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I. INTRODUCAO

Astrofisica Nuclear & um campo de pesquisa bastante
vasto. Ela abrange desde a evolucdo estelar até a evolugdc quimi
ca das galaxias, passando por toOpicos, em si mesmos ja extensos,
tais como a niicleo-sintese, colapso estelar,. nicleo-cosmocronolo
gia, propriedades da matéria estelar, etc. Além disso, ela estu-
da tanto processos fundamentais (sec¢des de chogque de  reagdes
relevantes para o calculo da opacidade estelar) quanto quantida-
des complexas (equacdes de estado, massas de nicleos bem afasta-
dos da linha de estabilidade beta, etc.)

Nio temos pretensio, nestas poucas linhas, de tocar em
todos os topicos importantes da Astrofisica Nuclearl. Limitamo-
-nos, ta&o-somente, a escolher alguns gue, em nossa opiniaoc, me-
lhor traduzem a simbiose entre Astrofisica é a Fisica Nuclear .
Portanto, os pontos que vamos abordar a seguir refletem uma vi-
sao, uma-ética bastante pessoal.

0 esguema desta apresentacéo esta centrado sobre dua-
tro dados observacionais, dos poucos disponiveis em Astrofisica
Nuclear. Comeca com uma sistematica observada em aglomerados dé
estrelas, envolvendo duas propriedades estelares de grande signi

ficado fisico: a luminosidade (numerc de fotons por segundo) e a
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temperatura na superficie estelar (temperatura efetiva). O estu
do e entendimento dessa sistematica conduz a discussido da teo -
ria de evolucao estelar, o que & feito na Secdo II. 0 29 dado
refere-se a abundancia relativa dos elementos do sistema solar.
Isto esta estreitamente relacionado com a nﬁcleo—sintese e &
abordado na Secido III. Como 39 dado observacional, mostramos os
pulsos emitidos por 6bjetos identificados como estrelas de neu-
tron girantes (pulsares), o que nos leva naturalmente & conside
racio de estrelas nos Ultimos estagios de evolugdo. Tais esta-
gios representam fases extremamente exuberantes em termos de fi
sica. Afinal, € justamente ai que se realizam as condig¢oes extre
mas de densidade e temperatura. Literalmente, as estrelas, du -
rante as Ultimas fases de sua vida ativa, constituem auténticos
laboratdorios cosmicos, sem concorrentes & altura (em termos de
laboratdorios terrestres), mesmo diante dos possantes acelerado-
‘res ja em funcionamento. Ultimos estdgios da evolucdo sdo discu
‘tidos na Seg¢ao IV. Finalmente, "last but not least", apresenta-
mos o resultado experimental do famoso "problema do neutrino
solar". O confronto desse resultado com o valor tedorico desper-
ta novas questdes e pode por em xeque a propria teoria da evolu
cdo estelar. Estes e outros problemas sdo analisados na Segao V.
A conclusdo e comentdrios finais estdo na Secao VI.

Antes de comecar a falar sobre os topicos acima, jul-
gamos de conveniéncia lembrar gue, em Astrofisica Nuclear, como
de resto em Astrofisica, se adota a seguinte hipotese de traba-
lho: as leis da Fisica, tais como as conhecemos em laboratorio,
tem sua validade extrapolada para o mundo cdsmico. Tal hipdte -
se, embora inevitdvel, n3c & porém trivial. Para se convencer

disto, citamos apenas dois exemplos. a) E bem sabido que, em la
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boratorio, um gas tende a ocupar todo o volume do recipiente.Con
tudo, quando o recipiente assume dimensdes coOsmicas, isso ja nao
ocorre. Ao contrario, o que se cbserva & a condensagao do gas ,
quando a energia de ligagao gravitacional exceder a energia tér-
mica do gas; b) A 22 lei da Termodinamica é essencialmente uma
lei estatistica. O que nos garante gue ela valha também em condi

¢oes de altissima temperatura e densidade ?

IT. COMO AS ESTRELAS EVOLUEM ?

Uma das sistematicas mais Gteis em Astrofisica €& a
que € fornecida pelo diagrama HR, assim chamado em homenagem a
seus autores, Hertzsprung e Russel. Trata-sé de uma representa-
gao de todas as estrelas de um dado aglomerado estelar, em ter -
mos de temperatura superficial e luminosidade. Comoc as estrelas
evoluem ao longe do tempo, variando essas duas quantidades fisi-
cas, o diagrama HR (Fig. 1) permite uma classificagao das estre-

las segundo o estagio de evolugdao em que se encontram.

Fig. 1 - Diagrama de Hertz -
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nal, denominada de Sequéncia Principal. E na Sequéncia Princi-
pal qu2z a maioria das estrelas (v 80%) se localizam, inclusive
© nosso Sol., Em cima e 4 direita, encontramos estrelas lumino-

3 o0

sas e relativamente frias {v 10 K), as gigantes, sub-gigantes

e super-gigantes vermelhas. Em baixo e a esquerda, umas poucas

4 °K), as anas-

estrelas de baixa luminosidade e quentes (> 10
-brancas.

Qual é a fisica que estd por tras desta classifica -
cdo ? Quais os processos fisicos que dominam os primeiros esta-
gios de evolucgdo estelar ? Nao foli senao em 1938, com Bethe e
von Weizsackerz, independentemente, gque se esclareceu definiti-
vamente a questac da produgao da energia liberada pelas estre -
las. S3o as reacbes termonucleares as responsaveis pelo brilho
das estrelas. Com efeito, nos interiores estelares, desenvolvem
-se condigOes de temperatura e densidade para a "queima" do com
bustivel nuclear, representado inicialmente pelo hidrogénio e,
depois, pelos produtos da qﬁeima deste e, assim sucessivamente,
até se esgotar completamente o combustivel nuclear. Veremos que

queimas de diferentes tipos de elementos caracterizam diferen -

tes estagios de evolugao.

2.1. Nascimentc de Uma Estrela: Pré-Sequéncia Principal

0 nascimento de uma estrela ocorre gquando nao-homoge-
neidades na distribuicdo de matéria (gds rarefeito, constituido
predominantemente de hidrogénio) dao origem a instabilidades
gravitacionais que provocam, por sua vez, a condensacdo do gas.
Em seguida, devido & autogravitacao, a estrelé se contrai. Con-
scquentemente, ela se esquenté e comega a irradiar energia at;g

vés das camadas mais externas (tudo isso, as custas da energia
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gravitacional liberada). Quando a temperatura atinge o valor 1li
miar de ionizacéo do hidrogénioc (13.6 eV), o gas se ioniza e os
elétrons livres passam a exercer uma pressio que vai se opor a
contragao.

Esse periodo de infancia da estrela, conhecido também
como pré-sequéncia principal, se caracteriza por um aspecto fun
damental: a temperatura é abaixo do limiar para prcvocar rea -
cbes termonucleares, de modo gue a gravitagdo constitui a anica
fonte de energia nesta fase. A fase de pré-sequéncia principal
tem duracio relativamente curta: cerca de 107 anos para estre -
las com massa da ordem da massa do Sol (MO = 2 X 1033 g). Ao fi

3

nal desta etapa, a densidade j& chega a v 10 g/em” e a tempera

tura atinge o limiar de fusdo do hidrogénio. (v 10 %K) .

2.2. Queima de Hidrogénio: Sequéncia Principal

A altura da barreira Coulombiana entre dois prétons é

~ 1 MeV. Assim, com uma temperatura " 107 °©

K, o carogo estelar
comeca a queimar hidrogénio, transformando-o em hélio. Isto po-

de ser feita de 4 maneiras diferentes3, a saber:

a) Cadeia ppl

p+p =+ 4=+ et + Ve (0 = 1.44 MeV; E | < 0.42 MeV)
d+p =+ 3He + Y (Q = 5.49 MeV)
3He + 3He -+ 4He + 2p (Q = 12.86 MeV)

b) Cadeia ppII

Quando 4He se torna suficientemente abundante, tem-sé:
3ge + Yme ~ The + Y (Q

7Be + e - 7Li + Vg (Q

1.59 MeV)

fl

0.86 MeV; Ev z 0.86 MeV)
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7 4

Li + p + 2 "He (Q = 17.35 MeV)

c) Cadeia ppIII

0 7Be pode, ao invés de um elétron, capturar um prd -
ton:
7Be +p - 8B + Y (0 = 0.13 MeV)
8B + 8Be + e+ + Vg (Q = 18.07 MeV; Ev £ 14 MeV)
8 4

Be -+ 2 "He

Colocamos, nas trés cadeias pp, © valor da energia dos
neutrinos emitidos. Isto sera de utilidade na discussdo do pro-

blema do neutrinc solar, Secao V.

d) Ciclo CNO

No caso de estrelas com mistura de elementos mais pe-
sados (como parece ser o caso da maioria das estrelas), um ou -
tro processc competitivo de queima de hidrogénio foi  proposto

independentemente por Bethe e von Weizsackerz. Trata-se do ci-

clo CNO:
120 b p»Dnay (1.94 MeV)
13N > 13C + e’ 4 Ve (2.22 MeV)
13C +p~+ 4y . Y ~ {7.55 Mev)
My s p> 1% + {7.29 MeV)
155 5 o5 + e 4 Vo (2.76 MeV)
15y 4+ p » 12¢ 4 %He (4.96 MeV)

Neste ciclo, tanto o nitrogénio quanto o oxigénio sao
produzidos e consumidos durante o proprio processo, ao passo que

" o carbono atua meramente como catalizador.

As cadeias pp's e o ciclo CNO atuam simultaneamente
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na maioria das estrelas durante a fase de Sequéncia Principal .
Em estrelas de Populacdo I, por exemplo, a competicdo entre ca-

deias pp's e ciclo CNO é mostrada na Fig. 2.

Fig. 2 - Taxa de produ

CNO bi-cycle cao de energia, devido

)

as cadeias pp's e ao

ciclo CNO, para estre-

“

las com composigdo qui

PP chan mica dada por XCN/xH =
= 0,02 (tirada da ref.
3, p. 410).

Uma rapida estimativa nos fornece o tempo que uma es-
trela gasta nesta etapa. Admitindo massa do carogo igual a 10%
da massa total, e lembrando que a energia liberada por particu-
la é aproximadamente igual a 1% da energia de repouso do proton,

vem:
£~ Eg/L = 0.01 x 0.1 Mci/L .

No caso do Sol, Ly = 4 x 1033 erg/seqg, dando temlo

10

anocs.

A Sequéncia Principal, caractérizada pela queima de
hidrogénio, é a fase mais longa da vida da estrela. No final des
te estagio, a estrela apresehta um carogo de hélio, gue comega

a contrair, e uma envoltdria, com hidrogénio.

2.3. Anas Brancas

Uma vez consumido todo o hidrogénio no carogo, a evo-

lucdo da estrela vai depender criticamente de sua massa. A ra-



zao € a seguinte: Para estrelas de massa pequena, a temperatu-
ra no carog¢o nao & suficiente para queimar © hélio e, neste ca-
S0, a pressao gravitacional supera a pressao interna, e o caro-
¢o contrai. Porém, com a contracéo, os elétrons se tornam dege-
nerados. Chandrasekhar4 mostrou que o colapso final da estrela
sé pode ser evitado pela pressdo do gas de Fermi degenerado, se

a massa da estrela  for menor que M

opr COm

_ 2
MCh = 5.75 M@/ue

onde u, = 1/2 Zixi/Ai é o peso molecular médio por elétron e
i

%2., A, e X
1l

i sido, respectivamente, o nimero atomico, 0 numero

i
de massa e a fracdo em massa do elemento i. O valor de M, sesi
tua entre 1.24 M_, se a composigdo quimica for de 56Fe, e:L44qy
se for constituida de elementos leves. M, & conhecido como 1i
mite de massa de Chandrasekhar.

Deste modo, se a massa da estrela € menor que Moy ©
equilibrio hidrostatico é restabelecido, gragas a degenerescén-
cia dos elétrons (os nicleos tém uma contribuicao desprezivel
para o gradiente de pressdao neste estagio) e a estrela vira uma

6 g/cm3 , raio n 103 km e

ana-branca, com densidade central ~ 10
temperatura na superficie n 104 °k. A and-branca leva ainda al-
gum tempo para esfriar completamente (v 109 anos). Ao fim deste

periodo, ela se torna uma and-preta.

2.4. Queima de Hélio: Gigantes Vermelhas

No caso de a estrela ter massa superior a MCh' a con=-

tracio que se segue a completa exaustdo de hidrogénio faz . com

8 o

que a temperatura no carog¢o (T ~ 10 K, pn 105 g/cm_3) permi-
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ta o inicio da queima de hélio. Durante esta gueima, a estrela

se move em direcac a regiao de gigantes vermelhas do diagrama
HR.

Efetivamente, num meio em que co-existem hidrogénio

e hélio, seria de se esperar que 5Li e 8Be fossem os proximos

produtos das reag¢f0es termonucleares., Contudo, tanto 5Li como

Be nao sao estaveis (isto tem, como consequéncia, um efeito de

retardar a evolucac das estrelas na Sequéncia Principal). Nao

obstante isto, no casc do 8Be (meia-vida v 1 seqg), uma pe -

guena concentracao pode resultar do quase balango dindmico en -

tre as reagoes de absorgao e de dissociacao, i.é:

2
4 ¥ pe 85e

He + "He

8Be + 4He > 12C + Y

A reacgao 88e + %He s6 fornece, entretanto, uma gquanti

1

dade apreciavel de 2C se ela for beneficiada por algum efeito

ressonante. De fato, Hoyles, em 1954, postulou a existéncia de

12

um estado excitado do C, numa energia correspondente a ener -

gias estelares (v 7 MeV), o que se confirmou posteriormente em
laboratoério.

O hélio pode ainda ser queimado com elementos do ci

clo CNO:

12¢ 4 %ne » %0 + v

14N 4 4He -+ lBF + Y > 180 + et 4y

e
160 , %4e » 2O%e 4+ Y

18

A sintese de ~ 0 & importante. Com ele, obtemos im -

portantes fontes de neutrons livres, através de:
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180 + 4He - 21Ne + n

0 + 4He + 22Ne + Y

224e + ‘He - 49 + n

18

Estes neutrons livres, junto com os produzidos por ou
tras reagdes, si3o cruciais para o mecanismo de nicleo-sintese de

elementos pesados (Secdo III).

2.5. Queima de C, O e Si: Super-Gigantes Vermelhas

Quando a temperatura aumenta, barreiras Coulombianas
cada vez mais altas podem ser vencidas. Isto significa que ele-
mentos mais pesados, como o carbono, o oxigénio, o silicio po -
dem também ser gueimados, dando origem a estrelas super-gigan -
tes vermelhas. Aqui, uma restrigdo: estrelas com carogos de mas

sa menor que 0.7 M {massa critica para queima de carbono, a

o
qual coincide com ¢ limite de Oppenheimer-—Volkoff6 para carogos

densos) devem simplesmente morrer como anas-brancas.

Portanto, para estrelas com caro¢o de massa maior que

o limite de Oppenheimer-Volkoff, e temperatura 109 0K, O pri-

meiro elemento a ser queimado nao-explosivamente é o carbono

(cuja barreira Coulombiana ~ 6 MeV):

12C + 12C -+ 23Na + p

+ ZONe + 4He

+ 23Mg + I

Nesta fase de queima de carbono, o 24Mg surge como o elemento
mais abundante, devido as reagdes:

2040 . ‘pe - 24Mg + Y

23Na + P = 24Mg + Y
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No caso da queima do oxigénio, encontramos, entre OuU

tros canais de saida:

165 , 165 . 2855 , “pe

Para a queima por fusao do silicio, a temperatura exi
gida &€ Ty = 4.5 (Tg = '1‘/109 ©k). Porém, antes da temperatura al
cancar este limiar, o silicio é foto-desintegrado a 'I'9 A 3 e

3 ~ S
p v 108 g/cm” , dando origem a reagoes de quase-equilibrio:

28

oy o+ “Psi 2 24 1

Mg + "He

Esta reacac € bastante lenta.

0 44e assim produzido é capturado por outros 28g; .
28, , 4y < 32g 4 4
325 + 4He pe 36Ar + Y
36 4 -

Ar + He % etc, etc,
até elementos do grupo do ferro, porque é ai que existe o maxi-

mo de energia de ligagao por particula.

2.6. 0 Comego do Fim: Pré-Supernovas

A estrela esta agora com a seguinte estrutura: um ca-
roco, na maioria sintetizado a 56Fe, e uma envoltdria, possivel
mente ainda com presenga de elementos leves, como O hidrogénio.

O caroco, tendo massa superior ao limite de Chandrase
khar, se contrai, porque a presséo do gas degenerado de ele -
trons nao & suficiente para contrabalancar a forte pressao gra-
vitacional. Esta contracao deixa o sistema em condicées'propici
as para a oborréncia de transigao de fase e/ou de reacgoes ultra

-rapidas. Diz-se, entdo, que © sistema estd na imineéncia de co-




=12

lapsoc. E a configuracdo a que damos o nome de pré-supernova. Da

fase de pré-supernova em diante, come¢a a fase final da evolu-

¢ao estelar, o que sera discutido na Sec¢ac IV.

III. COMO OS ELEMENTOS PESADOS PODEM SER SINTETIZADOS ?
Mostramos, na Fig. 3, a curva de abundancia relativa

de elementos do sistema solar. Ela foi obtida com o estudo de
meteoritos, raios cdsmicos e intensidade das linhas de absorcgao

no espectro do Sol, além das evidéncias quimicas obtidas na Ter

ra.

al
Fig. 3 - Abundancia relativa de 10 .
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rada da ref.7, p. 39).
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elementos até o grupo

na
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k A A L
Fe, com exceg¢do de d, 3He, s0 to0 150 200 A

4He e 7I..i, pode ser entendida em termos das reacées termonuclea
res e das reagdes de quase-equilibrio. No entanto, para elemen-
tos mais pesados que o Fe (em nicleo-sintese, sao chamados sim-
plesmente de elementos pesados), a barreira Coulombiana se tor-
na extremamente alta, exigindo uma temperatura Ty > 5. Mas, a

tal temperatura, a foto-desintegracao passa a ser mais provavel
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que a fusao, de modo que a abundidncia de elementos pesados difi
cilmente poderia ser explicada pela fusao. A alternativa que os
nicleos tém, a baixas temperaturas, & capturar neutrons livres

liberados nas reacOes termonucleares da Segao 2.4.

3.1. Captura Lenta de Neutrons: Processo-s

Na presenc¢a de um fluxo de neutrons livres, um nicleo
pesado (Z,A) pode capturar com facilidade neutrons, mesmo quan-
do de baixissimas energias, porgque isto nao envolve interagao
eletromagnética. A segdo de choque (n,y), para neutrons térmi -

cos, € proporcional a g-1/2

, onde E & a energia cinética do neu
tron. Assim, nessa faixa de energia, a segdao de chogue aumenta
guando a energia do neutron diminui.

Com a captura, temos:

(2,A}) + n + {(Z,A+1) + ¥

Se (Z,A+l) & beta estdvel, ele espera até capturar um segundo
neutron, e assim por diante, avan¢ando em direcao a isdtopos
cada vez mais ricos-em-neutron. Se ele é estavel, entado surgira
uma competig¢do entre o decaimento beta e a captura de mais um
neutron. Evidentemente, o nicleo (Z,A+l) seguira o caminho do
processo mais rapido.

Ocorre O processo-ss, quando a captura de neutron é
mais lenta que o decaimento beta e, neste caso, a trajetoria da
captura de neutron corre ao lonéo dos isotopos estaveis de
(z,A) até que alcanga um nuclideo instavel, quando ent&o se da-
rd o decaimento beta para um elemento da f~milia isotdpica se -

guinte (Z+1). A Fig. 4 mostra a trajetoria de processo-s num tre
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3.2. Captura Rapida de Neutrons: Processo-r

Ao contrario do caso anterior, a captura de neutrons
pode ser mais rapido que o decaimento beta, se © fluxo de neu-
trons for suficientemente intenso (1022 a 1026 neutrons/cmzlsaﬁ.
Neste caso, a trajetdria do processo-r, ao invés de acompanhar
a linha de estabilidade beta como no processo-s, segue agora a
iinha de gotejamento de neutrons (lugar geométrico doé pontos da
carta de nuclideos com energia de separagac de neutron Sn igual
a zero)a. Isto ocorre, porque, sendo mais rapido que o decaimen
to beta, o processo~r permite que um nucleo (Z,A) capture neu -
trons, um de cada vez, avancando na direcéo de isotopos ricos -
-em-neutron, até que S seja tao pequeno que o nicleo nado mais
possa capturar nenhum neutron. Ele terad que esperar até que um
decaimento beta o leve a um niocleo da familia isotdpica (Z+1) ,

e assim por diante (Fig. 5). E de se esperar que, para valores:

de Z muito grandes, o processo-r ira competir com a fissao.
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Fig. 5 - Trajetoria do processo-r (tirada da ref. 9).

Entretanto, uma pergunta ainda se pée: em que sitio
tal fluxo tremendo de neutrons pode ser observado ? A gquestao
& talvez mais dificil, porque nd3o basta gue se tenha um  fluxo
de neutrons intenso. £ preciso também que a temperatura seja su
ficientemente baixa, de modo que nicleos pesados possam ser for
mados sem serem foto-desintegrados.

Um dos candidatos mais sérios para ser o habitat do
processo-r € a explos&o de supernova, gue Veremos na Segéo Iv .
Em supernovas, formam-se ondas de choque Que, ao atravessarem a
matéria estelar, liberam rapidamente uma grande guantidade de
.neutrons que sao recapturados (por processo-r), em questac de
poucos segundos. Recentes calculos dinémicos de processo-r emsu
pernovas dao resultados compativeis com a curva de abundanciade

elementos pesadoslo.
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3.3. Captura de Protons: Processo-p

Em relacio aos nicleos situados no outro lado do vale
de estabilidade beta (lado de nicleos ricos-em-proton), & claro
que eles ndo podem ser sintetizados por captura de neutrons. Se

S °K), fotons de

a temperatura for suficientemente alta (: 10
energia E > 1MeV podem decair em pares elétron-positron. O0s pod

sitrons resultantes sdo absorvidos por nucleos (Z,A):

(z,8) + et » (Z+1,R) + Ge

aumentando, assim, a concentracao de isdbaros cada vez mais ri-
cos—em-proton.

Uma cutra maneira de explicar a abundancia dos ele -
mentos ricos-em-prdton é através do processb-p, proposta por Bur
bidge et al.s. Segundoc estes autores, O processo-p € analogo ao
processo-r, com a dnica diferenca de gue agora € o fluxo inten-

so de prdtons que leva i captura rdpida de protons. Isto e:

(Z,A) + p ~ (Z+¢1,A+1) + Y

A abunddncia relativamente baixa dos nicleos ricos-em
-préton reflete a pouca frequéncia com que se realizam as condi
¢goes propicias ao processo-p. |

Um terceiro meio de obter nicleos ricos-em-proton po-
de ser a reacao de espalacéo, que consiste essencialmente num
processo de fragmentagao ou destruicéo parcial do  nicleo-alvo
causado pelo projétil. Em geral, reacaes de espalacdo sao indu
zidas por projéteis leves (protons ou 4He) e de alta energi&
(> algumas dezenas de Mev's). Tais reacées podem ocorrer com a
passagem de uma onda de chogue nas camadas internas de uma su -

pernova.
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3.4. Elementos Super-Pesados

Teoricamente, foi mostrado ser possivel a existéncia
de elementos super-pesados (Z > 114). Por exemplo, Bolsterli et
al.11 calcularam a energia potencial nuclear de deformagao para
os niicleos super-pesados, usando-se o método macroscdpico-micros

odpico . Seus resultados estao na Fig. 6.

Neutron number N
" 176 180 184

Fig. 6 - Energia Potencial versus
deformacao simétrica (ti-
rada da ref. 11).

Proton number Z

Em 1976, Gentry et

Patantiol anergy (Mav)

al.lz, analisando inclusoes

0y
SRV monaziticas cristalinas mi -
T o Uz @ QG2 0 a4 0z 0 4 &2 o -
Symmetric deformation y croscopicas, encontraram re-

sultados experimentais que, segundo eles, sao melhor explicados,
selse admite a presenga de varios elementos super-pesados (z =
= 116, 124 e 126). Em laboratdrio, uma maneira natural de obter
elementos super-pesados, se eles efetivamente existem, € atra -
vés de reacdes de ions pesados. Contudo, até hoje, nenhuma evi-
déncia da criac¢io de fragmentos com nimero de massa significan-
temente maior que © do alvo foi observada;

Uma provavel dificuldade reside no seguinte: A razao
N/2 dos nicleos beta-estaveis é uma fun¢ao monotonicamente cres
cente em A (1 € N/2 < 2, em laboratdrio), e para nucleos super-
-pesados, N/Z assume valores maximos. Deste modo, & em princi -
pio impossivel cbter, por fusao, um elemento super-pesado,a pai
tir de dois elementos intermedidrios beta-estaveis.

Para ilustrar :ste ponto, consideremos a formagao do
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elemento pesado zggU (N/2 = 1.59). Se fixarmos, por exemplo ,
no ggFe (N/2 = 1.15), o outro elemento deveria ser o lggny

(N/2 = 1.76). Mas, o isOtopo mais pesado que se.conhece deste
elemento & o 12;Dy (N/2 = 1.53)! A situacdo se torna.ainda mais
dramdtica quando se trata de formacao de elementos super-pesa -
dos.

Entretanto, tal dificuldade inexiste no contexto as -
trofisico. Com efeito, na maioria dos carogos estelares densos
(T ~ 10° %K, p n 10° g/cm3), os nucleos podem capturar elétrons
livres do meio circundante (Secao IV), neutronizando~-se forte -
mente (N/Z > 2). Assim, a sintese de nlcleos intermediarios ri-
cos-em-neutron abre caminho para a formacao de elementos super-
-pesados no interior de estrelas. De qualguer maneira, mesmo em

estrelas altamente evoluidas, nao existe ainda nenhuma eviuen -

cia de que 0s elementos super-pesados realmente existam.

3.5. Sintese de Elementos Leves: Nucleo-Sintese do Big Bang

A abundincia de elementos leves, tais como 4, 3Hef%ee
TLi, nao pode ser explicada a nd3o ser pela sintese durante os
primeiros segundos apds o Big Bang (segundo estimativas atuais,
isso teria ocorrido ha 15 bilhdes de anos atras), quando a tem-

10 © 13

peratura do Universo ainda &€ > 10 K. Nestas condigoes ™,

n+e T p4+V

e

n -+ + e + v

P e

- -

n+ v “ + e
e p

Contudo, quando com a expansac a temperatura da matéria baixa

10 o

para T < 10 K, a razdo N/P (P = niimero tot.l de prdtons) &

congelada e passam a ocorrer as seguintes reagodes:
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n+p + d + v

d +p + 3He « Y
d + & - 4He + Y
3He + 3He -+ 4He + 2p_
3pe + ‘He » 'Be + v

7

"Be + e~ + 'Li + Ve

Em relagdoc 4 abunddncia do deutérioc, ha um ponto impor
tante. A quantidade de deutério produzido nesta fase primordial
é resultado da competigido entre a reacao n+p -+ d+y que a aumenta
e d+p -~ 3He+y e d+d ~+ 4He+y, que a reduzem. Sabe-se gue o deuté-
rio € produzido em quantidades compativeis com os valores obser-
vados na curva de abundi@ncia somente se a densidade atual do Uni
verso for menor que a densidade critica (valor da densidade que
faz o Universo reverter o seu atual movimento de expansao, tor -
nando-o fechado). Consequentemente, a determinacdo da abundancia
do deutério no Universo; junto com a possivel existéncia de neu-

trinos massivos e de buracos-negros primordiais, pode esclarecer

wm pouco mais este ponto controverso da Cosmologia.

IV. OLTIMOS ESTAGIOS DE EVOLUCAO

Em fins de 1967, Hewish et 31.14 reportaram sinais pul
sados, provenientes do espag¢o, de grande regularidade (dT/dt<na

no seg/seg) na faixa do radio (Fig. 7).

MMW CP 0834
ﬂn"FFF A\ nn “nﬂ“ ) P Fig. 7 - Sinais de 3 dos primei'-
CP 0950 - '

ros pulsares descobertos,
na frequencia de 81 MHz (tirada da
ref. 14).
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No inicio, chegaram a conjecturar de que pudessem ser
mensagem de entes extra-terrestres. Entretanto, observaram que
os pulsos tinham um periodo muito curto (3 a 10"3 s5eg), e que a
propria duracdo entre os pulsos & também curta. Concluiram, en-
t3o, que tals sinais deveriam provir de uma fonte extremamente
compacta, a que deram o nome de pulsar.

Os pulsares foram logo identificados por Gold como es
trelas de neutron girantes, com fortissimos campos magnéticos
superficiais. Observagoes posteriores mostraram que a maioria
dos pulsares emitem pulsos na faixa do radio, mas que existem
também os que emitem na faixa otica e de raio-X. Ha, inclusive,
uns poucos, como € o caso do pulsar do Caranguejo (¢ mais inves
tigado e famoso) na Nebulosa do Caranguejo, que tem emissGes nas
faixas do radio, otica e raios-X.

Com a descoberta dos pulsares, ficou de repente atua-

5 -
, fez em relagao ao

lissima a especulagdao que Landau, em 19321
destino de certas estrelas: transformar-se, ao final de sua vi-
da evolutiva, em estrelas de neutron, uma espécie de nucleos ta
manho gigante. Também ficaram atuais duas outras predigoes:uma,
de Baade e Zwicky, em 193416, de que estrelas de neutron podem
ser produzidas como remanescentes de explosoes de supernova; e
outra, de Oppenheimer e Volkoff, em 19396; de que estrelas de
neutron té&m uma massa-limite maxima.

Quando a estrela atinge os ultimos estagios de evolu-
céo, sua densidade e temperatura alcangam valores extremos. Nes
tas condicées, novos processos fisicos aparecem, principalmente
os chamados processos de neutrino. Em relacac a densidade cres-

cente, um fator novo nesta derradeira etapa da vida da estrela

se impoe: os efeitos da Relatividade Geral.
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De fato, € sabido que os efeitos relativisticos sao

da ordem de
$ = RSch/R

= 2GM/c2 € o raio de Schwarzchild . No caso de anas-
4

cnde RSch

-brancas, § # 107 ', de modo que & Stima aproximagdo o uso da
gravitacao de Newton. Mas, para estrelas de neutron, 6 = 0.3 e
os efeitos relativisticos nao podem ser desprezados, a gravita-
cao de Einstein precisa ser aplicada.

A estrela se torna um buraco-negro, quando o raio, de
vido ao colapso, fica menor gue o raio de Schwarzechild . Até
pouce tempo atras, acreditava-se que de um buraco-negro nada pode-~
ria escapar: tudo no interior do raio de Schwarzchild seria ah
sorvido pelo fortissimo campo gravitacionallda estrela. Porém ,

17, ao incluir efeitos gquinticos na gravitacao, mostrou

Hawking
que na realidade alguma radiacao pode escapar de um buraco-~ne -

gro, situacao que Wheeler chamou de buraco-negro "com cabelo”.

4.1. Explosdes de Supernova

Supernova €, na realidade, mais propriamente um even-
to (explosdo) do que uma estrela num estagio catastréfico de evo
lucéo. Quando uma superncova explode, grande luminosidade to-
tal (1050 a 10°2 ergs) é emitida, o que representa centenas a
milhares de vezes superior a irradiada pelas novas. Dai a deno-
minacdo de supernovas.

Existem supernovas galdticas (de nossa galaxia) e ex-
tra-galaticas. Das primeiras, ha registro de apenas 6, sendo a

mais famosa e a primeira . ser identificada, a do ano de 1054DC;

observada por astrénomos chineses na Constelacio de Tourols.Teg
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-5€ evidéncia de que a Nebulosa do Caranguejo nada mais € que o
resultado da explosdo da supernova de 1054. O caro¢o remanescen
te & hoje conhecido como pulsar do Caranguejo.

A importdncia do estudo das explosdes de supernova é
devido, entre outras coisas, ao fato de que elas parecem ser fon
tes de raios coOsmicos e de material inter-estelar. Tal material
inter-estelar eventualmente pode ser a matéria-prima para estre
las de 2@ geragao. Além disso, como ja mencionamos, existem evi
déncias de que as nebulosas e 0s pulsares sao relacionados com
explosdes de supernova. E como se isto jd ndo bastasse, € nas
supernovas que efetivamente condigdes extremas de densidade e
temperatura sdo observadas, e isto implica quase sempre mais fi
sica, tal como o processo-r que vimos na Sec¢do 3.2.

0 que se sabe da dinamica das supernovas ? Em linhas
gerais, apds o estagio de pré-supernova (Secac 2.6), a estrela
entra em colapso, induzido por algum mecanismo de implosaoc. De-
senvolve-se, entdo, na pré-supernova um caroco de neutrons li -
vres e, devido a algum processo que inverte o© sentido do movi -
mento, de implosdc para explosdo, a envoltdoria é ejetada, dando
origem ao fendmeno de supernova. A explosdo pode provocar a com
pleta desintegracdo da estrela ou pode deixar um carog¢o remanes
cente., Se a massa desse caro¢o for superi&? ao limite de Oppen-
heimer-volkoff, a pressao de Fermi dos neutrons degenerados se
ra incapaz de contrabélancar a pressao gravitacional, e o caro-
co ird se constituir num buraco-negro. Caso contrario (massa do
carogo menor), a forg¢a gravitacional sera equilibrada pelo gra-
diente de presséo do gas de neutrons, dando surgimento a uma

estrela de neutron, apos uma pequena contragao.
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4.2. Mecanismos de Implosao

O tempo de colapso &€ da ordem do tempo de queda livre,

1/2

que & dado por tql v (R3/2GM) . No caso de pré-supernova de

M =2 M@ e R"n 108 cm, tql N 10_3seg. Quais os processos que,
atuando em t3o curto intervalco de tempo, podem ser a causa efi-~
ciente da implosdc ? De todos os candidatos possiveis, a foto-

-dissociagac do 6pe e a captura eletroOnica sdo os mais fortes.

a) Foto-dissociacao do 56Fe

Em 1957, Burbidge et al.8 propuseram a seguinte rea -
¢ao para iniciar o colapso estelar:

Y + 56Fe + 13 4He +4n .

Trata-se de uma reacao endotérmica, com Q = ~2.1 x 1018

erg/qg

Na maioria dos carogos de pré-supernova, o nicleo dominante &
justamente o ferro, que é o ponto final de toda a nucleo-sinte-
se nas fases anteriores de evolucao. Calculos recentes apontam

também o 64

Si como outro provavel nicleo dominante.

Em relacao a foto-desintegracao do 56Fe, 0 argumento
para a implosido, segundo Burbidge et al., € o seguinte: Seja um
carogo, com composi¢ao quimica dada por meio a meio (fracao em
massa) de Fe e de He. Admitindo-se equilibrio estatistico, as
abunddncias de Fe e He sdo relacionadas por uma equagao tipo Sa

ha, cuja forma geral foi deduzida por Hoylelgz

log n{He) -(1/14)log n(Fe) = 32.08 + 1.39 log Ty - 34.62/Ty .

9

‘Colocando a densidade total igual a 108 g/cm3 (o resultado nao
depende muito do valor particular da densidade, desde que den -
tro de certos limites), a equacao fornece Ty - 7.6. Supondo due

a temperatura aumente para Ty = 8.2; o lado direito da equagao
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de Saha aumenta de 0.4, o gue implica que o lado esquerdo deve
também aumentar pelo mesmo valor. Porém, log n(He) pode apenas
aumentar no maximo por 0.3. A razao é que n{He) pode crescer no
maximo por um fator 2 (dai log 2 = 0.3), no limite, entao, em
que todo o material é convertido em hélio. Assim, um aumento na
temperatura de Ty = 0.6 implica que log n(Fe) seja reduzido de
pelo menos 0.1, e isto equivale a uma diminuigdo na quantidade
de Fe de um fator no minimo igual a 25, dando uma distribuigao
de massa de 98% na forma de He e 2% na forma de Fe, vale dizer,
agora praticamente todo de hélio.

Por outrc lado, como a energia necessaria para trans-
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formar 1 grama de Fe em He (2.1 x 10 ergs) é muito maior que

a energia térmica da mesma guantidade do material (a T9=8, ela
€ 3 x 1017 ergs), entac a diferenga deve ser coberta pela gravi
tagdo, através de uma contragao da pré~supernova. Sendo a esca-
la de tempo da foto—dissociacao da ordem de 10-6 seg, e a fim
de liberar quantidade suficiente de energia, a contracao tem que

ocorrer rapida e violentamente, levando as camadas centrais da

pré-supernova a um movimento de colapso.

b) Captura Eletronica

No interior de pré-supernovas, encontramos nicleos com
pletamente ionizados, embebidos num mar de elétrons degenerados
relativisticos. Se a energia de Fermi dos elétrons é& suficiente
mente alta (o que ocorre para densidades 2 109 g/cm3), os nucle

os (Z,A) podem capturar elétrons,

(Z,A) + e~ = (Z=1,A) + Vo

onde (2-1,A) pode ser formado em um de seus estados excitados.
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O processo & esquematicamente mostrado na Fig. 8

Fig. 8 - Captura eletrdnica.

Para elétrons
de energia Ee < Q,a cap
tura nao & energetica -

mente possivel. Para E_

entre Q0 e Q+Sn, onde Sn

é a energia de separacdo de neutron do nucleo (Z-1,A), a transi

¢do tanto pode ir ao estado fundamental como a qualguer um dos

estados excitados de (2-1,A). Para E, > Q+Sn, além das 2 possi-

Lilidades acima, pode também ocorrer uma transigac, com emissao
(retardada) de neutrons, ao nicleo (Z-1,A-1}.

A captura eletrdnica, como ja antecipamos na Secac

3.4, provoca uma crescente neutronizacao dos nucleos. Tal neu -

tronizagioc acontece porque a energia de Fermi dos elétrons do

meio circundante €& relativamente alta (EF av (—Eg)1/3, O gue equi
10
vale a EF v~ 10 MeV para p v 109 g/cm3). Neste caso, o nucleo re

sultante da captura eletrdnica ndo decai por beta menos, devido
i indisponibilidade do espago de fase para o elétron (se © elé-
tron pudesse escapar livremente da estrela, tal restricdo desa-
pareceria).

0 processo de captura € um processo endo-energético
que reduz tremendamente a pfesséo interna, porque o faz dupla -
mente, a saber:

i) reduzindo a pressdo do gas de elétrons, na medida em que,
com a captura, reduz o nimerc de elétrons livres no meio;

ii) .eduzindo a pressao do gas perfeito, na medida em que emite
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neutrinos que conduzem energia para fora da estrela (esfri-
ando a estrela).

Como a taxa de capturas é fung¢do crescente de densida
de, ao aumentar a densidade, aumenta a taxa de captura, provo-
cando contracao. Esta contracdo faz aumentar a densidade etc ,
num movimento de realimentacdo. E justamente isto que da origem
a implosao.

0 processo Urca (em homenagem ac ex-cassino do bairro

20

carioca da Urca), proposta por Gamow e Schoenberg em 1941,

(Z2,8) + e =+ (Z=1,A) + v
(2-1,A) + (Z,A) + e~ + Ue ’
é na priatica um mecanismo de perda de energia por emissao de neu
trinos (o nicleo é sempre regenerado, fazendo as vezes de cata-
lizador. O processo Urca, poreém, constitui um mecanismo de im-
plosao bastante fraco quando comparado com o da captura eletrdo-
nica. A raziao é que, com o aumento da energia de Fermi do elé-

tron, a 22 reagdo do processo (decaimento beta) & fortemente

inibida por causa da degenerescén

log ¢ iner ":

cia. Y Y v
21

Chung e Kodama™™, em 1981,

0.9 -
realizaram um calculo hidrodinami-
co detalhado a partir de um modelo
simplificado de pré-supernova,usan
do a captura eletrdnica como meca-

nismo de implosac. Seus resultados

sao mostrados na Fig. 9.

Fig. 9 - Densidade versus o tempo, para

3 valores do parametro X (X = 0 corres -
ponde a escape livre do meut~‘no; X = 1,

confinamento completo).

0 0.5 1. 1.% 3, tiaec)
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¢) Confinamento de Neutrinos

Produzem-se neutrinos em quase todas as etapas evolu
tivas da estrela. Em geral, eles tém livre percurso medio extra
ordinariamente grande. Isto implica gue eles praticamente esca-
pam do local onde sio produzidos, sem sofrer nenhuma interacao.
A razao disso esté‘no fato de que processos envolvendo neutri -
nos sao regidos pela interacao fraca, cuja segao de choque tipi

ca € da ordem de 10'44

cmz, o que significa 10720 yezes menor
que segoes de chogue tipicas de reagOes nucleares.

A fim de melhor ilustrar este aspecto, vamos conside-
rar a principal fonte de opacidade da matéria aos neutrinos, a

reacao de espalhamento elétron-neutrino:

e + V_*r e 4+ VvV .
e e

Se calcularmos a razdao A/R, com A = l/neoe onde n

Ul’
e g, sdo, respectivamente, densidade de numerc de elétrons e
secdo de choque elétron-neutrino, entdo:

9 li2w R 2 Yo

u —_ .
e mz R@ M

£ =10
Nesta equacdo, w € a energia do neutrinoc em unidades

de mec2 e usamos 0, calculada por Bahcallzz, em 1964.
A razdo A/R, no caso do Sol, esta cocmpreendida entre
108 e 109, para w entre 1 e 10. Portanto, o Sol é totalmente
transparente aos neutrinos. Este fato tem consequéncias impor -
tantes, porque, neste caso, os neutrinos séo as unicas particu-
las que podem trazer informagoes da regiéo central das estrelas.
Em se tratando de ana-branca, para © mMesmo intervalo

3

de energias do neutrino, A/R esta entre 102 e 10 e o neutri

no ainda escapa livremente. Para estrelas de neutron, entretan-
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to, onde encontramos densidades ~ 1014 g/cm3, A/R = % x (10 a
10-1). Assim, agqui, dependendo de sua energia, o neutrino pode

ficar aprisionado no interior de uma estrela de neutron.

Uma outra fonte importante de opacidade aos neutrinos
é dada pelo espalhamento coerente neutrino-nicleo. Este proces-
so se faz via bdoson intermedidrio neutro, com secgdo de choque
proporcioconal a A2 (Freedmann23, 1974) . Tal dependéncia em A e
analoga & dependéncia em Z do espalhamento Mott de elétrons de
alta energia, indicando que tudo se passa como se o neutrino fos
se espalhadoc por todos os nucleons do nicleo como um todo. Para
regides com nicleos de A grande (o que deve ser o caso da envol
tdria estelar nos lltimos instantes da implosao), o espalhamen-
to coerente é a fonte dominante de opacidade aos neutrinos e,
devido a sua dependéncia quadratica em A, pode tornar possivel
o confinamento de neutrinos.

Epstein e Pethickzq, em 1980, estimaram o valor da den

sidade, a partir da qual existe o confinamento.

Para tanto, levaram em conta o8 seguintes processos:

V+ND2+V+n

V+p+V+p

v + (Z2,A) = v + (Z,4)
cujas secdes de chogque foram calculadas pelo modelc de Weinberg
~Salam. O tempo para um neutrino eécapar por difusao do carogo
de raio R foi estimado como tdif Ny R2/cl, com o A devidamente
relacionado as se¢des de chogue acima. Isto foi comparado  com

a escala de tempo de queda livre tq£ " (Gp)-l/z, obtendo:

tdif/tqz @ (
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o que mostra que, durante o colapso gravitacional, o© neutrino

12

fica confinado para densidades p 2z 10 g/cm3 e para energias

do neutrino Ev > 10 MeV. Com o confinamento, a captura eletrd-

~~

nica fica inibida (Fig. 10). Deste modo, o colapso pode nao ocar

TY I TYTTT Y ST v Fig. 10 - A fragao
04 F .
v \ de leptons YE.’ a en -
L . ' .
azr . tropia por barion s,
00 , i e o potencial quimico
do neutrino uv, como
1-0 - Ll - »
. _ funcdo da densidade(ti
0S| . rada da ref. 24).
00
201 rer, porque a maté
(MeV) r pora 2
108
ria eventualmente
0 PRI P | L ri | i lpl lasaal g N
107 o 107 fica opaca a neu -
p (gem?)

trinos antes que a
captura eletrdnica
se torne efetiva. Contudo, os efeitos do confinamento de neutri-
nos sobre a dindmica da implosac precisam ainda ser melhor estu

dados.

4.3, Explosées de Supernova

Os neutrinos parecem exercer um papel importante nas
explosdes de supernovazs. Um dos mecanismos possiveis de ejecao
de matéria é o transporte da energia ou do momentum dos neutri-
nos, do interior estelar para as camadas mais externas.

Entretanto, o primeiro calculo gquantitativo de uma su

26

per: va sO foi realizado em 1966, por Colgate e White® , com o

advento dos computadores de grande porte. Eles estimaram o 1li-
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vre percurso médio dos neutrinos, termicamente produzidos no cho
que criado pelo impacto das camadas mais externas caindo sobre o
caro¢o (neutrinos de par; neutrinos de plasmon, etc.), como sen-
do um pouco menor que o raio da estrela, Diante disso, eles cur-
to-circuitaram o problema da transferéncia de energia dos neutri
nos, admitindo que a energia é simplesmente depositada nas cama-
das exteriores. Esfa deposicidc esquenta a envoltdria e da origem
a uma onda de choque que ejeta a matéria para fora. Eles resolve
ram as equacdes hidrodinamicas pelo método de diferencas finitas,
com as ondas de choque simuladas pelo termo de pseudoviscosidade
de von Neumann-Richtmeyer. Dos modelos de pré-supernova investi-
gados, varios resultaram em explosOes de supernova.

Depois do trabalho pioneiro de Colgate e White, muitos
outros apareceram, basicamente com a mesma idéia, apenas melho -
rando na simulagdoc da transferéncia de energia dos neutrinos e/ou
no estabelecimento de uma equacao de estado mais realistica para
as condigoes da supernovaZT.

Um mecanismo diferente foi proposte por Bruenn etal?e.
Trata-se do quique hidrodinadmico. A idéia & simples. Nao existin

do transporte de neutrino, a equag¢io de movimento & dada por:

ol -

O sinal de r é dado pela competi¢do entre o termo de gradiente

"

de pressao e o termo gravitacional. No caso geral, r oscila em
torno do ponto r = 0, mas, dependendo da equacéo de estado usa-
da, o gradiente de press&o pode ser, repentinamente, muito maidr
que a press&o gravitacional, resultando entao em explosao.

A fim de melhor entender o gque se passa, vamos admitir
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uma esfera politrdpica e uma contracao homdloga, de modo que a

aceleragao possa ser dada por:

r
Pae- S |:1-— (r—°)3Y“:|
. |
- d4dn

onde vy = g o é& o Indice adiabatico.

Assim, * < 0 se y < 4/3 e r < r,. Neste caso, com ©
colapso ocorrendo, a equacéo de estado fica mais dura e o indice
adiabatico muda para Y > 4/3 e, consequentemente, r> 0, de
modo que o valor de r oscila em torno de r = 0, como aponta-
mos acima. Isto leva o proprio carogo a oscilar.

Mas, a fim de explodir a estréla, ha necessidade de
uma forte onda de choque, o que pode ser conseguido se Yy passar
de um valor bem abaixo de 4/3 (equacao de estado suave) para um
valor bem acima de 4/3 (equagao de estado dura). Deste modo, pa-
ra haver explosdo por este mecanismo, basta usar uma eguagido de
estado suave que, de repente, se transforme, 5 altas densidades,
em equacdo de estado dura, como por exemplo, de gis de elétrons
relativisticos (Y = 4/3) para um gas de neutrons nado-relativisti
cos (y = 5/3).

0 quique hidrodinémico enfatiza a relevancia da egua-
¢do de estado da matéria estelar densa. Neste contexto,novas equa
¢Oes de estado foram elaboradas, inclusive uma atraves da teoria
de QCD29.

Ainda nao é bem estabelecido qual & realmente o meca -
nismo de explosdo de supernova. 0s resultados obtidos até hoje
dependem fortemente dos modelos de pré-supernova e da equagdo de

estado que se usa e, devido as incertezas ainda existentes nes-

tes itens importantissimos do problema; continua a questao em aber
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to, embora haja alguns argumentos a favor do mecanismo do gui -

que hidrodinémico.

4.4, Estrelas de Neutron

?ara obter as equagdes de equilibrio hidrostatico das
estrelas de neutron, supomos sistemas estaticos (sem rotacdo) e
esfericamente simétricos. Isto, entao, permite o uso da solugao
interior de Schwarzchild para as equagodoes de Einstein.

Por simplicidade, admite-se ainda que as estrelas de
neutron sejam formadas de matéria completamente catalizada,i.é,
que todo o combustivel nuclear tenha sido consumido, bem como
todos os processos de decaimento beta se tenham esgotado. Por
outro lado, sabendo-se que temperaturas tipicas nas estrelas de

6 ¢ 108 %k (10_4 e 1072 MeV, respecti

neutron situam-se entre 10
vamente), vemos que elas sao menores que as energias de Fermi
(v 1'a 10 MeV) e muito menores ainda, se comparadas com a ener-
gia de 1igac$o por particula (v~ 100 MeV). Deste modo, €& usual
tratar a matéria de estrela de neutron como sendo matéria cata-
lizada fria (T =.0). A equacao de estado €, entio, completamen-
te especificada pela densidade e composic$9 quimica.

Se rotacéo-é levada em conta, entéo o problema  sera
de simetria axial e a métrica de Kerr terid que ser usada. Poreém,
neste caso, o problema se torna extremamente complicado.Com efei
to, pela teoria de Einstein, é muito dificil descrever objetos
plenamente relativisticos; girando relativisticamente3o.

Calculos simples de estrutura de estrelas de neutron
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foram realizados por Chung e Kodama™~, em 1978. Eles usaram uma

equacao de estado dada pelo modelo de Thomas-Fermi nuclear e en
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contraram uma densidade de neutrons de até 95% do total, raio
n 10 km e massa maxima " 3.3 My, para estrela de neutron com
densidade central ~ 1015g/cm3. A Fig. 11 mostra a variacao da

massa em relacao a densidade central. O valor da massa maxima

NVNb

Fig. 11 - Massa total da estrela de
neutron versus densidade de numero 3 Y

central. ,

das estrelas de neutron da uma

estimativa da massa minima dos

buracos-negros de evolugdo este
lar (buracos-negros primordiais
|

podem ter massas varias ordens ) |
' i

de grandeza menores).

Entretanto, deve-se 0 = 4
- 0 LOGS

lembrar que o valor da massa ma

xima & dependente da equagao de estado. Por exemplo, Morley e

Kislingerzg, aplicando uma equacao de estado obtida a partirda
QCD, encontraram o valor de 2.34 M@'
Em relacdao ao limite inferior, o wvalor é 0.1 M@, esti

mado a partir da condicao de estabilidade contra as oscilagdes
radiais. A Fig. 12 mostra as configuracées“estéveis, incluindo
as estrelas de neutron, no grafico esquematico da massa totalco
mo fun¢ao da densidade central.

Quando a estrela atinge a densidades malores que a dos

14

nicleos ordinarios (2.4 x 10 g/cm3), outras particulas, dife-

rentes de neutron, proton e elétron, podem aparecer. Com efeito,

a partir de 3.35 x 1014 g/cm3 aparecem OS mMUOns e em.2x10raykm9,

15

os hiperons L™, em 5.6 x 10 g/cm3, os hiperons I°. HA estu =~
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Fig. 12 - Masgsa total da estrela como fungao da densidade. Saoc mostradas as
regides de and-branca (AB) e de estrela de neutron (CD) (adaptada
da ref. 32).

dos de possiveis estrelas de hiperons. Ainda mais, aspectos in-
teressantes, tais como a superfluidez dos protons e neutrons do
carogo e a solidificacao da matéria de estirela de neutron, es -

tic sendo tambén ~ ~vestigados.

V. PROBLEMA DO NEUTRINO SOLAR

Tudo que apresentamos até agora de evolucao estelar
encontra no problema do neutrino solar um ponto de séria difi -
culdade. A razdo reside no fato de haver uma discrepancia entre
o valor medido do fluxo de neutrinos provenientes do Sol e o
valor tedrico calculado segundo os principios basicos da teoria
de evolugao estelar padréo.

Com efeito, resultados da recenﬁe experiéncia de Da-
v1533 com 3“"‘Cl,. utilizando a reacéo de absorcao de neutrinos pro
duzidos no interior do Sol através das reacgdes termonucleares
da Segao 2.2,

37,., . 37

v+ cl +
e

Ar + €
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dao para o fluxo de neutrinos do Sol ¢@ o valor

¢ = 2.2 % 0.4 SNU

=36

m

onde 1 SNU 10 capturas de neutrino por atomo-alvo por segun

do. Contudo, o valor tedrico, segundo ultimos calculos de Filip-

pone e Schramm34, é

+

6 = 7.0 + 3.0 SNU .

A experiéncia do 37c1 6 a dnica, até hoje, que e incon

sistente com a teoria padrado de evolugdo estelar. Esta discrepin
cia persiste, mesmo depois de repetidas experiéncias e calculos,
indicando a existéncia de alguma dificuldade essencial.

Uma possibilidade & dificuldade na propria teoria de
evolugao estelar. Neste caso, trata-se de guestionar e modifi -
car um ou mais dos varios principios da teoria de evolucdo, que

880 os seguintes:

a) equilibrio hidrostatico, com simetria esférica;
b) fonte de energia nuclear;
c) transporte de energia por radiacdo e conveccao;

d) composigdoc primordial uniforme e igual a composigdo atual na

superficie;

e) o Sol evolui, devido a queima de seu combustivel nuclear.

Outra possibilidade & dificuldade na fenomenologia. De
fato, PontecorvoBS, em 1968, propos como solucéo para o problema

a existéncia de oscilagdoes do neutrino (i.ée, Vg TV, Y ),

u T
o gue pdde reduzir o nimero de neutrino detetaveis. Recentes re-
sultados experimentais (Reines et al.36) e trabalhos tedricos

{Barger et al.37) indicam que oscilagdoes de neutrino podem ser
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uma realidade. Contudo, Bahcall et al. iembram que provavelmen
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te a discrepéncia entre observacéo e teoria, no prcocblema do neu-
trino solar,é um fator da ordem de 3, enguanto as recentes ana-
lises das experiéncias de reator sugerem uma rzdugac de um fa -
tor de 2, quando elas sao apropriadamente mediadas sobre um lar-
go espectro de energia dos neutrinos solares.

A fim de se ter uma posicao mais clara acerca das osci
lacdes de neutrino, parece que € necessario aguardar resultados

.- ) 11 - .. .
das experiencias com o lGa ou 5In, que sao senslveis a neutri

nos provenientes das reag¢des proton-préton (o 37

8

Cl € primariamen
te sensivel a neutrinos do "B). As expectativas € que com estes
elementos, a discrepincia deve ser bem maior, o que pode ser in-

terpretado como forte evidéncia para oscilagoes de neutrin034.

VI. CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Tentamos apresentar, de maneira mais simples possivel,
alguns dos tdpicos da Astrofisica Nuclear. Justamente aqueles re
lacionados a estrelas. Um dado importante gue transparece das se
¢des anteriores & que muita coisa precisa ainda ser feita, a fim
de estreitar cada vez mais as incertezas existentes. Destas, as
mais criticas sdo: sec¢oes de choque das reacbes de fusao, e dos
processos de neutrinos; equagao de estado para matéria estelar
parcialmente degenerada e para matéria a densidades nucleares e
supranucleares; modelos de pré-supernovas a partir de um calculo
de evolucéo estelar desde a fase de Sequéncia Principal, vale di
zer, uma composicdo quimica mais realistica. Além disso, ha ne -
cessidade de um tratamento mais apropriado do transpo;te de neu-
trinos, bem como um esquema para acoplar tal equacao de transpéE

te com as equa¢des da hidrodindmica, da termodindmica e a rede
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de equagdes de reagao. Com isso, espera-se esclarecer melhor o
mecanismo das explosées de supernova.

Com os aceleradores cada vez mais potentes (atualmente,
até 2.100 MeV/nucleon de energla cinética no laboratdrio), um no
vo campo da Fisica Nuclear estd se impondo. Trata-se da Fisica
Nuclear Relativistica (energia incidente > 400 MeV/nucleon).Exig
te uma estreita superposicido de fatos e idéias entre este novis-
simo ramo da Fisica Nuclear e a Astrofisica Nuclear, como € o ca
so dos andmalons (fragmentos do feixe primario que, apds colisdo
com nicleos da emulséo nuclear, tém livre percurso médio anomala
mente pequeno), fenomeno que foi observado, pela primeira vez ,
nas emulsoes expostas a raios césmicos39. A prdpria transigao de
fase da matéria nuclear para a de matéria hadronica, e desta pa-
ra a de plasma de guarks e gluons ("sopa" de quarks e gluons) po
dem ser topicos comuns aos dois campos de pesquisa. Assim, o gran
de progresso verificado na drea da Fisica Nuclear Relativistica
e a futura expansao das atuais magquinas (aumentando em muito a
energia do feixe) dao Stimas perspectivas para varios dos probile

mas em Astrofisica Nuclear.
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