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1 - INTRODUGKO

Nestas aulas, vamos discutir o papel dos processos
microscopicos para cada etapa da evolucgdo estelar. Um dos con-
ceitos fundamentais para estudar os efeitos microscopicos num
sistema macroscopico, tal como uma estrela, & o equilfbrio ter
modindmico local.

Yamos considerar uma c&luta do sistema, infinitesi -
malmente pequena em relagdo ao sistema total, mas ao mesmo tem
po suficientemente grande para conter grande nimero de particu
las. Quando o sistema evolui no tempo, a célula sente a mudan-
¢2 da forga (ou campo) exterior. Se o tempo de relaxagao do
processo microscopico na c@lula, causado pela mudanga das con-
digoes exteriores, for muite pequeno em relagdo ao tempo ca -
racteristice da prEpriq mudang¢a externa, podemos dizer, entao,
que a aproximagdo de equilibrio termodindmico local & boa.

Exceto em alguns casos particulares, esta aproxima -
¢ao de equilTbrio local & normalmente muito boa nos processos
astrofisicos. Gragas ac equilibrio local, estados de cada cély
1a do sistema s3o especificados por apenas alquns parametros ,
apesar do nimero de graus de liberdadé da celula ser muito

grande (> 1023 ')

Estes parametros sdo, usualmente, as varii-
veis termodinamicas: densidade, pressio, temperatura, etec.
Desde que estas c&lulas sdo consideradas infinitesi-
malmente pequenas em relagdo ac sistema tnteiro, as proprieda-
des do sisfema sdo conhecidas quando sdo conhecidas as distri-
buigdes destas quantidades como fungao da posigao e do tempo .
Nesta aula, estudaremos o efeito da microfisica sobre os cor-

pos macroscopicos em duas etapas. Primeiro, vamos descrever a
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dinamica do sistema em termos da equagdao de estado, opacidade,
etc. Em seguida, relacionaremos estas quantidades a2 processos
microscopicos, tais como colisao, reagoes nucleares, etc. Em
alguns casos especificos, o equilibrio termodinamico local po-
de nao ser uma boa aproximagio. Por exemplo, em transporte de
neutrinos, onda de chogque em supermovas, vento estelar, etc.Em
tais casos, a teofia se torna, em geral, extremamente complica

da.
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2 - BREVE ESQUEMA DA TECRIA DE ESTRUTURA ESTELAR E DE EvoLugio

ESTELAR

2.1 - Fenomenologia - Claseificagdo de Estrdlas e Diagrama HR

As estrelas no ch parecem, para mnds, cquase teodas
iguais, exceto em sua magnitude aparente (brilho). Em 1868 ,
o padre italiano A. Sechi {(Report. Brit. Ass. 1868, p. 166) des
&obr1u como classificar estrelas, segundo seu espectro. Apos
isto, foram realizados muitos estudos sobre espectros estela -
res. Tais observagoes foram classificadas e catalogadas no Dra
per Catatogue of Stellar Spectra (Harvard Annals Vol.27,1890 )
e também no Henry-Draper Catalogue (Harvard Annals Yol. 91-8%,
1918-1924), nos quais se encontra estabelecida a famosa sequég
c¢ia espectral de estrelas (0, B, A, F, G. K, M).

Em 1911, E. Hertzsprung e, em 1913, H.N. Russel des-
cobriram que existe uma forte correlagdo estatistica entre o
Tndice de cor {retacionado com a temperatura efetiva da super-
ficie estelar) e a2 magnitude absoluta da estrela. Este diagra-
ma & chamado diagrama H-R.

A majoria das estrelas sao localizadas na diagonal
principal deste diagrama. Elas sao chamadas estrelas da sequén
cia principal.

Por que esta concentragap sobre a diagonal ? Isto po
de ser respondido do seguinte modo. Se nds admitimos que  nao
existe perda de massa durante a evolugao da estrela, podemos
calcular a trajetéria de evolugdo de uma estrela com uma dada
massa, 0 que & mostrado na Fig. 1. A probabilidade de encon-

trar uma estrela num ponto especifico sobre sua trajetdria de
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evolugao &, aproximadamente falando, inversamente proporcicnal
i velocidade de evolugdao no ponto. Por exemplo, uma estrela de
ﬁma massa solar (1 Me) passa cerca de 109 ancs na regiac de se
quencia principal (ponte A na Fig. 1); em seguida, move-se ra-
pidamente para a regido de gigante vermelha. A7, entdo, perma-
nece em torno de 105 anos. Depois disso, e2la desce para a re-
gido de ani branca, novamente com rapidez, € apds atingir a
estrutura de and branca, a estrela continua no diagrama H-R até
desaparecer devido a esfriamento.

0 traco evolutive de uma estrela & caracterizado
principalimente por sua massa inicial. Embora o mecanismo de
perda de massa durante a evolucao ndo seja bem conhecido, acre
dita-se que o esquema de evolugao € tal como & visto na Fig. 2.

Estrelas no estagio de sequéncia principal, gigante

vermelha e ana branca sdo descritas por modelos quase esta-
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as em transigdo entre estes estigios sdo dinami -

0 {Buraco Megro)

2.2 - Equagdee para Evolugao Estelar

Admitindo o equilibrio termodinamico lecal,

especificar o estado de uma estrela em termos de:

plw,t)
T(r,t}

x1(r,t)

e{r,t)
Lir,t)

distribuigdo de densidade de massa
distribuicio de temperatura

u(r,t) : energia interna

p(r,t) : pressio
composi¢do quimica, expressa em termos de
em massa da i-e@sima partTcula.
taxa de produgao de energia.

luminosidade (corrente de energia}.

podemos

fracio
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Estas quantidades podem ser obtidas pelas seguintes

equagdes:

Conservacio de momentum:

p¥ = - ¥p - pVU, (1)

UG: potencial gravitacional.

Conservacdo de massa:

veiov) + 32 . 0 (2)

Conservagdo de energia:

Mapg () =c-viL (3)
Equacdo de difusao para calor:
vis-11 (4)
K

k: coeficiente de difusdo.

Taxas de produg3do de emergia nuclear:

e = - < A > 5
€ (A?B} Qap *ap PaPa {5)

Aap: taxa de reagdo entre nucleos A e B
Qpp: valor Q da reagdo.

Estas equacdes mostram como as propriedades macros -
copicas dependem de processos microscipicos que ocorrem na ma-

téria estelar. Por exemplo, as Eqs. (1) e {2) exigem o conheci
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mento da equagdo de estado, isto &, 2 pressio e a energia in -
terna como funcdes de o, T e X,. A Eq. (4) requer a opacidade
K que pode ser calculada, na maforia das estrelas, a partir
da equagio da difusdo do foton; e a Eq. (5) ;equer a taxa de
reagdo dos nicleos para p, T e X; dades.

No estagio inicial de uma estrela {proto-estrelas) ,
podemos considerar que a matériz estelar & composta praticamen
te de um gas de hidrogénioc puro. Quando ocorre a contragio gra
vitacional, o gas se torna denso e se esguenta, transformando-
-se em plasma de nicleos de hidrogénio e eletrons livres, A
energia de ionizagcdo de el@tron atdmico & algumas dezenas de
eletronvoits, o que corresponde a T n 106 K. Por exemplo, para
o Sol, os valores centrais de p e T sa0 cerca de 100 g/cm3 e
1.5 x 10% K. A esta temperatura e densidade, as reagdes nucle-
ares ocorrem devido ao efeito tidnel da mecanica gquantica, atra
vés da barreira Coulombfana. Quase todas as reagdes nucleares
importantes do ponto de vista astrofisico s3o reagoes abaixol
da barreira. Elas sdo usualmente muito Tentas, comparadas com
a escala de tempo de laboratdrio, mas ainda assim suficientes
para produzir calor, a fim de manter o brilho da estrela. Toda
reacdao nuclear transforma a composigEa quimica da estrela, mu-
dando a estrutura estelar.

Na Tabela 1, listamos os valores tipicos da tempera-
tura e densidade centrais para cada estagio estelar.

Salvo no caso da materia de estrela de neutrons, a equa-~
¢3o de estado & bem aproximada pela soma de contribuigdes  do
gas perfeito de niicleos, gas de Fermi de elétrons, e a radia -
¢do, com uma pequena corregio devido i interacao el@tron-nucleo

(efeito da nio-homogeneidade do gas de el&trons).
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TABELA 1
FASES DAS ESTRELAS T(K) o(g/cm’)
Sequencia Principal ~ 106 ~ 10°
Gigante Vermelha N 107 A 104m5
Ana Branca < 109 ~ 108
Presupernava 108 ~ 10° n 107
Estrela de Neutron < 10'2 [10" ~ 105

Dentre estas contribuigdes, a mails importante provem
do gas de el@trons.
Ka proxima segdo, vamos examinar em detalhes as pro-

priedades do gis de Fermi de elétrons.
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3 - PROPRIEDADES DO (GAS§ DE FERMI DE ELETRONS

Vamos considerar uma parte do g3s homogeneo de elé-
trons num plasma eletricamente neutro. A fung¢do de onda de ca-
da elétron & reﬁresentada por uma onda plana. Desde que os elé@
trons s3o férmions, eles obedecem a estat?stfca de Fermi-Dira@

Assim, o potencial grande cantnico q @ dado por

v-Bei

q-gtu(He ) (6)

onde a soma & tomada sobre todos os estados possTveis de um
e1Etron; Aqui v € o ﬁotencia] quimico u dividido por kT, e B =
= 1/kT. |

Como estamos considerando uma parte do sistema homo-
géneo infinitamente grande, os estados de el&tron sac céntT -

nuos e podemocs escrever

q [ e (1 + eV7B%) o g (7)

onde p de & o niimero de estados cuja energia estad entre ¢ e
e+de. _
Da condi¢do de contorno cTclico para a fun¢do de on-

da e da relagdo energia-momentum
ezjcz = pzv + méc? (8)

nos obtemos:

ar 2,2 22.1/2 ede
pde = ¥ (e“/¢® - m%c®) =
(2eh) ¢
£ 2 x ——51—3 y p2 dp (9)
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0 fator 2 vem dos dois grdus de 1iberdade de spin do eletron.
Consequentemente, tiramos a expressio para o potenci

al grande candnico:
q = __El__g v [ e (2 - m2eHVZ 40 (14 %P de L (10)
{2nhc)

a partir da gual podemos calcular o numero total de elétrons,

a energfa total, e a pressdo como:

2. 2.4,1/2
3q B e{e"-m"¢’)
T v ¢ de (1)
W (2whe)? fmcz 1+ e VtEE
T 2,2 2872
£a-2a_ 81 ele-mer) ” 4 (12)
B (ahe)3 a2 1w e Ve
kT 81 2 2.4,1/2 v-B8e
p = q = kT e{e " =m"¢c’) En {1+e }de
VU (anhic)? [mcz
(13)

Para uma dada denssdade de nimero n e temperatura T,
0 potencial quimico pode ser obtido da Equagao (11). A fungaop
fie) = T1 + exp(-v+Be) ]_], que aparece no integrando, & cha-
mada flungae de distribuigdo de Fermi, e representa como as par
ticulas ocupam os niveis de energia. Para B » = (T » 0), a dis
tribuicao de Fermi tende para a fungdo degrau. Fisicamente fa-
lando, isto significa que, para baixa temperatura, todas as par
tTculas ocupam os niveis de energia mais baixos possTveis. Tal
situagdo & chamada de degenerescéncia de elétron, e di origenm
3 uma mudanga substancial nas propriedades estatTsticas do sis

tema. Por exenplo, o gids de elétron degenerado tem o calor es-
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pecTfico nulo (c, = 0}).

No caso completamente degenerado, obtemos

N1 mey3 L3
n='y P4 (ﬁ 37 ox (14)
_E_ 1 me3 2
€=y a“;z (1‘) mco.g{x) (15)
1 me .3 2 '
- me f
p Zanl (ﬂ )7 me".f(x) (16}
onde
F(x) = (2x3-3x)(x2+1)1172 4 3 s1nn” Ty (17)
g(x) = 8x3(x% + N2 - £(x) (18)
e
X = PF/mc (19)

sendo PF o momentum de Fermi. Se x >> 1, a maioria dos ele -
trons sao relativisticos. Ao contrario, se x << 1, todss os
elétrons sdo nio-relativisticos. No caso do gas de elétron com
pletamente degenerado, se a densidade de numero & menor do que
o_inverso de comprimento de onda Compton do elétron ag cubo ,

os elétrons sao ndo-relativisticos (n < 1030!m3).

Desde que
% x2 - ; x! 4 x+ 0
£(x) + '
2:2 - 3x2 * X +
8x3 + %é x? - % x7 + x+ 0
g(x) +
6x4 + X+ =

temos



-188-

2
1 2.2/3 h¢ 5/3 1 ,mc,3
-] 3 - N a A n oL
p =g (377) m par o4 (;;)
= % {3“2)]f3 he n?/3 para n o> Ei? (%5}3

Assim, a pressio do gas de elétron muda sua dependéncia em

relagdo 3 densidade de nimero, de baixa densidade (p « n5/3) a

4/3) [ esta dépendéncia de 4/3 que &res

alta densidade (p = n
ponsivel pela existéncia do chamado limite de massa de Chandra
sekhar para anis brancas.

Vamos considerar um plasma homogéneo esférico, cuja

massa total seja M. A energla gravitacional e

3 . M

- . u5/3 173
Eg =F G N3 M

fn

A pressido gravitacional correspondente & entao

. -4 §/3 473
Porav T Eg =M n
d{3)
Se Pgrav = Payecr O sistema esta em equilibrio {ver Fig. 3).

Assim, para massas superiores a certo valor Hcrit' 0
sistema ndo pode manter o equilibrio entre a forga gravitacio-
nal e a pressao do gas de elé&tron. Calculos mais detalhados
foram realizados por $. Chandrasekhar, o valor maximo da mas

sa para estreta fria & dado por

5.76

Menandra = u? e
e

onde Ve 2 0 peso molecular médio por elétron:
A
we = 1 Xy (7)) (20)

1



-189-

Para ands brancas, u, 2 2; assim, neste caso, o 1i-~
mite de massa & em torno de 1.4 Mg.

Se T >> u (v << 1), podemos também simplificar as ex
pressoes para N,E e p. Isto ocorre quando a temperatura e myi-

to alta, ou a densidade & muito baixa.

50
40L
soL
._':' zolL 44— Ponto ds
oquilisric pora
[
8/3
oL
/
[ [ L
o) 1] 30 40 80
log '\\
Figura 3
Obtemos
o
1 -(e~p}/kT 2 21
n = e pcdp (21)
ﬂzia [0

=1

1 J p3 de e‘(E‘H)fkT dp (22)
1]
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o

e = ;2‘?3 L ¢ p2 o (ETHIKT gy (23)

Pode ser facilmente visto que

p = nkT (24)

Jeste modo, 3 lei de gas perfeito vale para gis de Fermi nao -
-degenerada.
Na regido intermedidria (semi-degenerada) varias téc

yicas numéricas foram desenvo1v1das“§or muitos autores.
n

19
g 9
b=
-
L
- 8
T
. 30 W N S TR | N T |
™ 2 3 4 5 € T s 9
log 19/em>)
Figura 4

Plana logT-logp, mostranda as regides relativistica, nao-relativistica, de
generada, & nao-degenerada do gas de eletron.
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4 - INTERAQDOES NUCLEARES

X baixa temperatura e baixa densidade, os nucleos da
matéria estelar s3o geralmente estaveis, e cada um deles & bem
afastado um do outro, quando comparado com o alcance da intera
¢do nuclear, por motivo da repulsao Coulombiana entre dois ni-
cleos. Contudo, para alta densidade e para alta temperatura
(o 2 105 glcms. T> 109 K}, muitas esp8cies de reagao nuclear
podem ocorrer. [sto resulta estatisticamente num rearranjo de
nucleons, a fim de formar nucleos mais fortemente ligados.

Com o auxT1io de tais redes de reagdo nuclear, as es
peécies nucleares mais abundantes s3o determinadas como uma fup
¢3o da densidade. Quanto maior a densidade, mais alta a ener -
gia de Fermi do el&tron se torna. leste modo, & mais favordvel
ao sistema absorver eletrons através dos nuclieos, formando na-
cleos ricos em neutron. Tal fenomeng & chamado neutronizagao
da matdria, devido @ captura eletronica. Naturalmente, a neu -
tronizagio pEra em algum nucleo, desde que, quanto mais rico
em neutron um niicleo for, mais elevada a energia fica, por cad
sa da energia de simetria nuclear. Na Tabela 2, listamos ©5 nu
cleos mais abundantes para cada regiao de densidade.

Usualmente, anas brancas ou carogos de pre-supernova
sic compostos principalmente de 56Fe. Quando a densidade g su-
perior a varias vezes 1le1 g{cma. os nicleos ficam tao ricos
em neutron que nenhum neutron a mais pode ficar ligado no integ
rior do nucleo. Este fenomeno & conhecido como gotejamento de
- neutron, que ocorre em nicleos cuja energia de separagao de neu
trons & zero.{Tais nucleos tem 16 ~ 20 neutrons a mais do que

0s niicleos estaveis usuais).
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TABELA 2
(Canuto 1973)

e ————

NOCLEO /A Prax ol |
bFe 0.4643 8 x 10°
62y 0.4516 3 x 10%
6%y 0.4375 a 107
B4se 0.4048 8 x 10°
82ge 0.3902 2 x 1010
8074 0.3750 a x 10'°
8yy 0.3590 1.6 x 10"
76fe C0.3421 1.8 x 10"
128y, 0.3387 1.9 x 10"
122y, 0.3279 2.7 x 10"
120, 0.3166 3.7 x 101!
N8y, 0.3051" 4.3 x 10"

Experiéncias nucleares recentes estao agora permitig_
do medir, em alguns casos, propriedades destes nicleos, e es -
tao formando um campo bastante interessante da Fisica Nuclear
{nicleos muito longe da linha de estabilidade 8).

' Para densidades ainda maiores (estrelas de neutron )
os niucleos consequem ficar em contato um com o outro e perdem
sua individualidade, isto &, a matéria estelar se torna uma mis
tura homogénea de neutron, proton e elétron. Isto ocorre a den

14 g/cm?. Para densidades superio-

sidade de aproximadamente 10
res a este ponto, a contribuigie da interagao forte paraa equa
¢do de estado & muito importante. Nesta regido de densidade ,

muitos estudos teorices foram feitos, especialmente para mate-
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ria de estrela de neutrons,em que o efeito de temperatura pode
ser ignorado,ea teoria de muitos corpos nuclear €& aplicada. Em
densidades perto da regiao de gotejamehto de neutron, formulas
semi-empiricas de massa nuclear e tratamento tipo Thomas-Fermi
sag bem aplicadas.

A energia de superficie de cada niicleo desempenha um
papel importante, a densidades para as quais os nicleos perdem
sua individualidade. A natureza detalhada da interagao de su -
perficie tem agora interesse crescente, em relagao a reagEes'
de Tons pesados.

Na densidade nuclear usual (v 2 x 10]4/cm3}, a pro-
pria teoria da matéria nuclear, como calculo tipo Brueckner |,
principio variacional,Hartree-Fock, et¢, que tem mais de 20
anos de historia, serve para obter a equagao de estado.

Entretanto, ainda nao temos predigoes definidas para
a compressibilidade nuclear, que & muito importante para a es-
trutura das estrelas de neutron.

A estrutura estatica e esfericamente simétrica de uma
estrela de neutronsé descrita pela equacgdo relativistica geral

de equilibrio hidrestatico

2 r
dp _ _ 1 de ,d7e,-1 A -3 2 (25}
ar ~ de(m) exrlz:wr [arer
0
A= = 4 dze
onde ¢" & a metrica radial, e k = BnG/c . A quantidade 5—2 e
P

proporcional 3 compressibilidade da matéria nuclear.

A massa total da estrela de neutroms@ calculada a par

tir da metrica na regido exterior, dande M = ﬂ% J £ rldr .
¢

Um fenomeno comum na equagdo relativistica geral de

equilibrio @ que o sistema se torna instdvel contra ¢ colapse



-194-

gravitacional para massa total maior do que M 0 que & se

crit’
melhante o caso do timite da massa da and branca. Contudo, 4
instabiiidade relativistica geral € essencialmente diferente da
que ocorre em anas brancas, porque esta instabilidade acontece
para qualguer espécie de equagdo de estado. A razdo & que quan
to maior a pressao, maior a forga gravitacional, devido ao efef
to retativistico geral. ’

CalcuTos recentes mostram que & massa maxima de es -
trela de neutron fica em torno de 3 ~ 4 My (este valor g impor
tante para discutir os possiveis candidatos a buracos negros),
para equacao de estado obtida da teoria nuclear atual.{Entre -
tanto, existe a possibilidade de que este valor possa ser mais
alto, como ~8 MQJ

ol® g/cm3 e.quase des-

A equagdo de estado para p > 1
conhecida. Nos esperamps certamente g aparecimento do efeito
das interacoes hiperbonicas e mesmo das interagdes quark-guark.
Uma das maneiras trataveis para introduzir a interaciao quark -
-quark pode ser o modelo de bolsa de quarks, baseado ma cromo-

dinamica quantica.

Para matéria de estrela de neutron, usualmente des
prezamos o efeito de temperatura, desde que se acredita que o
mecanismo de esfriamento de estrela de neutron devido i emis -
sao de neutrinos @ muito eficiente. Contudo,.para discutir a
estrytura dos primeiros estigios.de-estrela de neutrons,oﬁ seu
mecanismo de formagdo, ndoc podemos desprezar a. temperatura,uma
vez que a energia termica bara T =:10]1 A 1ﬁ12K nio € desprezi
vel em relagdo & energia de Fermi nuclear.

A maneira mais pratica de intreoduzir a equacio de
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estado para matéria nuclear quente @ o calculo tipo Thomas-

-Fermi nuclear. Meste modelo, a expressdo da energia & da-

da por:

E - (2_“2',1.).3 j a*r ! j d’p E;; + 3V tr.r;J 0, (Pur) (26)
o (P = {1‘”8(5; + v (Par)-ug) }'1 ‘!(2”
v (k.¥) = ﬁg J a%e! J ap Efep(k'l.r‘)ﬂ'up__t(k',r')il (28)

Vo g (K ') = T e(-1r-r-];,d}(1-|k-k'12;kd2}/wr-r-[(29]

onde vt &8 0o Tndice de {sospin.

As equagoes acima constituem um sistema autoconsis -
tente para o (P,r), que corresponde a distribuicio de Fermi
no caso de partTcula livre. A aplicagiao deste modelo esta sen-
do feita para o calcule da estrutura das estrelas de neutron

quentés.
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5 - SUPERNOVA

No estagio final de sua evolugdoc, isto &, no fim dos
estagios de queima de combustTvel nuclear, estrelas masSivas
sofrem o fenomeno chamado supernova. AS supernovas sao um dos
processos mais fascinantes na fisica da estrela, pois elas es-
tao retacionadas com varios campos da fisica: hidrodinamica{en
da de choque), fisica de neutrinos, e fisica nuclear. Etlas es-
tdo tambem intimamente ligadas com fenomenos interessantes tais
comp eétrela de neutron (sua formagao), nucleosTntese de ele -
mentos pesados, formagado de buraces negros, ¢ a origem dos rai
o5 cosmicos. A ocorrencia de supernovas & estimada em cerca de
1/50 amos galaxias.

0 mecanismo preciso da explosioc de supernova nao @
bem conhecido. Os primeiros c3lculos quantitativos sobre a ex-
plesao de supernova foram feitos por Colgate e White @ a se -
guir por Arnett. Apds isto, muitos trabalhos foram feitos por
varios autares.

Qual & o mecanismo essencial que di origem explo -
s30 de uma supernova 7

Consideremos uma estrela massiva Mg s M <8 M 1o
estagio de reagic termonuciear. Esta fase {de uma estrela) &
chamada de presupernova. .0 carogo central & composto, princi -
palmente, por Fe, e a densidade do caroge & da ordem de 109 9/

3 08m9

Jem”, a temperatura da ordem de 1 K.

0 desequilibrio abrupto.do caro¢o & provocado por um
dos' dois (ou ambos) processos internos:

i) ocorréncia rapida de reacio endotérmica (fotodesintegragido

56

do Fe) Fe + v » 13a + 4n ;
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ii) neutronizagdo pela captura eletronica N{Z,A)+e + N(Z-1,A)+

+ W

0 primeiro mecanismo ocorre nas condigoes de densida

de relativamente baixa, mas com a temperatura alta {p ~ 108 g/

fcm3, T8 x 109

K). Como as reagoes sae¢ endotérmicas, ¢ ca-
lor & absorvido e, entdao, a estrela comega a colapsar. Vista
que as reagoes prossequem bastante rapidas, a estrela sente co
mo se a pressao interna fosse de repente retirada, e o colapso
& guase igual a queda livre.

0 seqgundo mecanismo ocorre quando a energia de Fermi
ultrapassa a diferenga de massa dos dois niicleos N(Z,A) €
M(Z-1,A). Neste caso, ao invés de esfriamento sUbitc da mate-
ria estelar no caroco, 0 que atua efetivamente & o decréscimo
da pressac de elétron. No estagic de presupernova, o Tivre

percurso médio do neutrino & da ordem de 1010

cm, ¢ iste signi
fica que os neutrinos escapam da estrela quase livremente. Des
ta manéira, Chung e Kodama mostraram que os processos de captu
ra eletronica sac também eficientes para provocar a implosdo
de carogos 'de presupernova.

Kos dois casos, a razao essencial da implosdc & que
o gis de el&tron fica relativistica e, por isso, a uma peque-
na mudanca na temperatura e composi¢ic quimica equivale uma gran
de variagao na densidade de equilibrio hidrostatice. 0 proces-
so da implosdac ocorre dentro da escala de tempo de cerca de
1 seg, € a velocidade radial atinge em torno de 10% da veloci-
dade da luz.

Agora, no centro da estrela, a densidade se torna

> 1013'gICm3. 0 rapido processo de reutronizagao esta continu-
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ando. Como vimos na sessdo anterior, para tal alta densidade, a
matéria entra no regime nuclear e a propriedade da matéria muda
drasticamente devido a interagdo nuclear. Assim, um mecahismo
possivel de explosdo € onda de chogque criada pela descontinuida
de entre o caro¢o central e a matéria gue esta caindo sobre ele.
A onda de choque atua como um mecanismo de aquecimento e refle-
x30 para fora da envoltoria que esta caindo. Esta reflexdo & re
forgada ainda por reagoes nucleares de elementos mais leves na
envoltoria. Se a onda de choque & suficientemente forte, ela po
de jogar toda a envoltoria para fora, deixande um carogo denso
{estrela de neutron quente) no centro. S5e¢ o efeito da onda de
choque & muito maior, entao pode acontecer que nao fica nenhum
remanescente. Isto & esperado no caso de supernavas de massas pe
quenas (EHQ <M< 4Me).

Qutro mecanismo possivel de explosao € a deposigao de
neutrinos. Durante a formagac do carogo da estrela de neutron,
o processo de neutronizag3ao produz uma grande quantidade de flu
x0 de neutrinos energéticos (E, 2 10 Me¥). Uma vez que a intera
¢do neutrino-matéria aumenta com o quadrado da energia, tal flu
xo de neutrinos & aprisionado na camada externa e, entao, 2 ex-
plosdo da envoltdria pode ocorrer.

Ate o momento, estes dofs sdo os  inicos mﬁfanismos
possiveis conhecidos de provocar a explosiao de supernova. Conty
do, os cdlculos atuwais estdo ainda diverginde quanto a resulta-
dos quantitativos.

Desde que os fenomenos de supernova Ssio essencialmen
te um problema de instabilidade dinamica, o calculo & extrema -

mente sensTvel aos sequintes pontos:



-200-

7). Método numérico para hidrodinamica e o tratamento da onda
de choque. |

2). Equagao de estado e taxas de reagao.

3). Interagdo de neutrinos (interagac fraca) e o  tratamento
do fenomeno de transporte.

4). Modelos de presupernova.

A teoria de supernova ressente ainda da falta de nos-
50 conhecimento sobre a microfisica fundamental, tanto quanto
das dificuldades técnicas

Em relacdc ao problema de neutrino, a feoria gauge
atual da interacdo fraca ja 1ncorporou'o calculo de supernova
e parece que a existeéncia de boson de gauge & muito importante
para o mecanismo de explosao. Pof outro lado, a teoria retati-
vistica de fencmenos de transporte de neutrinos nio & ainda
bem explorada.

Tal como mencionamos anteriormente, a equagao de es-
tado na faixa de transicdo do plasma atomico para matéria nu -
clear também rao & bem conhecida.

Desta forma, a fim de compreender o fencmeno de su -
pernova, temos que esperar ainda por maior acumulo de conheci-
mentos em fisica nuclear e fisica de alta energia, tanto quan-
to por methoramentos ou métodes novoes no tratamento do preble-

ma de instabilidade hidredinamica.

A Astrofisica sempre se constituiu numa boa area pa-
ra aplicar nosse conhecimento em Fisica e estimulou maior de -
senvolvimente da ciéncia em geral.

Esperamps ainda aprender muito em Astrofisica, emter
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mos de novos fenomenos fisicos e leis,
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