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"0 significado da-estrela @ um-problema difieil

de se estabelecern. Contudo, podemos esiar p?/t-.
%os de apenas uma.coisa: ou.a estreld absoluta

mente -nada-nepresenta para a Humanidade ou ela

sdgnifica.algo de impontinela Zao inanscenden-

tal que esta.alem do aleance e do entendémento -
de qualquer sen humano®.

Kepler (1604)

Mas talvez:

"A coisa mais incompreensivel acerca do mundo
¢ queele € compreensivel”.

Einstein (1949)
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RESUMO

A fim de investigar o papel da captura eletrGnica no
fendmeno de colapso gravitacional de pré-supernovas, foi realiig
do um c@lculo hidrodiramico, em que se acoplou uma rede de equa-
gbes de captura, de decaimento e de reagdes nucleares. Adotou-se
um modelo simplificado de estrela (modelo homogéneo) e utilizou-
-se a aproximagdo de gas ideal de Fermi para o mar de elétrons
e neutrons livres. O problema da transferencia de emnergia dos
neutrinos foi curto-circuitado, através da introdugdo de um parid
metro. Contudo, € apresentado também o tratamento ndo-simplifica
do, até o ponto de evolugdo quase-estdtica em direc3o ao colap
so, visto que o tratamento mais completo € imexequivel no momen-
to apenas por questdo de tempo de calculo.

As taxas de captura e de decaimento beta, bem como as
de emissdo retardada de neutrons, foram calculadas pela chamada

teoria grossa de decaimento beta, ao passo que as taxas das de-

mais reacgdes foram determinadas pelas teorias usuais.

S3o apresentados os resultados ﬁara uma estrela de
3.5 My, com densidade de 2 x 10° g/cm3 e temperatura de 10° %k .
Resultados preliminares do cilculo ndo-simplificado também sao

mostrados, a guisa de comparacgao.



INTRODUGKO

Coiapso gravitac%ona] de carocos estelares, assunto
deste trabalho, se enquadra num assunto maior, que ® o de Mode-
los Estelares e Evolugdo Estelar.

Modelos Estelares e Evolugdo Estelar constituem hoje
objeto-importante de pesquisa para dois ramos independentes da
Cigncia: a Astrofisica Nuclear e a Astronomia. Evidentemente os
enfoques sdo diferentes: a Astrofisica Nuclear utilizando, como
ferramenta, a Fisica Nuclear, e a Astronomia coletando dados ob
servacionais, como luminosidade estelar, massa, espectros, etc.
Contudo, ndo obstante isso (ou gracas a isso), elas'se comple -
tam, da mesmissima forma como se completam a Fisica tedrica e a
F?éica-experimenta].

Em termos esquematicos, temos:

Dados Astronomicos — F—— Fisica Nuclear

Modelos Estelares
e

Evolugao Estelar

L-———— Colapso Gravitacional

Figura 0.l — Modelos Estelares e Colapso Gravitacional.



0 nosso trabalho se situa no lado direito da Fig. 0.7,
dentro do campo da Astrofisica Nuclear. E desnecessario notar
que estas investigagoes, tal como mostra a Fig. 0.1, tem em al-
guns casos realimentacdo. Em outras palavras, a partir da Fisi-
ca Nuclear, por exemplo, testam-se modelos estelares e calcula-
-se a evolucdo estelar. Os resultados sdo analisados e podem
servir de base para a Fisica Nuclear ter melhor conhecimento de
suas proprias leis e, assim, propor novas teorias. Estas novas
teorias conduzem a novos modelos, etc, ate chegar a resultados
mais proximos da observagdo. ~

Convem, em primeiro lugar, levantar, a titulo de jus-
tificacio filosbfica, uma questdo afinal inevitavel. As 1leis
fisicas, obtidas do estudo de fenomenos do microcosmos (fenome-
nos nucleares, atomicos e moleculares), serdo iguaimente aplica
veis aos fenomenos do macrocosmos, inclusive aqueles em que a
densidade e a temperatura atingem valores extremos, quase inima
ginaveis em te;mos terrestres ?

Em principio, nada nos garante que sim. Mas, 8 claro
que a Astrofisica em geral e a Astrofisica Nuclear em particu -
lar, devido a absoluta falta de experimentagd@o e 3 quase impos-
sibilidade de medidas e observagoes diretas, hdao de ter como
ponto de partida um conjunto de extrapolacoes e modelios. Tai§
extrapolacoes e modelos, obviamente, tem que ser feitos tdo ra-
zoaveis e seguros quanto o conhecimento tedrico e observacional
possam permitir.

Com efeito, naoc ha outra alternativa sendo trabalhar
com o que se tem. Por isso, como hipotese de trabalho, postula-

-se em Astrofisica a validade da extrapolacao das leis fisicas,

tais como nos as conhecemos, para o Universo inteiro.



Esta hipbtese nao & trivial, como nao & trivial que a
22 1ei da Termodindmica seja aplicavel em todos os fenomenos da
Natureza, nem que as leis da Mecdanica Quantica funcionem a con-

14

dicoes extremas (por exemplo, densidade da ordem de 10 g/cm3,

temperatura ao redor de 109 %k,

condigoes essas que sao encon -
tradas em estrelas de neutron, ou ainda densidades maiores, co-
mo as encontradas durante o "Big -Bang"). Mais especificamente,
fazendo a extrapolagio e admitindo a .sua validade, evitamos dis
cutir problemas complexos como os mencionados acima, bem como
outros, a saber: continuidade do espaco-tempo, efeitos quanti -
cos na gravitacdo, etc(l).

Cabe agora a pergunta: o que & colapso gravitacional?
Em resumo, trata-se do seguinte: no estdgio final de sua evolu-
¢30, uma estrela, tendo massa maior que um certo valor critico,
entra em instabilidade gravitacional, e a estrela comeca a se
contrair rapidamente. Quando a velocidade de contracgdo se torna
da ordem da velocidade de queda livre, dizemos entdo que a es -
trela esta colapsando.

0 colapso (em linguagem mais especifica, a implosdo)
marca o inicio do processo de "morte" catastrofica da estrela,
que se completa em geral com uma violenta explosdo de suas cama
das mais externas. Tais explosdes, devido a alta Tluminosidade,
foram batizadas por Baade e Zwicky, em 1934, como sendo superno
vas, isto &, estrelas mais brilhantes que as novas.

Segundo teorias correntes, das explosdes de supernova
podem resultar tanto pulsares (estrelas de neutron girantesj),co
mo buracos negros (singularidades na métrica de Schwarzchild) ,
ou mesmo desintegracdo completa da estrela, conforme o valor de

certos parametros, tais como a massa e a densidade central da
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estrela, a composigdo gquimica, etc.

Com efeito, depoié da descoberta dos pulsares em 1968
por Hewish et a1.(g)(Hewish e Bell ganharam o Nobel de Fisica
de 1976 por causa disso),as pesquisas em torno do colapso gravi
tacional e das explosGes de.supernova ganharam em impeto e enm
quantidade, ainda mais, favorecidas com o advento de novas tec-
nicas em Fisica experimental e em Astronomiat na faixa otica ,
radio, raio-X e infravermelha.

Alem destﬁs, existem outras razoes tambem que Justifi
cam o grande interesse despertado pelas explosoes de supernova.
De fato, ao que tudo ind{caw e nelas que encontramos a realiza-
¢do mais efetiva das condi¢fes fisicas extremas -- diriamos, au-
ténticos "Laboratorios cosmicos”. E nestes superiaboratorios
ha indicios de que ocorrem muitos fenomenos fisicos que ndo sao
observados normalmente na Terra, tais como a sintese de elemen-
tos pesados por-captura rapida de neutrons, a producdo de raios
cosmicos de altissima energia, a formacdo de estrnelas dé neu-
tron, etc, e que podem representar um papel importante para um
melhor esclarecimento quanto 3 abundidncia de elementos pesados
no sistema solar e quanto 3 distribuigdo de materia no Universo,
e (por que n3ao ?) para uma .compreensao melhor da propria origem
do Universo.

A proposito, quanto a este Gltimo Ttem, & bem conheci
do que a teoria do "Big Bang" de Gamow para a origem da matéria
primordial, embora consistente com as equacoes de Einstein (so-
lugdo de Friedmann, de um Universo em expansio) fica bem mais
achegada as posicles dos tedologos que as dos cientistas, o'que
ndo deixa de ser para estes um pouco desconcertante. A teoria

do "estado estacionario" de Hoyle, depois da descoberta no Uni-



verso da radiacdo de fundo de 2,7 o por Penzias e Wilson em
1965(3) (o que deu a eles tambem ¢_Nobel de Fisica em 1978),c0é
firmando o Universo em expansao de Friedmarn, foi praticamente
deixada de Tado.

Mais recentemente, explosboes de supernova foram utili
zadas para explicar a origem.do sistema solar e a formaggo de
alguns tipos de "clusters" gLobuTares(i) (conjunto de estrelas
situadas no halo galatico).

A ideia de estrelas colapsadas data de 1932, com Lan-
dau, que levantou a hipotese de que determinadas estrelas, apos
a queima de seu combustivel nuclear, entram em colapse e, Vvao
formar carocos de matéria superdensa fria, espécie de nucleos
gigantescos. 7

Mas so em 1939, com Oppenheimer e Vo]koff(éj, e que
se procedeu ao primeiro calculo de equilibrio hidrostatico da
materia catalizada superdensa. Eles aplicaram, em cima de um
93s degenerado-de neutrons, as equacoes de equilibrio hidrosta-
tico, derivadas da -Relatividade Geral por Tolman, e encontraram
que carogos com massa maior que 3/4 MO deveriam se colapsar. Em
outras palavras, para carocos com massa alem desse limite , a
pressio de gas degenerado de neutrons @ sempre insuficiente pa-
ra contrabalancar a pressdo gravitacionatl. ’

Em 1957, Burbidge, Burbidge, Fowler e Hoy]e(é) propu-
seram um mecanismo capaz de provocar a implosao: a fotedissocia
¢do do 56, Levantaram tambem, neste mesmo trabalho, -a ideia
de. que-a prﬁbria implosao possa conduzir @ explosdo de superno-
va. Anos mais tarde, em 1964, inspirando-se no processo Urca de
Gamow e Schoenberg, Bahcall determinou a taxa de captura eletro

-nica no continuo, visando 3 sua aplicacdo em colapso estelar. A



captura eletronica passou, ent@o, a ser um forte candidatoao me
canismo de impiosdo. Em seguida, modelos de pré-supernovas (es-
trelas no est3ggio imediatamente anterior 3@ implosao) foram pro-
postos. Fowler e Hoyle, em 1964, lancaram o modelo de gads poli-
tropico, e Chiu, em 1966, o modelo de carogo isotermico.

Finalmente, o aspecto dinamico do colapso foi investi
gado pela primeira vez por Colgate e White, em 1966(1). E bem
sabido que o neutrino, uma vez formado pelos processos de inte-
racao fraca que ocorrem no interior da estrela, escapam livre -
mente, gracas a seu grande livre percurso medio. Colgate e Whi-
te, entre outras coisas, tiveram o merito de propor que a mate-
ria do caroco estelar possa ficar opaca a neutrinos nos instan-
tes finais da implosdo.

As principais dificuldades do c3dlculo hidrodinamico

foram (e algumas continuam sendo) as seguintes:

1

1)
2)

0 método numérico de resolver as equagoes. da Hidrodindmica;

a equacdo de estado da matéria e a composigdo quimica;
3) - a equacdo de transporte de energia por neutrinos;

4) - as taxas dos processos de interacdo fraca.

Em relacdao a estas dificuldades, Colgate e White f%zg

ram, na mesma ordem, o seguinte:

1) - utilizar o metodo de aproximagdo por equacdes de diferen -
cas finitas — aproximagdo Tinear — tal como desenvolvida
por von Neumann e Richtmeyer;

2) - pegar uma equagao de estado, dada em tabela no plano tempe
ratura-densidade;

3) - simular a equacdo de transporte de neutrinos, atraves de um

processo simples a que chamou de "deposicdao” de neutrinos
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nas camadas mais externas da estrela;
4) - lancar mao de expressoes aproximadas para as taxas dos pro

cessosmais importantes, tal como a captura eletronica.

Eles chegarém E,conc1usio de que estrelas, tanto de
massas pequenas (> 1.5 M@) quanto de massas grandes (o 10 M@) s
implodem da mesma forma, gquer a causa seja a fotodissociac@o do
ferro, quer seja a captura eletronica.

Imediatamente apos o trabalho pioneiro de Colgate e
White, Arnett publicou dois trabalhos, um em 1966 e outro em
1967(§), em que procurou melhorar a aproximagdo da deposigdo.
Com efeito, ele admitiu que o livre percurso medio dos neutri-
nos @ muito menor que a‘dimensio Tinear em que as grandezas ma-
croscopicas tem variacoes sensiveis, e introduziu a aproximacdo
da difus3o para o fluxo de neutrinos, construida em analogia
com a difusdo de fotons.

Arnett fez tambem os c@lculos,-para efeito comparati-
vo, usando o modelo de Chiu. Contudo, na determinacdo da opaci-
dade media de Rosseland, ele levou em conta apenas o espalhamen
to e]étron—neutrino. Seus resultados mostram que, sem {nc1uir a
opacidade de neutrino, naoc pode haver ejecdo da envoltoria , o
que .estd em concordancia com Colgate e White. Mostrou ainda que
implosdo so e acompanhada de explosdo de supernova, se a massa
estelar for suficientementé peguena, da ordem de 2 Mg- Neste ca
éo, fica um caroco remanescente de neutron, quente (ao contra-

rio do resultado de Colgate e White, que o preve frio),que,apos

o esfriamento, pode tornar-se uma estrela de neutron.
Todos os trabalhos citados acima ficaram apenas den-
tro da aproximacao Newtoniana. Em 1967, Schwartz(g) fez um tra-

tamento relativistico geral do problema do colapso gravitacio -



nal. Foi mostrado tambem que; na implosao, o aquecimento do ma-
terial pelos neutrinos provenientes do carogo de neutron quente
e suficiente para exﬁ]odir'a envoltdria. Seus resultados mostra
ram que os efeitos }e1ativﬁsticbs ndo sdo importantes.

Wi1soa(lg), em i971, tratou tambem o colapso no con -
texto da Relatividade Geral, poreém investigou o fluxo de neutri
nos com mais detalhes (empregou uma -equacao de transporte de
BoTtzmann com metrica apropriada). Chegou 3@ conclusdo de que a
condugdo de calor por neutrinos ndo ejeta material em nenhum ca
so de estrela em colapso.

. Ainda 3@ luz da Relatividade Geral, mas sob um enfoque
totalmente diferente (de teoria de campo), ha trabalhos recen
tes(ll) que tratam do colapso gravitacional e da estabilidade
de sistemas constituidos de nuvens de particulas, submetidas si
multaneamente 3 gravitagdo e a um campo escalar neutro, repulsi
vo, de curto alcance. Estes estudos, contudo, estdo mais orien-
tados para a formulacdo de modelos de particulas elementares.

Quanto ao estudo das explosdes.de supernova, uma fon-
te seria de dificuldades provem do fato de que a quantidade de
dados observacionais confiaveis & extremamente pequena.

Para se ter uma ideija, a fregquéncia de .explosdes de
supernovas numa "galaxia média” &, por estimativas mais recen-
tes, uma vez em cada 100 anos ! Em nossa galaxia, ha régistro
de apenas 6, com uma taxa de explosao estimada em uma para cada
50 anos(lg).

Como se isso ndo bastasse, existe ainda o problema in
sanavel da imprecisdo que acompanha as medidas das grandezas as
tronomicas de interesse, a saber: a distancia ao Sol, magnitude

absoluta, massa, etc.



A baixa estatistica e a fraca confiabilidade de algy
mas medidas essenciais, aliadas '@s dificuldades computaéianais
{em termos de tempo de cilculo e precisio das aproximagbes -as
equagoes.da Hidrodindmica), constituem no momento uma das bar -
reiras mais sérias, e impOem um ritmo lento ao avanco da teoria.

Apesar desta gama de dificuldades, convem ressaltar
que o estudo e a investigac3o dds explosdes de supernova ndo sio
simples atividade especulativa ou discussdo académica. Muito pe
1o éoqtririo, representam um esforgo valido e muitas vezes re -
compensado de aproveitar tanto quanto possivel estes "Zaborato-
nios cosmicos™ para (quem sabe ?) tentar ampliar o pouco conhe
cimento que temos do Universo. .

Como exemplos de algum progresso nesta area, citamos:
a identificagdo dos pulsares com estrelas de neutron girantes ;
2 origem-dos rajos cosmicos em explosces de supernova; a expli-
cacdo da curva de abundincia de elementos pesados (além d056Fe)
atraves de nucleosintese por processo-r (processo de captura ra
pida de neutrons) em supernovas; estimativas da idade do Uﬁiveﬁ
so atraves da meia-vida de elementos "refBgios", como por exem-
plo, o renio e o osmio ( nuc]eocosmocrono]ogia)(li); buracos ne
gros como novos e importantes elementos na distribuicdo de mate
ria no Universo; identificacdo dos quasares, etc.

Un ponto relevante que at® hoje ndo recebeu um trata-
mentc adequado & o referente.ao papel da interacdao fraca no pro
cesso do colapso. Mais especifiicamente, qual a importancia da
captura eletronica para o colapso estelar ?

As conclusoes, obtidas por Colgate e White e por Ar -
nett, sio no minimo insatisfatorias, visto que eles trataram a

captura eletronica em bases bastante intuitivas, usando uma es-



~-10-

pecie de "simulacao” ao processo real. A fim de se conseguir um
resultado confiivel, @ inevitivel que se realize um  trabalho

abrangehdo os seguintes pontos:

1)} seguir, a cada passo do processo hidrodinamico, as reacoes
de captura eletronica. Isto implica em calcular as taxas de

reacdo de captura de todos os nucleos erivolvidos;

2) determinar a taxa de emissio de energia por neutrinos, em.ca

da etapa do calculo hidrodinamico;

3) calcular o peso.molecular medio por eletron como fungao tanto

da Hidrodinamica quanto da captura eletronica.

Outro aspecto importante que a literatura deixou ain-
da aberta ® o seguinte: Colgate e White, e Arnett trataram a
equacao de transporte de energia por neutrinos no limite de opa
cidade infinita e de opacidade nula (transpar&ncia completa) ,
respectivamente. A regido de transicdo entre transparéncia to-
tal (perda de energia local) e opacidade infinita tem que ser
investigada com maior cuidado.

Por outro lado, a descoberta recente de correntes neu
tras na interacdo fraca obriga que se levem em conta outros pro
cessos que dio contribuicdo para a opacidade, tal como o impor-
tante processo de espalhamento coerente dos ntcleos.

Sato(li), com efeito, realizou um c3lculo a base da
teoria de Weinberg de finteracdo fraca e chegou a um resultado
que poe em xeque o papel ate entao incontestavel da captura ele
tronica no processo de colapso estelar. Segundo seus cilculos,
0o caroco se torna opaco a neutrinos antes que a captura eletro-
‘nica pelos nucleos se processe apreciavelmente, de modo que o0s

neutrinos ficam confinados no caroco. Em consequéncia, a neutro
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ni;agio dos niicleos © fortemente inibida pelo ﬁar degenerado de

neutrinos que se forma e-pelés capturas de neutrinos ( processo

inverso a captura e]etran{ca).
hed 4

Entretanto, tudo indica que o problema, 1onge de fi-
car esclarecido, esta apenas a éxigir um calculo mais apropria-
do. Diante disso, resolvemos investigar o colapso gravitacional
de carogos estelares, a luz das novas teorias em?interagﬁo fra-
ca e em Fisica Nuclear, e fazer o acoplamento das equacoes da
Hidrodinimica com as equagdes de reagio nuciear. Nosso objetivo
e discutir o papel da interacdo fraca em geral e da captura ele
tronica em particular no fenomeno de colapso .estelar. Infeliz -
mente, surge aqui um probiema serissimo, embora*de ordem prati
ca: o acoplamento completo da Hidrodinamica com equagdes de rea
¢do nuclear requer tempo de calculo extremamente grande, e isto
constitui no momento uma forte condigdo de contorno.

Como o problema de transporte de neutrinos nao tem ain
da um tratamento de facil utilizacdo e tendo em vista as limita
¢oes.de tempo de calculo, escolhemos entdo um "approach” dife -
rente para atacar o problema. Partimos de um modelo simplifica-
do (o chamado modelo homogeéneo, de uma so camada), e curto-cir-
cuitamos a questfo do fiuxo de neutrinos, mediante a introducao
de um parametro apropriado. Gragcas a isto, tornamos exequivel o
acoplamento que desejamos. E claro que apenas aspectos qualita-
tivos podem ser discutidos.

Contudo, por questdoes de unidade e completicidade s
apresentamos o tratamento de modo completo, chamando a atengdo,
guando for o caso, para as simplificacOes feitas. Por fim, cabe

lembrar que esta nossa tese n3o tem pretensdo de dar resultados



-12-

definitivos?-- a palavra final — nos topicos que resolvemos discu

tir e investigat. A razao, como jE'afirmamos em a1guﬁ ponto aci-

m;=e vale repetir, © que o campo da Astrofisica & bastante mina-

do de incertezas, de parametros ajustiveis, de modelos muitas ve

zes "ad hoc", de aproximagOes supersimplistas que talvez deixem

escapulir algumas a]té}nativas importantes. A noé%a 'intengﬁo é_
dar uma contribuigao no sentido de estreitar estas dincertezas ,

fazendo uma investigacdo mais detalhada e, tanto'quanto as condi

¢oes atuais nos permitem, com melhor-aproximagdo.

0 esquema da tese © o seguinte:

No Capitulo I, comecamos com a apresentagdo do colapso
gravitacional como ponto final de evolucgdo estelar é; em segui -
da, fazemos um breve histOrico das supernovas, bem como uma dis-
cussdo dos mecanismos de implosdo e explosao de supernovas. Fina
tizamos o Capitulo I, discutindo os modelos de preé-supernovas e
a evolucdo quase-estitica em direcdo ao colapso. 0 tdpico impor-’
tante de interag§o fraca e tratado no Capitulo II. 0 Capitulo
I1I & reservado para discutir as equacdes de reacio nuclear. No
Capitulo IV, introduzimos as equacoes da Hidrodinamica Newtonia-
na com reagdes nucleares. A equacdo de estado B apresentada no
Capituio VI. Alguns apéendices (um sobre metodos numéricos e ou-
*tro sobre teoria grossa da captura eletronica) completam o nosso

trabalho.



CAPTITULO I

COLAPSO GRAVITACIONAL E SUPERNOVAS

1.1 - EVOLUCRO ESTELAR

0 colapso gravitacional nada mais @ que o principio
do fim de um processo evolutivo estelar. Um fim que &, em ge -
ral, caracterizado por uma explosdo de supernova. Cabe, entdo,
a pergunta: como uma estrela nasce, cresce e morre ? Em outras
palavras, quais os processos fisicos importantes que determi-
ném a.sua Tinha evolutiva ao longo do ciclio vital ?

Antes de ensaiar uma resposta, devemos lembrar que a
evolugdo estelar tem dois parametros criticos: a massa da estre
la e a composi¢do quimica. A razao & facil de se entender. A me
dida que a estrela evolui, os elementos podem se tornar degene-
rados e, guando isso acontece (potencial quimico > energia téer-
mica), ha uma modificacdo radical na equacdo de estado, que pas
sa, entdo, a nao depender mais da temperatura, ficando apenas
fungdo da densidade. Em cohsequéncia, a propria estrutura este-
tar sofre mudangas.

C ponto importante 8 que esta degenerescenciados ele
trons comeca em fase de evolugao mais jovem quanto menor e a
massa da estrela.

Isto pode ser visto atraves do seguinte argumento. As
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estrelas mais massivas t€m um tempo de evolucdo mais curto (sdo
mais jovens, pertencem a Populacgdo 1), ao passo:qué as menosmas
sivas apresentam um tempo mais longo (estrelas mais velhas, de
Populagdo II). Como o tempo de queima de combustivel nuclear e
dado por t « M/L, onde M e L sao, respectivameﬁ%e, a massa e
a luminosidade da estre]a,‘entEO, o fato de as estrelas men;s
massivas terem um tempo maior de evolugdo significa queelas tém
uma luminosidade relativamente.muito mais baixa. E disto implica
justemente que o gas se -encontra na regiao degenerada. Assinm ,
por exemplo, para estrelas massivas (3 15 MQ), a degenerescen -
cia pode ser desprezada em toda a extensao da vida ativa da es-
trela. 0 mesmo, entretanto, ndao pode ocorrer com estrelas menos
mssivas (< 0.5 Mgy), para as quais a degenerescencia ‘ja se tor-
na apreciavel mesmo na fase inicial da sequéncia principal.Alem
disso, a pressao de radiagdo, quando comparada com pressdo de
gas perfeito, ndo pode ser desprezada no caso de estrelas com
massa maior que 5 Mg. '
Por outro Tado, Chandrasekhar(lé) resolveu uma ques-
tdo importante para a evolugdo estelar que € relacionada com a
massa. Em essencia, € o seguinte: até que valor da massa, o co-
lapso de uma estrela de materia fria (catalizada) pode ser evi-
tado pela pressao de um gas degenerado de eletrons ?
0 resultado que ele obteve foi:
Moy = 575 Mg/u’ (1.1.1)

onde u, € o peso molecular medio por elétron e & dado por

- .
F;-%—A—— (1.1.2)
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sendo X_i a fracao em massa do elemento i. Para uma composicdo
quimica déda por 56Fe puro, u, = 2.15, fornecendo MCh =1.24Mg.
Havendo predominancia de elementos leves, em que neste caso

My > 25 entdo, Mo - 1.44 M

Ch 8

Deste modo, & evidente que as linhas de evolucdo vao
dependé; de qual categoria de estrela (em termos de massa) esta
mos tratando.

Voltando @ pergunta inicial, e ate onde atualmente se
5ode,responder, as jdeias basicas sdo as seguintes:

Evidentemente, tudo comeca com o "Big Bang" — o ins -
tante zero do tempo. Apés a Grande Explosdo, formam-se nuvens
de gas difuso, rarefeit;, constituido principalmente de hidrog§
nio, com pequena percentagem de elementos mais pesados, como he

1i0, carbono, nitrogénio e oxigenio. Tais nuvens sao chamadas

de proto-estrelas.

1.1.1 ~ Pae-Sequéncia Principal

0 nascimento 'da estrela ocorre quando ndo-homogeneida

des na distribuig¢do da mateéria ddo origem a instabilidades gra-
.

vitacionais que provocam, por sua vez, a condensacao do gas. Em
seguida, devido 3 autogravitagio, a estrela se contrai. Conse =
quentemente, ela esquenta e, ao mesmo tempo, comega a irradiar
energia atraves das camadas mais externas (tudo isso, as custas
da energia gravitacional liberada). Quando a temperatura atinge
‘o valor limiar de jonizacio do hidrogenio (13 eV), o g3as se io-
niza e os eletrons Tivres passam a exercer uma pressao que vai
se opor a contracdo.

Este periodo de infancia da estrela, conhecido tambem
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como estagio de pre-sequéncia principal, se caracteriza pordois
aspectos importantes:

1) - gravitacdo @ a unica fonte de geracdo de energia;

2) - a temperatura ainda ® insuficiente para .provocar o inicio

das reacoes termonucleares.

Durante este estagio, a evofugio da estrela se proces
sa come se fosse atraves de uma sequéncia ge»esfhdps de equili-
brio hidrostatico. 0 argumento para isso & o seguinte: a escala
de tempo hidrodindmico, dada por

t, = /R/g (1.1.1.3)
com g = GM/R2 onde G denota a constante gravitacional, &8 muito

menor que a escala de tempo teérmico, dada por:

tt o~ T (1.].]-4)

No caso do Sb], por exemplo, tomando os respectivos

valores para o raio R, a massa M, a energia termica Et {energia -

termica por particula = 3 kT, com T = 107 oK) e a luminosidade

L, obtemos:

th ~ 103 seg e tt ~ 107 seg

o que justifica, com efeito, a hipotese acima.

A fase de pre-sequéencia principal tem duracdo relati-
vamente curta: cerca de 107 anos para estrelas com massa da or-
dem da massa do Sol. Ao final desta etapa, a densidade ja chega
al g/cm3 e a temperatura atinge a valores tdao e1evados(nﬂ07 0K)

que comeca a provocar a fusdo do hidrogénio.



-17-

1.1.2 - Quedma do Hidaogénico: Fase de Sequineia Prin-

cipal

Comega, agora, um novo periodo de vida na estrela
- a sua adolescencia -- correspondendo ao estagio de sequéncia
principal no diagrama de Hertzsprung-Russel.(Tuminosidade ver -
sus temperatu}a)(lﬁ). A fase de sequéncia principal 8 marcada
pela queima do hidrog8nio, isto &, pela transformagdo do hidro-
genio em helio.

Esta transmutacao & feita através das conhecidas ca -

deias pp. A primeira cadeia pp (chamada de ppl) & dada por(ll):

1) pt+p-d+et oy

. (1.482 Mev)
2) d+p > SHe + v (5.493 MeV)
3) %e + SHe » MHe + 2p  (12.859 Mev)

0s numeros em paréntesis sdo os valores Q das respectivas rea-
¢oes, calculadas (em massas atomicas) para as condicdes inici
ais apropriadas ao Sol.

- Quando 4He se torna suficientemente abundante e a
temperatura suficientemente alta, a cadeia ppll passa a ser

competitiva:

1) e 2) 4dgquais a ppl

3) e + %He » TBe + v (1.586 MeV)
7 - 7.

4) "Be + e ~» “Li + Ve (0.861 MeV)
7. 4

5) "Li 4+ p > 2 *he (17.347 MeV)

Como o 7Be, dependendo das secoes de choque relati -~

vas, pode capturar tanto eletron quanto proton, temos mais uma
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alternativa, a cadeia pplIIl:

1), 2), 3) iguais a ppIl
7 8 .
4) ‘Be+ p.> B+ v (0.135 ‘MeV)
5) 8 o Bge 4 ot 4 v;
(18.074 MeV)
6) B%Be » 2 “He

Em cada uma desfas cadeias de fusdo, l1ibera-se uma quan
tidade de'energia extremamente grande (= 20 MeV), cerca de 1%
da energia de repouso das particulas reagentes. '

Em relacg3o as cadeias pp, exigte um ponto ainda ndo
satisfatoriamente resolvido. Trata-se do seguintei.

Experiéncias recentes para detetar o fluxo de neutri-
nos do Sol atraves da reagdo 37C1(ve,e'j37Ar, forneceram resul-
tados bem discrepantes dos valores teoricos, calculados a par-
tir da teoria de evolucdo solar (o valor tedrico para a taxa de

contagem de atomos de 37pr & cerca de 9 x 10735

37

atomos por se -
gundo por atomo de C1, o que corresponde a aproximadamente 6
vezes o valor experimental).

A fim de explicar esta discrepancia, Fetisov e "Kopy
sov(lg) sugeriram a existencia de uma ressonancia no sistema

e + 3He (nivel 0% no 6

.3

Be justamente acima do Timiar de 3He +
He), de modo que isto poderia aumentar a taxa de reacao da
cadeia ppil e, em consequencia, reduzir o fluxo de neutrinos pro
venientes das cadeias ppII e ppIII. Contudo, Barker(lg) apresen
tou fortes argumentos, mostrando que a existéncia de tal resso-
nancia @ muito improvavel. A razdo e que, para efetivamente ex-
plicar o baixo fiuxo de neutrinos solares, seria necessario ad-

P - s . = +
mitir valores extremos para varias propriedades do nivel 0 do
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68e (por exemplo, uma largura extremamente pequena < 1 ev).

No caso de gstre]as com mistura de elementos mais pe-
sados, como parece se} 0o caso da maioria das estrelas, deve-se
levar tambem em conta um outro processo, bastante competitivo ,
de queima de hidrogénio: o chamada ciclo CNO, proposto indepen-
dentemente em 1938 por Bethe e von weizsacker(gg). 0 ciclo CNO

& dado por:

1) 1204 p» By y (1.944 MeV)
2) B Bos et a v, (2.221 MeV)
3) Beaps Mysy - (7.550 MeV)
4) e p o o+ y (7.293 MeV)
5) 150 = 15N + et 4 v (2.761 MeV)
6) 15N + p o Y2C 4 Yhe (4.965 MeV)

0 ]ZC exerce meramente um papel de catalizador.

Existindo desde o inicioc oxigénio, o que pode aconte-

cer se:
5y 4 b s 1604y (12.126 MeV)
Entdo:
160 4 oo TR 4y (0.601 MeV)
e L, 179 4 ot o Ve (2.762 MeV)
70 4 po 14N Y (1.193 MeV)
14

o que vai aumentar a abundancia de N.
Convem ressaltar que as cadeias pp e o ciclo CNO ope-

ram simultaneamente na maioria das estrelas durante a fase de
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sequéncia principal. A temperatura e as abundancias relativas
de hidrogénio e de nicleos de carbono e nitrogénio & que vdo
determinar qual sera o processo dominante.

Uma rapida estimativa nos fornece o tempo que uma es-
trela gasta nesta etapa. Admitindo que no carogo & que se encon
tra températura suficienéemente alta para reacdes termonuclea -
res, entdo, colocando massa do caroco igual a 0.1 M, e energia

2

Tiberada por reagdes termonucleares igual a 0.01.Mc™, o tempo

de vida na sequéncia prihcipal e dado simplesmente por:

E
t = -Lﬂ= 0.01 ¢? x 0.1

=

(1.1.2.5)

Para o Sol (LG = 4 x 1033 erg/seg), encontramos t ~ 100 anos.
A sequéncia principal & a fase mais longa da vida da
estrela; no final deste estagio, a estrela apresenta um carogo

(com hidrogenio ja completamente consumido), que comeca a se

contrair, e uma envoltoria, que ainda queima hidrogénio.

1.1.3 - Ands Brancas

Apos a queima de todo o.hidrogénio no carogo, a evolu
¢do da estrela vai depender criticamente de sua massa. -

Vamos discutir, a seguir, o caso em que a massa Sseja
menor que o limite de Chandrasekhar.

0 principal papel na evolugdo da estrela, neste esta-

gio, © exercido:

1) -~ pela degenerescéncia do gis de elétrons;

2) - pelo aparecimento da matéria fria, como resultado do esfri
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amento da estrela por perda de energia atraves da radiagdo.

Com efeito, na”auséncia de fontes nucleares de ener -
gia, a estrela se contrai. A energia gravitacional liberada ser
ve para manter o fluxo de energia atraves da superficie da es -
trela. A contracdo (um mini-colapso) continua até que os -ele -
trons vdo se tornando degenerados, primeiro na regido central ,
depois na envoltdria, e vdo contribuir com um gradiente de pres
sio para freiar o colapso.e restabelecer o equilibrio hidrosta-
tico. Neste ponto, a temperatura .na superficie e m104 %k, a
densidade central w106 g/cm3, 0 raio m103 km, é a luminosida
de @ devida unicamente a energia termica dos nucleos que ainda
se encontram em estado nao-degenerado. Esta Ultima fase da vida
da estrela — uma morte ndo-catastrofica — & conhecida como es-
tagio de and-branca.

0 tempo que a ania-branca leva para esfriar depende da

6 0

temperatura e da composicdo quimica. Para T = 5 x 10 K e A =

9

= 20, por exemplo, leva cerca de 10° anos. E efetivamente um pro

cesso.de morte lenta.

1.1.4 - Quedima de Helio: Fase de Gigante Vermelha

No caso de a massa da estrela ser maior que o Timite
de Chandrasekhar, a presenca de hélio no carog¢o marca a proxima
etapa da evolugdo estelar, que & a correspondente a de gigante

vermelha.

Nesta fase, a estrela tem duas fontes de energia:

1) -~ queima de h®lio, no carogo;

2) - queima de hidrogénio, na envoltoria.
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A queima de heélio se processa da seguinte maneira:

4Hg + YHe T “Be

8 4

Be + ‘He Z

¥
—_
N
©
*
—
N

0u, em notacdo mais compacta:

He = 12¢% 5 120 4 Y (7.274 MeV)

razdo por que e conhecida por reagdao de 3o0. Neste estagio,a tem
peratura atinge a ~ 1.08 9% e a densidade ~ 105 g/cm3.

Uma vez exaurido o helio do carogo, este se contrai.0
carogo pode ser degenerado ou nao, dependendo da massa da estre
la. De qualquer maneira, possivelmente devido ao aquecimento cau
sado pelas ondas de choque de rarefacao que se formam, a envol-
toria se expande, o que faz cessar a queima de hidrogénio  nas
camadas mais externas, devido @ queda de temperatura. Neste pon
.to, a estrela se move para gigante vermelha -ou supérgigante ver

nmetha do diagrama H-R.

1.1.5 - Queima de Caxbono e Oxigénio e de Outros Ele-

mentos Pesados

Em seguida a queima de helio, vem a queima de carbono
e oxigénio, que sdo agora os elementos mais abundantes.

Contudo, estrelas com carogo de massa menor que 0.7MG
(massa critica para queima de carbono, que corresponde ao Timi-
te de Oppenheimer-Volkoff para carocos densos) devem simplesmen
te morrer como ands brancas.

Tratamos aqui de situac3ao em que 0 carogo tem massa
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maior que aquele limite. Neste caso, ocorre a queima do carbo
nJth

1267, 120 5 2045 4y (13.930 MeV)
23Na

>

+p (2.238 MeV)

> 20Ne 4 o (4.616.MeV)

> 23Mg + 0 (-2.605 MeV)

> 180 4 26 "(-0.114 Mev)

Aqui surge uma dificuldade: o grande numero de canais
de saida. Experiéncias com energia mais alta mostram, entretan

2000 + 0 e 3ja 4 p sdo os mais prova -

to, que os canais
veis. Cada reagdo de queima de carbono libera uma energia media
de 13 MeV.

Quanto 3@ queima de oxigénio, temos:

V6 + 160 5 325 4 v "(16.539 MeV)
31

>34 p (7.676 MeV)

35 4y (1.459 MeV)

> 2853 4+ o (9.593 MeV)

s 2%g + 20 (-0.393 MeV)

Neste caso, o principal nticleo sintetizado & o ZBSi.

Alem da queima de carbono e oxigenio, encontramos tam
bem a queima de nednio, enxdofre, magneésio e silicio. Da queima
de silicio,

v+ 2855 5 Py 4 o (-10.00 MeV)
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sucede-se uma .série de reacGes rapidas que basicamente sdo ape-
nas de rearranjo: uma particula & foto-ejetada por um nucleo e
capturada por outro. 0 efeito 1iquido disso & levar os nicleos
presentes as suas formas mais estaveis, que sio os da vizinhan-

¢a do ferro (constituindo o chamado grupo do ferro), porque @&

s

27 que existe um maximo para a energia de 1igac3o por particula.
Tais reagbes sdo do tipo processo-e (processo em equilibrio) ,
discutidos por Hoy]e(gl).

Durante todo este periodo de conversdo de oxigénio em
vizinhos do 56Fe (cuja du;agio € controlada pela fotodesintegra

2

¢do do 8Si), as estrelas se encontram na fase de gigante verme

lha ou de supergigantes.

1.1.6 - Fase de Pre-Supernova

A estrela esta agora com a seguinte estrutura:

1) - um carogo, todo sintetizado a 56

Fe;
2) - uma envoltoria, possivelmente ainda formada por elementos

mais leves.

0 carogo, tendo massa sbberior ao limite de Chandra -
sekhar, se contrai, porque a.pressdo do gas degenerado de elg -
trons ndo e suficiente para contrabalangar a forte pressdo gra-
vitacional. Esta contragdo deixa o sistema em condicdes propi-
cias para a ocorréncia de uma transigdo de fase e/ou para inici
ar reagdes ultra-rapidas. Dizemos que o sistema estd na iminén-
cia de colapso. E a configuragdo a que damos o nome de pre-su -

pernova.
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1.1.7 - Supennovas e Cunrvas de Luz

Com o colapso hidrodinamico da pr&-supernova, a evolu
¢do estelar se aproxima do, fim. Embora neste estdgio final as
coisas nao sejam muito c]a;as ainda, aceita-se que existe um
ﬂneéva]o de massa para pre-supernovas que podem ejetar maté -
ria. Segundo c@lculos de Barkat(gg), este intervalo & entre 4
e 8 MO’ mas Cremos ‘que e;tes nimeros variam muité de modelo a
modelo. Com massa dentro desses limites, uma pre-supernova,em
sequida "ap colapso, explode violentamente como supernova, desin
tegrando-se pura e simplesmente ou ejetando grande parte de sua
envoltoria e deixando como remanescente um carogo denso. Neste
caso, 0 caro¢o sofre uma reimplosdac e o resultado @ uma estre-
la de neutron (configuracdo estavel), se a massa for suficiente
mente pequena. Caso contrario, o caroco entra em colapso e con-
tinua assim indefinidamente, constituindo-se num buraco negro.
E provivel que buraco negro seja tambeém o destino de todas as
pré-supernovas com massa,fgra do intervalo critico. Cameron ,
por exemplo, acredita que 90% da materia do Universo esteja_con
centrada nos buracos negros.

Mas a historia da evolucdo termina aqui ? E claroque
o material ejetado numa explosao de supernava vai formar o mate
Ha]lintereste1ar, que por sua vez serve de materia primordial
para estrelas de segunda geracao. Estas evoluem semelhantemente
e ddo origem a material para formar estrelas de terceira gera -
¢do, & assim sucessivamente ate o infinito.

Quanto as exﬁ]osSes de supernova, um aspecto dominan-
te: a sua Tuminosidade fantastica (magnitude media de -18, ener

50 52

gia total emitida entre 10 e 10 ergs), o que representa cen

tenas a milhares de vezes superior 3 irradiada pelas estrelas
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conhecidas por novas. Dai por que foram classificadas como su -
Jpernovas. ‘

Apos a classificacdo das supernovas, muitas delas fo-
ram identificadas, tanto galaticas quanto extra-galaticas. En -
tretanto, em nossa galéxia,ghi registro de somente seis. Destas,
a mais famosa e a mais e;tu&ada e a de 1054, .que .foi observada
w1os.astr5nomob chineses na Constelacdo do Touro. Sabe-se ho-
je que a Nebulosa do Caranguejo & o résu1tado da supernova de
1054, que deixou tamb®m-um remanescente — o Pulsar do Carangue

jo — bastante conhecido por ter sido o primeiro pulsar a ser
detetado. ‘

As duas Ultimas supernovas galaticas observadas foram
a2 de 1572, registrada por Tycho Brahe e que explodiu na Conste-
lagdo da Cassiopeia, e a de 1604, vista por Kepler na Constela-
¢ao de Ophiuchus. Gragas a essas observacoes, embora distantes
no tempo, foi possivel levantar, com grande precisdo, as respec
tivas curvas de luz (diagramas da luminosidade visual contra o
tempo). A.titulo de mostrar a confiabilidade de tais curvas,re
produzimos aqui, tal como se encontra em Shy]owsky(gg), o rela-
to de Tycho Brahe sobre a supernova de 1572, que foi publicado
inicialmente no tratado "De Siefla Nova'" em 1573 e, em forma
mais detalhada, inclusive discussao das observacgoes realizadas
pelos outros astronomos, no-tratado "Progymnasmata®™, em 1602.

Segundo Tycho Brahe:

v, Inicialmente a nova era mais bri]hante‘que qual
quer outra estrela fixa, incluindo Sirius e Vega. Era mesmo mais
briThante que Jupiter, que surgia depois do creplisculo, de mo-
do que sua luminosidade eraaproximadamente a de Venus, quando

este planeta alcancava seu brilho maximo... Ela manteve aproxi



-27-

madamente sua Tuminosidade por quase todo o més de novembro.
Num dia claro, ela pode sen vista pon muitos observadores E:Zuz
do dia, mesmo ao meio-dia (o grifo € nosso). A noite , estava
frequentemente brilhando atraves de uma nu&em, cobrindo as ou-
tras estrelas. A nova, contudo, nao manteve seu brilho incomum
através de todo o seu tempo de aparecimento. Ela Tentamente en-
fraquecia e finalmente desaparegja completamente. 0s estagios
subsequentes de seu declinio tomou o seguinte curso. Como ja foi
mencionado, em novembro de 1572, a nova era tao brilhante quan-
to Venus. Em dezembro, era quase igual a Jupiter e, em Jjaneiro
de 1573, era ligeiramente -mais fraco que Jupiter, mas ainda.ex-
cedia em Tuminosidade todas as estrelas de primeira magnitude.
Em fevereiro e em marc¢o, sua luminosidade era comparavel com a
de janeiro, e em abril e maio, ta3o brilhante quanto uma estrela
de segunda magnitude. Em julho e agosto, declinou ate 3 tercei-
ra magnitude e seu brilho era proximo ao da estrela mais bri -
Thante na Cassidbéia.... No fim de 1573 e em janeiro de 1574 ,
era dificilmente mais brithante que uma estrela de magnitude 5,
e em fevereiro ela alcangou magnitude 6. Finalmente, em margo,
ela se tornou t3o fraca que ndc pode mais ser observada".

Com base nestas observagoes e convertendo-as para va-
lores atualizados.das magnitudes visuais, a curva de Tuz da su-
pernova de 1572 pode ser tragada. 0 resuitado (Fig. 1.1.7.7)mos
‘tra que a supernova registrada por Tychio Brahe & do tipo I
(supernova do tipo I sdo associadas com estrelas -de Populagdo II).
A supernova de Kepler & tambem do tipo I.

As curvas de luz, junto com a velocidade radial da ma
teria ejetada, constituem um dos poucos dados observacionais de

que dispomos sobre as supernovas.
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MAGNITUDE VISUAL

NOITES

(6)

Figura 1.1.7.1 - Curvas de luz das supermovas de Tycho Brahe e de Kepler —.

1.2 - MECANISM0OS DE IMPLOSAQ

Tal como ja dissemos, $0 ocorre implosdo se a escala
de tempo da contracaoc gravitacional for da ordem da escala de

tempo-de queda 1ivre, que & dada por

No caso de uma pre-supernova de M = 2MO e R~ 108 cm,
por exemplo, obtemos tq] N 10“3 seg.. Com efeito, o tempo de
colapso ndo -vai alem de uns poucos milisegundos.

Agora, quais sdo os processos que, atuando em tao cur
to intervalo de tempo, podem ser a causa eficiente da implo -

sio ? Veremos que, de todos os candidatos possiveis, a fotodis
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sociacao de 56re ¢ a captura eletronica sao os mais fortes.

56

1.2.1 - Fotodissociacao do ““Fe

Em 1957, Burbidge, Burbidge, Fowler e Hoyle(é) propu-

seram o seguinte mecanismo para iniciar o colapso estelar:

Y + 56Fe + 13 4He + 4n

que & conhecido como fotodissociacdo d0‘56Fe. Trata~-se de uma

reagdo endotermica (tendo, portanto, energia limiar), cujo va -

18

Tor Q foi calculado como sendo Q = -2.1 x 10 erg/g.

E bastante 1ogico que tenham proposto um processc en-

volvendo o 56

Fe, uma vez que, no caro¢o da pre-supernova, 0 nu-

cleo dominante & justamente o ferro, o elemento ponto final de

toda a2 nucleosintese nas fases anteriores de evolugdo.
Basicamenfe, 3} aﬁgumento que‘e1es usaram & o seguin -

te:

Imaginemos um carogo em que a composicd3o quimica seja
meio a meio (fracdo em massa) de Fe e de He. Admitindo-se
equilibrio estatistico, as abundancias de Fe e de He s3o rela -

cionadas pela equagao de Saha

34.62
Tg

(1.2.1.6)

Tog n(He) - 77 Tog n(Fe) = 32.08 + 1.39 log Tg -

cuja forma geral foi deduzida por Hoy]e(gl).

A fim de aplicar a equagdo (1.2.1.6) ao carogoem ques

3

tdo, colocamos a densidade total igual a 108 g/cm™ (o resultado
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ndo vai depender muito d5 valor particular da densidade, desde
que dentro de certos 1imifes). Obteﬁos, entao, Tg = 7.6. Vamos-
supor, em seguida, que a temperatura aumente para T9 = 8.2. Nes
te caso, o lado direito da eg. (1.2.1.6) auﬁenta de 0.4, o que
jmpiica que o lado esquerdo deve tamb&m aumentar pelo mesmo va-
lor. Mas, aqui € que est3a o ponto importante da discussdo,
log n(He) pode apenas aumentar no maximo por 0.3. A razdo & que
n(He) pode crescer no maximo por um fator 2 (log 2 = 0.3), no
limite entdo em que todo o material & convertido em helio. As-
sim, um aumento na temperﬁtura de AT9 = 0.6 implica que
log n{Fe) seja reduzido de pelo menos 0.1, e isto equivale aum
diminuicdo na quantidade de Fe de um fator no minimo dgual a
25, dando uma distribuigcao de massa de 98% na forma de He e 2%
na forma de Fe, vale dizer, praticamente todo de hélio.

Por outro lado, como a energia necessaria para trans-

18

formar 1 grama de Fe em He (2.1 x 10 ergs) e muito maior que

a energia termica.da mesma quantidade do material (a'T9 =8 s

17

ela 8 3 x 10 ergs), entdo a diferenca deve ser coberta pela

gravitacdo, atraves de uma contracdo da pre-supernova. Sendo a
escala de tempo da fotodissociacao da ordem-de 10_6 seg, e a
fim de liberar quantidade suficiente de energia, a contraciao
tem que ocorrer rapida e violentamente, levando as camadas cen

trais da pre-supernova a um movimento de queda livre. T o co -

lapso, portanto.

1.2.2 - Capiura Eletrdnica

A transig3o Fe-He ndo @ o Unico mecanismo capazde pro
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vocar a implosdo estelar. Um outro candidato serio & justamente
a captura e1et£6nica. Em outras palavras, nas condigbes extre -
mas de temperatura e densidade que ocorrem em supernovas, 05 Nu
cleos presentes, a essa altura ja totalmente ionizados, captu -

ram elétrons do plasma que os envolve, atraves da reacgdo

(Z,A) + e” » (Z-1,A) + v,

onde (Z,A) denota o nucleo de niimero atomico Z e numero de mas-
saiAu Esta reacgdo difere da reacdo semethante em laboratorio pe
lo fatc importante de que neste caso a energia do el&tron esta
no continuo.

0 processo de captura e também um processo endotermi-~
co que reduz tremendamente a pressao interna, porque o faz du -

ptamente, a saber:

1) - reduzindo a pressdo eletronica na medida em que, com a cap
tura, reduz.o nimero de eletrons livres do’p1asma;

2) - reduzindo a pressdo de gas perfeito na medida em que daori
gem a neutrinos que conduzem energia para fora da estrela

(esfriando a estrela).

Como veremos em capitulo mais adiante, o numerc de
capturas por unidade de tempo & fungdo crescente da densidade ,
de modo qué, aumentando a densidade, aumenta a taxa da captura
que, por sua vez; aumenta novamente a densidade, num movimento
ciclico de ;ea1imentag§o. E justamente isto que provoca a implo
sdo.

A proposito, o famoso processo Urca (em homenagem ao
ex-cassino do bairo carioca da Urca), proposta por Gamow e Scho

enberg em 1941(35) s
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(Z,A) + e” > (Z-1,A) + v,

(Z=1,A) > (Z,A) + e + v,

e na pratica um mecanismo de perda de energia por emissdo de
neutrinos {o nucieo & sempre regenerado, fazendo as vezes de ca
talizador). 0 processo Urca, entretanto, constitui um mecanismo
de implosao bastante fraco, quando comparado com o da captura
eletronica. A razdo @ que, com o aumento da energia de Fermi

do el8tron, a 22 reagdo do processo (decaimento beta) & forte

mente inibida por causa da degenerescéncia.

O0s Gltimos instantes de implosdo sao de grande inte -
resse nos calculos de nucleosintese por processo-r. A razdo &
a seguinte: o lugar mais apropriado para o processo-r sao justa
mente as camadas mais externas do carago, onde .existem nicleos
e neutrons Tivres em grande abundancia, alem de condig¢des extre
mas de temperatura (o 109 0K) e densidade (~ 1010 g/cm3). Por
exemplo, em trabalho recente, Hillebrandt-et a].(gi) fizeram
cilculos dinamicos baseados num modelo de pré-supernova que tem
um caroco formado por uma estrela de neutron e uma camada de Ni,
e uma envoltdria. A camada e a envoltoria, juntas, foram dividi
das em 20 camadas iguais em massa. Admitiu-se entdo que o sitio
de processo-r est3 localizado nas 8 camadas mais internas. Como
resultado, mostraram que a curva de abundancia observada do sis
tema solar pode ser bem reproduzida, supondo-se apenas um even-

to de supernova numa escala de tempo da ordem de 1 seg.
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1.3 - MECANISMOS DE EXPLOSAO

0s principais mecanismos que podem gerar uma explosao

de supernova sao:

1.3.1 - Transporte de Momentum por Neuthrinos

Este mecanismo se baseia no seguinte: a aceleragdo

por unidade de massa (no caso de simetria esferica) & dada por

o

o
-n
~

(1.3.1.7)

1
1
T
-
5
=
1
—smlm
=
+
(2]

onde F 8 o fluxo de neutrinos e k, 0 coeficiente de absorgao
ou espalhamento.

Se

R (1.3.1.8)
¢ r

entdo .uma explosdo pode ocorrer. A desigualdade (1.3.1.8) for-

nece um Timite para a Tuminosidade Lv de neutrinos, dado por

LEdd o Ayl (1.3.1.9)

k\’ <l-cosb>
sendo <1-cos6> o angulo de espalhamento medio. Este limite &
chamado de Timite de Eddington, e constitui uma unidade natural

para a luminosidade.

1.3.2 - Transporte de Enengia por Neutninos

C transporte de energia por neutrinos & feito princi-
paimente atraves de absorcdo e de espalhamento elétron-neutrino.

A energia transportada leva o carogo a se esfriar e a envolto -
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ria a se esquentar. Com o aumento na temperatura, a pressiac do
gas aumenta e o gradiente de pressao e que eventualmente vai pro
vocar a explosdo. Porem, este mecanismo & efetivo somente se o
fluxo de neutrinos for suficientemente grande e, no caso qe es-
palhamento, se a energia do neutrino for major que a energia ci
netica dos eletrons. Neste caso, o. neutrino transfere, em me-

dia, metade de sua energia 3 mateéria.

1.3.3 - Chogue de Reflexdo

Neste caso, o transporte de neutrinos nao @ considera

do, e a explosdao comeca quando, na equacdo de movimento

o=

PO -__(_j_E _ GM
o aF T (1.3.3.10)

o termo de gradiernte de pressdo for maior que a forca gravita-
cional. 0 choque de reflexdo pode acontecer, por exemplo, quan-
do o indice adiab3dtico passa de um valor de 4/3 (gas de eletron
relativistico) para um valor de 5/3 (gés de neutron ndo-relati-

vistico).

1.3.4 - Quedimas Termonucleares Explosivas

Na envoltoria, e para certas condicOes de temperatura
e densidade, podem ocorrer reagoes termonucleares explosivas ,

tais como:

a) a detonacgd@o do carbono.,

120, 12, , 24

c + Mg + v

com valor Q igual a 13.930 MeV;
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b} a detonacdao do oxigenio,

165 , 165 . 32 ,

com valor Q de 16.539 MeV;

c) ou ainda a detonagdao do silicio

28.. 28

Si + 5

sio» 9ON5 4y

com valor Q de 10.94 MeV.

Estas detonacoes explosivas ejetam o material da man-

ta, e deixam como resultado um carogo remanescente.

1.4 - MODELOS DE PRE-SUPERNOVAS

A fim de realizar o calculio hidrodindmico do colapso,
e indispensavel ter uma configuracao inicial da estrela, isto
g, uma distribuigib apropriada .de densidade, velocidade, tempe~
ratura e pressdo. Esta distribuicdo, naturalmente, tem que ser
escoThida a partir de uma configuragdo de equilibrio ou muito
proxima do equilibrio, que ent3o fazemos evoluir quase-estatica
mente ate o ponto de pre-colapso.

Quais sao os modelos mais simples de pré-supernova ?
Para responder a pergunta, lembremos o seguinte:

Das equagoes de equilibrio hidrostatico,

dP _ _ GMp
&= (1.4.11)

2
& = 4o (1.4.12)
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onde P € a pressdo e p a densidade de materia, resulta:

2
1 d dp
-—2 d—‘; (ré— a—r:) = = 41TGp (].4.]3)
r
o_nde a equacao de estado tem a forma
P=P (p, T, {Ni}) (1.4.14)

com {N;} denotando a composigdao quimica.
Podemos resolver a eq. {1.4.13) numericamente para si

tuagoes simples, tais como:
1) uma esfera de g3as politropico; temos, entdo,

n

p=aTl (1.4.15)

onde o @8 uma constante que depende das condicoes iniciais, e n
& 0o indice politropico, que & relacionado com o indice adiabati

co vy atraves de

v =1 +% (1.4.16)

Neste caso, a eq. (1.4.13) se reescreve,

1.4 zdag--e“ (1.4.17
;‘ZB‘E(E??)" n .4.17)

onde fizemos a seguinte mudanca de variaveis:

E=r/o e 9:(!”) = p/p,
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sendo p. uma constante.
A eq. (1.4.17) & conhecida como equagdo de Lane-Emden
de indice n e o, sdo as fungdes de Lane-Emden de indice n, e se

impusermos as condigdes de contorno em £ = O,

entdo, as solugbes sdo as chamadas solugoes-E de Chandrasekhar.
No caso de indices 0, 1 e 5, existem expressdes analiticas para

as solugCes-E

2) um caroco isotérmico; temos, neste caso

T = cte.

Escrevendo a equacgao de estado como

P=RTp/upy # Kf(p)+aT/s3

onde os termos no lado direito sio, respectivamente, a pressao
de gas perfeito (incluida a parte dos nucleos, atraves do peso
melecular medio uy), a de gas degenerado de eletrons (cf. Cap.
V) e a de radiac3do, entdo, a eq. (1.4.13) adquire a seguintefor

ma:

5_17?‘% F‘;Z (1 + 2 %) g—;ﬂ = e (1.4.18)

onde fizemos .as mudancas de variaveis seguintes:
-n

E=r/a e e =p/p

com
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- RT 1/2 o A = K UA
& = 776 Pe Mp T TRT
As condigoes de ‘contorno em E = 0 agora sao:
. dn
i = H - =0
=20 E

Dos dois modelos que iremos discutir a* sequir tem

como ponto de partida estes dois tipos de solucac da eq. (1.4.13).

1.4.1 - Modelo de Fowlen-floyle

Em 1964, Fowler e Hoy]e(-z—s—) encontraram uma relacdo
aproximada entre a densidade e a temperatura, para os valores

de concentracdo em equilibrio de Fe e He, dada por

0.081
(1.4.1.19)

Tof8 = [3.82 x 108
e que estd representada na Fig. 1.4.1.2. A regido de fotodisso-
ciagdo @ dada peia parte superior da figura.

A fim de viabiTizar o mecanismo da transformagao Fe -
-He, Fowler e Hoyle propuseram entdao um modelo de estrela que
servisse de configuracdo inicial para os calculos de colapso.
Esta configuracdo ficou conhecida como modelo de pre-supernova
de Fowler-Hoyle.

Em resumo, o modelo de Fowler-Hoyle & o seguinte: uma
esfera de gis politropico de ordem 3 (isto &, um politropo de
ordem 3), com carogo nao-degenerado, por exemplio, com densidade

central igual a 3.2 x 105 g/cm3, e temperatura de 1.6 x 109 oy,
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Figura 1.4.1.2 -

Regiao de fotodissociagio e evolugdo quase-estatica.

Neste caso, 6 resultado & uma estrela com massa igual a 10 M0 e

raio de 6.2 x 109

cm, como mostra a Fig. 1.4.1.3.

A Fig. 1.4.1.2 nos mostra que a evolucgao quase—estéti

7

ca da esfera politrdpica, que no inicio segue a adiabitica
8

10

5/3

9 10

3

log p (g/cm

Politropico

45

Isotermico

Fgura 1.4,

3
9 log R(cm)

1.3 - pistribuicao de densidades no modelo isotermico (escalas 3

esquerda e abaixo) e no modelo politrdpico (escalas 3 di —

reita e acima).
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(baixa densidade, baixa temperatura) e no fim a adiabatica 4/3
(alta densidade e alta temperatura), passa exatamente dentro da
regido de fotodesintegracdo, de modo que esta reagao podé efeti
vemente ser incorporada a dinamica da evolugdo estelar. No tra-
balho de Colgate e whiée, foi utilizado o modeio de Fowler-Hoy-

le.

1.4.2 - Modelo de Chiu

0 modelo de pré-supernova de Chiu esta relacionado com

o seguinte problema:

Estimativas do valor limiar da densidade para capfura

eletronica nos fornecem

p/ue L 109 g/cm3‘

onde L @ o peso molecular médio por eletron, de modo que

p/lu, & a densidade de protons (de nimero igual ao de elétrons).

e
fste resultado implica que, se usarmos o modelo politropico de
Fowler-Hoyle, o carogo da estrela ira sofrer a dissociagdo, an-
tes que a captura possa acontecer, a nao ser talvez sobre o Hé,
que @ o produto da fotodissociacao do Fe. Mas, mesmo neste ca -

so, a alternativa mais provavel & a desintegragao tambem do He,

atraves de

fe > 2p + 2n

com 0 valor Q (por unidade de massa) de § = -6.8 x 1018 ergs.

Deste modo, adotando o modelo de Fowler-Hoyle, o que

no maximo teriamos © a captura de eletrons pelos protons. E ne-
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cessario ent3o evitar a regiao de transformacdo Fe-He, se qui -
sermos eleger a captura eletronica como possivel mecanismo de
implosio. Para isto justamente © que o modelo de Chiu foi pro -
posto.

E o seguinte o modelo de Chiu(gl): um carogo isotermi
to denso, em que os eletrons sdo degeneradbs, com densidade cen
tral, por exemplo, igual a ]09 g/cm3, temperatura constante de

8

3.5 x 109 Ok, raio de 1.2 x 10° cm, e uma envoltoria de gigante

vermelha, com indice adiab3tico igual a 5/3. Este modelo de Chiu

8 cm (Fig.1.4.1.3).

tem massa de 2 M0 e raio igual a 2.6 x iC

Em comparagio'com o modelo de Fowler<Hoyle, o de Chiu
permanece numa adiabatica mais baixa, fugindo, portanto, da re-
gido de fotodissociacdo, e permitﬁndo,‘quase que de inicio, a
captura eletronica.

0 modelo de Chiu foi usado por Arnett e por Schwartz.

0 modelo de Chiu que utilizamos neste trabalho tem
56Fe no caroco e H na envoltoria. Esta mudanca de composicdo
quimica obviamente determina uma descontinuidade na densidade
nos pontos de passagem -do carogo para a envoltoria. Entreéanto,
desde que se mantenha (como mantivemos) a coﬁtinuidade na pres-
sio, esta continuidade ﬁa densidade nao causa nenhum problema
(fisicamente represeﬁta uma transicao de fase).

Resolvendo as equacgoes de equilibrio hidrostatico com
as mesmas condigOes iniciais de densidade e temperatura acima ,
mas com a equacdo de estado dada pela eq. (5.5.28), e colocando
a massa do carogo igual a 1.54 M0 (que fizemos > Tlimite de
Chandrasekhar), encontramos uma distribuicao diferente , Fig.
1.4.2.4, com raio do carogo igual a 2.6 x 108 cm e rajo da es

trela igual a 6.3 x 108 cm. A estrela tem, neste caso, massa
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fgual a 1.716 Mg.

10
9
~
mg Figura 1.4.2.4 - Mo
Eo & delo de Chiu, com
e, carogo isotermico de
'§° Fe e envoltoria po—
6 litropica de H.
5l
[' L
9
log R{cm)

1.5 - EVOLUCKO QUASE-ESTATICA EM DIRECAO A0 COLAPSO

A fim de que o colapso possa ser desencadeado, temos
que fazer a estrela (um modelo de pre-supernova, no caso) evolu
ir quase-estaticamente ate o ponto em que a densidade das cama-
das centrais atinja o valor limiar da fotodesintegracdo (no mo-
delo politropico) ou o valor limiar da captura (no modelo iso -
termico).

Para garantir o carater quase-estiatico, a evolucdo
precisa seguir a adiabatica 4/3. A razdo e a seguinte: a pres -
sio gravitacional (no limite Newtoniano) & proporcional a p4/3.
Se uma estrela estd em estado de quase-equilibrio, entdo a pres
sio do gas de eletrons degenerados relativisticos (que & o nos-
s0 caso) & tambem proporcional a p4/3, com o indice adiabatico
y igual a 4/3 portanto, e € o bastante para contrabalancar a
pressdo gravitacional. Uma pressdoc de gas diferente desse va -

Tor {(y # 4/3) conduz 3 instabilidade. Se vy 2 4/3, a estrela
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se contrai (colapso hidfodinémico). Podemos, deste modo, inter-
pretar a adiabatica 4/3 como sendo a linha de estabilidade este
lar.

Finalmente, para que a evolugdo séja adiabatica, te-
mos que eliminar energia da estrela em quantidades ﬁequenas. Es
ta perda de energia pode ser atraves de dois processos princi-
pais (desprezando a luminosidade de fotons), ambos de interacao
fraca, com emissdo de neutrinos: neutrinos de par e neutrinos

de plasma.

1} - Neutrinos de Par

0s fotons, no interior estelar, est3ao em equilibrio
com os eletrons (equiiibrio termodinamico local). A temperatu-
ras da ordem-de Ty = 1, os pares eletron-positron serdo criados
em equilibrio. com a raqiagio, de modo que o seguinte processo

pode ocorrer:

que @ conhecido como aniquilagdo de par. Em 1961, Chiu(gg) cal-
culou a taxa de perda de energia deste processo para temperatu-
ras na faixa de 0.5 a 10 T9 e para densidades de ate 109 g/cm3.

Uma expressdao simples pode ser obtida no caso de

2 h
m,co << kT e g < kT (1.5.20)

onde e e a energia de Fermi. As condigoes (1.5.20) correspon

dem ao caso ndo-degenerado. A taxa &, entdo, dada por:

9
.
Q=4.3x10]5—§-

erg/g/seg i (1.5.21)
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No caso degenerado,

0=1.43 x 10'5 (1 + 5¢) T3, exp(- ]3) erg/g/seg  (1.5.22)

onde ¢ = kT/EF sendo EF = gp ¢t mecz, e T]0 = T/1010.
2) - Neutrinos de Plasma

E bem conhecido que um foton livre ndo pode decair em
um par neutrino-antineutrino {conservagao de momentum e ener-
gia). Contudo, a sitwuacdo & bem diferente, quando o foton esta
na presenga de algum campo..E o caso, por exemplo, de um foton
interagindo com um gas de eletrons. Sabemos que, no mar degene-
rado de eletrons, niveis de energia ate o nivel de Fermi (Ep)
ﬁo completamente preenchidos. Um ele&tron pode ser levantado do
nar de Fermi completamente ocupadoi ate um estado de energia su
perior a EF’ deixando no lugar um buraco (em analogia com a teo
ria de Dirac). A criagao dos pa}es eletron-buraco altera as pro
priedades fisicas do meio, mudando .o valor da constante diele -
trica de um valor > 1 para um valor < 1.

A constante dieletrica, com aproximagdao, e dada por:

(1.5.23)

onde Wy e a frequéncia do plasma e w a frequéncia angular do fo

ton. Da relacdao de dispersido,

wee = ke (1.5.24)

VYem:

w = (wg + k22172 (1.5.25)
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de modo que ‘hwp/c2 pode ser encarado como a "massa” do foton
no meio. Assim, o foton se comporta num gas de eleétrons, comose
tivesse uma massa de repouso efetiva. Tal foton & intitulado um
plasmon transversal,

Consequentemente, temos, no interior estelar, o se -

guinte decaimento:

v (plasmon) -+ Vo * Vg

cuja taxa de perda de energia foi calculada.por Adams et a]jgg)

em 1963 como sendé:

Q=1.1Tgp erg/g/seg (1.5.26)

para p > 106 g/cm3

0.237 p}/?
X

= P (1.5.27)
(1 + 0.6413 o871/ =

onde Pg denota densidade em unidades de 106.

Embora a principal contribuigdo venha dos plasmons
transversais, existem tambem os.plasmons longitudinais. Neste
trabalho, desprezamos a contribuig¢d@o dos plasmons longitudinais
porque ela e irrelevante na faixa de densidade e temperatura em
que estamos interessados.

Estes dois processos, quando acionados, sao 0 respon-
sivel pela evolucdo quase-estdtica ate a ignigcdo de qualguer
i dos dois mecanismos de implosdao. Contudo, sem desviar a es -
trela muito da adiabaticidade, pode-se aumentar esta taxa de per
da de energia por um fator multiplicativo, com a finalidade de

acelerar a evolugdo, e assim economizar tempo de calculo.
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Schwartz, por exemplo, sugeriu um fator de 106. Entretanto, ad-
vertiu que isto provoca um erro na determinacao das temperatu -
ras, de modo que estas sO podem ser levadas em conta apenas co-
mo ordens de grandeza.

As condigoes de densidade e raio, nesta fase de evolu
¢d0, sdo tais que o livre percurso medio dos neutrinos &, para
todos os efeitos praticos, infinito, o que significa que os neu
trinos, uma vez formados, escapam livremente (opacidade da mate
ria a neutrinos nula). Tais neutrinos conduzem .energia para fo-
ra da estrela, e entram nas equagoes como. perdas locais de ener

gia. Sdo denotadas por s.

1.4.3 - Modelo Homogeneo

0 uso do modelo de Fowler-Hoyle ou o de Chiu & prati~
camente proibitivo, quando se quer acoplar a -Hidrodinamica com
a rede de equacgOes de reag¢io nuclear (a estrela tem-que ser di-
vidida em pelo menos 50 camadas). Por isso, & inevitidvel recor-
rer-se a um modelo mais simples, o chamado modelo homogéneo.Nes
te modelo, a temperatura, a densidade e a compesigcdo quimica
sdo uniformes ao longo de toda a estrela (equivale ao modeio de
wna inica camada). A utilizagdo deste modelo implica que apenas
resultados qualitativos podem ser obtidos.

0 modelo homogéneo que consideramos tem densidade de
2x109 g/cm3, temperatura de 109 % e composigao quimica dada

pelo 56Fe, com massa total de 3.5 MG e raio de 7.4 x ]07 cmi.



CAPITULO 11

INTERAGAO FRACA

2,1 - FENOMENOLOGTA

Um dos processos basicos (e um dos mais simples) de
interacdo fraca & dado pelo decaimento do neutron livre,
ne>p+e +9

. (2.1.1)

A reagdo (2.1.1), com meia-vida de 12 min, € energeti
camente possivel, porque a diferenca de massa entre neutron e
proton (v 1.3 MeV) @ maior que a massa do eletron {0.511 MeV).

Contudo, o neutron pode estar em estado 1igado, no in

terior do nucleo. Neste caso, temos o decaimento beta (menos)nu

tlear:

(Z,A) » (Z+1,A) + e~ + ¥

. (2.1.2)

we imaginamos ser essencialmente o mesmo que (2.1.1), com a
fiferenca de que em (2.1.2) sao levadas em conta tambem as ener
fias de ligagdo do proton e do neutron, alem das modificacoes

us fungOes de onda do nlicleo e do elétron. Esquematicamente te

oS 2
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Figura 2.1.1 - Decaimento
beta mclear, com tres ti-—
pos de tramsigoes distin -

tos.

Na Fig. 2.1.1, Q & sem -
pre positivo e Sn,a ener
gia de separagdo de neutron do nucleo filho.

0 nlicleo pai pode decair para o nucleo filho de 3 ma-

neiras distintas:

1) para o estado fundamental do niicleo filho

Neste caso, o valor Q coincide com a energia do decai
mento, que € repartida ent3o entre o eléetron e o antineutrino ,

sendo que a energia deste em média representa 3/4 do total.

2) para um estado com energia igual ou superior a S

Se o nucleo pai decai para um nivel dgual ou acima da
energia de separacdo de neutron do nucleo filho, hd uma probabi
lidade de ocorrer a emissdao de neutron, com posterior emissdo
de foton ou fotons ate o estado fundamental. Esta emissao de neu
tron @ semelhante a que ocorre em fragmentos de fissio@—g) que,
neste caso, € atrasada em relacdo a fissdo de um tempo da-ordem
da meia-vida do decaimento beta. Por isto & que esta emissdo @

conhecida aqui tambem como emissdo retardada de neutron.

3) para .um nivel excitado entre o estado fundamental e Srl

0 nucleo filho se desexcita, emitindo simplesmente um
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foton ou uma cascata de fotons até atingir o estado fundamental.

Obviamente estes fotons tém em media energia da ordem de Sp

De forma analoga, havendo energia de ligagdo suficien
te para cobrir as diferencas de massa envolvidas, pode igualmen
te ocorrer, no interior do nlicleo, o decaimento beta mais (emis
sao de positron),

(Z,A) » (Z-1,A) + et v, (2.1.3)

Temos ainda o caso em que o nlcleo captura um eletron
atomico das camadas mais internas (por exemplo, eletron K, ele-
tron L, etc.). Tais eletrons se encontram em orbitais que forne

cem uma probabilidade finita de o eletron estar no interior nu-

clear.
Esta reag3o e representada por:
(Z,A) + e;ig >~ (Z~1,A) + Ve (2.1.4)
onde e;ig denota el€tron ligado.

Entretanto, o processo que & de maior interesse astro
fisico & a captura de eletrons com .energia no continuo ( por
exemplo, eletrons de um mar de Fermi totalmente degenerado). A
razdo € que, no interior das estrelas que iremos discutir, os
itomos sao compietamente jonizados, com os eletrons formando uma
nuvem .de particulas praticamente livres, de modo que, ao inves

d2 reacdo (2.7.4), encontramos:

(Z,A) + el > (Z-1,A) + v, (2.1.5)
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com e; denotando el€tron no continuo.

As reacoes {2.1.4) e (2.1.5) diferem quanto ao espec-
tro de energia do el&tron (no primeiro caso, o espectro & dis -
creto; no segundo, & continuo) e quanto ao local de ocorréncia
(o primeiro na Terra, o segundo nas estrelas).

A captura eletronica, esquematicamente, & a seguinte:

Figura 2.1.2 - Captu
ra eletronica pelo

nucleo (Z,A).

(,A)

Aqui, a situacao
g analoga ao decaimento be
ta. Temos tambem 3 tipos de decaimento. A Unica diferenca e que
agora ha um espectro continuo de niveis de energia do eletron
(de mec2 a EF) e, dependendo do estado inicial, uma determing
da transicdo pode ser energeticamente proibida (estado final com
energia superior ao estado inicial). Isto significa que, no ca-
so da captura eletronica, temos que levar em conta tambem re -
gras de exclusao.

Mais especificamente e recorrendo @ Fig. 2.1.2, ve -
mos que consideragoes de energia determinam os tipos possiveis
de transicao para um dado estado inicial. Assim, por exemplo,pa
ra um nivel bem junto da superficie de Fermi, qualquer um dos 3
tipos @ possivel, mas para eletrons entre -Q e S,» apenas @
permitido o decaimento para nivel excitado e estado fundamental.

fara niveis fniciais abaixo de Q,entao ndo existe a possibilida
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de de qualquer transic@o.

No caso de transicdo direta para o estado fundamental,
s energia carregada pelo neutrino que escapa & 3/5 da energia
de transicgdo.

Finalmente, em situagdes muito extremas de densidade
e temperatura, a energia por particula pode atingir o valor 1i-
miar para a criagdo de mesons-u. Estes muons (mei.é-vida v 10"6

seg no caso de estado 1ivre), em seguida, decaem por interacgdo

fraca em

- s e" + vy + 9V (2.1.6)

onde vy € o neutrino mudnico.

2,2 - FONTES DE NEUTRINO

0 neutrino, cujo papel nos Ultimos estagios de evolu-

¢io queremos investigar, tem como fontes os seguintes processos:

1) Captura eletronica
2) Decaim'er}to beta.

3) Decaimento mudnico
4} Fotoneutrino

5) Aniquilagdo de par
§) Plasmon

1) Processo Urca

Aniquilacdo de par, plasmon e processo Urca ja foram
fiscutidos no Cap. I. O processo fotoneutrino, nos caiculos de

pre-supernova e de colapso gravitacional, & completamente des -
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prezivel. 0 decaimento.mudnico so & efetivo a densidades extre-

15 g/cm3), por causa do limiar de producdo

mamente altas (» 10
de muons. Em vista disso, nao sera levado em conta neste traba-
Tho. Trataremos aqui tdo somente da captura e]etran_ica e do
decaimento.beta, com énfase total no primeiro processo, que & o

ponto central nos nossos calculos.

2.2.1 - Captura Eleindnica

Em termos de um tratamento formal, a reagdo de captu-

ra

(Z,A) + e - (Z-1,A) + Ve

(salvo indicacdo em contrario, e denotar3d sempre el&tronno con-
tinuo) pode ser encarada como a transicdo da funcido de onda
inicial |(Z,A},e”> para a funcdo de onda final [(Z-T,A),v, >

e 0 responsavel por esta transicdo & o elemento de matriz

<(Z-1,A), v [H;i [ (Z,A) 07>

onde Hy o @ 2 Hamiltoniana de interacio.
A fim de.escrever a Hamiltoniana ant’ aplicamos a
teoria convencional de interagao fraca que se baseia nas seguin

tes hipoteses:
1) & interagd3o fraca @ pontual (instantidnea);

?) 2 Hamiltoniana & uma combinacdo iinear de um escalar ou um

pseudo~escalar de Lorentz dos quatro campos fermionicos;
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3} a Hamiltoniara & linear em todas as variaveis de campo e nao

contem derivadas de campo.

Assim,. com a hipotese (1), o potencial de interacao
pode ser escrito como um operador constante muitiplicado por uma
fungdo delta. A hipotese (2) limita a interacdo a 5 tipos: esca
lar, pseudo-escalar, vetorial, pseudo-vetorial (axial) e tenso-
rial. Contudo, experiéncias de correlacdo angular eletron-neu -
trino e medidas de polarizacdo dos eletrons emitidos no decai -
mento beta permitem eliminar ainda as interacoes escalar, pseu-
do-escalar e tensorial. Em resumo, a teoria atual.da interagao
fraca inclui apenas 2 tipos de interagdo: a vetorial e a axial.
Ea chamada teor{a V-A da interagdo fraca. Portanto, os fatos
vieram mostrar que Fermi ndo estava muito longe da verdade, ao
construir sua teoria de interagao fraca, postulando uma intera-
¢do apenas do tipo vetorial. A 32 hipotese permite consideraveis
simpiificagoes na teoria, eliminando termos do tipo ]Vw]z, onde
V& uma variavel de campo. Recentemente, a teoria da interacdo
fraca incorporou os novos desenvolvimentos da teoria gauge, que
se fundamentaram em resultados experimentais a altas energias ,
como veremos mais adiante. Contudo, nao obstante o fato de a te
oria V-A ser apenas de interacdo efetiva, ficou demonstrado pe-
la experiéncia que - ela funciona razoavelmente bem no caso de
transigc6es nucleares a baixa energia, razido por que concentra -
n0s nossa atencdo sobre ela. ’

A fim de calcular as probabilidades de transigdo, po-
demos aplicar a teoria da perturbacgao, porque a interacdo fraca
¢ bastante menor que a interacdo forte (fator da ordem de 10_]2)

Trataremos aqui, por simplicidade, somente do caso

das chamadas transicoes permitidas, isto e, aquelas para as
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quais existe grande "ovenlapping” das funcbes de onda inicial
e final no elemento de matriz de transigao. Neste caso, experi-
mentalmente, vemos que tajs elementos de matriz sdo independen~
tes do momentum do eletron emitido. Isto significa que os dia -
gramas de Kurie correspondentes (grafico de vn(E)/pE versus E ,
onde p e E sao momentum e energia do eletron, respectivamente ,
e n(E)dE &8 a probabilidade de emiss3ao de um el&tron com energia
entre E e E+dE) s3o simples retas.

Usualmente, a grandeza que caracteriza a transigcdo e
o valor de log(ft), onde ¥ & a fungao de Fermi e t @ a meia-vi
da. Para as transigoes permitidas, o valor de log(ft) (inversa-
mente proporcional ao quadrado do elemento de matriz de transi-
¢do) @ pequeno, entre 4 e 6, aproximadamente.

Em termos mais formais, as.transicoes permitidas pro-
vém do fato de que retemos, na expansdo.em serie das funcbes de
onda nucleares, apenas oS termos de ordem zero. Justamente o5
termos de ordem superior & que s30 os responsaveis pelas chama-
das transigdes proibidas, de 12 ordem, de 22 ordem, etc., con -
forme a ordem do termo de expansdo.

Evidentemente, tais transicOes s3ao bem mais fracas em
relagdo as permitidas. Traduzindo isto em termos de log(ft), pa
ra as 138 proibidas,ﬂenco;tramos valores entre 6 e 9. 0 va -
lor de Tog(ft) aumenta quando cresce a ordem de proibigao.

Em trabalhos recentes, Egawa et a1.(§l) investigaram
@ captura eletronica, levando em conta tambem os niveis excita-
dos dos niicleos, e Takahashi et a].(ég) estudaram as transigoes
permitidas e as 138 proibidas visando a aplicacgoes astrofisi -

cas.

Evidentemente, nos c3lculos de colapso, as transigdes
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permitidas sdo majs que suficientes para os nossos objetivos.
Neste caso, a teoria V—A(éé) fornece a taxa de captu-

ra eletronica, que tem expressao relativamente simples:

5 4
m_ Cc K
lc=§3—g7§F(Z’AsE)DQFIZIJ“jIZ'*' IQGTIZIfajlzil (2.1.7)

onde o somatdrio € sobre todos os estados finais.

Na eq. (2.1.7), E = Ej"Ei’ sendo E; a energia -do esta
do inicial e Ej a energia do estado final j. Representa assim
2 energia de captura. 9 © Yg7 sao as constantes de acoplamen
to de Fermi e de Gamow-Teller, respectivamente.(gF=1.4x10"49erg
e 9g7 = ~1-2 9¢). A fhngio F(Z,A,E) & conhecida como funcgdo
de Fermi e exprime nada mais que a interacao Coulombiana entre
o elétron e o nlUcleo. Nas condicdes de temperatura e densidade
que temos, o eletron & relativistico (sua funcdo de onda @ rela

tivistica), de modo que a fungdo de Fermi & dada por(ég):

R 2
2(s-1) T {s+in)|

1 T 3
F(Z,A,E) = (1+s) e (2 pR) -7
z |57 (1+25)]

(2.1.8)

com

- 1/2
t - (uZ)Z

wn
]

[s74

u o= - ==

p

omde ¢« = 1/137 @ a constante de estrutura fina, p o momentum do
eletron, R @ tomado como sendo o raio nuclear, I'(z) & a funcdo
Gama.

0 argumento Z na eq. (2.1.8) & a carga do nucleo pai
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{no caso de captura eletrdonica) ou a carga do nicleo filho ( no
caso de decaimento beta). 0 valor de u deve ser substituido por
-4 no caso de decaimento beta.

Nos nossos calculos, desprezamos a mudanga na fungdo
de onda do eletron devido ao encobrimento da carga nuclear pe -
los eletrons. Este efeito pode resultar numa diminuicdo das ta-
xas de captu;a, no maximo, por um fator 2, o gque esta dentrodas
incertezas dos calcuios de taxa(31),

Na eq. (2.1.7), os elementos de matriz nuclear sao da

dos por:

Jw:'(?)wp(?) a3F (2.1.9)

[y
J“’j -

¢ sio responsaveis, no primeiro caso, pelas interagoes de Fermi,

1]

Jw:(?) o, (F) a3 (2.1.10)

com as sequintes regras de selecdo, facilmente verificiaveis pe-

la eq. (2.1.9):

(J e ™ sdo o spin e a paridade nuclear, respectivamente), e no
" segundo caso, peias interacoes de Gamow-Teller, com outras re -

gras de selegdo,. a pantir da eq. (2.1.10), dadas por:

(exceto a -transigao ot > 0
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2.2.2 - Teohia Grossa

A fim de calcular a taxa de captura eletronica Ac, po.
demos utilizar varios metodos atualmente disponiveis. Um deles,
por exemp]o,‘E o desenvolvido por Bahca11(§§), que consiste es
sencialmente em expandir a expressdo do fator de forma em serie
de poténcias (a chamada aproximagdo normal). Hansen(éi) e Tsuru
ta e Cameron(ég) apresentaram tambem metodos semelhantes para
calcular a eq. (2.1.7). Contudo, todos estes processos tratamos
elementos de matriz nuclear como termos a ajustar com resulta -
dos experimentais apenas. Evidentemente, isto ndo & satisfatd-
rio, ainda mais no nosso caso, em que lidamos com nicleos muito
afastados da linha de beta-estabilidade.

Por isso, resolvemos aplicar um método que, ao contré
rio dos demais, leva em conta a estrutura nuclear na determina-
¢do das egs. (2.1.9) e (2.1.10). Trata-se da chamada teoria gros
sa, desenvolvida por Takahashi e Yamada(éé) em 1969, que se ba-
seia no seguinte fato: os nucleos apresentam propriedades medi-
as, e estas propriedades medias sdao suficientes, a alto grau de
precisdo, para a determinacao de muitas quantidades de interes-

se, tal como a taxa de captura eletronica.

Vamos resumir os argumentos da teoria grossa:

Primeiramente, admitimos que a densidade de niveis fi
nais @ suficientemente grande, de modo que se pode, em primeira
aproximacdo, substituir o somatdrio sobre os estados finais da
eg. {2.1.7) por uma simples integral.

Assim, a taxa de captura tem a forma:
g ¢
xc=2ﬂ3,ﬁ7 LgFI e (€112 + Jogrl®Igr(E)1%] (-E)ce
(2.2.2.11)
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onde Q @ o valor Q do estado fundamental, dado por:

Q = M(Z,A) - M(Z-1;A) (2.2.2.12)

sendo M{Z,A} a massa atomica do nuclieo (Z,A).

Na eq.(2.2.2.11), a variavel E corresponde a Ej'Ei da .
eq. (2.1.7), porem aqui ela e continua. As fungOes ]MF(E)I2 e
[MGT(E)]2 530 as chamadas'fungﬁes intensidade. Elas sao defini
das como uma media apropriada (sobre os niveis em torno de E )
dos quadrados dos elementos de matriz, multiplicada pela densi-

dade de niveis finais p(E), isto e,

M (E)1% = I<pelalv,>|Zp(E) (2.2.2.13)

onde 0 indice Q denota F (Fermi) ou GT (Gamow-Teller).

ep e a energia de Fermi do -eletron, e tem por expres-

1/2
EF = mecz {(pF/meG)2+1} - 'I] (2-2.2.]4)

onde
1/3

2
Pp = (3w n.)
on n, representando a densidade de numero-de eletrons. A fun -

tdo f(-E) & conhecida como a fungdo de Fermi integrada e & dada

por:

maXx
f-E) = i w2112 (u-1-e/m c?) 2 (2,8, 1) du (2.2.2.15)

wmin

0s limites da integral sdao dados por:
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= 2 2
wmgx = (sF +mgc )/mec
men =1 para E < 0

= E/mec2+1 para E > 0

Na eq.(2.2.2.15), W & a energia do eletron em unidades

demec2 (incluindo o termo de massa de repouso).

1) Determinagdo das Fungdes Intensidade

" Como calcular efetivamente as funcgoes intensidade ?
Podemos fazer o seguinte: admitimos o modelo de particula Unica,
de modo que a fungdo intensidade pode ser escrita em termos de

funges intensidade de particula unica, como se segue(519:

Emax
2 . d
[Mg(EY]® = |~ Dg(E,e)U(E,e) = de (2.2.2.16)

Emin

Em(2.2.2.16), € € dada pela soma da energia cingtica
do nucleon com as energias potenciais entre o nucleon e os de-
mis, e 8 uma especie de energia de particula Unica; dn/de & a
distribui¢cdo de densidade de niveis; DR(E,E) g a fungdo intensi
dade de particula Unica; W(E,e) & uma fungdo peso, que Tleva em
conta o principio de exclusié de Pauli nos estados finais, e po

de assumir- valores entre 0 e 1; Enax e dado pela energiade Fer

Moe eay e ditado pelas regras de selegdo.

?) Densidade de Niveis

Para concretamente calcular a integral (2.2.2.16),te-

ms que conhecer o termo dn/de. Isto & possivel com o auxilio
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do modelo de gas de Fermi para o nucleo. Segundo este wrodelo ,
os meio-espacamentos de nivel perto da superficie de Fermi sao

dados por:

+

Ao (h) = [+ W22N2/3 gy (=803273 1 (n.y (2.2.2.17)
ijhid Ni Ni FY7i
onde i = 1,2; j = 1,2,3,4, com N] sendo a densidade de numero
de protons e NZ a densidade de numero de neutrons.
A energia de Fermi do gas &:
(N,) = —18:52 (N")z/3 MeV  (2.2.2.18)
Epy ) = (M*/M“);z 2y chele
n“"n’o
Em (2.2.2.18), M_ ® a massa do nucleon, M: a sua mas
sa efetiva. Usamos, em nossos calculos, M:/Mn = 0.6. O valor
der0 ® a constante que encontramos na expressdo do raio nucle
ar e aqui e tomado como 1.2 fm. Para nicleos com A < 50, entre-
tanto, admitimos r_ = 1.3 Fm.

A distribuicdo de niveis e dada por(gz):

dn1 dn1

T = (HE")F h1(s) + 28(e-eq) (2.2.2.19)
onde

h](e) =1 se Epin S € 2 s]+A1—a1](N])

=0 do contrario

dn
1 _ 2 *3 _ 1/2
(ge)F = i’ 4mviz M ° (e em-{n)] (2.2.2.20)

tom Vv = %TTR?’
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Epin = E1 * A1 F dyp(Ny) - oep(y) (2.2.2.21)

sendo €, e € as energias de particula simples inicial e fi -
nal,

A funcdo peso & dada por:

W(E,e) =

[}
-

para e + E > €y - Q

n
o

do contrario

3) Fungdes Intensidade de Particula Unica

Para fungoes intensidade de particula Unica, existem
quatro candidatos: a .Gaussiana, a exponencial, a Lorentziana e
a Lorentziana modificada. Neste trabaiho, escolhemos a forma
Lorentziana modificada, porque dentre todas ela & gue mostrou
melhor ajuste com os resultados obtidos do decaimento beta.

No caso de transicoes de Fermi, ela tem a seguinte

forma(éz):

o2iy? o2

1
DO(E,e) = S —. & ___1 - (2.2.2.22)
F T (E-0) 4 (07)F (- )Py

onde y & um parametro de Targura que tomamos arbitrariamente co
mo sendo_igual a 100 MeV. As expressoes de Ac e o, s3o obti-
das das regras de soma para as funcoes de intensidade de parti-

cula linica, que s3o as seguintes:
©

} Dg(s,g)dE = (2.2.2.23)
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(E-8,)% DR (E,e)dE

1]

z 2
2 _l0.157 & 2
CTC = E‘CT]TT—??;—T/_;‘] MeV (2.2.2.24)

o

[ - o - 1 44 _

=00

!

onde 7, % o menor dos nimeros atomicos do niiclec pai e nucleo
filho.

Fisicamente, Ac representa o deslocamento de energia
na ressonancia do estado analogo isobarico e v.» & largura da
ressonancia devido 3@ interac¢io.Coulombiana. .

No caso das transicoes de Gamow-Teller, as regras de

soma S30:

0 P
Dar(E,e)dE = 1 (2.2.2.26)
2 2 2
(E-8.)" Dp(E,e) dE = o + oy (2.2.2.27)
rao
3 DgT(E,e)dE = A ‘ (2.2.2.28)

Portanto, a fungdo intensidade de particula Unica pa-
ra tais trz;.nsiQSes e dada tambem pela eq. (2.2.2.22), bastando
substituir o. por \/;E"’—C_’?\i—? , onde oy € a largura de ressondn-
¢cia dévido 3 interacdo nuclear. 0 valor do paré'metr:o oy foi es-
colhido como sendo oy = 12 MeV, apos a analise dos-valores de

neia-vida do decaimento beta.

.
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4) Termo de Emparelhamento

A diferenca de massa par-impar (efeito par-impar) ©
incorporada pela teoria grossa, atraves de um emparelhamento
adicional. Este emparelhamento & simulado pelo desiocamento dos
quatro niveis discretos da seguinte forma: os niveis abaixo do
nivel de Fermi sdo abaixados de A; (i = 1,2, em que 1 se refe-
re a protons e 2 a neutrons) e aqueles acima do nivel de Fermi,
levantados de Ays de mode que o termo de emparelhamento na for-

nla de massa e dado por:
§ = (dg;/2) + by (2.2.2.29)

Por simplicidade, tomamos by = by = 0.85 para todo nucleo (Z,A).

2.2.3 - Emissao Retardada de Neutron

Como ja mencionamos, duando o estado final.tem ener -
¢ia igual ou superior a §, pode ocorrer emissdo de neutron.Nes
te caso, a eq. (2.2.2.171) pode ser separada em duas partes: uma
wrrespondendo a contribuicdo da captura eletronica, que leva a
mestado final com energia abaixo de S,e € outra, corresponden
d 2 emissio retardada de neutron (estado final com energia
igual ou maior que Sn).

Deste modo, a taxa de captura se re-escreve:

5 4 Sn -
m, ¢
R {:]gFIZIMF(E)Iz . IgGTIZIMGT(E)lz(f(—E)dE
T-q . - (2.2.3.30)

E a taxa de emissao de neutron & dada por:
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o5 o4 [°F B
= IlgFlleF(E)lz + lgGTIZiMGT(E)IZ:I £(-E)dE
Is (2.2.3.31)

A rigor, temos que levar em conta, na eq. (2.2.3.31),
um fator estatistico I‘n/I‘n+I‘Y onde T e a largura do canal de
enissdo retardada de neutron e ry s ado canal de emissdo do fo
ton. Contudo, cometemos erro desprezivel se colocarmos FY =0,
o que efetivamente fizemos. 0s detalhes para determinar, pela

teoria grossa, as integrais (2.2.3.30) e (2.2.3.31) sdo explica

dos no Apendice B.

2.2.4 - Exphressoes Aproximadas para as Taxas

As eqs. (2.2.3.30) e (2.2.3.31) fornecem as taxas de
captura AC e de emissao retardada de neutron Ad como fun -
¢oes da energia de Fermi e do valor Q. Interessa-nos obter, pa-
ra um dado nucleo (Q fixo) e uma dada .densidade (eF fixa), for-
mulas mais simples, mesmo que aproximadas, a fim de que possam
ser utitizadas no c@lculo hidrodinamico.

Antes de mais nada, notamos que, na faixa de densida-
de que nos interessa, a taxa de captura e de emissdo retardada
sio fungoes bem comportadas e aprﬁximadamente parabolicas na es
cala Tog-log. Isto nos sugere fitar as .taxas a um polindmio do
20.grau, em que-a variavel independente & o logaritmo das taxas.
0s coeficientes, entdo, foram devidamente tabelados, de modo que,
paira um dado nucleo e uma dada densidade, a taxa de captura ou

: taxa de emissdao retardada possam ser escritas como
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log A =

e
- b +Vbz-4a(c-1og p) (2.2.4.32)
2a

onde a, b e ¢ sd3o coeficientes tabelados, e log denota logarit-

me na base 10.

2.2.5 - Enengia Media dos Neutninos na Captura ELetrd

nica

Um eletron, com energia cinetica E,,

0<E, 2 eF/mec2 s

pode ser capturado pe]o‘nﬁc'leo de energia E,i'e disso resultarem

um neutrino de energia Ev e um nucleo filho com energia Ef (Fig.

2.2.5.3).

T Figura 2.2.5.3 -~ Energias

relevantés na captura ele-—
Ey tronica.
i
Denotando a ener
z,8 gia de transicao Ef—Eipor
Et“’ é escrevendo agora todas as energias em unidades de mec2 ,

temos :

ondeW:Ee+ 1.
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A energia media dos neutrinos, por definicdo, & dada

por:

.

<E> =
v/

g; S -
[ [[gF]Z]MF(E)|2+]gGT}2|MGT(E)|2]J WAR-T F(Z,A,0) (4-1-E, ) dWdE
Q- gt

e ke
I UgFIZIMF(E)}2+}gGT|21MGT(E)IZ:U WA F (2R, ) (4-1-E, ) Paid
- TIET

£
(2.2.5.33)

No caso das transigoes permitidas, uma simplificacdo
sensivel podemos fazer, visto que os elementos de matriz sdo en
tio aproximadamente independentes da energia. Por outro 1lado ,
como 1idamos com nucleos que tém Z pequeno e com uma faixa de

energia de elétrons > 2 MeV, @ bastante razodvel colocarmos

F{Z,A,H) = const.

Entdo, a eq. (2.2.5.33) reduz a:

fEF EF 5 3
dEt W VW= -1 (N—]—Et) di

<E> = —— Fet " (2.2.5.30)
VT i : .2.5.
[ dE, W ViZ (W-1-E,)° dU
J-q JE 41

Notando que integraf primeiro na variavel W, de E_+]1

t
2 Ep, e depois na variavel Et» de -Q a ep, Boa mesmissima
toisa que integrar primeiro em Et’ de -Q a W+1, e depois em

W, de -Q @ Ep» Vem:
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B —

€
F
J wvViZa (-u ) aw

<E > = (2.2.5.35)

.
| =

0
°F
[ WVWET (i-w )% aw
J-q

A fim de calcular analiticamente as integrais em

-

(2.2.5.35), fazemos uma aproximacao adicional:

Vit =y -

o
W

Integrando, termo a termo, encontramos:

] 2 1 1 2 1
<E>=g7(€F+°>+§”o(EF+Q)+5(”o‘§)(E+Q)
) 2 3 1,2 _ 1, T
5 (5p + QO+ 5 ¥, (ep + Q) + 7 (WS - 7)

onde wo = -0 + 1.

No caso de € >> -Q, a eq. (2.3.5.36) fornece

9
<EV> =17 (eF + Q) (2.2.5.37)
eno‘caso de ep = -Q,
3
<Ev> = ¥ (eF +0Q) . (2.2.5.38)

2.2.6 - Taxa de Captura a Temperatura Finita

Evidentemente, as taxas, tanto de captura eletronica
ganto de emissdo retardada de neutron, variam com a temperatu-

. Lembrando que a taxa de captura & proporcional & densidade
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de eletrons, entdo podemos escrever, seguindo Egawa et a].(glh

Ac(p/ug,T) = [ 6 (e)f(e,T)de (2.2.6.39)

onde

-1
fFle,T) = {1 " exp[(s-u)/kT:]} (2.2.6.40)

gue @ a distribui¢do de Férmi. Na eq. (2.2.6.40), u & o poten-

cial quimico, que & relacionado .com p/ug por:

s 22 4.1/2

1
T g — e(e“-mZc’) f(e,T)de
Ve -nz(hcjgﬁA ]m 2 €
: e

(2.2.6.41)

onde Np @ o numero de Avogadro. Em (2.2.6.41), desprezamos o efei

to de criagdo de par.

Integrando a eq. (2.2.6.39) por partes, encontramos:

© I N
A (o/ug,T) = - J } o(etyde’ | AHET) 4o (2.2.6.42)
2 2.
m.C |

m.cC
e

0 termo entre colchetes pode ser identificado como Ac(p‘/ue,T =
=0) se € for encarado como energia de Fermi do gas degenerado.
Desse modo: ’

® .
ol 2T = = 1 Ac(e"/ugT=0) 4f(eT) ge (2.2.6.43)

I«
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onde

e? = F2c% (3nlNypt/u %3 4+ it (2.2.6.44)

Notemos que, quando (e-u)/kT << T,

Ac(p/ue,T) > Ac(p/ue,T=0) .

Entretanto, tevar em consideragdo a temperatura na de
terminacao das taxas equivale a auaentar o tempo de c@lculo a
um nivel atualmente proibitivo. Embora seja importante usar os
valores das taxas dados pela eqg. (2.2.6.42), .nos nos Timitamos

neste trabalho 3 aproximagdo de temperatura zero.

2.3 - OPACIDADE DE NEUTRINOS

_ Chegamos aqui a um ponto crucial do problema: a opaci
dade da materia este1ar'aos neutrinos. Este ponto, alidas, & es-
treitamente relacionado com a.questdo do transporte de neutri -
nos, que ate hoje ndo foi satisfatoriamente resolvido. A inter-
ligagdo entre opacidade e transportg de neutrinos significa na
pratica que hipoteses ou simplificacdes feitas sobre um condi -
cwnim as hipdteses ou simplificacdes sobre outro.

Vamos discutir, entdo, primeiramente o problema do
transporte de neutrinos.

Quem, pela primeira vez, tratou do transporte de neu-
trinos durante o colapso gravitacional de carogos estelares,foi
Hﬂson(lg) em 1971, que aplicou a equacdao de Boltzmann no con-

texto da Relatividade Geral. Em 1973, Imshennik e Nadezhin (38)
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introduziram um tratamento aproximado, baseado na idgia de con-
dutibilidade térmica (analoga ao caso de fotons). Em 1977, Yueh
eBuch]er(gg) fizeram um estudo pelo metodo Sn (esquema de angu
lo discreto), mas usando um modelo estatico.(congelado) de caro
¢0 estelar. Mais recentemente, ainda em 1977, Arnett(ég) atacou
o problema, desde o inicio do colapso ate a reflexdo do carogo,
encarando o transporte como um processo de difusdo, em que aos
neutrinos s3o atribuidos um indice de grupo de energia, de modo
a poder se trabalhar com diferencas finitas no espago das ener-
gias. Al1em disto, ele introduziu dois grupos de enehdia Timite:
ur grupo de energia inferior, que permite o escape 1ivre do flu
x0, outro de energia superior, que da o confinamento completo.
Lo que ele chama de difusdo de multigrupos de fluxo limitado
lomo equacao, ele utilizou a de Castor(il) {(modificada de forma
2 levar em conta propriamente a conservagdao do numero leptoni -
to) para o caso esfericamente simetrico..

Ihfelizmente, todos esges metodos de resg1ver a trans
feréncia de energia dos neutrinos (nio obstante a sofisticacdo
de alguns deles) ndo permitem.ainda tirar uma conclusdo sobre o
pipel dos neutrinos na eje¢do da materia nas supernovas.Com efei
to, © quédro estd no seguinte pe:

0s resultados de Wilson ndo esclarecem se o fluxo de
neutrinos provoca explosdao ou se apenas um colapso continuado.
Bmenn(ig), em 1975, com uma investigacdao semelhante a de Wil-
son, tambem chegou a resultados ndao-conclusivos. Por outro la -
do, Arnett, em seu trabalho, mostrou que as opacidades sdao gran
des demais para permitir transporte de neutrinos, dando como re
suitado um forte confinamento dos neutrinos (segundo seus calcu

los, metade deles permanece ainda retida na matéria por ocasido
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da reflexdo do carogo). Este resultado, contudo, ndao o permitiu
afirmar sendo que "as condicoes na neflexao do caroco s4o proxd
nas da fronteirna enirne valohes que provocam ejecao de massa por
uma onda refletida e aqueles gque nac a provocam”.

Somos de opinidao de que & possivel chegar a uma con -
clusdo mais definida, desde que se resolvam simultaneamente as
equagbes basicas da Hidrodinamica (incluindo a equagao de trans
ferencia) e as equagOes de reacdo nuclear (em especial, a de
captura eletronica), e mesmo que a equacao de transporte ‘tenha
somente aproximacdo de ordem zero. £ claro que o peso molecular
medio dos eletrons, neste esquema, tem que ser ca1cd1ado como
variavel dependente tanto da-evolugdo din@mica do carogo como
tambem da difusdo dos neutrinos.

. "A fim de evitar, entdo, o tratamento complicado da
equacdo de transporte de neutrinos (equacao de Navier-Stokes) ,
virias aproximacOes simpies foram apresentadas e podem ser usa-
das, desde que sejam satisfeitas as condigoes de aplicabilida -
de.

As aproximagfes mais simples s3o as seguintes:

1} Deposigao de Neutrinos

Colgate e White simplificaram drasticamente o proble-
m de transporte, admitindo que a transferencia de energia se
realize por emissao e deposicao de neutrinos. Eles se fundamen-
taram no fato de que o livre percurso medio dos neutrinos @,se
gundo as estimativas feitas, igual a 1/10 da altura de escala h
(h = EQ_%%S_R£T1), Assim, @ razoavel pensar que os neutrinos ,
tma vez emitidos no carogo, sejam automaticamente depositados

n envoltoria da estrela. E justamente o calor proveniente des-
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te fluxo de neutrinos, depositado na materia a um potencial gra

vitacional menor, que ejeta a envoltoria da estrela.

2) Difusdo de Neutrinos

Utiiizado por Arnett em 1967, este esquema supde ater
malizagdo dos neutrinos (isto &, equilibrio t&rmico entre neu -
trinos e o meio), que & devido principalmente ao espalhamento
leptdnico, e em especial, ao espalhamento nio-conservativo ele-
tron-neutrino. Convem lembrar que a termalizagao. implica apenas
equilibrio termico, mas 550 necessariamente o equilibrio quimi-
co. Mais claramente, a hipotese de neutrinos termalizados signi
fica.que a fungdo de distribuigdo pode ser dada pela funcdo de

Planck B (T),

3 —
By (T) = Elc‘_"r exp(hv/kT) - 1] ! (2.3.45)

u = p +‘ue " Hp s (2.3.46)

onde as guantidades denotam o potencial quimico do neutrino,pro
ton, elétron e neutron (na ordem em que aparecem), ndo & neces-
sariamente verificada.

Um aspecto importante em carogos de supernova deve ser
mencionado: o equilibrio termico @ afihgido antes do equilibrio
quimico. A razdo & que as taxas de espalhamento nesta regido sao
miores que as de reacdo.

Coerente com a suposicdo de equilibrio termodinamico
local, podemos ainda substituir o espectro de neutrinos na cama

da de absorcao ou espalhamento pelo seu valor medio, que & dado
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por <E > = 3KT. E evidente que a media da energia dos neutrinos
na camada de emissao tem valor diferente, e & dada pela eq.

(2.2.5.36).

3) Parametrizacao

A aproximacao mais simples para o transporte de neu -
trinos € o de curto-circuitar o problema, introduzindo um para-
metro. Este procedimento & justificavel por‘duas razoes: primei
ra, tal como mencionamos acima, a questao do fluxo de neutri-
nos ainda & bastante controversa; segunda, estamos interessados
apenas na discussdao do papel da captura como acionador do colap
so e naoc nos detalhes da transferencia dos neutrinos.

Porem, mesmo adotando a parametrizacao para o proble-
ma de transporte de neutrinos, achamos importante apresentar a
questZo da opacidade, indispensavel a um bom entendimento de to

do o processo do colapso.

2.3.1 - Media de Rosseland

0 coeficiente de absorcgdo ou espalhamento de neutri -

ok, e definido em analogia com a de fotors, isto &,

k, = 1/p2 (2.3.1.47)

onde A g o livre percurso medio do neutrino (funcdo de sua fre

quéncia v). Ou, em termos de se¢do de choque,

k, = o n/e (2.3.1.48)

onde o, € a segdo de choque e n a densidade de numero da parti-
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cula que interage com o neutrino. Coeficientes de absorc¢ao e de
espalhamento tem dimensges de cng'].

Nos calculos hidrodinamicos, entretanto, temos que
usar um valor medio, visto que os coeficientes de absorcio e de

espalhamento dependem do espectro de neutrinos. Em geral, a me-

dia mais apropriada & a chamada média de Rosseland, dada por:

=| =

dB dB
_ 1 v v
= 3 eﬁd\)/ _d—T-d\) (2.3-].49)
Zkv + 1k
0 (¢}

onde B (T) € a fungdo de Planck e k;a e dado por

'

K2 =i E - exp (- hv/kT)J (2.3.1.50)

sendo ki e ki coeficientes de absorcao e de espalhamento, res
pectivamente. A eq. (2.3.1.49) define a opacidade K, que & uma
especie de media harmonica dos k;a e ki.

0 tempo de calculo impGe uma simplificagao severa, em-
bora de muito pouca influéncia nos resultados finais. A simpiifi
cacdo consiste em admitir um valor constante para a energia do
neutrino, que tomamos como sendo o seu valor medio na zona de ab
sorgcdo ou espalhamento, dado por <Ev> = 3kT. Em consequéncia ,

a opacidade & dada simplesmente por

k=7 ki (v=<v>)[i - exp(—h<v>/ij] + 3 ks(v=<v>) . (2.3.1.51)
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2.3.2 - Connentes Neutras

E bem conhecido que os Teptons (o elétron, o muon, o
neutrino eletronico, o neutrino muonico e as respectivas anti
particulas) e, possivelmente, os leptons pesados e seus asso -
ciados (por exemplo, o tau e o neutrino tauonico) interagem
apenas com os fotons (responsaveis pela interacido eletromagné-
tica) e com os mésons intermediirios (os provdveis responsa-
veis pela interagdo fraca). Este fato levou os tedricos a pro -
curarem unificar a interacio eletromagrética com a interacao fra
ca, de modo que estes bosons (o foton e o méson intermedid -
rio, ambos de spin 1) possam ser considerados como membros de

um multiplete de campos de simetria.

Com efeito, em 1967, weinberg(ii) propos um modelo
renormalizavel para unificar as duas interagdes, introduzin
do o foton e os campos de méson intermediario como campos de

gauge.

0 modelo de Weinberg prediz a existencia de um mé -
son intermediario neutro Z, alem de um bGson carregado .W, o
que, ao contrario da teoria V-A, implica na presenca de cor -

rentes neutras na interacao fraca, do tipo (veve)(e'e').

Isto deu origem a grandes esforgos no sentido de dete-

- *y .

tar experimentalmente o boson Z( ). Contudo, dificuldades experi
mentais, devido ao fato de que nas reacoes de correntes neutras

0s neutrinos de estado inicial e de estado final sdo de dificil

(*

A massa do boson Z e maior que 76 GeV.
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observacdo, frustraram toda e qualquer tentativa,ate que Hasert
et a1.(24) en 1973 encontraram os primeiros indicios da existén
cia do boson intermediario Z. Deste modo, novos processos, an ~
tes no considerados, devem agora ser incluidos nos calculos de
opacidade. Como exemplo, citamos o espalhamento coerente de neu
trinos por niucleos, isto &, o neutrino @ espalhado pelos A nu -

cleons como um todo.

2.3.3 - Principais Processos de Newtnino

As principais contribuicboes d opacidade vem de proces
sos de interagdo fraca (desprezamos a opacidade de fotons), que
ocorrem, quer via uma corrente carregada (através de um bbdson W),
quer via uma corrente neutra (atraves de um boson Z) ou ainda

via ambas (W e Z). Em resumo, sdoc os seguintes:

1) Vg *+ 1 M, p + e” (absorgao)
2) }j‘e +p ._w._)_ n o+ e+ (absorcdo)
3) v + (Z,A) M, (Z+1,A) + e~ (absorgdo por um neutron den-

tro do nucleo)

e
<[

o 7 (Z,A) —H+(Z-],A) + et (absorgdo por um proton den -
tro do nicleo)

y {2.3.3.52)
5) vg tn—=s v, 4o (espalhamento) .
6) v, +p £, Vo * P (espalhamento)
1) vg + vy 2, Vg t Vg (espalhamento)
8) vyt (Z,R) ~Z+ Ve *+ (Z,A) (espalhamento coerente)
Z,H . -
9) A SR {(espalhamento)
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Dos processos acima, apenas o espalhamento neutrino-
-neutrino e el@tron-neutrino sao processos leptonicos puros
{sem correntes barionicas). Todos os outros sdao processos semi-
-leptonicos.

No colapso gravitacional, os processos leptonicos do-
minam sobre os semi-lepténicos, desde que a energia termica se-
ja superior 3 energia de repouso dos elétrons. No caso de pro -
cessos, como o espalhamento elétron-neutrino, em que, alem da
corrente carregada, existe uma mistura de corrente neutra, a ta
xa ndo sofre nenhuma mudanca sensivel por causa dessa mistura.

Devemos lembrar ainda que, no caso de ja existir um
gas degenerado de elBtrons no meio, entdo tanto a absorgdo de
reutrino pelo neutron (processo 1) quanto por neutron no interi
or do nticleo (processo 3) apresentam fatores de inibicdo. Esta
inibi¢do significa, em ultima analise, que o processo deixa de
ocorrer quando o eletron tiver energia inferior a energia de Fer
mi do gas circundante. A raiéo ® que, neste caso, ndo ha nivel
acessivel no espago de fase para-o estado final. O0s processos
{2) e (4), com emissio de positrons, ndo apresentam inibigao ‘,
porque estes sdao supostos. ndo-degenerados.

Por outro lado, sabemos que, quando a materia fica
opaca a neutrinos, estes fﬁcam aprisionados no carocdé estelar e
formam um gas de neutrinos, que pode ser degenerado. Neste caso,
05 processos que envolvem neutrinos no estado final tambem apre
sentam fatores de inibicao. Contudo, aqui nio levaremos em con-
sideracdo a degenerescencia dos neutrinos.

0 fator de inibig3o para os processos de absorcgdo por

neutron e por nicleos pode ser aproximado por(ié):
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-1
f = [i + exp (w+ Q - ue)/k{} (2.3.3.53)

onde n, e w denotam o potencial quimico do eletron e a energia

do neutrino, respectivamente, e Q, o valor Q da reacgdo.

2.3.4 - Segoes de Choque

Vamos considerar apenas os processos mais efetivos.As

sim, trataremos dos seguintes:

1) Absorcao por Neutron (Processo 1)

Esta reacdo foi pela primeira vez estudada por Eu-
wema(ﬁ) em 1964. Como ela se.processa unicamente via boson car
regado.W, a sua secdo de choque nio & alterada pela teoria de
Weinberg. Entretanto, FEuwema apresentou a absorgdo numa forma
que ndo & facil de se aplicar em calculos de opacidade de neu -
trinos nem deixa explicito o fator de inibicdo. Schramm e Ar -

nett(ﬁ) em 1975 mostraram que a secdao de choque pode ser es-

crita como:

' 2 Q Q q ~m§c4 1/2
= = a1l ——————— - A
O = 5.05 o,W (1 + m)(1 + 2 ot w2 ) (1-f) (2.3.4.54)
onde o, = 1.7 x 10_44 cmz, w a energia do neutrino em MeV, Q a

diferenga de massa neutron-proton (1.3 MeV), f o fator de inibi
¢do, dado pela eq. (2.3.4.53). As secGes de choque aqui sdo da-
das. sempre no sistema CGS.

Se a fragao em massa de neutron livre & Xp» entao, pe

la iguatdade (2.3.1.47), o coeficiente de absorcao tem por ex -
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pressao:

kG = Ny oy X, (2.3.4.55)

onde Ny = 6.022450 x 1023 e o niumero de Avogadro.

2) Absorgdo por Nicleo Compiexo (Processo 3)

Neste caso, seguindo Sato(li), a secdo de choque fica:

2 3
3 2l7 2
o = %T— n2<py [ft> (m%) mec[{uﬁM(Z,AH)c2~M(Z+1,A+’I )e }/mec] (1-F)
(2.3.4.56)

onde <pL]ft> e a fungdo intensidade de decaimento beta, que ad

~5.5 Mev']seg'].

nitimos como sendo igual a 10
Deste modo, denotando a fracdo em massa de ntcleos

(Z,A) por XA’ o coeficiente de absorcdo correspondente e:

a
< kS = Ny Xy oy /A (2.3.4.57)

Evidentemente, para levarmos em conta todas as contri

buigbes, teremos que somar sobre todos os nlcleos presentes.

3) Espalhamento Eletron-Neutrino (Processo 9)

Este processo ocorre tanto atraves da troca de um bo-
son carregado W quanto atraves de um méson neutro Z. A segdo de
choque para o espalhamento eletron-neutrino, sem correntes neu-
tras, foi calculado em 1964 ponr Bahca11(42) | m 1971, ja inclu-
indo correntes neutras, 't Hooft(ig) aplicou a teoria de Wein -

berg e obteveg

2
m_c
0= Bgv ta)? g (oy - 9P+ (6 - o)) _%TJ"EVC
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ou

2 :
‘3‘ (gv + 9,2\ + gy 9y) Ucvc para  w >> m.c%/2 (2.3.4.58)

onde gy € 9, 530 constantes de acoplamento das interagoes veto-

rial e axial respectivamente e UQXC = oo(m/m cz)2 € a secgdo de
choqgue de espathamento el@tron-neutrino sob a teoria CVC usual
{hipotese de corrente vetorial conservada, isto e, gA=—gV=1).

0 coeficiente de espalhamento & dado, entao, por:

2
: cvc u 1 e .. u
k 1770 —"’2{) -—M1n(1 -£) *74":?:;‘ Min(1, =)

(2.3.4.59)

onde g, n, n,  sdo as densidades de nlUmero de el®tron, neutri.
" e barion, respectivamente, Min(a,b) denota o menor valor en-
tre a e b, a, 0 coeficiente da parte isoescalar da corrente neu

tra, dado por

2
a, = 2 sen 8y (2.3.4.60)

onde oy 8 o @ngulo de Weinberg. 0s resultados experimentais sao
consistentes com 0.3 < senzew < 0.4. Aqui tomamos o valor 0.3.

E importante notar que a quantidade de energia trans-

ferida pelo neutrino ao plasma, dada por

Ao o= <w - w'> (2.3.4.61)

mde w e w' sdo as energias dos neutrinos incidente e espalhado,

respectivamente, tem as seguintes expressoes:

e w/2 (no caso de el€trons degenerados e relativ is
ticos)

o= (1-4kT/w) w/2 (no caso de el@trons nio- degenerados e rela-
tivisticos).
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Vemos, entdo, que para altas temperaturas e baixas
energias do neutrino, o processo de espalhamento neutrino-ele -
tron esfria a matéria, em vez de esquentar. 0 fato de que, nes-
tas condigoes, o neutrino ganha energia, ao invés de perder, se
explica pela presenca de um mar de Fermi nio completamente pre-
enchido.

Tubbs e Schramm(ig)

mostraram que a inclusdo de cor -
rente neutra no espalhamento eletron-neutrino, no caso de ele-
trons relativisticos, tem apenas um efeito marginal na taxa e
na secdo de choque média, calculadas pela teoria V-A (reduz em
aproximadamente 20%). Schramm e Arnett(ﬂé), por outro lado, en-
contraram que, em se tratando de neutrinos de alta energia, a

absorgd@o por nucleon domina, enquanto que, no caso de neutrinos

de baixa energia, o espalhamento por elétron prevalece.

4) Espalhamento Coerente (Processo 8)

Freedman(§g) em 1974 mostrou que, se a interacao fra-
ca contém correntes neutras, entio os nucleons ligados dentrode
un nicieo podem espathar coerentemente o neutrino, de forma'ané
loga ao espalhamento Mott de eletrons de alta ehergia. Ele cal-
twlou a secdo de choque para nlicleos com Z = N = A/2 e S = 0
(nicleos par-par), a fim de ter apenas a componente isoescalar

na torrehte .neutra. 0 resultado a que chegou &:

8
Goe =g ac 0, A2 W (1 -8 b W2 s ) (2.3.4.62)

onde o parametro b @ relacionado com o valor rms do raio nucle-
ar, b o=r?/6=4.8 x 1070 a2/3 yey~2,

Vemos que, da mesma forma que o espalhamento Mott e
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proporcional a Z?', o espalhamento coerente e proporcional a AZ.

Na eq. (2.3.4.62), fizemos a hipotese de que o momen-
tum transferido q do neutrino.e desprezivel em relagdo a massa

M do nucleo (mais precisamente, q2 << W2

cz). Esta hipotese de
baixas energias € apropriada as condigdes astrofisicas.

0 coeficiente de espalhamento para este processo e:

(2.3.4.63)

Sato calculou que, por causa do espalhamento coeren -
te, a opacidade se torna cerca de A2/4Z vezes major que a obti-
da pela teoria CVC, ate o ponto de dissociacdo dos nucleos.

Sendo pequeno o momentum transferido (por causa da
grande massa do nucleo em relacdo a energia do neutrino '\'16MeV),‘
as energias inicial e final do neutrino sdo aproximadamente
jguais. Isto significa que no espalhamento coerente ndao ocorre
quase nenhuma transferéncia de energia. Em contrapartida, ha uma
grande troca de momentum, porque o dngulo de espalhamento medio
3, para este caso, cerca de 70°.

A importdncia do espalhamento coerente estd na seguin
te possibilidade: um neutrino, emitido no carogo estelar ( que
nos instantes finais da implosdo deve apresentar todos os ni-
cleos ja desintegrados em nucleons livres), vai transferir bas-
tante momentum para os nucleos da envoltoria (com A ~ 56) que
estd caindo sobre o carogo. Isto pode fornecer um eficiente me-

canismo de ejecdo de massa, tal como discutido no Capitulo I.

5) Espalhamento por Nucleons (Processos 5 e 6)

As secoes de choque por neutrons e protons, derivadas
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dos resultados de weinberg(ﬂ§), sdo simplesmente:

_ cve
o, = 1.33 0, /8 (2.3.4.64)

Q
W

7] cve
> E.os + (0.5 - ao)] Oay /8 (2.3.4.65)

0 coeficiente de espalhamento se escreve entao:

cve
2 2
kiz —A7$2— [;1—<cose>)A a Xy + 0.5 {1.08+(0"5—a0) }Xp+0.665xé]

(2.3.4.66)
onde X e Xp s3o fracoes em massa de neutrons e protons livres,
respectivamente. 0 primeiro termo no Tado direito da eq.
(2.3.4.66) corresponde i contribuig¢do devido aos nucleons den -
tro dos nucleos.

Tomamos o angulo de espalhamento médio <cos6> igual a

1/3, conforme explicacao dada no item 4. -



CAPITULO 111

EQUAGDES DE REACAO NUCLEAR

3.1 < MASSAS NUCLEARES

Vamos, antes de prosseguir, discutir um topico impor-
tante, que & o de massas nucleares. 0 problema pode ser coioca-
do nos seguintes termos: para um dado nucleo, conhecido o seu
numero atomico Z e o seu numero de massa A, como a teoria pode
predizer a sua energia de ligacdo ?

Aparentemente a solucdo nao e dificil, mas na pratica
;scoisas mostram o contrario. A fonte de todas as dificuldades
pode ser encontrada em dois pontos fundamentais da Fisica Nucle

ar Teorica:

1) Interagdo nucleon-nucleon, que basicamente ainda desconhece-
mos. Isto reflete a nossa ignorancia em relagao a interacao
forte. Dela atualmente apenas se conhecem as seguintes pro -
priedades: potencial atrativo, de'curto alcance, tensorial ,

com um carogo suave repulsivo;

>
—

problema de muitos corpos, que se encontra ainda na infan -

cia. 0 dilema do nlicleo & o seguinte: o numero de nucleons

13

grande demais para ser tratado por teorias puramente micros-'
copicas.e pequeno demais para ser resolvido pelas leis esta-

tisticas. 0 problema de muitos corpos se propoe justamente a
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ser a abordagem tedrica para sistemas deste tipo.

A fim de parametrizar nossa ignorancia em relagdo a
interacio nuclear, foram propostas inumeras formulas de massa
semi-empiricas, com parametros ajustados a propriedades medias
dos nicleos, ou potenciais fenomenoldgicos, com parametros ajus
tados a resultados de espathamento nucleon-nucieon. Por outro
lado, para fugir 3s complicacBes do problema de muitos corpos ,
foram tambem introduzidos modelos s{mp1es para o nucleo.

O0s modelos mais simples para o nucleo sdo o da gota
liquida e o de gas de Fermi. Embora primitivos, estes dois mode
los sao capazes de fornecer praticamente todas as propriedades
medias (macroscopicas) dos nilcleos com grande precisdo. Alem
destes modelos, e part{ndo de um ponto de vista microscopico,te
mos o modelo de camada.

E baseado no modelo da gota 1iquida que Weizsacker ,
em 1938, propos a sua famosa formula de massa semi-empirica com
5 parametros (coeficientes de volume, superficie, repuis3do Cou-
lombiana, simetria e emparelhamento de spins). Desde entdo, mui
tas formulas foram apresentadas, sendo que cada uma reproduz as
massas de nucleos localizados apenas numa regido limitada da ta
bela periddica.

Piante disso, em 1969, Myers e Swiatecki(él) tentaram
melhorar o modelo da gota liquida, atraves de refinamentos que
no fundo s3o relacionados com o fato de que o niicleo & um siste
ma pequeno. Eles apregentaram o chamado modelo da goticula, ca-

racterizado por duas coisas:
1) espessura finita da superficie nuclear;

2) compressibilidade nuclear finita.
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Consequentemente, as distribuicoes de densidade de

neutrons e de protons nio mais sao consideradas como constantes,
nem tais distribuigoes, limitadas por uma superficie nitida. No
modelo da goticula, as densidades de neutron e de proton sdo en
caradas .como dois novos graus de I1jberdade do nlcleo.
. Baseado neste modelo, Myers e Swiatecki propuseram a
formula de massa do modelo da goticula, com 9 parametros ajusta
veis. Este numero major de parametros reflete apenas o fato de
que a formula da goticula carrega mais informagdo sobre proprie
dades nucleares, tais como, por exemplo, a compressibilidadenu
clear, a correcdo de curvatura a tensdo superficial, a corregdo
de camada, etc).

Alem das formulas de massa convencionais, isto @& ,
aquelas que descrevem a energia de 1igacdo como uma fungdo
B(Z,A), existem ainda potenciais fenomenologicos, como 0 de
Rﬁd(ég), a dois corpos, com caroco suave. Em 1970, Brueckner
eta].(éi) elaboraram um formaiismo que da a energia de ligacdo
como um funcional B{%,p;] , com p e pp normalizados a A e
I, respectivamente. Este-formalismo tira major proveito dos re-
sultados de materia nuclear, permitindo com isso, segundo acre-
ditam.os seus autores, uma extrapolagdo mais segura para a re -
gido dos nucleos superpesados e para areas de ‘interesse astrofi
sico, tal como a regiao dos nticleos ricos-em-neutron.

Tendo em vista as nossas necessidades, resolvemos, de
todas as formulas de massa, utilizar a formula da goticula de
Myers-Swiatecki (massas atdmicas), porque ela apresenta uma boa
concordancia com os dados experimentais na regido .dos nucleos
medios e ‘pesados. E verdade, porem, que na regi3o dos nucleosle

ves (A < 40), comegam a surgir flutuagdes n3o-despreziveis que,
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no entanto, ndo sao motivo para maiores preocupactes , porque
justamente nesta faixa & que dispomos de grande quantidade de
dados experimentais. Neste caso, simplesmente substituimos os va
lores calculados por dados experimentais correspondentes. Estes
dados experimentais foram compilados por Wapstra e Bos(§i)

1977.

em

Resta, porem, um problema — para nos, o mais serio.Co
.
mo calcular a massa dos nlicleos longe da linha de beta estabili
dade ? No nosso caso, como atribuir energia de ligagao a nﬁc1g
0s muito ricos-em-neutron, que inclusive nao sao encontraveis
em laboratorio ?

A determinacdo da massa destes nlcleos €& essencial pa
ra nosso trabalho pela seguinte razdo:

Sendo a captura eletronica o processo principal que
escothemos para provocar a implosdo, 0s nlicleos iniciais irao
se transmutando ao Tongo de uma mesma familia fisobarica (A cons
tante), aumentando cada vez mais o numero de neutrons is custas
do numero de protons, de modo que, neste processo, entram em ce
na nicleos extremamente neutronizados (muito afastados da- 1inha
de estabilidade beta na direcao de N crescente). Estes niicleos,
embora instaveis contra decaimento beta no laboratdrio, sio con
tudo estaveis na estrela por causa da indisponibilidade de esta
dos no- espago de fase, devido ao mar de Fermi de el8trons com -
pletamente preenchido.

0 que fizemos, entdo, foi éxtrapolar a formula de mas
sa da seguinte forma: numa familia isobarica, a partir do Ulti-
mo nicleo com massa experimental disponivel, o nlicieo (Z,A) tem

sua massa dada por:
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M(Z,A) = M(Z,A)PE0 & (uEXP - M§e°) (3.1.1)
onde MEXP & a massa do Gltimo niicleo da famTlia com valor expe-

0
rimental, e Mzeo e a massa deste mesmo niucleo usando a formula

de massa.

A expressdo (3.1.1) foi usada com a intengao de evi-

tar saltos irrealisticos entre as massas de dois nlicleos isoba-

ricos vizinhos.

3.2 - QUTRAS REACUES NUCLEARES

Alem da captura eletrdnica e decaimento beta e das
emissoes retardadas de neutron, temos que considerar outras rea
¢des nucleares, embora menos eficientes, mas que tambem podem
comparecer durante a implosao. Por exemplo, foto-emissao de neu
tron (reagao (y,n)) e captura de neutron por processo-r (rea -
¢io (n,y)).

Trata-se do seguinte:

Se um foton, de energia +Hw, for absorvido por um nu-
cleo (Z,A), havera, segundo a teoria do niclieo composto, a for-
micio de um sistema intermediario, no caso um estado excitado,
que em seguida podera decair por qualquer um dos canais permiti
dos. .

0 canal de saida que nos interessa & a emissdo de um
neutron. Isto acontece desde que a energia tw seja superior a
energia de separagdo de neutron S, do nicleo (Z,A). A reacgao
{v,n), em analogia obvia, tambeém & conhecida por foto-efeito nu

clear, Os fotons incidentes, no interior estelar, tem duas ori-
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gens principais. Uma, representada pela captura eletronica e
emissdo re;ardada de neutrons (tanto de captura quanto de decai
mento), que deixam o nicleo filho em estado excitado. Este nu -
cieo filho decai eletromagneticamente, emitindo radiacoes de uma
50 vez ou em cascata, ate atingir o estado fundamental. Tais ra
diagoes podem ter energias de até da ordem da energia de separa
¢do de neutron do nicleo filho. Contudo, no inicic do colapso
estelar, as taxas de captura eletronica e de emissdo retardada
sio baixas, de modo que a densidade de fotons deste tipo & tam-
bem baixa. )

A outra fonte de fotons provem do propric movimento
cinético das particulas, isto &, da.radiacio térmica. Coerente
com a nossa hipotese de equilibrio termodinamico local para a
matéeria no interior da estrela, admitimos o espectro de energia
de tajs fotons %gua] ao da radiacdo de corpo negro. Estes fo -
tons de'corpornegro tem energia ~ kT, de forma gque, nas condi -
¢des iniciais do colapso, isto equivale a cérca de 1 MeV apenas.

A reacao inversa (n,y) @ a captura de um neutron 1i-
vre, com a2 emissdo de um foton. Tal captura pode se processar
de modo lento ou de modo rapido, conforme a tgxa de captura de
neutron ser maior ou menor qué a taxa de decaimento beta. No ca
so de processo-s (processo lento), a reacdao (n,y) praticamente
ndo & ativa no colapso gravitacional, tendo em vista a presenca
dominante da captura eletronica. Por outro lado, o processo-r
(processo rapido) so & efetivo para condigGes extremas de densi
dade e temperatura. Acredita—se‘que 0 processo-r tenha nas im -
plosdes o seu mais provavel sitio de ocorréncia. Alem do mais ,
no infcio da implos3o, a densidade de neutrons livres @ peque -

na. A captura de neutrons tem aqui apenas papel secundario.
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Vamos calcular, entdo, a taxa de foto-emissao de neu-

tron. Segundo a teoria usual das reacles nuc]eares(ié),

‘

AL = (A3 E’ og(E) ¢ dE (3.2.2)
Yo w2 R’ GE/KT N

Sn

onde o limite inferior da integral & a energia de separacao de
neutron S 3 oy (E) e a secdo de choque para a reacgao (y,n) do
nicleo (Z,A) como funcao da energia E do sistema, no referenci

al do centro de massa, e @ dada por:

oy{E) = o, —E?igjr————-—— (3.2.3)
(2p—)® + 7

onde E € a energia de ressoﬁincia e I' e a largura de nivel de
ressonancia.

Desde que estamos interessados em propriedades medias

apenas, podemos desprezar a dependencia de E0 e T em relagao a

numeros magicos e a momentos de quadrupolo (deformagdo) dos niu-

«cleos. Assim, por simplicidade, podemos tomar como energia de

ressonancia E_ = 82 A3 Mev e a largura T = 6MeV. Tais va-

lores foram tirados de resultados experimentais da ressonancia

gigante de dipolo. Modelos mais recentes de ressonancia gigante

de dipo]o(ég) prevém, entretanto, uma lei de poténcia em A 1i-

geiramente diferente, dando

_ -0.23
E, = 46 A ,

1

que mostrou ser mais proximo aos dados experimentais(gz).

Para nucleos pesados (A > 200), & muito razoavel admi
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tir a razdo de ramificacdo f, dada por

f = oy/og - (3.2.4)

ser igual aproximadamente a 0.95. No caso de nucleos muito ri -
cos-em-neutron, que © o nosso caso, tudo indica que f deve ser
tambem em torno deste valor.

Deste modo, com o auxilio da regra de soma (para tran

sicoes de dipolo) de Gell'Mann et a].(ég), dada por:

155MeV

h

2
2.2 NZ A
opdE = 2n%e” (Fb) BE (1 + 0.1 ) (3.2.5)
(o)
onde M @ a massa do nucleon e e, a carga eletronica, e com a
ajuda das eqs. (3.2.3) e (3.2.4), a eg. (3.2.5) fornece uma ex-

pressao para Oyt

%%”(1 + 0.1 A yf " (3.2.6)

_ 1
00—41T'-1.T

Finalmente, integrando a eq. (3.2.2), vem:

-5 /kT o «© .0
r.2 k7t m n-
o,¢ (7)) g e " I 1 DM ey x
0 0 n=o0 m=o

3 Eo,3

1 0
Vo= (2
™o (cﬁ)

2{m+n+2 ,
n: m g ) (2(m+n+2))! q2(m+n+2)—r i

(n-m)-m. r=o0  (2(mtn+2)-r)!

i

onde q = Sn/E0 e o kT/Eo.

Retendo somente termos de ordem zero, tiramos:

- 8 4 ,0.23 A?
Agp = 267 x 10° T4 st a NZ (1 + 0.1 57) x
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-S /KT
(1+4—|§—I+12(§—T-)2+...)e n (3.2.7)
n n

Uma outra maneira de calcular a taxa da reagao (y,n)
€ a seguinte: determinar a taxa da reacdo (n,y) e, aplicando o

principio do balango detalhado,

A .
“yn _ A-1 _ 5.04
log 5= © 34.075 + 1.5 iog Tg o e e Sn (3.2.8)
ny 9
obter a taxa de (y,n). Os resultados sao aproximadamente os mes

mos .

3.3 - EQUACDES DE REACAO NUCLEAR

Como dissemos, a composicao muda com o tempo, devido
@ presenca de inumeras reac¢bes termonucleares.Como isto funcio-~
na ? -

Primeiramente, por simplicidade, admitimos uma compo-
sicao quimica inicial de 56Fe puro (uma hipotese diferente muda
certamente nos detalhes, mas n3o em termos de propriedades me-
dias}. Podemos, entfo, construir toda a rede de .nicieos de que,
com as reagdes nucleares e principalmente com a captura eletro-
nica,iremos precisar.

Como no inicio a Unica reacdo possivel & a capturaele

tronica pelo 56

Fe, a nossa rede @ limitada de um Tlado pela 1i-
rha de estabilidade beta, do outro pela linha de evaporacao de
neutrons e por cima pela familia isobarica A =.56, como mostra
a Fig. 3.3.1. A Tinha de estabilidade beta & o lugar geoﬁétrico

dos pontos com
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Figura 3.3.1 - Rede de nucleos para reagoes nucleares.
M(Z,A) _
5 =

isto &, com o nimero atomico dado aproximadamente por

2/3

VA

1
Z

0.39131)A

- (0.35997 A
47.2866 + 0.35997 A

273

A linha de evaporacdao de neutrons €& determinada a partir da con

dicdo de que a energia de separagao de neutron S do nucleo
(Z,A), dada por
Sn = SM(Z,A-1) - SM{Z,A) + 8.07169 MeV
e o excesso de massa, seja menor ou

onde 8M(Z,A) = M(Z,A)-A
igual a zero. A rede, assim formada, contém cerca de 300 nucle~

0s.
Seja, por exemplo, um nucleo (Z,A) da rede, cuja abun
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dincia (densidade de numero) & denotada por NZ,A‘ Na Fig. 2.3.2,
sio mostrados o nucleo (Z,A) e seus vizinhos mais proximos (dis
postos ao longo de uma rede de 3 linhas isobaricas com 3 Tinhas
isotopicas).

A abundancia do elemento (Z,A) pode diminuir apenasde

Figura 3.3.2 - Nucleo (Z,4) (L d \J‘ c \J\b
A

com seus viziwmhos.

vido 3s seguintes reacoes:

- —

1) Captura Eletronica

A captura eletronica alimenta a abundidncia de seu vi-
zinho isobarico seguinte (Z-1,A) — o elemento g na Fig.2.3.2 =~
numa taxa dada por "chZ,A’ onde Ae e a taxa de captura eletro

nica. Representamos este processo por \Eu.

2) Decaimento Beta

0 decaimento beta Teva o nucleo (Z,A) a caminhar ao
Jongo da isobarica em direcao ao seu vizinho (Z+1,A) — o ele -
mento ¢c. O numero de nucleos (Z,A), por unidade de tempo, que
sao convertidos em (Z+1,A), & dado por -X NZ,A’ sendo A, a taxa

8 B
de decaimento beta. Este processo & representado por FR\

3) Foto-emissao de Neutron
Esta reacdo aumenta a populacdo de seu isdtopo(Z,A-1)

-0 elemento e — 3 taxa de -A A sendo A a taxa de foto

ynNZ, Yn
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-emissdo do neutron. 0 grafico para a foto-emissdo & &—.

4) Emissdo Retardada de Neutrons 'na Captura Eletronica
A emissdo retardada abastece o niicleo (A-1,A-1) — ele
mento f — @ taxa de

'AchZ,A’ onde X, € a taxa de emissao re

tardada de neutrons. 0 diagrama e

5) Emissdo Retardada de Neutrons no Decaimento Beta

Neste caso, cresce a abundancia do elemento d — nu -
cleo (Z+1,A-2) — a taxa de 'deNZ,A’ onde de e a taxa deemis
sio retardada de neutrons no decaimento beta. 0 diagrama @ \-

6) Captura de Neutron
A abundiancia do elemento a — nucleo (Z,A+1) — com a

captura de neutrons, & que sai ganhando, numa taxa de - N

Any Z,A°
onde Any e a taxa de captura de neutrons.0 diagrama 8 —> .

Em resumo, todos o0s processos., atraves dos quais o nl
¢leo (Z,A) pode sofrer transmutacao nuclear, estdo representa-

dos no seguinte diagrama: g

3 (3.3.9)..

Inversamente, um nucleo (Z,A) pode aumentar sua abun-

dincia, atraves dos processos de:

1} Captura eletronica pelo nucleo (Z+1,A) — elemento c.
?) Decaimento beta pelo niuclteo (Z-1,A) - elemento g.
3) Emissao (vy,n) pelo nlicleo (Z,A+1) — elemento a.

4) Captura (n,y) pelo nucleo (Z,A-1) — elemento e.
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5) Emissdo retardada de neutrons na captura eletronica pelo nu-
cleo (Z+1,A+1) — elemento b.
) Emiss3ao retardada de neutrons no decaimento beta pelo nu-

cleo (Z-1,A+1) — elemento h.

Assim, o diagrama correspondente e:

c b

eo—'o S (3.3.10)

0s diagramas (3.3.9) e (3.3.70) nos permitem, entdo,

escrever as equagdes de reagdo nuclear para cada nucleo {Z,A)

(3.3.11)

F A Vzoaer F Aay Nzoacr F oRge Nzaq aer t 2dgMzor,an

onde o somatdrio & sobre todos os 6 processos mencionados acima.

Existem tantas equacoes semelhantes 3 (3.3.11) quan-
tos forem os niicleos presentes ao processo hidrodinamico. Elas
constituem um sistema de equagdes simultaneas. Para uma dada
temperatura e densidade, as eqs. (3.3.11) podem ser resolvidas,
fornecendo as abgndéncias ao longo -do tempo. Por sua vez, as
ibundancias permitem o cilculo da perda de energia por neutri -
nos.

E evidente que a eq. (3.3.11) .tem que ser acoplada as
equagdes da Hidrodinamica, visto que as taxas de reagao depen
Mmqa densidade e da temperatura (dadas pelas equacoes hidrodi

mnicas). Estas, por sua vez, dependem das taxas de perdade ener
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gia, principalmente devido as capturas eletronicas, e da densida

de de numero de el@trons.



CAPITULO IV

EQUACDUES DA HIDRODINAMICA COM REAQDES NUCLEARES

4.1 - HIDRODINAMICA

Vamos apresentar primeiramente o problema para o caso
ndo-simplificado (modelos de Hoyle-Fowler e de Chiu) e, em segui
da, para o caso simplificado (modelo homogéneo).

Consideramos, por simplicidade, uma estrela constitui-
da de um fluido perfeito (viscosidade nula) e ndo-relativistico
(tratamento Newtoniano). Além disto, admitimos simetria esférica
{campo magnetico e momento angu1ar'desprezﬁveis), de modo que as
equagoes hidrodinamicas podem ser iguais as do movimento unidi -
mensional.. A fim de escrever as equacoes bEsicas(ég), escolhemos
um referencial Lagrangeano, isto &, um observador co-movente em
relagdo ao elemento .de volume do fluido. E conveniente tomar co-

mo coordenada lLagrangeana a massa m, definida por:

r
2

m = A4m pr-dr (4.1.1)
0
onde p ¢ a densidade de massa. A coordenada Euleriana r passa a

ser fungcdo de m e t,
r =r{m,t) (4.1.2)

¢ & relacionada com a velocidade do fluido, atraveés de

u(m,t) = (2%

25, (4.1.3)
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. De modo analogo, a densidade de massa & tambem fungdo

das novas coordenadas,
p = p(m,t)

e o volume especifico (volume por unidade de massa) & dado por:

Vim,t) = 57%767 x (4.1.4)

As equagbes .da Hidrodinamica que queremos saoc na rea-
lidade expressoes matematicas de leis de conservagdo, que no

caso sao as seguintes:

1) Conservagdao de massa
2) Conservagdo de momentum

3) Conservacao de energia

‘Comecemos com a conservagdo de massa, que & dada pela

equagao da continuidade,

v ou
p(m,-O) 3_‘6:3_11-]. (4.].5)

Entdo, a eq. (4.1.5) & equivalente a
m(r,t) = m(ro,O) (4.1.6)
onde ro = r(m,0). Ou ainda equivalente a:

dm = 4xrlpdr (4.1.7)

sendo dm a massa da camada elementar localizada em r.
A conservacdo de momentum do sistema & expressa pela

equacao do movimento:

au _ 2 3P _ mG
3t T 4qr I ':2‘ (4.].8)
onde P e a pressdo do fluido e G a constante gravitacio-
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8 2

nal (6 = 6.673 x 107% dyn.cm® g"2). No lado direitoda eq.(4.1.8),
o primeiro termo representa o gradiente de pressdo ., devido ao
fluido e o segundo termo da a contribui¢do devido @ atragdo gra
vitacional. A eq. (4.1.8) & tambem conhecida como  equacdo de
Euler.

Antes de escrevermos a equagao de conservacao de ener

gia, devemos prestar atencdo a tres pontos:

1) Equilibrio Termodinamico Local

0 tratamento termodinamico do colapso estid assentado
na hipotese basica do equi]?prio termodinamico local. 0 que sig
nifica equilibrio termodiniamico local ?

Quando as condicOes da estrela, mesmo n3ao estando em
pleno equilibrio termodinamico, sio tais que permitem a introdu
¢do de uma temperatura T para descrever, com boa aproximagdo ,
as propriedades locais do sistema, entdo dizemos que a estrela
estd em equilibrio termodinamico local. Neste caso, em outras
patavras, e sempre possivel atribuir um valor para a temperatu-
ra em cada ponto no interior da estrela, tal que as proprieda -
des de um elemento da materia na vizinhanga do ponto sejam as
nesmas como se ele fosse adiabaticamente encerrado mum recipien
te aquela mesma temperatura. A distribuicdo da radiagdo & dada,
entdo, simplesmente pela distribuicdo de Planck e, em consequen
cia, a densidade de energia radiativa.E igual a de um corpo-ne-

gro.

?) Mudanca de Composi¢do Quimica
Como vamos considerar um sistema em que reagdes nucle
ires desempenham papel predominante, devemos lembrar que o nume

ro total de nucleos de uma dada especie (Z,A), denotado por Nz opo
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ndo pode ser considerado como-um parametro de valor fixo. For -
meimente, o que & preciso fazer & encarar o sistema como um sis
tema aberto e tratar NZ,A como uma outra variavel termodinamica
independente. Em outras palavras, a composi¢do quimica do mate-
rial (dada pelos valores de NZ,A para todo Z e todo A existen -
tes no sistema) muda com o tempo e também com a densidade e a
temperatura, de modo que os termos proporcionais a dNZ,A repre-
sentam contribuicdes importantes para a energia interna do sis-
tema .

Assim, a energia interna especifica ® fungdo da entro
pia especifica S, do volume especifico V e da composigdo quimi-

ca {Nz A}, de sorte que podemos escrever:

K
& = fiﬁ) ds + IEEJ Qv+ ) [EE_} dN, (4.1.9)
(3S)y, tny p Wis, i, ) j21 BNgJg y

onde K € o nimero total-de especies nucleares presentes.

Definindo o potencial quimico da espeécie nuclear (Z,A),

. 3E
UZ,A = 1w7—-A—'} ‘ (4.1.10)
. S’V’{Ni',A'} )

7' 41
At £A

e notando que(ﬁu)

ds =

[

" BE 1|0
(), a4 1 {fEV)T + {} dv (4.1.11)

1= (3, (4.1.12)

1eq. {4.1.9) assume a seguinte forma:
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de = {2E
{

oF
3V dv+{——-

3 aT]v m ot RN AN
Z,A ) .

)T,{N 2.n)

(4.1.13)

3) Transferéncia de Energia por Fotons

Durante a implosdo, cuja escala de tempo & da ordem
de milisegundos, desprezamos o transporte de energia radiativa
(fotons). 0 argumento para isto & o seguinte:

Se t, e t, denotam escala de tempo hidrodinamico e de
difusdo de fotons, respectivamenfe, vemos que para estrelas nor

mais,

te >> t, (4.1.14)

Isto significa que podemos encarar o foton como perma
necendo no mesmo lugar em que e criado.

Vamos mostrar a desigualdade (4.1.14), admitindo o es
pathamento foton-eietron livre como o processo principal de in-

teragdo. Neste caso, usamos a secdo de choque de Thomson, que &

dada por
_ 8w 2 .
Srp = 3 T (4.1.15)
com
e? i
ro =~ (4.1.16)
m,c

que 8 conhecido como o raio classico do eletron. Assim, o livre

percurso medio do foton tem a forma:

Ap v i (4.1.17)
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onde N, e a densidade de .nimero de eletrons. Ou, escrevendo o

em funcdo de P>

N
e,1/3
Ty ™ (B;) (4.1.18)
resulta:
1
Ap v 5 (4.1.19)

Por outro lado, o tempo para o foton se difundir atra
ve§ de uma distancia igual 3 altura de escala R (distancia em

que a densidade ou pressdo cai por um fator igual a e) ®& dado

por
RZ
t = T (4.1.20)
c
Tomando este tempo como escala de tempo de difusdo de
fotons, e fazendo p = 109 g cm_3 e R = 108 cm {valores aproxi

mdos de uma camada central do modelo de pre-supernova de Chiu),

encontramos

7

tf ~ 10" anos

s
que e infinitamente maior que ty-

Podemos agora escrever a equacao da energia, que €& da

da simplesmente pela equagao da continuidade para o fluxo F :

% + % V-F ¥ = fontes (4.1.21)

Ne eq. (4.1.21), E B a energia interna especifica e r @ o unitd
rio na dire¢ao radial.

Ocorrendo movimentos macroscopicos em escala de tempo
suficientemente pequena, o trabalho realizado pelas forcas de

pressio deve tambem ser incluido. E se, alem disto, houver for-
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magao de ondas de choque (matematicamente representadas pela pre
senca de superficies sobre as quais a densi&ade, a temperatura,
a velocidade do fluido, etc, tem descontinuidades), entdo & in -
dispensavel recorrer ao expediente, proposto por von Neumann e
Mchtmyer(ég), de simular a acado da ondﬁ de choque atraves de
um termo de pseudo-viscosidade, que nio & sendo uma especie de
pressao artificial.

Denotando por § as fontes por unidade de massa, a eq.

(4.1.21) assume a seguinte forma:

3E - dv |,
= VEF = - (P4n) S48 (4.1.22)

o=

Na equagao acima, P & a pressio e n a pseudo-viscosidade de von

Neumann-Richtmyer, que no caso unidimensional & dado por(ﬁg)

2

n = - lean)t 2y lg_gl (4.1.23)

(=34
Sl

onde o @ uma constante adimensional, aproximadamente igual a
unidade.

Podemos escrever a eq. (4.1.22) ligeiramente diferen-
te. Para tanto, introduzimos o parametro 6 = A/d, onde A @ 0
livre percurso medio dos neutrinos e d &8 a dimensdo linear em
que as varidveis macroscopicas sofrem mudancas sensiveis. Entdo,
se 6 < 1, podemos aplicar a aproximacdo da difus3ao. Neste caso,
introduzimos tambeém a luminosidade de neutrinos Lv’ definida em

analogia com a de fotons LY’ por:

L(r) = 47 r? f (4.1.23)

com
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. _Tc 1 d 4
F= -3 o%ar (77) (4.7.24)

onde c @ a velocidade da luz, K a opacidade média.de Rosseland,
r=(7/8) a, sendo a = 7.565 x 1071 erg em™3 k"% 4 constan-
te de radiagdo de Steffan-Boltzmann (no caso de fotons, T = a).

Deste modo, a luminosidade total & definida como sen-
do a poténcia para a estrela manter o fluxo de energia. Por ou-

tro lado, como o transporte de energia radiativa & desprezivel

como vimos,

de modo que a luminosidade da estrela, nesta fase de evolucdo,
tem .contribuicao apenas .dos neutrinos.

Com o auxilio da eq. (4.1.7), a eq. (4.1.22) fica:

dE = (§ - .g_#.]) dt - (P + n) dv (4.1.25)

Entretanto, no caso de 6 > 1, isto &, quando a aproxi
magdo da difus3dao se torna inadequada, temos que acoplar as equa
¢bes da Hidrodinamica com uma equacdo de transporte de neutri -
nos. Contudo, este problema 50 pode ser abordado por metodos
aproximados. Resolvemos, entdo, simular a equagao de transporte
nesta faixa de valores de & , através de uma expressdo apropria
da para 3L/3m, de forma que, no limite de opacidade nula, a ex
pressio de dL/dm sO contenha termos de perda de energia Tlocal.

A expressio que julgamos correta € a seguinte:

R . K
= = E. - X L (4.1.26)
om v 4nr2
onde . scapt .
E\) E\)
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A eq. (4.1.26) permite eliminar a divergencia na lumi
nosidade quando K = 0, o que ea si ja }epresenta uma grande van
tagem computacional. Na eq. (4.1.26), x € uma fungdo, em ge -
ral, da temperatura, densidade e composi¢dao quimica, que repre-
senta aproximadamente a perda fracional da energia. A fungdo ¥
pode ser interpretada tambem como fator de absorgdo pelo materi
al, e tem dimensoes de inverso da opacidade. Tomamos, por sim -
plicidade, como tendo o valor igual a 0.5, que corresponde ao
valor médio para situagoes em que a energia dos neutrinos & su-
perior 3 energia termica dos elétrons do plasma.

A eq. (4.1.25) & a propria expressao da primeira lei

da Termodinamica. Igualando a eq. (4.1.25) com a eq. (4.1.13) ,

obtemos:
S S P S 1 - - 3E
a1 = (BE) {(S am) dt ) Hz,A dNZ,A {E+n+ (sv)é] v }
Ty

- ' (4.1.27)

As egs. (4.1.7), (4.1.8), esta acrescida do termo de
pseudo-viscosidade de Neumann-Richtmyer, e (4.1.27), junto com
a equacdo de estado

P o= P(V,T, {N; AJ) s

constituem as equagOes basicas do fluido hidrodinamico ndo-rela
tivistico, e formam um sistema de equagdes diferenciais parci -

ais, simultaneas, altamente ndo-lineares.

4.2 - METODO DE CALCULO

As eqs. (4.1.7), (4.1.8) e (4.1.27), devido @ n3o-1i-
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* nearidade e a presenca de desqqptinuidade; (ondas de choque) ,
sac mais convenientemente aproximadas por equagoes de diferen -
¢as finitas. Neste caso, a hipotese de simetria esférica nos per
mite dividir a estrela em certo numero de camadas esféricas con
céntricas, e para cada uma destas camadas, aplicamos as equa -
¢oes acima. Nestas equacdes, encontramos quantidades tanto defi
nidas sobre o contorno externo da camada gquanto no seu interior.

0 nimero de camadas em que a estrela deve ser dividi-
da & de importancia crucial. Deve obedecer a dois criterios
principais, que sao alias antagonicos entre si. De um lado, a
precisdo nos calculos, que exige grande nimero _ de divisoes
(quanto maior o nimero de camadas, melhor a aproximacdo das equa
¢oes e, portanto, menor o erro nas solugoes). Por outro lado ,
o tempo de cilculo, que limita inapelavelmente o numero de cama
das. Parece que o nimero dtimo &, no modelo politropico, cerca
de 100, e no modelo de carogo isotermico, 50. Quanto a este ul-
timo made1o, uma dificuldade ainda permanece. Como dividir o
carogo e a envoltoria em camadas ? Em termos de melhor estabi-
lidade das solugbes, encontramos a seguinte partigdao: 46 cama -
das no carogo e 5 na envoltoria.

0s detalhes da integracdo num@rica das equacoes hidro
dindmicas sdo dados no Apéndice A.

Vamos agora esclarecer o que fizemos para acoplar as
equagdes de reacao nuclear {(eqs. (3.3.11)) com as equagbes da
Bidrodinamica.

Desde o instante inicial de c3ilculo até o colapso, ©
processo e o seguinte (a descricdo serve para qualquer camada

da estrela):

A evolugdo quase-estatica € promovida unicamente pela
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aniquilagao de par e pelos neutrinos de p]asma.’ gsta evolucdo
se faz ao longo da adiab3tica 4/3. 0 passo no-tempo de cidlculo
¢ dado pela condigdo de estabilidade das solugdes, eq. (A.25)

cujo limite superior denotamos por A Quando a camada atin

56

estab”
ge uma densidade igual a densidade timiar de captura pelo

(p/ug ™ 10°

Fe
g cm'a), as eqs. (3.3.11) sao imediatamente incorpo

radas ao calculo hidrodinamico.

4,3 - MODELO STIMPLIFICADO

A equacgio de movimento, no caso do modelo homogé€neo ,

pode.ser obtida atraves da Lagrangeana

L=T-+-% (4.3.28)
onde
R
T=JZI o w2 dv (4.3.29)
Jo
e
R 2
3 GM
¢=j e dV ‘g‘—R— (4.3.30)
o
sendo R o raio da estrela, e a densidade de energia total. 0

20 termo a direita da eq. (4.3.30) representa a energia gravita
cionai. Em (4.3.29), v & o campo de velocidade.
Com o auxilio da lei de conservacgdo de massa (eq.
(4.1.7)), a eq. (4.3.29) fornece:
o2

3
T = 75 MR (4.3.31)
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onde M = % ng3p € a massa da estrela.
De forma analoga, a eq. (4.3.30) pode ser re-escrita
como:

2
¢ = H(E) - 3& (4.3.32)

Assim, a Lagrangeana adquire o aspecto:

2
_ 3 22 ok 3 GM
L= 15 MR - M(5) + 3 T . (4.3.33)

Aplicando as equacoées de Lagrange, obtemos:

=ﬁ- "EZ (4-3.34)

A Termodinamica da mat€ria estelar & descrita, tal co-
mo no case nao-simplificado, pela 12 1ei da Termodinamica, e @
dada pela eq. (4.1.27) com pequenas modificacoes. O termo 3L/3m,
correspondente ao transporte de neutrinos, & substituido por xé,
onde X & um parimetro e ( & a taxa de energia do neutrino libera
da e @ dada por

Q = ZXA (Ag + Ay + Aglz.a Nz a <Ey> (4.3.35)

Deste modo, a eq. (4.1.27), no caso do modelo homogé -

neo, se re-escreve:

dN
T [(1 x)0-5 + (P + 25y av 4 L “Z,Ad_%’—l\:l/z-% . (4.3.36)

As eqs. (4.3.34) e (4.3.36) constituem as equacgles-ba-
sicas do modelo homogeéneo e podem ser facilmente resolvidas pelo

mnetodo de Runge-Kutta-Gill.



CAPITULD V

EQUACAO DE ESTADC

5.1 - ASPECTOS PRINCIPAIS

Resta um problema dificil: como escrever a equacgdo de
estado da materia antes e durante o colapso ? Em outras pala -

vras, como escrever a funcao

P o= P(V,T,{N;}) 2

Para melhor discutir o assunto, convém introduzir dois
parametros fundamentais: o parametro relatividade B8, definido
por -

B = kT/mc2 s

e 0 parametro degenerescéncia, dado por

n = u/kT
onde 1 & o potencial quimico.
0 que acontece com a matéria quando a densidade e a
temperatura aumentam ? Em concreto, para efeito de discussdo ,
vamos supor uma composicdo inicial dada por -atomos neutros de

5 : s e s ~ ~ .
6Fe puro. Os aspectos principais sao, entao, 0s seguintes:

1) 0 material comega a se ionizar quando a temperatura atinge

valores da ordem de 105‘°K. A‘106 %k mais ou menos, o0s atomos

ficam completamente jonizados.



-111-

2) Os eletrons, inicialmente n3o-relativisticos, formam um mar
de particulas que, em primeira aproximacao, sao livres. Quando
a temperatura ultrapassa a 6 x ]09 Ok (8 > 1) ou quando a densi

dade supera a 106 g/cm3 (nB = ~JL? > 1), entdo eles se tornam

m,C
relativisticos.

3) Aproximando o mar de el@trons por um gas ideal de Fermi, um
efeito quantico de imediato aparece: a degenerescéncia, que @
dada pelo parametro n. Se n < 1, os eletrons s3ao nio-degenera-
dos. Caso contrario, sao degenerados. Fisicamente, o gas degene
rado tem a seguinte propriedade: todos os estados abaixo do ni-
vel de Fermi ficam completamente preenchidos e os que estdo aci
ma ficam totalmente vazios. Isto implica que a equagdo de esta-

do praticamente ndo depende da temperatura. Para efeito de cal-

culo, a temperatura & colocada igual a zero nestes casos.

Outra propriedade do gas degenerado @ que pequenas va
riagoes da densidade provocam mudangas muito maiofés na pressao
do que no caso de um gas ideal. Deste modo, o gas degenerado &
muito menos compressivel (a compressibilidade @ dada por
X =[§ %g]-]) do que um gas ideal.

' A Fig. 5.1.1 mostra o plano temperatura-densidade pa-
ra 0 caso de gds de eletrons. Estd3o representadas as linhas com
n~ 1 (separando regices de degenerescencia e de nido-degeneres
cencia), B v 1 (relativistica e ndo-relativistica) e u/mec2 vl
(idem). 0 limite classico de gas perfeito corresponde a baixas
densidades e baixas temperaturas (limite nao-degenerado). 0 ca-
so de gas completamente degenerado se situa a altas densidades.

Aqui surge uma dificuldade: & facil escrever a equa-

t30 de estado, quando a materia estd num destes limites. Mas ,
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Figura 5.1.1 - Plano temperatura-densi

dade para o gas de el@trons,

pode acontecer, como & 0 nosso ca
so, que a materia se encontre na
regido de transicdo de degenerada_
para nao-degenerada, isto e, na
chamada regiao semi-degenerada
(n ~ 0). E claro que isto implica

que temos de usar uma equagdo de

estado mais complicada, porem uma que nao exija demasiado tempo

de calculo.

4) Atingindo a densidade o valor limiar de captura eletronicape

los nucleos de 56Fe, comeca entdo a neutronizagdo da matéria.

Esta neutronizacdo conduz a evaporacio de neutrons, passando a

existir também um gi3s de neutrons, que admitimos livres. Inici-

almente ndao-relativistico, o gas de neutron so se torna relati-

vistico quando a temperatura & maior que 10

de .maior que 6 x 10.'5

13 °% ou a densida-

g/cm3 (8 densidade nuclear de 2xﬂﬂ4g/cm3 ,

por exempio, pF/mnc = 0.32, n3o-relativisticos ainda, portanto).

5) Evidentemente, quando a densidade atinge a 10]4g/cm3, a in -

teragao forte comeca a ser sensivel, bem como os efeitos da Re-

latividade Geral passam a ser ndo-despreziveis. £ a regido de

densidade da matéria neutrdnica (sendo o neutron o principal

constituinte), em que podem aparecer novas particulas, como os
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mions. A densidades mais altas (~ 10]6 g/cm3) ate mesmo particu

las mais pesadas, como os hiperons, podem ser formadas ( regime

hiperﬁnico)(éi).

6) No caso de gases relativisticos, um fenomeno importante em
geral ocorre. Trata-se da criagdo de pares eletron-positron,que
se verifica quando B ~ 1. Entretanto, a contribuicdo dos pares
i equagao de estado s© & relevante quando a pressaoc de radiacdo
& comparavel com a pressio do gas. Assim, cometemos muito pouco
erro se desprezarmos a contribuicdo dos pares na regido de alta

densidade.

5.2 - GAS DE ELETRONS

Na aproximagdo de gas ideal de Fermi, o potencial ter

nodinamico & dado por(éi)

3 s
Q = -(2I+1) VKT j %§5 on [E + exp(u—EQ/kf} (5.2.1)

onde 1.2 o spin (no caso do eletron, I = 1/2), V & o volume to-
tal, 1 o potencial quimico e E_a energia cinetica da particula
A pressdo, dada por P = -(8q/3V) v tem entdo a se -

s

guinte expfessio:
2 .5/2 1 5
P =K m,c B / {%-F3/2(n,s) + 38 FS/Z(U’B{] (5.2.2)
sendo

K = f% (mge/b)® = 2.49 x 1030 cn”3
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( o zk“ . ’]z é2)1/2
F(n,B) = - dz (5.2.3
k o 1+ %™ )

gue s&o as conhecidas integrais de Fermi. Em (5.2.2) e (5.2.3),

fizemos:

z = EC/kT R nz u/kT e B = kT/mec2

Por outro lado, lembrando que a identidade fermodina-

mica (sai da primeira lei da Termodinamica),

dP = s dT + n dp .,

onde s = S/V & a densidade de entropia e n = N/V a densidade

de numero, pode ser escrita tamb&m como

_ 9P oP
entdo, por comparagao, obtemos:
1 ' - (2P
5 = (BT)u e n = (au)T (5.2.4)

Assim, a densidade de numero tem a seguinte expressao:

n=k g3 [%]/z(n,s) + B FB/Z(n,B{} (5.2.5)

Para calcular a densidade de energia € = E/V, lembra-

mos ‘tambeém que

E = -PV + ST + Ny

tom o auxi1io das igualdades (5.2.4), chegamos a

>4
o

l

T (5.2.6)

(>
—i

- - 2P
£ = P+ o u +
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ou

e = kmge? 6¥7 [Fy nig) + 8 Fypp(nB)]  (5.2.7)

As eqs. (5.2.2), (5.2.5) e (5.2.7) para P, ne e ,res
pectivamente, ndo contem nenhuma aproximacao. Porém, as inte -
grais de Fermi envolvidas sao funcbes de duas varjaveis e isto
requer um trabalho bastante grande, seja para calcular as inte-
.mais, seja para fazer uma tabela.

Apenas em 4 casos limites, a situac@o fica simples:

1) Ngo-Relativistico
Este caso corresponde a ng << 1 e B << 1. Fazendo

ent3o a expansao apropriada na definigio (5.2.3) e abandonande

termos de ordem superior, vem:

Fr(ni8) = Filn) # 7 8 Fpq(n)

onde

Fo(n) = | —2—— dz (5.2.8)
1
]

queea analoga nao-relativistica da integral de Fermi.
Deste modo, a -pressio e a densidade de nimero tem a-

seguinte expressao: ’

P =kmec?g22 Fy/a(n) (5.2.9)
n =k g3/? Fy/2(n) (5.2.10)

A densidade de energia & relacionada com a pressdo atraves de

e =3/2°P (5.2.11)

?) Relativistico
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2) Relativistico
Neste caso, temos B8 >> 1 ou nBg > 1, e de forma ana
. 3

loga ao item anterior, chegamos a:

Fe(n.8) = (3 8)'/2 [Fkﬂ/z(”) + 1 Fk_wz(n)] (5.2.12)

P=kmec? gt L F (n) (5.2.13)
3,2
K .3
n=— 8" F,(n) (5.2.14)
N 2
e
e = 3P (5.2.15)

3) Nao-degenerado
Equivale a n << 0 e coincide com a aproximagdo classi

ca de gis perfeito. Assim,

P=nkT (5.2.16)

onde a densidade de nimero & dada per

n o= J% (%I)3 el (relativistico) (5.2.17)
ki [
ou
n = Zﬂ_gjﬁ_g (2nm_k7)3/% & (nZo-relativistico) (5.2.18)

4} Completamente Degenerado

Este caso (n >> 0) foi estudado por Chandrasekhar(li),

|
‘ge o aplicou no estudo de ands brancas. As expressoes sao:

K 2
P=——mc” f{x) (5.2.19)
12 /2 ¢
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e B3 (5.2.20)
3/2 :
€ -
e = —f—m % g(x) (5.2.21)
12 /2
onde
x = B1.+ gn)? - 1:]”2 (5.2.22)
F(x) = x(2x2-3)(1+x%)/2 4 3 sennx (5.2.23)
g(x) = 8x° [(1 + xZyWz | ﬂ - (x) (5.2.24)

i0 g/cm3, a aproximacao de

Para densidades acima de 10
gas completamente degenerado difere muito pouco (menos de . 1% )
das equagoes (5.2.2), (5.2.5) e (5.2.7). Isto justifica plena -
mente a utilizacao desta aproximagdo para densidades superiores

ao valor citado acima.

5.3 - GAS SEMI-DEGENERADO

Como afirmamos um pouco antes, a regido dem ~ 0 (par
cialmente degenerada) & de relevancia aqui neste trabalho. As-
sim, em muitas situacoes, prihcipa]mente no periodo da contra-
¢do quase-estatica e nos instantes iniciais do colapso, em que
os valores da densidade e da temperatura n3o nos permitem apro-
veitar as formulas relativamente simples dos 4 casos Timites dis
cutidos, temos que partir efetivamente para resolver as inte -
grais de Fermi a 2 variaveis.

0 metodo & reduzir as integrais de Fermi a uma tabela
de apenas uma dimensdo, segundo um esquema dado por Chiu(éé)

que visa a calculo pelo computador eletronico. 0 resultado &:
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3/2 4.5 ’
. 2 m_c G(U 298) -1
. e 52 [:F (n) + Fuool )__.3:1_._] (5.3-.25)
32 h3 3/2:0 5/271 Y3se
/Z n3c3 ' FU, ,p08) - 1
n o= e B3/2 E— (n) + F ) A VS AR :] (5.3.26)
B h3 172(n) * Fagzln U172
= 4 5 .
vZ m'c F{U;,5,8) -1
. = e- .5/2 [F () + Feooln) 3/2 (5.3.27)
M 72 A
T 3/72(n 5/72(n 372
onde
F(u,8) = (1 + UB)(1 + & ug) /2
6(U.B) = (1 + U 8)3/2
sendo
Uy atm) = [Fpn)rFg pn)]?

U3/z(n) = E"3(n)/F5/2(n):|2

Montamos uma tabela de integrais de Fermi nao-relati-
visticas, correspondentes a valores do argumento de -20 a 127 ,
com intervalos proporcionais a propria raiz quadrada do argumen
to. 0s extremos inferior e superior do argumento foram escolhi-
dos, de modo que a tabela possa cobrir toda a faixa de densida-
de -de interesse. Esta tabela apresenta resultados das integrais
para 600 valores do argumento, uma parte dos quais & mostrada
na Tab. 5.3.1

A fim de verificar a precisdo da aproximagao, Chiu
éomparou o resultado dado pelas egs. (5.3.25) , (5.3.26) e
(5.3.27) com o valor das integrais calculado, de modo exato, no
ponto onde se espera o desvio maximo ocorrer (em n=1 e ng~l)

0 erro & inferior a 0.1%.
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n - 0.1900627170( 2)“- .1095224873(1) :7025443999(2).
F1/é .4605806721(-8) .1310016898(13" .3900565263(3)
F3/2 .6908627212(-8) .2465022575(1) .1638536561(5)
?2 .1039400954 (-7) .3990359795(1) .1142806977(6)
65/2 .1727138628(-7) .7005782983(1) 1B199674730(6)
F; .3118179398(-7) .1318074287(2) .6006865475(7)

Tabela 5.3.1 - Integrais de Fermi para 3 valores diferentes de n . Os nume-

ros entre parénteses denotam potencias de 10.

Na pratica, como a pressao pode ser determinada quan-
do a densidade, a temperatura e a composi¢do quimica s3o conhe-
cidas ?

Em primeiro lugar, atraves de um fluxograma, calcula-
mos a composicdo quimica para densidade e temperatura dadas..Em
seguida, determinamos o potencial quimico u que aparece nas in-
tegrais de Fermi. 0 valor de p € relacionado a p e T atraves da
eq. (5.3.26). Finalmente, uma interpolagdo (escolhemos a formu-
la de Lagrange com 6 termos) dos valores dados pela eq.(5.3.26),
fornece

junto com resultados tirados da tabela de Fermi, nos

entdio o valor desejado da pressdo, que denotamos por Pog-

5.4 - GAS DE NEUTRONS

A equagido de estado para o gas de neutrons & exatamen
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te igual i do gias de eldtrons, com a unica diferenca de que, em
vez de massa do eleétron, deve-se usar a massa do neut;oh. A ra-
z30 & que’ 0 neutron @ témbém um fermion, obedecendo portanto a
mesma estatistica de Ferﬁi-Dirac, e com o mesmo fator estatis-

tico (spin 1/2).

5.5.- EQUACKO DE ESTADO DA MATERIA

A materia estelar & usualmente classificada em 4 regi
mes ou fases distintas de densidade, a saber: fases subnuclear
sem neutrons livres, subnuclear com neutrons livres, nucliear e

supranuclear ou hiperonica.

a) Subnuclear Sem Neutrons Livres

Esta faixa de densidade vai de 500 g/cm3 {(quando os
eletrons ja podem ser considerados particulas livres) ate a
densidade Timiar para evaporacao de neutrons. Nos cadlculos de
estrutura de estrelas de neutron, este Timjar &8 da ordem de
101 g/cm3 (Chung(éz), por exemplo, encontrou o valor de 6 x
X 10]] g/cm3). Contudo, em calculo de colapso, o limite superi-
or desta faixa e dado pelo valor da densidade, a partir do qual
surgem neutrons Tivres (isto &, neutrons fora dos niicleos) no
meio, ou atraves da reagdo (y,n) ou principalmente através da
captura eletronica pelo ultimo nucleo de cada familia isobarica
que faz uma transicdo ao vizinho isobarico seguinte com Sn nega
tivo, passando este a emitir por causa disso neutrons, ao longo
da familia isotopica correspondente. De qualquer maneira, o 1i-

mite superior tem que ser maior que o limiar de captura eletro-

nica, evidentemente. Alem disso, a temperatura tem que ser aqui
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levada em conta.

Neste regime, a principal coftribuicdo para a pressip
® dada-pé1o gas de elétrons. Existem varias equacles de estado
para esta regiEo(ég), mas todas elas obtidas na hipotese de tem

peratura nula.

Uma equagdo de estado possivel (dada -por Arnett) 5(&):

+ P + P + P (5.5.28)

onde os termos sdo, res}ectivamente, a contribuicdo do gas per-
feito, gas degenerado, par eletron-positron, radiagdo e dos nu
cleos presentes. Na eq. (5.5.28), os dois primeiros termos dao
a aproximacdo do gas de elétrons como uma simples soma da equa-
¢ao de estado nos 2 limites: gas perfeito e gas completamente
degenerado.

Entretanto, foi mostrado pelo proprio Arnett que esta
equacao de.estado na regiao semi-degenerada apresenta um _erro
de até 16%. Ela & insatisfatoria, portanto.

Como estamos justamente preocupados com a regido semi
-degenerada, substituimos os 2 primeiros termos na eq. (5.5.28)
pela eq. (5.3.25), com interpolacdo. Desprezando a contribuigao
dos pares elétron-positron, a equagao de estado neste regime ,

que usamos, e:

P =P+ Pag* Pp (5.5.29)

rad uc

b) Subnuclear com Neutrons Livres

Esta regido se estende desde o limiar de evaporacao

de neutrons ate a completa dissociacao dos nucleos que, pelos
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calculos de Langer et a1.(§2) (para o 1imite 'de T = 0), ocorre

13 3

a5 x 10 g/cm”.

A equacdo .de estado, neste caso, & tambem da-
da pela eq. (5.5.29), com a diferenca de que um termo correspon
dendo ao gas de neutron deve s;r acrescentado. Este termo, a me
dida que a densidade de neutrons livres aumenta, vai substituin

do o do g3s de eletrons como fonte principal de pressdo. Assim,

P =P + P + Pnuc + P (5.5.30)

sd rad neu

c) Nuclear

A faixa de densidade nuclear e aquela que vai de

1 14

5x 10 3 g/cm3 a 6 x 10

g/cms. Neste regime, a matéria & cons
tituida de uma fase homogeénea neutron-proton-eletron, em que os
neutrons representam a parte maior das particulas presentes. Os
eventuais muons e hiperons na parte superior deste dominio sdo
desprezados.

E provavel que a materia, neste regime, se apresenfe
em estado de superfiuidez. Segundo se acredita, esta superflui-
dez pode afetar a taxa de esfriamento da estrela(Z0)

Pode-se usar, nesta faixa de densidade, wuma equagdo

de esitado obtida por E1—Eid(11) que se baseou no modelo de Tho-

mas~-Fermi nuclear. Deste modo, a equacdao de estado se escreve:

Po=Prp ¥ Py (5.5.31)
d} Supranuclear ou Hiperdnica
E o dominio com densidade superior a 6 X 1014 g/cm3 s

em que aparecem os hiperoens T, A e I®. Nio existem ainda da
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dos éxperimentais nesta faixa suficientes que permitam‘fundameﬂ
tar uma relagao simples entre a pressieo de uﬁ lado e a densida-
de e a'temperatUra do ofitro.

Em 1973, lLeung e Wang(lg) tentaram 6§ter uma equacgao
de estado, imtroduzindo o que chamam de espectro de massa bari-

onica efetiva. Desta maneira, encontraram uma forma assintdtica

17 g/

- -

relativamente SimpTes, que é]es julgam valida para p ~ 10

/cm3, e que & dada por

P ='5—+—ZI-D R (55.32)

onde o ® um parametro.

Nossos calculos n3o chegam até esta regiao. Contudo,
quando eventualmente necessario, simplesmente estendemos a vali
dade da equagdo de Thomas-Fermi para o dominio hiperonico, pelo

15 g/cm3, que @ o limite de interesse neste tra

batho. -

menos ate p v 10

Heintzmann e Hi11ebrandt(Z§) examinaram modelos de es
trelas hiperdnicas @ luz da Relatividade Geral. Com o auxilio
da equacao de estado de Libby e Thomas, chegaram a conclusido de
que tais estrelas podem existir gravitacionalmente ligadas e es

taveis ‘contra pulsacdes radiais.
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RESULTADOS E DISCUSSAY

6.1 - TAXAS

Uma vez iniciada s implecs3ao, os processos dominantes
s30 a captura eletronica e a emissio retardada de neutrons, cu-
jas taxas nbs calculamos com o auxilio da teoria grossa. Na Fig.
6.1.1, mostramos os resultados para 5 membros da familia isoba-
rica A = 56, inclusive o 56Fe. Chamamos a aten¢do para o fato
de-que o limjar de captura ou de emissdo retardada & funcao de
I e de A (mais precisamente, -do valor Q da reacdo). Na regido
de altas densidades (>> densidade limiar), as taxas aumentam 1i
nearmente cbm a densidade (em escala log-log). Isto se deve ao
comportamento da fungdo intensidade a tais densidades.

Lembramos, contudo, que foi utilizada a aproximacao
de temperatura zero. Esta aproximacdo e imposta pelo tempo de
calculo. Se temperatura fosse incluida, os valores Tlimiares de
reacdao ceriam deslocados, mas isto nao alteraria de maneira
sensivel 0S nossos resultados. De qualquer modo, na maior parte
da faixa de densidades que nos interessam, as taxas tem uma de-
pendencia muito pequena na temperatura.

Outro ponto que deve ser notado € o seguinte: a fim

de obter formulas computacionalmente Uteis para as taxas, tive-
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Figura 6.1.1 -

Taxas de .captura eletronica do

12 13

log p (g/cm3)

Fe, Mn, Cr, V e Ti.
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mos de aproximi-las por expressdes simplificadas. A p{ecisEo que
obtivemos e, no pior casd; de 40%'(n§ﬂmaioria dos casos, ~ 5 %),
0 que representa um preco perfeitamente admissivel - em troca da
exequibilidade das fOormulas de taxa.

As taxas calculadas pela teoris grpssa, Ssao, em nossa
opinido, mais realistas que as obtidas por outros metodos,. por -
que'eTas'jE levam em conta a propria estrutura nuclear. Evidente
mente, como ha incertezas nas formulas de massa para oS nucleos
ricos-em-neutron (afastados da linha de beta-estabilidade), is-
to so e verdade em termos de propriedades globais ou, em outras

palavras, em termos estatisticos.

.2 - EQUAGAO DE ESTADO E COMPOSICAO QUIMICA

Tivemos a preocupacdao de usar uma equagao de estado
que traduzisse melhor a contribuigdo do gas de eletrons (ou de
neutrons) na regido semi-degenerada. Esta contribuicdo & essenci
al para o comportamento da estrela, pelo menos até o surgimento
da interacao nuclear. Deste modo, para tanto, resolvemos as inte
grais de Fermi dentro de uma precisdo de 0.1%, e tabelamos os re
suitados para valores nn = u/kT entre -20 e 127. Para valores de
n superiores a 127 (regiao completamente degenerada), o calculo
das integrais de Fermi ultrapassa os Timites de nossa tabela e
a pressao &, entdo, substituida pela expressio (5.2.19), valida
para a regiao totalmente degenérada.

A Fig. 6.2.2 mostra os valeres da pressdo do gas de
eletrons que obtivemos (com.T9 = 1). Para efeito de comparacao,

apresentamos tambeém a pressdao dada como uma simples soma dos ter
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log P~ Figura 6.2,2 - Equagao de

I T estado semi-degenerado Psd
28} - e equagao de estado dada
pela soma de gas perfeito
e gis degene.ra.cio.
26
# I’g-pererPg-deg— mos de gas perfeito
e gas completamente
degenerado (utiliza-
2 ] mos um valocr do peso
molecular por ele -
tron ue correspon -
m4 -é ' log p(l dente a 56Fe puro).Ve

mos que, tal como era
de se esperar, o des-

vio & bastante sensivel ne regido semi-degenerada.
Alem disso, os valores de dE/dV e dE/dT apresentam
igualmente grandes desvios, como se pode verificar pela Tab.
6.2.1. Nesta tabela, usamos ainda Tq = 1 e peso molecular

por el@tron igual ao de 56

Fe. Para um dado valor da densidade,
a primeira linha fornece o valor calculado com o auxilio das
integrais de Fermi e da in&erpo]agﬁo rumérica; a segunda da o
valor obtido com a aproximagdao de gEs\perFeito mais gas degene-
rado.

Quanto aos resultados, vemos que o desvio & relativa-

mente pequeno para dE/dV {(no maximo por um fator de 4), mas em
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TABELA 6.2.1 - Valores de dE/dV e dE/dT para T
entre parénteses denotam poténcias de 10. .7-

g = 1. O0s numeros

p dE/dV dE/dV
(g en™) (erg cn%) (erg g7 k)
0.7547803 {22) 0.3102714 (20)
(4)
0.7551865 (22) 0.3201419 (10)
0.7263525 (22) 0.3784466 ( 9)
(5)
0.6989070 (22) 0.4781252 ( 9)
-0.6892279 (22) 0.9810998 { 8)
(6)
-0.1582723 (22) 0.2057959 ( 9)
~0.6797322 (24) 0.4346637 ( 8)
(7
-0.7521517 (24) 0.1785629 ( 9)
-0.1918858 (26) 0.1850995 { 8)
(8)
-0.1942153 (26) 0.1758397 ( 9)
-0.4400005 (27) 0.8339322 ( 7)
(9)
~0.4401055 (27) 0.1755673 ( 9)
-0.9599892 (28) 0.3694497 ( 7)
(10) :
-0.9597860 (28) , 0.1755401 ( 9)

se tratando de dE/dT, a diferenga & tanto major quanto maior a
densidade, chegando a quase duas ordens de grandeza no caso de

densidade igual a 10]0 g cm'3. Por outro lado, podemos ainda no
tar que dE/dV muda de sinal (positivo para p pequeno e negativo
para p. grande). Isto & nada mais nada menos que uma outra mani

festacao do efeito de degenerescencia.
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Estas'observhgaes acima siao importantes,b porque as
quantidades dE/dV e dE/dT entram diretamente na eq. (4.1.27) ,
que & a express3o da conservacio de energia.

A composigao quimica @ uma das pecas-chaves do comple
X0 quebra-cabega que & 2 teoria de evolugdo estelar. Desgracada
mente, ela mesma constitui um quebra-cabeca 3 parte. As info}mg
¢oes que témos de composicio quimica estelar se restringem ao
es;udo dos meteoritos e principaimente i anilise das linhas es-
pectrais emitidas pelas estrelas. Para o Sol (no estigio de se-
quencia principal), por exemplo, Gaustad(74) fornece a seguinte

composig¢ao quimica:

X =0.70 a 0.72
Y =10.26 a 0.28
Z =20.02 ,

onde X, Y e Z s3ao, respectivamente, as fragoes em massa de hi -
drogénio, h&lio e metais.

Como a composicao quimica & ainda uma incognita para
estrelas em estagios mais avancados (a nao ser que se acompanhe
2 evolugdo da estrela desde o inicio, o que ate agora ninguém
fez), resolvemos adotar um modelio que &, conquanto razoavel, o

mis simples possivel. Trata-se do seguinte:

Como explicamos na Segdao 1.2.1, a composicdo quimica
mida ao lTongo da vida Gtil da estrela, de modo que nos Ultimos
estagios de evolugdo & razoavel admitir, como admitimos, os se-
guintes valores para X, Y e Z:

X =20 s Y=0 s Z =1

56

onde Z denota aqui fragdo em massa do elemento Fe.
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6.3 - CAPTURA ELETRONICA E COLAPSO

A Fig. 6.3.1 mostra o comportamento da densidade pafa
3 valores diferentes do parametro %. Para X = 0, temos o caso
de escape livre de neutrinos, e para y = 1, encontramos confina-
mento total. Entre estes dois valores limites, colocamos x =0.5.
Vem?s que, em todos os 3 casos, o aumento da densidade correspon
de ao de co]apso.égtelar. A Tinha tracejada da a evolucdo da es-
trela, para o caso em que as reacdoes de captura foram desconecta
das. Neste caso, o comportamento & naturalmente de equilibrio es
tatico.

Ainda, a Fig. 6.3.1 nos mostra que quanto menor o va
lor de y (fisicamente um indice de confinamento dos neutrinos no
interior da estrela), mais rapido e favoravel ® o colapso. Isto
e faciimente entendido, desde que valores de x grandes signifi -
cam perdas menores de energia pela estrela, o que age no sentido
contrario ao colapso. '

A Fig. 6.3.2 fornece a variacao das abundancias (norma
lizadas a2 1) dos 3 primeiros elementos da familia A=56, a saber,
o ferro, 0 manganes e o cromo. E bastante acentuado o aumento da
abundancia de Mn nos instantes finais do calculo. Isto mostra
que a captura eletronica foi efetiva em transmutar o ferro em man
ganes, em proporgSes pejo menos dentro do suficiente para provo-
car o colapso.

Finalmente, a Fig. 6.3.3 representa o plano p-T, em que
a linha de estabilidade ® mostrada em linhas tracejadas. Uma vez
mais, podemos notar o efeito do confinamento sobre o aumento da
temperatura do sistema, desde que o percurso com x = 1 (confina-
mento total) permanece mais afastado da linha de estabilidade di

namica do que o percurso com x = O.
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log p

T N T T
= x=0 -1
Yy = 0.5
x=1
10 p— —
9 i i !
0 1 2
t(seg)

Figura 6.3.1 ~ Variacoes da demsidade para 3 valores do parametro ¥.
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Figura 6.3.3 - Plano p-T com os percursos correspondentes aos 3 valo-

res de X .
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6.4 - EVOLUCK(O- QUASE-ESTATICA

A titulo de resultados preliminares de um calculo nag
-simplificado que pode ter seguimento num futuro proximo e para
mostrar as diferencas nos calculos, apresentamos tambem a evolu

¢30 quase-estatica do modelo de pre-supernova de Chiu.

Usamos o modelo de Chiu, conforme o exposto na Secao
1.4.2 com a composicdao quimica no caroco dada pelo Ttem anteri-
or e com a composicdo quimica na envoltoria dada pelo hidroge -

nio puro.

As perdas de energia por neutrinos de par e de plasma
foram utilizadas para fazer o sistema evoluir ao longo da adia-
batica 4/3. A fim de economizar tempo de calculo {ja na ordem
de 105 seg de CPUl), aceleramos o processo, introduzindo um fa

tor 100 nas taxas de .perda de energia(g).

0 comportamento dinamico da estrela nesta fase pode
ser acompanhado a%ravés da evolugao de 3 camadas, que arbitra-
riamente escolhemos como sendo a 12 (camada central), a 112 e a
312, A Fig. 6.4.1 mostra as oscilacdes da densidade durante o
periodo de evolugdo quase-est@atica. Vemos que elas sao mais acen
tuadas nas camadas centrais (amplitudes e frequencias maiores)
que nas camadas externas do carogo. Isto claramente reflete uma
propriedade fisica da materia: a sua compressibilidade, que @
dada por k = (p %E)'1. A compressibilidade e, portanto, apro -
ximadamente proporcional ao inverso da densidade. Como, por sua
vez, a frequéncia destas pequenas oscilagbes &, em primeira

-1/2 (o coeficiente de restitui -

p1/2,

aproximacdo, proporcional a k

¢io e dado por K—]), entio ela & proporcional a 0 que
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‘justifica a nossa ohsgsvagao acima.

Na Fig. 6.8%.2, aﬁtesentamos a variagio'dés velocida -
des radiais em relagao ao. tempo para'as camadas de numeros 6 ,
16 E 36. As grandes f]u@ﬂagSes que ai ocorrem sdo devidas ao mo
vimento oscilatorio das densidades, e estdo tambem em perfeito
acordo qualitativo com os obtidos por Colgate e White(z) (Fig.
6.4.3), que usaram o modelo isotropico de Fowler-Hoyle (cf. Se-
¢do 1.4.1), com massa total de 10 MG e densidade central de
3.2 x 105 g/cm3. Contudo, & bom lembrar que tais flutuacdes na
velocidade sdo termodinamicamente despreziveis pelo seguinte ar
gumento: As contribuig¢Bes por particula de origem cinetica
(= UZ/Z) sdo inferiores a 1% (no pior dos casos) que a energia
téermica (= kT) e inferiores a 0.4% que a energia gravitacional

(= GM/r), como mostra a Tab. 6.4.1.

TABELA 6.4.1 - Valores das energias por particula para 3 camadas, calcuia -
dos no instante t = 0.13 seg, com Ec’ Eg e Et denotando ener
gias cinetica, gravitacional e termica, respectivamente.

CAMALA E, Eq E, E/E,  EC/E
6 1.29 x 1073 3.87 x 107 3.35 x 107)  0.0033  0.0038
16 9.38 x 1074 1.09 3.18 x 1071 0.00086 0.0029
36 3.23x 1073 9.85x 1077 3.19 x 107" 0.0033  0.010

A Fig. 6.4.4 mostra as distribuicoes de densidade e
de velocidade em relacdao as camadas, no instante em que aciona-
mos o mecanismo de captura eletrdonica para as camadas mais cen-
trais (t = 0.378 seg). Por conveniencia, plotamos -U em vez de

U. Podemos ver que apenas cerca de 5 camadas (10%) atingiram a



-137~

*eo1jElsa-osenb oednyoss e ejueanp g¢ ° 91 ‘g seuoz

Sep STERIPEI SOPBPIOOLSA ~ Z°4°9 BINBILI
(8as)2
© 070 S1°0 S0°0

(8as fwd woc IVIAVY JAVAID0TIA



-138-
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Figura 6.4.3 - Oscilagoes
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da velocidade para zomnas & 0.04
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267 (cyrva 2), 7872 (ecuxr- & —0.04
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Figura 6.%4.4 - Distribuigoes

de densidade e de velocidade.

] : . .

10 20 30 40 50
NOMERO DA CAMADA
regido limiar de captura e que a grande maioria estd comegando

a cair em direg¢do ao centro da estrela (velocidades negativas).
A Fig. 6.34.5 da as distribuicdes de pressdo e de

temperatura, e mostra que o gradiente de temperatura & -pequeno
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estrela ao longo do plano T-p, até o

a captura eletronica (Fig. 6.3.6).

tica 4/3 (linha tra-

Figura 6.4 .6 - Evolugdo quase-

adiabatica no plano p-T.

‘—log T

Figura 6.%.5 - Distribui-
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s5a0.

no caroco (com efeito,
antes do processo qua-
se-estatico, era iden-
ticamente nulo) e gran
de na envoltoria, ~ ao
contrario do gradiente
de pressio, que € gran
de no caroco e pegueno
na envoltoria.
Apresentamos

tambem a evolugdo da

ponto de acoplamento com

0 pequeno desvio da adiaba
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tejada) & devido io.eipéd?ente que usamos paré acelerar o pro
cesso computacional. Isto representa a introducio de uma incer-

teza no calculo das temperaturas, que no entanto nio chega a

ter influéencia no comportamento dinamico do colapso.

6.5 - CONCLUSDES

Pelas Figs. 6.3.1 e 6.3.2, vemos que a variagao brus-
ca de densidade nos instantes finais torresponde a um aumento
apreciavel na abunddncia do mangan€s, o que significa que os
processos de captura eletronica realizados pe]o‘56Fe sdo efici-
entes para provocar o colapso estelar. 0 fato de termos utili-
zado um modelo bastante simplificado nao invailida esta conclu -
sao, porque, para qualquer valor do parametro X , o comporta-

mento e essencialmente o mesmo.

Esta tese mostrou entdo que a captura eietronica & im
portante nos instantes finais de evolugao de uma estrela de
3.5 MQ, no sentido de acionar o mecanismo de colapso estelar.
Mostrou tambem que a variacao de composicao quimica desempenha
papel fundamental, a despeito do calor Tiberado nas capturas,

que atuam em.sentido contrario.

0 metodo de acoplamento que aplicamos neste trabalho
pode ser estendido ao problema nao-simplificado, desde que se

consiga.melhorar o tratamento de transporte de neutrinos.




APENDICE A

INTEGRACAO NUMERICA DAS EQUACUES DA HIDRODINAMICA

A.1 - EQUACDES DIFERENCAS

A fim de resolvermos as eqs. (4.1.7) , (4.1.8) e
(4.1.27), temos primeiramente que transforma-las em equacoes
de diferengas finitas. H3 muitas maneiras de fazer isto, cada
maneira correspondendo a uma aproximacdo diferente. Neste traba

Tho, adotamos a aproximacao utilizada por Colgate e White e por

Arnett, que & a seguinte:

Dividimos a estrela emd zonas esfericas concentricas,

de raios iguais, tendo contornos numerados por j (j = 1, 2, 3,

., J), do centro para fora. A primeira zona {(j = 1) represen-
ta o centro da estre1é, e a J-esima zona, a superficie.

Em seguida, separamos as principais quantidades em

dois tipos: -

1) quantidades associadas com os contornos de zona (as quantida
des "mecdnicas", como r e U, por exemplo); representamos tais

quantidades por um sub-indice j;

*2) quantidades associadas com os centros de zona (as quantida -
des "temmodinamicas", como por exemplo V, P e T), que rece -

‘bem, neste caso, o sub-indice j + 1/2.
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Analogamente 3 distribuicio espacial, as quantidades
tem também uma distribuicio temporal, que ® dada pelo super-?ni
dice n ou n+1/2, conforme o caso. 0 instante inicial correspon-
dean-=1.

Antes de tudo, a configuracdo inicial & suposta conhe

cida:
1 1 1 1 1 s
rj . Uj , Pj+1/2 s Vj+]/2 , Tj+1/2 s (3 =1, ..., d).

Calculamos, ent3o, a massa de cada zona, a partir de:

1 4r o1 43 1.57./ 1
dmj+1/2=_3-BRj+]) —(RJ.):]/VJ._H/Z (A.1.1)

que corresponde a eq. (4.1.7). A massa total dentro do contorno
j+1 tem a seguinte forma:

1

_ =1 1
Migp =My + dmj+]/2 (A.1.2)

Com o auxiiio das egs. (A.1.1) e (A.1.2), podemos es-

crever a equagdo para conservacao de momentum, eq. (4.1.8):

n
n+1/2_n-1/2_, nfyn N n-1/2_n-1/2] at” _ . ™5 n
J 3
onde dmg e uma media espacial simples,
n _1 n n
dmj =5 (dmj+1/2 + dmj_]/z) (A.1.4)

A partir da definigdo,

U = ('EL

20 (A.1.5)
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tiramos:
rq+1 = rﬂ + U?+]/2 n+172

t
-J -J J A

(A.1.6)

que pode ser.usado, entdao, para atualizar o volume especifico ,

eq. (A.1.1):

n+1,3 n+1,3
yn+l - an (Rj+1) " (Rj ) (A.1.7)
j+T/2 =~ 3 d n+1 th

Mit1/2

Uma media temporal fornece uma expressido util do volu

me especifico no tempo n+l1/2:

+ yh

nt1/2 _ 1 n+1
v Vier72 * Viery2) (A.1.8)

j+1/2 ~ 2
Quanto 3 temperatura, fazemos inicialmente

3/2 _
Tid172 = T

}+]/2 (A.1.9)

Uma extrapolacdo Tinear no tempo d3 como resultado:

nti/2
n+1/2 _ 0 + 1 At (T

T, .
j+1/2 j+r/2 2 Atn-]/Z

n n-1
j+1/2 " Tj+1/2) (A.1.10)

A pressao, dada pela equacao de estado, tem a seguin-

te forma funcional:

n+1/2 _
j+i/2

n+1/2 n+l/2

P jv172 0 Viegz o D) (A.1.17)

P (T

De maneira analoga:

s, (172 nt1/2  yn+l/2
GV1|,,,,, " F 57z Vinz - 051 (1)
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e:
s, |"1/2 ne1/2 nel/2°
(_T)V /2 =g (Tj+1/2 s Vj+1/2 N {Ni}) (A.1.13)
A pseudo-viscosidade de Neumann-Richtmyer fem por ex-
pressao:

n+1/2 _ 2 (Un+1/2 ~ Ug+]/2)2 / Vn+1/2

iei/2 SEY j*+1/2
n+] n+1/2 n+1/2
se Vi < Vi f Yial <Y (A.1.14)
=0 se VMl S0 LA U§+]/2

172 2 V5172 %% Pia o 2

Deste modo, a eq. (4.1.27) assume o0 aspecto:

n+1 _ n+l/2 n+l1/2
Tz~ Tisre “HITTZ [v(PJ+]/2 Q4172
j+1/2
n+1/2 n+l

£V -y n+1/2 LMn+1/2)Atn+1/2:

se172) V50172 Se1/2) 351720

(A.1.15)

onde usamos as seguintes notagoes:

ETM*1/2 o (3E n+1/2
g2 = G,

gyM+1/2 o (3E, n+1/2
g2 = B0,

LM"+]/2 _ n+1/2

A = (2
§+1/2 ‘M VaT 50102



n+1/2
e LMyq72

onde

n+1/2 _
Lj =

sendo

n+1/2 _ 1
(0M x K)} = 3 (on

ntl1/2 _

WMip1y2 =

lentes as
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Na eq. {A.1:15),

(172

n+1/2 m+1/2
e = (T v {N;1)

j+1/2 * "j+v/2 ?

e dado, no caso de 8 = A/d < 1, por:

n+1/2 _ n+l1/2
w1z i H (A.1.16)
i*+1/2 D 772

n1/2.4
s172.4 (T34172)

) - (Tn+]/2)4

j=1/2
n+l/2
3

16 2 n
TT( ac (RJ-

(A.1.17)
(DM x K)

ntl/2 n+1/2
se172 Kiei72 * OMyLy 0 K5T905)  (A1.18)

n+l/2 _ n+l172 n+1/2
Kivr7z = K (T3072 » Via72)

No caso de 6 > 1 ,

Ln+1/2
n+1/2 ,n+t1j/2 j+1/2

J+1/2 “j+1/2 Z;“zEE:T7§3§ (A.1.19)

sn+1/2

Siet72 = X

Estas s3o, em resumo, as equacgoes diferengas equiva -

equagoes diferenciais da Hidrodinamica. E certo que

existem outros sistemas de equagbes diferencas muito superiores
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que as acima, do ponto de vists da estabilidade, mas muito mais

complicadas do ponto de vista de solucdo numerica.

A2 - CONDICDES DE CONTORNO

Como dividimos a estrela em camadas esféricas concen-
tricas, € natural eleger, como contorno interno, o centro da es
trela e, como contorno externo, a sua superficie.

Assim, no. contorno interno, a simetria exige:

ry s 0 , ¥ n
(Ah.2.20)
u? =0 , 4+ n

Estas condigbes sdao suficientes para o contorno inter
no, visto que a simetria do problema assegura a continuidade, da
pressdo, temperatura e volume especifico atraves da origem.

Quanto ao contorno exterior, temos em geral:

vl # 0
{exceto para n = 1, quando ent3o impomos U} = 0), de modo que o
movimento da superficie estelar serd determinado com a ajuda
da presEEo total (P + n) em J+1/2. Contudo, ela nEo‘é calcula-

da. Portanto, tem que ser imposta como condigdo de contorno. Fi

zemos, neste trabalho, para todo n:

n )
Pir172 = 0
(A.2.21)
n~-1/2 _
N1z =0

Com isto, a pressao total em J da, como resultado, va
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Tor Zero, que & a condigio que desejamos para.a pressio da su -

perficie.

A.3 - ESTABILIDADE DAS EQUACUES DIFERENCAS

0 problema da estabilidade das equacoes diferenciais
e das equacgoes diferencas pode ser colocado nos seguintes ter-
mos; suponhamos que, em algum instante, exista, superposta a
uma solugdo procurada .¢ , uma perturbag¢do (pequena) d¢. Pode -
mos perguntar: esta perturbacao cresce com o tempo ? Se nao
crescer, entdo a solucao e dita estavel; do' contrario, & insta-
vel.

Vamos discutir, em particular, o caso das equagGes di
ferengas, que nos interessa. Sabemos que, sendo aproximacoes
ds equacoes diferenciais, elas n3o podem claramente reproduzir
com precisao todas as caracteristicas da solucao exata. Mais
concretamente, se ¢(r,t) & a solugao exata e ¢; a soluciao das
equagoes diferengas correspondentes, existe ent3do um erro de

aproximagdo, que & dado por:

o3 - o(r = jar Lt o= nat)| (A.3.22)

que admitimos ser pequeno.

Consideremos entdo.a presenca de uma perturbagido d¢$
Nio obstante a estabilidade das equagdes diferenciais ( que d@o
a solugao ¢), cabe ainda a pergunta: a perturbacdao d¢ cresce
con o tempo ?

Isto significa, em outras palavras, que a solugdo das

equagbes diferengas pode ser instidvel, mesmo que a solugao das
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equacoes diferenciais correspondentes seja estavel. Ocorrendo
esta hipdotese, o esquema de diferengas finitas tem gug ser ob -
viamente descartado -como aproximagdao as equagBes diferenciais
do problema.

Cada conjunto de equagtes diferengas apresenta uma es
tabilidade propria (veja Richtmyer(2§) para 2 estabilidade de va
rios desses conjuntos de equagSes): No caso de um conjunto como
o que apresentamos na Segdao A.1 deste Apendice, em que despreza
mos qualquer transferéncia radiativa, o tempo minimo At para
o material no contorno da zona j se comunicar com o da zona j+1

€ o tempo de percurso do som:

V. - r.
. 31 d
At = v (A.3.23)
3
onde Vg = vZPV & a velocidade do som no meio.
A exigencia de que as condigbes no contorno j+1, no

tempo n+1, nao sejam perturbadas pelo que ocorre no contorno J
no mesmo tempo n+1, nos fornece o criterio de estabilidade que

queremos:

Ar .
At < At_ = —dF1/2 (A.3.24)
- ""s v
s
onde Arj+]/2 = rj+1 - rj e a largura da zona. A eq. (A.3.24)

deve ser verdadeira para cada zona.

No problema do colapso gravitacional , encontrou-se
que a condigao (A.3.24) ndo reproduz fielmente a situacdo fisi-
ca. Por exemplo, na contracidao adiabatica de uma esfera uniforme
sob gravitacao, cuja solugio analitica @ conhecida, a aproxima-

" ¢Fo por equacbes diferencas nio deu sucesso, a menos que alguma

restrigao como a que se segue,fosse aplicada:
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™2 g0z v (A.3:25)

isto &, a menos gue a variacao fracioral do volume especifico
ficasse em apenas uns poucos porcentos.

Baseado nisto, Colgate e White usaram a condigao se -
guinte:

9.02 vy n+1/2

[v?

n+3/2 j1/2 At

At

(A.3.26)
j+i/2 ~ 3+1/2]

Contudo, a fim de evitar instabilidades que podem sur
gir com a retirada ou acrescimo siibito de energia (o termo § na

equagao de conservacao de energia & um exemplo) e,lembrando que

para um fiuido (gas perfeito),
E = —L_py (h.3.27)
o .3.

onde y & a razao dos valores especificos, uma condicdo envolven

do o produto PV, em vez de simpiesmente V, € desejavel. Assim:

172
0.02 p" At
LTI S172 Vie1/e (A.3.28)
n n-1 n-1
Pirsz V5172 = Piri2 Va2

Para economizar tempo de calculo, devemos tomar.o 1i-

mite superior da condicao (A.3.28).



APENDICE - B

-

TEORIA GROSSA

Para facilitar o calculo das fun¢bes intensidade, te-
mos que separar os nucleos em 4 tipos: par-par (Z par, N par ,
nesta ordem), par:?mpar, impar-par e Impar-impar. Consequente -

mente, existem tambem 4 tipos de transigoes, a saber:

1) de par-par a Jmpar-impar;
2) de impar-par a par-impar;
3) de par-impar a JImpar-par;

4) de impar-impar a par-par.

No que se segue, vamos nos restringir ao caso de nu -
cleos com A < 70, que @ a faixa de interesse deste trabalho.Nes
te’caso, os valores de A, (deslocamento dos niveis discretos )
sao menores que os de dij (espacamento de niveis), tal como mos
tra a Fig. B.1. !

Na Fig. B.1 os niveis continuos do caroco de protons
(p) e de neutrons (n) s3o representados por retangulos,e a ener
gia de Fermi & dada pela linha tracejada. Admitimos que os dois
Uitimos protons e os dois G1timos neutrons ocupam niveis discre
tos. 0 tratamento aqui segue o de Koyama et a1.(§1).

A fim de levar em conta 0s niveis discretos de ener -

gia, temos que modificar a funcao intensidade de particula Uni-
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dag — -
_______ d23 ——————— —————— e ———
dzz R —
d21 ——— ——— B S
dl3 ______ [N L —— ]
d12 ] — —_—
dl]_ —&—— —C| —o—o e Bepe]
pln Pplam pinmn pln
par-par Impar-par par-Impar Impar-impar

Figura B.l - Os retangulos representam os niveis continuos do caroge de pro-

tons (p) e de neutrons (n).

ca DS(E,E), que © continua tanto em E quanto em e, e que & dada
pela eq. (2.2.2.22). Isto & feito em duas etapas. Primeiro, alte
ramos DS(E,E) como se apenas existissem os niveis discretos no
estado inicial. Em seguida, mudamos novamente a fung¢@o intensida
de de particula Unica, a fim de incluir os niveis discretos no
es?ado final, o que nos fornece a fungao intensidade desejada,
DQ(E,E).

Vamos tratar dos 4 casos separadamente:

1) Transicdo de Nucleo Par-Par

A contribuicao para a fungao intensidade vem de duas
fontes: os nucleons do caroco e 0s 2 ultimos nucleons.

0s nucleons do caroco contribuem com:

d,+d Q+E+A.+A,+d, ,~d a
2 _ __¥2°"11,3/2 _ _ 1°72°712 "24,3/2
‘Mmc(E)‘ = N{“ =) (1 . ) }
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. L E‘A2+d2¢
3N +E+A2+d
; 3 o1 ith2.1/2 0,0
x DYEYg p(B) F g (V= ) / DO(E")ay5(E)E"
) E—Az—d23
(B.
onde
912([’:):] se EZ_'Q'A] -A2+d_H+ d24
(B.
= 0 do contrario
e
9q3(Ey =1 se E> Q- By + dqq
(B.
= 0 do contrario.
A contribuicdo dos 2 Ultimos nucleons @ dada por:
~Q-Bptd,,.
2 . 0, .
leL(E)' = 2D0(E-Ay) gqq(E) + 28(E+Q) DO(E" -2, )dE" (B.
~Q-857dps
com
gyq(E) =1 para  E > -0 - &y + dyy,
(B.

0 do contrario

1)

2)

3)

4)

5)

Na expressao (B.4), o primeiro termo descreve a tran-

sicdo para a parte do continuo e o segundo termo, para o nivel

na regiao discreta.

A func3o intensidade para transigbes de niicleos par-

-par tem, entio, a seguinte expressao:

‘Mm(E)\z - lec(E)l2 + \MnlL(E)lz

(B.6)

\Mm(E’Q’NPNz)lZ
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2) Tranéiéﬁes de Niicleos Impar-Par

A-situagao deste caso-& igual 3 anterior, exceto pela
ultima particula impar e desde qué se substitua Q por Q-ZA] -
—d13—d12, e Nl por N]—].

A contribuicao da Gitima particula &:

“Q-by+dyy
2 5} 0,0, ,
‘MQZP(E)‘ = Do(E+4;)gq1(E) + 8(E+Q) DJ(E'+A;) dE (B.7)

"Q-b,-dyg
Somando as contribuigbes, temos a funcdo intensidade

2
Mo1(E>Q-28y=dy 5-dq 5, Ny -1,N5)
(B.8)

iﬁ92(5)|2 = |Mogp(Es 0ty |2 4

Deve-se lembrar que nao basta fazer N] por N]-l, mas

tambem substituir d]j(N]) por d]j(N1'1) e EF(N1) por sF(N]-1L

3) Transicdo de Nucleos Par-Impar

Este caso, exceto pela transicdo ao estado de buraco,
e tambem o mesmo que o primeiro caso, contanto que Q seja subs-
tituido por Q-ZAZ-d23—d22 » e Ny por N+
A transicao das 2 Uitimas particulas ao estado de bu-
raco contribui para a fungdao intensidade com:
IALVALPY
2
‘MQ3P(E)’ = (E+Q) DO(E*-a;) dE' (8.9)
~Qrdpmdyy

E a transicio dos nucleons do carogo ao estado de bu
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raco @

P

. E+A2+ﬁ
' 2 . 3N
|M93C(E)| = Tep a -

22

Q+§+A]+d o
—_— DQ(EI)dE' 9]3(E)

1é)q/2
°F
J -
Exdy-day (B.10)
Assim, as.tyansigaes ao estado de buraco no todo con-

tribuem com:
IMQSh(E)IZ ='lMQ3p(E){2 + IMQ3C(E)|2' (B.11)
Finalmente, a funcao intensidade tem a forma:
Mas(B)|7 = [Mgzp(Esainy iy |2 +

2
|MQ](E,Q-ZAz—d23-d22,N],N2T1) (B.12)

0.argumento N,+1 indica a substituicio de N, por N,+1, dedzj(Nﬂ
por dzj(N2+1).

4) Transicoes de Nicleo Impar-Impar

A Unica contribuigao diferente neste caso, em rela -
¢do ao primeiro, & dada pela transicao da uUltima particula Tm-

par ao estado de buraco, que e:

—Q+A2+d22

1M94h(E)IZ = 1 s(E+0) DO(E'+8,) dE’ (B.13)
“Q+dgpmdyy

A contribuicao total assim assume o aspecto:



n

\ng(s)lz ‘\Mn4h(E,Q,N2+1) 2

+

' 2
IMQ3h(E,Q—2A]—d]3-dJ2,N]—1,N2+1)‘

. (8.14)
2
‘MQZP(E,Q—2A2—d23-d22,N2+])‘

o+

+

DAt ode md - a1 l2
!M91(E’°'2A1 2hpmdy3dypmdaadaza Ny mTiNpH)
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