclusoes estao no Capitulo
V. Encerrando o trabalho, os Apéndices A e B contém, respec-
tivamente, a generalizagao do formalismo para um numero gqual -

guer de camadas e o criterio de degenerescencia para o gas de

Fermi.



CAPITULO T

EVOLUCAC ESTELAR

Neste capitulo, alguns aspectos da teoria de evolu -
cdo estelar sdo apresentados com o objetivo central de situar
o colapso gravitacional de estrelas massivas como © processo
inicial na explosao de uma supernova. Para tanto, discutimos
resumidamente ©s processos de nucleosintese envolvidos nos va-

rios estagios da evolucao estelar.

1.1 - DIAGRAMA HR

A luminosidade e a temperatura superficial de estre-
las sao duas guantidades que derivam diretamente das técnicas
observacionais e, uma Vez gue as estrelas evoluem no tempo,con
sequentemente variam também essas quantidades.

Hertzsprung,em 1911 e Russell,em 1913, deduziram a
existéncia de uma correlacdo entre o indice de cor da estrela,
associado a temperatura superficial, e sua magnitude absocluta,
que & associada a luminosidade, e tiveram a idéia de plotar
essas grandezas num grafico conhecido comc Diagrama de Hertzs
prung-Russell.

Em uma das versoes do diagrama HR (ver Fig. 1.1) ca-
da estrela de um aglomerado & representada por um ponto em ter

mos de sua luminosidade (eixo das ordenadas) e temperatura su-



-13-

wl Super-Gigantes FIGURA 1.1 - Representagao eg
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a '“u I“ cissas), permitindo, as-

< TEMPERATURA sim, classifica-la con -

forme o estagio de evo-
lugao em gue se encontra. Como mostra © grafico, a maioria das
estrelas situa-se ao longo da diagonal: essa regiao €& denomina-
da Sequéncia Principal — ai localiza-se, por exemplo, © nosso
sol. No alto e a direita, estd a regiado ocupada pelas Gigantes
Vermelhas, estrelas luminosas, relativamente frias (T :103K),

sup

. - . 12 . . ~

e de grandes dimensbes (raio = 10" “cm). Mais acima estao as Su-
per-Gigantes, que diferem das Gigantes por serem muito massi -
vas e mais luminosas. Por 0ltimo, em baixo e & esguerda, as

Anas-Brancas, pouco luminosas, gquentes (TS > 104 K) e muito

up
compactas (raio = 109 Km) .

Cabe agora a questao: por gue a existéncia de treées
regides (Seguéncia Principal, Gigantes Vermelhas e Anas-Brancas)
t3o0 bem definidas no diagrama HR ? Uma resposta gualitativa po
de ser dada. De fato, a probabilidade de ocorréncia de um ponto
no diagrama é maior nessas regides que nas de transigdo, levan-
do a concluir que as estrelas permanecem na Segquéncia Principal

a maior parte de sua vida; a seguir penetram rapidamente na re-

gido das Gigantes Vermelhas passando depois a Ana-Branca. A As-
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trofisica Kuclear TeOrica estabelece justamente esses trés estéd
glios como os fundamentais na vida de uma estrela.

A Astrofisicégﬁn busca descrever, com base nos dados
observacionais fornecidos pela Astronomia e nos resultados obti
dos da Fisica Nuclear, os processos fisicos subjacentes as tra-
jetorias tracadas pelas estrelas no diagrama HR, que determinam
seus estagios de evolugao, tais como os mecanismos responsaveis
pela producdo de energia no interior estelar.

E justamente no interior estelar que reunem-se condi
¢des de temperatura e densidade capazes de desencadear reagdes
termonucleares, reacoes estas gue se iniciam com a "queima" do
hidrogénio e que, em certos casos, podem prosseguir até que to-
do o combustivel nuclear disponivel seja exauridégé). Como vere
mos, & a fusac de diferentes elementos quimicos gque explica a
existéncia de diferentes etapas na evolucao de uma estrela.Tais

reagoes termonucleares serao apresentadas nas préximas secoes

deste capitulo.

1.2 - PRE-SEQUENCIA PRINCIPAL

Admite-se que o nascimento de uma estrela tenha ori -
gem na quebra de homogeneidade na distribuigao de matéria de um
gas interestelar, levando a& formacao de uma proto-estrela. Na
composi¢do quimica da proto-estrela predomina o hidrogénio, em-
bora comparecam nuclideos mais pesados, como o hélio, carbono ,
nitrogénio, oxigénio, etc.

Inicialmente a proto-estrela apresenta temperatura ,

~

densidade e raio estimados em = 10K, = 1 particula/cm3 e = 100
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anos-iuz | :1020 tm}, respectivamente.

Em virtude da auto-gravitagao, o sistema como um todo
val condensando lentamente. Com a contragao, a temperatura au -
menta até que a matéria se ioniza completamente. Como a ener -
gia de. ionizagao atOmica €& da ordem de algumas deze-
nas de elétron-volts, a temperatura de ionizagaoc & = 106K. Para
¢ Scl, por exXemplo, estima-se que T = 1.5X106K.

Ao longo dessa fase, chamada de Pré-Sequéncia Princi-
pal, a uUnica fonte de energia da estrela € a gravitacaoc. Assu -
mindo que © processo de contragac € aproximadamente adiabatico,
pelo menos metade da energia gravitacional empregada na contra
¢ao, de acordo com o teorema do virial, € convertida em energia
téermica e o restante consumido em forma de radiacao. Por outro
lado, a energia gravitacional €& utilizada também para manter as
correntes de conveccgao dentro da massa gasosa mas, a medida que
a densidade aumenta, esses movimentos vao se restringindo as ca
madas mais externas, e um nuaclec, entzo, & formado.

Esse processo continua até se estabelecerem condigdes
termodinamicas gue permitam o inicioc das reacbdes termonuclea -
res. Entdo, a estrela cessa a contracao e se estabiliza. De fa-
to, ao longo de toda a evolugao, a estrela passara por varios
periodos de contracio, usufruindo, assim, das reservas de ener-
gia gravitacional.

Podemos agora considerar o seguinte: a escala de tem-
po hidrodinamico (tH) é = (R/g)llz; a escala de tempo térmico
(tT} é = ET/L e a escala de tempoc nuclear (tN) é =~ M/L (R é
¢ raio da estrela, M a massa, L & luminosidade, ¢ a energia

T
térmica por particula (=z3kT) e g = GM/RZ, com G a constante
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gravitacicnal). Verifica-se que ty << tT < tN' Para um:z estre-

la de 1M®, por exemplo, tem-se

9

tH ¥ 107 seq.
- 14

tT £ 107 "seg.
- 17

ty ® 107 "seqg.

Podemos concluir, portanto, gue o processo de evolu-~
¢ao estelar se realiza, aproximadamente, segundo wuma sSucessao
de estados de equilibrio hidrostatico (evolucdo quase-estatica).

Se a estrela & um objeto gravitacionalmente ligado e
em equilibrio, entao sua energia total deve ser minima. Portan-
to, a primeira variacao da energia total H deve satisfazer a

seguinte identidade

6H

Il
<

(1.2.1)

B energia total H ¢é dada pela soma da energia gravi

tacional (EG) e a energia térmica (ET), de modo que

M

H = - JM Gm(r)dm(r) , j

. > ET(r)dm(r) {(1.2.2)
T

0

onde € € a densidade de energia térmica. Substituindo (1.2.2)

em (1.2.1), pode-se mostrar que

drP _ _ Gp(r)dm(r)
ar = 2 (1.2.3)

na qual P e p sao a pressao e a densidade no ponto r, respec

tivamente. Assim, segundo a equag¢do anterior, em todos os pon -



-17-

tos no interior da estrela a forga gravitacional € contrabalan-
¢ada pelo gradiente de pressao na direcgao radial.

A estrela permanece na Pré-Sequéncia Principal por um
periodo relativamente curto comparado com as etapas subsequen -
tes (= 107 anos para estrelas de 1Ng), apbs o qual ingressa na
regizo de Sequéncia Principal do diagrama HR. Com densidade mé
dia = 1 gcm"3 e temperatura central = 106K, comecam as reagoes

termonucleares gue, numa primeira etapa, irao transformar o hi-

drogenio em hélio.

1.3 - SEQUENCIA PRINCIPAL

Quando entra na Sequéncia Principal, a estrutura da
estrela & basicamente a seguinte: um nicleo extremamente quen -
te, umé extensa camada difusa e uma atmosfera fria e rarefeita.
A baixissima condutividade térmica da camada intermediaria acar
reta o confinamento do plasma no nicleo estelar, sitio no qual
se processarao o conjunto de rea¢oes nucleares que constitui -

rao, agora, a principal fonte de energia da estrela.

1.3.1 - Cadeias pp

A fusao do hidrogeénio ocorre através das Cadeias pp
ou ciclo do hidrogénio, como também sao chamadas. A primeira de

las, a Cadeia ppl, € a seguinte:

(1) p+p~>d4d+ et + Vo
(2) d+ p > JHe + v (1.3.1)
3 3 4

(3) He + "He + "He + 2p
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2 medida gue o meio vai ficando rico em hélic, e a
temperatura aumentando, outra cadeia — a ppll — passa a predomi

nar:

(1) p4+p>d+ e+ 4+ v

e

(2) d+p -~ 3He + ¥

{3) 3He + 4He > 7Be + v (1.3.2)
(4) 'Be + e > 'Li+ Vo

(5) ‘i +op - 2 %me

A terceira cadeia, a ppIII, pode ser favorecida de -
pendendo da segao de chogue do 7Be, gue pode capturar tanto elé
tron quanto prdton, e da densidade. Ela inclui as reacoes (1) ,

{(2) e {3) da ppll mais

Be + p > "Be + ¥y
Be -~ 8Be + et 4y {1.3.3)

Be » 2 "He
0 resultado final dessas reacgoes €& sempre

4p - He4

gue libera =z 26.7 MeV de energia.

1.3.2 - Ciclo CNO

Existe uma outra cadeia eficaz para a queima do hidro
génio e gque emprega elementos mais pesados: é o ciclo CNO ou ci
clo do carbono, proposto independentemente por von ¥eizsa -

23
cker ——2 em 1938, e H. BetheL**h em 1939. Essa cadeia encerra
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as seguintes reacgoes:

(1) 12C + p > 13N + vy

(2) 13N > By o+ et o+ Ve

(3) Bo s po My y

" g, L 150, (1.3.4)
(5) B0 > By s et vy

(6) 15N + p 12C + 4He

Como o carbono & recuperado ao final do ciclo, ele de
sempenha o mero papel de catalizador. Com probabilidade muito

pequena, o ciclo ainda pode prosseguir com as reacgoes

15N + p 16O +

16O + p 17F + v

{(1.3.5)
17F - 17O + e+ + ve

70 + p > My + %pe
aumentando a abundancia do nitrogénio. O ciclo CNO libera apro-

ximadamente 26.8 MeV de energia.

A temperatura e a abundancia relativa dos elementos
no interior estelar determinarao qual processo sera dominante ,

se as Cadeias pp ou o Ciclo 124

CNO (ver Fig. 1.2).

FIGURA 1.2 - Dependencia da taxa de 4
producao de energia ¢ (erg/g.s) com ‘:; 0
a temperatura para o Sol, devido as -
cadeias pp's (curva 1) e ao cicle

CNO (curva 2). -8

£ 1 WA B S NP T |
0O 10 20 30 40 50

T, 108K
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O tempo gasto na Sequéncia Principal pode ser estima-

do(é) cComo s

L
- M,y e 10
tSp = (M )(L ) x 10 anos .
®

10 - . .
Para o Sol, tSp = 10 anos. Esta € a fase mais duradoura na vi

da de uma estrela.
Consunmido todo o hidrogenio das regicdes centrais, o

sistema atinge uma estrutura n3o homogenea: um niiclec composto
basicamente de hélio e uma envoltdria rica em hidrogénio. Nao
havendo condigdes termodinamicas que favorecam a fusao do helio
as reacdOes nucleares passam a ocorrer nas camadas externas. Com

isso a estrela se expande, movendo-se para a regiao das Gigan-

tes Vermelhas no diagrama HR.

1.4 - LIMITE DE CHANDRASECKHAR

A massa e o parametro determinante para se estabele-
cer a sequencia evolutiva de uma estrela e o ponto final de sua
evolucgdo.

A cada etapa de queima nuclear corresponde um limiar
inferior de massa para que seja alcancada a temperatura de igni
gio do combustivel nuclear. Assim, por exemplo, as massas mini-
mas requeridas para a gqueima do hidrogenio, hélio, carbono e ne
dnio sio 22} respectivamente, 0.08, 0.25, 1.06 e 1.37M,.

Estrelas massivas queimam seu combustivel nuclear dis

ponivel mais rapidamente que estrelas pouco massivas e, por is-

50, gastam na Sequéncia Principal um tempo relativamente menor;
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sao as chamadas estrelas da Populacao I (estrelas jovens). Por
outro lado, a evolucao das estrelas pouco massivas & mais len-
ta, isto &, sao mais velhas, sendo por isso classificadas como
estrelas da Populacao II (consulte a Tabela I1I.1). Como o tempo
de queima do combustivel nuclear € = M/L, onde M é a massa

da estrela e L sua luminosidade, verifica-se gque as estrelas de

Populacao II exibem luminosidade relativa muito menor gque as de

Populagao I.

TABELA I.1 - Temperatura central (KeV), densidade central

(g.cm_3) e escala de tempo (anos) durante varias

fases evolutivas para duas estrelas de 25 M® e 1M®.
Adaptado da ref. (13).

Fase TC(ZS) Tc(l) DC(ZS) pc(l) Tempo (25) Tempo{1)
Queima do H 5 2.5 5 100 2x10° 1010
Queima do He 20 10 200 ax10®  sx10° 108
Queima do C 80 2x10° 60
Queima do Ne 150 4x10° 1
Queima do O 200 10’ 0.5
Queima do Si 350 3x10" 0.01
Colapso 600 3x107 107°

Ecgse fato revela um aspecto fundamental sobre a natu-
reza estelar. As estrelas da Populacao I1 atingem a degeneres -
céncia mais rapidamente do que as estrelas da Populagdo I. Com
efeito, para estrelas massivas (2 15M®) pode~se desprezar essa
degenerescéncia durante sua vida ativa, ao passo que em estre-
las pouco massivas (= O,SM@) ela & apreciavel ja no inicio da
fase de sequéncia principal. Em outras palavras, estrelas de

pequeno porte atingem densidades centrais elevadas mais rapida-
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mente gue as estrelas massivas, e & por isso que tendem, ja nos

estagios iniciais de sua evolugdo, a desenvolver um carog¢o dege

nerado,

Consideremos uma estrela composta de matéria fria (T=

= 0). A altas densidades (2 103gcm_3), os eletrons do plasma

podem ser tratados com um gas de Fermi. Neste caso, a pressao

*
exercida pelo gas de elétrons & dada por( )

el
Il

1()7(Yep)5/9 erg.c:rn_3 (ndao relativistico) (1.4.1)

d
I

1.2><109(Yep)‘g/gerg.cm_3 (relativistico) , (1.4.2)

onde Y _ & o nimero de elétrons por nucleon.

A pressdo exercida pelas forcas gravitacionais é S
M2/3p4/3. Portanto, enquanto o gas estiver no dominio nao rela-
tivistico a pressao térmica serd suficiente para contrabalancgar
a pressdo gravitacional, propiciando uma configuracgdo estivel ,
gqualguer gue seja a massa da estrela.

Entretanto, no caso relativistico existe um limite su-
perior de massa a partir do qual a pressdo do gas de elétron
nidc mais equilibra as forgas gravitacionals. Este limite foi

estabelecido por Chandrasekhar(gé), e & dado por

_ 2
Mch = 5.75Ye MO ' (1.4.3)

conhecido como limite de Chandrasekhar.

Para matéria composta de nlcleos relativamente leves,

*INo Capitulo II trata-se mals detalhadamente da teoria do gas de Fermi.
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para os quais N = 2 (Y = 0.5), temos

Mch B4 1.44M® .

Acredita-se que as Anas-Brancas mantenham-se em egui-
librio gravitacional gragas a pressao exercida pela matéria de-

generada gue supOe-se existir em seu interior.

1.5 - ANE-BRANCA

Terminado o longo periodo de Seguéncia Principal, a
evolugac ulterior da estrela vai depender criticamente de sua
massa.

Se a massa for menor que M oy € a degenerescencia
dos elétrons e o esfriamento da matéria estelar que desempe -
nhardao o papel mais relevante.

Consumido o hidrogénio do carogo, a estrela contrai
(um mini-colapso gravitacional) até que seja contida pela pres-

sao do gas de elétron e se estabilize novamente. Com temperatu

ra superficial tipica = 10%K, densidade central = 106gcm-3 e
raio = 109Km e nao havendo condigdes gue favoregam a gueima
termonuclear do hélio — agora abundante no carogo —, resta a

estrela o seu continuo esfriamento. A partir dai, a luminosida
de tera origem na energia térmica dos nucleos ainda n3o degene-
rados.

Este estdgio na vida da estrela — o derradeiro para
estrelas desse porte — & chamado de An3d-Branca. Na verdade ,

trata-se de uma morte ndo catastrdofica por um processo efetiva-

mente lento. A composicao quimica e a temperatura central dita-
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rio o tempo gasto para o esfriamento da estrela. Para uma confi

guracao inicial com T = 5X106K e A = 20, por exemplo, esse tem-
po & estimado em = 109 anos, ac fim do qual a estrela torna-se
um corpe frio, denso e sem atividade — uma Ani-Negra.

1.6 — GIGANTE VERMELHA

Se a massa da estrela € maior que Mch' a pressao do

gds de elétron ndo pode mais suportar a pressao gravitacional e

o

evitar a contragao. Quando o caro¢o atinge uma temperatura

108K e densidade = loegcm_3 passa a ocorrer a fusao do hélio ,

enquanto a envoltdria continuard queimando hidrogenio.
A fusdo do hélio se processa através da reacac 3-u

r

que em notacac compacta escreve-se

3 %e 2z 2c 4+ v (7.65MeV) (1.6.1)

que ocorre em dois estagios. Duas particulas combinam-se por um

tempo muito curto (= 10_6 seg) formando o nucleo do isdtopo

8Be, muito instavel

4 4 8

He + "He I Be (1.6.2)

mas que, gracas as condi¢les existentes, pode interagir novamen

te

Be + "He 7 C* » “°C + v (1.6.3)

Produzida uma quantidade suficiente de carbono, o hé-
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lio poderé ser consumido por outra reagao, a saber:

126 4 %he - 160 4 v (1.6.4)

que sintetiza o oxigénio.

Terminada a fusadoc de todo o hélioc do caroge ( agora
compostc basicamente de carbono e oxigénio) este novamente se
contrai. A envoltoria entao se expande, baixando a temperatura
e fazendo cessar a gqueima do hidrogénio nas regitces mals exter-
nas. Esta & a fase de Gigante Vermelha.

O que ocorrera em seguida a queima do hélio vai depen
der fortemente da sua massa. O proximo passo serd, naturalmen -
te, a queima de carbono e oxigenio. A fusiao do carbono pode

ccorrer por um dos seguintes canais:

24

Mg + v (13.930MeV)
2382 + p (2.238MeV)

120 ¢ 120, %ZONe + a (4.616MeV) . (1.6.5)
23Mg + n {(-2.605MeV)
Lleo + 2a (-0.114MeV)

- 23 20 - . -
onde as reagoes Na+p e Ne+ sao as malis provavels, ao passo

que cada uma delas libera em média uma energia de 13MeV.
Quanto ao oxigénio, ele pode ser queimado pelos ca -
nais:

32

5§ + vy (16 .539MeV)
3p 4+ p ( 7.676MeV)
165 4+ 165 » 4315_+ n ( 1.459Mev) (1.6.6)
235 + o ( 9.593Mev)
%%Mg + 20 (-0.393Mev)
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. 28, C - . .
nas quais o Si aparece como © principal nucleo sintetizado, o

gqual, por seu turno, sofre a seguinte reacao fotonuclear

v o+ 28g5 5 Mg 4 o (-10Mev) . (1.6.7)
Deste modo vac se sucedendo um conjunto de reagoes
cujo resultado final €& a sintese de nucleos cada vez mais

pesados, em particular reagoes fotonucleares rapidas a partir
da queima do silicio, levando os nucleos a alcancarem formas
mais estdveis, localizando-se na regifo proxima ao ferro na ta-
bela periddica — o grupo do ferro. E um fato bem sabido que o

5 . - . . . -
6Fe possui um m&ximo de energia de ligagao por nucleon, sendo

mais estavel.

Por fim, a estrela possui agcra uma estrutura de um
caroco composto basicamente de nicleos de 56Fe e uma envoltd -
ria com predominancia de elementos mais leves onde, possivelmen
te, prossegue a fusdo de hélio e hidrogénio.

Na auséncia de fonte nuclear de energia, resta ao ca-
roco contrair em busca das reservas de energia gravitacional .
A contracao conduz a estrutura estelar a uma configuragcao alta-
mente instavel, desencadeando reacgoes ultra-rapidas. A esta
configurag¢io chama-se Pré-Supernovas: & quandc o sistema esta
na iminéncia de entrar em colapso gravitacional.

Processos fortemente endotérmicos como a foto-dissoci
acdao do ferro e/ou captura eletronica, reduzem repentinamente
a pressdo, acionando o colapso gravitacional (implosao). A maté
ria se neutroniza, ao passo que em fracOes de segundo as cama-

das centrais precipitam-se sobre si mesmas, com velocidade da
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ordem da velocidade de queda livre. Nestas condigbes, a equa -
gao de estado varia bruscamente passando a depender, essencial-
mente, apenas da densidade devido & degenerescéncia.

Durante a implosao a temperatura e a densidade atin -

gem valores elevadissimos (T:lO9

K e pz10°-101%gem™3)  ate que
reste no nucleo da estrela um carocgo duro e rico em neutrons. A

implosdo, entao, inverte-se numa expansdo explosiva originando

um evento de supernova.

1.7 - SUPERNOVA, ESTRELA DE NEUTRON E BURACO NEGRO

Nao obstante o avancgo verificado nas ultimas décadas
em nosso conhecimento sobre a natureza das supernovas,ainda nao
ficou suficientemente esclarecido para a Astrofisica Nuclear por
que, apds o colapso gravitacional, a pré-supernova explode tao
violentamente como supernova. Que processos tao eficientes pode
riam, a um sd tempo, conter a implosio, causar a expansao do sis

tema e ejetar as camadas externas ?

Acredita-se que da explosdo de uma supernova, em ge -
ral, deve resultar um carogo denso remanescente, e que, depen -
dendo de sua massa, pode atingir uma configuracdo de equilibrio,
isto é, uma estrela de neutron. Desse modo, as supernovas seri-
am responsaveis pela formagao de estrelas de neutron.

E um problema ainda em aberto estimar o limite superi
or para a massa de uma estrela de neutron, uma vez que cOnhece

mos as propriedades da matéria nuclear apenas na densidade de

saturacgao (pg = 0.15 fm”3). Para a matéria nuclear densa e quen

te, a equacgao de estado ainda & desconhecida (ver Capitulo II).
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Por outro lado, no caso em gue a massa do carog¢o re-
manescente seja major gue este limite superior, este, provavel
mente, apos a explosaoc, reimplode continuamente, dando origem
a um Buraco Negro. Para o caso de simetria esférica, a Teoria
Geral da Relatividade prevé que, para um observador remoto, si-

tuado fora do campo gravitacional da estrela, seu raio tende as

sintoticamente para o valor

r = 2GM/c2

conhecido como raio de Schwarzschild.

E possivel ainda que a explosac conduza & completa

destruicao da estrela. Entretanto, tudo parece depender do in-

tervalo de massa ao qual a estrela pertence e de sua composi-

cido gquimica.
A partir de calculos recenteégl), é possivel tracar

um quadro para © tipo de produto final da evolucao de uma es -

trela em fungdao de sua massa ao ingressar na Sequéncia Princi-

pal (Msp):

1 — Msp < 0.08M®: incapazes de acionarem a gqueima do hidrogé-

nio; estrelas desse porte devem tornar-se um Objeto semati

vidade e frio;

2 — 0.0BM@ < Msp < 0.45Mg: apos queimar o hidrogénio, a estre

la torna-se uma Ana-Branca de hélio;

3 — 0.45M@ < Msp < 8M®: a estrela desenvolve um carogo mescla

do de carbono e oxigénio (massa < 1.06M®), e fortemente de
generado. A maioria dessas estrelas terminanlconm>An§s-Brag

cas, mas algumas delas (6 - 8M®) podem explodixr como Super
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- *
novas acionando a gdetonacgao go carbono( ),

I

4 — BMg < Msp < 10Mg: a gueima do carbono (nao degenerado) con
duz a um caroco degenerado de oxigénio, neonio e magnésio.
A massa desse carocgo (< 1.37M®) &¢ suficiente para acio -
nar a queima de nednio, entretanto, quando a densidade cen
tral excede um certo valor limiar, o magnésio e © nednio
passam a capturar elétrons, induzindo o caro¢o ao colapso,

durante o qual & gueimado o oxigénio;

5 — IOMO < Msp < 13M®: a estrela desenvolve um carog¢o de oxi-
génio, nednio e magnésio semidegenerado, c¢Om massa entre
1.37 e 1.5M®, suficientemente massivo para queimar o ned -

nio. Eventualmente, o colapso pode provocar a queima explo

siva do oxigénio, ejetando as camadas mals externas;

6 — Msp > 13M,:  alternam-se periodos de contragao gravitacio
nal e de reac¢éos termonucleares nas regices centrais da
estrela, onde progressivamente sio consumidos o hidrogenio,
hélio, carbono, nednio, oxigenio e silicio, culminando na

formacao de um carogo de ferro.

Sio identificadas duas classes de Supernovas: Tipo I
(SN I} e Tipo II (SN II}, distinguindo-se uma da outra, funda-
mentalmente, pelo comportamento da luminosidade no tempo (cur-
va de luz), pelo intervalo de massa para a progenitora e pelo
mecanismo de explosao.

As SN I's levam em torno de 50 dias para atingir e}
maximo de luminosidade e sua principal caracteristica reside

na regularidade da curva de luz. Seu brilho € mais intenso que

o das SN Il's.

(*) yide Capitulo 3, Secao 3.22.
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Supbe~se gue as SN I's estejam associadas a sistemas

P 8) - . .
binarios . Como resultado do fluxo de materia oriunda da com
panheira, a Ana-Branca, excedendo a massa de Chandraseckhar,en

tra em colapso e desencadeia, por exemplo, a detonag¢ao do car-

bono.

A origem da SN I ainda permanece obscura, entretan -
to, nao ha registro de nenhuma estrela de neutron remanescente
(29)

de uma SN I . Alénm do mais, essas Supernovas sao identifica

das com estrelas relativamente velhas (Populag¢ao II) e pouco

massivas (dM_ < M < BMG)‘

©

J3 as SN II's apresentam curvas de luz irregulares.

Acredita-se que sejam o resultado final da evolucao de estre-

las massivas (BM@ <M< 100M®), relativamente novas (Popula -
cao I) as guais, apbs colapsarem e explodirem, deixam um caro
¢o denso remanescente — uma Estrela de Neutron ou um Buraco

Negro. Na Tabela I.2 estao listadas algumas das principais ca-

racteristicas das Supernovas.

TABELA I.2 - Caracteristicas das Supernovas IeIT.

Tipoc de Supernova SN I SN II
Massa ejetada = 0.1—1M® > 5Mg
Velocidade z 109 cn/s = 5><109 cm/s
Energia cinética = 0.5 foe = 1 foe
. . (30) .
Finalizando, Tammann -—', por exemplo, estima para

nossa Galdxia a taxa de 1 evento a cada 25 anos. Ha registro

de apenas seis Supernovas galacticas, e destas a mais famosa
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& a gque resultou na Nebulosa de Caranguejo, observada pelos chi

neses em 1054, no centro da gual esta o pulsar de Caranguejo.



CAPITULO II

EQUACAO DE ESTADO

Neste capitulo, abordamos o importante tOpico sobre
a equagao de estado da matéria estelar para a configuracdo de
Pré-Supernova e o processo de colapso gravitacional. as princi

pais caracteristicas da matéria de Supernova sdo apresentadas,

permitindo obter as relacdes

el
]

p(TrDrxi)

m
Il

E(T,p,X;)
neste contexto.
Uma configuragdo tipica de Pré-Supernova tem seu ca-
. - 56 .
roco composto basicamente de nucleos de Fe 1merscosS num max
de eléetrons que, em primeira aproximacgao, pode ser tratado co-

mo um gas de Fermi degenerado. Assim, iniciamos este capitulo

com uma breve apresentacao da teoria do gas de Fermi.

2.1 - GAS DE FERMI

O gis de elétron & a componente dominante  para a

equagao de estado nos instantes iniciais do colapso de uma Pré

-Supernova.

Devemos ressaltar que, dadas as condigdes existentes
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no interior estelar, este gas pode exibir efeitos de degeneres

céncia bem como efeitos relativisticos. Por exemplo, a degene-
rescéncia pode ocorrer mesmo a temperaturas de bilhoes de kel-
vin, contanto gue a densidade seja suficientemente elevada. A
medida que o gas fica degenerado, a influéncia da temperatura
sobre a equacado de estado diminui e pequenas variag¢Oes na den-
sidade sio acompanhadas de mudan¢as na pressao bem maiores gue
num gas classico.

O potencial termodinamico do sistema & dado por

£ = -kT 1n Z (2.1.1)

onde I & a funcido particdo, gue no caso de férmions ndo-inte-

ragentes escreve-se

{exp(u—ei)/kT + 1t (2.1.2)

onde €y & a energia cinética da particula, 1 o potencial guimi
co e k a constante de Boltzmann. Substituindo a eq. (2.1.2)

em (2.1.1), temos

2 = - kT ] 1n {exp(e ,-u)/kT + 1} .
i

Como a energia dos elétrons estd no continuo, a soma
na expressao anterior deve ser substituida por uma integral so

bre todos os estados de energia. Temos entao

3
Q = - (2I+1)VKT J 975 1n {1 + e(“'E)(kT} , (2.1.3)
h

onde V & o volume total e I o spin.
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Consideremos agora as seguintes relacoes:

N = - {a—f] (2.1.4)
v,T
P = [39] (2.1.5)
- ~x7 I - -
Vg
gue ddao o numero de particulas e a pressao, respectivamente .
Definindo n = N/V como densidade de numero e wusando a eq.
(2.1.4), temos
g ) p’dp
n = . (2.1.6)
2ﬂ2ﬁ3 io explle-p)/kTI+1

Analogamente, pela eq. (2.1.5), derivando (2.1.3) e a

seguir integrando por partes, obtemos

e
6nh> Jo

Q2

£ dp
3p explle-w /xri+r - (2-1.7)

Para determinar a expressao da densidade de energia

interna, vamos partir da seguinte expressao

E = -PV + ST + uN (2.1.8)
onde
s - v (3]
u (2.1.9)
e

Combinando a eq. (2.1.8) com as egs. (2.1.9) e divi -

dindo por V, temos
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& 2
E = —9 J €p_dp i (2.1.10)
21T2h3 0 exp[{e=-u) /kT]+1

Em seguida, vamos apresentar as situag¢oes em gue as

integrais (2.2.6), (2.2.7) e (2.2.10) podem ser reduzidas a for
mas mais simples.

— - . *
a) - Limite Nao-Relativ1st1co( )

Neste caso, a relagdo entre o momento € a energia ci-

nética do elétron & dada por

p = (2me)1/2 (2.1.11)

Introduzindo-se as variaveis £ e n, definidas como
E = u/kT

e/kT |,

=
H

é imediato verificar gue as egs. (2.1.6), (2.1.10) e (2.1.7)

tornam-se

3/2
n = 9{2mkT) Fo, o (E) (2.1.12)
4ﬂ253 1/2
3/2
F=g2mkT) " wr F,o(E) (2.1.13)
4ﬁ2h3 3/2
3/2
. 9(2mkT) _
p = KT F,, () = (2/3)F (2.1.14)
6ﬁ2ﬁ3 3/2
onde
(*)

No Apendice B tratamos dos critérios de degenerescencia e relatividade
utilizados nesta secao.
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o

63

J —te 31 (2.1.15)

Fo(e)
0 1 + eﬂ-&

6

il

sao as integrais de Fermi, de ordem «

b) - Limite Extremamente Relativistico

Neste casc, vale a relacao

e * pc (2.1.16)
de modo gque
_ g 3
n = (kT/c)” F, (&) (2.1.17)
2ﬂ253 2
E=—2_ (xt/c)? kT F () (2.1.18)
2 2ﬁ3 3
El
p=—3— (kr/c)” kT Fi(E) = (1/3)E  (2.1.19)
61k
¢) - Limite Nao-Degenerado
Este dominio corresponde 3 aproximacdc de gas ideal

cliassico, onde os elétrons obedecem simplesmente a estatistica

de Maxwell-Boltzmann. As expressOes para n, £ e P sdo

co

n=—% J p2 expl-(e-n) /kTldp (2.1.20)
2m h 0

co

E = ;—%gg Jo Epz expl-(e-u) /kT]dp (2.1.21)
m
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( 3 oe
p=_—3 p” <= expl-(c-u)/kTldp . (2.1.22)
67 2h3 }0 op

A Ultima expressao pode ser reescrita como

oo

J Pz exp[-(e-u)/kT]dp ]
0
ou

PV = NkT . {2.1.23)

Por outro lado, apds integrar-se a eq. {(2.1.21),a den

sidade do numero fica dada por

: ' {2.1.24)
8(ﬂﬁ)3
para o caso nao-relativistico, e
n= (g/1%) [%}3 eH/XT (2.1.25)

se relativistico. Do mesmo modo, de (2.1.21), obtemos

F=—39 _ (omnkT) 3’2 k7 H/KT

= % nkT = % P (nao-relativistico) ,(2.1.26)

E = é% kT]3 kT eu/kT =
- c

3nkT

]
!

3P (relativistico) . {(2.1.27)



-318-

d) ~ Limite de Degenerescencia Completa

No limite T » 0, a distribuigdo de Fermi

seguinte fungao

o
-
m
A%
[

Agora, definindo x = pF/mc, vem (31)

reduz-se a

F
n=—3_ p?dp = - (mc/h) 3 x3 = 5.865%x10%0%3
2v%h3 Jo 372
' " (2.1.28)
°F 2 m¥e? 22
E = ——9—253 J ep“dp = — 73 g(x) = 6.0026%10°%g (x)
2T 0 24T (2.1.29)
p
F 45
p= -9 J & D f(x) = 6.0026x10°7£(x)
61 h 0 P 241%h
(2.1.30)
onde
F(x) = x(2x%-3) (1+x2) 272 + 3senh 'x (2.1.31)
g(x) = 8x3l:(1+x2)1/2 - 1] - f(x) (2.1.32)
gue possuem as seguintes expressoes assintoticas:
%x5-%x7+... , x>0 (2.1.33)
f(x) ~»
ax? - 3% e L. , x> o (2.1.34)



(12/5)x

gi{x) =

4 3

6x - 8x

+ LI I ’ X + «

Com as expressOes anteriores, recuperam-se

coes

P = (1/3)E

lav]
I

(2/3)E

(relativistico)

{ndo-relativistico)

(2.1.35)

{(2.1.36)

as rela=~-

(2.1.37)

(2.1.38)

Na regifo semi-degenerada ndo & possivel levar a efei

to simplifica¢des maiores nas expressoes que dao

a pressdo e

densidade de energia na forma integral e, evidentemente, a equa

¢3o de estado torna-se mais complexa. Afortunadamente, o COmMpoOY

tamento do gas durante o co
lapso pode ser tratado den-
tro da aproximacdo de com -
pleta degenerescencia.

A Figura 2.1 ilus
tra as diferentes regioes
no plano Txp onde os limi
tes de degenerescéncia e re
latividade podem ser usa -
dos, conforme discutiu-se

nesta secgao.

& ' ' ! T T T
«
o G
Relativistico QL‘[H 0,9' .
Qfﬁﬁileﬁﬁﬁ;ﬁfj’%g ]
o '“ °/%/o
S
!5l|l’ <« géé —>
IHH :ég
7 |U 87 _
I 5
7
6 ] I 1 Zé | R
2 3 4 5 6 7 8 9
Log F

FIGURA 2.1 - Plano TXp em

ritmica para o gas de Fermi.

escala loga
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2.2 - PROPRIEDADES D& MATERIZ ESTELAR

Nos processos de Supernova, a matéria estelar passa

por diferentes fases ou regimes, a saber: subnuclear sem neu-
trons livres, subnuclear com neutrons livres, nuclear e supra-

nuclear ou hadronica.

2.2.1 - Regime Subnuclear sem Neutrons Livres

No regime de baixas densidades a matéria compoe-se
essencialmente de nlcleos imersos num mar de elétrons, e a in-

terdistancia média entre os nucleos,

Po 1/3
r = [E—] Rg . (2.2.1)

& bem maior que o raio nuclear, R,. Para p = 1(J7g.cm_3 temos,

por exemplo, r = 300R,. Portanto, a interagdo dominante & a
eletromagnética.

0 regime subnuclear sem neutrons livres cobre justa-
mente a faixa que vai de 500 g.cmn3 (onde o gas de elétron € a
componente determinante da pressao e densidade de energia) até
a densidade limiar para evaporag¢do de neutrons (DElOllg.cm_3).

Neste regime, o gads de elétron pode ser tratado, em

primeira aproximacdo, como um gas de Fermi degenerado.

2.2.2 - Regime Subnuclear com Neutrons Livres

Quando néutrons come¢am a ser liberados por nucleos

ricos em ndutrons resultante tanto da captura eletrOnica
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(2,8) + e = (2-1,B) + v, ,

guanto por rea¢Oes de foto-emissdao de neutrons, a matéria este-

lar entra no regime subnuclear com neutrons livres ( p compreen
dido entre x 1011 gcm-3e x SXI013g.cm“3).

Ao longo desta fase a matéria se apresenta, inicial -
mente, com nicleos ricos em néutrons imersos numa mistura de
gds de elétron e gas de néutron. Os néutrons livres, por sua
vez, vao tornando-se mais abundantes a medida gue a matéria vai
se comprimindo. Como os neutrons interagem fortemente, ao con -
trario dos elétrons, eles tendem a reduzir a tensaoc superficial
dos nucleos e patrocinar sua dissociagao.

A equac¢ao de estado nesta faixa de densidade deve ser
acrescida do termo de pressio de gas de néutron. Esta parcela
‘compete com a contribuicac de gas de elétron, superando-a como
fonte principal de pressac a medida gue a quantidade de neu -
trons livres vai aumentando. No casc nado relativistico a pres-

sao do gas ideal de neutron degenerado & dada por

2

p = B (342)2/3 [5/3 (2.2.2)
n 8/3
5m
n
e guando extremamente relativistico
_ 1 -4/3 2,1/3 _4/3

P. =7 ﬁcmn {(317) p (2.2.3)

2.2.3 - Regime Nuclear

13 14 -3

~ -~

Entre = 5x10 e = 6x10 g.cm - a matéria estelar é
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constituida de uma fase homogenea neutron-proton-elétron abun-
dante em neutrons. Este & o regime nuclear.

A matéria nuclear obedece a seguinte condicao de egui

librio guimico

W up = He ' (2.2.4)

onde os termos, da direita para a esqguerda, representam o po -
tencial quimico do neutron, do préton e do elétron, respectiva
mente. Entretanto, se un—up x 105 MeV (p = BX1olégcm_3), po-

de ocorrer a producac de muons via a reagao

n ¥ p+u+v . (2.2.5)

Porém a produgdo de muons & extremamente baixa, e para densida

des menores que lOlBg.cm—3 sua contribuicao para a equagao

de estado & irrelevante.

Porém, se un—up ¥ 138 MeV (massa de repouso do T ) é

possivel a seguinte reagao

n o p+m (2.2.6)

que da a producao de pions.

Os pions sao bdsons e por isso exibem uma proprieda-
de oposta a dos elétrons e mbons: a baixas temperaturas os bd
sons tendem a se aglomerar (condensac¢ao de Einstein). Estima-
-se que a condensabéo dos pions tenha inicio para p = 3
X 1014 g.cm_3 e que ela afete a taxa de esfriamento da estre -

la. & possivel que nesta fase a matéria se apresente num esta-
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do de superfluidez (viscosidade nula).

2.2.4 - Regime Supranuclear ou Hadronico

Quando a matéria nuclear é ainda mais comprimida, no

dominio de densidade superior a = 6x1014 gcm-3 outros barions

devem se fazer presentes como I , z0

, h e 2 .

O comportamento da matéria nuclear densa constitui
atualmente objeto de intensa pesquisa em Fisica de Altas Ener-
gias, mas nao dispomos ainda de uma forma consagrada para a
equacao de estado da matéria nesta fase. Entre 7.2x10%% e 1015
gcm_3 a QCD prevé uma transigdo da matéria hadrdnica para a ma

téria de guarks, isto &, o desconfinamento destes uGltimos em

sitios extensos como, por exemplo, © interior das Estrelas de

Neutron.

2.3 - INDICE ADIABATICO E A INSTABILIDADE DE CAROCOS DEGENE-

RADOS

0O indice adiabatico desempenha um papel fundamental
na discussao da estabilidade de sistemas gravitacionalmente 1i
gaGOS..No sentido de explicitar a condicao de instabilidade
determinada pelo indice adiabdtico, consideremos a condigao
de estabilidade

2520 .

Tendo em conta que a energia total do sistema, H, inclui a

energia interna do gis, essa condigdo nos leva a desigualdade
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v
r
J P(y-4/3)av > 0 . (2.3.1)
0

Portanto, o sistema é estavel se y > 4/3.

Vale a pena aqui ilustrarmos o comportamento do indi
ce adiabidtico nos limites (2.1.34)—(2.1.36) que s3do de maior
interesse para a discussao do colapso. De acordo com a defini

gao do indice adiabatico

_ {9lnP
Y = {iiﬁﬁ]s (2.3.2)

no limite de gas de elétron nao relativistico e completamente

degenerado, isto €,

P =k, 03 (2.3.3)
com
2 42
_1 677 h° 1 2.5/3 _ 12 5/3
ky =35 (057 “573 (3) = 3.12x107% (2%/A)
a

e sendo m, a unidade de massa atoOmica, o valor de Yy & 5/3.

Por outro lado, no caso relativistico, onde

P =k, p?/3 , (2.3.4)
com
2
_ (31°,1/3 1 (%,4/3 _ 14
ky = (335" ke —75 @7 = 456107 (22/a)

a

temos Y = 4/3, justamente o valor critico para a estabilidade.
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Portanto, guandc o g&s de elétron degenerado no inte
rior do carogo estelar aproxima-se de condig¢Oes relativisticas,
surgem instabilidades qgue propiciam o colapso. A captura ecle -
trdnica e a fotodissociagdo de nucleos, durante o colapso, le-
vam © indice adiabatico a assumir valores ainda menores que
4/3, tornando o sistema mais e mais insté&vel. Entretanto,o gas
de neutron gue surge, come mehcicnado na Seg¢dc 2.2.2, vai pre-
dominando sobre o restante da mistura e, devido a sua degene -
rescéncia, Y passa a aumentar. A eguagaoc de estado endurece;

causando, eventualmente, a inversac do colapso.



CcarpiTULO I1I

MECANISMOS DE IMPLOSAO E EXPLOSAOD

Consideremos um caro¢o de Pré-Supernova de 1.5M,
io da ordem de 108cm. A escala de tempo de queda livre do siste

e ra-

ma, dada por

. 5 R3 1/2
1 7 |2GM

q

€ da ordem de 50 milissegundos. QOcorre colapso gravitacional

justamente quando a escala de tempo da contragao gravitacional

¢ da ordem da escala de tempo de gueda livre do sistema.
Entretanto, que processos fisicos, tao eficientes, po

deriam, em fragOes de segundo, levar um carogo quente e denso a

implodir ? E gque mecanismo pode ser capaz de inverter esta im-

plosdo numa explosao ?

Este capitulo € dedicado a analise destas questdes

3.1 - MECANISMOS DE IMPLOSAQ

Os mecanismos que podem acionar o processo de implo -

sdo sao 0s seguintes:

3.1.1 - Fotodissociagio do >°Fe

Em 1957 Burbidge, Burbidge, Fowler e Hoyle(gl) sugeri
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ram a seguinte reac¢do fotonuclear para acionar a implosao:

vy + °%Fe » 130 + 4n (3.1.1)

uma reacao endotérmica cujo valor Q € -2.IX10189rg/g. Lembre-
mos que o ferro € precisamente o produto final em carog¢os de
Pré-Supernova, isto &, o nicleo dominante que resulta dos pro -
cessos de nucleossintese presentes nas fases anteriores de sua

evolucgao.

Efetivamente, admitindo equilibrio estatistico e usan

do a equagac de Saha(ég), eles mostraram que © movimento de gque

da livre, durante o gual a temperatura das camadas mais exter-
nas aumenta substancialmente, sitioc em que passam a ocorrer rea

coes termonucleares explosivas.

3.1.2 - Captura Eletronica

Um outro mecanismo capaz de acionar o colapso €& a

captura eletronica.

ApOs atingir o elemento 2bpe e esgotada a fonte de

energia termonuclear, © caro¢O comeca a se contrair lentamente,
aumentando sua densidade. Entao, o potendial gquimico também au-
menta, por causa da reducac 3o volume ocupado pelos elétrons.De
fato, para densidades 2 lOggcm_3 a energia de Fermi do elétron

& 2 10 MeV, de modo que a reagao

(z,h) +e =+ (2-1,n) + Vg . (3.1.2)

onde (%,A) representa o niicleo cujo nimero atdmico € Z e o nime
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ro de massa € A, torna-se energcticamente possivel. Nesta rea-
¢io, conhecida como captura eletrdnica, a energia dos elétrons

esta no continuo.

Protons livres, embora escassos, tambem podem captu-

rar elétrons,

e +pon+ v . (3.1.3)

Em 1964 Bahcall(éé), por exemplo, calculou a taxa de
captura eletronica para as condig¢Oes reinantes no interior de
pré-Supernovas, demonstrando ser este um mecanismo de imploséao
muito eficiente.

A captura eletrdnica neutroniza rapidamente a matéria
estelar, constituindo-se simultaneamente numa tremenda fonte de
emissao de neutrinos. Veremos mais adiante gue a neutroniza -
cAo e a emissao de neutrinos, ambas, desempenham um papel funda
mental nos instantes finais do colapso.

A reacdo de captura & também um processo endotéermico
gue reduz drasticamente a pressdo interna do carogo. De um la -
do, devido a redugdo do nimero de elétrons livres, que reduz a
pressdo eletronica e, de outro, o fluxo de neutrinos copiosamen

te emitidos que conduzem energia para fora do carogo, esfrian -

do-o0.

0 nimero de capturas por unidade de tempo & fungao
crescente da densidade. Assim, a densidade aumentando,a taxa de
captura também cresce, fazendo aumentar outra vez a densidade.
£ justamente esse processo que constitui a implosdo. De fato ,
em fracdes de segundo, a implosdo provoca uma brusca variacao

9 1014

na densidade: de z 10" a = g/cm3.
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3.1.3 - Processo Urca

Proposto em 1941 por Gamow e Schoemberg(ii), o Pro -
cesso Urca, assim chamado em homenagem ao extinto cassino da Ur

ca, consiste no seguinte ciclo

(Z,A) + e =+ (2-1,n) + Ve (3.1.4)

(z-1,n) ~ (Z,A) + ¢ + Vv

e . (3.1.5)

Na primeira reagao (captura), uma representativa fracao da ener
gia do elétron € utilizada na criagao de neutrinos e na segun-
da (decaimento beta) o nacleo resultante decal, convertendo par
te da energia do processo em um anti-neutrino (o nacleo irigi -
nal & sempre regenerado).

As duas reacoOes constituem efetivamente um ciclo de
producao de neutrinos as custas da energia dos eletrons, gque re
duzem a pressdo do gas de elétron e esfriam a estrela.

Porém, & pouco provavel que o processo Urca seja um
mecanismo eficiente de implosao. A razao € qgue, a medida que au
menta a degenerescéncia dos elétrons, o espac¢o de fase acessi-
vel aos neutrinos diminui, e a segunda reac¢ao do ciclo fica for-
temente inibida.

Concluimos esta secao mencionando que os mecanismos
de implosaoc considerados mais eficientes, dentre os que aqui fo
ram apresentados, sao a fotodissociacao do Fe e a captura ele -
tronica. Acredita-se, entretanto, que ambos Os processos atuem

simultaneamente durante o colapso gravitacional.
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3.2 - MECANISMOS DE EXPLOSAO

Dentre 0s mecanismos propostos gue podem causar uma

explosao de Supernova, destacamos os seguintes:

3.2.1 - Transporte de Neutrinos

Em 1966, Colgate e White(jl) fizeram o primeiro cal-
culo hidrodindmico para o colapso gravitacional por métodos nu-
méricos, onde incluiram o transporte de neutrino. Os neutrinos
sao produzidos durante quase todo o curso da evolucao de uma
estrela e, em virtude de seu grande livre percurso médio (i =

v
lolscm para energia de 1 MeV, muito maior, portanto, que a di -
mensao da estrela), eles escapam livremente.

Todavia, neste trabalho, Colgate e White levantaram a
hipbtese de que nos instantes finais da implosédo as camadas
externas ao caroco pudessem ficar opacas a neutrinos devido a
formacao de nicleos pesados. O transporte de neutrinos foi simu
lado por um processo a gue denominaram "deposicao" que, em li -
nhas gerais, consiste no seguinte:

Devido & opacidade, os neutrinos emitidos durante a
captura transferem energia tanto por espalhamento elétron-neu -
trino, quanto pela absorgdo por nicleos pesados. Naturalmente,
essa energia & transportada em forma de calor, levando o caro-
¢o a esfiriar e a envoltdria a aquecer. Com esse aumento na tem-
peratura, a pressao do gas aumenta e o gradiente de pressao, ge
rando uma onda de chogue, € gue eventualmente pode causar uma

explosao.

Com esse mecanismo, eles simularam a explosao de es -
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trelas de 10, 2 e 1.5M®, das gquals resultaram caro¢os remanes -
centes de neutron de 1.8, 0.98 e 0.87M,. Concluiram ainda que
tanto a fotodissociacao do 56Fe, quanto a captura eletronica po

dem acionar a implosao (seus resultados estdao ilustrados na Fi-
gura 3.1).

Arnett(jw), em 1966 e 1967, publicou dois trabalhos
em que usou para o transporte de neutrinos a aproximacao de di-
fusdo, em analogia com a difusao de fbtons. Para investigar o)
papel da opacidade, Arnett admitiu apenas o espalhamento elé -
tron-neutrino. Seus calculos mostraram gque, sem incluir a opaci
dade a neutrinos, nac ha ejecdo da envoltdria. Mas, por outro
lado, mostrou também que a implosio 86 & seguida de ex -
plosao se a massa da estrela for suficientemente pequena (:2M®).

Em 1971, Wilson(éé) realizou um cdlculo para a dinami
ca do colapso a luz da Relatividade Geral em gue usou uma egua-
¢ao de transporte de Boltzmann para tratar o fluxo de neutrinos.
Entretanto, encontrou para a opacidade valores consideravelmen-
te maiores que o0s de Arnett, com 0s quais o0 mecanismo de trans-
porte de calor por neutrinos € incapaz de ejetar a envoltoria.

Contudo, a descoberta das correntes neutras em intera
¢ao fraca trouxe consigo uma nova geracgdo de modelos de Super -

nova.

Com efeito, além dos j& conhecidos processos de inte-

racdo fraca, como as reagbes e + p 2 n + Vo e’ +n Tp+ ;e’
espalhamento elétron-neutrino ou processos deAproducao de par
v-v , oS processos de corrente neutra, como por exemplo, espa -
lhamento neutrino-nucleon, neutrino-neutrino, neutrino-nucleo ,

possuem importancia evidente para a Astrofisica, sobretudo por
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FIGURA 3.1 - Raio versus tempo em
escala linear para a explosio de
estrelas de 1OM® (a), ZM@ (b) e
l.SMe (c), com o mecanismo de "de
posicao” de  neutrinos proposto
por Colgate e White, Observe em
(a) o aumento progressivo na ve -
locidade da onda de choque, que
chega a alcancar o limite relati-
vistico para a camada 8 (adaptade

da referencia (2) ),
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constituirem-se numa fonte a mais de opacidade aos neutrinos
(ver Fig. 3.2). O espalhamento coerente neutrino-nuacleco, por
exemplo, tem segao de chogue proporcional a A2. Conseguente -
mente, para nucleos com A grande, presumivelmente presentes no
interior estelar nos instantes finais da implosao, o espalhamen-
to coerente deve ser a principal fonte de opacidade a neutri-
nos, o gual, devido a sua dependéncia com o guadrado de A, po

de provocar seu confinamento nas regiles centrais da estrela.

=l
2
=)
I
b

p e e e Ve ¥ Ve e v v :
W W W z z
W Z
n Ve e Y Y e” e et € v e -

{a} {b} (e} {d) {e) (f) - {aq}

FIGURA 3.2 - Diagramas de Feynmann para interacces com neutrino. Nos dia -
gramas {a)-(d) consideram-se apenas neutrinos e antineutrinos eletronicos.
Os diagramas de espalhamento (b) e (c) valem tambem para as substituigaes
ve+5e’ e -+ e+. Os diagramas de corrente neutra (e)-{(g) envolvem todos os
tipos de neutrino e antineutrino. 0 diagrama {g) representa tanto o espa -
lhamento elastico com nucleons livres (n,p) quanto espalhamento coerente

um nucleo A.

Ao contrario da absorgao ou do espalhamento elétron
-neutrino, o espalhamento coerente v-nucleon e v-nﬁcleorﬁk>cog
duzem a um acoplamento do gis de neutrino com a hidrodindmica

da matéria no sentido de melhorar a eficiéncia do transporte

de energia por neutrino. Com efeito, ao incluir-se as corren -
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tes neutras nos calculos de secao de chogue, © transporte de
energia por neutrinos deixa de ser um mecanismo eficiente para
a explosao.

Em vista dessas dificuldades, Schramm e Arnett(ig)
levantaram uma outra possibilidade: a transferéncia de momen-
to via neutrinos. Segundo esse mecanismo, 0s neutrinos emiti -
dos durante o colapso "depositariam"” momento nas camadas exter
nas ricas em nuicleos pesados, ejetando—~as. Basicamente, o fun-
cionamento do mecanismo € o seguinte:

No caso de simetria esférica, a aceleragao por unida

de de massa & dada por

I‘—-E'a-;—r—z'-*--—— (3.2.1})

onde F é o fluxo de energia de neutrinos, k , a opacldade e ¢
a velocidade da luz. Como o terceiro termo do lado direito da
eg. (3.2.1) d& uma contribuicdo positiva & aceleragao, uma ex-

plosdo pode ocorrer se

ps > — ' (3.2.2)}

isto &, se a luminosidade de neutrino for maior que

L\J = 4HGm/kv P (3.2.3)

conhecido como limite de Eddington.

Observe~se a dependéncia de Lv com o inverso da
opacidade; desse modo, grande opacidade aos neutrinos enfraque
ce o transporte de momento.

Entretanto, outros trabalhos puseram em questao o

transporte de neutrinos como mecanismo eficiente de explosao.
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(37)

Por exemplo, Sato — ', em 1975, usando a teoria de Weinberg,mos
trou gque a matéria torna-se muito opaca antes mesmo que a captu
ra eletroOnica ocorra apreciavelmente, levando ao confinamento
dos neutrineos no carogo. Consequentemente, & neutronizagao é
fortemente inibida tanto pelo mar degenerado de neutrinos que
vai se formando, guanto pela captura de neutrinos por nlcleos
(0 processo inverso a captura eletronical.

Em vista disto, Epstein e Pethick(ii) determinaram o
valor critico de densidade a partir da qual ocorre o confinamen
to. Eles incluiram os seguintes processos de corrente neutra

{(diagrama (g) da Fig. 3.2).

v+n-+v+n

V+poov+op (3.2.4)

v + (Z,A) = v + (Z,R)

onde também usaram o modelo de Weinberg-Salam para o  calculo
das secoes de chogque. Compararam o tempo gasto por um neutrino
para escapar por difusao do caroco com o tempo de gqueda livre
e mostraram que o confinamento ocorre para densidades o 2 1012
gcm-3 e para a energia do neutrino > 10 MeV. Assim, 0 transpor-
te de neutrinos nao seria suficiente para explicar as explosoes
de Supernovas.

Contudo, os efeitos do confinamento de neutrinos so-
bre a dinamica do colapso gravitacional continua sendo ainda
objeto de intensa pesquisa.

Segundo Bruenn, Arnett e Schramm(ig), a transferéncia

de momento pode ser um mecanismo eficiente somente se a energia

média por neutrino for > 15 MeV. Por outro lado, o mecanismo
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de deposigao de energia requer neutrinos ainda mais energéti -

cos (26 MeV),

3.2.2 - Queimas Termonucleares Explosivas

Sob certas condig¢Oes de densidade e temperatura e sen
do a matéria estelar degenerada, as reacgOes termonucleares tor-
nam-se explosivas. Neste contexto, queimas termonucleares explo

sivas aparecem como possiveis mecanismos de explosao de Superno

vas.

. Detonacao do 12C

A fusao do carbono é dada por

120 4 120, 24Mg + ¥ . (3.2.5)

No caso em gue O carog¢o € nao degenerado, a queima do
carbono se di nao-explosivamente, pois num gas nao degenerado a
presséo atua como um termostato, vale dizer, um aumento na tem-
peratura induz a uma expansao a qual, por sua vez, diminui a
pressao, controlando a taxa de reacdo. Entretanto, num gas dege
nerado a pressao nao depende mais da temperatura e nada impede
que a temperatura aumente e com ela também a taxa de reacao.

Portanto, no caso degenerado, a queima do carbono po-
de, eventualmente, se proceder numa escala de tempo tao rapida,
que resulte numa queima termonucleaf explosiva.

Um ponto fraco em tal mecanismo reside no fato de

conduzir a total destruicao da estrela, ndo deixando remanescen

te.
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C mecanismo de detonagao do carbono pode ser o meca -

nismo de explosac de Supernovas Tipo I.

. Detonaciao do 16O

A detonacao do oxigénio & uma outra possibilidade:

160 + 16O N 32S + oy (3.2.6)

que libera 16.5 MeV de energia.

. Detonacao do 2855

Existe ainda a possibilidade da queima explosiva do
silicio:

2853 4 2855 L 504y 4+ v (3.2.7)

que libera 11 MeV de energia. Contudo, admite-se que estas rea-

¢eos sejam menos provaveis para provocar explosaoc do gue a deto

nacio do carbono.

3.2.3 -"Bounce"Hidrodinamico

Um outro mecanismo, proposto por Colgate e John-

(40) (41}

son'-——’' em 1960 e retomado por Bruenn em 1975, € o bounce

hidrodinamico. Ao atingir altas densidades o caro¢o repentina -
mente inverte o sentido do colapso (bounce) e, neste caso, € a
onda de choque gerada por esta inversao que pode,eventualmente,

ejetar as camadas externas.

Na auséncia de transporte de neutrino, a eq. (3.2.1)
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torna-se

r = = E a; - —E . (3.2.8)

O sinal da aceleracaoc depende da competigao entre o
termo de gradiente de pressaoc e o termo gravitacional. O "boun-
ce" ocorre quando O primeiro termo suplanta o segundo, levando
o carogo, em geral, a oscilar. Entretanto, dependendo da equa-
c3o de estado, o gradiente de pressao pode ser muito maior que
a pressao gravitacional e gerar uma onda de choque capaz de
ejetar matéria. Para tanto, €& preciso que nos instantes fi -
nais do colapso o indice adiabatico Yy passe subitamente de um

valor abaixo de 4/3 para um valor bem acima de 4/3.

Para entender melhor o mecanismo, vamocs admitir ,
por simplicidade, a contracao homdloga ({isto &, velocidade
proporcional ao raio) de um carogo de gas politropico. A equa

cao de estado entao & dada por

P =%xp' o, (3.2.9)
Ccom
p = p, (r /r)3 (3.2.10)
0 0 ' e
de modo que
dp _ _
E; = 3y(P/r) (3.2.11)

3y—4
o _ Gm ‘o
F=-= [} - (—Fd :] . (3.2.12)
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Em (3.2.12), I, corresponde a situagido de equilibrio
hidrostatico. Ascim, se Yy < % e 1 < Ty entao ¥ < 0 e pro-

cede-se o colapso. Se, no final do colapso, ¥ passa subitamen-
te para, digamos, 5/3, entdo ¥ >> 0. £ o bounce, portanto.

No contexto do mecanismo de bounce, a dina&mica do co-
lapso & basicamente a seguinte. Durante a implosao, 0 carogo
divide-se numa regiao central que colapsa homologamente, isto
e, mantendo sua distribuicdo de densidade efetivamente similar
no decorrer do colapso, enguanto o material da envoltdria cai
em queda livre. O colapso prosseque até que a densidade central
ultrapasse a densidade da matéria nuclear (= 2-3 po). A grande
incompressibilidade da matéria nuclear provoca um repentino es-
tancamento do colapso, levando o carogo a expandir. O resul
tado & a propagacdo de uma onda de pressdo que se acumula na
borda do caroco homdlogo, dando lugar a uma onda estacioniria .
Esta € justamente a regiio onde a velocidade de gueda livre das
camadas externas iguala-se, em mbédulo, a velocidade do som na -
quele meio, sendo chamada, por isso, de "ponto sdnico".

Assim, uma vez acumulada pressao suficiente na borda
do carogo, © bounce pode, eventualmente, gerar uma forte onda
de chogue. Essa onda de chogque, se pPropaga supersonicamente
através da manta, ejetando-a juntamente com o envelope.

Uma onda de choque constitui-se, basicamente, na pro-
pagacao de descontinuidades (densidade, pressio, etc) em um

meio, devendo satisfazer as condigdes de HugOniot-Rankine(ig)

v u
0 _ 0
v——ﬁ—i (3.2.13)

—
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o
1
[
1

1/2
0 1 [(pl-—po) (\)0—\)1):‘ (3.2.14)

_ 1 3
Ey = By = 5 (pp+pg) (vo=vy) ) (3.2.15)

gque expressam a conservagao da massa, momento e energia. Os sub
-indices 1 e 0 denotam, pela ordem, a regiao localizada imedia-
+amente antes e apo0s a frente de onda e p, v, u e t desig -

nam a pressao, volume especifico (1/p), velocidade dc meio e

energia interna.



CAPITULO IV

FORMALISMO LAGRANGEANO PARA A DESCRICAD DO "BOUNCE"

Este capitulo & reservado a apresentacao do formalis
mo lagrangeano para a descricao da dinamica do caroco em co -
lapso gravitacional e do mecanismo de "bounce". O objetivo cen
tral é discutir a energética do "bounce" acompanhando a dinami
ca do sistema desde o inicio do colapso ate alguns milissegun-
dos apds o choque de reflexao.

Na secao 4.1 & construida a lagrangeana efetiva do
caroco da pré-Supernova que & desmembrado em duas camadas homo
géneas. Na secdo 4.2 deduz-se as equacbes de movimento gue sao

entao integradas numericamente pelo método de Runge-Kutta-Fehl

berg{éé)

. Na secdo 4.3 apresenta-se uma versdo simplificada da
equacido de estado da matéria fria composta de gds de elétron
degenerado e relativistico (configurac@o inicial) e gds de neu
tron degenerado e nao relativistico {(configuracdo final).

A distribuicao de massa entre as camadas & ditada
por um pardmetro introduzido na secdo 4.4, onde analisa-se tam

bém a configuracao inicial. Por ultimo, examina-se na secao

4.5 de gue modo é desencadeado o colapso do sistema.

4.1 - LAGRANGEANA EFETIVA

Como ponto de partida, o nosso sistema, isto &, o ca
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rogo de Pré-Supernova propriamente dito, €& divididoe em dois
subsistemas ou duas camadas de densidade uniforme. A camada-1
¢ caracterizada pelos parametros R1 e py e a camada-2 por

Rl'RZ e fos onde os Ri sao as coordenadas radiais de cada cCama

da e p; suas densidades médias (ver Fig. 4.1). Com essas defini

T nigdes, a conservacao de mas-

///// \\\_ sa impbe que
~
\ l\\
Rl (4ﬂ/3)olR =M

1 =M (4.1.1)

e
M2 Ml
- (41/3)p (R3-R3) = M (4.1.2)
\ - 272 71 2 Tt
. -
onde M1 e M2 representam as
S~ e massas (constantes) de cada
FIGURA 4.1 camada.

Agora vamos construir a lagrarigeana efetiva, definida

por

1l
]
t
<
i
™

G ' | (4.1.3)

onde K representa a energia cinética do sistema, Ve @ energia
potencial gravitacional e E a energia interna.
Evidentemente, as quantidades K e E sd@o obtidas

guando somamos a contribuicao de cada camada
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De forma geral, o termo de energia cinetica e dado
por
K=%—J pvlav (4.1.4)
v

& o campo de velocidade no interior da camada.
velocidade

e -
onde Vv
Vamos determinar a expressao do campo de
ety Neste ca-

esfericamente simetrico.

supondo-¢ irrotaciconal e
so a eguacac de continuidade tem a forma
2y 4 |2 e _
(1/r7) g% [% (pv{] +ap =0 (4.1.5)
Uma vez que as camadas sao homogeneas, como estamos
supondo, entdo a equac¢ao anterior fica
2, 4d 2 _ _
(/) £ (™) = - 9o/p (4.1.6)
cuja solugdo é dada por
rf{]-
‘R_r r OgréRl
2
vi{r) = <
[:(R R)r+(R Rf % R,R gRg)rz:; , Ry £ r £ R,
\ (R R )
(4.1.7)
onde usou-se as seguintes condi¢oes de contorno
v(r=R1) = R1 ' (4.1.8)
v(r=R2) =R, . (4.1.9)
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De aceordo com a eqg. (4.1.7), o campo de velocidade
dentro da camada-1 & proporcional ao raio, ou seja, para a re-
gido interna do caro¢o o colapso é homélogo(*).

Agora, substituindo em (4.1.4) a expressao deduzida

para v(r), encontramos para a energia cinética

_ ig -2 02 . . -2
K = 2 5 MlRl + MZ(T11R1+2T12R1R2+T22R2} . (4.1.10)
com
3 2
T11 _ 5ET + 6E” + 353+ 1 ) (4.1.11)
(1 + £ + £7)
2,.2
T, =T, = 3 ELE” + 3¢ +21; , (4.1.12)
(L + £ + &%)
Ce3e3 v 382 4 6 4 5)
T22 = 53 ; (4.1.13)
(1 + & +£7)
onde
£ = R2/R1 . (4.1.14)

E facil verificar gue no limite R1 + R2 (£ ~ 1) a eq.
(4.1.10) coincide exatamente com a energia cinética de uma cama
1 .2
-2- AmR™.

Por outro lado, a energia potencial gravitacional to

da esférica infinitesimal de massa Am, isto &,

tal & expressa por

2 2 5

3
Ve = - & G/Ry [Ml + My £(E) + 5 MM, g(E)] , (4.1.15)

onde

(*)Daqui em diante, usaremos também o termo caroco homologo ao nos referir-
mos a camada-l.
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(L)

il
RO b=

(2:3 4 a:? w6t + 371+ £+ 9% 4116

il

g(E) = (E+1)/(1 + € + £%) . (4.1.17)

Na eq. (4.1.15) os dois primeiros termos representam a auto -
-energia gravitacional de cada camada, e o terceiro a intera -

cao mutua entre elas.

Por Gltimo, a energia interna E de cada camada & da-

da por

E =M€/D ’ (4-1-18)

onde ¢ representa a densidade de energia por unidade de volu-

me .

4.2 - EQUACAO DE MOVIMENTO

Com a Lagrangeana construida na secao precedente ex -

traimos através das equagdes de Fuler-Lagrange as seguintes

*
equagoes de movimento acopladas( )
. . o M'2 1 1 . - - 1 ' ' . )
MRy o+ My (T Rp*TyoRy) = w) Erll[f ‘5R1“R2]R1 - [‘2’ gTzz““le]Rz]"

27,2 2 ' 3 201 2 _
- G/Rl[%l + M (£+E£") + 3 M1M2(9+£g'[] + =3~ Ry (P-P,)
(4.2.1)

M,

" . _ 2 [ . O . 1., .3
My (TR * TooRo) = m fzz[gRl 2 Rz]Rz * [ngz * 2 TRy

—

2 2., . 5 . 20w 2,2
+ G/R] Edzf + 3 MjMyg'[ + 5= RJE7P ' (4.2.1")

(*)yer Apendice A para detalhes do calculo.
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onde P, &€ a pressao e

BTi.
Tij = _521 ' (4.2.2)
[ :_a__i_f
f £fr{Ly = 5T ' (4.2.3)
e
Vo - 99
g g' (&) = 3l . (4.2.4)

4.3 - EQUACAO DE ESTADO

Para resolvermos as equacdes (4.2.1) e (4.2.1') preci
samos entrar com a condicao inicial do problema, isto €, especi
ficar os valores de Ri e ﬁi (i = 1,2) em t = 0, Jjuntamente com

a equacao de estado
P =P(p,T) .

0 formalismo desenvolvido anteriormente sera aplicado
sobre um modelo bem simplificado de Pré-Supernova. O primeiro
passo neste sentido & construir uma expressdao simples para a

equacao de estado. Para tanto, usamos duas hipoteses basicas:

1) - 0 carogo da estrela € composto de uma mistura de elétrons

de neutrons, supostos livres;

2) - A matéria estelar é completamente degenerada ao longo de
todo o processo.

Tendo em vista que o indice adiab&dtico da matéria es

telar & um parametro decisivo para a inversdo do colapso ("boun

ce™) do carogo, devemos implementar uma parametrizagdo do indi-

ce adiabatico com a densidade que permita traduzir as proprieda
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des fisicas globais da matéria estelar em colapso. Para tanto ,
precisamos construir uma equacao de estado capaz de acompanhar
tanto a desleptonizagao causada pela captura eletronica, gquanto
a neutronizacgao da matéria estelar, os quais, juntos, constitu-
em os processos fisicos basicos que determinam a explosao de

Supernovas.

A eguagao de estado que usamos &

e n ' (4.3.1)

onde a primeira parcela (Pe) corresponde a pressac do gas de
elétron degenerado, enguanto a segunda (P ) da a pressao do gas

de neutron degenerado e nao relativistico. Explicitamente,

P = K {x(2x2-3}(x2+1}1/2 + 3 ln[x + (x2+1)1/2:| }, (4.3.2)
e
P_= k0o, (4.3.3)
onde
x = L-’Lz’n-llgf—?’ﬁ (Y, D p/ma)1/3 , (4.3.4)
K, = 6.002x10°7 , (4.3.5)
K, = 5.454x10° ) (4.3.6)

m e a massa do elétron, Y, a razao proton-nucleon inicial, p a
densidade de massa e m, a unidade de massa atomica.

Na eq. (4.3.4) introduzimos a funcao 7D , definida por
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{ (=107 -1

D= D) = |1+e 0" "a , (4.3.7)
onde

L = lnp , (4.3.8)
S S S (4.3.9
0 2 e °cC ! -3.9)
L_ = 1 (¢ _-z.) (4.3.10
a 2 e gc ' -3.10)
Além disso, Lo € by sdo parametros que fixam o com-

portamento de Y com a densidade.

Por outro lado, como T & funcao decrescente da den-

sidade, o produto DYO — que pode ser interpretado como © nume-
ro de elétrons por nucleon (Ye) — simula justamente o© proces-
so de desleptonizacao ocasionado pela captura eletronica ao
longo do colapso gravitacional.

Por fim, com a nossa equagao de estado & possivel

obter-se a seguinte expressao para © indice adiabatico efetivo

(y = (1/P)3P/3L)

11 1 ~ 5,2 ..-1/2
Y =3 ﬁ-[:[z— (D-1) + 1}[8K1x {x"-1) ] + SPH:] ' {4.3.11)

que da sua parametrizacao com a densidade.
Como indicamos na Tabela 4.1, foram adotadas no pre -
sente trabalho trés versdes para a equagao de estado, confor-

me os valores que estipulamos para os parametros ;e e Cc no

sentido de investigar sua influencia sobre a energética do
"hounce". Veremos no capitulo seguinte que, de fato, peguenas

variacoes em tais parametros afetam sensivelmente a dinamica do
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colapso ou o processo de transferéncia de energia durante o cho

que de reflexao. O comportamento de cada uma dessas equagoes de

estado esta representado na Fig. 4.2.

30 1 i

FIGURA 4,2 - Equacao de estado

»
i

(A), (B) e (C) versus logaritmo
da densidade. Os parametros de

cada equacao sao especificados na
Tabela 4.1.

log Plerg/cm®)
®

T T
9 10 1" 12

log plgkm?®)

log P(erg/cm3)
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Tal comportamento pode ser melhor visualizado aoc con-
siderarmos, com ajuda da Fig. 4.3, a variacao de y contra a
densidade. Como podemos verificar, o indice adiabatico & uma
funcao suave da densidade, e gue interpola o indice adiabatico
de um gas de elétron degenerado relativistico (y=4/3) ao indi-
ce adiabatico de um géas de néutron degenerado e ndo relativis-
tico (y=5/3). Desse modo, a nossa parametrizagao da eguacac de
estado & capaz de traduzir globalmente os processos de captura

eletrOnica e neutronizacao.

1.8

—_—A
\ 7 - B
~ ’ c---c-—C

o
RN ESNENIEEEENRE NN

o
®

T rr7r7r7rrerr17rirrrer1rrrryvr
8 10 12 14 16

o

log § (g/em®)

FIGURA 4.3 - Indice adiabatico (y) versus logaritmo da densida
de para as equacoes de estado (A), (B) e (C) descritas na Tabe

la 4.1.

TABELA 4.1 - Caracteristica de cada equagdo de estado usada em
nossos calculos. Os pardmetros {[e € [ comparecemn
nas eqgs. (4.3.9)-(4.3.10).

Equacao de Estado Le [ '
(g/cm?) (g/cm3) Ymin
(n) 11.0 9.0 1.06
" (B) 11.0 8.5 1.12
(C) 10.5 9.0 0.92
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Essencialmente, como ja vimos, ¢ esse comportamento
de Y gue ocasiona o "bounce".

Para as equac¢Oes de estado (A), (B) e (C) os valores
minimos de vy sdo 1.06, 1.12 e 0.92, respectivamente (Tab. 4.1).
Na figura 4.4 representamos a dependéncia do nimero de elé -
trons por nucleon (Ye) com a densidade. Note que nos trés casos

a captura eletrOnica & muito efetiva.

FIGURA 4.4 - Nimero de eletrons por nucleon (Y.} versus loga-
ritmo da densidade para as equacoes de estado (A), (B) e (C) des
critas na Tabela 4.1.

4.4 - CONDICAO INICIAL

Os modelos de carogo de Pré-Supernova usados em nos
sos calculos caracterizam-se pela massa total e pelo parametro
o, que di a particdo de massa entre as duas camadas,sendo com-

) 5

postas de 6Fe puro (Yg = Z/A = 0.46).

Quanto ac parametro o, ele € definido por

o = M1/M .
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onde M, €& a massa do caro¢o homdlogo e M a massa total. A mas-
sa da camada-2 € igual a (l1-a)M.

Para definir a condigao inicial do problema, tomamos
© carogo em equilibrio estatico com equacio de estado de um
gas de elétron puro (YO = 0.46, eq. (2.1.30)). O perfil de den
sidade de cada modelo (e os raios, portanto) foram obtidos pe-
la minimizag¢ao da energia total, com esta equacio de estado.

Os raios (R2 vs Rl) e densidade (pz Vs pl) de to -
das as configurag¢oes iniciais estdo representados nas Figuras
4.5 e 4.6. Notemos gue, para uma mesma massa total, guanto me

nor ¢ menores sao Rl e R2 € mais compacto o €arogo.

4 T I T T ¥ i T
s -

- {.{SM@
= 3F 1.24Mg -
(- 3 / -

G%) {.34Iﬂe
I 2k p —
o
o i 1.4()M0 |
e Yo=0.464 :

{1 -

o 1 i a4 1 i i |
0] | 2 3 4

' 8

FIGURA 4.5 - Raio da camada-2 versus raio da camada-]1 das con

figuragaes iniciais para quatro carocos de massas totais dife-
rentes usadas neste trabalho. O parametro o cresce com o sen

tido da seta proxima a cada curva.
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10°}
71
b 10" F 118Mg
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O el i
S 10k 7
N
B (o)
1055 Ye-0.464
10:é7 | L |1;1;8‘ | L1 1111;69 j

f;(g/cm"s)

FIGURA 4.6 - Densidade da camada-2 versus densidade da cama-
da-1 em escala logar{tmica das mesmas configuracoes que apare-

cem na Fig. 4.4, O parametro @« cresce com o sentido da seta

proxima a cada curva,

4.5 - ACIONANDO O COLAPSO

Como dissemos, as configuracdes de equilibrio que
discutimos mais acima saoc preparadas com a equacac de estado
de gas de elétron puro. Mas, como dar a partida na evolugao di
namica do sistema ? 0O gue fizemos, simplesmente, foi "ligar"
a equacao de estado dada na eq. (4.3.1) & configuracgado de equi
librio inicial. Esta mudanca na equacac de estado equivale a
reduzir o numeroc de elétrons por nucleon, levando a uma repen-—
tina despressurizacgdo do gas. Desse modo, como o sistema & ins
tavel (y = 4/3), o equilibrio hidrostatico & rompido ja que
a pressido do gas torna-se menor que a pressiac exercida pela

forga gravitacional.Com isso, comeca entdao o colapso.
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Para ilustrar este procedimento, considcremos uma con
figura¢ado inicial cuja densidade do caroco homdlogo seja, por

N 8 -3 - . o .
exemplo, =z 2x10° g/cm ~. Neste caso, a pressao, o indice adia-
batico e o numero de elétrons por nucleons téem os seguintes va

lores, respectivamente

_ 25 3
eq = 5x10 erg/cm '
qu = 1.34 .
YO = {0.464 .

Ro ligarmos, por exemplo, a eguagao de estado A para
a dinamica, os valores de P, vy e Ye relativos a mesma densi-

25 erg/cm3, 1.27 e 0.39, eguivalente a uma redu -

dade sao 4x10
¢cdo de 20, 16 e 5%, respectivamente (ver Fig. 4.7).
Finalizando, as caracteristicas de alguns desses mode

los, de acordo com a descri¢ao que fizemos na secao anterior,

estao listados na Tabela 4.2
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FIGURA 4.7 - Ilustragao do procedimento usado para iniciar a dinamica: (a)
Equacao de estado (A); (b)
dade e

Indice adiabatico contra o logaritmo da densi-
(¢} variacao do nmimero de elétrons por nucleon contra o logaritmo

da densidade. As curvas tracejadas correspondem a configuragao de

equilf -
8 3
brio (p =2.10° gl/cm™).
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TABELA 4.2 - Caracteristica da configuragao inicial de alguns mo

delos. As massas totais estdo em unidades de IMG, as densidades

6

iniciais das camadas em unidades de 107 e 10 g/cmB, respectiva-

mente, e as densidades de energila interna,
de 10°° e 10%°
8

unidades de 10  cm. Na Gltima coluna esta representada a ener -

El e 62, em unidades

erg/cm3. Os raios das camadas, R1 e R2, estaoc em

gia gravitacional da camada 1, em foe.

MODELO MASSA o o Py R R Y, Y £ 3 E

1 2 1 2 G
500 1.18  .975 2.3 0.4 2.87 3,24 1.42 1,55 0.5 0.2 -.723
013 1.18 .934 2.9 1.2 2.62 3.13 1.41 1.52 0.7 0.8 -.728
016 1.18 .%19 3.2 1.5 2.54 3,08 1.41 1.50 0.8 1.2 -.72%
019 .18 904 3.4 1.9 2,45 3.03 1.40 1.49 0.9 1.6 -.724
040 1.18 .78 5.0 5.1 2.07 2.79 1.39 1.46 1.6 6.8 -.675
049 1.24 .954 4,1 1.2 2.39 2.80 1.40 1.51 1.2 0.9 -.920
052 1.24 .939 4.5 1.7 2,30 2,75 1.39 1.50 1.4 1.5 -.926
055 1.24 .924 5,0 2.2 2.22 2,69 1.39 1.49 1.6 2,2 -.931
057 1.24 .914 5.3 2,6 2.16 2.66 1.39 1.48 1.7 2.8 -.932
079 1.24 .804 8.9 8.8 1.73 2,35 1.37 1.43 3.7 15. ~.800
085 1.34 .974 9.0 0.1 1.89 2.16 1.37 1.48 4.2 2.0 ~1.43
086 1.34  .069 9.6 0.2 1.85 2,14 1.37 1.49 4.1 2.0 -~l.44
092 1.34 .939 13.5 0.5 1.64 1.98 1.36 1.45 6.7 7.3 -1.52
094 1.34 .020 15. 0.6 1,58 1.93 1.36 1.44 7.8 10. -1.54
114 1.34 .829 37, 3.1 1,11 1.51 1.35 1.39 29. 100. -1.74
122 1.40 .992 15.6 0.9 1.61 1.77 1.36 1,50 8.3 0.7 -1.88
127 1.40 .973 22.4 3.9 1.42 1.65 1.36 1.45 14. 5.8 =-2.05
131 1.40 .958 29.4 7.5 1.29 1.5 1.35 1.43 20.5 14.8 -2.19
144 1.40  ,909 74. 35.8 0.93 1.18 1,34 1.38 74.9 134. -2.73

152 1.40 .879 142, 86.4 0.74 0.97 1.34 1,36 185. 461. =-3.20




CAPITULO V

APRESENTACAO E DISCUSSAO DOS RESULTADOS

5.1 - EVOLUCAO DINAMICA DO SISTEMA

Acionada a implosdo do sistema, a solucdo das equa-
coes de movimento 4.2.1 e 4.2.1' nos fornece a evolugiao tem-
poral do raio, velocidade e aceleragao de cada camada. As Fi-
guras 5.1 e 5.2 ilustram a evolugao temporal dos raios das du-
as camadas de duas configuracbes distintas. 0 choque de re-

flexdo corresponde ao instante em que o caro¢o homdlogo na fa-

"
|

1010 cm/s
3

. modelo S92 A
0 | Z B S S T S S R N I A B M S R R B SO U RN
o) 100 200 300 400 500

tempo (ms)

FIGURA 5.1 - Evolugao temporal dos ralos das camadas (R} e Ry) para o caro
co de 1.34Mg e o = 0.940, onde foi usada a equacao de estado tipo-A.
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raio (10%cm)
"

M=1.34Mg

Sennervy

tempo (s)

FIGURA 5.2 - Evolucac temporal dos raios das camadas (R) e Rp) para o caro
co de 1.34 Mg e a = 0.767, onde também foi usada a equagdo de estado de ti
po-A.

se de repentina expansao {"bounce") colide com a camada exter-
na, invertendo seu movimento de quase queda livre num movimen-
to de expansao. Se apds o primeiro choque de reflexao a cama-
da externa consegue se desacoplar da dinamica do carogo homo-
logo, como na Figura 5.1, dizemos entao gue ocorreu um evento
de sucesso, isto e, a camada externa foi eficientemente acele-
rada adgquirindo energia cinética caracteristica de uma explo-
sdc de Supernova. Por outro lado, o evento representado na Fi-
gura 5.2 & considerado um evento de ndo sucesso.

No primeiro caso, o chogque de reflexao permite, num
curtissimo intervalo de tempo (da ordem de nanosegundes), gque

a camada externa seja suficientemente acelerada, levando-a a
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desacoplar~se da dinamica do caro¢o homdlogo numa expansao qua
se livre com velocidade e energia total praticamente constan -
tes. Porém, no segundoc exemplo, oObserva-se gue a dinamica da
camada externa permanece ainda fortemente acoplada as oscila-~
¢Oes do caro¢o homdlogo, sem que este tenha transferido ener -
gia suficiente durante o primeiro chogue de reflexao, possibi-
litando uma reimplosdo da camada externa.

A ocorrencia de um evento de sucesso depende forte -
mente da massa total do carogo, da distribuicao da massa total
entre as duas camadas e, ainda, dos valores esccoclhidos para os
pardmetros da equacdo de estado usada. Realizamos uma analise
sistematica da dinamica do sistema face a variacao dessas gran
dezas, visando a uma estimativa da energia maxima disponivel
para a formacioc de onda de chogque, em cada configuracao, sem
incluir os possiveis mecanismos de dissipag¢ao no periodo poste
rior ao chogque de reflexao. Nesta analise fixamos a equacaoc
de estado na forma descrita no capitulo anterior, atribuindo
os valores dos parametros da Tabela 4.1. A massa total do sis-
tema & especificada e o calculo da evolucao dinamica varre va-
rias distribuigbes da massa total entre as duas camadas.

A evolugao temporal da energia total de cada camada
para o evento de sucesso & mostrado na Figura 5.3. Podemos ob-
servar que durante o chogue de reflexdo a energia total da ca-
mada externa (Hz) e a do carogo interno (Hl) sofrem uma subi-
ta variacio durante o choque de reflexao. Com efeito,vemos que
uma parcela da energia total do carogo homologo é efetivamen-
te transferida para a camada externa. Em virtude da tremenda

guantidade de energia cinética adquirida entio pela camada ex
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FIGURA 5.3 - Evolucao temporal da energia total do carogo (H]) e da camada
externa (H»)} para o evento de sucesso apresentado na Fig. 5.1,
terna — as custas da energia do caro¢o homdlogo —, sua energia
total passa a ser positiva e suficientemente maior que nos ins
tantes anteriores ao chogque de reflexdo. Em outros termos, a
soma da sua energia interna e cinética, que jogam a favor de
sua expansao, torna-se bem maior que sua energia gravitacional.
Com isso, e em consequéncia da conservacgao da energia total ,
resta no centro do sistema um carogo ligado gravitacionalmente
(energia total negativa) e estavel, num regime pulsante cuja
densidade de equilibrio & caracteristica de uma estrela de néu-
tron.

Por outro lado, para o evento de nado sucesso da Figu

ra 5.2 a energia da camada externa apds o chogque de reflexao
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permanece negativa, como pode ser visto na Figura 5.4, nao per
mitindo seu desacoplamento do carog¢o interno.

1.0

—_— DI
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© - oS v
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FIGURA 5.4 ~ Evolucao temporal da energia total do carogo (H;) e da cama-
da externa (Hp) para o evento de nao sucesso apresentado na Fig. 5.2.

A descricao do "bounce" de um carogo homdlogo isola-
do, como fizemos no Gltimo pardgrafo do Capitulo III, prende -
-se ao comportamento do indice adiabdtico da matéria estelar
durante a inversdo de seu movimento. Neste sentido seria inte-
ressante discutir brevemente o comportamento do indice adiaba-
tico do caroco homdlogo e da camada externa ao longo da evolu-
cao dinamica do nosso sistema.

Na Figura 5.5 estd representada a variag¢do do 1indi-
ce adiabatico de cada camada ao longo do tempo, relativamente

ao evento de sucesso ja apresentado. Com efeito, podemos perce
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ber gque, durante o chogue de reflexao, a camada externa passa
rapidamente por uma fase de compressao seguida de uma fase de
rarefacao, onde o indice adiabatico (Yz) acompanha esta fase
com uma variagao tipo-delta na escala de tempo apresentada. O
indice adiabatico, Yor varia entdo de = 1.06 a = 1.66, isto
&, cobrindo praticamente todo o intervalo de variacdo permiti

do pela equacao de estado que usamos.

1.8
.

1.6
i e
N

14—

-

1.2—1

1.0—
-*
. modelo 92 A

ORI o S S S R S R SN S B St R s S S B R S S R B S S
400 410 420 430 440 457

tempo (ms)

FIGURA 5.5 - Evolucac temporal do Indice adiabdtico de cada camada no even
te de sucesso, mostrado na Figura 5.1.

Por outro lado, para o evento de nao sucesso a vari-
acao do indice adiabatico da camada externa durante o choque
de reflexao nao varre todo o intervalo permitido pela eguagdo
de estado. A Figura 5.6 mostra que o indice adiabatico da cama

da externa (yz) durante a fase de compressao-rarefagao varia
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no intervalo de 1.06 a 1.37,.

1.6
] T
- 'f-b—z /// ~
’4—"- //"—\\\ //
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,-——\‘ /! 3\ l
T ‘.!4 .
1.2 v il
| 1 10 I
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: M=I,34M®
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0.0 05 1.0 15
tempo (s)

FIGURA 5.6 - Evolucao temporal do indice adiabatico de cada camada no even
to de nao sucesso, mostrade na Fig. 5.2,

5.2 - ANALISE DA TRANSFERENCIA DE ENERGIA

0 objetivo principal deste trabalho consiste na ava-
liacio da energia transferida do carog¢o homdlogo para a camada
externa através do mecanismo de "bounce".

Definimos a energia transferida como:

= - £ _ 4(0)
E . = - [H Hy 'l

tf

onde H{o) é a energia total do caro¢o homdlogo no instante em

. f . -
que foi desencadeado o colapso e H1 sua energia apos o desaco
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plamento da camada externa.
Considerando-se agora a distribuig¢io da massa total

do carogo entre as duas camadas, ditada pelo parametro o, Ob-

servamos que para situacoes limites em que o = 0 e o - 1, a
dindmica do sistema reduz-se simplesmente a oscilacao de um
caroco homogeneo com energia total constante, ou seja , AEtf

tende a zero. Sendo assim, deve existir uma distribuicao de mas
sa mais favoravel para um méximo de transferéncia de energia,
dada por um valor do parametro o no intervalo [0,1]; portan-
to, um maximo para energia transferida como funcao de a . Isto
pode ser verificado na Figura 5.7, onde mostramos o comporta -

mento da energia transferida para os seguintes valores da mas-

5

Eﬂ(foe)

equagdo de estado (A)

08O oBs 050 095 1.00

C

FIGURA 5.7 - Variacao da energia transferida com a distribuicao de massa ,
especificada por o , para os carocos de 1.18, 1.24, 1.34 e 1.40 M@' A equa
cao de de estado e fixada como tipo-A na Tabela 4.1.



—-85-

sa total do sistema: 1.18, 1.24, 1.34 e 1.40 Mg - Observames ain
da gue, para cada uma delas, o maximo de energia transferida
ocorre para valores de a relativamente grandes, isto e, o =
= 0.92, 0.85, 0.94 e 0.97, respectivamente. Em outras palavras,
a transferéncia de energia €& mais eficaz para as configuragdes
em que a camada externa € relativamente pouco massiva. Vale sa-
lientar que os célculos hidrodinamicos com a inclusdo de meca -
nismos de formagao de onda de chogue apontam justamente a borda
do caro¢o hombélogo como o lugar onde a onda de choque & forma-
da .

Para avaliar o guanto estes resultados sao sensiveis
a mudangas nos parametros da equacao de estado utilizada, repe-
timos © mesmo calculo para o conjunto de parametros que fixam

as equacoes de estado tipo-B e C da Tabela 4.1. Os resultados

estao representados nas Figuras 5.8 e 5.9. O comportamento da

4 —
FIGURA 5.8 - Va
riacao da ener-~
gia transferida
com a distribu-
icao de massa ,
especificada por
o, para os caro
cos de 1.18,
1.24 e 1.34M@ .

Ey(foe)

A equagéo de es
tado e fixada

como tipo-B na

equacdo de estada (B) Tabela 4.1.
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1.....
. equagde de estads (C)
a f f ' ] * ! l l
0.80 0.85 0.90 0.95 1.60
X
FIGURA 5.9 - Variacao da energia transferida com a distribuicaoc de massa,

especificada por o, para os carocos de 1.18, 1.24 e 1.34 M@' A equacao
de estado ¢ fixada com tipo-C na Tabela 4.1.

curva de energia transferida &€ analogo ao mostrado na Figura
5.7, podendo-se destacar claramente um deslocamento dos maxi-
mos da energia transferida. Para o carogo com massa total de
1.34M® e o = 0.940, por exemplo, corresponde 4.32, 1.84 e
3.22 foe de energia transferida, respectivamente,para as equa
coes de estado de tipo A, B e C.

Estes resultados comprovam gue a equa¢ao de estado
desempenha realmente um papel importantissimo no processo de
transferencia de energid. Por outor lado, verificou-se tam -
bém que tais mudancas nos parametros da equacgao de estado

acarretam uma variacdo da ordem de apenas 0.3% na incompressi
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bilidade{*) do gas, guando calculada para o valor da densidade
da matéeria nuclear em equilibrio (pﬂ). Nos trés casos, e incom
pressibilidade ficou em torno de 328 MeV. Portanto, nao € a va
riacao da incompressibilidade oferecida pela equagao de esta-
do a responsavel pelas mudangas apresentadas nas Figs. 5.7 ,
5.8 e 5.9, guando mudamos os parametros da equacio de estado .
E interessante que este Uultimo resultado seja mencionado na me
(16-18)

dida em gue alguns autores atribuem um carater decisi-

vo a incompressibilidade da matéria nuclear para que o "boun -

1

ce" hidrodinamico seja um mecanismo eficiente de explosao.

5.3 — CONCLUSOES

Partindo de uma configuragao de pré-Supernova sim -
ples, apresentamos um modelo de descri¢ao lagrangeana do meca-
nismo de "bounce" que permite acompanhar explicitamente a evo-
lugao energética do sistema. Este trabalhoe mostrou que efeitos
puramente mecanicos sao energeticamente capazes de gerar uma
forte onde de chogque com energias caracteristicas de explosao
de Supernovas, e estabelece um metodo simples para o calculo
da energia maxima disponivel para a formacac da onda de choque.

A aproximacac adiabatica gue usamos no calculo  da
evolucdo dinamica do sistema se justifica, uma vez gque assumi-
mos a hipbtese do confinamento dos neutrinos. Esta aproximacgao
& razoavel para o periodo de colapso, “bouﬁce“ e choque de re-

flexdo,quando a densidade do sistema & suficientemente elevada.

S )A incompressibilidade da matéria nuclear e definida como K = 9 ¢21 {MeV),

onde p, simboliza a densidade da matéria nuclear em equilibrio. Po
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Entretanto, para o pericde postericr ac chogue de re
flexao — guando se faz necessdrio analisar a propagag¢ao da on-
da de chogue —, esta aproximag¢ac deixa de ser valida e nossa
abordagem fica prejudicada. Al, tornam-se fundamentais os pro-
cessos dissipativos gue acompanham a onda de chogue, comc ©
transporte e termalizagao dos neutrinos, agora abundantemente
emitidos, a dissociacdoc de niGcleos, o aguecimento da matéria
devido a forgas de viscosidade, a variagdo da temperatura e da
entropia do sistema, etc. Portantec, a solugao das egquacgoes de
movimento deixam de ser realisticas nos instantes seguintes ao
chogue de reflexao.

Come prosseguimento a este trabalho, seria interes -
sante estender o modelo para um sistema com muitas camadas que
permita simular a propagacao de ondas de chogque, usando uma
equacdo de estado mais realistica para o regime nuclear e su -
pranuclear, alem de introduzir um tratamento adequado para os

processos dissipativos.



APENDICE &

EXTENSAO DA FORMULACAO LAGRANGEANA

PARA n CAMADAS HOMOGENEAS

O sistema é dividido em n camadas esféricas homogéne
as. A i-ésima camada & entdo caracterizada pelas coordenadas
radiails r; e Ri’ que limitam as superficies interna e externa
da camadz, e pela densidade, Py- Obviamente, ry = 0. Sendo as-

sim, devemos ter

r, = Ri—l ' i=2,...,n (A.1)
e
A 3 3,
5 3Ry - ry) =M, (2.2)
onde M, & a massa da i-ésima camada. A equacao (A.l) expres-

sa a condicdo de gque duas camadas adjacentes estejam sempre em

contato, e a egquacao (A.2) representa a conservacao de massa.

£
1

L({r;}, (R}, (2], (R}

K - Vg - E {(A.3)

onde K representa a energia cinética associada com o movimen
to, V, a energia gravitacional total e £ a energia interna.

K e £ sao dadas pela soma da contribuic¢do de todas as cama-

das:
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n
K = z K. ’ (A.4)

n
E = ) L. . (A.5)

' (A.6)

onde vi(r) é o campo de velocidade no interior da i~ésima cama-
da. Para determinad-~lo, usamos a equacio de continuidade supon -
do-o irrotacional e esfericamente simétrico, como fizemos na se
cdo 4.1. Apds um calculo facil, mas trabalhoso, podemos obter a
seguinte expressao para a energia cinética da camada:

_ 3 . .
Ki = 15 RylTylRg> (A.7)

onde introduzimos a notagao matricial

; [ ff} : (8.8)
1

wo

v

L
e H e

e . .
1 1
T T
Ti = il ?2 . {A.9)
T Tl
21 22

Os elementos T,. sao dados por

j

S 53468243041 u (A.10)
11 11 (1e£+£2)3 i
. . 2 2
i _ i = 3 ET(1+43E+E7)

T, = T21(£) =3 M, - (A.11)

(1+£+£%)3 4
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R S L L 10
22 = T22t0) =

(1+£+£%) 3

)

Mi . (A.12)

onde definimos a coordenada f{ = gi = Ri/ri.
O calculo da energia potencial gravitacional para a
i-ésima camada deve incluir sua auto energia gravitacional e

energia de interagao gravitacional entre ela e as demais cama -

das.

A parcela de auto energia gravitacional pode ser de

terminada da seguinte forma:

. -V ' (A.13)
i Ri ri (Ri,ri)

onde V, denota a energia gravitacional de uma esfera homoge -
i

nea de raio R, e densidade média pPyr € Vo a energia gra

1
vitacionel de uma esfera homogénea de raio r. e de mesma densi-

dade média, concéntrica a primeira, que podem ser obtidas a par

tir da expressado integral geral

_ 1.1 [T a2
VR——241TGJOng .
onde
%;DG; , ser <R ,
g(x) = (A.14)
4n R.3 >
3 PG (;) r, ser >R
Desse modo, temos
R o
__1_1 2 . 2
VR = 2 A1G }0 gr<R dv + JR gr>R dv ] ‘ (n.15)
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gue nos permite obter

e e
VR = t G g . (A.16)

Com a equagao (A.16), podemos escrever as seguintes

expressoes para Vg, © V. :
i i
__3 412 g g5 2
vRin 5(3) G Ry Py '
(A.17)
__ 3 412 5, 2
Vr. - 5 (5 )G i Py -
i
0 termo V(R r.) , Que aparece na equacac (a.13) ,re
i'7i

presenta e energia de interagao gravitacional entre a camada ,
de densidade p;r e a outra esfera de raio r. introduzida ar
tificialmente para o calculo, devendo ser subtraida na expres
sao da auto energia gravitacional da camada. Podemos determi-

néd-la partindo da expressao diferencial

3 dmy

r r

= - (&0
dv(Ri’ri) = - (3) Gp,r. (A.18)

onde dm; & um elemento infinitesimal de massa da i-ésima cama

da. Integrando a eq. (A.18), obtemos

2 2

(R.~-r%)

o1 2 3 i 71

i’
Com os resultados parciais (A.17) e (A.19), a eq.
(A.13) pode ser escrita como
; M

Vi= —-S—Gr—"f(g) ’ (A.20)
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onde definimos

£() = 3 (287+4c%46E43) / (14£4E%) (3.21)

Para o termo de interacac gravitacional entre a i-ési
ma camada e as outras camadas, & imediato verificar gue sua ex~

pressao é& dada por

int 3 My
vy = - g Gmy ;; g(f) ’ (A.22)
onde,
- 2,2
gl(E) = (1+8)/(1+4E+E7) ’ (A.23)
e
my, = 0 '
iil
m, = M. p iz 2 . (A.24)
i 5=1 J :
Com os resultados precedentes, temos a expressao final para a

energia potencial gravitacional somada em todas as camadas, da-

da por

<
Il
I
@
N~

(% M, £(E) + % m g(EIM/r, . (A.25)

Por ultimo, a energia interna do sistema vem dada por
n
E = E M. ei/p. ‘ (2.26)

onde €y & a densidade de energia interna por unidade de volume.

Com a lagrangeana assim construlda, deduzimos as equa-
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¢0es de Euler-Lagrange, com as guais escrevemos n equagoes de mo

vimento acopladas, do tipo

(1) 3 {i}) (1i+1), = (i-1) = o
Typ  Ryq + {Tyy + To5 "7IRy + T95 "Ry p =
(i) (1) (i+1). e (i+1) »
= Q7 Ry * (Q337+Q,5 IRy + Qpn TRy 40 F

20m 2 2 L2 _(i) 2 _(i+1)
+ =3~ (Py-Py )Ry - G/RY [%i £,70 v My h +

2 (1) (1+1) .
+ 5 (M.m.g, + M gmi09, {] , 1 £41i£<n ,

(A.27)
onde,
1) _ 3 (%4384 gl _2en
1 2 (1+842%)3 1 (1+£+£2) 2
. 3.2 .
i) _ E(E7H3E +6£+5) , g(1) _ _&(E+2) ,
2 (1+£+£%) 3 2 (1+£+E2) 2
i) i [ .. 2 2 4,,.2 :l
Q = (ER,-2R, . )3E(5E"+BE+2)+3E7R, . (£ +4E7~-4E~1) |,
11 2(1+£+52)4 i i+l i+l
(i) _ 1 [ e e 4, .2 3. 2 ]
Q = (ER,-2R, . )3E(E +4E"~4E~1}43E7R, . (2E7+BE+D) |,
12 2(1+E+52)4 i i+l i+
(1) _ 1 [ 2 2 . s 4, ,.2 ]
Q = - 2E°R, (5E“+8E+2)+(2ER, =R, , ) 3E(E +4E =-4E~1) |,
21 2(1+E+52)4 i i i+l
(i) _ 1 [ . 4. .2 . . 2,.,,2 ]
Q = - 3ER, (£ +4E7~4E-1)~-(2ER,-R. . ) 3E7 (2E7+BE+D) |,
22 2 (1+£+£2) i 177941

e P, é a pressio da i-ésima camada. Além disso, na eq. (A.27)
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a convencao

(A.28)

Cabe frisar ainda, que no limite hidrodindmico (n-=><=, £, > 1

R. = R

i i+l

a qual,

),

wlu

i r

a eq. (A.27) torna-se

AMR

APRZ - ¢ M {5am & Bn(r)| (A.29)
3 2 |6 3

tomando-se © limite AM + 0, recupera a forma usual

dM . (A.30)



APENDICE B

CRITERIO DE DEGENERESCENCIA E RELATIVIDADE

2 energia de Fermi do elétron € dada por

_ 22 2 4,1/2 _ 2
ep = (ppc™ + m,c ) m,C ' (B.1)

onde My, Pp & € representam a massa de repouso do elétron, o

momento de Fermi do elétron e a velocidade da luz, respectiva -

mente.

Fazendo Pp = Xmgc e substituindo em (B.l), temocs
€., =M c2 (x2 + 1)1/2 -1 ’ (B.2)
F 0
onde X € o parametro relatividade.

Usando a eq. (2.1.2B) e fazendo n = Yemap, é facil ve

rificar gue

X = [Yep/106]1/3 ) (B.3)

de modo que

1/2
ep = mocz{ [(Yep/106)2/3 + 1] - 1} . (B.4)



O limite nao relativistico corresponde a

)
Yep/lO << 1 .

Expandindo-se o termo entre colchetes da eg. (B.4) em

série de poténcias e dividindo-se por kT, temos

2
m.C
. 1™ 6,2/3

SF/kT 5 YT (Yep/lo ) ' (B.5)

onde €. /kT € o parametro degenerescéncia.
Se EF/kT >> 1, o gas & fortemente degenerado, o que

equivale a
-1 513/2

o >> Y T/2.97><10} (B.6)

Para o limite relativistico p »>> 108 Y;l. Neste ca-

so,

2
m.c
. 0 6, 2/3
EF/kT T (Yep/lo )

KT ' (B.7)

e a condigao de degenerescéncia & dada por

-1 73
o >> |¥Zlr/5.93x10 ] i (B.8)
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