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PREFACIO

Este texto é baseado nas notas de aulas do curso de pés-graduacao Evolucao
Quimica da Galdxia, ministrado junto ao Departamento de Astronomia do
IAG/USP. Nao tem a pretensao de ser um curso completo de Evolugao Quimica,
mas apenas uma introducao aos aspectos mais fundamentais e elementares
desta disciplina, em particular em suas aplicacoes & nossa Galaxia. O obje-
tivo destas notas é servir como um guia introdutorio a enorme quantidade
de trabalhos encontrados na literatura e, se possivel, despertar o interesse do
leitor para um estudo mais aprofundado da evolucao quimica e dinamica das
galaxias.

As principais modificacoes deste texto com relacao as notas de aulas
incluem um esfor¢o para discutir em maiores detalhes os fundamentos dos
processos de evolucao quimica, em contraposicao a uma discussao dos resulta-
dos mais recentes dos modelos tedricos que tem sido propostos. Desta forma,
o livro tem um enfoque mais orientado para os estudantes iniciantes desta
disciplina, os quais poderao estender e atualizar seus conhecimentos fazendo
uso da vasta bibliografia disponivel, parte da qual esta relacionada no final
de cada capitulo. O texto inclui ainda listas de exercicios, que devem ser
considerados como parte integrante do aprendizado.

Apesar das rigorosas revisoes feitas, é inevitavel que alguns erros possam
ter permanecido. Quaisquer corregoes e sugestoes serao bem vindas, podendo
ser enviadas ao endereco wjmaciel@usp.br.

Sao Paulo, Novembro de 2020
W. J. Maciel
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INTRODUCAO

1.1 A GALAXIA

A Via Ldctea pode ser observada no céu como uma banda leitosa com-
posta de grande ntmero de estrelas brilhantes, visiveis a olho nu, entremeadas
por faixas escuras (figura 1.1). Distingue-se facilmente em um céu escuro,
tanto das demais estrelas contidas em nosso sistema estelar, como também de
outras galaxias visiveis, como as Nuvens de Magalhaes.

Uma imagem mais detalhada (figura 1.2), obtida no observatério ESO
no deserto de Atacama no Chile, mostra alguns detalhes interessantes na
estrutura de nossa Galaxia, como a regiao central brilhante em Sagittarius, e
uma faixa escura ao longo do plano, constituida de nuvens de poeira.

A estrutura da Via Lactea, ou Galaxia, nao nos parece tao ébvia quanto
a de outras galdxias espirais, como pode ser visto na figura 1.3. A esquerda
podem ser observados claramente o disco e a faixa de poeira da galdxia NGC
891. A direita, sao conspicuos o ntcleo brilhante e os bragos espirais da
galdxia M74, ou NGC 628. Apesar disto, sabemos o suficiente para afirmar
que vivemos em um sistema espiral, provavelmente de tipo Sb/SBb, segundo o
esquema de classificacdo de Hubble. Nesse sistema as galaxias podem ser clas-
sificadas de maneira aproximada nos tipos S (espirais), SB (espirais barradas),
E (elipticas) e I (irregulares).
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Figura 1.1 - A Via Léctea e o telescépio de 3.6 do ESO no Chile.

Figura 1.2 - A Via Léctea.

Figura 1.3 - As galédxias espirais NGC 891 e NGC 628 = M74.
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Historicamente, nosso conhecimento sobre a estrutura da Galaxia sofreu
muitas modificagoes ao longo dos ultimos 100 anos, principalmente devido aos
efeitos, inicialmente desconhecidos, da extingao interestelar, e da dificuldade
em obter distancias precisas. Atualmente, nossa concepgao da Galdxia inclui
3 componentes principais: o bojo, que contém em seu interior um nicleo, o
disco, onde estao localizados os bragos espirais, e que inclui um disco fino e
um disco espesso, e o halo, onde se distribuem os aglomerados globulares mais
velhos (figura 1.4). Provavelmente inclui também uma barra préxima ao bojo,
com dimensoes da ordem de 4 kpc. A Galdxia tem dimensoes aproximadas da
ordem de 30 kpc, isto é, nessa regiao estd concentrada a maior parte da sua
massa visivel, contendo estrelas e gas difuso.

Disco Espesso

N

Disco Fino

Figura 1.4 - Concepcgao atual da Galédxia, indicando o disco fino, disco espesso, bojo e halo.

O Sol esté localizado a uma distancia entre 7 e 8 kpc do centro galactico.

O sistema solar esta localizado a uma distancia entre 7 e 8 kpc do centro
galactico. O disco fino tem espessura variavel, com cerca de 100 pc na regiao
interna e até 400 pc nas regioes mais externas, caracterizando uma distorcao
(warp) nesta regidao. O disco espesso pode alcangar espessuras da ordem de
até 1 kpc. O Sol, a vizinhanca solar, e todo o material incluido no disco fino
constituem o chamado plano galdctico.

Os principais componentes da Galaxia sao: as estrelas, o campo de ra-
diacao a elas associado, o meio interestelar, compreendendo gas difuso, ne-
bulosas, e poeira, o campo magnético galactico, e os ratos cosmicos. Embora
todos esses componentes estejam em constante interagao, do ponto de vista
da evolucao quimica da Galdxia estaremos particularmente interessados nas
interagoes entre o gds e as estrelas.
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1.2 POPULACOES ESTELARES

Existe uma variagao sistematica entre as propriedades fisicas dos diversos
componentes galacticos. De modo geral, os objetos galdcticos sao progressi-
vamente mais velhos e mais pobres em metais segundo a sequéncia: disco fino
— bojo — disco espesso — halo. Chamamos “metais” a todos os elementos mais
pesados que o He. Por exemplo, as idades médias dos objetos do halo, bojo,
disco espesso e disco fino sao, respectivamente, 13 Gano, 10 Gano, 9 Gano e
7 Gano. Suas metalicidades, medidas pelo indice [Fe/H] (ver secao 1.5) sao
tipicamente [Fe/H] ~ —1.6, —0.2, —0.5, e —0.2, respectivamente.

Entretanto, uma investigacao mais profunda mostra que as variacoes das
propriedades fisicas na Galaxia sao mais complexas. Por exemplo, o bojo,
contém objetos com um intervalo consideravel de metalicidades (e provavel-
mente idades); o disco apresenta varia¢oes mensuraveis da metalicidade com
a distancia galactocéntrica, e objetos do disco fino, como as regioes HII, que
ocorrem nos bracos espirais, tém idades da ordem de alguns milhoes de anos.

Com o trabalho pioneiro de Baade (1944) sobre a composicao estelar da
galdxia de Andromeda (M31) foi introduzido o conceito de populagides este-
lares, segundo o qual as estrelas mais jovens e azuis estariam preferencialmente
localizadas no disco e nos bracgos espirais, enquanto que as estrelas mais ve-
lhas e avermelhadas seriam objetos caracteristicos das regioes centrais e do
halo galacticos. Para a nossa galaxia, podemos considerar como objetos de
populagao I os objetos jovens, enriquecidos em elementos pesados (“metais”),
préximos ao plano galactico, em movimento de rotacao com relagao ao centro
galactico, com baixas dispersoes de velocidades na dire¢ao perpendicular ao
disco. Exemplos seriam as regioes HII e estrelas jovens azuis. Em contra-
posicao, os objetos mais velhos, avermelhados, pobres em metais e distantes
do plano galactico, com érbitas mais excéntricas, seriam tipicamente de popu-
lacao II. Exemplos seriam os aglomerados globulares velhos e estrelas do tipo
RR Lyrae.

Vemos que os principais critérios de classificagao envolvem a idade, a com-
posicao quimica, a distribuicao espacial e caracteristicas cinemdticas, como as
dispersoes de velocidades e forma das érbitas galdcticas. A figura 1.5 mostra
aproximadamente as dérbitas mais achatadas dos objetos do disco fino, as
orbitas com uma inclinagao maior para os objetos do disco espesso e do halo,
de modo que esses ultimos alcancam grandes alturas relativamente ao plano
galactico.
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halo

%

Figura 1.5 - Caracterizagao das érbitas galdcticas de objetos do disco fino, disco espesso e halo.

O conceito de populagoes estelares foi posteriormente refinado, incluindo
5 diferentes tipos: populagao I extrema (exemplo: regides HII), I velha (o
Sol), disco (nebulosas planetarias tipo II), IT intermedidria (estrelas de alta
velocidade) e II halo (aglomerados globulares). Essas populagoes apresentam
um aumento progressivo da escala de altura com relacao ao plano galdctico
(de 100 a 2000 pc), da dispersao de velocidades (de 10 a 100 km/s), da idade
(de < 10? anos a > 10'° anos), e um decréscimo da abundancia média de
metais por massa medida pelo parametro Z (ver secao 1.5), (de Z ~ 0.05 a
0.001), além de diferencas na elipticidade das érbitas. Essa subdivisao é ainda
usada, mas é frequentemente necessario um detalhamento maior.

Os critérios usados na classificagao das populagoes estelares estao direta-
mente relacionados com os processos de formagao e evolucao das galaxias em
geral e da nossa Galaxia em particular, fornecendo portanto pistas observa-
cionais para o estudo desses processos.

Naturalmente, podemos associar as populagoes estelares na Galaxia aos 4
componentes mencionados na secao 1.1, ou seja, o halo, o bojo, o disco fino e
o disco espesso. Por exemplo, usando como indicador de metalicidade o indice
[Fe/H] (secao 1.5), temos tipicamente, [Fe/H] > —0.6 para o disco fino; —1 <
[Fe/H] < —0.6 para o disco espesso; —1.5 < [Fe/H] < 0.5 para o bojo; [Fe/H]
< —1.0 para o halo.

A tabela 1.1 mostra, esquematicamente, as diferentes populacoes este-
lares observadas na Galdxia, considerando 5 tipos diferentes: a populagao I
extrema, a populagao I velha, a populacao disco, a populacao II intermediaria
e a populacao II extrema. Os principais critérios utilizados na diferenciagao

5
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sao: a escala de altura média z com relagao ao plano galiactico, geralmente
medida em pc; a dispersao de velocidades o, com relacdao a direcao perpen-
dicular ao plano, geralmente medida em km/s; a participagdo no movimento
de rotacao galactica, medida pela componente da velocidade de rotacao v,
em km/s; a metalicidade Z média, que pode ser medida com relagao & me-
talicidade solar Z5 ~ 0.014; e a idade tipica, que pode ser comparada com a
idade do Universo, t, ~ 14 Gano.

Tabela 1.1 - Populagoes estelares na Galaxia.

II extrema  II velha Disco Pop. I velha I extrema
2 (pc) 2000 500 300 100 60
0, (km/s) 75 25 17 10 8
Uy (km/s) 30 170 60 200 220
Z|Zg 0.1 0.25 0.5 0.75 1.0
idade velha velha interm. jovem muito
(N tu) (N tu) (< tu) (<< tu) jovem
(K ty)

Outro parametro nao incluido na tabela e que pode ser usado é a forma
da orbita: os objetos mais jovens tém em geral érbitas circulares, proximas
ao plano galactico, enquanto que os mais velhos tém orbitas mais elipticas,
alcangando maiores alturas com relagao ao plano galdctico. Alguns exemplos
podem ser citados, como os aglomerados globulares e estrelas RR Lyrae de
longo periodo (IT extrema), varidveis de longo periodo (LPV) e nebulosas
planetarias de tipo IIT (IT velha), RR Lyrae de curto periodo e planetérias
de tipo II (disco), cefeidas (I velha), nuvens interestelares e regices HII (po-
pulacédo I extrema).
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1.3 FORMACAO DA GALAXIA

O conceito de populacoes estelares é consistente com um colapso inicial
rapido na Galdxia, quando foi formada a componente esferoidal (halo) e a
condensagao central (bojo). Como as estrelas formam-se a partir do gés inte-
restelar, pode-se concluir que a formacao estelar no halo é atualmente limitada
pela escassez de gas e poeira naquela regiao. Dotada de um movimento de
rotacao, a nebulosa pregaldctica sofreu um segundo colapso em direcao ao
plano galactico, dando origem ao disco, com suas populacoes mais jovens,
e explicando portanto as diferencas de distribuicao espacial e metalicidade
observadas entre o halo e o disco. Apéds a formacao do disco, perturbacoes
de origem gravitacional, possivelmente complicadas por forcas magnéticas,
deram origem a estrutura espiral.

As estrelas do halo tém altas dispersdes de velocidades, e sdo pobres
em metais por um fator da ordem de 10 ou superior, com relagdo ao Sol.
Desde o trabalho cléssico de Eggen et al. (1962), este fato tem sido interpre-
tado como evidéncia de que o halo se formou primeiro, antes que o enrique-
cimento pelas mortes das estrelas massivas tivesse ocorrido. Entretanto, esse
cenario “monolitico” para a formacao da Galdxia sofreu muitas modificagoes
nos ultimos 50 anos.

Eggen et al. (1962) analisaram as velocidades de uma amostra de estrelas
anas e compararam caracteristicas de suas érbitas, como por exemplo as excen-
tricidades e a quantidade de movimento angular, com parametros relacionados
com a metalicidade. As abundancias quimicas ainda nao eram determinadas
com precisao, mas sabia-se que a metalicidade era inversamente correlacionada
com o excesso de ultravioleta, isto é, quanto menor a abundancia de “metais”,
maior o excesso de radiacao ultravioleta, medida por exemplo pelo parametro
d(U—B). Nesse trabalho, foi mostrado que as estrelas com maiores excessos de
ultravioleta (ou menor abundancia de metais) tinham 6rbitas mais elipticas,
com maiores excentricidades. Em contraposicao, as estrelas com pouco ou
nenhum excesso de UV (ou maior metalicidade) moviam-se em érbitas quase
circulares. Portanto, estavam lancados os fundamentos para a relagao entre
as estrelas em diferentes populacoes e os processos de formacao da Galaxia:
suas estrelas mais velhas devem ter sido formadas a partir de um gas caindo
em direcao ao centro galactico, colapsando a partir do halo sobre o plano, em
uma escala de tempo relativamente curta, da ordem de 10% a 10% anos. Eggen
et al. (1962) mostraram, pela primeira vez, que existem correlagdes claras
entre a composicao quimica de estrelas individuais, a excentricidade de suas
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orbitas galacticas, sua quantidade de movimento angular, a altura que podem
alcancar acima do plano galdctico, a velocidade perpendicular ao plano e a
idade dos objetos galacticos. Calculos mais recentes, com amostras maiores
e valores mais precisos da metalicidade, mostram que esses resultados estao
corretos, mas sugerem que a estrutura da Galdxia é mais complexa do que
previsto por estes modelos iniciais.

As escalas de tempo envolvidas na formacdo da Galdxia ajustam-se as
previsoes do Big Bang. De acordo com o “modelo padrao”, o Universo teve
uma era inicial denominada era de radiagao (ver capitulo 2), que durou apro-

4 anos apés o Big Bang. Em seguida, a matéria passou

ximadamente 103 — 10
a dominar a constituicdo do Universo, situacdo que prevalece até hoje. A
formacgao das galdxias foi iniciada quando a idade do Universo estava proxima
de 10'° anos. Os objetos de populacio II do halo, como os aglomerados
globulares, foram os primeiros a serem formados, com idades tipicamente de
6 x 10% anos. Recentemente tém sido identificadas estrelas com metalicidades
muito baixas, até cerca de 10° abaixo da metalicidade solar. Esses objetos tém,
provavelmente, idades semelhantes a idade da prépria Galéxia. E possivel que
uma geracao anterior de estrelas, ditas de populacdo III, tenha sido formada,
embora nao existam provas inequivocas de sua existéncia.

Em seguida, foram formados objetos do bojo, com idades semelhantes aos
do halo, mas trabalhos recentes indicam uma populacao mais jovem também
no bojo. Finalmente, ocorreu a formagao do disco, cuja contracao teve lugar
em uma escala de tempo caracterizada pelo tempo de queda livre, que é da
ordem de 3x10® anos. A contracdo do disco em direcao ao niicleo foi impedida
pelo movimento de rotacao associado a nebulosa protogaldctica. A formagao
de estrelas no disco ocorre até hoje, de modo que podemos distinguir nesta
regiao objetos com idades diferentes. Por exemplo, observamos aglomerados
galacticos com idades de 2 x 10% anos nao muito distantes do Sol, cuja idade
é da ordem de 5 x 10? anos, além de nebulosas planetarias, formadas a partir
de estrelas ainda mais velhas.

As diferencas na composicao quimica das populacoes estelares da Galéxia
ajustam-se também a este esquema. No modelo padrao, foram inicialmente
formados os elementos leves D, *He, *He, e "Li (ver capitulo 2). Os elemen-
tos pesados, como C, N, O, etc., tiveram sua origem no interior das estrelas,
isto é, s6 comecaram a ser sintetizados apds a formacao da primeira geracao
de estrelas. Em consequéncia, os objetos mais velhos do halo (populagao II)
devem ter baixo contetddo de elementos pesados, o que é confirmado pelas
observacoes. A medida que a evolucao se processa, o gas enriquecido é de-
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volvido ao meio interestelar pelas supernovas, nebulosas planetdrias e outros
processos de perda de massa, de modo que os objetos mais jovens apresentam
maior abundancia de elementos pesados.

Figura 1.6 - Galdxias do Grupo Local: LMC, SMC, M31, M33, NGC 2822, WLM.

Um aspecto importante da formacao da Galéxia, que distingue os modelos
atuais daqueles modelos monoliticos iniciais, refere-se aos processos de infall,
ou queda de matéria no disco e halo galacticos. Nossa galdxia faz parte de
um sistema complexo de galdxias, o Grupo Local, contendo cerca de algumas
dezenas de galdxias de diferentes tipos (figura 1.6). Parte do material dessas
galaxias pode interagir com o gas da Galédxia, incrementando os processos de
formacao estelar. Recentemente, novos objetos pertencentes ao Grupo Local
tém sido identificados, como a galaxia eliptica ana em Sagittarius, descoberta
em 1994, ou a galdxia ana irregular em Canis Major, descoberta em 2003, e
a interacao desses objetos com a nossa galaxia tem sido uma importante area
de pesquisa.
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1.4 EVOLUCAO DE GALAXIAS: EVOLUCAO QUIMICA

O objetivo deste texto é o estudo dos fundamentos da Fvolucdo quimica
da Galaxia, isto é, o estudo das variacGes temporais da composicao quimica
de seus principais componentes, como as estrelas e o gas interestelar. En-
tretanto, a evolugao quimica das galaxias ocorre simultaneamente com a sua
evolugao dinamica, ou seja, o processo de colapso gravitacional que leva a
transformacao de uma grande nuvem de gds em um conjunto de estrelas e
gas gravitacionalmente ligados. Para as galaxias mais distantes, podemos
também considerar a evolucao das propriedades fotométricas, as quais devem
ser, em principio, relacionadas com a evolucao das propriedades fisicas dessas
galdxias. Kstes trés aspectos evolutivos estao correlacionados e ocorrem ao
mesmo tempo em um determinado objeto, embora sejam geralmente estuda-
dos de maneira aproximadamente independente, devido a sua complexidade.

Halo
[Infall | Bojo Populago Il |
Disco

|Meio Interestelar Fluxos Radiais
Perda de Massa
Nucleossintese

Figura 1.7 - Um esquema para a evolugdo quimica da Galéxia.

A evolugao quimica da Galéxia consiste basicamente em analisar a com-
posicao quimica das estrelas e do gds interestelar e suas variagoes ao longo da
vida da Ga&axia. Para isso, é necessario conhecer os principais processos de
producao e destruigao dos elementos quimicos, a ejecao desses elementos pelas
estrelas e sua posterior mistura no meio interestelar, de onde serao formadas
novas geracoes de estrelas.

Um esquema simplificado da evolucao quimica da Galdxia é mostrado na
figura 1.7. Alguns minutos apds a formacao do universo, segundo o modelo
padrao do Big Bang, ocorreu a nucleossintese primordial quando se formaram
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os primeiros elementos quimicos. Posteriormente, com a expansao e resfria-
mento do universo, foram formadas as grandes estruturas, como as galaxias
e aglomerados. Na nossa Galaxia, houve pelo menos 3 processos de colapso
gravitacional, que levaram a formacao do halo, disco e bojo, com escalas de
tempo distintas. Esses processos de colapso foram provavelmente afetados
pela queda de matéria, ou infall, tanto das partes externas da Galdxia sobre
as partes mais internas, como de matéria vinda de outras galdxias proximas,
como as Nuvens de Magalhaes. Durante o colapso, comecaram a ser formadas
as estrelas, sendo as mais antigas chamadas estrelas de Populacao III. No co-
lapso final, formou-se o disco, contendo as estrelas mais jovens. Fluxos radiais
de gas tém também um papel importante na formacao dos disco. A formagao
de estrelas continua até hoje, nas regioes onde ainda existe gas suficiente para
a formacao estelar. Do ponto de vista da evolugdao quimica da Galéxia, es-
tamos particularmente interessados na circulacao de matéria entre o gas e as
estrelas. O gdas interestelar é consumido com a formacao das estrelas, e par-
cialmente recuperado pela ejecao pelas estrelas, na forma de ventos estelares,
nebulosas planetarias e supernovas. As estrelas sdo formadas segundo uma
certa fungao de massa inicial (IMF de initial mass function) e uma taza de
formagao estelar (SFR, de star formation rate). Essas estrelas evoluem, pro-
duzem novos elementos, pelo processo de nucleossintese estelar, sofrem perda
de massa em varias etapas de sua evolugao, e finalmente devolvem o material
ao meio interestelar, a menos dos restos inertes. Neste processo, o gés tem sua
composicao alterada ao longo da vida da Galaxia. Em particular, o proprio
material de que somos feitos, como os dtomos de carbono que constituem o
nosso corpo, foi um dia sintetizado no interior de estrelas que ja morreram.

1.5 ABUNDANCIAS NO SISTEMA SOLAR

As abundéancias quimicas das estrelas e nebulosas podem ser caracte-
rizadas por diversos indicadores, podendo ser medidas por numero de dtomos
ou por massa. Em estudos de evolucao quimica, usamos geralmente dois
indicadores, o primeiro com relacdao a abundancia de hidrogénio e o segundo
com relagao a abundancia do Sol. Chamando nx a abundancia do elemento
X medida em nimero de dtomos por centimetro cibico, podemos definir o
parametro de abundancia €(X) como

e(X) = logZ—}I; +12 (1.1)

11
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onde ny é o nimero de dtomos de H por cm?. As vezes usa-se o parametro
¢ (X) = 10°%) | ou seja, €(X) = log ¢ (X).

A abundancia média dos principais elementos quimicos no sistema solar
estd mostrada na tabela 1.2 na forma €(Z), onde Z é o niimero atémico. Nesse
caso, a abundancia do H é €(H)g = 12, a do hélio é ¢(H)g = 10.93, ou seja,
cerca de dez por cento da abundancia de H, e a do oxigénio é ¢(O) = 8.69.

Tabela 1.2 - Abundancias na fotosfera solar.

Z e2) Z e2) Z e(2)
1 H 1200 29 Cu 419 58 Ce  1.58
2 He 10.93* 30 Zn 456 59 Pr  0.72
3 Li 105 31 Ga 304 60 Nd  1.42
4 Be 138 32 Ge 365 62 Sm  0.96
5 B 270 33 As 230 63 Eu  0.52
6 C 843 34 Se 334* 64 Gd  1.07
7 N 7.83 35 Br 254* 65 Tb  0.30
8 O 869 36 Kr 325%* 66 Dy  1.10
9 F 456 37 Rb 252 67 Ho  0.48
10 Ne 7.93% 38 Sr 287 68 Er 0.2
11 Na 624 39 Y 221 69 Tm  0.10
12 Mg 7.60 40 Zr 258 70 Yb  0.84
13 Al 645 41 Nb 146 71 Lu  0.10
14 Si 751 42 Mo 1.8 72 Hf  0.85
15 P 541 44 Ru 175 73 Ta -0.12*
16 S 712 45 Rh 091 T4 W 085
17 Cl 550 46 Pd 157 75 Re  0.26%
18 Ar  6.40% 47 Ag 094 76 Os 140
19 K 503 48 Cd L71* 77 Ir 1.38
20 Ca 634 49 In 080 78 Pt  1.62*
21 Sc 315 50 Sn 204 79 Au  0.92
22 Ti 495 51 Sb 1.01* 80 Hg 117
23V 393 52 Te 218 81 Tl  0.90
24 Cr 564 53 1 155%* 8 Pb 175
25 Mn 543 54 Xe 224 83 Bi  0.65*
26 Fe 750 55 Cs 108 90 Th  0.02

56 Ba 218 92 U  -0.54*

[N
® 3
Z Q
=0
> =
N ©
N ©

57 La 1.10
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Da equacao (1.1) é facil ver que
X 10712 10¢%) (1.2)
nyg

ou seja, para o hélio temos (nge/nm)e = 107107 ~ 0.085, e para o oxigénio
(no/nu)e = 107331 ~ 4,90 x 10~% ~ 1/2040.

As abundancias dadas na tabela sdo geralmente medidas na fotosfera
solar, mas em alguns casos, indicados por um asterisco, os dados vém de
outras fontes, como os meteoritos e as camadas mais externas da atmosfera
solar (cromosfera, regiao de transigao, coroa e vento solar). Alguns elementos
sao volateis e condensados incompletamente nos meteoritos, como C, N, O, Ne
e Ar, de modo que o Sol é sua unica fonte dentro do sistema solar. O He néao
¢é detectado na fotosfera solar, podendo ser determinado nas proeminéncias,
vento solar ou particulas energéticas. A abundancia deste elemento dada na
tabela 1.2 vem da calibracao de modelos tedricos de evolugao estelar. O He
também nao é medido em meteoritos, devido ao seu carater volatil. Da tabela
1.2 podemos observar que as abundancias fotosféricas dos elementos CNO sao
8.43/7.83/8.69.

As incertezas tipicas estao geralmente no intervalo de 0.02 a 0.10 dex, com
um média de 0.05 para os elementos mais abundantes. Sao geralmente mais
altas para os dados fotosféricos do que nos meteoritos, uma vez que estes
podem ser analisados por espectroscopia de massa de grande precisao, até
0.01 dex. Estas abundancias sao as vezes chamadas “abundancias césmicas”,
ou “abundancias solares”, e correspondem a estimativas para todo o sistema
solar. Provavelmente um nome mais correto seria “abundancias standard’, ou
“padrao”.

H&a uma certa convergéncia entre as abundancias medidas no Sol e nos
meteoritos ao longo dos ultimos anos, com uma diferenga menor que 0.1
dex na maior parte dos casos. Em alguns casos (Ag, Hf, W, Au, Pb) per-
siste uma diferenca, provavelmente causada por blends, ou misturas de li-
nhas espectrais, ou por efeitos NLTE (nao equilibrio termodinamico local)
nas determinacoes das abundancias fotosféricas. Os principais progressos com
relagao as abundancias fotosféricas devem-se basicamente (i) as melhores de-
terminacoes observacionais desde a regiao do ultravioleta até o infravermelho,
(ii) aos melhores modelos de fotosferas, em particular incorporando efeitos
NLTE, variagoes temporais e modelos hidrodindmicos em trés dimensoes, em
substitui¢ao aos modelos hidrostaticos undimensionais tradicionais, e (iii) aos

13
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melhores dados atomicos, em particular probabilidades de transicao mais pre-
cisas. A grande vantagem dos novos modelos é o fato de que resolvem simul-
taneamente as equacoes hidrodinamicas de conservacao da massa, quantidade
de movimento e energia, ao mesmo tempo que a equacao de transporte ra-
diativo em trés dimensoes. Neste caso, o transporte de energia radiativo ou
convectivo é calculado de maneira auto-consistente, nao sendo necessario in-
cluir, por exemplo, a teoria do comprimento de mistura, frequentemente usada
no tratamento da conveccgao, que contém parametros livres relativamente in-
certos.

A metalicidade das estrelas pode também ser medida com relagdo a me-
talicidade solar, usando como indicador a abundancia de Fe. Da tabela 1.2
temos €(Fe)o = 7.50, ou seja, (npe/nu)e = 107*% = 3.16 x 107°. Podemos
entao definir a metalicidade de uma estrela por

[Fe/H] = log [nF} ~ log {np] — ¢(Fe), — ¢(Fe)g (1.3)
ny “ Ny 1)
ou seja,
nre _ T -5 qqire/m) (1.4)

Portanto, um objeto com [Fe/H] = 0 tem e(Fe) = 7.5, enquanto que [Fe/H]
= —1.0 corresponde a ¢(Fe) = 6.5. Diversos outros indices de metalicidade
podem ser usados, como os indices de cor do ramo horizontal em aglomerados
(B—=V)ogqe (V—1I)yg4,ou indices fotométricos integrados, como Mgs e (Fe).

Os dados da tabela 1.2 sao particularmente tteis para comparar modelos
de estrelas com diferentes idades ou metalicidades. Sao geralmente adotados
indicadores das abundéancias por massa, e nao por niumero de atomos. Esses
indicadores sao as fragoes de massa X, Y e Z de H, He e elementos pesados,
respectivamente. A fracdo X pode ser escrita

nyg My

X = 1.5
nyg my + TMHe MHe + Z n;m; ( )

onde mpy ~ 1.67 x 10724 g é a massa do 4tomo de H, e a soma refere-se aos
elementos com ndmero atomico Z; > 2 ou numero de massa A; > 4. Esta
expressao pode ser colocada na forma

1

X = 1+ 4(npe/nu) + > A; (n;/nn)

(1.6)
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onde A; é o nimero atéomico do elemento i. Podemos escrever expressoes
correspondentes para Y e 7,

. 4(nHe/nH)
Y T ime/nm) + 5 A (nafrm) (1.7)

_ > Ai (ni/nn)
1+ 4(npe/nn) + . A (ni/nn) (18)

VA

de modo que

X+Y+2Z=1. (1.9)

Figura 1.8 - Abundéancias na fotosfera solar

As abundéancias fotosféricas do Sol correspondem as fracoes de massa
X =0.7360, Y = 0.2506, e Z ~ 0.0134, com uma razao Z/X = 0.0183. Os
valores da composi¢ao quimica global do Sol (bulk composition) sao ligeira-
mente diferentes, pois ocorreram diversos processos de difusao na base da
zona convectiva solar nos ultimos 4.56 Ganos da vida do Sol. Neste caso, os
valores das razoes X,Y, 7 sao X = 0.7154, Y = 0.2703, e Z = 0.0142, com
uma razao Z/X = 0.0198. Podemos notar ainda que os elementos C, N e O
correspondem a cerca de 66% da metalicidade do Sol. O valor Z ~ 0.02 (ou
2%) é frequentemente usado como valor de referéncia para a metalicidade so-
lar, mas os novos dados da tabela indicam Z ~ 0.014, ou 1.4%. Para o calculo
de modelos, em particular de tabelas de opacidade, sao usados valores de X e
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Y, calibrando-se a metalicidade em termos da metalicidade solar. Nesse caso,
os valores seriam X ~ 0.715, Y ~ 0.270 e Z ~ 0.014.

As abundéancias médias do sistema solar sdo mostradas na figura 1.8,
obtida a partir dos dados da tabela 1.2, em funcao do ntimero atémico Z. Na
figura estao assinalados alguns dos principais elementos quimicos. Algumas
observagoes podem ser feitas:

e Os elementos leves (Li, Be, B) tém abundancias muito baixas com relacao
aos demais. Estes elementos podem ser facilmente destruidos nos interiores
estelares, e sintetizados no meio interestelar pelo processo de espalagao (spal-
lation) dos dtomos do gés interestelar pelos raios césmicos (capitulo 4).

e Os elementos mais abundantes sao H e He, seguidos dos chamados “metais”.

e Os elementos O, C, produzidos nos interiores estelares pela queima de He
vém em seguida. Os elementos formados por nimeros inteiros de particulas «
(12C, 160, 29Ne, 2*Mg, etc.) sao mais abundantes, ou seja, essas abundancias
sao moduladas pelo efeito par-impar e favorecidas pelos processos de captura
de néutrons.

e O Fe tem abundancia elevada. E o elemento com maior energia de ligacao
por nucleon. Acumula-se como uma espécie de cinza, no processo da evolucao
estelar. E frequentemente usado como indicador de metalicidade, em especial
em estrelas. Outros elementos préximos ao pico do Fe (Co, Cr, Mn, Ni) tém
caracteristicas semelhantes.

e As abundéancias decrescem a medida que aumenta o nimero atémico, com
trés picos: em 24 < Z < 28, pico do ferro, com os elementos Cr, Mn, Fe,
Co, Ni; pico do Te, Xe, Ba, elementos com A = 130 (ntimero mégico); pico
do Os, Ir, e Pt, com 76 < Z < 78 e A = 195. Esses elementos mais pesados
sao produzidos pelo processo de captura de néutrons, e os niimeros magicos
correspondem a camadas fechadas de néutrons.

e A curva de abundancia tem aspecto de serra, devido ao efeito par-impar:
elementos com Z impar tém menor energia de ligagao que os de Z par.

EXERCICIOS

1.1 A tabela 1.2 d4 as abundancias na atmosfera solar dos elementos com
2 < Z < 92, medidas com relac¢ao ao H, na forma ¢(X) = log(nx/nu) +
12, onde nx e nyg sdao abundancias por nimero de atomos. Calcule a
contribuicao dos elementos C, N, O para a metalicidade Z.
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1.2 Use os dados de abundancias da tabela 1.2 e determine as abundéancias
relativas de Ne e Ar relativas ao oxigénio, isto é, nxe/no € nar/no.

1.3 As abundéncias fotosféricas de oxigénio e ferro no Sol dadas na tabela 1.2
sao €(0) = 8.69 e ¢(Fe) = 7.50, respectivamente. Admita uma relagdo
entre a abundancia de elementos pesados por massa, Z, e as abundancias
de oxigénio e ferro por nimero de dtomos, no/ny e ng./ny na forma

NFe

Z =Ko 2 Z = Kre
nyg nyg

e determine as constantes Ko e Kp, para a atmosfera solar.

1.4 Estrelas muito pobres em metais refletem a composicao quimica em uma
época mais primitiva da evolucao do universo. A estrela pobre em metais
HE 1327-2326 tem abundéancia de Fe (NLTE) dada por [Fe/H| = —5.16+
0.12. Seus parametros estelares estimados sao Ty = 6130 K e log g = 3.7.
Qual é sua abundancia de Ferro por nimero de dtomos €(Fe)? Compare
as razoes de abundancias ng./ny entre esta estrela e a fotosfera solar.

1.5 Estrelas cujarazao O/C = np/nc > 1 sao geralmente chamadas “estrelas
oxigenadas”, enquanto que as estrelas com a razao O/C < 1 sao chamadas
“estrelas carbonadas”. Use os dados da tabela 1.2 e verifique que tipo de
estrela é o Sol.

1.6 A estrela HD 230409 esta localizada a uma distancia galactocéntrica R =
6.39kpc, e sua velocidade de rotagao galdctica é de aproximadamente
V = 80km/s. Estime a quantidade de movimento angular por unidade de
massa desta estrela em unidades de 100 kpc km/s. Compare seu resultado
com o valor solar, adotando Vi = 180km/s e Ry = 7.6. Considerando
que a metalicidade da estrela é [Fe/H] = —0.81, que conclusoes pode tirar
sobre a variacao da quantidade de movimento com a metalicidade?
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NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

2.1 INTRODUCAO

Neste texto estaremos interessados basicamente nos processos que afetam
a evolucao quimica da Galaxia e de outras galaxias. Uma parte importante
do estudo da evolucao quimica das galdxias procura identificar as origens
dos elementos quimicos observados no sistema solar, nas estrelas, nebulosas e
galaxias. Existem ainda muitas lacunas nesse estudo, mas suas linhas gerais
estao tracadas: os elementos quimicos que hoje observamos nos diversos sis-
temas fisicos foram formados basicamente por trés grandes classes de proces-
sos: a nucleossintese primordial, a nucleossintese estelar e a nucleossintese
interestelar. Neste capitulo vamos considerar a nucleossintese primordial,
ocorrida essencialmente nos primeiros minutos apés o Big Bang. A nucle-
ossintese primordial esta ligada a outros aspectos cosmolégicos, em particular
as caracteristicas observadas do Universo atual, como a radiacao césmica de
fundo, a matéria comum, ou barionica, a matéria escura e a energia escura,
geralmente consideradas dentro do “modelo padrao” do Big Bang. Nao é nosso
objetivo analisar todos esses aspectos, mas apenas revisar brevemente alguns
aspectos bésicos da Cosmologia, para melhor compreender os processos fisicos
que levaram a nucleossintese primordial. Para maiores detalhes o leitor pode
consultar textos basicos de Cosmologia, como Ryden (2016), Liddle (2015),
Schneider (2015), Weinberg (2008), Souza (2005), e Dodelson (2003).



20 Fundamentos de Evolugao Quimica da Galdzia

2.2 MODELOS COSMOLOGICOS

Uma descrigao simplificada do Universo pode ser obtida a partir da Cos-
mologia Newtoniana (ver por exemplo Peebles 2015, Weinberg 2008). Pelo
Teorema de Birkhoff, em um volume esférico de dimensoes arbitrarias e fini-
tas em torno de um ponto, a energia potencial gravitacional de uma particula
depende apenas da matéria exterior ao volume, desde que as dimensoes da
regiao sejam pequenas com relagao ao horizonte observavel.

Considerando a expansao do Universo, a velocidade relativa v entre dois
pontos é proporcional a sua separacao r:

v=Hr (2.1)

que ¢é a lei de Hubble. A constante H é a constante de Hubble, e na realidade
depende do tempo, H = H(t).

A separacao r entre dois pontos pode ser expressa em termos de um valor
de referéncia rq, geralmente considerado como o valor atual, de modo que

r(t) = R(t) ro (2.2)

onde R(t) é o fator de escala, que exprime a expansao do Universo, geralmente
tomado igual a 1 no presente. Portanto,

v=r=Rro=Hr

r R
H= =% (2.3)
isto é, H é uma medida da idade do Universo. Os valores de H no inter-
valo 50 < H(km s™! Mpc™!) < 100 correspondem ao intervalo 2 x 1019 >
1/H (anos) > 1 x 101°.
Vamos considerar camadas esféricas concéntricas em expansao com den-
sidade p. A massa de uma esfera de raio r é

" 4
M:/ 47rr2pdr:§7rr3p (2.4)
0
onde admitimos p constante. Pela conservacao da energia

M
(1/2) v* — GT = constante



Nucleossintese primordial
G (4
(1/2) H?r? — = (5 T3 p) = constante
T

4
(1/2) H?r? — ?ﬂ G r? p = constante

Considerando a constante acima igual a (—1/2) kc?r2, obtemos a chamada
equacao de Friedmann

G kc?
T3 P T TR
A cosmologia relativistica, baseada na teoria de gravitagao de Einstein, fornece
uma equagcao semelhante, embora a constante k tenha interpretacao diferente.
Neste caso, o termo é devido a curvatura do espaco, e k é o chamado indice
de curvatura, conforme os modelos da Tabela 2.1.

(2.5)

Tabela 2.1 - Modelos cosmolégicos.

Modelos k  Espago Extensao Destino
Com Big Bang
Einstein-de Sitter 0 plano aberto, infinito expansao
Friedmann-Lemaitre @ —1  hiperbdlico aberto, infinito expansao
Friedmann-Lemaitre +1  esférico fechado, finito expansao
e recolapso
Lemaitre +1  esférico fechado, finito expansao, fase
quase-estatica
Sem Big Bang
Eddington-Lemaitre +1  esférico fechado, finito estatico,
com expansao
Estado estacionario 0 plano aberto, infinito estacionario

Para k = 0 a equacao de Friedemann se reduz ao Universo de Einstein-de

Sitter, e

H2

3

_8wGp

de modo que podemos definir uma densidade critica

c =

_ 3H§
87 G

=9.2 x 107%g/cm?®

(2.6)

2.7)
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com Hy = 70 km s~ Mpc~1.

Neste caso (k = 0), o Universo é plano e se expande (aberto), situacao
apropriada aos estagios iniciais apés o Big Bang, quando a energia cinética e
potencial eram elevadas e k pequeno. Em outras épocas, k # 0, e o Universo
pode se expandir (k < 0, Universo aberto), ou eventualmente interromper a
expansao (k > 0, Universo fechado). Como serd visto mais tarde, a nucle-
ossintese primordial e a evolucao quimica permitem obter alguns parametros
que podem dar informagoes sobre o futuro do Universo.

Da equacao (2.5) podemos escrever para a densidade atual pg

3kc?
R 2.8
O parametro de densidade €) é entao definido por
=20 (2.9)

Pe

As evidéncias observacionais indicam valores 2 < 1, o que implica um Uni-
verso aberto.

2.3 A IDADE DO UNIVERSO

O problema da determinacao da idade da Galédxia é parte de um problema
mais geral, que envolve a determinacao da idade do Universo. Desde os anos
1920, sabemos que as galdxias afastam-se de nés segundo uma velocidade
proporcional & sua distancia, de modo que podemos usar a lei de Hubble para
obter uma estimativa da idade do Universo. Supondo que a expansao indicada
pela eq. (2.1) ocorre desde o inicio do Universo, sua idade é simplesmente

; o 1
H_U_Ho
) 1 24
o~ 3086 X 1070 4 41 % 10175 ~ 14 Gano (2.10)

70 x 10°

onde adotamos Hy = 70km s~' Mpc~!. Valores mais recentes, obtidos pe-
los levantamentos WMAP e Planck, sao surpreendentemente proximos deste
valor, ty = 13.8 & 0.1 Gano. Podemos introduzir um parametro numeérico

adimensional h tal que

H =100

2.11
s Mpc ( )
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sendo o valor de h afetado pelas incertezas na determinacao das distancias
extragalécticas, geralmente considerado no intervalo 0.5 < h < 1.0, de modo
que

50 < H(km/s Mpc) < 100 (2.12)
O tempo de Hubble ty pode ser escrito mais corretamente

1 1
ty = 7= ?0 Gano (2.13)

de modo que
10 < ty(Gano) < 20 (2.14)

Mais rigorosamente, a idade do Universo ¢y pode ser escrita
ty = ——= (2.15)

onde €2 é o parametro de densidade. A funcao f(Q2) depende da curvatura do
Universo, e do modelo especifico adotado. Por exemplo, para um Universo
aberto (2 < 1) com constante cosmoldgica nula, podemos escrever

1 Q 1 (2
fQ=1——f-3 aape cosh™* <§ — 1) (2.16)

para 2 < 1. Como Gano~! = 980 km/s Mpc, podemos escrever de (2.15)

o < km ) _ 980 f(©) (2.17)

sMpc )  ty(Gano)

A figura 2.1 mostra um exemplo das relagoes H(2) para alguns valores
de t; compativeis com as observagoes. Vemos que os resultados concordam
bastante bem com o intervalo dado por (2.14). Por exemplo, para 2 = 0.01,
H =70km s~! Mpc™!, f(Q) ~ 0.98 e tyy ~ 13.7 Gano, que é o valor obtido
a partir de dados do WMAP, ty = 13.7 £ 0.2 Gano. Nao deixa de ser curioso
que a incerteza na determinagao da idade do Universo seja muito menor que
a incerteza na determinacao das idades de estrelas relativamente préximas,
com excecao do Sol. Naturalmente, o valor de tyy pode ser considerado um
limite superior para a idade da Galéxia.
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Figura 2.1 - Relagao entre a constante de Hubble e o pardmetro de densidade em um universo

aberto.

2.4 O BIG BANG E O MODELO COSMOLOGICO PADRAO

A evolucao do Universo desde o seu inicio esta representada esquemati-
camente na figura 2.2. Na fase inicial do Big Bang, os primeiros instantes
de extrema condensacgao e elevada temperatura caracteristicos da supergravi-
dade, s@o analisados pela teoria Quantica da Gravitagao e pelas GUTs ( Grand
Unified Theories). A medida que a expansao se processou, o Universo passou
a formar uma “sopa de quarks”, seguida, ja nos primeiros minutos, pela nucle-
ossintese primordial. Uma descricao agradavel e informal dos acontecimentos
dos primeiros minutos pode ser encontrada no classico The first three minutes
(Weinberg, 1993). Esta fase era ainda dominada pela radiacao, seguindo-se
a ela a fase atual, dominada pela matéria, quando se inicia a formacao das
galaxias.

As hipéteses basicas do modelo cosmoldgico padrao sao:

e I vélido o principio de equivaléncia, isto é, as leis da Fisica sao as mesmas
em todos os lugares.

e O Universo passou por uma fase quente e densa no passado, quando todas
as particulas estavam em equilibrio estatistico.

e Na época da nucleossintese primordial, o Universo observado era homogéneo
e isotrépico.
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e O Universo nao é simétrico, no sentido de que nao ha quantidade significativa
de antimatéria. Em outras palavras, o niimero barionico é grande e positivo,
ng—npg>0eng=1nny,>ng,onde ng e ng sao os numeros de barions e
antibarions por unidade de volume, respectivamente, n, é o niimero de fétons,
e 1 é a razao de barions sobre fotons.

e O ntumero leptonico é muito menor que o niimero de fotons.

e Na fase nucleossintética havia apenas fétons, neutrinos, elétrons, prétons,
poésitrons, néutrons, muons, isto é, nao havia particulas exdticas, apenas
barions e leptons. Os campos magnéticos eram despreziveis.

e A Relatividade Geral aplica-se ao Universo observado.

© T \ ‘
L I galaxias - / i
I se formam
~ L [ _
|
|- ‘ 4
(. era dominada : i
— pela radiacao
= L ! ,
0 |
S o L | era dominada |
[ pela materia
|- ‘ 4
|
0w . | ]
/ nucleossintese
L < primordial ! ]
|
o ! [ !
0 5 10 15 R
log t (s) hoje

Figura 2.2 - Evolugao do Universo caracterizada por suas variacoes de temperatura ao longo do

tempo.

Este modelo tem grande aceitagao, principalmente a partir da descoberta
em 1964 por Penzias e Wilson da radiacao césmica de fundo, um resquicio do
Big Bang. Esta radiacao corresponde & emissao de um corpo negro a uma
temperatura de 2.7 K, e tem sido comprovada por diversos experimentos, em
particular pelo satélite COBE. A figura 2.3 mostra o espectro de corpo negro
paraT = 2.7K, dado pela intensidade da radiacao B, em funcao da frequéncia
v. Os pequenos circulos mostram resultados observacionais recentes.

Além do modelo padrao, diversos tipos de modelos tém sido propostos:
nao homogéneos, anisotrépicos, com constante gravitacional varidvel, com
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particulas exdticas, com neutrinos degenerados, etc. O problema destes mo-
delos é que as abundancias previstas geralmente desviam-se muito das obser-

vadas.
- A =10 cm 1 ecm 0.1 cm
0 ‘ R
T
[
n
T
N
T
- (]
oL B
0w |
“f
g
9]
Q)
&
L
A
m
a © | B
S
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9 10 11 12
log v (Hz)

Figura 2.3 - Espectro da radiagdo césmica de fundo em 2.7 K. (NASA)

2.5 A RAZAO BARIONS/FOTONS

Desde a deteccao original em 1964 até as recentes medidas pelo satélite
COBE, é bem conhecida a existéncia da radiacao de 2.7 K, interpretada como
uma reliquia do Big Bang. A densidade da radiacao de corpo negro é

uw=aT* (2.18)

como a = 7.56 x 1071% erg em™3 K%, temos u = 4.0 x 10~ erg/cm?.
Pela equivaléncia entre massa e energia, F = mc?, a densidade de energia
corresponde a uma densidade equivalente em massa dada por

T4
v_a (2.19)

h=E=E
ou p, = 4.5 x 1073* g/cm®. A densidade atual de matéria luminosa é p,, ~
4x10731 g/cm?, ou seja, p,, > p, atualmente. Esta é a razao de dizermos que
vivemos em uma era dominada pela matéria. No passado nao foi sempre assim.

A medida que o Universo se expande, p,, diminui na proporcao p,, o< R=3.
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Mas, como p, o< T% e a energia F o T o< v o« A™! o« R™!, temos p, oc R4,
Portanto, houve uma época em que a radiacao dominava, conhecida como era
da radiacdo.

A comparagao entre a matéria e a radiacdo pode também ser feita a partir
da razao bdrions sobre fotons, n. Esta razao é particularmente importante
pois, no modelo padrao, as previsoes da nucleossintese primordial dependem
apenas (ou principalmente, no caso do *He) dela. Para obter uma estimativa
desta razao, vamos admitir que todos os fétons da radiacdo de fundo tém
energia correspondente ao maximo da funcao de Planck, isto é

Amaz T = 0.29 (2.20)

(unidades cgs). A energia destes fétons é

h
By = —C (2.21)

Amal‘
ou seja, Epmar ~ 1.9 x 1071 erg/féton. Como a densidade de energia desta
radiacao é u, a densidade de fétons é

w  4.0x1071

_ 2 -3
B = Toxiom = 21X 107 em ™ (2.22)

Ny =
O valor mais correto, sem a aproximacao acima, é da ordem de 400 cm™3.
Com relagao & matéria, vimos que sua densidade atual é p,,,. A massa média
barionica é my ~ 1.7 x 1
modo que

0~2* g, correspondendo & massa do dtomo de H, de

pm 4 x 1073
my 1.7 x 1024

Portanto, a razao de barions sobre f6tons n pode ser estimada por:

=24x107" ecm ™3 (2.23)

Nm —

Ny 24 x 1077
n

~ L _~11x107"° (2.24)
L 2.1 x 102

Ui

ou log n = —9. Considerando o Universo em expansao, os numeros destas
particulas devem permanecer constantes, de modo que a razao 77 é a mesma
que o valor atual.

Chamando agora pp a densidade barionica, e tomando pp = pp,,

_ p_B Emax _ PB hecT
n= mpy U  \mpg /) 029aT*
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0.29am
PB = TH n T (2.25)
resultando em
pp ~ 3.6 x 10722 ¢ (T/2.7)3 (2.26)

onde pp estd em g/cm?. Este valor pode ser comparado com resultados mais
precisos, determinados sem admitir a hipdtese sobre a energia dos fétons:

pp = 6.6 x 10722 5 (T/2.7)3 (2.27)

Em termos do parametro de densidade (pardmetro cosmolégico baridnico),
podemos escrever

pp 3.6 x 10722 n(T/2.7)3

=" 3HZ/87G (2.28)
onde usamos (2.7). Esta equacao pode ser escrita
Qp = 1.9 x 10" n(H/100)"% (T/2.7)* (2.29)
onde H estd em km/s Mpc. Resultados mais precisos indicam
Qp = 3.65 x 107 n(H/100)~2 (T/2.7)3 (2.30)

Os valores observacionais deste parametro sao da ordem de Q5 ~ 0.0224 +
0.0009, de acordo com medidas recentes da radiagao césmica de fundo a par-
tir de dados do WMAP. Usando o resultado (2.29) com H = 70 km / s Mpc
obtemos 77 ~ 5.8 x 1071, Medidas recentes das anisotropias no fundo de
microoondas sugerem o valor 7 ~ 6.1 x 10710, Este é o tinico parametro livre
do modelo padrao do Big Bang. Para o parametro Q2p, dados do Planck Sur-
veyor combinados com uma anélise mais completa, sugerem o valor Qp h? =
0.02230 + 0.00014, onde h = H/100 km s~! Mpc~! ~ 0.6744 £ 0.0066.

2.6 NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL: VISAO GERAL

O modelo cosmolégico padrao admite que o universo teve uma fase inicial,
o Big Bang, caracterizada por uma elevada temperatura e densidade extrema-
mente alta. Nas fases iniciais, havia apenas particulas elementares: elétrons,
prétons, neutrinos, etc., e radiacao, ou seja, fétons. A medida que o universo
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se expandiu, essa radiacao sofreu um efeito de diluicao, alcancando hoje va-
lores caracteristicos da emissao de um corpo negro a 2.7 K. Nos primeiros
instantes do universo, este era dominado pela radiacao, situacao que se in-
verteu ao longo do tempo, com a formacao de estruturas como as estrelas e
galédxias e predominio da matéria sobre a radiacao. Uma medida adequada da
relag@o entre matéria e radiacao é a razao 1 de barions sobre fétons. No mo-
delo padrao, os produtos da nucleossintese nos primeiros instantes do universo
(nucleossintese primordial), dependem essencialmente dessa razao.

As fases iniciais, onde havia essencialmente particulas elementares e ra-
diagao, podem ser caracterizadas por temperaturas maiores ou da ordem de
T ~ 102K e idades menores ou da ordem de ¢t ~ 10~* segundos. Com a ex-
pansao, a temperatura baixou para valores abaixo de T' ~ 10'9 K, iniciando-se
a nucleossintese primordial propriamente dita em t ~ 10%s com T ~ 10° K,
em que as espécies sintetizadas foram o deutério D (ou ?H), o tritio *°H, e os
isétopos 2He, “He e 7Li, ou seja, os principais isétopos de elementos leves.

p+tn—->D+y *He + n » *He + 7y *Li+p—> Be+y
D+n—°H+y *He + D — *He +p ‘Li+p > He+a
D+p—°He+y ‘H+D — ‘He+n Li+p— ‘He+a
D+D — *‘He+y H+p— ‘He +v Li+p > Be+y
D+D —°He+n *He + *He — “He + 2p + *He + ‘He — Be +7v
D+D—)3H+p 3H+4He—-)7Li+y 7Be+ll—)7Li+p
3He+n—-~)3H+p 4He+D—)6Li+Y Be+e— Lit+v

Figura 2.4 - Principais reagoes da nucleossintese primordial.

O nucleo mais simples (D) é produzido em colisées de prétons e néutrons,
e o 3He é formado da captura de um préton pelo deutério, ou por meio de
colisoes envolvendo dois nicleos de deutério, que podem também dar origem
ao tritio. O ntcleo de *He é formado basicamente pela captura de um deutério
pelo tritio, ou pela colisio de dois niicleos de 3He. As principais reacdes
nucleares que ocorrem nesta fase estdo ilustradas na figura 2.4. Note-se que
0 processo se interrompe com o ’Li, pois, com a expansdo, a densidade e a
temperatura decrescem rapidamente, nao sendo suficientes para novas reacoes
envolvendo niicleos mais pesados apés cerca de t ~ 103 segundos.
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2.7 PRODUCAO DOS ELEMENTOS LEVES

Nos instantes iniciais do Universo, a matéria comegou a se formar por
interconversao de particulas

Y+y—p+p (2.31)

Para a formacao de pares particula-antiparticula a energia dos fétons deve
ser da ordem de kT > 2mc?, onde m é a massa da particula formada. Para
os prétons (e antiprétons), T > 2.2 x 103 K. Esta temperatura corresponde
aproximadamente a t ~ 2 x 107%s, o que caracteriza a era hadrénica. Para
os elétrons, positrons, etc., T > 1.2 x 100 K, correspondente a t ~ 2 s, final
da era leptonica. Para T < 10'° K inicia-se a nucleossintese primordial, com
a producao dos isétopos acima mencionados.

PRODUCAO DE NEUTRONS

A formacao dos néutrons é afetada pelas reacoes de interagao fraca
p+e —nitr,

pA+ v, —n+et (2.32)
n—pt+e +7

Para T > 10'° K é estabelecido um equilibrio térmico. Abaixo de T ~ 10° K
os pares e, e~ formam-se rapidamente, e os néutrons nao sao mais produzidos
nem destruidos. A razao entre néutrons e prétons é dada por

M o=(mn—myp)c® /KT (2.33)

np

Com T ~ 100 K, my, = 1.007276 uma, m,, = 1.008665 uma (uma = 1.660540
x1072* g), temos n,,/n, ~ 1/5. A equagdo (2.33) pode ser escrita na forma

M =Q/T(MeV) (2.34)
Np

onde (Q = 1.30MeV ¢ a diferenca de massa entre néutrons e prétons. Um valor
mais preciso para a razao n/p na época do congelamento, correspondendo a
cerca de T' ~ 0.8 MeV, é n, /n, ~ 1/6. Levando em conta o decaimento /3
dos néutrons, obtemos uma razao n,/n, ~ 1/7 na época do inicio das reagdes
nucleares. Vamos considerar a razao n,, /n, mais detalhadamente na segao 2.8.
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PRODUCAO DE DEUTERIO E HELIO

Para temperaturas da ordem de 10° K (¢ > 100 s), ocorrem as reacoes
abaixo, no chamado processo afvy, de Alpher, Bethe, e Gamow, posterior-
mente modificado por Hayashi:

p+n— D4y

D+p— 3He+xy
D+ D — 3He+n
D+D— 3H+p (2.35)
SHe4+n — 3H4+p
SH+D — *He+n
3He + 3He — *He +2p+ 7~

H4 cerca de 10° fétons por barion, de modo que a reacdo inversa da
primeira das reacdes acima é muito rdpida para T > 0.1MeV (T > 10° K).
Por esta razdo, antes disto (+ < 102 s) a abundancia de D é pequena, nio se
formando também 3H, 3He, He. Para t > 10% s as barreiras coulombianas
interrompem as reacoes.

Os néutrons livres se desintegram segundo a terceira reacao (2.32) de
decaimento beta, com uma meia vida de 10-11 minutos. Podemos estimar
712 = 10.28 min, o que equivale a uma vida média 7 = 7y /5/In2 = 889.8 s.
Mais recentemente, tem sido adotado um valor mais baixo, 7 = 886.7 s, ou
seja, 71/ = 10.24 min. Praticamente todos os néutrons formam ntcleos de
He. Podemos estimar o nimero de colisdes préton-néutron @) por

Qpn ~ ovn At (2.36)

onde 0 = 7?2 = 3 x 10725 cm? é a secdo geométrica do néutron, v =
(kT /m,)'/? = 2.9x 108 cm/s é a velocidade relativa entre néutrons e prétons,
n = p./m(T/2.7)% = 1.4 x 10*° cm~2 é a densidade de prétons e At ~ 100 s
é o intervalo de tempo em que ocorrem as reagoes. Obtemos Q,, ~ 105 > 1.
Usando valores mais corretos, ov & 4.6 x 1072 cm?/s, temos Qpn ~ 103 > 1.

Reagoes do tipo n + v, — p+ e~ (cf. eq. 2.32) s@o répidas, conver-
tendo néutrons em prétons. Portanto, sua ocorréncia pode limitar o niimero
de néutrons necessérios a primeira das reagoes (2.35): n+p — D + 7, que
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¢ a mais importante na formacao do He. Da mesma forma, se houver pre-
ponderancia de neutrinos, os prétons sao usados na segunda reacao (2.32):
p+ v, — n+eT, sobrando poucos prétons para a reacao anterior. Por outro
lado, a quantidade de *He produzida primordialmente aumenta com a in-
clusao de novas espécies de particulas relativisiticas durante a nucleossintese.
Um excesso de neutrinos leves (< MeV) leva a uma maior produgao de *He.

PRODUCAO DE "LI

Nzo hé nicleos estaveis com A = 5 e 8. Acima do *He, sdo produzidos
essencialmente is6topos de Li, Be e B, especialmente o “Li. A nucleossintese
primordial cessa com estes elementos, pois a densidade decresce, e a tempera-
tura nao é mais suficiente para atravessar a barreira de potencial coulombiano.
Todo o processo acima descrito ocorre em menos que 103 segundos apds o Big
Bang. O caso do "Li é especial, no sentido de que pode ser produzido de
duas formas diferentes. Para valores baixos da razao barions sobre fétons
(n < 3 x 10719), sua producao se d4 pelas reacoes

SH 4+ 4He — "Li+~ (2.37a)

Li+p— *He+a (2.37b)

ou seja, forma-se o "Li. A medida que 1 aumenta, este litio é queimado, de
modo que “Li/H decresce. Para valores maiores de 1 (7 > 3 x 1071%), temos

3He + *He — "Be + 7~ (2.38a)

"Be+e  — "Li+v (2.38b)

Neste caso, o “Li passa a ser formado pelas reacdes envolvendo o berilio. Este
captura um elétron, formando novamente o “Li, que torna a aumentar.

2.8 RESULTADOS

Os resultados envolvendo os principais elementos produzidos nos primeiros
minutos estao mostrados nas figura 2.5, em funcao da temperatura, e na figura
2.6, em funcao da razao de barions sobre fétons. Na figura 2.5 a temperatura é
dada em MeV. Lembrando que a energia E = kT, onde k = 1.38x 10~ 0 erg/K
é a constante de Boltzmann, temos que E(MeV) = 8.63 x 10~ T'(K), ou seja,
T(K) = 1.16 x 10'° BE(MeV).
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Figura 2.5 - Abundancias do elementos produzidos pela nucleossintese primordial.

Na figura 2.6 a abundéancia de *He ¢ medida pelo parametro Y, ou seja, a
abundancia primordial de hélio por massa, de modo que Y,, = 0.23 corresponde
a 23% da massa total na forma do isétopo *He. As demais abundancias sio
dadas por ntmero de atomos, relativas ao hidrogénio.

Os valores atualmente aceitos para o parametro n sao da ordem de 3
a 6 x 10719, aproximadamente, de modo que as abundancias previstas para
os elementos produzidos pela nucleossintese primordial sao bastante precisas.
Essas previsoes tém sido largamente confirmadas por observagoes em sistemas
antigos, teoricamente os mais adequados para determinar as abundancias pri-
mordiais, e também pela aplicagao de nossos conhecimentos sobre a evolugao
galactica, pelos quais podemos interpretar as abundancias observadas e a par-
tir delas inferir os valores das abundéancias primordiais, para que sejam com-
parados com as previsoes do modelo padrao.

A figura 2.6 pode ser interpretada da seguinte maneira: Os isétopos D e
3He sao transformados em “He e, quanto maior a densidade de ntcleos (maior
1), mais rapidamente esta transformacao acontece, de modo que a abundancia
final de D e 3He é pequena. Por outro lado, discreto aumento de *He com
o parametro 71 se deve a que a nucleossintese do Big Bang é favorecida por
maiores densidades de nucleos e da razao entre néutrons e préotons. Com
relacdo ao “Li, para n < 3 x 10'° a reacao dominante é 3H + *He — "Li +
7, de modo que para maiores valores de 1, o “Li é destruido mais rapidamente,
e sua abundancia diminui. Para valores de n > 3 x 10'°, a reacdo dominante
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é 3He + *He — "Be + 7, de modo que, para valores maiores de 7, "Be
aumenta, o qual captura um elétron, sofrendo decaimento 3 e formando "Li.

5.5

10 —9.8 —-9.6 —-9.4 -9.2 -9

log 7

—-8.5

log"Li/H
—9.5

+10.5

10 —9.8 —9.6 —9.4 —9.2 -9

log 7

Figura 2.6 - Abundancias dos elementos produzidos na nucleossintese primordial.
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Vimos que, para um dado valor da temperatura da radiagao de fundo,
n o pp (cf. equagdo 2.23). A formacdo de D, 3He, etc., depende da densidade
barionica, de modo que, em principio, podemos calcular a abundancia destes
isétopos em funcao de pp ou 1. Se pudermos determinar estes parametros
de forma independente, podemos obter as abundancias pregalacticas, ou pri-
mordiais. Inversamente, podemos utilizar determinacoes observacionais destes
isétopos, aplicar uma correcao para a evolucao galactica.

Os resultados mostrados na figura 2.6 sao geralmente confirmados pelas
observagcoes, como pode ser visto pelas duas retas tracejadas verticais, que de-
limitam os valores observados para a razao de barions sobre fotons, abundancia
pregalictica de D, 3He e *He. O principal problema refere-se ao “Li, cujos re-
sultados observacionais, indicados pelo retangulo na parte inferior da figura,
estao muito abaixo dos valores previstos pela teoria, indicados pelas linhas
tracejadas.

DEUTERIO

Observado no sistema solar (planetas, meteoritos), no meio interestelar
local, e em sistemas extragalacticos de linhas de absorcao com altos redshifts
na linha de visada de quasares. Nao é produzido pela evolugao galactica,
de modo que o valor primordial é maior ou igual ao observado, pois pode ser
destruido. Os resultados sao D/H ~ 1—3x 1075, de modo que o valor primor-
dial é geralmente considerado como (D/H), > 1 x 107°. Levando em conta
os sistemas de linhas de absor¢ao com altos redshifts a baixas metalicidades,
e dados do WMAP, chega-se a valores tipicamente de (D/H), ~2—3x 107°.
Em vista da forte dependéncia da abundéancia de D com o parametro n (ver
figura 2.6), o D é um excelente bariémetro, em contraste com o “He, que é
muito mais abundante, mas tem uma dependéncia mais fraca com 7.

HELIO-3

E alterado (produzido/destruido) pelas estrelas. Existe alguma con-
trovérsia quanto ao aumento ou nao com a evolucao galactica. Pode ser
observado no sistema solar: meteoritos, vento solar, amostras lunares, em
regioes HII e nebulosas planetarias. As abundancias sdo da ordem de *He/H
~1—2x107%. Considerando a razio (D + He)/H , que é pouco afetada
pela nucleossintese estelar, temos (D + *He)/H ~ 3 — 4 x 107, de modo
que a abundéncia primordial pode ser considerada da ordem de (*He/H),, ~
0.7+ 0.5 x 1075,
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HELIO-4

A abundancia primordial de *He pode ser estimada a partir da razdo
Ny /Ny ~ 1/7 definida na época do congelamento, quando 7" ~ 0.8 MeV. Con-
siderando que praticamente todos os néutrons terminam em um ntcleo de

4He, temos
2 2 (ny
y oo 20 2m/m) g o (2.39)
n+p  1+n,/n,

Podemos estimar a abundéncia primordial de *He definida como

_ 4n(He) _ 4n(He)/n(H)
Y, = n(H) +4n(He) 1+ 4n(He)/n(H) (2.40)

para n,/n, ~ 1/7, onde usamos n(He) para n(*He). Logo apés o Big Bang, a
temperatura era muito alta, de modo que as particulas elementares (prétons,
néutrons, elétrons, etc.) estavam em equilibrio termodinamico. Em parti-
cular, considerando os prétons e néutrons, a diferenca entre suas energias de
repouso seria

(mn —my) ¢ = 1.3 MeV (2.41)

Em ¢t <« 15, a temperatura do universo era 7' > 1 MeV, de modo que protons
e néutrons estavam em equilibrio, ocorrendo as reagoes

e +p+08MeV — v.+n (2.42)

Ve +p+1.8MeV — et +n (2.43)

ocorrendo em ambas as dire¢bes. A razao n,/n, pode entdo ser obtida pela
equacao de Saha,

3/2 2
Ny, My (my, —myp) ¢
L S L i 2.44
Tp <mp> exp[ kT } ( )

Vemos que, para T' > 1MeV, n,/n, ~ 1. A medida que O universo se
expande, a temperatura 7" diminui, e a razao n,,/n, também diminui. Quando
T < 0.8MeV, areagao (2.42) deixa de ocorrer: o tempo médio para esta reacao
é entao maior que a idade do universo, que era da ordem de 2 segundos. Isto
significa que néutrons e prétons nao estao mais em equilibrio termodinamico,
ou seja, a razao n,/n, é congelada. Esta razao pode ser estimada por
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Ny, 1.3
— | ~ —— ] ~0.20 2.45
|:np:|c exp< 08> ( )

ou seja, hd aproximadamente um néutron para 5 prétons. A maior parte dos
néutrons passa a formar nicleos de “He, segundo as reacoes

n+p— d+v
p+d— *He+ry
d+d— ®He+n (2.46)
n 43 He — ‘He 4y
d+2He — *He+p

A razao entre o nimero de néutrons em nicleos de He e o ntimero de prétons
é, portanto,

NnlHe]
Tp

< (2.47)

Ut =

Seu valor exato depende das reagoes (2.46) e também do fato de que alguns
néutrons sofrem decaimento 3, formando um préton e um elétron,

n— p+e (2.48)

com uma meia vida de 15 minutos, e também porque alguns néutrons passam
a formar outros elementos. Calculos mais detalhados mostram que

NnHe]
Tp

~

(2.49)

| =

ou seja, para cada par de néutrons, necessarios para um ntcleo de “He, h4 14
prétons, dois dos quais também fazem parte do niicleo de “He, restando 12
prétons livres. Assim, a razdo entre o nimero de ntcleos de *He e o niimero
de proétons é

Naye 1

~ 2.50
ny 12 ( )

Substituindo esta razao na equagao (2.40) temos
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4(1/12) 1
vyt 0.25 (2.51)
Na equacao (2.39), o fator 2 é devido ao fato de que hd duas mas-
sas de néutrons para cada néutron em *He, isto é, o préprio néutron e o
proton. Podemos também entender este resultado considerando que Y =~
m(He)/[m(H) + m(He)]. Se n,/n, = 1/7, para cada 2 néutrons temos 14
prétons. Precisamos dos 2 néutrons e 2 prétons para o nicleo de He, de modo
que restam 12 prétons, ou seja, a relacao nge/n, é 1/12. Assim, obtemos o
valor Y =~ 4 nye my,/(n, mpdngem,) = 1/4 = 0.25.

Esta abundancia aumenta pela producao nas estrelas. O *He é obser-
vado essencialmente nas nebulosas gasosas fotoionizadas, como regioes HII
galdcticas e extragalacticas e nebulosas planetdrias. As abundancias por
massa estao na faixa de Y ~ 0.24 — 0.30, o que corresponde a uma abundancia
primordial de Y, > 0.23. Este valor depende da razao 7, e mais fracamente
da vida média do néutron 7 e do nimero de familias de neutrinos N,. Um
ajuste para a abundancia pregaldctica de He em termos de 1,9 = 10, N,,, 7
pode ser escrito:

T — 889.8

Y, = 0228+ 0.010 In(np) + 0.012 (N, — 3) + 0,185 — =

(2.52)

Com 119 >~ 6.224+0.16, compativel com medidas recentes da radiagao césmica
de fundo, e 7 ~ 889.8s, um ajuste para Y}, em fungao do nimero de familias
de neutrinos é

Y, = 0.246 + 0.012 AN, (2.53)

com AN, = N, — 3. Este is6topo é particularmente importante, pois sua
abundancia é muito alta, e a precisdo com que é obtida também. A abundancia
pregalactica pode ser obtida a partir de uma média tomada com objetos
muito pobres em metais, ou por uma correlacao, geralmente linear, entre
a abundancia de hélio por massa Y e a abundancia de metais Z. Aplicado a
regioes HII e nebulosas planetarias, este método pode em principio determinar
Y, e a razao de enriquecimento entre o hélio e os elementos pesados, dY/dZ.
Esses parametros podem ser usados, por exemplo, para a determinagao de
pardmetros cosmoldgicos, como 77 e 2. Os resultados mais recentes indicam
Y, = 0.245 £ 0.004 com uma razdo dY/dZ > 3. Tentativas mais otimistas
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na literatura chegam a considerar a quarta casa decimal, como por exem-
plo Y, ~ 0.2482 + 0.0008. De modo geral, os resultados observacionais das
abundancias dos elementos leves estao em bom acordo com as previsoes da
nucleossintese do modelo padrao do Big Bang (SBBN), sendos as principais
discrepancias o caso do “Li e em menor grau, o ‘He.

LITIO-7

E observado em objetos de populacao I, como estrelas, sistema solar e
meio interestelar, com resultados no intervalo 1071 < Li/H < 3 x 107%. Nos
objetos de populagao II, com [Fe/H] < -2, observa-e o “plateau de Spite”, com
Li/H ~ 2x10710, E provavel que o litio aumente com a evolugao galactica, de
modo que o valor pregaldctico adotado é geralmente ("Li/H), ~ 1—3x 10710
com um valor médio ("Li/H), ~ 1.64:0.3x107!°. O valor obtido recentemente
com dados do WMAP e Planck é cerca de 2 a 3 vezes mais alto, de modo que,
aparentemente, parte do litio das estrelas mais velhas foi destruida. Este é
o “Problema do litio”, ainda nao resolvido. De acordo com os dados mais
recentes (figura 2.6), as medidas do “Li implicariam em valores um pouco
menores que o geralmente adotado para a razao n de barions sobre fétons.
Talvez a solucao deste problema necessite de uma nova fisica.

Considerando em conjunto as abundancias de todos os elementos leves,
podem ser obtidos limites para a razao barions sobre fétons, na faixa 5 <
1019 < 7. Além disto, o ntimero de familias de neutrinos leves é N, ~ 3,
e o parametro de densidade baribnica, estimado por exemplo por (2.29),
tem os valores ja mencionados. Isto se refere a matéria barionica luminosa.
Além dessa matéria barionica, “ordindria”, hé evidéncias de uma quantidade
apreciavel de matéria escura, de origem nao barionica, e também da chamada
“energia escura’, sugerida pelas evidéncias da aceleragao do Universo. Se-
gundo resultados recentes, cerca de 73% da massa-energia do Universo estao
sob a forma da energia escura, enquanto que 23% correspondem & matéria
escura e apenas 4% & matéria baridnica ordindria. Esses resultados sao con-
sistentes com alguns modelos cosmolégicos inflaciondrios, os quais favorecem
Q) ~ 1, de modo que uma parte importante do Universo consistiria de matéria
nao barionica, ou matéria bariénica nado luminosa (planetas, anas marrons,
buracos negros, gas intergaldctico quente, etc.) e de energia escura.
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EXERCICIOS

21

2.2

2.3

2.4

2.5

Resultados observacionais da nucleossintese do Big Bang sugerem um
valor para a razdo de bérions sobre fétons 7 ~ 6.1 x 10719, Qual ¢é
a densidade barionica (g/cm?) correspondente a este valor? Compare
seu resultado com determinacoes recentes da densidade, pg ~ 4 — 5 X
1073 g/cm3.

Mostre que a relagao (2.33) pode ser colocada na forma (2.34), onde
O = 1.30 MeV.

A maior parte das determinacoes da abundéancia pregalactica de He me-
dida por massa estd no intervalo

023 <Yp <0.25

Qual é o intervalo correspondente para a abundancia pregalactica de He
por nimero de dtomos, nye/ny?

A figura abaixo mostra abundancias de He por massa Y em regioes HII ex-
tragalacticas em funcao da abundancia de oxigénio por niimero de dtomos
relativa ao H, no/ng = O/H. Faca um ajuste aproximado da relacao
Y = f(O/H) na forma Y = a + b(O/H). Qual é o valor da abundéancia
pregalactica de He, Y,,? Estime o valor da razao entre o enriquecimento
de He e dos elementos pesados, AY/AZ.

0.3

0 50 100 150

108(0/H)

A abundancia primordial de 2H ¢ da ordem de 107°, enquanto que a
abundancia de “He ¢ da ordem de 10~!. Apesar disto, o 2H é um
barémetro melhor que o *He. Por que isto ocorre?
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2.6 As abundancias de "Li em estrelas de baixa metalicidade, com [Fe/H]
< —2, tém valores médios €(Li) ~ 2.2. Previsdes da nucleossintese do
modelo padrao do Big Bang indicam ¢(Li) ~ 2.65. Qual é a razao média
entre as abundancias previstas e as observadas?
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NUCLEOSSINTESE ESTELAR

3.1 INTRODUCAO

Neste capitulo estaremos interessados basicamente em processos de nucle-
ossintese estelar que afetam a evolucao quimica da Galaxia e as determinacoes
dos yields estelares. Para a melhor compreensao desses processos, é necessario
um conhecimento dos principios basicos da evolucao estelar, descritos em tex-
tos como os de Clayton (1984), Kippenhahn et al. (2012) e Maciel (1999).
Resumos das principais etapas da evolucao estelar podem ser também encon-
trados em Matteucci (2012) e Pagel (2009).

De maneira esquemaética, podemos considerar os processos astrofisicos de
nucleossintese em trés grandes classes, que compreendem: (i) a nucleossintese
primordial, (ii) a nucleossintese estelar e (iii) a nucleossintese interestelar. O
primeiro destes processos leva & formacao de D, *He, *He e “Li, essencialmente,
como foi visto no Capitulo 2, tendo ocorrido nos primeiros minutos apés o Big
Bang. A nucleossintese estelar ocorre constantemente em estrelas, de forma
quiescente, como na transformacao de H em He na sequéncia principal, ou
de forma explosiva, como ocorre nos processos nucleossintéticos associados
as explosoes de supernovas. Finalmente, a nucleossintese interestelar inclui
essencialmente os processos de espalagao (spallation), pelos quais a interacao
dos raios césmicos com o gas interestelar produz os elementos leves Li, Be, B,
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como serd visto no Capitulo 4. Neste capitulo, vamos estudar os principais
processos nucleossintéticos associados com as estrelas em sua evolucao. Além
dos textos ja mencionados, uma discussao interessante e acessivel pode ser
encontrada no livro Cauldrons in the Cosmos, de Rolfs e Rodney (2005).

3.2 QUEIMA DE H

O processo de queima de H ocorre nas estrelas da sequéncia principal
pela cadeia préton-préton e do ciclo CNO. A cadeia pp é importante para
temperaturas na faixa 7' < 2 x 107 K, ocorrendo nas formas pp-1, pp-2 e pp-3:

pp-1
"M+ '"H— 2H+et +1, (3.1)
H+ 'H— *He+~y (3.2)
SHe + 3He — *He + 2('H). (3.3)

(3.3) pode ser substituida por
*He + “He — "Be + 1. (3.4)

O deutério (?°H) é destruido nessas temperaturas. A energia produzida ¢é de
26.7 MeV = 4.27x107° erg. O neutrino escapa da estrela, levando parte dessa
energia.

pp-2
Neste caso, ocorrem as reagoes (3.1), (3.2), (3.4) e

Be+ e~ — Li+u, (3.5)
Li+ 'H — 2(*He). (3.6)
O 7Li é destruido nessas temperaturas.

pp-3

Neste caso, ocorrem as reagoes (3.1), (3.2), (3.4) e
Be+ 'H— ®B++y (3.7)

B — ®Be+em + 1, (3.8)
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*Be — 2(*He). (3.9)

As reagoes geralmente sao rapidas, com excecao de (3.1), que envolve a in-
teracao fraca e tem um escala de tempo da ordem de 10! ano.

O ciclo CNO depende fortemente da temperatura e necessita maiores
temperaturas, T > 2 x 107 K, pois requer a disponibilidade de carbono, en-
volvendo as reacoes

2+ 'H— BN+4+~y (3.10)
BN — BC+em +r, (3.11)
Bo4+ 'H— MN+y (3.12)
UN+ 'H— B0+4y (3.13)
0 — YN+et +r, (3.14)
BN+ 'H — 2C+ ‘He (3.15)

que correspondem ao ciclo CN. Nesse ciclo, quatro prétons sao transformados
em um ntcleo de *He. H4 aniquilacdo de elétrons-pdsitrons e os neutrinos
escapam da estrela.

Alternativamente, no ciclo ON ocorrem as reagoes (3.10)-(3.14), mais

BN+ 'H— %0+~ (3.16)
YO0+ 'H— "F4ny (3.17)
YF— YO +em +u, (3.18)
"0+ 'H— "N+ ‘He. (3.19)

Além da transformacdo de quatro prétons em um ntcleo de “He, hd um au-
mento de '*N. A parte principal do ciclo envolve C e N, embora o ciclo ON,
que tende a destruir parte do O, seja eventualmente considerado responsével
pelas correlagoes inversas encontradas para as abundancias de N/O e He/H
em nebulosas planetarias. Para temperaturas mais altas, outros ciclos passam
a ocorrer, envolvendo o 2°Ne-?3Na e 24Mg-2"Al. Neste ciclo, os nicleos de
CNO agem como catalisadores, sendo recuperados no final do processo. Con-
sequentemente, as abundancias de CNO permanecem constantes, embora suas
abundancias relativas se modifiquem, devido as diferentes taxas das reagoes,
com um aumento na abundéancia de N e redugio da razao O/N.
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3.3 QUEIMA DE HE

Para temperaturas mais altas, T > 10® K, nas condicdes dos interiores
estelares, a abundancia de “He é significativamente alta para haver reacoes
envolvendo 3 particulas, ocorrendo o processo triplo-a de queima de He,

‘He + *He — ®Be + 1 (3.20)

®Be + ‘He — '2C* — 2C++. (3.21)

Tabela 3.1 - Propriedades médias das estrelas na sequéncia principal de idade zero (SPIZ).

M log L/Le  Tef tipo My tsp ttot
M) (K) (Gano) (Gano)
120 6.2 53000 0.0030 0.004
60 5.7 48000 0.0035 0.004
40 5.4 44000 O5 -5.6 0.0044 0.005
20 4.6 35000 O8 -5.0  0.0082 0.009
12 4.0 28000 BO.5 -4.0 0.016 0.018
7 3.3 21000 B2 -1.5 0.043 0.048
5 2.8 17000 B4 -0.8 0.094 0.107
3 1.9 12200 B7 -0.2 0.35 0.440
2 1.2 9100 A2 1.4 1.2 1.36
1.5 0.68 7100 F3 3.0 2.7
1.0 -0.16 5600 G5 5.2 10.0
0.9 -0.39 5300 KO 5.9 15.5
0.8 -0.61 4900 K2 6.4 25

A energia produzida é de 7.27 MeV. Este processo ocorre na fase posterior
a saida das estrelas da sequéncia principal. Para estrelas com massas entre
1 Mg e 10 My, as temperaturas efetivas estao no intervalo 3.7 < T,y < 3.5 e
luminosidades 2.5 < log L/ Ly < 4.0, aproximadamente.

Podemos ter uma idéia mais precisa das propriedades estelares e escalas
de tempo envolvidas nos processos de nucleossintese estelar observando os
dados da Tabela 3.1, para estrelas com massas iniciais entre 0.8 Mg e 120 Mg
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na sequéncia principal de idade zero (SPIZ), com metalicidade solar, aproxi-
madamente Z = 0.02. A colunas 1 a 5 mostram as massas, luminosidades,
temperaturas efetivas, tipos espectrais, e magnitudes absolutas visuais. A
coluna 6 mostra as escalas de tempo médias de duracao da fase de sequéncia
principal, e a coluna 7 a escala de tempo total, até o ramo das gigantes.

A coluna 6 mostra as escalas de tempo ¢, até o final da queima de H
no nucleo, enquanto que a ultima coluna, t;,;, representa a escala de tempo
até o final da queima de C ou de He, conforme o caso. Por exemplo, para
M = 1Mg e metalicidade solar, temos ts, = 10.0 Gano, e para M = 20 M
temos t, = 8.2 Mano.

3.4 YIELDS ESTELARES: ESTRELAS DE MASSA
PEQUENA E INTERMEDIARIA

As estrelas de massas pequenas e intermedidrias (M < 8Mg) tém um
papel importante na queima de H e He, produzindo principalmente He, C, N e
elementos-s. Apds deixar a sequéncia principal, a estrela tem um nicleo inerte
de He, circundado por uma camada de queima de H. Com o prosseguimento da
evolucao, inicia-se no ramo das gigantes a queima de He, que se processa até
a formacao de um caroco inerte de C, O circundado por camadas sucessivas
de queima de He e H, ja no ramo assintético das gigantes (AGB, asymptotic
giant branch, Figura 3.1).

nucleo de C, O inertes
camada de queima de He
camada de queima de H

envelope de H inerte

Figura 3.1 - Estrutura de uma estrela no ramo assintético das gigantes.

Neste estdgio, a estrela perde massa a uma taxa da ordem de dM/dt ~
107" Mg /ano. Por exemplo, com uma massa inicial M, ~ 1M, apds cerca
de 105 ano a estrela terd uma massa ~ 0.9Mg, da qual cerca de ~ 0.2M
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ficara na nebulosa planetéria ejetada, restando a massa My, ~ 0.7My, carac-
teristica de uma ana branca. As progenitoras das estrelas centrais de nebu-
losas planetarias e anas brancas com massas no intervalo mencionado tém na
sequéncia principal tipos espectrais entre os B mais frios e os G iniciais.

Os processos mais importantes que ocorrem nestas estrelas sao os 3 even-
tos de dragagem (dredge up), em que zonas convectivas penetram nas ca-
madas inferiores da estrela e trazem (“dragam”) algumas espécies até as ca-
madas mais externas, modificando portanto a composicao quimica das atmos-
feras futuramente ejetadas como nebulosas planetdrias. A primeira dragagem
transporta essencialmente '3C e "N para a superficie, aumentando N, e
diminuindo a razao '3C/!2C; na segunda, que ocorre somente para estrelas
com massas acima de cerca de 2-3 M, ha um aumento na abundancia de *He
e a conversao de C e O em “N. Na dragagem final, aparentemente hd um
aumento de C e de elementos-s.

O resultado global da evolugao dessas estrelas é um aumento na abun-
dancia de He. Do ponto de vista dos modelos de evolucao quimica, este
aumento pode ser caracterizado pelos yields estelares. A palavra yield, como
usada inicialmente no trabalho pioneiro de Tinsley (1980), significava essen-
cialmente a relagao entre a massa de um ou mais elementos criados e ejetados
em uma geracao de estrelas e a massa que permanece armazenada em es-
trelas de baixa massa e remanescentes estelares. Existem de fato diferentes
definicoes do yield, correspondendo por exemplo ao yield estelar, o yield total,
o yield efetivo, etc. Atualmente, em sua definicdo mais usual, o yield refere-se
a massa de elementos produzidos e ejetados por uma estrela de massa inicial
M e metalicidade Z. O céalculo dos yields é complexo, e depende das hipdteses
admitidas nos modelos utilizados de evolucao estelar, de modo que nao ha um
conjunto definitivo destes parametros. Os yields dependem, além da massa
inicial da estrela, de sua composi¢ao quimica, e, naturalmente do elemento
considerado.

Os produtos da nucleossintese estelar dependem em primeiro lugar da
massa da estrela e, em menor grau, de sua composicao quimica. QOutras
caracteristicas importantes sao as taxas de perda de massa e a participagao em
sistemas binarios. Os elementos produzidos podem ser caracterizados como
“primdrios”, sintetizados diretamente a partir de H e He, ou “secundarios”,
que requerem algum processamento anterior. As taxas de perda de massa
aumentam com a metalicidade, de modo que estrelas com Z < Z; tendem a
ter uma perda de massa moderada, o que se reflete na quantidade de elementos
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pesados produzida. Como exemplo, a Tabela 3.2 mostra a massa produzida
(em Mg ) de elementos primdrios em estrelas de massa inicial M; com meta-
licidades baixas (Z = 0.001) e baixas taxas de perda de massa. Os valores
dados sao valores tipicos, e podem sofrer alguns reajustes, especialmente no
caso do C. A coluna 2 d4 a massa final da estrela, apds a queima de He (massas
pequenas) ou de carbono (massas maiores). A coluna 3 mostra a massa do
nucleo de He no final da queima de C ou He, e a coluna 4 mostra a massa do
ntcleo de CO no final da queima de C ou He. As demais colunas mostram as
massas produzidas de He, C, O, e elementos pesados.

Tabela 3.2 - Producao de elementos primdrios: estrelas de baixa metalicidade e pequena taxa

de perda de massa.

M; Mf Mg Mco He C o) z
120 81 81 59 9.8 088 35 42
85 62 62 38 81 072 23 27
60 47 28 25 6.0 070 14 17
40 38 17 14 42 055 68 10
25 25 9 7 3.5 040 24 44
20 19 7 5 2.1 030 1.3 29
15 15 5 3 1.6 020 046 1.5
12 12 4 2 1.4 010 015 0.8
9 9 3 2 1.0  0.06 0.004 0.3
5 5 1 1 0.45

3 3 0.09

Nas estrelas com maiores metalicidades (Z ~ Z) e taxas de perda de
massa mais altas, a ejecao de parte dos elementos pesados ocorre no préprio
vento, como é o caso de He e C, deixando a estrela com uma massa final
menor, como pode ser visto na Tabela 3.3. Para as estrelas mais massivas
(M ~ 120 M), a maior parte do material produzido e ejetado esta no vento,
e nao no ejeto final; nas menos massivas (M ~ 20 M) as duas quantidades
sao semelhantes, enquanto que para M < 20 My a ejecao final domina. As
colunas referentes ao He, C, O, e Z mostram a soma das quantidades pro-
duzidas e ejetadas no vento e no ejeto final, que pode ser uma supernova ou
uma nebulosa planetaria. Para as mais massivas a principal componente é a
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matéria ejetada no vento, enquanto que para as estrelas de menor massa a
contribuicao do ejeto final (supernova ou nebulosa planetéria) é dominante.

Tabela 3.3 - Produgao de elementos primaérios: estrelas de alta metalicidade e altas taxas de

perda de massa.

M; My He C O Z

120 2.4 427 8.0 0.2 10.1
85 3.5 16.7 13.5 4.0 19.3
60 3.0 135 7.2 1.4 9.8
40 3.6 6.1 4.9 2.1 8.0
25 11.3 1.5 0.3 2.6 4.5
20 14.0 1.6 0.22 1.3 2.7
15 13.6 1.4 0.14 04 1.3
12 11.5 1.2 0.0 0.1 0.7

9 8.6 0.9 0.03 0.0 0.2
5 4.9 04
3 3.0 0.1

Exemplos de yields de alguns elementos em estrelas de massa intermedia-
ria com metalicidade solar (Z ~ Z; ~ 0.020) estao mostrados na Figura 3.2
para *He, 12C, N, e 160, segundo determinacdes de A. Karakas e colabo-
radores. Resultados detalhados de yields para os demais elementos podem ser
encontrados na bibliografia anexa. Nesse caso, os yields representam a massa
ejetada dos elementos para estrelas com massas iniciais dadas pelos valores
nas abcissas. Para estrelas com metalicidades baixas, Z ~ 0.001, os resul-
tados podem ser diferentes, mas o comportamento com a massa da estrela é
aproximadamente o mesmo.

Estrelas de massa intermedidria em sistemas bindrios podem dar uma
contribuicao diferenciada a nucleossintese, em particular pela formacao de
supernovas de tipo Ia. Nesse caso, temos tipicamente uma ana branca de
ntucleo CO acrescentando matéria de uma companheira, em geral uma estrela
gigante vermelha. Essa matéria é processada na estrela, produzindo a ignicao
do nucleo de carbono. O gés processado propaga-se para fora, com a ejecao de
material contendo diversos elementos pesados, como ?8Si e 5Fe. A tabela 3.4
mostra algumas estimativas da massa ejetada de alguns elementos e a fracao
logaritmica relativa ao 55Fe.
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Figura 3.2 - Exemplos de yields de estrelas de massa pequena e intermedidria com metalicidade

solar.

Tabela 3.4 - Producao de elementos pesados em supernovas de tipo Ia para uma ana branca de

CO com uma massa solar.

Elemento M (M) [X;/X56]
2\g 0.09 -1.1
28g; 0.16 -0.3
32g 0.08 -0.4
367, 0.02 0.3
40, 0.04 0.1
54pe 0.14 0.6
56, 0.61 0.0
58Ni 0.06 0.4
Cr-Ni 0.86

Um dos resultados mais importantes da nucleossintese estelar é a sepa-
racao entre as contribuicoes de estrelas de massa pequena e intermedidria e as
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estrelas massivas para a formacao dos elementos. As estrelas menos massivas
contribuem principalmente para a formacao de elementos leves, como He e
C, mas no caso de sistemas bindarios, a formacao de supernovas de tipo Ia é
responsavel por um conjunto maior de elmentos. Da mesma forma, as estrelas
massivas dao origem a supernovas de tipo II, que naturalmente tém uma
contribuigao importante na formacgao de diversos elementos.

Abundancia relativa ao Sol
Abundancia relativa ao Sol

Abundancia relativa ao Sol

[l | | 1
20 40 60

A
Figura 3.3 - Formagao dos elementos quimicos. Contribui¢do de supernovas tipo Ia (a), tipo II

(b) e total (¢) em fungdo da massa atémica.

A Figura 3.3 mostra um resumo das principais contribuicoes vindas das
supernovas tipo Ia (Figura 3.3a) e das supernovas de tipo II (Figura 3.3b),
enquanto que a Figura 3.3c mostra a contribuicao conjunta dos dois casos. A
ordenada mostra o logaritmo da razao entre os produtos da nucleossintese em
supernovas tipo la e as abundancias no sistema solar em funcao do nimero de
massa. Podemos ver que elementos como Cr, Mn, Fe, Ni, sao essencialmente
formados nas estrelas de baixa massa, enquanto que elementos como O, Ne,
Na, Mg, sao originados basicamente pelas supernovas de tipo II.

Alguns elementos Si, S, Co tém contribui¢oes importantes nos dois ca-
sos. Portanto, de modo geral, os principais elementos quimicos tém suas
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abundancias solares total ou parcialmente explicadas por estes processos.

Podemos também ter uma idéia da contribuicao das supernovas de tipo
Ia para a metalicidade considerando uma taxa de supernovas da ordem de
uma por século durante um periodo de 10 Ganos, de modo que temos cerca
de (1/100) 10'® ~ 10® objetos; Da tabela 3.4, cada supernova produz cerca
de 0.6 M, de Fe, de modo que a massa total de Fe produzida é (108) 0.6 ~ 6 x
10" M. Adotando cerca de 10! My para a massa da Galéxia, a abundancia
decorrente de Fe por massa é de 6 x 107/10'! ~ 1073, que é semelhante ao
valor de Zp. que obtemos da tabela 1.1, Zp, >~ Zp.(®) ~ 1073,

3.5 YIELDS ESTELARES: ESTRELAS MASSIVAS

As estrelas com massas até cerca de 8 My na sequéncia principal in-
terrompem a queima nuclear com a formacao de um caroco degenerado de
carbono e oxigénio, o qual procedera sua evolugao aos estagios de estrela cen-
tral de nebulosa planetdria e and branca. As estrelas mais massivas, com
massas no intervalo 8 < m(Mg) < 100, que correspondem aos tipos espec-
trais O, B na sequéncia principal, continuam a queima dos elementos pesados
com a queima do C a temperaturas da ordem de 7' ~ 10° K pelas reacoes

20+ He — %0 +4 (3.22)
%0 + *He — ?°Ne + v (3.23)
0Ne + *He — ?*Mg + v (3.24)
ou ainda
204+ 20 — 2°Ne +*He (3.25)
20+ 2C — BNa+ 'H (3.26)
2c+ 20— #Mg+n. (3.27)

Para T > 10° K, a queima do Ne se processa pela reacao de fotodesintegracao
Ne + v — %0+ *He. (3.28)

A particula alfa produzida pode penetrar a barreira de potencial, causando
as reacoes
'Ne + “He — Mg+~ (3.29)
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2(*Ne) — 0 + 2*Mg + ~. (3.30)

Outros processos se seguem, como a queima de Mg, Si, S e Ar pelas reagoes

Mg+ *He — Si+ vy (3.31)
BSi+ "He — 32S 4~ (3.32)
328 + *He — FAr+ 4 (3.33)

AT+ He — *°Ca+ 1. (3.34)

Estes elementos sao nicleos a, e o processo descrito é o processo «, pois as
reagoes envolvem a captura de uma particula alfa. De modo geral, as reagoes
de queima dos elementos pesados prosseguem até o °°Fe, com Z = 26, a partir
do qual as reacoes deixam de ser exotérmicas. A queima no carogo estelar é
acompanhada pela queima nas cascas vizinhas, levando a uma estrutura tipo
casca de cebola, como visto na Figura 3.4, apropriada para uma estrela de 25
Mg de metalicidade solar nas fases pré-supernova e explosiva.

AM/M

log T 95 89 87 83 7.0
log o 63 45 38 30 -20

Figura 3.4 - Estrutura em casca de cebola de uma estrela com 25 massas solares.

Note-se a estratificacao resultante, em que os elementos do grupo do Fe
estdo localizados mais internamente nas regides onde 7' > 10? K e p > 106
g/cm3. Apés a formacao dos elementos do grupo do Fe, estas estrelas sofrem
um colapso do ntucleo, produzindo uma onda de choque que leva a nucle-
ossintese explosiva. As massas apropriadas estao no intervalo aproximado de
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8-30 M. Massas muito superiores a este limite levam a formacao de buracos
negros.

Os processos até agora considerados sao processos de nucleossintese qui-
escente, correspondendo a queima nuclear hidrostdtica. Com o prosseguimento
da evolucao, as estrelas massivas atingem o estagio de supernova tipo II, com
a formagao de uma estrela de néutrons, ocorrendo a nucleossintese explosiva,
devido ao sibito aquecimento causado pelo choque. Estes processos, as vezes
chamados processos-e, modificam fortemente a composicao quimica das estre-
las, em particular para pesos atomicos Z > 30. Incluem fotodesintegracoes,
com produgao de particulas alfa (v, «), prétons (v, p) e néutrons (y,n), e pro-
cessos de captura destas particulas, («,7), (p,7), (n,7), como veremos na
secao 3.6.

Abundancias tipicas dos elementos modificados em explosoes de super-
nova de tipo II com massas na faixa de 10-50 My tomadas em relacao ao
Sol, estao mostradas na Figura 3.3b. Os elementos mais fortemente afetados
sao Al, Na, Si, Ne, Mg, P e S, incluindo em geral o oxigénio, elementos-a e
elementos-s. Como vimos, na Figura 3.3a estao mostrados resultados equiva-
lentes para supernovas de tipo Ia, associadas a sistemas binarios. Neste caso,
os elementos mais afetados sao Fe, Ni, Mn, Co e Cr. A Figura 3.3c mostra os
resultados combinados para os 2 tipos de supernovas, admitindo uma razao
SN II/SN Ia = 10. Vemos que, de modo geral, os processos nucleossintéticos
vistos conseguem explicar satisfatoriamente as abundancias observadas no sis-
tema solar. As estrelas massivas fornecem a maior parte dos elementos até
o grupo do Fe nas estrelas de populagao II e aqueles elementos com Z > 20
para as estrelas de populagao I. Os elementos O, Ne e Mg sao produtos da
queima hidrostatica, e S, Ar, Ca e Fe, da nucleossintese explosiva.

As estrelas massivas sofrem também um intenso vento estelar com taxas
de até cerca de dM/dt ~ 10~5Mg /ano, o que pode afetar bastante a com-
posicao quimica pré-supernova. Um resultado importante da evolucao destas
estrelas refere-se a fracao ejetada (stellar yield) dos diferentes elementos em
funcdo da massa da estrela. A contribuicdo dos ventos estelares é mais in-
tensa nas estrelas massivas de metalicidade solar, em particular com relacao
aos elementos mais pesados. As estrelas menos massivas tem principalmente
sua contribuigdo nos elementos He e C. Como foi mencionado, as estrelas
muito massivas, acima de 50 My, aproximadamente, podem formar buracos
negros, de modo que sua contribuicdo a nucleossintese restringe-se aos ele-
mentos ejetados nos ventos estelares, como C, N, O e Ne.

Os resultados obtidos para os yields sao geralmente aceitos, embora deva
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ser mencionado que os calculos dependem de diversos parametros relacionados
com a evolugao estelar, como o tratamento dado a perda de massa, a presenca
de overshooting e a metalicidade estelar. A bibliografia anexa mostra algumas
das referancias mais importantes, como por exemplo Woosley e Weaver (1995)
e Nomoto et al. (2013). Os célculos aplicam-se a diversos elementos e estrelas
com massas entre 10 e 40 My e metalicidades no intervalo 0 < Z < 0.020.
Um exemplo recente estd mostrado na Figura 3.5, onde a ordenada mostra
as massas dos remanescentes e ejetadas em funcao da massa da progenitora
com metalicidade solar (Z = Zg). A curva tracejada representa a massa do
remanescente, e a cheia mostra e massa do remanescente incluindo os metais
ejetados.

L ejetado
o L |
| ,
2
: L |
o L |
n
ks L |
=
o L |
[ remanescente 1
o L /‘ O B S S S H R
0 10 20 30 40

M(M,)

Figura 3.5 - Massas remanescentes e ejetadas em fungdo da massa da progenitora para estrelas

de metalicidade solar.

Outro exemplo do cédlculo dos yields estd mostrado na Figura 3.6 para o He
(Figura 3.6a) e elementos pesados, Z (Figura 3.6b) em estrelas de metalici-
dade solar. Sao apresentados 3 resultados diferentes para os mesmos yields,
segundos diferentes pesquisadores, como indicado pelas iniciais. Nesse caso, a
acao dos ventos estelares é importante, e parte do He é produzido no vento.
Consequentemente, a perda de massa aumenta o yield de He e diminui os
yields dos elementos pesados, uma vez que ha menos He para ser processado
na nucleossintese. Para o cédlculo efetivo das prescricées de nucleossintese em
modelos de evolucdo quimica, usa-se frequentemente a matriz de producdo
estelar (capitulo 11), introduzida por Talbot e Arnett (1973). Nesse caso, é
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necessario determinar os elementos da matriz Q;;(m), definidos como a fracao
da massa da estrela originalmente na forma do elemento j que é ejetada na
forma do elemento 1.
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Figura 3.6 - Yields de He (a) e metais (b) em fun¢do da massa inicial para estrelas de metali-

cidade solar.

3.6 PROCESSOS DE CAPTURA DE NEUTRONS

Os elementos acima do grupo do Fe nao sao produzidos pelos proces-
sos mencionados até agora, uma vez que as reacoes de fusdo necessarias sao
endotérmicas. Além disso, no caso de particulas carregadas, a repulsao eletros-
tatica aumenta com o peso atomico, o que torna esses processos mais dificeis.
Os elementos mais pesados sao produzidos essencialmente por dois processos
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de captura de néutrons, o processo-s (slow) e o processo-r (rapid), dependendo
do fluxo de néutrons disponivel. Nestes processos, um nicleo semente, como
56Fe, captura néutrons produzidos por diversas reacoes nucleares, por exemplo

BCtra— %0+n (3.35)
"O+a — Ne+n (3.36)
BO+a— *Ne+n (3.37)
ANe+a — *Mg+n (3.38)
2ZNe+a — *Mg+n (3.39)
BMg +a — BSi+n (3.40)
Mg+ a — 2Si+n (3.41)

formando sucessivamente elementos mais pesados. A captura de néutrons leva
inicialmente a formacao de isétopos mais pesados do mesmo elemento, os quais
tornam-se mais instaveis a medida que seu niimero de néutrons aumenta. O
processo continua com a emissao de um elétron, formando novo elemento com
a mesma massa, mas com uma carga elétrica aumentada de uma unidade. As
reagoes podem ser escritas genericamente como

(Z,A)+n — (Z,A+1)+~
(Z,A+1) — (Z+1,A+1)+e (3.42)

A ocorréncia do processo-s ou processo-r depende do tempo de captura
do néutron em comparacao com a escala de tempo de decaimento-3. Se esse
tempo é longo em relagao ao decaimento-3, temos o processo-s, caso contrario
temos o processo-r. No processo-s, que ocorre em gigantes frias, a captura se
da em escalas de tempo longas com relacao a escala de tempo de decaimento
B, que pode ser da ordem de alguns minutos a milhées de anos. Alcanca até
0 299Bij com Z = 83. Um exemplo do processo-s, em que o Fe atua como
semente, estd mostrado na figura 3.7. Neste caso, um nicleo semente, como
56Fe pode capturar néutrons formando °"Fe, *8Fe, *Fe e, por decaimento-£,
%9Co, que de forma andloga produz %°Ni, etc. As retas inclinadas mostram a,
ocorréncia do decaimento-f3, quando é emitido um elétron e~ e um antineu-
trino de elétron, 7,.
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Figura 3.7 - Exemplo do processo-s.

Numero de néutrons

No processo-r, a captura é seguida de decaimento 3, aplicando-se aos
nuclideos nao alcancados pelo processo-s e aqueles além do 2°?Bi, ocorrendo
basicamente em explosoes de supernovas de tipo II. A Figura 3.8 mostra es-
quematicamente as regides no diagrama do nimero de prétons Z em fungao
do niimero de néutrons onde se aplicam os processos s e r.

Protons

= (.
130 140

Neutrons

i —" i
150 160 170 180

Figura 3.8 - Trajetérias dos processos-s e processo-r.

Vamos estimar o fluxo de néutrons no processo-s. Considerando tempe-
raturas da ordem de T" ~ 10® K, obtemos uma velocidade média da ordem

2kT
0~/ — ~10° cm/s.
V. m,

de

(3.43)
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onde m, é a massa do néutron. As escalas de tempo variam bastante, po-
dendo atingir a faixa de bilhGes de anos. Considerando uma escala de tempo
tipica 7 ~ 300ano ~ 9 x 10%s, e uma secao de choque média ¢ ~ 100mb
~ (100)(10723)(10=24) ~ 10~2° cm?, obtemos para a densidade de néutrons

1
Np ~ — ~107 cm™ (3.44)

de modo que o fluxo de néutrons é
bp ~npt ~ 10" cm™2 s (3.45)

Calculos mais detalhados mostram que as temperaturas e densidades podem
atingir cerca de uma ordem de grandeza acima dos valores obtidos. Estes
valores sao consistentes com os parametros das camadas de queima de He
caracteristicas das estrelas gigantes frias. De fato, s@o observadas correlagoes
entre elementos-s como Y e Nd e abundéncias de C em estrelas gigantes frias
de tipos M, MS, S e N.

No caso do processo-r, as escalas de tempo sao mais curtas, inferiores
a escala de decaimento [, tipicamente da ordem de 0.001 — 1 s. Tomando
como limite superior 7 < 1073 s, e T' ~ 10° K, temos v ~ 4 x 10% cm/s; com
o ~ 1072% cm?, obtemos n,, > 10 cm™3 e ¢,, > 10?” cm ™2 s~!. Valores mais
corretos indicam n,, ~ 10?4 cm™3, o que corresponde a um fluxo ¢, ~ 1032
cm~2 s~!. Estas condicoes poderiam em principio estar presentes nas regioes
densas nas imediagoes de uma estrela de néutrons, nos estagios iniciais da ex-
plosao de uma supernova, o que é consistente com observagoes da distribuicao

de abundancias no sistema solar.

Um outro processo que pode também ocorrer para os elementos com
massa atomica A > 76 é o processo-p, de captura direta de prétons, da forma

X+ p— Y+7. (3.46)
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Figura 3.9 - Abundancias de elementos s, r e p.

Na Figura 3.9 podemos ver curvas de abundéancias relativas log n(X) /n(H)
para os 3 processos mencionados em fun¢do do nimero de massa, sendo o
processo-s representado pelos circulos cheios, o processo-r pelas cruzes e o pro-
cesso-p pelos circulos vazios. Os simbolos estao ligados por linhas para facilitar
a leitura. No sistema solar, sao produzidos principalmente pelo processo-s os
elementos Y (Z = 39, 89%), Ba (Z = 56, 89%), Sr (Z = 38, 86%), Zr (Z = 40,
80%), La (Z = 57, 75%) e Ce (Z = 58, 77%). Pelo processo-r sao produzidos
os elementos Eu (Z = 63, 97%), Dy (Z = 66, 88%) e Sm (Z = 62, 70%).
Divididos igualmente entre os dois processos estao os elementos Rb (Z = 37),
Pr (Z = 59) e Nd (Z = 60).

EXERCICIOS

3.1 Mostre que a energia produzida por grama de matéria pela conversao de
H em He corresponde aproximadamente a 70% do total das reacoes de
fusdo nuclear em estrelas semelhantes ao Sol. Admita que estas reagoes
ocorrem até a fusdo do °°Fe e considere que na conversao de H em He a
energia liberada por grama é AE/g ~ 6.4 x 10% erg/g.

3.2 Na formacao de ?C pelo processo triplo-a (eq. 3.20), a massa do ®Be é
maior que a massa dos dois nicleos de *He. A energia necessaria para
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3.3

3.4

3.5

a reacao ocorrer ¢ de 91.8 keV. Qual é a diferenca entre as massas dos
nucleos envolvidos na reacao?

Use as massas e tempos na sequéncia principal dados pela tabela 3.1
e obtenha um ajuste polinomial de segunda ordem da forma logt,, =
a+blog M + c(log M)?, onde tg, estd em anos e M em massas solares.
Compare as constantes a, b, ¢ determinadas com valores mais precisos
determinados por Bahcall e Piran (1983), que sao a = 10.03, b = —3.56
e c=1.0.

Considere a ejecao de 0O pelas supernovas de tipo II de acordo com
os dados relacionados na tabela 3.3. Adotando uma produgao média de
160 de 2 M, por estrela, e supondo uma taxa de uma supernova a cada
100 anos durante 10 Ganos, qual seria a abundancia de 'O por massa
devida a esse processo, Z(0)? Considere a massa total da Galdxia como
Mg ~ 10" M. Compare seu resultado com o valor de Z(O) obtido a
partir da abundancia solar ¢(O) = 8.7.

Admita que 65% da abundancia de Fe no Sistema Solar foram produzidos
por supernovas de tipo Ia, e 35% pelas supernovas de tipo II. Qual é a
abundancia relativa que foi produzida pelas supernovas de tipo II medida
por nimero de atomos, nge/ny?
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NUCLEOSSINTESE INTERESTELAR

4.1 INTRODUCAO

Vimos no capitulo 2 que os isétopos D, 2He, *He e “Li sao formados basi-
camente pela nucleossintese primordial, cerca de 3 minutos apds o Big Bang.
De modo geral, os elementos leves sao destruidos pelas reagoes nucleares que
ocorrem no interior das estrelas, com excecao do *He, que é sintetizado a partir
do H, de modo que sua abundancia tende a aumentar com a evolucao galactica.
Assim, o principal processo de formacao desses elementos, apds o Big Bang, é
a chamada nucleossintese interestelar, que inclui essencialmente os processos
de espalagao (spallation), pelos quais a interagao dos raios césmicos com o gas
interestelar produz os elementos leves Li, Be, B. Reacoes de espalagao podem
também ocorrer na superficie de estrelas ou em sua vizinhanca, por meio de
interacoes com particulas energéticas produzidas na prépria estrela. Neste
capitulo, vamos estudar os principais processos de formacao desses elementos
no espago interestelar.

4.2 PRODUCAO DOS ELEMENTOS LEVES

A producéao dos elementos leves, como Li, Be e B néo é estritamente um
processo de nucleossintese estelar, acreditando-se que estes elementos sejam
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produzidos esssencialmente pelo processo de espalagao (spallation) no meio
interestelar. Vamos considerar brevemente alguns fatos associados a produgao
destes elementos.

Examinando as abundéancias observadas no sistema solar (ver figura 1.8),
observamos que as abundancias destes elementos leves sao muito baixas, o
que reflete o fato de que eles nao sao geralmente produzidos pelas reagoes de
queima hidrostatica, sendo destruidos em temperaturas acima de ~ 10° K.
Vimos que os isétopos 2H, 3He, “He e "Li podem ser produzidos pela nucle-
ossintese primordial, mas os demais isétopos %Li, parte do “Li, “Be, °B e ''B
sao produzidos predominantemente pelas reacoes de espalacao no meio inte-
restelar, um processo as vezes chamado de processo-r. A espalacdo consiste
principalmente na fragmentacao de nicleos pesados que compoem o0s raios
cosmicos durante as colisdes com os atomos do gés interestelar. Inversamente,
nucleos mais leves podem colidir com elementos pesados do géas interestelar,
formando também por fragmentacao elementos leves como Li, Be e B. Por
exemplo, o ''B pode ser formado por

“N4+p— M"C— B (4.1)

Este processo foi proposto inicialmente por Reeves et al. (1970), os quais
atribuiram a formacao de Li, Be e B a fragmentacao de C, N, O, Mg, Si, e Fe.
As secoes de choque para a espalacao de elementos do grupo C, N, O,
por ntcleos com energias na faixa de algumas dezenas de MeV até cerca de
100 GeV sio da ordem de 5 — 50 mb [1 mb = 1073 m? = 10727 cm?]. Os
espectros de energia dos raios césmicos sao razoavelmente conhecidos, com
fluxos na faixa de 107! — 10~% particulas s™* m~2 sr~! (MeV /nucleon) .
A propagacao dos raios césmicos pode ser descrita pelo modelo da “caixa
furada” (leaky box). Neste modelo, as fontes de raios césmicos estao uniforme-
mente distribuidas pelo disco galactico. Os raios cosmicos, em sua propagacao
pelo disco, sofrem véarios processos fisicos, como espalhamento pelos elétrons,
reacoes de espalacdo, escape para fora do disco e decaimento radioativo. A
partir da equacao de transporte para os raios cosmicos, levando em conta
estes efeitos, obtem-se uma estimativa para o fluxo de particulas energéticas
consistente com as observacoes. A escala de tempo de escape da “caixa fu-
rada” é 7 ~ 107 ano = 3 x 10'* s. Tomando uma particula energética com
E ~1GeV, 0 ~ 03ceo ~ 1072° cm?. Usando (3.44), obtemos para a
densidade do gds n ~ (709)~! ~ [(3 x 1014)(1072°)(9 x 10%)]7! ~ 4 cm~3,
que é um valor tipico para uma nuvem interestelar. As abundancias previstas
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sao aproximadamente Li/H ~ 1071°, Be/H ~ 107! e B/H ~ 10~ !°, também
consistentes com as observacoes, embora exista alguma controvérsia sobre a
evolugao das abundancias do Li na Galédxia, como foi visto no capitulo 2.

4.3 RAIOS COSMICOS

Os raios césmicos sao particulas relativisticas de alta energia, tipicamente
E ~10°—-10%eV (1 eV = 1.62 x 10712 erg), que atravessam grandes regioes
do espaco, podendo chegar até nés. Esses sao raios césmicos secundarios, pois
sdo produzidos na prépria atmosfera pelas interagoes nucleares com aquelas
particulas vindas de fora do Sistema Solar, que sao os raios cdsmicos primarios.

Figura 4.1 - Observatério Auger, Argentina.

A primeira observacao dos raios césmicos foi feita em 1912 por Hess.
Subindo em um balao a uma altura de 5000 m, ele verificou que a intensi-
dade da radiagao que descarregava um eletroscopio aumentava com a altitude.
Com o desenvolvimento das técnicas de deteccao, em especial o uso de baloes,
foguetes e satélites, o conhecimento sobre os raios césmicos aumentou sen-
sivelmente, tornando-os importantes na fisica de particulas para o estudo de
reacoes nucleares de alta energia. Com o advento dos grandes aceleradores, o
interesse nos raios cosmicos transferiu-se para a astrofisica de altas energias,
juntamente com a radiacao X e . Mais recentemente, detectores espalhados
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por uma grande area no solo tém produzidos resultados especialmente inte-
ressantes com relagao aos raios césmicos de alta energia, como o Observatério
Auger, localizado na Argentina. (figura 4.1).

Os raios césmicos consistem essencialmente de nicleos pesados, como
prétons, nucleos de hélio (particulas «), etc., além de uma componente ele-
tronica (elétrons, pésitrons). Enquanto que as particulas secundérias podem
ser detectadas no solo, as primérias o sao acima da atmosfera, onde o fluxo ob-
servado é de algumas particulas por centimetro quadrado por segundo. Além
das observacoes feitas em nossa Galdxia, os raios césmicos podem ser observa-
dos em outras galaxias, como M51, por meio da emissao sincrotron, produzida
essencialmente pela componente eletronica.

A distribuicéo das abundancias e composicao quimica dos raios césmicos
estd mostrada esquematicamente na figura 4.2, em uma escala onde a abun-
dancia do Si é igual a 100.

100)

log abundancia (Si

Figura 4.2 - Composicdo quimica dos raios cédsmicos (circulos cheios) e solar (circulos vazios).

Nesta figura, a composicao dos raios césmicos é mostrada pelos circulos
cheios, e a composi¢ao quimica “césmica”, ou seja, do sistema solar, como
vimos na figura 1.8, é mostrada pelos circulos vazios. Vemos que nesta escala a
abundancia de H nos raios césmicos é de aproximadamente 10%® ~ 3.16 x 10°,
ou seja, ng;/ng =~ 3.14 x 107% e €(Si)gpc ~ 8.5. Em contraposicdo, nesta
escala a abundancia de H solar ¢ de 10%° ~ 3.16 x 10°, ou seja, ng;/ny ~
3.14 x 1075 e ¢(Si)s ~ 7.5, em bom acordo com a tabela 1.2. De modo
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geral as curvas sao semelhantes, mas os raios césmicos tém um excesso de
elementos leves, como Li, Be e B, além dos nticleos com ntimero atéomico Z
entre 15 e 24, (Ca, Ti, Cr), aproximadamente. Elementos com Z > 30 foram
também descobertos, indicando que praticamente toda a tabela peridédica esta
representada na radiacao césmica.

Vamos considerar um feixe de raios césmicos de intensidade I;, definida
como o numero de particulas do tipo ¢ propagando-se em uma certa direcao
por unidade de area perpendicular a direcao de observacao, por unidade de
tempo e por unidade de angulo sélido. O fluxo dessas particulas é

F;, = /Ii cosf dw (4.2)

onde 6 é o angulo entre a normal a area e a direcao da velocidade da particula
e dw é o elemento de angulo sélido (figura 4.3). Em um campo de radiacao
isotropico a concentracao de particulas com velocidade v é dada por

dw

N~

ds

Figura 4.3 - Geometria para a defini¢do do fluxo dos raios césmicos.

(4.3)

Em geral as particulas tém uma distribuicao de energia, definindo-se
I;(E)dE como a intensidade de particulas de tipo i com energias entre F
e F+ dE. A intensidade de particulas com energia total £ > FEjy, ou seja, o
espectro de energia, é dada por

ME>Eﬁ—/mL@Mm (4.4)
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que é o chamado espectro diferencial. No caso isotrépico, sendo m; a massa
das particulas,

* I,(E) dE
ni(E>Ey) =4~ / —_— (4.5)
° B, Vi(E)
A energia total é
m; 62
E=E.+m;c?= ——ou— (4.6)
1 — (v2/c?)

vi(E) = c[l - (m}'ﬁ)?] v (4.7)

A densidade de energia cinética E,. para o caso isotrépico é

W = /E ni(E)dE =47 /E L(E)dE v! (4.8)

Para nucleos de nimero de massa A usa-se em geral a energia por nucleon
e = E/A e também ¢, = E./A. Essas expressoes sao validas para campos
isotropicos. Havendo alguma anisotropia, esta pode ser definida por

I~ I

— —m 4.9
Iy + 1, ( )

onde Iy e I, sao as intensidades maxima e minima de particulas observadas
em direcoes diferentes. Valores estimados para a anisotropia estao geralmente
abaixo de § ~ 0.01, podendo ser muito menores que este valor para energias
baixas.
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<« A (1 part. m™® s7Y)

—-10

log F (m® sr s GeV) !

log E (eV)
Figura 4.4 - Espectro de energia dos raios césmicos. (S. Swordy, U. Chicago)

O espectro de energia dos raios cosmicos tem sido medido ao longo dos
anos, estendendo-se até energias muito altas, como mostrado na figura 4.4. O
grafico mostra o fluxo de raios césmicos que chegam na Terra em funcao da
sua energia. Podemos notar que o fluxo de particulas diminui fortemente com
o aumento da energia, seguindo aproximadamente uma curva onde o fluxo é
proporcional & E~3. Mais detalhadamente, o fluxo apresenta um “joelho” em
energias aproximadamente de 105 eV (ponto B) e um “cotovelo” em cerca de
10 eV (ponto C). Estas caracteristicas estdo provavelmente ligadas & origem
dos raios cosmicos, um problema ainda em aberto, principalmente para os
raios césmicos de energia ultra-alta, acima de 10'° eV. Na regido abaixo de 108
eV o espectro é afetado pelo campo magnético solar, o que é conhecido como
modulacdo solar. Abaixo de cerca de 10'° eV os raios césmicos sao principal-
mente oriundos de explosoes solares. Este efeito varia com o nivel de atividade
do Sol. Acima deste valor e abaixo de cerca de 10'° eV essas particulas vém
provavelmente de explosoes de supernovas na Galaxia e choques envolvendo
restos de supernovas. Por outro lado, no extremo de maior energia, acima de
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10'? eV, o fluxo é muito baixo, abaixo de uma particula por km? por ano e
somente medidas mais recentes tém sido capazes de medir este fluxo com pre-
cisao. Nas demais regioes de alta energia do espectro de raios césmicos, sua
origem é pouco clara, podendo incluir processos galdcticos para as energias
mais baixas e processos extragaldacticos para as energias mais altas.

De modo geral, particulas de energia muito alta atravessando a atmosfera
produzem “chuveiros” que podem ser observados. O espectro observado é um
espectro nao térmico, geralmente associado a uma lei de poténcia, da forma

I(E) = constante E~7 (4.10)

onde v é o indice espectral, que pode ser diferente para diferentes intervalos
de energia. Vimos que um valor médio, valido para energias abaixo de 107
Gev/nucleon, seria v ~ 3, mas trabalhos mais detalhados sugerem um indice
entre 2.7 e 3.3.

Embora a densidade de particulas césmicas seja muito pequena, a densi-
dade de energia contida nos raios césmicos é de 10712 erg/cm? ou 1 eV/cm?,
da mesma ordem daquela do meio interestelar, como ocorre com o campo
magnético galactico. Este fato sugere uma troca de energia entre esses com-
ponentes, estabelecendo um certo equilibrio.

Idéias sobre a origem dos raios césmicos estao geralmente ligadas a sua
anisotropia. Os valores médios observados sao § ~ 10~ para energias da or-
dem de 10 eV, § < 1073 para energias da ordem de 10'* eV, e § ~ 1072 para
energias mais altas. Como vimos, alguns dos raios cdsmicos sao produzidos no
préprio Sol, em especial os de energia mais baixa, mas essa fonte nao pode ser
aplicada a maior parte da radiagao césmica observada, pois nao seria possivel
explicar a baixa anisotropia observada nem sua composi¢ao quimica. As prin-
cipais fontes sao entao as supernovas, a regiao do nicleo da Galaxia, estrelas
eruptivas, ventos de estrelas massivas e fontes extragalacticas, como galaxias,
ntcleos ativos e quasares. A polémica entre a origem galéctica e extragalédctica
parece nao ter tido vencedores, pois muitos processos fisicos diferentes atu-
ando em regides diferentes podem produzir essas particulas. De modo geral,
em baixas energias a origem é predominantemente galdctica, enquanto que
para energias acima de 107 eV por particula, a origem é extragaldctica. In-
dependente de sua origem, a aceleracao dos raios césmicos deve estar ligada a
eventos muito energéticos, como as ondas de choque produzidas nas explosoes
de supernovas ou em remanescentes de supernovas.
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4.4 ORIGEM DE LI, BE, B: REEVES ET AL. (1970)

Neste trabalho cldssico, Reeves et al. (1970) sugerem que processos de
alta energia envolvendo a acao de raios césmicos sobre o meio interestelar sao
responsaveis pelos elementos Li, Be e B presentes nas atmosferas estelares
e no sistema solar. Os autores partiram da hipdtese de que as razoes de
abundancias derivadas desses elementos devem estar associadas com processos
de alta energia, como as reacoes de espalagao, em contraposicao as reagoes
termonucleares, de baixa energia. KEsta conclusao é obtida considerando a
energia necessaria para obter os elementos leves a partir de prétons acelerados,
0 que requer uma eficiéncia extremamente alta nas estrelas. Esses processos
energéticos poderiam estar associados aos raios cosmicos, em sua passagem
através da Galdxia, ou em sua origem, que poderia ocorrer em explosoes de
supernovas ou em pulsares. Os raios césmicos sofrem o efeito da modulagao
solar, o que deve ser levado em conta na estimativa de seus fluxos de energia.
Foram considerados trés intervalos de energia para os raios césmicos, segundo
os fluxos observados, (i) E < 5MeV /nucleon, (ii) E ~ 5 — 30 MeV /nucleon,
(iii) £ > 30 MeV /nucleon. De acordo com Reeves et al. (1970), a abundancia
de Li estaria associada com a regiao de mais alta energia, enquanto que o B
seria produzido pelos raios cosmicos da regiao de energia intermediaria.

Diversas reacoes poderiam dar origem ao Li, envolvendo colisoes de pré-
tons ou particulas a (nucleos de He) com dtomos de C, N, O, ou ainda com
particulas mais pesadas. Sao consideradas as colisoes de particulas incidentes
leves com dtomos mais pesados do meio interestelar, e também o processo
inverso, em que ntucleos mais pesados interagem com o H interestelar. O
destino final dos elementos leves produzidos é diferente em cada caso, no que
se refere a termalizagdo de sua energia com os dtomos do meio interestelar.
As secoes eficazes de interacado para estas reagoes seriam da ordem de 30 a 100
mb, com médias de 50 mb e 20 mb para as regioes (ii) e (iii), respectivamente.

A taxa de formacao de atomos de Li por segundo por atomo de H inte-
restelar é escrita na forma

d(Li/H)

dt :f(qbpagbaaquaHaHeaMaf)O-) (411)

onde ¢, do, P sao os fluxos de particulas cédsmicas integradas em energia
para os prétons, particulas a e metais (C, N, O, etc.) (cm™2 s71); H, Hee M
sao as densidades de dtomos de H, He e metais (C, N, O, Ne, Mg, Si e o grupo
do Fe), f(i + j) é um fator que descreve a fragdo de ntcleos leves gerados
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no processo envolvendo as particulas (i + j), que alcancam as velocidades
térmicas do gas na Galédxia, e que depende do espectro de energia dos raios
césmicos; o(i+j) é a segao de choque correspondente (cm?). Com medidas dos
fluxos de raios césmicos disponiveis na época, Reeves et al. (1970) obtiveram
f(M+p) ~02e f(a+ a) ~ 0.4. Nesse caso, a taxa de producao de Li é
d(Li/H)/dt ~ 7 x 1072 s7!. Com este valor j& podemos ter uma idéia da
abundancia de Li, obtida por Li/H ~ d(Li/H)/dt x Tg ~ 4 x 1071°, onde
Ta ~ 13 Gano é a idade da Galaxia. Este valor é um pouco menor que os
valores observados, que sao da ordem de 10~?, como vimos no capitulo 2 e na
tabela 1.2.

Uma vez que as estrelas destroem o Li pelas reagoes nucleares, sua abun-
dancia deve ser considerada nas estrelas jovens, como as T Tauri. Nesse caso,
a abundancia requerida é Li/H ~ 1079, e o fluxo integrado [ ¢p dt ~5x 108
cm~2. Considerando a idade da Galdxia como Tz ~ 13 Gano, o fluxo médio
integrado na idade da Galdxia seria [ ¢, dt/Tg ~ 12 cm™2 s™!. Valores mais
recentes indicam o intervalo de 5 a 40 cm~2 s~! para o fluxo de prétons com
energia acima de 30 MeV. Este valor corresponde aproximadamente ao fluxo
local observado na época do minimo solar, a menos de um fator da ordem de
3. A anélise para o Be produz resultados semelhantes. Para o B, Reeves et al.
(1970) obtém uma equacao semelhante & (4.11) e a consideragao das segoes de
choque e fluxo de raios césmicos leva a um fluxo menor ou da ordem de 5 cm ™2
s~! para a regido de energia intermediaria, um pouco abaixo do obtido para
o Li. As diferencas entre os fluxos seriam explicadas segundo trés diferentes
efeitos, (i) modulacao solar, (ii) ndo homogeneidade das regides de fluxo alto
de raios césmicos e (iii) variagoes temporais do fluxo de raios césmicos.

No caso do D e do 3He, a andlise de Reeves et al. (1970) mostra que
a interagao dos raios césmicos galdcticos com o gés interestelar produz esses
isétopos pela interacao de prétons com ntucleos de He na regiao de energias
altas. O fluxo necessario para produzir uma abundancia de Li da ordem de
10~? também é capaz de produzir D/H ~ 3 x 1077 e 3He/*He ~ 3 x 1076, O
valor do sistema solar na época era D/H ~ 1.6 x 10~%, portanto alto demais
para ser produzido pelos raios césmicos. Portanto, o D seria produzido pela
nucleossintese primordial, como visto no capitulo 2, o mesmo ocorrendo com
o 3He. Reeves et al. (1970) ainda discutem a razao isotépica “Li/SLi, que
havia sido medida em estrelas, com valores entre 2 e 10. No sistema solar
(Terra e meteoritos) este valor era de 12.5. O °Li pode ser preferencialmente
destruido nas estrelas pela fusdo termonuclear na fase pré sequéncia principal
e na sequéncia principal, mas é mais dificil explicar este processo na zona
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convectiva do Sol. Nao havia na época uma explicacao satisfatéria para esta
questao, o que permanece verdadeiro ainda hoje.

4.5 RESULTADOS MAIS RECENTES

Uma revisao dos processos de origem dos elementos leves Li, Be e B pela
acao dos raios cosmicos e sua posterior evolucao foi apresentado por Prantzos
(2009). Nesse caso, a taxa de producao dos elementos leves é escrita como uma
equacdo semelhante a (4.11) em fungao dos fluxos de raios césmicos (cm™2
s~1) (prétons, particulas «, niicleos C, N, O), das abundancias desses niicleos
no meio interestelar, e das segoes de choque médias (cm?) para as reagoes
de espalacao. Esta equacao contem um termo que considera os prétons e
particulas o que colidem com os ntucleos de C, N, O do meio interestelar,
que é o “termo direto”; um termo que leva em conta os nucleos de C, N, O
energéticos que sao fragmentados por prétons e particulas a do meio inte-
restelar, que é o “termo reverso”’, e um terceiro termo que leva em conta as
reacgoes de fusdo por espalacao, que afeta apenas os isétopos do Li.

Usando valores atuais para essas quantidades, que incluem um fluxo da
ordem de 10 prétons por cm? por segundo, secoes de choque da ordem de
10726 cm?, e as abundancias interestelares de C, N, O da ordem de 10~ por
numero de atomos, e integrando em uma escala de tempo de vida da Galaxia
da ordem de 10'° anos, obtém-se um valor da ordem de 2 x 10~!! para a
abundancia do Be por nimero de atomos, que é aproximadamente o valor
meteoritico (pré-solar) e(Be) ~ 1.3, semelhante ao valor fotosférico dado na
Tabela 1.2.

4.6 ELEMENTOS LEVES E METALICIDADE

O valor obtido para a abundancia de Be corresponde aproximadamente
a uma metalicidade solar, [Fe/H] ~ 0. Pode ser obtida uma correlacao entre
Be/H e [Fe/H] na forma

log “2¢ ~ A+ B [Fe/H] (4.12)
Ny

onde as constantes sdo aproximadamente A = —10.6 ¢ B = 1.0. Estes valores
podem ser usados para concluir se o Be observado é primério ou secundério,
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isto é, se é produzido a partir da composicao original ou de elementos ja sin-
tetizados. No primeiro caso, a inclinacao da relagao entre Be/H x [Fe/H]
deve ser mais baixa, da ordem da unidade, como encontrado acima, enquanto
que na producgao secundaria a inclinacao é maior, da ordem de B = 2. Para
a correlagao entre Be e [Fe/H] os dados observacionais ajustam-se melhor a
primeira op¢ao, o que nao corre para a correlagao de Be com O/H. Este fato
leva a algumas conclusoes importantes sobre a composicao quimica dos raios
coOsmicos galacticos, em particular eles devem ter uma metalicidade aproxi-
madamente constante.

Resultados satisfatérios sdo também obtidos para o °Li e 1°B. Entretanto,
as razoes 'Li/SLi e 1'B/1°B ainda sao menores de acordo com o modelo dos
raios c6smicos em comparagao com os valores dos meteoritos. A razao "Li/SLi
~ 2 nos raios cosmicos galacticos, e da ordem de 12 nos meteoritos, essen-
cialmente os mesmos valores mencionados no trabalho classico de Reeves et
al. J4 a razao 1'B/!°B =~ 2.5 nos raios césmicos e da ordem de 4 nos mete-
oritos. Aparentemente, fontes adicionais s@o necessarias, como por exemplo
a producdo de parte do “Li nos envelopes de estrelas AGB ou em novas, ou
parte do ''B em supernovas, em um processo de espalacio induzido por neu-
trinos. Em ambos os casos ha incertezas consideraveis nos yields, de modo
que os resultados observacionais acabam sendo usados para delimitar os seus
valores. No segundo processo, parte dos neutrinos produzidos na explosao
de uma supernova produz ''B pela espalaciao dos nicleos de 2C localizados
na camada de carbono do envelope estelar. Nesse caso, os yields necessarios
também nao sao bem conhecidos, o que introduz uma incerteza consideravel
na aplicagao do processo. A razao B/H estd também correlacionada com a
metalicidade [Fe/H] observacionalmente, e os resultados sugerem que o B é
essencialmente primario.

O caso do Li é particularmente interessante. Ha muitos anos acredita-se
que a abundancia de Li é aproximadamente constante em estrelas de baixa
metalicidade do halo, formando o chamado “plateau de Spite”, segundo o
trabalho de Spite e Spite (1982). Resultados mais recentes sugerem que o
plateau pode ocorrer para valores intermedidrios da metalicidade, ou seja,
—2.5 < [Fe/H] < —1, aproximadamente, mas objetos ainda mais pobres em
metais podem ter abundancias de Li ainda mais baixas.

Nesse caso, a abundancia de Li para metalicidades muito baixas seria
essencialmente o valor primordial. Entretanto, resultados do modelo padrao
do Big Bang e da nucleossintese primordial, como vimos no capitulo 2, sugerem
valores maiores por um fator da ordem de 2 ou 3. Neste caso, note-se que
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e(Li) = log (Li/H) 4+ 12 = 2.66, de modo que log (Li/H) = —9.34. Este é ainda
um problema em aberto, podendo ser atribuido a incertezas no modelo do Big
Bang, ou por uma eventual deplecao do Li nas estrelas de baixa metalicidade.

4.7 OUTRAS FONTES DE ELEMENTOS LEVES

Além da producao do "Li pelos raios césmicos, outras fontes tém sido con-
sideradas, como o resultado da nucleossintese primordial, como vimos, e fontes
estelares. Estas incluem (i) estrelas AGB, em que hé evidéncias observacionais
de produgao de Li, (ii) novas, como resultado da queima explosiva de H, e (iii)
supernovas, pela nucleossintese induzida por neutrinos (v-induced nucleosyn-
thesis). As fontes (i) e (ii) requerem mais tempo para operar em comparagao
com as supernovas e raios cosmicos, sendo portanto fontes “atrasadas” de Li.
Uma estimativa da agao das diferentes fontes de Li estd mostrada na figura
4.5 em fungao da metalicidade [Fe/H].
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Figura 4.5 - Contribuigao de diferentes fontes para as abundancias de Li.

Nesta figura, a linha sélida superior (WMAP, NBB) mostra a abundan-
cia total de Li, e separadamente as contribuicoes para a formacdo de "Li e
°Li pelos raios césmicos galacticos (RC), e a formagao de “Li nas estrelas
(asterisco) e pela nucleossintese induzida por neutrinos (NN). A variagao de
6Li com [Fe/H] nio é bem estabelecida, mas com um valor médio da ordem
de SLi/H ~ 1.0 x 10! e "Li/H ~ 1.2 x 107!, temos "Li/SLi ~ 12, enquanto
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que o valor obtido para esta razao a partir dos raios césmicos galacticos é da
ordem de 2, reforcando a necessidade de fontes adicionais de “Li.

6Li, Be, B e ''B tém pequenas barreiras coulombianas, sendo facil-
mente destruidos no interior das estrelas, em temperaturas abaixo de alguns
milhoes de kelvins. Por outro lado, a nucleossintese do Big Bang produz ape-
nas quantidades pequenas desses is6topos, de modo que sua producgao por
espalacao no meio interestelar é mais provavel. Como vimos na figura 4.2, as
abundancias de Li, Be, B nos raios césmicos é muito maior que as abundéancias
no Sistema Solar.

As secoes de choque para producéao de Li, Be, B por espalacao de prétons
incidentes em ntcleos de >C no meio interestelar varia de 1 a 100 mb para
energias no intervalo de 30 a 2000 MeV /ntcleon, aproximadamente. As segoes
de choque decrescem na sequéncia B, Li, B, que é a mesma ordem observada
nas abundéancias nos raios cosmicos mostradas no painel esquerdo. No Sistema
Solar, o Li é mais abundante, uma vez que sua formacao ocorre por pelo menos
trés processos envolvendo a nucleossintese do Big Bang, os raios césmicos e
as estrelas.

Vamos considerar a expressao 4.11 na forma

onde n;/ny é a abundancia do elemento i (por exemplo Be) relativa ao H,
F; é o fluxo de raios césmicos do tipo j (por exemplo prétons) (cm™2 s™1),
o € a secao de espalacao (cm?), ng/ny é a abundancia da particula k, e P;
¢é a probabilidade que o elemento produzido permaneca no meio interestelar.
Por exemplo, jk podem ser prétons ou particulas a e nicleos CNO. Tomando
valores médios Fj, ~ 10cm —2 s~ para os prétons, op ~ DX 10727 cm?,
nevo/ng ~ 1073, e P ~ 1, obtemos no caso do Be

d(Be/H)

T~ (10) (5x10727) (1073) (1) ~5 x 107% 57! (4.14)

Integrando em uma escala de tempo da ordem da idade da Galaxia, Tz ~ 1019
anos, temos

npe d(Be/H)
ng dt

Te ~ (5x10729) (1019 (3 x 107) ~2x 107 (4.15)
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Vemos da tabela 1.2 que ¢(Be) ~ 1.38, ou seja,

BBe | 10138-12 9.4 x 1071 (4.16)
ng

de modo que hd um bom acordo entre as duas estimativas.

EXERCICIOS

4.1

4.2

4.3

4.4

4.5

Considere que o B é formado pela interacao de prétons césmicos com
nticleos de CNO interestelares. A secdo de choque para este processo
é 0 =6.5x 10720 cm? e a abundancia de CNO é ncno/ng ~ 1073,
Suponha que todos os atomos formados permanecem no meio interestelar.
Qual deve ser o fluxo de prétons para reproduzir a abundancia de B dada
na Tabela 1.27

O “joelho” da Figura 4.4 ocorre para energia F ~ 10'® eV. Use os dados
do grafico e mostre que o fluxo corresponde a cerca de uma particula por
m? por ano.

Um préton césmico pode alcancar energias da ordem de 104 MeV. Mostre
que esta energia corresponde a energia cinética de uma bola de ténis de
massa 50 g viajando a 90 km/h.

As estrelas pobres em metais G64-12, HD19445 e G153-21 tem abun-
dancias [Fe/H]= —3.45, —2.10, —0.39 e ¢(Be) = —1.43, —0.48, —1.03,
respectivamente. Com base na correlagao entre as abundancias de Be e
[Fe/H], pode-se concluir que o Be é primario ou secundério?

Com base nos resultados mostrados na figura 4.5, qual seria a con-
tribui¢do da nucleossintese do Big Bang (NBB) para a formacao de Li
para [Fe/H| = 0.07
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A FUNCAO DE MASSA INICIAL

5.1 PROPRIEDADES FiSICAS DAS ESTRELAS

Algumas propriedades bésicas das estrelas devem ser conhecidas, antes
que se possa fazer um estudo da evolucao quimica do gas que compoe o meio
interestelar do qual as estrelas se formam. Estas propriedades incluem: (i) as
magnitudes aparentes e absolutas, em particular a magnitude absoluta visual
My e a magnitude bolométrica; (ii) os indices de cor, em particular o indice
B — V; (iii) as diferentes temperaturas que caracterizam uma estrela, em
particular a temperatura efetiva T, s ¢; (iv) os tipos espectrais, bem como sua
relagao com a temperatura efetiva; (v) a luminosidade estelar, em particular a
luminosidade de fétons relacionada com a luminosidade solar, Le, = 3.85x1033
erg/s; (vi) as massas estelares, em comparacao a massa do Sol, Mg = 1.99 x
1033 g; (vii) os raios estelares, em comparacao ao raio solar, Rz = 6.96 x 10*°
cm; (viil) a aceleracao gravitacional na superficie da estrela; (ix) as escalas
de tempo das diferentes estrelas, em particular o tempo de vida na sequéncia
principal, t5,. Além disto, as diversas relagoes entre estas quantidades serao
também utilizadas, como a relagao massa-luminosidade aplicada as estrelas da
sequéncia principal. Alguns destes parametros estao relacionados na tabela
5.1. Tabelas mais completas podem ser encontradas na bibliografia anexa, em
particular a compilagao de Cox (2000).
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Tabela 5.1 - Propriedades das estrelas.

m(M@) tsp (Gano) log L/L@ Mv log Teff B-V Sp

0.15 — —2.5 14.2 3.48 1.80 M7
0.25 — —2.0 12.0 3.52 1.60 M5
0.4 — —1.4 10.0 3.57 1.48 M1
0.6 — —0.9 7.6 3.64 1.18 K5
0.8 25 —0.4 6.0 3.70 0.88 K1
0.9 15 —0.2 5.4 3.73 0.76 G8
1.0 10 0.0 4.9 3.76 0.64 G2
1.1 6.4 0.2 4.3 3.79 0.56 F8
1.2 4.5 0.4 3.7 3.82 0.47 F6
1.3 3.2 0.5 3.5 3.84 0.42 F5
1.4 2.5 0.7 3.0 3.86 0.36 F2
1.5 2.0 0.8 2.8 3.88 0.30 FO
2 0.75 1.3 1.4 3.98 0.00 A0
3 0.25 2.1 —0.2 4.10 —0.12 B7
4 0.12 2.6 —0.6 4.18 —0.17 B5
6 0.05 3.2 —1.5 4.30 —0.22 B3
8 0.03 3.6 —2.2 4.35 —0.25 B1
10 0.02 3.9 —2.7 4.40 —0.27 B0.5
15 0.01 4.4 —3.7 4.45 —0.29

20 0.008 4.7 —4.3 4.48 —0.30 BO
30 0.006 5.1 —5.1 4.51 —0.31 09.5
40 0.004 5.4 —5.7 4.53 —0.31 09
60 0.003 5.7 —6.2 4.58 —0.32 05

5.2 TEMPOS DE VIDA NA SEQUENCIA PRINCIPAL

Vamos considerar aqui uma estimativa mais detalhada da escala de tempo
de vida na sequéncia principal, uma vez que este parametro tem importancia
direta na determinacao da funcao de massa inicial, a ser estudada na préxima
secao. Sabemos que as estrelas chegam a sequéncia principal de idade zero
(ZAMS, de zero age main sequence) ao iniciar a queima de H em seu niicleo.
Durante a maior parte de suas vidas, as estrelas permanecem proximas a esta
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sequéncia no diagrama HR. Considerando estrelas com massas entre 0.8 e 60
Mg, vemos pela Tabela 5.1 que as escalas de tempo de vida estao aproximada-
mente no intervalo de 25 Gano a cerca de 3 Mano, respectivamente. Podemos
entao esperar que o Sol tenha um tempo de vida na sequéncia principal entre
6 e 15 bilhGes de anos aproximadamente. O valor médio para uma estrela de
uma massa solar é de cerca de 10 bilhdes de anos.

Uma idéia quantitativa da escala de tempo na sequéncia principal ¢, pode
ser obtida considerando que este tempo é essencialmente o tempo durante o
qual a luminosidade estelar pode ser mantida pela conversao de H em He no
ntcleo. Neste caso, a conversao de 4 prétons de massa m, = 1.0078 uma (uma
= 1.66 x 10~2*g) produz um nicleo de He de massa my, = 4.0026 uma. A
diferenca de massa (defeito de massa) é om = 4m, — my, = 0.0286 uma, de
modo que a diferenca de energia correspondente é

Se = dm ¢* = (4.0312 — 4.0026)(1.66 x 1072*)(3 x 10'%)?

5.1
=4.27 x 107° erg = 26.7 MeV. (5.1)

Vamos considerar uma estrela de massa m, de modo que a massa com-
bustivel seja am, isto é, a fracao do material localizada no nticleo a tempe-
raturas suficientes para a queima nuclear. Podemos considerar em ordem de
grandeza que a ~ 0.1, e a energia total armazenada no combustivel nuclear é

1) 1) 2
En:—eam: me
4m,, 4m,,

am. (5.2)

Neste caso, para uma estrela de luminosidade L, a escala de tempo t, ¢

E, émctam

top >~ — =
UL 4m, L

M
1010 m
O Tt

(5.3)
=1.0 x anos.
Na tultima expressao, m e L estao em unidades solares. Para uma es-
trela com uma massa solar, (5.3) mostra que ts, = 10 Gano, em bom acordo
com a tabela 5.1. A equagao (5.3) pode ser usada para obter estimativas gros-
seiras de 5, com a adogao de uma relagao massa-luminosidade. Por exemplo,
ajustando os dados de massa e luminosidade da tabela 5.1, obtemos

L ~m3® (5.4)
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onde L e m estao novamente em unidades solares. Neste caso, usando (5.3)
obtemos

logts, ~ 10.0 — 2.5logm (5.5)

onde tg, estd em anos. Uma expressao mais correta, obtida por Bahcall e
Piran (1983) a partir de modelos de evolugao de estrelas de Populacao I é

log ts, = 10.0 — 3.6logm + (log m)? (5.6)

com ts, dado em anos e m em massas solares. Estas escalas estao corretas a
menos de uma incerteza da ordem de 10-40%. A figura 5.1 mostra os resulta-
dos de (5.6) para estrelas com massas entre 0.1 e 100 M, (linha cheia), além
dos dados da tabela 5.1 (pontos). As escalas de tempo calculadas pela ex-
pressao simplificada (5.5) estao também mostradas para comparacao (cruzes).
Outras formulagoes do tempo de vida na sequéncia principal existem na lite-
ratura.

10

log t (ano)

log m (Mg)

Figura 5.1 - Tempos de vida das estrelas na sequéncia principal, segundo a expressao (5.6)

(linha cheia), dados da Tabela 5.1 (pontos) e a expressao (5.5) (cruzes).

As escalas de tempo podem em principio ser determinadas a partir da
andlise de diagramas cor-magnitudes (CMD, de colour magnitude diagrams)
de aglomerados estelares. Nestes diagramas, os pontos de virada (turnoff
points) podem ser identificados, isto é, pode-se determinar a temperatura
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mais alta, ou indice de cor mais azul, em que as estrelas do aglomerado ainda
estao na sequéncia principal. Neste caso, as estrelas mais quentes e massivas
ja evoluiram em direcao ao ramo das gigantes, e devido a relacao entre a
massa e a idade (ver por exemplo 5.5 e 5.6), é possivel determinar a idade do
aglomerado.

5.3 DEFINICOES

O estudo da evolucao quimica da Galaxia é complicado pela profusao de
conceitos e defini¢Ges, correspondentes aos diferentes formalismos encontra-
dos na literatura. Por exemplo, o trabalho basico de Tinsley (1980) introduz
os principais conceitos envolvidos no estudo da variacao das abundancias dos
elementos quimicos na Galdxia, os quais sao bastante modificados pela for-
mulagdo de Miller e Scalo (1979) e Scalo (1986). Naturalmente, estes dife-
rentes formalismos podem ser relacionados, mas as relacoes entre eles nao sao
geralmente Obvias.

Vamos iniciar com as defini¢oes de Tinsley (1980), que serao mais tarde
relacionadas com outros formalismos. Neste caso, a funcao de massa inicial
(initial mass function, IMF) é representada por ¢, e a taxa de formagao estelar
(star formation rate, SFR) por 1. O nimero de estrelas (ou fracao de estrelas)
formadas com massas entre m e m 4+ dm no intervalo de tempo entre t e t + dt
corresponde a uma funcao de criacdo, que pode ser escrita na forma

F(m,t) = ¢(m)(t) dmdt. (5.7)

Em principio, o ntimero de estrelas formadas com massa m no tempo t é
uma fungéo da massa e do tempo, e a separacao em duas funcoes é na realidade
uma aproximacao. De acordo com esta aproximacao, a distribuicdo com a
massa das estrelas formadas em qualquer tempo ¢ permanece a mesma em
todo o processo de evolucao galactica. Geralmente, a taxa de formacao estelar
1 é considerada apenas como uma fungao do tempo, (), ou eventualmente
admitida constante, 1(t) = 1. A dependéncia com a massa é transferida para
a fungao de massa inicial ¢(m), que geralmente é admitida constante no tempo
ou, pelo menos, considerada como um valor médio em um certo intervalo de
tempo.

Neste formalismo, a taxa de formagao estelar ¢)(¢) corresponde & massa to-
tal de estrelas formadas por unidade de tempo, com unidades de My Gano~?.
Na vizinhanca solar, como veremos, consideram-se as estrelas projetadas em
uma coluna com 1 pc? de 4rea, de modo que as unidades da taxa de formacao
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estelar sio My Gano~! pc~2. Portanto, 1 (t)dt corresponde & massa de es-

trelas formadas, dada em Mg ou My pc~2. Desta forma, a funcio ¢(m)dm
corresponde ao nimero de estrelas por unidade de massa, de modo que a
condicao de normalizagao da IMF pode ser escrita

/OOO m¢o(m)dm = 1. (5.8)

Da condicao (5.8), vemos que ¢(m) corresponde ao nimero de estrelas
formadas por intervalo de massa entre m e m -+ dm, por massa total formada,
com unidades tipicas de M5?; assim, m ¢(m) seria a massa de estrelas for-
madas por intervalo de massa e por massa total (unidades: Mg 1). Nesse caso,
m ¢(m) dm seria a massa de estrelas no intervalo de massa (m,m + dm), por
massa formada, de modo que a integracao em todas as massas deve ser igual a
1. Neste capitulo estaremos particularmente interessados na funcao de massa
inicial, deixando o estudo da taxa de formacao estelar para o capitulo 6.

Uma aproximagao frequentemente usada para a IMF é uma lei de poténcia,
da forma

p(m) oc m~ 1+ (5.9)

onde x é o chamado slope, ou inclinagao da funcao ¢. Diferentes autores
costumam dar o nome de slope aos expoentes —z, (1 + z), ou —(1 + x), de
modo que é necessario algum cuidado. Como exemplo, no estudo pioneiro de
Salpeter (1955), a IMF tem a forma

£(m) o< m ¢(m) oc m~ 138 (5.10)

de modo que o slope de Salpeter na notagao de Tinsley (1980) é x = 1.35.

5.4 DETERMINACAO DA IMF LOCAL

A IMF local é obtida a partir de contagens de estrelas em funcao de
sua luminosidade, ou seja, de uma funcao de luminosidade. Usando uma
relagdo massa-luminosidade, é entao possivel obter uma funcdo de massa a-
tual ou PDMF (de present day mass function). Esta fungao é definida como
n(m)dm, o nimero atual de estrelas na sequéncia principal com massas entre
m e m + dm. Na vizinhanca solar, dois problemas devem ser resolvidos para
a obtengao desta funcao: (i) é necessério fazer uma corregao para os objetos
que ja deixaram a sequéncia principal, como as gigantes, e (ii) é necessario
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considerar o fato de que estrelas com diferentes massas tém diferentes dis-
tribuigoes perpendicularmente ao plano galdctico. Portanto, a fun¢ao n(m)
medida por unidade de volume é em geral diferente da funcao medida por
unidade de drea em uma coluna perpendicular ao plano galactico. Em con-
sequéncia, considera-se geralmente o ntimero médio de estrelas por pc? na
vizinhanga solar, de modo que n(m)dm é dada em unidades de nimero de

2 e a taxa de formacdo estelar ¢(t) é dada em My pc—2 Gano™ 1.

estrelas pc™
Note-se ainda que a transformagao entre magnitudes e massas das estrelas da
sequéncia principal envolve o conhecimento das distancias, dependendo ainda
da composicao quimica das estrelas.

Considerando em ¢t = 0 o inicio da formagao estelar, temos ¢ = ¢; cor-
respondendo a idade da Galaxia, da ordem de 13 Ganos, e t,, o tempo de
vida das estrelas na sequéncia principal, de acordo com a discussao na secao
5.1. E conveniente considerar a PDMF separadamente para as estrelas mais
massivas, que tém menores tempos de vida, ou menos massivas, que tém
maiores tempos de vida. Para as estrelas menos massivas, a PDMF pode ser
escrita

n(m) dm = /0 Co(m) e dt dm (> 1)

n(m) = / Sm) )t (b > 1), (5.11)

Vamos admitir a funcdo de massa inicial constante no tempo, isto é,
dependente apenas da massa das estrelas. Neste caso, (5.11) fica

n(m) = g(m) 1ty (tm > t1) (5.12)

onde definimos t; como a taza média de formacao de estrelas durante o
tempo t;

t
= fte@at 1o
P =20~ Ta h /0 W(t)dt. (5.13)

Um caso particular importante é o de uma taza de formagao estelar cons-
tante no tempo, isto é, ¢(t) = 11 = 11, onde ¢ é o valor atual da SFR. Neste
caso, (5.12) fica

n(m)=¢(m)bits  (tm > t1). (5.14)
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Vimos que as estrelas menos massivas tém t,, > t; e as mais massivas
tém t,, < t;. A massa mj; em que t,, = t; é a chamada massa de turnoff atual,
e define o ponto de menor luminosidade no diagrama HR das estrelas que ja
deixaram a sequéncia principal. Aproximadamente, temos ¢t; ~ 10 — 13 Gano
e my ~ 1.0Mg. Portanto, as equagoes (5.12) e (5.14) se aplicam a estrelas
com t,, > 10 Gano, ou seja, para massas m < 1.0M, aproximadamente. Da
tabela 4.1, vemos que estas estrelas correspondem aos tipos espectrais G2V
ou mais avangados.

Para as estrelas mais massivas, podemos escrever

t1

n(m) = / Sm)(t)dt (b < 1) (5.15)

1—tm

isto é, s6 sao observadas aquelas estrelas que se formaram apos t = t1—t,,,
pois as outras ji deixaram a sequéncia principal. Se ¢(m) for constante no
tempo,

n(m) = $(m) / CogWdt (e <h) (5.16)

1—tm

isto é, n(m) ainda depende de como 1 (t) se comportou desde t = t; — t,,.
Analogamente a (5.13), podemos definir uma taxa 1y, de formacdo estelar
média durante o tempo entre t; — ¢, e t1, que nao serd necessariamente igual

a'q/Jla

_ h d 1
Pim = %ﬂj(t)t S Y(t)dt (5.17)

t
t—tm dt m Jt1—t,

de modo que

n(m) = o(m) bimty  (tm < t1). (5.18)

Um caso especial ocorre se t,, < t1. Neste caso, de (5.17) 11, se reduz
a taxa atual ¢, e de (5.18)

n(m) = ¢(m) Y1ty (tm < t1). (5.19)

Note que a equagao (5.19) pode ser obtida de (5.18) ou diretamente de
(5.16), pois
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t1

n(m) = ¢(m) / dt = ¢p(m) < Y1ty (tm < t1). (5.20)

t1—tm

A expressao (5.19) pode ser aplicada as estrelas com t,, < 1 Gano, apro-
ximadamente, ou massas m > 2Mq), ou tipos espectrais anteriores a AQ.

De (5.12) e (5.19) podemos notar que a fungao de massa inicial é determi-
nada a menos de um fator multiplicativo, diferente nos dois casos. Podemos
definir um parametro 77 que envolve estes fatores,

:J}l tq
(LI

O parametro 77 é uma escala de tempo para formacao estelar na vizi-
nhanca solar. Por exemplo, se ) = constante, 1); = 1 e Ty = t1, isto é, para
uma SFR constante a escala de tempo de formagao estelar é igual a idade da
Galaxia. Se a SFR decresce com o tempo, e por exemplo ;1 = 2, temos
T, = 214, isto é, a escala de tempo de formacao estelar é maior que a idade
da Galaxia.

T (5.21)

No intervalo de massas de 1 < m(Mg) < 2 nao se pode determinar a IMF
sem conhecer detalhes sobre a varia¢ao temporal da SFR 9 (t), de acordo com
a equagao (5.16), o que leva frequentemente ao uso de técnicas de interpolagao.
Por outro lado, se a SFR for constante no tempo, a equacao (5.16) pode ser
escrita na mesma forma da equagao (5.19), isto é,

n(m) = ¢(m) Y1ty (tm < t1). (5.22)

Naturalmente, neste caso temos que (1) = ¥ = V1., = 1.

Em resumo, de (5.14) e (5.22), as equagoes para os dois intervalos de
massa com SFR constante podem ser escritas na forma

m(m) iy = 5 (tm > t1) (5.23)
mp(m) gy = :L(m) (tm < t1). (5.24)

Portanto, conhecendo t¢; e t,,, e obtendo a PDMF na forma n(m), pode-
mos determinar o produto m ¢(m));, como veremos na proxima segao.
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5.5 EXEMPLOS

Exemplo 1: IMF analitica

Vamos resolver as equagoes (5.23) e (5.24), vélidas para o caso de uma
SFR constante, usando aproximacoes analiticas simples. Vamos considerar
inicialmente uma relagao massa-luminosidade linear, a partir dos dados da
tabela 5.1. Neste caso, podemos escrever

M, = alogm +b (5.25)
onde M, é a magnitude absoluta visual da estrela e m sua massa em
massas solares. As constantes sao a = —7.71 e b = 5.30. De (5.25)
dM, la|log e
= ) 5.26
‘ dm m (5:26)

Uma aproximagao melhor consiste em adotar uma variacao quadratica
para a relagao massa-luminosidade, na forma

M, = a(logm)? + blogm + ¢ (5.27)
com a = 2.34, b = —10.19 e ¢ = 4.78. De (5.27) temos

_ |2alogm +b|loge
- — i

M,
‘ d (5.28)

dm

Podemos também usar diretamente a relagdo massa-luminosidade (5.4)
vista anteriormente, para a qual obtivemos a escala de tempo (5.5). Os resul-
tados sao semelhantes aos obtidos com a equagao (5.25), com a defini¢ao apro-
priada das constantes. A figura 5.2a,b mostra as relagoes massa-luminosidade
(5.25) e (5.27), respectivamente, além dos dados da tabela 5.1 (cruzes). Vemos
que o ajuste de (5.27) é melhor, especialmente para as massas muito pequenas
ou muito grandes.

Voltando agora as relagdes (5.23) e (5.24), notamos que, frequentemente,
a fung@o de luminosidade é dada na forma f(M,) = ntmero de estrelas com
uma determinada magnitude absoluta visual por pc?, como na tabela 5.2.

Admitindo que a escala de altura média das estrelas de magnitude M,
seja H(M,), podemos escrever

n(m) dm = f(Mv) H(Mv) dM, n(Mv) (529)
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S S SRR S S S R SR S
—1 0 1 2 -1 o] 1 2

log m (Mg) log m (Mg)

Figura 5.2 - Relagdo massa-luminosidade usando (a) a relagao linear (5.25), e (b) a relacdo

quadrética (5.27). Os pontos sdo da tabela 5.1.

onde o parametro n(M,) d& a fragao de estrelas de magnitude M, na sequéncia
principal. Este parametro estd também mostrado na tabela 5.2. Podemos
entao escrever

dM,

mn(m) =m f(M,) H(M,) -

n(M,) (5.30)

onde consideramos o valor absoluto devido & defini¢ao usual de magnitude.
Usando (5.23), (5.24) e (5.30), obtemos

meo(m) vy = HERIE) [98r) r20) )
m¢(m) Py = mf (M:T)HH(M”) ‘dcf\i” (My)  (tm < t1). (5.32)
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Tabela 5.2 - Funcido de luminosidade e fragdo de estrelas na sequéncia principal .

logm M, 10+log f(M,) n(My)

—0.10 6 7.63 1.00
—0.02 5 7.53 1.00
0.06 4 7.28 0.98
0.15 3 7.06 0.82
0.23 2 6.80 0.66
0.34 1 6.54 0.56
0.44 0 6.05 0.55
0.68 —1 5.40 0.47
0.86 —2 4.72 0.45
1.04 —3 4.10 0.44
1.23 —4 3.46 0.43
1.44 —5 2.80 0.42
1.68 —6 2.10 0.40

Considerando inicialmente a relacdo massa-luminosidade linear, e adotando
H(M,) ~ 400 pc e t; = 10 Ganos, obtemos de (5.26), (5.31) e (5.32)

log[m ¢(m) ¢r] ~ 2.13 +log[f (My) n(My)]  (tm = 1) (5.33)

log[m ¢(m) 1] ~ 2.13 + 2.5logm + log[f(M,) n(M,)] (t,, < t1)  (5.34)

onde as unidades da IMF na forma m ¢(m) 1 sdo Gano~! pc™2. Para obter

(5.34) usamos a escala de tempo (5.3) com a relagdo massa-luminosidade (5.4).
As massas adotadas estdo também relacionadas na tabela 5.2.
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log (m¢)

log (m¢y)

Figura 5.3 - A IMF usando (a) a relagdo massa-luminosidade linear (5.25) e (b) a relacdo

quadrética (5.27). A curva cheia mostra a IMF de Miller e Scalo (1979).

Os resultados estao mostrados na figura 5.3a (cruzes) juntamente com uma
funcao mais precisa determinada por Miller e Scalo (1979). O acordo é
razoavel, considerando a simplicidade do modelo, principalmente para mas-
sas mais baixas. Para massas mais altas, provavelmente a escala de altura
adotada é muito alta, e melhores resultados podem ser obtidos adotando uma
variagao de H(M,) com a massa da estrela, como mostrado na figura 5.4. Va-
mos agora considerar a aproximacao quadratica para a relacao entre a massa
e a luminosidade. Neste caso, de (5.28), (5.31) e (5.32) obtemos
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Figura 5.4 - A escala de altura para as estrelas na vizinhanga solar.

log[m ¢(m) 1] ~ 1.24 + log |4.68logm — 10.19| +

log[f (My) n(My)] (tm = t1) (5.35)
log[m ¢(m) 1] ~ 1.24 + 2.5logm + log [4.68logm — 10.19| +
log[f (M) n(My)](tn < t1) (5.36)

Os resultados estao mostrados na figura 5.3b, e mostram um melhor
acordo com a IMF de Miller e Scalo (1979), especialmente para os valores
mais baixos e mais altos das massas.

Exemplo 2: A IMF de Miller e Scalo (1979)

Tinsley (1980) relaciona duas expressoes analiticas para a IMF de Miller
e Scalo (1979). A primeira pode ser colocada na forma

m¢(m) i, ~ 3.83exp[—1.09(logm + 1.02)?] pc 2Gano * (5.37)

que é a linha continua mostrada na figura 5.3. A outra expressao reproduz
essencialmente os mesmos resultados obtidos com uma lei de poténcia em 4
intervalos. Os limites de massas para esta expressao sao aproximadamente
m; ~ 0.4Mg e my ~ 50M¢. Trabalhos mais recentes estendem estes valores
a 0.1 e 100 Mg, respectivamente. O limite inferior é afetado pelas limitagoes
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observacionais, correspondendo as estrelas menos brilhantes que podem ser
observadas (M, > 16). Para massas muito pequenas (m < 0.1Mg), a con-
tribuicao das estrelas é pequena para a luminosidade, pois sao objetos pouco
luminosos, e praticamente nula para a evolucao quimica, pois sdo objetos com
grandes tempos de vida. O limite superior é incerto, e provém de estimativas
feitas a partir de estrelas quentes e luminosas em aglomerados ou em outras
galaxias. Discussoes recentes sugerem limites de 0.072M, correspondendo &
formagao de anas marrons (brown dwarfs, até cerca de 150M ¢, valor maximo
compativel com estudos recentes de aglomerados galacticos e das Nuvens de
Magalhaes.

Podemos usar esta solucao analitica para obter uma estimativa da taxa
atual de formagao de estrelas, 1;. Integrando o primeiro membro de (5.37)

/OO m¢(m) Prdm = yn /OO mo(m)dm = i (5.38)
0 0

devido a condicao de normalizacao. Usando os limites de massa men-
cionados, temos

50

Yr(m > 0.4My) ~ 3.83 / exp|=1.09(logm + 1.02)2 dm  (5.39)
0.4

ou

Y1(m > 0.4Mg) ~3.0 Mg pc 2 Gano™!

Incluindo a contribuicao das estrelas de massas pequenas, até aproximada-
mente m; ~ 0.1Mg, obtemos um valor mais correto para a SFR atual na

vizinhanca solar, aproximadamente v; ~ 10 Mopc~2Gano ™.

Exemplo 3: A IMF de Salpeter (1955)

A figura 5.5 representa a IMF original de Salpeter (1955), onde a fungao
¢ definida por (5.10) é dada em funcdo da massa da estrela. Escrevendo a
IMF de Salpeter na forma

p(m) = (7771) o m %3P (5.40)
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Salpeter

log m (Mg)

Figura 5.5 - A IMF de Salpeter (1955).

ou

p(m) = K m™235, (5.41)

podemos estimar a “constante” K nesta equacao considerando a solugao
analitica de Miller e Scalo (1979), eq. (5.37). Adotando ; ~ 10Mg pc~2
Gano~!, obtemos de (5.37) e (5.40)

K ~0.383 m'%® exp | — 1.09(logm + 1.02)? (5.42)

Naturalmente, neste caso K = K(m), como mostrado na figura 5.6. Um valor
médio para o parametro K pode ser obtido de

50
0.4 Kdm

50
0.4 dm

K ~ ~ 0.06 (5.43)

o qual pode ser comparado com o valor estimado para o intervalo —0.4 <
logm < 1 por Salpeter (1955), K ~ 0.03.
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log m (My)
Figura 5.6 - Variagao do parametro K na IMF de Salpeter (1955).

Alternativamente, podemos estimar K considerando os limites m; =
0.1 Mg e mg = 100 My, aplicando a condi¢ao de normalizagao (5.8),

/mz m ¢(m) dm =1 (5.44)

mi

Resolvendo a integral, obtemos

K 1 1
0.35 [0.1035 100035
ou seja, K ~ 0.17. Este valor mais alto da constante K sugere que a extra-
polagao da IMF de Salpeter para massas muito baixas (e muito altas) produz
uma super estimativa da funcao de massa inicial. De fato, embora seja muito
grosseira, por manter um unico expoente em todo o dominio de massas, a
IMF de Salpeter é ainda frequentemente usada, reproduzindo razoavelmente
os vinculos observacionais acima de 1 My, aproximadamente. A existéncia
de uma IMF na forma da lei de poténcia deve, em principio, ser explicada
pela teoria da formacao estelar. De fato, diversos modelos de fragmentagao
de nuvens moleculares prevéem a existéncia de uma distribuicao de massas
consistente com a IMF de Salpeter.
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Exemplo 4: A IMF de Maciel e Rocha-Pinto

Maciel e Rocha-Pinto (1998) determinaram uma IMF para a vizinhanga
solar com base na histéria da formacao estelar (star formation history, ou
SFR), a qual revela a presenca de surtos, ou bursts de formacao estelar, uma
abordagem alternativa & vista na secao 5.5. A PDMF observada foi consi-
derada, como visto anteriormente, de modo que a distribuicao passada das
estrelas segundo sua massa pode ser determinada. O método desenvolvido
permite optar entre uma SFR varidvel, consistente com a SFH obtida, ou ainda
uma SFR constante, que pode ser comparada com algumas determinagoes
anteriores. Como exemplo, a figura 5.7 mostra a IMF obtida a partir de uma
SFR constante (linha sélida irregular), com a PDMF de Scalo (1986). A linha
continua é um ajuste a IMF, e as cruzes mostram a IMF de Scalo. A direita
estd mostrada a IMF obtida para uma SFR variavel, usando a PDMF de Scalo.
Sao apresentadas duas curvas (circulos cheios e vazios), correspondendo a dois
casos que refletem as incertezas na SFR na época atual. As linhas continuas
sao ajustes polinomiais as curvas obtidas.

log £(log m)
log £(log m)

S S S S S SR S S S S S S SR S
-1 0 1 2 -1 0 1 2

log m (Mg) log m (Mg)

Figura 5.7 - IMF de Maciel e Rocha-Pinto (1998) com a PDMF de Scalo (1986). SFR constante
(esquerda) e SFR varidvel (direita).

Na figura 5.8 estd mostrada novamente a IMF de Maciel e Rocha-Pinto
correspondente aos circulos vazios da figura 5.7. Nesta figura, pode-se ver
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além da IMF, a PDMF de Scalo (1986). Note-se a diferenga entre a IMF
e a PDMF, causada pela evolucao das estrelas mais massivas, presentes na
IMF mas ausentes da funcdo de massa observada. Considerando a PDMF
de Kroupa et al. (1993), nota-se como principal diferenca um acréscimo no
namero de estrelas de baixa massa, m < 1Ms. Nesta regiao nao é claro se a
IMF decresce ou se achata, devido as incertezas observacionais ja mencionadas
e ao comportamento da relacdo massa-luminosidade nesta regiao.

log m (Mg)

Figura 5.8 - IMF de Maciel e Rocha-Pinto (1998) e PDMF de Scalo (1986).

Nas figuras 5.7 e 5.8, a IMF é da forma {(logm), definida como o nimero
de estrelas por intervalo logaritmico de massa por pc2. Esta IMF est4 rela-
cionada com a IMF na forma ¢(m) de Tinsley (1980) por

d(m) = 10% 75(1(:5’;”1) (5.45)

onde introduzimos a massa total contida na IMF, ou distribuicao cumulativa
de massa da IMF (dada em Mg pc2?):

ms

M = /m m&(logm)dlogm = loge/ &(logm) dm (5.46)

my m;
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Note que a condigao de normalizacao de {(logm) pode ser escrita

loge [™¢

M

&(logm)dm = 1. (5.47)

m4

Maciel e Rocha-Pinto (1998) determinaram um ajuste polinomial para as
fungoes mostradas nas figuras 5.7 e 5.8, dadas na forma

6
log&(logm) = Z an(logm)” (5.48)
n=0

Por exemplo, para o caso da PDMF de Scalo (1986), os coeficientes do ajuste
para os circulos vazios da figura 5.8 sao dados na tabela 5.3.

Tabela 5.3 - Coeficientes da relagao (5.48).

n an

1.426796
—1.636004
—0.993780

0.750025
—0.055413
—0.046449

0.002651

ST W N~ O

5.6 VARIACOES LOCAIS E TEMPORAIS DA IMF

A IMF pode ser determinada com razodvel precisao até pequenas massas,
de algumas massas de Jupiter, dada por M; = 1.9x103% g = 0.0010 M, muito
abaixo do limite inicial da IMF de Salpeter. Esta IMF aplica-se, de modo
geral, a diferentes ambientes, como discos, esferdides, aglomerados globulares
jovens e velhos, sugerindo um mecanismo universal para a formacao estelar.
Como exemplo, a figura 5.9 mostra a IMF determinada por Chabrier (2005)
para o disco galactico, dada por intervalo logaritmico de massa e por pc3. Para
comparagao estd também mostrada a IMF de Salpeter. De modo geral, essas
IMF’s indicam uma certa preferéncia para formacao de estrelas com massas
proximas da massa solar, em detrimento das estrelas menos massivas ou mais
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massivas que 1 Mg, aproximadamente. Em outras palavras, a maior parte da
massa na forma de estrelas estd armazenada em objetos de massas préximas
de 1My, ou seja, nosso Sol é realmente uma estrela muito “tipica”. Este fato
tem algumas consequéncias importantes para a teoria da formacao estelar, ou
seja, ha diversas evidéncias de que, no processo de colapso e fragmentacao das
nuvens moleculares, ocorre a formacao de clumps com massas da ordem da

massa solar.

Chabrier

log (dn/dlogm)
N

\ \ \ \
0 —-0.2 —-0.4 —-0.6 -0.8 =1

log m (Mg)

Figura 5.9 - A IMF de Chabrier (2005) e a IMF de Salpeter pare comparagao.

A inclinacao, ou coeficiente angular da IMF (slope) é geralmente conside-
rada como dependente da massa, ao contrario do valor constante de Salpeter.
De fato, algumas determinagoes recentes desta quantidade em funcao da massa
mostram que, para massas altas, acima da massa solar, valores préximos do
valor de Salpeter sao confirmados, correspondendo a x ~ 1.35, enquanto que
para massas pequenas ha uma variacdo com a massa, atingindo valores da
ordem de z ~ 0 para m ~ 0.5 My e x ~ —1 para m ~ 0.05 M.

Em principio, a IMF pode variar no espaco e no tempo, mas aparente-
mente as variagoes observadas nao sao muito significativas, levando frequente-
mente a adogao de uma IMF universal.

Algumas discrepancias tém sido observadas em aglomerados estelares,
mas deve-se notar que parte significativa das estrelas de campo sao formadas
em aglomerados depois dissipados. Variagoes da IMF com a metalicidade
tém também sido propostas. Alguns aglomerados - da Galdxia e Nuvens
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de Magalhaes - apresentam uma variedade de fungoes de luminosidade para
suas sequéncias principais, indicando alguma variacao em suas IMF. Traba-
lhos recentes, utilizando dados do Hubble Space Telescope e Hipparcos tém
mostrado resultados para diversos sistemas (Galdxia, Nuvens de Magalhaes,
Grupo Local, starbursts, galdxias) compativeis com uma IMF universal.

A IMF cléssica de Scalo (1986) é um bom exemplo desta fungao, assim
como a IMF de Miller e Scalo (1979). Muitas outras determinagoes recentes da
IMF existem na literatura, e o leitor pode consultar o livro texto de Matteucci
(2012).

Finalmente, pode-se mencionar as implicacoes tedricas da IMF sobre as
propriedades das regioes de formacao estelar, tanto em uma escala galictica
como cosmoldgica. Alguns dos processos fisicos considerados incluem a frag-
mentacao e coalescéncia do gas nas nuvens interestelares, mas a aparente
auséncia de caracteristicas marcantes na IMF torna bastante dificil o di-
agnostico preciso dos processos dominantes que determinam o espectro de
massa observado.

Em resumo, trabalhos mais recentes confirmam nao haver evidéncias de
variacoes sistemdticas significativas da IMF em funcao das condicOes iniciais
de formacao estelar. De modo geral, para estrelas massivas, até cerca de 150
Mg, a IMF pode ser aproximada por uma lei de poténcia com indice x ~ 1.35,
como a lei de Salpeter, o que se estende até aproximadamente 0.5 a 2 Mg.
Abaixo deste limite, a IMF pode ser aproximada por uma distribuicao log-
normal, alcan¢ando um maximo em 0.2 a 0.3 M. Na faixa subestelar, onde
as massas estao muito abaixo de 0.2 Mg, o comportamento da IMF nao esté
muito bem definido, podendo ser aproximado por uma lei de poténcia com
x < —0.5, ou por uma extrapolacao da distribuicao log-normal.

EXERCICIOS

5.1 Suponha que a IMF seja dada pela aproximagao de Salpeter (1955):
p(m) ~ K m=235

(a) Use a constante K obtida com os limites m; = 0.1 Mg e my =
100 Mg e determine a fracao de massa de estrelas que formam nebulosas
planetarias, admitindo que o intervalo de estrelas de massa intermediaria
que podem dar origem a essas nebulosas seja de 0.8 a 8 M. (b) Repita
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5.3

5.4
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o calculo anterior usando a constante original obtida por Salpeter, K ~
0.03.

Considere a IMF de Salpeter mostrada na figura 5.5, dada por
&(m) =me(m) = Km™ %

Suponha que a “constante” K seja dada por meio da solucao analitica
de Miller e Scalo (1979), de modo que

2
l(——(y3837nl35exp[—4“09 <k¥;iﬁL-+1d02> ]
me
(a) Calcule a IMF na forma &£(m) e inclua seu resultado no grafico. Con-
sidere o intervalo de massas 15 > m/mg > 0.4. (b) Considere uma estrela
com 10 My. Compare a magnitude absoluta visual desta estrela na cali-
bracao de Salpeter, mostrada na figura 5.5, com a calibracao de Mihalas
e Binney, mostrada na tabela 5.2.

Considere a IMF definida por intervalo logaritmico de massa na forma

dN _r
dlogm em

§(logm) = (1)

e a IMF definida por intervalo de massa na forma ¢(m)

o(m) = O o )

Mostre que:

1
m In 10

(a) ¢(m) = §(logm)

(b) a =2.35 paraI' = 1.35

A IMF de Salpeter pode ser escrita na forma

£(logm) dlogm = €~

m2-35
onde m estd em massas solares. (a) Mostre que esta IMF pode ser colo-
cada na forma

¢(logm) = C M*
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5.5

onde I' é uma constante. Qual é o valor de I'? (b) Use esta IMF e
calcule a fragao de estrelas formadas na Galdxia com massas acima de
8 M. Considere os limites observados das massas estelares dados por
m; = 0.07Mg e mg = 150 Mg. (c) Qual é a fragdo de massa total
contida nas estrelas? (d) Qual é a fracdo de massa total contida nas
estrelas que formam nebulosas planetarias, considerando que para estas
estrelas 1 < m(Mg) < 8?

Considere a IMF de Maciel e Rocha-Pinto na forma (5.48), mas com os
coeficientes dados na tabela abaixo:

n ay,

1.557462
—0.879337
—0.574181
—0.311909
—0.186031

0.562851
—0.186622

S U W N~ O

Supondo que esta IMF possa ser representada por uma lei de poténcias, qual

seria o expoente I' correspondente para m = 1 Mg e m = 10mg ?
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A TAXA DE FORMACAO ESTELAR

6.1 DEFINICOES

No capitulo anterior, introduzimos algumas defini¢bes bésicas ao estudo
da evolucao quimica da Galaxia. Nesta secdo, vamos considerar mais algumas
definig¢oes, com o objetivo de alcancar um formalismo tedrico mais geral.

Vamos chamar neste capitulo f(m)dm ao espectro de massa (mass spec-
trum), ou seja, a fragdo (ou nimero) de estrelas formadas ao mesmo tempo
em um certo volume do espago com massas entre m e m + dm ao nascer. As
unidades desta funcao dependem da condicdo de normalizacao adotada. Por
exemplo, se f(m) for uma funcdo de densidade de probabilidade, teremos

ms

(m)dm =1 (6.1)

m;

e, neste caso, as unidades de f(m) serdo por exemplo M ! Para uma IMF
como a de Tinsley (1980), a normalizagao de ¢(m) é

/n.ls m¢o(m)dm =1 (6.2)

de modo que as unidades de m ¢(m) serao M ! Em alguns casos pode-se
normalizar o numero de objetos, em outros a fracdo de objetos, e em outros



108 Fundamentos de Evolu¢do Quimica da Galdzia

ainda a normalizacao é arbitraria, e o que importa é a forma do espectro de
massa.

Os limites das integrais (6.1) e (6.2) sao teoricamente m; = 0 e my; = 0o.
Na pratica, como vimos no capitulo anterior, estes limites sao préximos de
m; = 0.1Mg e mgs = 100My. Abaixo de m; = 0.1Mg e préximo a massa
de Jupiter (M ~ 1.9 x 103° g ~ 0.001 M, os elétrons tornam-se degenerados
antes do inicio da queima nuclear, e nao se formam estrelas. Acima de cerca
de 100 M, a pressao da radiacao domina a gravidade, e as estrelas tornam-se
instaveis. Como vimos, limites observacionais mais precisos sao, atualmente,
m; = 0.072 Mg e mgs >~ 150 Mg,.

Vamos agora definir uma func¢do de massa genérica F'(logm) que repre-
sente o numero (ou fragao) de estrelas de massa m definido por intervalo
logaritmico de massa. Podemos escrever

F(logm)dlogm = f(m)dm (6.3)
de onde obtemos
F(logm) =In10m f(m) = %(em)' (6.4)

As IMF &(logm) de Salpeter (1955) ou de Maciel e Rocha-Pinto (1998) que
vimos no capitulo anterior sao desta forma.

Outro conceito 1til é o de distribuicao numérica cumulativa (cumulative
number distribution), g,(> m), que consiste no nimero (ou fragao) acumulado
de estrelas com massas superiores a m, dado por

_ S f(m)dm

90> 1) = P ) dm

que pode ser escrita, em vista de (6.1)

ms logmg
gn(>m) = f(m)dm = ’ F(logm)dlogm. (6.5)

m logm

Para a vizinhanca solar, obtemos g, (> 0.1M) ~ 80 — 90 pc~2 para uma SFR
constante.

Da mesma forma, podemos definir a distribuicdo de massa cumulativa
(cumulative mass distribution), g.,(> m), que consiste na massa (ou fragao)
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acumulada das estrelas com massas superiores a m, dado por

_ o mf (m)dm
B f;z mf(m)dm
log ey F(logm)dlogm

logm

log ey F(logm) dlog m

log m;

gm(>m)

(6.6)

Comparando as equagoes (5.46) e (6.6) vemos que o numerador de (6.6) cor-
responde essencialmente a massa acumulada M definida no capitulo anterior,
para os limites inferior m; = 0.1Mg e superior mgs = 100M. Miller e Scalo
(1979) obtiveram o valor M ~ 50 — 60 Mz pc~? com uma SFR constante,
enquanto que Maciel e Rocha-Pinto (1998) obtiveram M ~ 30 — 80 Mg, pc2.

Em termos das fungoes “por massa” f(m) ou “por logaritmo de massa”’
F(logm), podemos entao definir os slopes ou indices por

om) = SoE ) (6.7
I'(m) = alo%gfm) (6.8)

ambos calculados para a massa m. Por exemplo, para a IMF de Salpeter
(1955), temos & = F = In10 mf(m) oc m~ 3% de modo que log f(m) =
constante — 2.35logm, ou v = —2.35. Da mesma forma, temos log F' =
—1.35 logm + constante, e ' = —1.35. Note que I' corresponde a —x na
notagao de Tinsley (1980).

No capitulo anterior introduzimos uma funcao de criagao, por meio da
equacao (5.7). Vamos considerar agora esta fungdo de uma maneira mais
rigorosa. De acordo com Miller e Scalo (1979) e Scalo (1986), vamos definir
uma fungao de criagao estelar C(log m,t)dlogm dt como o nimero de estrelas
nascidas no disco galactico no intervalo de massa entre log m e logm+ dlog m
entre t e t + dt. Em termos desta funcao, podemos definir a IMF logaritmica
¢(logm) como

£(logm) = /0 “Cllogm, ) dt (6.9)

onde t1 é novamente a idade da Galaxia. A taza de formacdo estelar total
absoluta (absolute total birthrate) B(t) pode também ser definida por

B(t) = /_ ~ Cllogm. ) dlogm (6.10)
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tendo unidades de ntmero de estrelas pc™2 Gano~!.

estelar total absoluta média B(t) é definida por

A taxa de formacdo

_ [ B(t)dt 1M
B(t)_ifotl il B(t)dt. (6.11)

A taza de formagao estelar relativa b(t) é definida por

b(t) = % (6.12)

a qual, de (6.11), pode ser normalizada por

t1
/ b(t)dt = t. (6.13)
0
Em vista da defini¢ao de £(logm) e b(t), a funcao de criacdo pode ser escrita
1 b(t
Clogm,t) = M. (6.14)
1

A relacao entre a fungao de criagao e as fungoes definidas por Tinsley (1980)
é

C(logm,t) dlogmdt = 1(t) (m) dmdt (6.15)
que pode ser escrita

m

C(logm,t)dt = oge P(t) ¢(m) dt. (6.16)
Integrando (6.16)
" mo(m) [
/O Cllogm tydt = " /O W(t)dt. (6.17)
De (6.9) e (6.17)
_ m¢(m) _loge £(logm)
&(logm) = Toge M — ¢(m) = IV (6.18)
onde usamos novamente a massa acumulada definida em (5.46)
M t1
M = m&(logm)dlogm = / P (t)dt. (6.19)
my 0
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A dltima igualdade de (6.19) pode ser obtida de (6.18) usando a condicao
de normalizagao de ¢(m), eq. (6.2). A equagao (6.18) ja foi apresentada no
capitulo 5, eq. (5.45). A interpretacao dada a funcao de criagdo, como visto
no capitulo anterior, admite que esta fungao seja separavel nas variaveis log m
et.

Para completar este conjunto de defini¢oes, vamos introduzir a tazxa atual
de formagao estelar para estrelas mais massivas que m, B, (> m), dada em

estrelas pc=2 Gano™!,

B, (> m) = 2t / "™ €logm) dlogm (6.20)

t1 Jm

e também a tara de consumo de matéria B,,(> m), ou seja, a quantidade de

matéria sendo transformada em estrelas mais massivas que m no momento

atual, dada em Mg pc—?2 Gano !,

B,,(>m) = b(ty) /ms m&(logm) dlogm. (6.21)

1 Jm

Note-se que esta ultima taxa corresponde a taxa de formacao estelar atual
na notacao de Tinsley (1980) para m = 0.1 M. Usando (6.19)

100
B,,(>0.1) = b(ttll) /01 m&(logm) dlogm = %11)/\/1 = . (6.22)

Generalizando (6.22), obtemos

P(t) = %M (6.23)
De Miller e Scalo (1979), 11 ~ 3 — 10 Mg pc—2 Gano . De Maciel e Rocha-
Pinto (1998) 11 ~ 1.6 — 4.5 My pc~2Gano ' usando as fungdes atuais de
massa de Scalo (1986) e Kroupa et al. (1993). Um resultado mais re-
cente para o valor médio da taxa de formagao estelar na Galaxia é M ~
1.9 £ 0.4 Mg /ano. Considerando que a formagao estelar ocorre essencial-
mente dentro de um raio R ~ 13.5kpc, temos que ¢, ~ 2(SFR) ~ M /7 R? ~
3.32x 1073 M, kpc 2 ano~ ! ~ 3.32 Mg pc=2 Gano ', em bom acordo com as
estimativas anteriores.
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6.2 EXEMPLOS SIMPLES DA SFR

Vamos considerar alguns exemplos simples da taxa de formagao estelar
relativa b(t).

e A SFR é frequentemente considerada como proporcional & densidade de gas
elevada a uma certa poténcia n, SF'R « p". Este resultado é conhecido como
Lei de Schmidt, segundo o trabalho pioneiro de Schmidt (1959). Para n = 2,
Miller e Scalo (1979) encontram a relagao

-2
t
b(t) o <1 + —) (6.24)
tl T
com 7 ~ 0.1, de acordo com a figura 6.1a.
N
a

t/tg

Figura 6.1 - Exemplos da taxa de formacao estelar relativa. tG é a idade da Galéxia.

e Considerando agora o indice n = 1, a relagao obtida é

b(t) o exp (—t/T) (6.25)
com T =~ t1/2 (figura 6.1b). Por sua simplicidade, esta é uma das SFR mais
populares encontradas na literatura.

e No caso da IMF de Salpeter (1955), foi admitido que a SFR é constante, ou
seja b(t) = by. Da condigao de normalizacao (5.13), vemos que by = 1 (Figura
6.1c).
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e Miller e Scalo (1979) consideram ainda que a taxa b(t) pode aumentar com
0 tempo, sugerindo uma funcao exponencial da forma

b(t) o exp (t/7) (6.26)

com 7 =~ t1/2, ver figura 6.1d. Essa SFR aumenta indefinidamente, o que
nao é consistente com um sistema isolado, em que a densidade do gas tende
a diminuir.

e Uma outra fungao de crescimento assintotico é também proposta por Miller
e Scalo (1979) (figura 6.1e), dada por

b(t) o< [1 — exp(—t/7)] (6.27)

novamente com 7 =~ t1 /2.

e Finalmente, Miller e Scalo (1979) também sugerem uma SFR polinomial
(figura 6.1f), dada por
(t/r)m

b(t) x T+ ™

(6.28)

comm =4et~2t/3.

Em principio, as SFR mostradas esquematicamente na figura 6.1 podem estar
corretas, aplicando-se a fases diferentes da formacao da Galaxia. Como vere-
mos, a queda de matéria sobre o disco, vinda do halo ou de outras galdxias
(infall) pode produzir taxas ascendentes, como mostrado na figura 6.1d,e,f,
decrescendo eventualmente quando o gas deixa de cair sobre o disco.

6.3 A SFR LOCAL

Estrelas de grande massa (m > 2My) tém tempos de vida curtos, ¢, <
t1, de modo que as estrelas massivas observadas hoje nasceram recentemente,
podendo sua contagem dar informagoes diretas sobre a taxa de formacao atual
11, de acordo com a equagao (5.20):

n(m) = ¢(m) ity (tm < t1) (6.29)

Para as estrelas menos massivas, a relacao é mais complicada, de acordo com
(5.12) e (5.18)

n(m) = ¢(m)Prts  (tm >t1) (6.30)
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n(m) = / L Gm) G dt = ) Pim b (b <) (631)

1—tm

isto é, as contagens podem dar informagcoes sobre as SFR médias, 11 ou ¢1,,.
Neste caso, a soluc@o é obter 1), e a razao 1 /1, para chegar a 1.

A SFR a partir do limite de Oort

De acordo com o trabalho pioneiro de Jan Oort, é possivel obter um limite
para a densidade do meio interestelar no disco galactico a partir de estudos
dos movimentos na direcao perpendicular ao plano de grupos homogéneos de
estrelas. Como resultado, pode-se obter as densidades médias no plano, que
sdo aproximadamente piorq; ~ 10 x 1072% g cm™3 ~ 0.15M pc~3 para a
densidade total (gds + estrelas); p, ~ 4 x 10724 g cm™3 ~ 0.06 M, pc—?
para a densidade de estrelas; p,,; < 6 x 1072 g em™3 ~ 0.09M, pc—3 para
a densidade do meio interestelar. Neste ultimo caso, os valores observados
sao da mesma ordem de grandeza, mas menores por um fator da ordem de
2, pmi =~ 0.04 My pc=3. Adotando as escalas de altura médias h,,; ~ 200
pe, he >~ 1000 pc, hyorar =~ 600 pc, obtemos para as massas M,,; ~ 8 Mg
pc~2, M, ~ 60 Mg pc2 e Miprar =~ 90 Mg pc—2. Valores mais corretos sao
My, ~5—10Mg pc2, M, ~ 70 — 95 Mg pc=2 e Mypsar =~ 80 — 100 M,
pc2.

Vamos agora introduzir mais um conceito importante, que é a fracdo de
retorno R, ou a fracdo de massa ejetada pelas estrelas ao meio interestelar.
Sendo M, a massa atual na forma de estrelas, M, a massa total ja formada, e
M. a massa ejetada ao meio interestelar pelas estrelas em seus estagios finais,

temos o
R=—° 6.32
o (632
de modo que
M,=M,+ M, =M, + RM, = (1+ R)M.. (6.33)

Valores tipicos sao R ~ 0.1 — 0.3, de modo que M, ~ (1.1 — 1.3)M,, isto é,
a massa total de estrelas ja formadas é cerca de 10-30% maior que a massa
presente atualmente. Podemos entdo concluir que ¥1t; > (1.1)(70) Mg pe™2 =

TTMspc2, e que Y1ty < (1.3)(95) My pe=? = 124 M, pc~2, ou seja

124 > oy t1 (Mg pc?) > 7. (6.34)
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Para os dois casos mais simples que estudamos, em que t,, < t1 e t,, > t1
(ver egs. 6.29 e 6.30) podemos obter a escala de tempo T} = 11t1 /11 definida
em (5.21) ajustando os dois extremos da IMF para massas altas (m > 2Mg)
e baixas (m < 1My), obtendo 20 > T;(Gano) > 5, que corresponde a 2 >
Ty/t1 > 0.5 para t; ~ 10 Gano. Se T1 < t; ~ 10 — 12 Gano, 1 cresce com
o tempo; se 17 ~ t1, ¥ é constante, e se 171 > t1, ¥ decresce com o tempo.
Usando (5.34), obtemos

25 > 1 (Mg pc 2 Gano™ ') > 3.7. (6.35)

Supondo que a SFR nao aumentou desde a formacao das estrelas mais velhas
do disco, hé cerca de 12 Ganos, obtemos T} ~ (14 f)i1t1 /11 ~ (14 f)t1 > 12
Gano, com f =0 (SFR constante) ou 1 > f > 0 (SFR decrescente), e (6.34)
fica

10 > vy (Mg pe™? Gano™ ') > 3.7. (6.36)

Naturalmente, a SFR pode aumentar se houver um burst (surto) de formagao
estelar.

A SFR a partir de contagens estelares

Este é o método cléssico, e resume-se na contagem de estrelas com massas

m > 0.1My, descontando-se as estrelas evoluidas e desprezando-se aqueles

objetos com massas muito pequenas, abaixo do limite de 0.1 M. Os resultados
indicam

144 > oy t1 (Mo pe2) > 43. (6.37)

Usando os valores apropriados de 17,
7> (Mo pc 2Gano ') > 3 (6.38)

e podemos considerar que a SFR atual estd geralmente no intervalo 1, ~

5—20 My pc~2 Gano ™!, com um valor tipico de 1 ~ 10 My pc=2 Gano ™.

Em resumo, determinagoes da SFR local a partir de diversos métodos
baseados na PDMF observada levam a valores da SFR dados por

Y1 ~2—10 My pc? Gano™* (6.39)

Considerando a massa média de gés convertida em estrelas na Galaxia, resul-
tados obtidos a partir de dados do telescépio espacial Spitzer sugerem valores
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da ordem de 0.7 a 1.5 M /ano, e resultados semelhantes, SFR ~ 1.3 Mg /ano
sao considerados na literatura..

6.4 A SFR LOCAL COM BURSTS

Assim como observado em outras galdxias, nossa Galdxia também pode ter
tido bursts, ou surtos de formacao estelar. Um exemplo de uma SFR varidvel
no tempo, em que se propoe a existéncia de bursts, ou surtos de formacao es-
telar, foi apresentado por H. Rocha-Pinto e colaboradores. Nesse trabalho, foi
usada uma distribuicao de idades cromosféricas de anas tardias, a qual é trans-
formada em uma histéria de formacao estelar com a aplicacdo de correcoes
para a escala de altura das estrelas, evolugao e correcao volumétrica. Os re-
sultados indicam a presenca de pelo menos 3 episddios de formacao estelar
intensificada — os surtos — localizados ha cerca de 0-1 Gano (surto A), 2-5
Gano (surto B) e 7-9 Gano (surto C). Uma andlise estatistica indica um nivel
de significancia para a existéncia dos surtos da ordem de 98%.

Por meio da comparagao dos resultados com a taxa de enriquecimento
de metais, dada pela razao idade-metalicidade, pode-se investigar o possivel
efeito na formacao estelar galactica de aproximacoes de nossa Galaxia com as
Nuvens de Magalhaes.

Sugestoes de periodos com SFR intensificada ji haviam sido feitas na
literatura. Por exemplo, uma andlise recente da SFR da Via Lactea nos
ultimos 2 Ganos, utilizando aglomerados abertos, sugere a existéncia de pelo
menos 5 episédios rapidos de formacao estelar intensificada.

O trabalho de Rocha-Pinto e colaboradores baseia-se em uma distribuicao
de estrelas representativas do disco, para as quais foram determinadas idades
cromosféricas, essencialmente obtidas a partir de uma correlagao inversa en-
tre a emissao cromosférica e a idade das estrelas. Uma vez que o niimero de
estrelas em cada intervalo de idade deve estar correlacionado com o nimero
de estrelas nascidas naquela época, a SFR pode ser obtida a partir da dis-
tribuicao de idades, aplicadas algumas correcoes. KEssas correcoes incluem
(a) uma correcao de volume, para corrigir um possivel viés devido ao fato
de que estrelas com diferente composicao quimica tém magnitudes diferentes,
de modo que o volume amostrado varia de uma estrela para outra; (b) uma
correcao evolutiva devida as diferentes massas — e portanto idades — das es-
trelas, particularmente as mais massivas, que estao ausentes dos intervalos de
idade mais antigos, e (¢) uma corregao devida as diferentes escalas de altura
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das estrelas (cf. figura 5.6), especialmente as que estdo a maiores distancias
do plano galéctico.

Os resultados deste trabalho estdao exemplificados na figura 6.2, onde se
apresenta a razao b/(b), isto é, a taxa relativa de formagao estelar, definida
em termos da taxa de formagao estelar média no passado.

Nesta figura estao incluidas linhas caracteristicas de 20 (dois desvios
padroes) com relacao a uma SFR constante, onde b/(b) = 1. Pode-se admitir
a existéncia de pelo menos 3 surtos A, B, C, épocas em que as variagoes
obtidas s@o muito superiores a 20. Note-se que o Sol, com 4.5 Gano, teria
sido formado durante o surto B.

M)

b/<b>

Idade (Gano)

Figura 6.2 - A SFR de Rocha-Pinto et al. (2000). 3 surtos podem ser observados, o surto inicial
A, o surto entre 2 e 5 Gano (B), e entre 6 e 10 Gano (C).

6.5 A SFR EM OUTRAS REGIOES

Para obter a taxa de formagao estelar (SFR) em outras regioces da Galdxia
e em outras galdxias, determina-se a populacao de estrelas mais massivas,
admitindo-se em geral uma fun¢@o de massa inicial (IMF) universal, e calcula-
se a SFR. Vamos considerar alguns métodos usados nesta determinagao.

Contagens de estrelas em galdxias

A SFR pode ser determinada a partir da contagem de estrelas brilhantes,
como supergigantes, admitindo-se que n, x< SFR.
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Fluxo Ha, HA3 e livre-livre em radio

Neste caso, a SFR pode ser determinada a partir de medidas dos fluxos
em Ha, HB e livre-livre em radio emitidos por estrelas quentes e jovens e
regioes HII associadas a essas estrelas, admitindo portanto que F' o< SF'R.
Uma expressao aproximada para o fluxo Ha em galaxias espirais e irregulares,
adotando a IMF de Salpeter, pode ser escrita

SFR(Mg/ano) ~ 7.9 x 107*? Ly, (erg/s) (6.40)

As regioes HII estao claramente associadas com os locais de formacao estelar,
de modo que podem também ser usadas para determinar a SFR.

Emissdo infravermelha e UV em regioes de formacao estelar

Regioes de formagao estelar emitem fortemente no infravermelho. Como
estas regides estao associadas com estrelas jovens e massivas, medidas do
fluxo infravermelho (e UV) podem ser usadas para determinar a SFR, isto
é, SFR < Lir (ou Lyy). Por exemplo, podemos escrever aproximadamente

Lo
SFR~(0.1-0.4) T Mg /Gano (6.41)
©
Para NGC 5128, considerando uma luminosidade bolométrica Ly, ~ 100 L,
SFR~1-—4 Mg/ano.

Frequéncia de supernovas

As supernovas de tipo II sao formadas pelas estrelas mais massivas, com
menores tempos de vida. A frequéncia das supernovas e a distribuicdo ob-
servada de restos de supernovas e de pulsares pode também ser usada para
estimar a SFR. A taxa de explosoes de supernovas esta relacionada com a taxa
atual de morte das estrelas. A teoria da evolucao estelar fornece o intervalo
de massas das estrelas que produzem supernovas, de modo que a taxa atual
pode ser usada para estimar a SFR, adotando uma IMF padrao.

Taxas de formacao de nebulosas planetdrias e anas brancas

As estrelas de massa intermedidria formam nebulosas planetarias e anas
brancas, estdgios finais observaveis desses objetos. Portanto, as taxas de
formacao de nebulosas planetarias e anas brancas podem também ser usadas
para determinar a SFR na Galéxia.
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Distribuicao de nuvens moleculares

Analogamente, a distribuicdo de nuvens moleculares pode dar informa-
¢oes sobre a SFR, uma vez que sao os locais preferenciais de formacao estelar.

6.6 DISTRIBUICAO DE GAS E A SFR

Uma vez que a SFR estd relacionada com a densidade de gas, como
sugerido pela lei de Schmidt, a variacao da SFR com a posicao no disco
galactico deve também estar relacionada com a distrbuicao de gas nessa regiao.
Para obter uma estimativa correta da distribugao do gas, é necessario incluir
o hidrogénio atéomico (H) e o hidrogénio molecular (Hs), com uma eventual
correcao para o He. O H atomico pode ser estudado a partir de medidas
da linha de 21 cm em radio, enquanto que a componente molecular pode ser
estimada a partir da molécula de CO, por meio de um fator de correcao entre
o hidrogénio molecular e o CO. Os resultados mostram que, na vizinhancga
solar, a densidade de H (atémico e molecular) é da ordem de o ~ 13 M, /pc?,
sendo que 10 M, /pc? correspondem ao H atémico e 3 M, /pc? ao hidrogénio
molecular. Por outro lado, a densidade superficial de massa na vizinhanca
solar é conhecida, sendo da ordem de o ~ 50 Mg /pc?, de modo que a fracio
de gas deve ser da ordem de pu ~ op /o ~ 13/50 = 0.26.

A figura 6.3 mostra a distribuicao de densidade superficial de géas e da
taxa de formacdo estelar, dada em Mg Gyr~—! pc~2. Estas distribuicoes sao
dadas em funcao da distancia galactocéntrica, estando o Sol a 8.5 kpc do
centro.

A parte superior da figura aplica-se & Via Léactea, enquanto que a parte
inferior representa a galaxia NGC 6946. O gés inclui o H neutro e molecular.
Enquanto o H atomico se distribui mais ou menos uniformemente no disco,
a partir de R ~ 4kpc do centro, o H molecular tem claramente uma dis-
tribuicao mais localizada, em um “anel” interior a cerca de 10 kpc do centro,
de modo que a SFR deve ter um comportamento semelhante, havendo uma
forte coincidéncia entre a ocorréncia de nuvens moleculares gigantes (GMC,
giant molecular clouds) e a SFR.

Determinacoes anteriores da SFR mostram distribuigoes semelhantes as
da figura 6.3, no sentido de que todas apresentam uma concentracdo em uma
regiao mais préxima ao centro, decrescendo para maiores distancias galac-
tocéntricas e também para regides internas a cerca de 4 kpc, o que pode ser
consequéncia de uma barra nessa regiao.
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Figura 6.3 - Distribuicdao da densidade superficial de gds e da SFR ao longo do disco galéctico.
(a) Via Léctea, (b) NGC 6946. Circulos vazios: Gés atémico. Circulos cheios: Gés molecular.

Estrelas: SFR.

6.7 A LEI DE SCHMIDT

A lei de Schmidt (1959), originalmente proposta para a nossa Galdxia,
parece ter uma aplicacao muito mais ampla, sendo aproximadamente valida
em galaxias com um intervalo consideravel de taxa de formagao estelar. Para
essas galdxias, pode-se escrever entao

SFR=Ao" (6.42)
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onde SFR e 04 sao as densidades superficiais de formacao estelar e de gés,
respectivamente, e n é um indice da ordem de 1 — 2, segundo o trabalho
mais recente de Kennicutt e colaboradores. Em uma determinagao recente
da relagao entre a SFR e a densidade de gas em galdxias, Kennicutt con-
siderou uma grande amostra de galaxias espirais normais e galaxias starburst,
para as quais a SFR pode ser determinada a partir de medidas de Ha, HI e
CO (galdxias normais) e observagoes de CO no infravermelho distante (star-
bursts). Essas galdxias, como por exemplo NGC 5253, apresentam surtos
réapidos (da ordem de alguns milhoes de anos) e intensos de formagao es-
telar, apds permanecerem por bilhoes de anos em estado quiescente. Além
disso, sao remanescentes de uma época primordial da histéria do Universo,
sendo compostas de material que apresenta pouco enriquecimento quimico.
A vantagem de usar também estas ultimas é aumentar consideravelmente o
intervalo dinamico de densidade de gas (e de SFR), levando a uma correlagao
mais precisa.

De modo geral, a correlacao entre a SFR global e a densidade de gés
(atémico e molecular) é bem definida, constituindo um dos principais métodos
de determinacao da SFR. No caso de medidas da linha Hea, usa-se uma relagao
do tipo SFR(Mg/ano) < L(Ha), onde L(Ha) é a luminosidade Ha obser-
vada. Para obter a densidade superficial da SFR (unidades: Mgano~" kpc™?)
é preciso dividir a SFR em Mg, /ano pela drea da regiao observada, corrigindo
por efeitos de projecao.

Os resultados de Kennicutt e colaboradores na forma de uma lei de
Schmidt estao resumidos na figura 6.4, onde a densidade superficial de SFR
(Mg ano! kpc_2) é dada em funcao da densidade superficial de gas, medida
em Mg /pc?. Nesta figura estdo representados diferentes objetos, como as
galaxias espirais normais e irregulares e as galdxias starburst. Note-se que o
comportamento de todos os objetos é semelhante, com uma inclinagao n ~ 1.4,
como vimos anteriormente. As excecoes sdo algumas galdxias de baixo brilho
superficial e pobres em metais. Note-se que, como no caso anterior, esses
resultados dependem da calibracao adotada entre as densidades de coluna de
CO e H,. As galdxias normais sao representadas pelos circulos, e as starbursts
pelos quadrados. A inclinagao obtida é n ~ 1.40, e a relacdo mostrada pode
ser escrita

Og

1.4
W) M@ anofl kpC_2 (643)
©

SFR=25x10"*% (
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Figura 6.4 - Relacdo entre a SFR e a densidade superficial de gas (Lei de Schmidt-Kennicutt).
Circulos vazios: Galédxias normais/irregulares; Circulos cheios: galdxias starburst. A posi¢do da

Galéxia estd indicada por uma estrela.

Embora o ajuste obtido seja muito preciso, o significado fisico da relagao
acima nao é ébvio, pois a lei de Schmidt nao é a nica parametrizacao possivel
para reproduzir a variacao da SFR no intervalo observado.

6.8 FATORES QUE INFLUENCIAM A SFR

Muitos fatores podem influenciar a SFR, mas é extremamente dificil, se nao
impossivel, obter uma formulacao tedrica simples que leve em conta os as-
pectos mais fundamentais da formagao estelar. Desde o trabalho pioneiro
de Schmidt (1959), sabe-se que a SFR é proporcional a densidade de gés
disponivel para a formacao estelar, ou seja SF'R «x p” com n ~ 2 de acordo
com Schmidt (1959) ou n ~ 1.4, de acordo com o trabalho mais recente de
Kennicutt e colaboradores. Esse indice é muito dificil de ser determinado,
podendo variar de uma galdxia para outra e dentro da prépria Galdxia. Isto
significa, provavelmente, que outros fatores sdo importantes e devem ser leva-
dos em conta.

Um destes fatores é a compressdo do gds, como sugerido pela discussao an-
terior sobre outras galdxias, uma vez que a ocorréncia de processos dinamicos
leva & compressao do gas e a uma maior formacao de estrelas. Como exemplos,
temos choques interestelares, frentes de ionizacao, acomodacao gravitacional
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do gas em camadas, ondas de densidade, colisoes de alta velocidade de gas em
galaxias, e acres¢ao em nuvens intergaldcticas.

Na realidade, a SFR é uma fungao tao complicada, que nao parece possivel
obter uma expressao Unica que permita uma previsao de seu valor para alguma
galdxia. Segundo o trabalho de Lynden-Bell (1977), uma expressao assim
conteria tantos parametros desconhecidos que seria praticamente intutil:

SFR:f(,O,CS,wC,U/CS,Q,A,B,Z,,O*) (644)

onde p ¢é a densidade do gés; c¢s a velocidade do som no meio; w, a frequéncia
dos choques; v/cs a razao da velocidade da onda de choque e a velocidade do
som, uma medida da intensidade do choque; 2 uma medida da rotacdo do
gés; A a taxa de tensao horizontal (shearing rate); B a intensidade do campo
magnético; Z a metalicidade do gés; e p. densidade de estrelas de fundo. Na
impossibilidade de caracterizar a SFR a partir de tantos parametros, parece
mais util investigar os vinculos impostos a esta fungao por outros aspectos da
evolucao quimica das galdxias. Alguns destes vinculos sdo:

e Continuidade da IMF: E provavelmente o principal vinculo da SFR. A IMF
deve ser continua, com uma transicao suave entre as estrelas de baixa massa
e as massivas. Como as duas fungoes (IMF e SFR) estao inter-relacionadas,
este vinculo afeta fortemente a SFR.

e IMF em aglomerados e estrelas de campo: A IMF varia um pouco depen-
dendo da regiao considerada, como vimos. Estas variacoes quando aplicadas
a aglomerados, associacoes estelares, etc. produzem vinculos a SFR.

e Distribui¢do de idades e metalicidades das estrelas: A distribuigdo das
idades das estrelas pode determinar a historia da SFR. Uma SFR maior no
passado implica maior niimero de estrelas mais velhas com relacao ao nimero
de estrelas jovens. Da mesma forma, a distribuicdo de metalicidades das
estrelas pode ser usada para obter a histéria da SFR, uma vez que existe uma
relacao implicita entre as metalicidades e a idade. Este é o método usado por
Rocha-Pinto e Maciel, em uma sequéncia do trabalho mencionado no capitulo
anterior.

e Nuclideos radioativos: Alguns autores sugerem que processos de nucle-
ossintese (processo-r) podem dar informagoes sobre a histéria da SFR, uma
vez que a taxa de nucleossintese depende da histéria da SFR, e portanto do
tempo.
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e yields de nucleossintese: A determinacao de yields de nucleossintese para
estrelas massivas pode ser combinada com a SFR atual para obter a taxa atual
de nucleossintese, o que dé algumas informagoes sobre a SFR.

e Vinculos de evolugdao quimica: Alguns trabalhos procuram utilizar vinculos
de evolucao quimica para definir a dependéncia da SFR com a densidade do
gas. Estes vinculos incluem o aumento das abundancias de He e elementos
pesados com a evolugao galatica e a abundancia do deutério.

Outros vinculos da SFR foram mencionados na se¢ao 6.5, como as regioes
HII, regioes de formacao estelar, supernovas, nebulosas planetarias, anas bran-
cas, etc.

6.9 INSTABILIDADE GRAVITACIONAL: A MASSA DE JEANS

O processo de formagao de estruturas (estrelas, galdxias, aglomerados),
envolve uma competicao entre a atracao gravitacional de uma massa de gas
e a acgao das forcas de pressao. Na era de radiacdo, a temperatura do Uni-
verso era muito alta, e também as forgas de pressao (incluindo a radiacao), de
modo que as estruturas nao se formavam. A medida que o Universo se esfri-
ava e expandia, flutuagoes de densidade passaram a provocar instabilidades,
propiciando a condensagao e o aparecimento de estruturas. Evidéncias de
flutuagoes em épocas remotas do Universo foram obtidas pelo satélite COBE
(1992) e, mais recentemente, pelos projetoS WMAP e Planck.

A figura 6.5 mostra imagens da radiacao césmica de fundo em microondas
obtidas nesses projetos, tendo sido subtraidas as componentes de temperatura
meédia, dipolo cinematico e da Via Lactea, de modo que o que se observa sao as
flutuacgoes na temperatura que, eventualmente, deram origem as condensacoes
no Universo (aglomerados, galdxias, etc.). Essas flutuacoes de temperatura
sdo da ordem de AT/T ~ 107°.

Embora a origem das flutuagoes nao seja clara, podemos fazer uma es-
timativa de quanto elas devem crescer para que uma galaxia se forme. Por
exemplo, uma galdxia como a nossa, com massa Mg ~ 1.4 x 10'! My terd
um ndmero de barions dado por Ng ~ Mg/mpy ~ 10%%.  As flutuacoes
de densidade sao da ordem de dp/p ~ Ngl/Q ~ 10734 Por outro lado,
o contraste de densidade hoje é muito maior, podendo ser estimado por
dp/p ~ (pdisco — Pmeio)/ Pmeios onde paisco € a densidade média do disco
galdctico, paisco ~ Mg/(TRER) ~ 1072 g em™ e pieio ~ nmpy < 1072
g cm~3 é a densidade do meio internuvens/intergaldctico. Neste caso temos
dp/p ~ 100 isto é, as flutuacoes devem crescer cerca de 40 ordens de grandeza.
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COBE

Figura 6.5 - Flutuacdes de temperatura medidas na radiagdo césmica de fundo.

Estas flutuacoes correspondem ao colapso e expansao de regides, ou seja,
a uma oscilagao das flutuagoes, que se propaga como uma onda de pressao. As
oscilacgOes tém um tempo caracteristico de amortecimento, inversamente pro-
porcional & massa envolvida. Na época do desacoplamento matéria-radiacao,
algumas destas instabilidades propagaram-se o suficiente para formar estru-
turas.

As perturbacoes podem ser isotérmicas, quando apenas as particulas
sao perturbadas, e a radiagao fica inalterada; ou adiabdaticas, quando ambas
(matéria e radiagao) sdo perturbadas.

No caso das perturbacoes isotérmicas, as forcas de pressao sao superiores
as gravitacionais antes do desacoplamento, quando 7" ~ 3000 K: F}, > F|,
de modo que as instabilidades nao progridem. No caso de perturbagcoes
adiabaticas, a radiagao pode sofrer difusao rapidamente nesta época anterior
ao desacoplamento, quando 7" > 3000 K.
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Quando comecaram a se formar as estruturas? Considerando uma nu-
vem protogaldctica com R ~ Rg ~ 30 kpc, e M ~ Mg ~ 10! Mg, o
tempo de queda livre é R ~ (1/2)gt? ~ (1/2)GMt?/R?, e portanto ty ~
(2R3/GM)Y? ~ 3 x 10% anos. Esta época corresponde aproximadamente a
T ~ 3000 K.

Vamos considerar as flutuagoes que sobrevivem apds o desacoplamento.
Neste caso, terao progresso aquelas que satisfizerem o critério de instabilidade
gravitacional de Jeans, ou

R> ) (6.45)

onde R é a dimensao da regiao perturbada e A; o comprimento de Jeans.
Para estimar A; podemos considerar a energia potencial gravitacional e
cinética por grama na regiao R de massa M e densidade p:

GM G (4 47
E,~—=—=|= 3 = — 2 A4
» 7 R<37TR ,0> 3 GR*p (6.46)
P
Ec:;:cg (6.47)

onde c¢; é a velocidade do som. Sendo Aj; o diametro da perturbacao, com

E,=FE.:
r (A
3 2 p* S

1/2
3 Cs
Ay=|— —_— 6.48
=) @ (0:45)
Um célculo mais da: .
_1/2 s
Aj=m EHLE (6.49)
A massa minima necessaria para a instabilidade é a massa de Jeans, ou
NOVA T |3 mo/2 3

Podemos estimar M; para T ~ 3000K, z ~ 1000,22 ~ 0.1 e
p~6x10739(1+2)2Q~6x10"2g ecm ™3 (6.51)

onde z é o redshift e

P12 BT\ /2
cs = <;> = <m—> ~ 5 x 10%cm/s (6.52)
H
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Obtemos Ay ~ 1.4 x 10?2 cm e M; ~ 8.6 x 103 g = 4.3 x 10° Mg, o
que corresponde aproximadamente a massa dos aglomerados globulares. As
escalas de massa preferencialmente formadas dependem de maneira complexa
do redshift e da temperatura, favorecendo massas mais baixas nas épocas mais
recentes.

Portanto, apdés o Big Bang, a pressao da radiagao era muito alta, e a
massa de Jeans também. Apéds t ~ 3 x 10° —10° anos, T' ~ 3000K, os elétrons
passaram a ser capturados pelos nicleos. Entao, o Universo passou a ser
transparente a radiacao, a pressao diminuiu e também a massa de Jeans, que
chegou ao valor de 10° Mg, formando as primeiras estruturas. A faixa de
T ~ 3000 K corresponde a transicao entre a era dominada pela radiagao, em
que a maior parte da energia do Universo estava sob a forma de radiacao, e a
era atual, dominada pela matéria, em que a maior parte da energia esta nas
massas das particulas nucleares. Antes da recombinacao My oc T3, isto é,
4 medida que T caia, a massa aumentava. Depois daquela fase, M o T3/2,
acontecendo o contrario.

Um aspecto importante da formagao estelar em épocas primordiais refere-
se as estrelas de populagao I1I, formadas na primeira geragao de estrelas. Uma
vez que nao foram encontradas estrelas com abundancias nulas de metais,
essas estrelas devem ter sido massivas, com escalas de tempo curtas. Suas
massas nao sao determinadas, mas valores da ordem de 20 a 50 M, tém sido
propostos.

Em termos de T e p, as equagoes (6.49) e (6.50) podem ser escritas

Tk T\ 2 T1/2
Ay~ - ~ 6.24 x 107 6.53
J Gmyy <,0> X p1/2 (6.53)
T3/2
My ~1.27 x 10?3 S (6.54)

onde usamos unidades cgs. Considerando agora condicoes tipicas das nuvens
interestelares, T~ 50K e p ~ 2 x 10723 g/cm3, obtemos M; ~ 5 x 103 M.
Supondo uma dimensao tipica de 10 pc para a nuvem, sua massa seria M, ~
4 R3 p ~ 140 M, muito menor que M, ou seja, a nuvem interestelar nao é
gravitacionalmente ligada. Por outro lado, em uma nuvem molecular tipica,
com T ~ 10K, n ~ 10*ecm™2 ou p ~ 2 x 1072 g/cm? e um peso molecular
w2 temos My ~ 5 Mg, préximo das massas das estrelas, e muito menor
que a massa das nuvens moleculares, que é da ordem de 10* M. Portanto, o

127



128 Fundamentos de Evolu¢do Quimica da Galdzia

processo de colapso gravitacional estd acompanhado de fragmentagao, para a

formagao de estrelas com massas da ordem da massa solar.

EXERCICIOS

6.1

6.2

6.3

Para uma SFR como a de Schmidt (1959), Miller e Scalo (1979) obtiveram
a relacao

b(t) o (1 4 i>2 (1)

tlT

que pode ser escrita

t

-2
b(t) =0(0) | 1+ — 2
=00 (1+;-) ®
onde b(0) = [(1—P)7]"t e 7= P/(1 — P), sendo P ~ 0.1 a razao atual
entre a massa interestelar (gds + poeira) e a massa total na vizinhanca
solar. Mostre que a relagao (2) satisfaz a condi¢ao de normalizagao dada
por (6.13).

A correlacgao entre a SFR e a densidade superficial do gas em galaxias
normais e galdxias starburst encontrada por R. C. Kennicutt pode ser
escrita

SFR~25x107* 5,4

onde a SFR est4 em Mg kpe™ 2 ano~! e a densidade ¥, estd em Mg /pc.
As galdxias A e B tém densidades de gds dadas por ¥4 = 10 M /pc? e
Yp = 10* My /pc?, respectivamente. (a) Qual é a SFR destas galdxias
em unidades de Mg, pc=2 Gano™ '? (b) Compare o resultado em (a) com a
taxa média atual da Galaxia, que é da ordem de SFR ~ 5 Mg, pc—2 Gano .

Alguma das galaxias A e B pode ser considerada como starburst?

Em um estudo da taxa de formacao estelar em galaxias Kennicutt encon-
trou que a densidade limite para formagcao estelar em uma certa galdxia é
Y g ~4 Mg /pc?. (a) Qual é a densidade de coluna (em cm~2) de H (Ng)
correspondente a este valor? (b) Supondo que o H estd concentrado em
uma nuvem com densidade ng ~ 10cm™2, qual seria a dimensao tipica
desta nuvem (em cm e em pc)?



A taza de formacgdo estelar

6.4 (a) Suponha que a Galdxia teve uma taxa de formacao estelar essencial-
mente constante, desde t = 0 até t = tg, sendo tg a idade da Galéxia,
cerca de 13.6 Ganos. Qual das SFR mostradas na figura 6.1 seria mais
adequada para descrever esta evolugao? (b) Suponha agora que, entre as
épocas tg/3 e 2te/3 houve uma queda de matéria (infall) causada pela
captura de uma galdxia do Grupo Local. Qual das SFR da figura 6.1
seria mais adequada para descrever esta nova situacao?

6.5 A taxa de formacao estelar na regiao entre as distancias galactocéntricas
R=0e R=10kpc é da ordem de log X srr =~ 0.6, onde Ygrr é dada em
Mg pc—2 Gano ™ '. Qual seria o valor correspondente da taxa de formacao
estelar em Mg /ano nesta regiao?
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VINCULOS OBSERVACIONAIS

7.1 INTRODUCAO

Os modelos de evolugao quimica — em particular aqueles adequados a
evolucao da vizinhancga solar — devem satisfazer uma série de wvinculos de
natureza observacional, que funcionam mais ou menos como as condi¢oes de
contorno em um sistema de equacgoes diferenciais. Alguns desses vinculos
eram até ha algum tempo extrapolados para outras regioes da Galaxia, como
o halo e o bojo, e mesmo para outras galdxias. Mais recentemente, vinculos
especificos tém sido obtidos para diferentes regioes da Galdxia, de modo que
os modelos resultantes sao mais realisticos.

Estes vinculos nao devem ser confundidos com os ingredientes normal-
mente utilizados para a construcao de modelos, isto é as hipdteses bésicas
necessaria para a construcao de modelos. Por exemplo, podemos considerar
modelos com uma sé zona, ou mais complexos; podemos adotar a aproxi-
magao de reciclagem instantanea (IRA, instantaneous recycling approzima-
tion), como veremos mais tarde; podemos incluir ou nao processos de queda
de matéria no disco (infall), ou a presenga de fluxos radiais (radial flows). Em
principio, os vinculos observacionais devem ser independentes de hipéteses so-
bre a natureza dos modelos, mas na pratica o estabelecimento destes vinculos
tem suas proprias incertezas, sendo também objeto de pesquisa. Assim, pode
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eventualmente ocorrer alguma confusio, e alguns autores consideram como
“yinculos” algo que outros pesquisadores incluem como “ingredientes”. De-
vido as incertezas no estabelecimento dos vinculos observacionais, a adocao
de um ou outro em determinado modelo e seus pesos relativos podem variar
bastante para pesquisadores diferentes. Neste capitulo, vamos discutir os prin-
cipais vinculos relacionados com os modelos de evolucao quimica, indicando
as possiveis incertezas em sua determinacao.

7.2 ABUNDANCIAS NO SISTEMA SOLAR

Como vimos no capitulo 1 (tabela 1.2, figura 1.8), as abundéancias no
Sol e no sistema solar sao frequentemente consideradas como “abundéancias
cOsmicas” tipicas, em relagao as quais sao comparadas as abundancias dos di-
versos objetos observados. Por exemplo, no capitulo 3 comparamos a producao
de elementos pesados por supernovas de tipos Il e Ia com as abundancias do
sistema solar para concluir que, em média, os processos de nucleossintese ex-
plosiva sao capazes de explicar as abundancias observadas. KEste cenario é
certamente correto de maneira geral, mas diversos indicios existem de que
0 Sol pode nao ter uma composicdo quimica tipica. Vimos no capitulo 3
que as estrelas de massa intermediaria, como é o caso do Sol, ndao devem em
principio alterar em sua evolugao a abundancia de elementos pesados como o
oxigénio, uma vez que estes elementos sao produzidos por estrelas massivas
(m > 10Mg), tanto nos processos de queima hidrostédtica, como na nucle-
ossintese explosiva. Como vimos no capitulo 1, a abundéancia de oxigénio
no Sol é ¢(0) = log O/H + 12 = 8.69, medida por nimero de dtomos. Por
outro lado, para a nebulosa de Orion, uma regiao HII galdctica tipica, sao
obtidos valores da ordem de log O/H + 12 = 8.51 — 8.76. Além disto, estu-
dos de regices HII e nebulosas planetarias do disco galdctico mostram que
as abundancias de oxigénio destes objetos podem ser menores que a do Sol
por um fator até 0.5 dex, como pode ser visto na figura 7.1. Nesta figura, sao
mostradas abundancias ¢(Ne) de Ne em funcao da abundancia €¢(O) de O para
regides HII (tridngulos) em galdxias do Grupo Local e nebulosas planetérias
(circulos vazios). A posicao do Sol corresponde a log O/H + 12 = 8.69 e
log Ne/H + 12 = 7.93.

As regioes HII devem, em principio, revelar a composicao quimica do meio
interestelar atual, em ¢ = ¢; ~ 13 Gano, uma vez que suas idades situam-se
na faixa de milhoes de anos. J& as nebulosas planetarias, s@o objetos do disco,
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assim como as regioes HII, mas foram ejetadas por estrelas de massa inter-
medidria no final de suas vidas, de modo que sao geralmente objetos muito
mais velhos que as regides HII. Em principio, elas refletem a composicao do
meio interestelar na época de sua formagao, estimada entre 2 e 4 Ganos atras
para a maior parte dos objetos. Isto se aplica aos elementos que nao sao pro-
duzidos em suas estrelas progenitoras, como O, Ne, e S, formados basicamente
por estrelas de alta massa. Em contraposicao, elementos como He, C, e N tém
suas abundancias modificadas pela evolugao da estrela progenitora.

log (Ne/H) + 12

log (O/H) + 12

Figura 7.1 - Abundancias relativas de Ne e O em regides HII (tridngulos) e nebulosas planetdrias

(circulos vazios). A posigao do Sol corresponde a log O/H + 12 = 8.69 e log Ne/H + 12 = 7.93.

Vemos na figura 7.1 que as abundancias observadas de Ne e O no Sol
podem ser consideravelmente maiores que as abundancias interestelares, me-
didas pelas regices HII e nebulosas planetarias, em épocas diferentes. Este
fato tem levado a proposicao de diferentes cenarios, como por exemplo um
deslocamento do Sol a partir de sua regiao de formacao, poeira associada ao
gas ionizado, queda recente de matéria do halo com abundancias semelhantes
as das supernovas de tipo I, ou um aumento relativo na frequéncia das super-
novas de tipo I nos tltimos 5 a 6 Ganos.

Um complicador que surge neste cenério sao os gradientes de abundancias
no disco galdctico, como veremos na secao 7.9. Resumidamente, pode-
mos dizer que as abundancias quimicas tendem a ser mais altas nas partes
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do disco mais préximas ao bojo, e mais baixas na direcao do anticentro
galactico, a grandes distancias galactocéntricas. Neste caso, devemos com-
parar as abundancias do Sol com aquelas das regides HII e estrelas jovens
na mesma faixa de distancias galactocéntricas, mas isto também pode ser
complexo, pois as estrelas ndo permanecem em seus locais de nascimento. A
figura 7.2 mostra para alguns elementos (C, N, O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Fe) as
abundancias solares (circulos), de estrelas B da vizinhanga solar (tridngulos)
e de regides HII na mesma regiao da Galdxia (cruzes). Vemos que o acordo é
melhor que o indicado na figura 7.1, pois as regioes HII tendem a se localizar
acima da posicao do Sol, onde a distancia galactocéntrica é de aproximada-
mente Ry ~ 8.5kpc.

'3 Sol
+ e} Estrelas B
2 Regides HII
C
8 -
= 2 N
+
T N 20 2
A Mg Fe
E ¢
r S
°
Ar
6 n 1 n 1 n
0 10 20 30
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Figura 7.2 - Abundancias relativas de C, N, O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Fe para o Sol (circulos),

estrelas B (triangulos) e regides HII na mesma regido galdctica que o Sol (cruzes).

Apesar desses detalhes com relacdo a abundéancia do Sol, as abundéancias
solares tais como relacionadas na tabela 1.2 sao consideradas como uma re-
feréncia para a época atual, representativas de objetos com idades da ordem
de 4.5 Ganos. Portanto, estas abundancias dever ser reproduzidas pelos mo-
delos de evolu¢ao quimica. Usaremos com frequéncia medidas de abundancias
com relagao & abundancia solar, quando serao usados colchetes [ |, de modo
que a definicdo da abundancia relativa ao Sol por nimero de dtomos de um
elemento X serd

[X/H] = log(X/H) — log(X/H)q (7.1)
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Por exemplo, como vimos na equacao 1.3, no caso do Fe, frequentemente
tomado como indice de metalicidade em estrelas, definiremos a abundancia
relativa por

[Fe/H] = log(Fe/H) — log(Fe/H)q (7.2)

Como vimos na tabela 1.2, ¢(Fe)s = log(Fe/H), + 12 = 7.50. Assim, um
objeto com uma abundancia de Fe dada por e(Fe) = 7.30 terd [Fe/H] =
—0.20, isto é, a abundancia deste objeto por nimero de atomos sera menor
que a do Sol por um fator 10(7-3-7-5) = 1002 = 0.63.
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log (O/H) + 12

Figura 7.3 - O mesmo que a figura 7.1 para as abundéancias de N em funcdo de Oxigénio. A

posigao do Sol corresponde a log O/H + 12 = 8.69 e log N/H + 12 = 7.83.

Diagramas como o da figura 7.1, comparando distribuicdes de abun-
dancias de objetos jovens (regioes HII) com objetos evoluidos (nebulosas
planetdrias) podem ser obtidos para diversos elementos quimicos, incluindo
aqueles que sao modificados pela evolucao da estrela central, como N e He.
Um exemplo estd na figura 7.3, onde estao mostradas as variagoes de N/H
com O/H para estes objetos. Neste caso, o excesso de N secundario, pro-
duzido pela evolucao das estrelas centrais das nebulosas planetarias, esta
claramente mostrado. A posigao do Sol corresponde a log O/H + 12 = 8.69 e
logN/H + 12 = 7.83.
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7.3 A RELACAO IDADE-METALICIDADE

O enriquecimento constante do meio interestelar com os produtos da nu-
cleossintese estelar sugere que, em principio, a metalicidade média do disco
galactico deve aumentar com o tempo, produzindo uma relacao idade-metali-
cidade. Como vimos, a idade do disco galactico estd no intervalo 10-15 Gano,
com um valor médio t; ~ 13 Gano. De acordo com os tempos de vida dis-
cutidos no capitulo 5, o Sol tem uma escala de tempo na sequéncia principal
t ~ 10 Gano. As metalicidades sdo geralmente medidas tomando como indice
a abundancia do Fe com relagao ao Sol, de acordo com a definicao (7.2).

A relacao idade-metalicidade é obtida a partir da observagao de grandes
amostras de estrelas, para as quais sao em geral medidas as abundancias por
métodos fotométricos ou espectroscopicos, e determinadas as idades com o uso
de isécronas tedricas. Diversas determinacgoes existem na literatura, as quais
confirmam um aumento da metalicidade com o tempo, mas a dispersao dos
dados é muito alta, entre 0.10 e 0.28 dex, muito maior que a incerteza média
das abundancias, A[Fe/H] ~ 0.03 dex. Por esta razao, o vinculo definido pela
relacao idade-metalicidade nao é um vinculo muito forte, podendo de fato ser
consistente com modelos diferentes de evolugao quimica da Galaxia. A figura
7.4a mostra uma relacao idade-metalicidade tipica, obtida a partir de idades
cromosféricas, e a figura 7.4b mostra os valores médios para cada intervalo
de idades, adotando t; = 13 Gano, segundo a determinagao de Rocha-Pinto e
Maciel (2000). Outras determinagoes da literatura estao também mostradas.

A relagao idade-metalicidade da figura 7.4 foi obtida usando uma grande
amostra estrelas anas tardias. Para essas estrelas a metalicidade foi calculada
a partir de dados fotométricos no sistema uvby e as idades sao idades cro-
mosféricas, isto é, obtidas a partir de medidas da emissao cromosférica dessas
estrelas. De modo geral a emissao cromosférica diminui com a idade da es-
trela, tendo sido usada uma relacao entre a emissao e a idade dependente da
metalicidade estelar.

Podemos ter uma estimativa grosseira da relacao idade-metalicidade us-
ando uma relacao aproximada valida para a vizinhanca solar

B
Fe/H =A— —— 7.3
[Fe/H) = A - —— (73)
onde t = 0 corresponde & época da formacgao da Galixia, e t = 13 Gano
corresponde a época atual. As constantessdo A = 0.68, B = 11.2 Gano, C = 8
Gano e t é dado em Gano. Esta relagao prevé [Fe/H] = A — B/C = —0.72
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parat = 0 e [Fe/H = A— B/(C + 13) = 0.15 para t = t; = 13 Gano, o
que corresponde a objetos jovens. Esta metalicidade pode ser comparada com
a metalicidade do aglomerado das Hyades, situado a apenas 46 pc do Sol e
com uma idade de 0.7 Gano, [Fe/H] = 0.12 a 0.15. No caso do Sol, adotando
a idade de ~ 4.5 Gano, temos ty = 13.0 — 4.5 ~ 8.5 Gano, de modo que
[Fe/H] = A— B/(C +8.5) = 0.00, como esperado.
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Figura 7.4 - (a) A relagao idade-metalicidade de Rocha-Pinto et al. (2000). (b) valores médios
associados com bins de idades (pontos com barras de erros), além de outras determinagdes da

literatura.
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A relacdo idade-metalicidade apresentada é valida para o disco e a vizinhanca
solar. Para as regioes mais externas do disco, aglomerados abertos e para o
halo, ha evidéncias de variagoes nesta relagao, embora nao seja claro se essas
variagoes sao significativamente maiores que a dispersao observada na vizi-
nhanca solar. Resultados mais recentes para o disco galactico baseados no sur-
vey Gaia-ESO mostram uma distribuicao achatada entre 0 e 8 Ganos, com uma
grande dispersao em Fe/H. Para idades superiores a 8 Gano as abundancias
decrescem significativamente, nao havendo estrelas ricas em metais com idades
acima de 10 Gano, ou seja, estas estrelas nao existem na vizinhanca solar ou
sao extremamente raras.

7.4 DISTRIBUICAO DE METALICIDADES

A distribuicao de metalicidades das estrelas anas G da vizinhanga solar é,
historicamente, um dos principais vinculos dos modelos de evolugao quimica
da Galdxia. Como vimos no capitulo 5, estas estrelas tém massas m < 1My
e tempos de vida t > tq, isto é, todas as estrelas deste tipo nao completaram
ainda seus estagios evolutivos, de modo que sua distribuicao de metalicidades
reflete fielmente a evolu¢ao quimica do disco desde sua formacao.

O estudo classico da distribuicao de metalicidades das anas G é o de
Pagel e Patchett (1975), que utilizaram uma amostra com 132 anas G dentro
de 25 pc do Sol. Posteriormente, este trabalho foi revisado por Pagel (1989).
As estrelas foram selecionadas a partir de catdlogos de estrelas préximas,
incluindo a determinagao dos tipos espectrais, e as metalicidades foram obti-
das a partir de correlagoes com indices fotométricos. No trabalho de Pagel
(1989), foi usada uma calibracao entre as abundancias de [Fe/H] e os indices
fotométricos do sistema UBV, e também a abundéncia do oxigénio. A dis-
tribuigao final foi corrigida por erros observacionais e espalhamento na relagao
idade-metalicidade, como vimos na secao anterior. Como resultado, foi obtida
uma distribuicdo bimodal, sem um pico unico bem definido.

Esta distribuicao ja apresentava um resultado importante, quando feita
a comparacao com a distribuicdo esperada pelo chamado modelo simples,
um modelo tedrico que serd discutido mais tarde (capitulo 8). A principal
diferenca é que o ntimero de estrelas de baixa metalicidade previsto por este
modelo é muito maior que o nimero observado, o que constitui o chamado
problema das ands G.

Determinacoes mais recentes da distribuicao de metalicidades tém sido
feitas, nao apenas para o disco, incluindo o disco fino e o disco espesso, mas
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também para o bojo e o halo. Um exemplo da distribuicao obtida para o
disco estd mostrado na figura 7.5, obtida a partir de dados de Rocha-Pinto
e Maciel (1996). Este trabalho considera uma grande amostra, incluindo 287
anas G dentro de 25 pc do Sol, para as quais existem dados de fotometria
uvby de Stromgren. Foram adotadas calibragoes entre a metalicidade [Fe/H] e
indices fotométricos deste sistema, bem como critérios de exclusao de objetos
do halo. Corregoes para erros observacionais e espalhamento césmico e para
a distribuicao espacial foram também aplicadas.

0.25

0.15

numero relativo
0.1

0.05
\

[Fe/H]

Figura 7.5 - Distribuicdo de metalicidades das estrelas anas G do disco.

Nesta figura, podem ser notadas algumas diferencas importantes com
relacdo a distribuicao de Pagel (1989), em particular pela presenca de um
unico pico em metalicidades de [Fe/H| ~ —0.20 dex. Os resultados acima
referem-se essencialmente as estrelas da vizinhanca solar, cujas metalicidades
sao caracteristicas do disco. Resultados mais recentes obtidos por outros
grupos sao bastante semelhantes aos mostrados na figura 7.5. Estes resultados
incluem dados obtidos com o experimento APOGEE (Apache Point Galactic
Evolution Experiment), envolvendo cerca de 20000 estrelas. A distribuicao de
metalicidade para uma amostra de gigantes vermelhas da vizinhanca solar,
com distancias d < 1kpc mostra um pico um pouco abaixo da metalicidade
solar, ndo muito diferente dos resultados mostrados na figura 7.5. Alguns dos
resultados mais recentes podem ser vistos na figura 7.6, onde sao separadas as
distribuicoes do disco fino e disco espesso, além da distribuicao para o bojo.

139



140 Fundamentos de Evolu¢do Quimica da Galdzia

Como pode ser visto na figura, hd uma clara diferenca entre as dis-
tribuigoes do disco espesso e disco fino; além disso, a distribuicado de metali-
cidades do bojo é bastante larga, com um intervalo de —1.3 < [Fe/H] < 0.5,
em comparacao com a distribuicao do disco.
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Figura 7.6 - Distribuigoes de metalicidades: disco espesso, disco fino e bojo.

Nos ultimos anos, diversos trabalhos foram apresentados com dados de
metalicidades para estrelas do bojo. De modo geral, a distribuicao nao é
muito diferente da mostrada na figura 7.6, apresentando provavelmente um
comportamento bimodal para gigantes do bojo na Janela de Baade. De fato,
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a distribuicao mostrada na figura é um aproximacao, uma vez que essa dis-
tribuicao depende da classe de estrelas considerada, como as estrelas do ramo
das gigantes vermelhas, estrelas gigantes da regiao do clump no diagrama
HR, estrelas anas etc., ou ainda da natureza dos surveys considerados. Essas
distribuicoes tém em comum o fato de apresentarem dois ou mais picos no in-
tervalo de metalicidades considerado, indicando a presenca no bojo de objetos
com idades diferentes.

Para o halo, a distribuicdo obtida tem como principal diferenca com
relacao ao disco o fato de que o maximo da distribuicao de metalicidades esta
bastante deslocado para metalicidades mais baixas, cerca de [Fe/H] ~ —1.8
em R = Ry, em comparagao ao valor [Fe/H] ~ —0.2 para o disco.

7.5 ABUNDANCIAS RELATIVAS: ELEMENTOS ALFA

Vimos no capitulo 3 que o Fe é produzido principalmente nas supernovas
de tipo Ia, formadas por estrelas menos massivas, e portanto com tempos de
evolugdo mais lentos, tg, ~ 3 x 107 — 10'° ano. Os elementos-a, como o O,
Ne, Mg, Si e S, ao contrario, sao produzidos principalmente nas supernovas
de tipo II, formadas por estrelas mais massivas, de evolugao mais rapida, com
tsp ~ 105 — 107 ano. Isto implica um atraso na producio de Fe, de modo que
a razao [a/Fe| deve ser maior nas épocas iniciais da Galdxia, quando a me-
talicidade medida pelo indice [Fe/H] era menor, podendo ser usada como um
relégio cosmico. Esta relagao fornece um vinculo importante para os modelos
de evolucao quimica, como exemplificado na figura 7.7, que mostra separada-
mente alguns resultados para o disco espesso, disco fino e halo. Dados do
bojo galdctico tém um comportamento semelhante ao conjunto de objetos
mostrados na figura, isto é, apresentam metalicidades em um intervalo rela-
tivamente amplo, desde cerca de [Fe/H] ~ —3 até valores solares. Podemos
notar as diferencas nas distribuicées de acordo com a populacao estelar cor-
respondente. Relagoes como a mostrada na figura 7.7 sao também obtidas
para muitos elementos-a,, de modo que o numero de vinculos envolvidos é
considerdvel. Além dos elementos-a, relacdes envolvendo outros elementos
pesados e a metalicidade sao também observadas, tanto para as estrelas mais
pobres em metais do disco espesso e do halo, como para as estrelas mais ricas
do disco fino. Estas relacées podem também atuar como vinculos aos modelos
de evolugao quimica destes sistemas.

Relagoes como a da figura 7.7 sao uiteis nao apenas para testar as previsoes
dos modelos, como também para obter informagoes sobre a nucleossintese das
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estrelas massivas. A partir de comparagdes com curvas tedricas, podemos
concluir que as abundéancias de [O/Fe| para as regides mais pobres em metais
da Galaxia, correspondendo ao halo, com metalicidades no intervalo —4 <
[Fe/H] < —1, sao aproximadamente [O/Fe] ~ 0.5 dex. Para o disco, com
[Fe/H] > —1, obtemos 0.4 > [O/Fe] > —0.2.

+ Disco espesso i

[0/Fe]

[Fe/H]

Figura 7.7 - Abundéancias relativas [O/Fe] em funcdo da metalicidade [Fe/H] para a Galédxia.

Halo (cruzes), Disco espesso (circulos cheios), Disco fino (circulos vazios).

A partir de modelos que procuram reproduzir o comportamento das
relagoes mencionadas, pode-se determinar a abundancia (por exemplo a razao
[O/Fe]) em que a metalicidade do disco é alcangada, [Fe/H] ~ —1, o que cor-
responde essencialmente a escala de tempo de formacao do halo. Os resultados
indicam t;, ~ 10° ano, e sdo obtidos com precisdo em principio mais alta do
que por meio da relacao idade-metalicidade.

Um exemplo do efeito sobre a relagdo [O/Fe] x [Fe/H] de diferentes es-
calas de tempo de formacao estelar pode ser visto na figura 7.8, onde estao
esquematizadas curvas médias para a vizinhanca solar, bojo e Nuvens de Ma-
galhdes. A curva apropriada ao bojo pode ser interpretada admitindo-se que
a formacao estelar naquela regiao ocorreu mais rapidamente com relagao a vi-
zinhanca solar. Inversamente, para as Nuvens de Magalhaes pode-se concluir
que a formacao estelar ocorreu de forma mais lenta que na vizinhanca solar.
Neste caso, a razao [O/Fe] diminui mais rapidamente, tornando-se solar para
metalicidades abaixo da metalicidade solar.
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Embora a maior parte dos vinculos das abundancias e razoes de abundan-
cias apliquem-se aos is6topos dominantes, recentemente tém sido obtidos da-
dos de razoes de isétopos de diversos elementos, como 2Mg/?*Mg. Portanto,
relagoes envolvendo esses isétopos, por exemplo em funcao das metalicidades
[Fe/H], podem ser utilizadas como vinculos dos modelos de evolugao quimica,
podendo servir como testes da teoria da nucleossintese estelar.

Bojo ]
. i
o J
— i
g 4
o LMC, SMC i
obL-—-_-____ _______ == _

8 ! ! !
-3 -2 -1 0 1

[Fe/H]

Figura 7.8 - A relacdo [O/Fe] em funcdo da metalicidade para diferentes escalas de formagéao

estelar: a vizinhanca solar, o bojo e as Nuvens de Magalhaes.

7.6 DISTRIBUICAO RADIAL DA DENSIDADE DE GAS

Como a taxa de formacgao estelar (SFR) depende da densidade do gas dis-
ponivel para a formacdo das estrelas elevada a uma certa poténcia (lei de
Schmidt-Kennicutt), variagoes da densidade ao longo do disco produzem al-
teracoes na formagcao estelar, e portanto na evolucao quimica da Galédxia.

A densidade do gas no disco é normalmente estudada a partir das dis-
tribuigoes de gas atémico e molecular, essencialmente H e Hy. A distribuigao
de H neutro pode ser obtida por métodos radioastrondémicos, como a emissao
em 21 cm, e também pela correlacao entre a densidade de coluna do H e o ex-
cesso de cor, E(B—V'). Ja o hidrogénio molecular oferece maiores dificuldades.
Sendo uma molécula homonuclear, suas transicoes dipolares sao proibidas, de
modo que somente podem ser observadas as transicoes quadrupolares, mais
fracas. Normalmente, a densidade de Hy é obtida por meio de correlagoes
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com a molécula de CO, também muito abundante no meio interestelar e de
deteccao mais simples.

Vimos no capitulo anterior alguns resultados sobre a variagao da densi-
dade de gés (Mg /pc?) com a distancia galactocéntrica, mostrados na figura
6.3, que inclui as distribuicoes de H e Hs. Vemos que existe um acréscimo
na densidade na regiao da vizinhanca solar, em distancias galactocéntricas
R ~ 8 kpc, embora os detalhes da variacao da densidade com a distancia
galactocéntrica também dependam do modelo utilizado.

Podemos obter uma primeira aproximacao das variagoes da densidade de
gas atomico e molecular a partir de um ajuste das curvas mostradas na figura
6.3a. O resultado pode ser colocado na forma

4 < R (kpc) < 15

log ¥4t = A+ By R+ By R* + B3 R® (7.4)

0.5 < R (kpc) < 12

log¥moi = A+ B R+ ByR*+ BsR®* + By R* + Bs R® (7.5)

onde os coeficientes estao dados na tabela 7.1 e as unidades sdo Mg /pc™2.

Tabela 7.1 - Variagdo radial da densidade de gés

Atoémico Molecular
A —0.88379 3.7365
By 0.63848 —4.06539
By —0.06334 1.53466
Bs 0.00187 —0.23695
B, 0.01593
Bs —3.89077 x 10~*

Outra aproximacao para a distribuicao total de massa no disco, incluindo
0 gas e as estrelas, é frequentemente comparada a densidade do gés, e pode
ser colocada aproximadamente na forma

oy ~ 0 e @B Fo) (7.6)
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onde a densidade na vizinhanca solar o ~ 54 Mg /pc?, e a ~ 0.269 kpe ™t
Esta funcao esta mostrada na figura 7.9, usando como exemplo o caso em que
Ry = 8.5 kpc.

300

= (Mgpe ?)
200

T

|

100
T
|

R (kpc)

Figura 7.9 - Variacdo da densidade total (gas e estrelas) no disco. (Eq. 7.6)

7.7 FRACAO ATUAL DE GAS

Uma quantidade relacionada com a distribuicao de gas no disco galactico é a
fracao atual de gds, isto é, a fracao da massa na vizinhanca solar contida no
meio interestelar, compreendendo gés e a poeira interestelar, com relagao a
massa total, compreendendo também as estrelas. Podemos ter uma idéia da
fragdo de gas com os dados das tabelas 7.2 e 7.3, que relacionam as massas
de diversos objetos por unidade de volume, dadas em Mg /pc® (tabela 7.2) e
as densidades colunares de massa, dadas em M /pc? (tabela 7.3).

Tabela 7.2 - Densidades de massa na vizinhanga solar.

objeto Densidade (Mg, /pc?)
Matéria interestelar 0.040
Estrelas da sequéncia principal 0.050
Estrelas evoluidas 0.015

Total 0.105
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Note-se que na tabela 7.3, excluindo-se o halo escuro, a massa total seria
de 49 M /pc?. As densidades colunares sao estimadas até uma altura |z|
1.1kpc. Usando os dados da tabela 7.2, obtemos para a fracao de gés p,
0.040/0.105 ~ 0.38, enquanto que para os dados da tabela 7.3 temos p, ~
13/72 ~ 0.18. Valores mais precisos encontrados na literatura sdo da ordem
de pg ~ 0.05 — 0.20.

1IN

Tabela 7.3 - Densidades colunares de massa na vizinhanca solar.

objeto Densidade (Mg, /pc?)
Matéria interestelar neutra 8.0
Matéria interestelar ionizada 2.0
Matéria interestelar molecular 3.0
Estrelas da SP - disco 30.0
Estrelas anas brancas - disco 3.0
Estrelas - disco espesso 2.0
Estrelas - halo 1.0
Halo escuro estendido 23.0
Total 72.0

7.8 DISTRIBUICAO RADIAL DA SFR

A variacao da taxa de formacao estelar com a posicao no disco pode ser
obtida a partir de estudos de objetos jovens, como vimos no capitulo 6. Estas
variagoes foram mostradas na figura 6.3 em fungéao do raio galdctico. A prin-
cipal caracteristica é um decréscimo da SFR. para valores altos da distancia
galactocéntrica, ou R > Ry. Como foi visto no capitulo 6, pode-se notar um
acréscimo na regiao central e na regiao da vizinhancga solar, embora o compor-
tamento detalhado da SFR em fungao da distancia galatocéntrica dependa do
modelo utilizado. Assim como no caso da distribuicao de gas, podemos obter
um ajuste para os dados da figura 6.3 na forma

0.5 < R (kpe) < 1

1
logXsfr =Y A+ B R (7.7)
0.5
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1 < R (kpc) < 15

15
logXsfr =Y A+Bi R+ ByR*+ B3 R*+ B4 R* + B; R° (7.8)
1

as unidades sdo Mg /pc=2Gano ™! e os coeficientes sdo dados na tabela 7.4.

Tabela 7.4 - Variagdo radial da taxa de formacao estelar

0.5<R<1 1<R<14
A 4.82 0.41693
B —4.56 —0.41717
B, 0 0.29204
Bs 0 —0.05716
B, 0 0.00434
Bs 0 —1.14708 x 104

7.9 DISTRIBUICAO RADIAL DE ABUNDANCIAS

Variagoes radiais de abundancias de diversos elementos pesados, em espe-
cial das razoes O/H e [Fe/H], tém sido observadas sistematicamente no disco
galactico e em muitas galdxias espirais desde a década de 1970. No caso da
nossa Galéxia, exemplos de gradientes de abundancias incluem resultados de
regioes HII, nebulosas planetarias, estrelas quentes, aglomerados estelares e
outros objetos. Um exemplo destes gradientes estd mostrado na figura 7.10,
onde as abundancias de oxigénio e ferro estao dadas em funcao da distancia
ao centro a partir de medidas de estrelas cefeidas. Neste caso a distancia
galactocéntrica do Sol é Ry = 8.0kpc. Os gradientes obtidos a partir de es-
trelas cefeidas estao entre os mais bem definidos na Galdxia. Neste caso, as
abundancias sao muito precisas e as distancias heliocéntricas — necessarias
para calcular a distancia galactocéntrica R — estao ntre as mais precisas que
podemos medir. Os resultados sugerem um gradiente linear da ordem de
d(O/H)/dR ~ —0.05 dex/kpc, com uma incerteza de aproximadamente 0.05
dex. Os gradientes de [Fe/H] sao semelhantes aos de O/H, mas nao necessa-
riamente iguais.
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Figura 7.10 - Gradientes radiais de [Fe/H] e O/H na Galéxia a partir de medidas de abundancias

em estrelas cefeidas.

Isto pode ser observado considerando relagoes [O/Fe] x [Fe/H] como vi-
mos por exemplo na figura 7.7. Os gradientes de O/H e [Fe/H] estao em
tipicamente no intervalo

dlog (O/H)

dR
com uma dispersao consideravel. Os gradientes medidos em objetos galdcticos
sdo comparaveis aos de diversas galaxias espirais. Gradientes semelhantes sao

~ —0.02 a —0.07 dex/kpc (7.9)
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observados para outros elementos como S/H, Ar/H e Ne/H, principalmente
em nebulosas planetérias. Ja razoes como He/H, N/H e C/H sao mais dificeis
de analisar nessas nebulosas, pois ha uma contaminagao por produtos da nu-
cleossintese na estrela progenitora. Em estrelas, como as cefeidas, estrelas
AGB e estrelas B podem ser determinados gradientes de diversos elemen-
tos, como O/H, S/H, etc. Algumas razoes isotOpicas apresentam também
uma variacdo com a distancia galactocéntrica, como por exemplo 2C/!3C,
HN/15N e 160/180. Essas medidas sdo geralmente feitas na faixa milimétrica
do espectro de moléculas como CO, CH,O, HCN e NH3 observadas em nuvens
moleculares.

Figura 7.11 - Regides HII em diferentes posigoes na galdxia M51.

Gradientes de abundancias sao também observados em praticamente to-
das as galdxias de disco, com a possivel excecao das barradas, em que a
formacao da barra aparentemente inibe o surgimento dos gradientes, pelo
menos na regiao mais préxima ao bojo galdctico. Nas galdxias externas vistas
de topo ou do pélo (pole on), estes gradientes sao observados a partir de regies
HII localizadas em diferentes posicoes. A figura 7.11 mostra a distribuicao de
regices HII e regides de formacao estelar (em vermelho) na galdxia M51.
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Os gradientes obtidos pela andlise de abundancias em estrelas jovens
e regioes HII apresentam algumas discrepancias com relacao aos gradientes
das nebulosas fotoionizadas e aglomerados abertos, mas a interpretacao dos
resultados é frequentemente complexa, pois as dispersoes das abundancias
ainda sao muito altas. Considerando objetos com idades de até 4 a 5 Ganos,
provavelmente as diferencas entre os gradientes de objetos com idades dife-
rentes sao menores ou da ordem das incertezas das medidas. Diversos pos-
sibilidades tém sido aventadas para explicar a diferengas, como a existéncia
de variagoes radiais do proprio gradiente, isto é, os gradientes seriam mais
inclinados nas regides internas ao circulo solar, declinando posteriormente na
direcao do anticentro galactico.

Variagoes do gradiente ao longo da distancia galactocéntrica tém sido pro-
postas, em particular um achatamento do gradiente para grandes distancias
do centro, e uma mudanga na inclinagao na regiao do Sol. No caso das cefei-
das, que, teoricamente, seriam os objetos ideais para examinar esta questao,
os resultados sao contraditérios, em especial pelo fato de que hd um nimero
muito grande de objetos estudados na vizinhanca solar, devido a sua prox-
imidade, em comparacao com as distancias galactocéntricas mais altas. Por
exemplo, alguns trabalhos recentes sugerem, como alternativa a um gradiente
tnico da ordem de d[Fe/H]/dR ~ —0.051 dex/kpc, a existéncia de uma que-
bra em R ~ 8kpc separando os gradientes da parte interna d[Fe/H]/dR ~
—0.130 dex/kpc da parte externa, da ordem de —0.042 dex/kpc.

Outro aspecto que tem sido considerado em detalhe seriam as variagoes
temporais dos gradientes. A andlise de nebulosas planetarias do disco e aglo-
merados abertos sugere que os gradientes tém se tornado menos inclinados nos
ultimos 5 Ganos, o que estd de acordo com as previsoes de alguns modelos
recentes. Entretanto, outros modelos prevéem nenhuma variacao, ou mesmo
uma acentuacao dos gradientes, de modo que ainda é cedo para alguma con-
clusdo mais firme. Além disso, nao se pode esquecer que os erros envolvidos na
determinacao dos gradientes sao consideraveis, sendo ainda mais ampliados
quando se tenta obter estimativas dos gradientes em épocas passadas.

A questdo da variacdo temporal dos gradientes é complexa, em parti-
cular pela dificuldade de obter idades precisas dos objetos mais velhos, com
idades acima de 5 Ganos. A solucao provavelmente vird da andlise de nebu-
losas planetdrias e, especialmente, de aglomerados abertos velhos. Como dito
acima, resultados recentes parecem compativeis com um gradiente aproxi-
madamente constante nos ultimos 3-4 Ganos. Para épocas ainda mais remo-
tas, os resultados sugerem gradientes mais acentuados, mas isto ainda precisa
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de uma confirmacao mais firme.

As distribuicoes radiais de abundancia na Via Léactea tem sido inten-
samente investigadas nos iltimos anos, em vista de sua grande importancia
como vinculos dos modelos de evolucao quimica. Isto se deve essencialmente
ao fato de que podem ser medidos gradientes de muitos elementos quimicos
em objetos de idades muito diferentes. Os resultados sao frequentemente dis-
crepantes, possivelmente devido a variagoes radiais e temporais dos gradientes
e as limitagoes das amostras consideradas.

7.10 TAXAS DE FORMACAO E MORTE DAS ESTRELAS

Vinculos importantes aos modelos de evolucao quimica podem ser obti-
dos a partir das taxas observadas de mortes de estrelas massivas, como as
supernovas de tipo II e pulsares, e de estrelas de massa intermediaria, como
as supernovas de tipo Ia, novas, anas brancas, estrelas AGB e estrelas centrais
de nebulosas planetarias.

SUPERNOVAS - PULSARES - NOVAS

No caso das supernovas, particularmente importantes por tempos de vida mais
curtos, uma estimativa muito grosseira pode ser obtida considerando que 3
delas (a Nebulosa do Caranguejo, de 1054, a supernova de Tycho, de 1572, e
3C 58, de 1181) explodiram na diregao do anticentro galatico (100 < ¢ < 260)
nos ultimos 1000 anos, o que corresponde a uma taxa r(SN) ~ 0.003 por ano,
ou 0.3 por século. Extrapolando para a Galdxia, obtemos r(SN) ~ 3 por
século. Determinagoes mais corretas chegam a resultados semelhantes a estes,
com valores no intervalo de 0.17 — 0.7 supernovas por século (supernovas de
tipo I) e 0.55 — 2.2 supernovas por século (tipo II), com uma razao SN II/SN
I~2-3.

Os métodos usados envolvem a estatistica de supernovas histéricas, restos
de supernovas observados em radio, e espectros de massa das estrelas massi-
vas, entre outros. Os resultados nao s@o em geral concordantes entre si, e a
utilizagao das supernovas histéricas tende a produzir taxas muito mais altas
que os demais métodos. Para as galdxias em geral as taxas sdo dadas em SNu,
que equivale ao ntimero de supernovas por século por 10!°L., a luminosidade
na banda B. Para a Galéxia, as taxas estimadas adotam Lp ~ 2.3 x 1019L,.

Valores tipicos esperados para a Galaxia sao

r o~ 1.1(h*/sec) (tipo Ia) (7.10)
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r ~ 1.2(h?/sec) (tipo Ib) (7.11)
r ~ 6.1(h*/sec) (tipo II) (7.12)
onde
Hy

h = 7.13
100 kms ™ 'Mpc ™! ( )

Comparando com outras galdxias, estima-se 0.3 < h < 0.8 (capitulo 2),
com uma razao entre as supernovas de tipo II e I da ordem de 3. Valo-
res efetivamente medidos usando o espectro de massa das estrelas massivas
produzem resultados um pouco menores para as supernovas de tipo I, r(11) ~
2.5 por século. Outras galdxias tém taxas semelhantes, a menos de uma
ordem de grandeza. Nota-se um aumento dos tipos iniciais de Hubble E, SO
(r ~ 0.7h? SNu) para os tipos mais tardios Sb, Sc (r ~ 7h? SNu).

Podemos utilizar as taxas acima para estimar a massa de Fe e O produzida
na Galaxia. As supernovas de tipo Ia produzem tipicamente 0.6Mg de Fe,
enquanto que as supernovas de tipo II tém uma producao tipica de O de 2
M. Com h ~ 0.8, as massas produzidas em t4 ~ 10'° ano sao

M (Fe) ~ 0.6 7(Ia) tqg ~ (0.6)(1.1 x 0.8% x 1072)(10'7)

M (Fe) ~ 4 x 10" M, (7.14)

M(O) ~ 2.0 r(IT) tqg ~ (2.0)(6.1 x 0.8% x 1072)(10"°)

M(O) ~ 8 x 108 M. (7.15)

Adotando a massa do disco como My ~ 101 M, temos Z(Fe) ~ M (Fe) /My ~
4 x107* e Z(0) ~ M(O)/My ~ 8 x 1073. Estes resultados podem ser
comparados com as abundéancias observadas no Sol, Z(Fe)p ~ 2 x 1073 e
Z(0)en ~8 x 1073,

Para os pulsares, as taxas de producdo na Galdxia sdo da ordem de
re(P) ~ 2 x107° kpc?ano~!. Considerando um disco de raio R ~ 30 kpc,
obtemos

7(P) ~rs(P)TR? ~ (2 x 107°)(3)(30)* ~ 5 sec™* (7.16)
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As taxas de producado de novas sdo também importantes para a evolucao
quimica da Galdxia, em particular pela producdo de elementos como ’Li,
130, e 15N, entre outros isétopos. Essas taxas sdo incertas, e valores recentes
estao em geral no intervalo 20 < novas/ano < 70. De acordo com resultados
de galdxias externas, os valores corretos estariam mais préximos do limite
inferior.

ESTRELAS DE MASSA INTERMEDIARIA

Da teoria da evolucao estelar, a taxa de formacao de nebulosas planetdrias
deve ser semelhante a taxa com que estrelas de massa intermedidria deixam a
sequéncia principal, formando estrelas gigantes, e também a taxa de formacao
das anas brancas. De fato, dentro das incertezas dessas determinagoes — cau-
sadas em larga medida pelos incertezas nas distancias — essas taxas sao da
mesma ordem de grandeza. Por exemplo, para as estrelas do ramo assintético
das gigantes (AGB), podemos cosiderar valores tipicos

r(AGB) ~ 0.3 —1.0 ano ! (7.17)

Para as nebulosas planetérias, podemos ter uma idéia preliminar considerando
que sao atualmente conhecidas cerca de 2500 nebulosas na Galdxia. As
distancias desses objetos sao incertas, mas provavelmente a maior parte de-
las esta localizada em distancias da ordem de 3 kpc do Sol, regiao em que
as amostras sao razoavelmente completas. Supondo que as nebulosas ocu-
pam uma regiao até 1 kpc acima e abaixo do plano galactico, o volume total
da regido seria V, ~ 2w R3h ~ (2)(3.14) (3%)1 ~ 57kpc®. Considerando
n ~ 2500 objetos, temos pg ~ n/Vy ~ 44kpc~3 para a densidade local de
nebulosas planetdrias. Valores mais corretos, obtidos admitindo uma dis-
tribuigao mas realistica e uma dada escala de distancias seriam da ordem de
po ~ 40 — 120kpc—3. Um outro calculo, também aproximado, pode ser feito
considerando a populagao total esperada para a Galaxia, da ordem de 50000
nebulosas, e o volume total do disco, V ~ 27 R2h ~ 1400 kpc3, tomando
R4 ~ 15kpe. Nesse caso, com N; ~ 50000, temos py ~ N;/V ~ 35kpc~3.
Naturalmente, o niimero total nao é conhecido, e sua determinacao depende
de fatores como a escala de distancias adotada.

A partir da densidade local de nebulosas pg, podemos estimar a taxa de
formacdo y, geralmente dada em kpc™3 ano~!. Supondo que a nebulosa se
expande a partir de um raio R; até um raio Rs em uma escala de tempo
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dinamica tg4, temos
Ry — Ry

Uez

td (7.18)

onde v.; é a velocidade média de expansao. Por exemplo, usando valores
tipicos Ry ~ 0.05pc, Ry ~ 0.4pc e ve, ~ 20km/s, obtemos ¢4 ~ 17000 anos.
Portanto, a taxa de formagao de nebulosas planetarias x é

~ = ~23%x107% kpe ? ano! 1
0" Ry R 3 x 10 pc ” ano (7.19)

Este valor é incerto, e pode ser observado que a taxa x varia com a distancia
d da nebulosa da forma y o« d=4. Usando o valor (7.19), e um volume mais
realistico para a regiao onde se encontram as nebulosas, V' ~ 27TR§ hy, ~
400kpc?, onde usamos h, ~ 300pc para a escala de altura das nebulosas
planetérias, encontramos uma taxa

r(NP) ~x(NP)V ~1.0 ano . (7.20)

Valores semelhantes podem ser obtidos considerando o ntimero total de nebu-
losas e sua escala de tempo. Um provavel limite inferior para esse nimero,
N;, pode ser estimado considerando

N; ~ 27 R hy po ~ 8500 (7.21)

onde hy ~ 150 pc é a escala de altura das nebulosas de tipo I, mais raras. Um
valor um pouco mais realistico seria

N, ~ 27 R% h po ~ 56000 (7.22)

onde usamos h ~ 1kpc, a altura maxima das nebulosas do disco. Provavel-
mente, o nimero correto estd entre esses dois extremos. Adotando N ~
20000 — 30000, e uma escala de tempo dinamcia de t4 ~ 15000 — 25000 anos,
temos
N; 1
r(NP) ~ ol 1—2 ano . (7.23)
d

em bom acordo com a estimativa (7.20) acima. Finalmente, para as anas
brancas, taxas semelhantes ou um pouco mais baixas sao também obtidas.
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7.11 RAZAO DE ENRIQUECIMENTO ENTRE HE E
ELEMENTOS PESADOS

Com a evolugao galactica, a abundancia de He deve aumentar, devido aos
processos de nucleossintese nas estrelas, como vimos no capitulo 3. O mesmo
ocorre com os elementos pesados, como o oxigénio ou nitrogénio ou, gene-
ricamente, com os elementos caracterizados pela metalicidade Z. Portanto,
a relagao entre as abundancias de He e dos elementos pesados pode ser um
vinculo importante para os modelos de evolucdo quimica, uma vez que esta
relagdo é definida pela evolugao galactica. Pode-se, por exemplo, colocar a
abundancia de He por massa, Y, em funcao da abundéancia de um elemento
pesado, como O ou N, ou ainda em funcao da metalicidade Z. Deve-se esperar
uma funcao crescente, isto é, Y oc Z™, onde n é um expoente maior ou igual
a zero. De fato, Peimbert e Torres-Peimbert (1974, 1976) propuseram uma
relac@o deste tipo para determinar a abundancia primordial (ou pregaldctica)
de He, Y, extrapolando a relacao Y x Z para Z — 0, uma vez que os
objetos com menores metalicidades (Z — 0) devem refletir a abundéancia
primordial de He, definida pelos processos de nucleossintese primordial, como
vimos no capitulo 2. Este é provavelmente o método mais preciso para a
determinacao de Y),, levando aos valores Y, ~ 0.23 — 0.25 mencionados no
capitulo 2. Algumas referéncias sobre esse método estao relacionadas naquele
capitulo.

Para a determinacao da abundancia primordial de He, sao especialmente
importantes objetos com metalicidade muito baixa, cerca de 10 a 100 vezes
menores que a do Sol. Exemplos desses objetos sdo as galaxias irregulares
anas, que estao entre os objetos com metalicidades interestelares mais baixas
conhecidos (Pagel 2009, cap. 4). Por exemplo, o objeto 1Zw18 tem O/H
~ 1.75x 10~°, ou seja, log (O/H) + 12 ~ 7.24, ou cerca de 1/30 do valor solar,
com valores ainda mais baixos no envelope de H neutro. Para este objeto, a
abundancia de He por massa é Y ~ 0.23, semelhante & abundancia primordial
do He. Neste capitulo estamos interessados principalmente na razao AY/AZ,
definida em metalicidades mais altas, préximas da metalicidade solar.

Um exemplo da determinacao desta relagao usando nebulosas fotoioni-
zadas estd mostrado na figura 7.12, onde sao dadas abundéancias de He por
massa em nebulosas planetdrias (circulos vazios) e regides HII de baixa me-
talicidade (cruzes) em funcao da metalicidade Z (eixo horizontal inferior) ou
da abundancia de O/H por nimero de atomos (eixo horizontal superior).
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Figura 7.12 - Razao de enriquecimento entre He e elementos pesados para regides HII (cruzes)

e nebulosas planetédrias (circulos vazios).

A figura inclui um ajuste linear, adotando para a abundancia pregalactica
Y, = 0.24. A posicao do Sol estd mostrada para comparacao, adotando no
caso €(0)p = 8.69. Neste caso, o valor obtido para a razao de enriquecimento
entre He e elementos pesados é de aproximadamente AY/AZ ~ 2.7. Em geral

podemos escrever

AY
—~2-4 .24
N (7.24)

Esses valores podem ser considerados como tipicos para o disco galactico na
época atual.

7.12 QUEDA DE MATERIA (INFALL) E FLUXOS RADIAIS

Os modelos mais simples de evolucao quimica consideram a Galdxia como
um objeto isolado, ou uma caixa fechada ( closed box). Modelos mais realisticos
levam em conta a possibilidade de troca de matéria, por exemplo entre o disco
e o halo, podendo ocorrer uma queda (infall) de matéria sobre o disco, ou ainda
infall de objetos extragalacticos. Vimos no capitulo 1 que a Galdxia nao é
um sistema isolado, havendo por exemplo a corrente de Magalhaes ligando a
Via Lactea e as Nuvens de Magalhaes, ou ainda as interacoes com galdxias
préximas, como Sagittarius ou Canis Majoris. Portanto, a taxa de queda
de matéria pode ser considerada como um vinculo aos modelos de evolucao
quimica, embora seja dificil obter estimativas confidveis para a taxa. Valores
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tipicos para a taxa de queda de matéria atual sobre o disco galactico na
vizinhanca solar sdo da ordem de &; ~ 1.0 Mg pc=2 Gano™ *.

Evidéncias de queda de matéria sobre o disco galdctico estao geralmente
associadas com a presenca de nuvens de alta velocidade (HVC), com v >
80 km/s, detectadas em comprimentos de onda de radio. A origem dessas
nuvens ¢ incerta, podendo ser parcialmente galdcticas, com uma componente
extragalactica. Por outro lado, a presenca de infall é considerada como um
ingrediente necessario a evolucao quimica da Galaxia, em particular na solugao
do problema das anas G, como sera visto no capitulo 8.

Alguns modelos consideram que a taxa de infall depende do raio galactico

r e do tempo t na forma
d —t/7(r)
pr og(r,t) = A(r) e (7.25)

onde 7(r) é a escala de tempo de infall. O coeficiente A(r) pode ser estimado
considerando que

/ YA et dt = oy (r) (7.26)
0

onde t; refere-se a época atual e o, é a densidade superficial de gés observada.
Adotando 7(r) como uma fungao crescente de r obtém-se uma situagao de
infall enviesado (biased infall), ou seja, uma formacao do disco de dentro para
fora (inside-out), processo adotado em diversos modelos de evolugao quimica.
Modelos mais complexos, com um infall duplo e com diferentes escalas de
tempo, foram propostos para explicar a formagao das estruturas do halo/disco
espesso e do disco fino. Neste caso, a taxa de infall decresce de um valor inicial
da ordem de 10 Mg pc—2 Gano ! para o primeiro processo, até valores mais
baixos, da ordem de 1 Mg pc=2 Gano !, para a época atual.

A interpretagao dos resultados referentes a queda de matéria e nuvens de
alta velocidade é complexa, de modo que as estimativas da taxa de infall sdo
incertas. Valores da ordem de 0.2 a 0.5 My /ano foram sugeridos com base
em observacoes em 21 cm, enquanto que valores mais altos, da ordem de 1
a 2 Mg /ano, foram sugeridos a partir de medidas no ultravioleta, 6ptico e
radio em nuvens localizadas acima de 300 pc do disco galactico. Convertendo
essas taxas médias em uma taxa por unidade de area, admitindo uma taxa
uniforme, sao obtidos valores da ordem de 0.3 — 0.7M pc~2 Gano !. Este
valor é bem mais baixo que a taxa de deplegao do gés local, que pode ser esti-
mada em cerca de 2M pc—?2 Gano™ !, ou seja, a taxa de infall tem um efeito
relativamente pequeno na formagao estelar na vizinhanca solar. Para obter
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essa ultima taxa, podemos considerar os dados da tabela 7.3, de onde vemos
que a densidade superficial de estrelas na vizinhanga solar é aproximadamente
0. ~ 36 M /pc?. Supondo que essas estrelas foram fabricadas nos tltimos 13
Ganos, temos 1) ~ 36/13 ~ 2.8 Mopc~? Gano !. Esse valor refere-se & taxa
média nos ultimos 13 Ganos, de modo que o valor atual deve ser um pouco
menor, da ordem de 2 Mypc~2 Gano !, como mencionado acima.

Naturalmente, o processo inverso do infall, ou seja, os ventos galacticos
(outflow), devem também ser levados em conta, em especial considerando
0s processos violentos de ejecao de matéria pelas supernovas de tipo II. En-
tretanto, esses processos tendem a ser considerados como ingredientes dos
modelos de evolugao quimica, e nao como vinculos, uma vez que as principais
evidéncias quantitativas aplicam-se especialmente a galdxias anas irregulares
starburst e galaxias em aglomerados.

Uma provavel consequéncia do infall sobre o disco galactico é a formacao
de fluzos radiais de matéria, com velocidades de até alguns km/s. Esses
fluxos tém sido considerados como ingredientes de alguns modelos de evolugao
quimica, embora seu papel como um vinculo desses modelos seja limitado
pela escassez de evidéncias observacionais quantitativas, obtidas essencial-
mente em medidas do gas HI e de nuvens moleculares. Por outro lado, fluxos
radiais podem afetar diretamente a distribuicdo radial de abundéncias e a
presenca de gradientes de metalicidade, de modo que esses processos fisicos
estao provavelmente interrelacionados.

Tratamentos simples dos fluxos radiais sao consistentes com gradientes
negativos de abundancias, no caso de fluxos dirigidos das partes mais externas
da Galaxia para as partes mais internas. Possivelmente, o principal vinculo
desses fluxos é a velocidade do gds, que nao pode ser maior que alguns km/s,
caso contrario os gradientes seriam destruidos.

EXERCICIOS

7.1 Considere uma calibracao para a relagao entre as abundancias de O e Fe
relativas ao Sol para a vizinhanca solar na forma:

[O/H] = 0.5 [Fe/H]  [Fe/H] > —1.2

[O/H] = [Fe/H] + 0.6  [Fe/H] < —1.2



7.2

7.3

7.4

7.5
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(a) Use essa relagao e obtenha uma relacao entre a metalicidade [Fe/H] e
a abundancia de oxigénio por nimero de dtomos, €(O) = log(O/H) + 12.
Adote o valor €(O)g ~ 8.70 para a abundancia solar de oxigénio. (b)
Nesse caso, qual seria a relagdo entre a abundancia relativa de [O/Fe| e
a metalicidade [Fe/H]? Faga gréficos de [Fe/H] em fungao de ¢(O) e de
[O/Fe] em fungao de [Fe/H].

Uma determinagao mais precisa da relacao idade-metalicidade pode ser
escrita
[Fe/H] = ag +ay t + as t> + az 3 + a4 t*

onde ag = 0.19833, a; = —0.00991, ay = —0.02318, a3 = 0.00410, aq4 =
—1.40361 x 107% e t é a idade em Gano. (a) Qual seria a metalicidade
para o Sol, com idade de 4.5 Gano? (b) Considerando uma dispersao da
ordem de 0.20 dex, qual seria o intervalo de metalicidades esperado para
um objeto jovem com 10 milhoes de anos?

As distribuicoes de metalicidades do halo, disco espesso e disco fino tém
picos aproximadamente em [Fe/H] = —1.60, [Fe/H] = —0.5, e [Fe/H] =
0.0, respectivamente. Que conclustes vocé pode tirar sobre a época de
formacao destas estruturas?

Um modelo de evolugao quimica da Galaxia produz uma relacao entre a
razao [O/Fe| e a metalicidade [Fe/H] dada por

[O/Fe] = by + by [Fe/H] + by [Fe/H]* + by [Fe/H)?

onde by = 0.03442, by = —0.56544, b = —0.23052 e b3 = —0.03131.
Uma estrela do halo tem [Fe/H] = —3.0 e [O/Fe] = 0.60, enquanto que
uma estrela do disco fino tem [Fe/H] = 0.0 e [O/Fe] = 0.0. Qual destas
estrelas é melhor representada pelo modelo de evolucao quimica?

Considere a aproximacao da distribuicao da densidade do gds atémico no
disco galdctico dada pela expressao 7.4, valida para 4 < R(kpc) < 15.
(a) Qual é a densidade de gds atomico, dada em Mg /pc?, na distancia
galactocéntrica do Sol, Ry = 8.5kpc? (b) Admita que esta densidade
é valida para a vizinhanca do Sol, e que o disco tem uma espessura
h = 300pc. Qual é densidade de gds nesta regiao, dada em nimero de
4tomos de H por cm3?
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7.6

7.7

Os gradientes radiais de O/H e Fe/H mostrados na figura 7.10 podem
ser escritos como €(X) = Ax + Bx R, onde Ap = 9.26, Bo = —0.055
dex/kpc, Ape = 8.09 e Bp, = —0.060 dex/kpc. Obtenha uma expressao
para a abundéancia de Fe/H em fungao da abundancia de O/H. Com base
neste resultado, vocé pode concluir que o oxigénio é um bom indicador
de metalicidade, assim como o Fe?

A figura a seguir mostra abundancias de [Mg/Fe] em fungao da metali-
cidade [Fe/H] para estrelas do bojo (circulos), disco espesso (triangulos)
e disco fino (cruzes). As estrelas 1,2 e 3 tém abundancias de [Fe/H]
e [Mg/H| dadas por: [Fe/H]; = 0.0, [Mg/H]; = 0.0; [Fe/H]» = 0.0,
[Mg/H], = 0.3; [Fe/H]s = —1.0, [Mg/H]s = —0.7. Inclua estas estrelas
no grafico e indique a que populagoes devem pertencer.

—

[Mg/Fe]
0.5

0
\

0.5

15 =1 -0.5 0 0.5 1
[Fe/H]
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METODOS BASICOS

8.1 INTRODUCAO

Vamos analisar neste capitulo as equacoes basicas dos modelos de evo-
lugdo quimica da Galaxia, aplicaveis particularmente ao disco galactico e a
vizinhanca solar. Vamos considerar inicialmente situacoes simples, em que
o conjunto (bulk) dos elementos pesados, ou “metais” é levado em conta. O
tratamento utilizado é basicamente o desenvolvido por Tinsley (1980). Outras
referéncias mais recentes estao indicadas na bibliografia no final do capitulo.

8.2 EQUACOES BASICAS

Vamos admitir que o meio interestelar tem uma composi¢ao quimica uni-
forme, e que os ganhos e perdas de matéria pelo disco ocorram pelo processo
de queda de matéria (infall) vinda do halo ou outras galdxias. Chamando M a
massa total do sistema e f a taxa de infall, medida por exemplo em Mg /Gano
ou Mg pc~? Gano !, podemos escrever para a variacdo da massa total

dM
— =1 (8.1)

Em principio, M inclui as estrelas, com massa M, e o gds, com massa M,

M = M, + M,. (8.2)
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Chamando novamente 1) a taxa de formacao estelar, dada em M /Gano ou
em Mg pc2 Gano ', e E a massa total ejetada pelas estrelas nas mesmas
unidades, podemos escrever para as estrelas e para o gas,

dM,

=0 —E (8.3)

dM,
ﬁg=—¢+E+ﬁ (8.4)

Introduzindo a fragdo u de matéria na forma do gas,

—9 (8.5)

N:M

temos que

ALzM—N@zM(L#%)zM@—m. (8.6)

Vamos considerar o termo de ejegao F de (8.3) e (8.4). Admitindo que uma
estrela de massa m sofre o processo de perda de massa ap0s transcorrido um
certo tempo de vida 7,,,, deixando um remanescente (remnant) de massa wy,,
temos ~
mw:/(m—m@wpwmanmmmmm (87)
mi
onde my é a massa limite (turnoff mass), isto é, a massa correspondente a
t = 7, € a SFR é calculada em t — 7,,,. A IMF ¢ é também calculada em
t — T.n, embora seja frequentemente considerada como uma fungéao da massa
apenas, como vimos.

A aproximagao feita sobre a perda de massa é razodvel, pois 0s processos
mais importantes de perda de massa ocorrem geralmente nos estagios finais
da vida das estrelas, com escalas de tempo curtas com relacao ao tempo na
sequéncia principal. Por exemplo, no caso do Sol, a perda de massa é da
ordem de dm/dt ~ 107 Mg /ano, enquanto que nos estigios finais o Sol
deverd chegar a taxas da ordem de 107°M; /ano ou mais altas. Para as
estrelas quentes e massivas, porém, a aproximagao nao é tao boa, pois estas
estrelas tém ventos massivos (dm/dt ~ 107° M /ano) e répidos (v ~ 2000
km/s), mesmo durante a fase de sequéncia principal.

Vamos admitir que a produgao dos elementos pesados seja uma fungao
da massa apenas, isto é, vamos desprezar qualquer dependéncia com a com-
posicdo quimica. Além disto, vamos admitir que o material ejetado pelas
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estrelas é misturado instantaneamente com o gas, que permanece portanto
homogéneo. Neste caso, chamando Z a abundancia por massa dos metais (ou
de um tnico elemento), e Zy a abundancia metélica média do gés em queda
sobre o disco, a equagao para a variacao da massa de metais pode ser escrita

d(ZMy)

=Y+ B+ Zsf (8.8)

onde F, é a taxa de ejecao total de metais pelas estrelas.

A TAXA DE EJECAO DE METAIS

A taxa de ejecao de metais F, pode ser escrita

E.(t) = b E.on ¥(t — 1) ¢(t — Ty, m) dm (8.9)

my

Na formulagao de Tinsley (1980) podemos escrever

onde introduzimos o yield estelar p,,,, isto é, a fracao da massa de uma
estrela de massa m que é convertida em metais e ejetada. Note-se que Z pode
representar todos os metais ou apenas um unico deles. A relacao (8.10a) pode
também ser escrita na forma

E.nm=m—wn) Z({t —Tm) —MPem Z(t — Tin) + MP2m

B = (m — wi) Z(t — o) + Do [L — Z(t — 7m)] (8.100)

Considerando a equagao (8.10a), vemos que E,,, corresponde & massa liquida
de metais ejetada, e inclui duas componentes: a primeira componente, (m —
Wy — MPom)Z(t — Tp), corresponde aos metais que ja estavam presentes na
estrela desde seu nascimento e sao re-ejetados. A segunda, mp,.,, inclui os
metais “novos” sintetizados. De acordo com o trabalho de Maeder (1992), a
primeira componente deve ser escrita simplesmente (m — wy,,)Z(t — 7,,), de
modo que (8.10) fica

Ezm = (m_wm)Z(t_Tm) +MpPom,. (811)
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Neste caso, o primeiro termo é a massa ejetada dos elementos pesados ini-
cialmente presentes, e o segundo é a massa ejetada dos elementos novos sin-
tetizados. Se um elemento for destruido no processamento nuclear, mp.,,, é
negativo. Na pratica, para a metalicidade total Z tal que Z <« 1 a diferenca
entre as duas formulagoes (8.10) e (8.11) nao é muito importante. Isto fica
claro observando-se a diferenca entre as equagoes (8.10b) e (8.11). Adotando
um valor solar para a metalicidade, Z ~ 0.02, o termo 1 —Z ~ 1—0.02 ~ 0.98,
ou seja, (8.10b) e (8.11) seriam muito semelhantes. De fato, a definigao do
yield p,.,, em (8.10) ou (8.11) estd na realidade ligada & aproximagao de re-
ciclagem instantanea, consistente com o tratamento dado por Tinsley (1980).
Atualmente, costuma-se definir o yield de maneira mais simples, sem fazer
hipdteses sobre a mistura dos elementos no meio interestelar (capitulo 3).

A expressao (8.11) pode ser provada escrevendo E.,, para cada elemento
separadamente e somando,

Y Ein=(m—wn)Y Xit—7m)+mY_ pim (8.12)

onde substituimos Z por X;, com um indice ¢ para cada elemento. Segundo
Maeder (1992), o termo Y  X;(t—7,,,) = 1 se considerarmos todos os elementos,
e > pim = 0 pela conservacao da massa, de modo que

Z Eip, =m — wp, (8.13)

como deve ser esperado (ver eq. 8.7), ao contrario do que seria obtido com a
equagao (8.10),

5 B = (m = wn) = | EpinXilt =) = Yopin|  (814)

pois o termo entre colchetes em (8.14) nao é necessariamente nulo. Entretanto,
pode-se argumentar que o termo Y p;, também nao é necessariamente nulo,
com a definigdo dos yields dada por Tinsley (1980), isto é, a fracao da massa
convertida em metais e ejetada. Isto ocorrera somente se redefinirmos p;,
como a fracdo da massa do elemento ¢ que sofreu processamento nuclear, isto
é, foi produzido ou destruido. Estas observacoes devem ser levadas em conta,
uma vez que poderao modificar algumas das equagoes da evolucao quimica do
gas na Galaxia.
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A FRACAO DE RETORNO

Vamos agora introduzir dois parametros importantes para o calculo da evolu-
¢ao do gas na Galdxia. Chamando R a fragdo de matéria retornada ao meio

interestelar,
o0

R = (m — wp,) ¢(m)dm (8.15)
mi

onde m; é a massa limite (turnoff) atual, isto é, em ¢t = ¢; ~ 13 Gano. J4
vimos uma aplicacao desta fragao no capitulo 6 (cf. segdo 6.3). Por exemplo, se
toda a massa das estrelas ficar armazenada nos remanescentes, o que equivale
a dizer que a massa ejetada ao meio interestelar é desprezivel, temos w,, ~ m
em — w,, ~ 0, ou seja R~ 0. Inversamente, se toda a massa das estrelas for
ejetada, w,, ~ 0 e m — w,, ~ m, de modo que (8.15) fica

e’} mi

R~ maeo(m)dm =1— / m ¢(m) dm (8.16)

mi 0

onde usamos a condi¢do de normalizacao (5.8). De (8.16), vemos que R < 1,
pois as estrelas de baixa massa m < m; ~ 1 Mg nao viveram o suficiente para
devolver seu material ao meio interestelar. Podemos estimar grosseiramente
a integral em (8.16) usando a IMF dada por Tinsley (1980) para massas
m < 1.0Mg,

map(m)p; ~1.00 m~ %2 (m < 1.0Mgy) (8.17)

em unidades de pc™2 Gano~!. Com ; ~ 10 Mg pc~2 Gano ', obtemos
mao(m) ~ O.lm_0'25M51, e com my ~ 1 Mg,

1 1
/ m ¢(m) dm ~ / (0.1m™%2%) dm ~ — ~0.1 (8.18)
0 0

de modo que R ~1—0.1 ~0.9.

Como ja foi mencionado no capitulo 6, o valor médio de R estd mais
préximo de R ~ 0.1, uma vez que a maior parte da massa das estrelas fica
armazenada nos remanescentes, com a possivel excecao das supernovas de tipo
II, que ejetam a maior parte de sua massa, ou toda ela, na explosao, e dos
buracos negros. Este valor pode ser obtido admitindo que, para m > myq,
cerca de 10% da massa das estrelas é ejetada, restando 90% no remanescente.
Neste caso, w,, ~ 0.9m, e m —w,, ~ 0.1 m. Usando novamente (8.15), (8.17)
e (8.18), obtemos
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R:O.l/mmé(m)dmzo.l[l —/Omlmqﬁ(m)dm}

mi

~ (0.1)(0.9) ~ 0.1. (8.19)

1.2

M(final)

\ \
2 4 6

0.4

M(inicial)

Figura 8.1 - Relagdo semi-empirica entre a massa inicial e a massa final de estrelas de massa

intermediéria (linha cheia). Os pontos indicam uma amostra de aglomerados abertos.

Diversas relagoes entre a massa do remanescente w,, e a massa inicial da
estrela existem na literatura. Uma relagao empirica pode ser escrita

Wy, >~ 0.05 m+ 0.5 1<m(Mgy) <6
Wy, ~ 0.144 m 6 <m(Mgy) <9
Wiy, >~ 1.4 Mg m > 9 Mg

Como ilustragao, a figura 8.1 mostra uma relagao semi-empirica entre a massa
inicial e a massa final para estrelas de massa intermedidria frequentemente

adotada. Os pontos mostram determinagoes para alguns aglomerados abertos,

como as Hyades e Praesepe.
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YIELD TOTAL

Finalmente, vamos definir o yield total, ou seja, a massa de elementos pesados
“novos” ejetados por unidade de massa armazenada nas estrelas, ou
1 o0

mi
Sendo R a fracao de retorno, 1 — R corresponde a fracao de massa que per-
manece na estrela. A integral em (8.20) dé essencialmente a massa dos elemen-
tos produzida e ejetada, de modo que o yield é a razao entre estas quantidades.
Por exemplo, se R ~ 1,1 — R ~ 0, e o yield y — o0, isto é, a razao entre
o material ejetado e o retido cresce indefinidamente. Com um valor médio
R ~ 0.1, obtemos
[e.e]
Y =~ 1.1/ M Pam ¢(m) dm. (8.21)

mi

Supondo que p.., seja constante, isto é, independente da massa, p., ~ p e
usando (8.19)
y ~ (1.1)(0.9)p ~ p (8.22)

isto é, neste caso o yield total é essencialmente o mesmo que o yield estelar
médio. Note-se que, na definicao original de Tinsley (1980), as quantidades
R e y admitiam a hipdtese de reciclagem instantanea (IRA).

Formalmente, podemos dividir o yield estelar em duas componentes, de-
vidas ao vento estelar e ao processo de ejecao de supernovas,

Pem = Pom + Pom (8.23)
onde -
T m dm
mpgm = / E[Zs(t) - ZO]dt (824)
0
m(r)
mpt, = / (Z(m) — Zo)dm! (8.25)

onde dm/dt é a taxa de perda de massa, Zs é a fracao de massa do elemento
Z na superficie, Zy é a fragdo de massa inicial presente na estrela, 7(m) é
novamente a escala de tempo de vida da estrela de massa m, w,, a massa do
remanescente estelar, Z(m’) a fracdo de massa do elemento Z correspondente
a massa m’ da estrela e m(7) a massa correspondente ao tempo 7.
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Tabela 8.1 - Yields estelares para estrelas de metalicidade solar.

m; Wi, He C O Z

120 1.48 0.356 0.067 0.000 0.084
85 177 0196 0.159 0.047 0.227
60 1.64 0.225 0.120 0.024 0.164
40  1.80 0.153 0.122 0.052 0.200
25 272 0.062 0.012 0.103 0.179
20 215 0.080 0.011 0.064 0.137
15 1.65 0.092 0.009 0.027 0.088
12 1.42 0.100 0.006 0.009 0.057

9 1.23  0.098 0.003 0.000 0.019
7 1.01  0.098
5 0.73 0.081
4 0.046
3 0.025
2.5 0.032
2 0.034
1.7 0.012
1.5 0.011
1.25 0.010
1 0.012

Podemos ter uma idéia do valor do yield estelar a partir de estimativas
simples. Por exemplo, uma estrela com 20 M, e metalicidade solar (Z ~ 0.02)
tem um yield estelar para o oxigénio de pp ~ 0.065, de modo que ejeta cerca de
(0.065)(20) ~ 1.3M, deste elemento, em bom acordo com o valor de 1.27 M
dado por Maeder (1992). Para o carbono, uma estrela com massa de 60M
tem um yield da ordem de po =~ 0.12, correspondendo a uma massa ejetada de
7.2 Mg, a maior parte ejetada no vento estelar, também em bom acordo com
o valor de 7.22M dado por Maeder (1992). Valores mais precisos do yield
estelar devem levar em conta a metalicidade e especialmente os processos de
perda de massa, e algumas referéncias bésicas estao citadas na bibliografia,
para estrelas massivas e de massa intermedidria. A tabela 8.1 mostra alguns
valores do yield estelar de He, C, O e elementos pesados para estrelas de
metalicidade solar, além das massas iniciais (m;) e dos remanescentes (wy, ).
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8.3 APROXIMACOES ANALITICAS

Vamos estudar alguns casos simples trataveis analiticamente, admitindo
a aprorimagao de reciclagem instantinea, IRA (instantaneous recycling ap-
prozimation), segundo a qual as estrelas com massas m < mj ~ 1 Mg vivem
para sempre, e aquelas com m > mj; morrem logo apds o nascimento. KEsta
aproximacao ¢é razoavel para elementos como o oxigénio, que é produzido em
supernovas de tipo II, formadas por estrelas massivas, cujos tempos de vida
sao curtos com relacao a idade da Galdxia. Para elementos como o Fe, pro-
duzido essencialmente por supernovas de tipo la, a aproximacao nao é tao
boa, pois as estrelas progenitoras sao de massa intermediaria, com tempos de
vida relativamente longos (cf. capitulo 5).

Com a aproximagao adotada, a massa limite (turnoff mass) my ~ my,
isto é, nao depende do tempo, e para as estrelas mais massivas t — 7,,, >~ t,
pois 7, < t. A taxa total de matéria ejetada definida em (8.7) fica

B0 = [ (m =) () () dm = R (8.26)

mi

onde escrevemos para simplificar ¢ = ¢(m) e usamos (8.15). Vemos que a
massa total ejetada (M pc™2 Gano_l) ¢é dada pela fracao de massa convertida
em estrelas que é ejetada ao meio interestelar.

Usando a equagao (8.10), a taxa de ejecao de metais (8.9) pode ser escrita

E.(t) = /Oo[(m = Wi = MPzm) Z(t) + mpzm] P(t) p(m) dm (8.27)

=RZ@)P(t) +y (1 - R)[1 - Z(H)]y(t)
onde usamos (8.15) e (8.20). Considerando Z < 1 em (8.27),
E.t)=RZ(t)y(t)+y(1—R)Y(t) (Z <« 1). (8.28)

Usando agora a expressao (8.11) no lugar de (8.10), a equacao (8.27) se mo-
difica, e obtemos

E.(t) = RZ(t) (1) +y (1 - R) ¢(t) (8.29)

que é idéntica a (8.28), mas nao requer a hip6tese de Z < 1.
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Vamos entao reescrever as equacoes para a variacao da massa de estrelas
M, (8.3), de gas M, (8.4) e de elementos pesados ZM, (8.8). Usando as
expressoes (8.26) e (8.29), obtemos

dM,

Tl (1 — Ry (8.30)

dM,
dtg =—-(1-RY+f (8.31)
d(Zdyg) =—Z(1-Ryp+y(l—-R)Yp+ Zsf. (8.32)

Considerando que
d(ZMy)  _ dM dZ

o =7z dtg + My — (8.33)

e usando (8.31), a equacao (8.32) pode ser reescrita simplesmente

2y Rtz -2 (8:34)

EXEMPLO 1: SISTEMA FECHADO, GAS POBRE EM METAIS

Vamos considerar o caso simples em que o sistema ¢é fechado, isto é, nao
ha queda de matéria (infall), e o gés é inicialmente pobre em metais. Vamos
ainda admitir que a massa total do sistema estd inicialmente na forma de
gas, e que a IMF é constante, de modo que a fragao retornada R e o yield y
sao constantes no tempo, como pode ser visto de (8.15) e (8.20). Neste caso,
podemos escrever

F=0
My =M

Ho = Myo/M = 1 (8.35)
M, =0

Zo=0

De (8.30) e (8.34), e usando dZ/dt = (dZ/dM,)(dM,/dt), podemos escrever

v 42 M,(dz/dt) _ y(1—R)Y

9aM, ~ (dM,Jdt)  —-(1-Rw 7 (8.36)
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ou seja

M,
M,

dZ = —y (8.37)

Usando os limites dados por (8.35) (Zy = 0,My = M), (8.37) pode ser
integrada, resultando

M
Z =yln —
ynMg

=ylnp? (8.38)

=yl 1+M*
=ylin Mg.

onde usamos novamente a fragdo de matéria na forma de gés p (equagao
8.5). Esta equagao e as hipdteses basicas consideradas configuram o chamado
modelo simples de evolugao quimica da Galaxia. O yield y é as vezes chamado
yield efetivo, e resume em um Unico parametro todas as complexidades da
evolugao quimica.

De (8.38) vemos que Z — 0 para p — 1. Para u — 0, Z cresce in-
definidamente, embora as solugoes fisicamente aceitdveis necessitem Z < 1. A
figura 8.2 mostra a variagao da abundancia total dos elementos pesados Z em
fungao da fracao do gés p para os valores do yield médio, y = 0.100, 0.050,
0.020, 0.010, 0.005 e 0.001.

Como deveriamos esperar, a medida que u decresce, a abundancia dos
elementos pesados aumenta. Para valores maiores do yield médio, mais ele-
mentos pesados sao produzidos, e o aumento de Z é mais rapido, isto é, ocorre
para valores maiores de p e, presumivelmente, em tempos mais curtos, pois a
fracao de gas decresce com o tempo, devido a formacao de estrelas e auséncia
de infall.

Usando os dados do capitulo 6 (segao 6.3), podemos estimar para a
Galaxia u = pu1 ~ 0.1, valor semelhante ao que pode ser inferido pela dis-
tribuicdo de géds no disco (ver segoes 7.6 e 7.7). Adotando o valor atual
p =~ 0.1, vemos que Z ~ 0.02 para y = 0.01.
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0.02

0.01

Figura 8.2 - Variagdo da abundéancia de elementos pesados com a fragdo de gds (Exemplo 1).

Explorando ainda o Exemplo 1, podemos escrever a equacao da variacao
da massa de gés (8.31) na forma

M,
dt

—(1-R) ¥ (8.39)

que pode ser integrada

/Mg dM, = —(1— R)% /Otdt

Mgo=M

My=M—(1-R)t (8.40)

ou seja, a massa de gas decresce linearmente com o tempo. Lembrando a
definigao da fracao de gas p, podemos escrever de (8.40)

(1-R)yt

— 9 _ 41
r= i (8.41)
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Adotando p = pq para t = ty,

(1-=R)ytq (1-=R)ytq
H1 Vi 11— ( )
Substituindo (8.42) em (8.41), obtemos
t
M:l—(l—ul)g (8.43)
QL po= My/M /// _
< 7 ]
M
°0 o2 0.t 0.6 0.5 | 1.2
t/t,

Figura 8.3 - Variagdo temporal da fragdo de gds e da massa em estrelas. (Exemplo 1).

ou seja, p decresce linearmente com t (ver figura 8.3, onde 3 = 0.1). Da
mesma forma, podemos examinar a variacao temporal da massa de estrelas.

De (8.30)
dM,

dt

—(1-R)Y

que pode ser integrada,

M, =(1-R)t (8.44)

ou seja, M, aumenta linearmente com o tempo. Considerando (8.42), encon-

tramos Y, ;
*—(1— —=1-
a7 = ¢ uﬁtl 1

Naturalmente, (8.45) poderia ser obtida diretamente de (8.6) e (8.43). Na
figura 8.3 estd também mostrada a variagao temporal de M, /M. Finalmente,

(8.45)
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substituindo (8.43) em (8.38), obtemos

1

=) (8.46)

Z=ylhpt=yln

A variacao temporal de Z estd mostrada na figura 8.4, que pode ser comparada
com a figura 8.2.

y = 0.100
SL 0.050 |
S
0.020
M
oL 4
(@]
N
[N
oL 4
(@]
0.010
oL 0.005
S
s 0.001 4
o M
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
t/t

Figura 8.4 - Variacdo temporal da metalicidade Z. (Exemplo 1).
Podemos ainda usar (8.40) para estimar o tempo t2 necessario para que
o gas seja esgotado, ou My = 0. Temos entao
M=(1-R)yty

ou seja

e — (8.47)
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Substituindo (8.42) em (8.47)

1

ty =
I—m

t (8.48a)

Para pu; = 0.1, temos to = t1/0.9 = 1.11¢1, como pode ser visto na figura
8.3. Se t; ~ 13 Gano, ty ~ 1.11¢; ~ 14.4 Gano. Esse ntimero pode também
ser estimado considerando que a escala de tempo de formacao estelar, isto é,
o tempo necessario para esgotar a quantidade de gas presente na vizinhanga

solar, pode ser escrita
M,
[, /di]
De (8.39), |[dM,/dt| ~ (1—R) 1. Da tabela 7.2 vemos que M, ~ 13 M, /pc? e
do capitulo 6 (eq. 6.39) temos ¢ ~ 10 Mg pc—2 Gano . Adotando R ~ 0.20,

temos to ~ 13/(0.8x10) ~ 1.6 Gano. Este valor é muito baixo, considerando a
formacao estelar observada na vizinhanca solar, e indica que o modelo simples

to (8.48b)

¢é inadequado para estimar essa escala de tempo. De fato, hd necessidade de
infall de matéria estranha ao disco (galactica/extragaldctica), de modo que a
escala de tempo de formacao estelar seja significativamente mais alta que o
valor to obtido.

EXEMPLO 2: MODIFICACAO DO EXEMPLO 1 USANDO (8.27)

Para obter (8.38) usamos a equacao (8.29), que, segundo Maeder (1992), é
vélida para qualquer Z; segundo Tinsley (1980), esta equagao é valida apenas
para Z < 1 (cf. equagao 8.28). Vamos considerar o caso em que a taxa de
ejecao é dada por (8.27), que seria a equagao valida para todo Z segundo
Tinsley (1980). Neste caso, (8.30) e (8.31) nao se modificam, mas (8.32) é
substituida por

d(ZM,)

— =2 (=R +y(1=R) (1= 2) ¢+ Z f. (8.49)

e (8.34) é substituida por

M, =y (1= R (1= 2) b+ (2~ 2) f. (8.50)

Com as hipdteses adotadas em (8.35), obtemos no lugar de (8.36)

MdZ

o = —y(1-2). (8.51)
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Esta equacao pode ser escrita em termos da fracao de gas,

dz
—=—y(1-Z 8.52
o y( ) (8.52)
cuja solucao pode ser escrita
Z=1-pY (8.53)

como pode ser facilmente verificado derivando (8.53)

Note-se que (8.53) satisfaz as condigoes (8.35), em particular para My =
M, po = Mg /M =1e Zy =0. Temos que Z — 0 para u — 1, e para 1t — 0
temos Z — 1, que é formalmente correto.

A figura 8.5 mostra a variacao da abundancia Z com a fracao de gas p,
para os mesmos yields médios da figura 8.2. O comportamento de Z é muito
semelhante ao observado na figura 8.2. Para yields pequenos, as curvas das
figuras 8.2 e 8.5 s@o essencialmente as mesmas, e para os valores maiores do
yield, como y = 0.1, a abundancia da figura 8.5 cresce mais lentamente, devido
ao termo (1 —Z) na equagao (8.50). Adotando pq ~ 0.1, temos Z ~ 0.02 para
y = 0.01, essencialmente o mesmo valor da figura 8.2.

EXEMPLO 3: EQUILIBRIO ENTRE INFALL E FORMACAO ESTELAR

Vamos considerar o caso em que a queda de matéria (infall) e o gés
ejetado pelas estrelas estao em equilibrio com a formacao estelar, isto é,

v=E+T. (8.54)
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Figura 8.5 - Variagao da abundéancia de elementos pesados com a fragdo de gds (Exemplo 2).

Em outras palavras, a massa de gas no disco permanece constante, o que
pode ser obtido de (8.4)

dMy

dt

0. (8.55)

Vamos adotar as mesmas hipdteses (8.35), em particular

Myo = My = constante

po =1
o —0 (8.56)
Z; =0
Usando (8.26) e (8.54) obtemos
G=Ry+f—sp=—I (8.57)
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De (8.32), (8.33) e (8.55)

dz

Mg%:(y—Z)(l—R)w—i-fo. (8.58)
Usando (8.57) em (8.58)
dZ
M = (=242 = (= Z+Z)(A- R} (859)

Como dZ/dt = (dZ/dM)(dM/dt) e dM/dt = dM.,/dt, obtemos de (8.59) e

(8.30)
dz

dM

Tendo em vista (8.56), esta equagao fica

My~ —y—Z+ 2. (8.60)

dz
M,— =y — Z. 8.61
dM (8.61)
Neste caso, como M, = constante, a massa na forma de estrelas aumenta e a
massa total também aumenta. Definindo o parametro v como a razao entre a
massa acrescentada ao gas e a massa inicial My,

M — M,
= .62
v M, (8.62)
temos M_ M 1
v=——_9-2_ 8.63
s, (8.69)

onde usamos novamente a fragao de gas p. Em termos desta fragao, a solugao
de (8.61) pode ser escrita
Z=y(l—-e") (8.64)

Isto pode ser confirmado derivando (8.64)

az ,dv\ My, _, y—Z
Mgm—ng<e m>—M0ye =y ” =y—Z.

Note-se que, para u — 1, M, — 0, My — M, e v — 0, de modo que, de
(8.64), Z — 0. Para pu — 0, v cresce indefinidamente, e de (8.64), Z — y.
Para y — p1 ~ 0.1, temos de (8.63), 11 ~ 9, e de (8.64) Z ~ y. A figura 8.6
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mostra a variacao da abundancia de elementos pesados com o parametro v
para os mesmos yields anteriores.

0.04

0.03

0.02

0.01

Figura 8.6 - Variagdo da abundancia de elementos pesados com a relagdo entre a massa acres-

centada e a massa inicial (Exemplo 3).

Uma das caracteristicas mais importantes deste modelo é, como vimos,
o fato de Z — y para 4 — 0. Na préxima se¢do, vamos usar a equagao
de conservacao da massa de metais para estimar a metalicidade média das
estrelas formadas.

Vamos agora examinar as variagoes temporais das demais quantidades
neste exemplo. De (8.55) vemos que

M, = constante = My (8.65)

ou seja, a massa de gas nao varia com o tempo, como ja haviamos visto, e
estd ilustrado na figura 8.7.
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Figura 8.7 - Variagao temporal da massa de gas, estrelas e total. (Exemplo 3).

Para obter a variagao da massa de estrelas usamos (8.1), (8.2) e (8.55)

O —j=v-B=(-R)y (8.66)

onde usamos também (8.54) e (8.26). Integrando
M,=(1-R)yt (8.67)

ou seja, M, aumenta linearmente com o tempo, da mesma forma que na
equagao (8.44) do Exemplo 1. Podemos entao escrever

M, (1-R)¢
= (8.68)

Em t = t1, temos M, = M,, ou

Mga=(1-R)¢Yt (8.69)
de modo que
M, M. t
M, = M, (8.70)
Mas
M, M,

(8.71)
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1 o Mg +M*1 o M*l M*l 1

= = =14+ = =— -1 8.72
M1 Mg Mg Mg M1 ( )
De (8.70) e (8.72)
M, 1 t
=|—-1) — 8.73
M, <N1 > t1 ( )
Para p; = 0.1, temos
M, t
=9 — .74
M, 9 0 (8.74)

como esta também ilustrado na figura 8.7. Para obter a variacao temporal da
massa total M podemos usar (8.1) e (8.67),

dM  dM,
dt  dt

f=0-R)y (8.75)
que pode ser integrada, com o resultado
M=M;+(1-R)yt (8.76)

ou seja, a massa total M também aumenta linearmente com o tempo. Para
obter a razao M /M, podemos usar por exemplo (8.76), (8.67) e (8.73),

M M, 1 t
— =1+ =14+(—-1) — 8.77
Mg Mg </L1 ) tl ( )
Para p; = 0.1,
M t
_— = 1 — .
M, +9 0 (8.78)

como estd mostrado na figura 8.7. Podemos também obter as variagoes diretas
de p = My/M e M, /M com o tempo, como foi mostrado na figura 8.3 para o
Exemplo 1. Nesse caso, de (8.73) e (8.77) podemos escrever

M, MM, (1) (t/t)

= = 8.79
Mo M/My 1+ (5 —1) (t/t) (8.79)
Para a massa de gis, podemos usar por exemplo (8.1) e (8.79),
1
M M, L) (/¢
My M G -1 /) (8.80)

M M 1+ (L -1 (#/h)
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com as expressoes equivalentes para pu; = 0.1,

M, 9 (t/tr)

= — 8.81
M 1+9 (t/tl) ( )
My 90/t (552)
M 149 (t/ty) '
Sr T i
o //
/
s L i
o /
L /
o~ // r= Mg/M
Sy 7
L/
/
OO ‘ Oﬁ2 ‘ Oﬁ4 ‘ Oﬁ6 ‘ O“8 ‘ 1
t/t,

Figura 8.8 - Variacdo temporal da fragao de gds e da massa em estrelas. (Exemplo 3).

Ambas estao ilustradas na figura 8.8. Vemos que, apesar da massa de gas
ficar constante, de acordo com (8.65), a razao u = M,/M diminui, uma vez
que M aumenta devido ao infall.

8.4 A METALICIDADE ESTELAR MEDIA E A RAZAO dY/dz

Vimos que a taxa de ejegao de elementos pesados é dada por (8.10) ou por
(8.11), segundo a formulagao adotada. O termo mp,,, refere-se aos metais
sintetizados, de modo que a metalicidade média das estrelas formadas Z, pode
ser obtida a partir da equacao de conservagao de metais por

[e.o]

t
ZM,+ZM, = / M Do V(' — 7)) d(m) dt’ dm (8.83)
0

Myr

onde Z,M, é a massa de metais nas estrelas, e ZM, é a massa correspon-
dente no gés. Pode ser mostrado que esta equacao implica algumas hipdteses
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adicionais, em particular, ndo considera a massa de metais armazenada nos
remanescentes.

Adotando a aproximacao de reciclagem instantanea e admitindo que a
IMF é constante, (8.83) fica

t 00
Z M, +ZMy = / »(t') dt// mpzm ¢(m) dm
0 m (8.84)

- [1A—LR] [y(l — R)} =y M,

onde usamos (8.20) e (8.30). De (8.84) podemos escrever

7, = % —y— ﬁz (8.85)
onde usamos a defini¢ao de p dada por (8.5). De (8.85), vemos que Z, — y
para u — 0, como foi obtido no Exemplo 3. Isto significa que, esgotado
o gas, todos os metais sintetizados e ejetados sao incorporados as geracoes
posteriores de estrelas. Assim, podemos estimar o yield y local usando a
metalicidade solar, y ~ Zg ~ 0.02, pois neste caso u € pequeno, py ~ 0.1.
Vimos no capitulo 2 (segao 2.8, Exercicio 2.4) e no capitulo 7 (se¢ao 7.11)
que um dos parametros mais importantes no estudo da evolucao quimica é a
razao de enriquecimento entre o He e os elementos pesados, dY/dZ. Usando
os valores solares, Y, ~ 0.28 e Z; ~ 0.02 e o valor primordial da abundancia
de He dado no capitulo 2, Y, ~ 0.23, e escrevendo

ay

v (8.86)
obtemos o valor dY Yo—Y. 0.28—0.23
o~ ¥ b
ay ~ ~ 2. :

que é um valor semelhante aos mencionados anteriormente nos capitulos 2 e
7. Usando agora a equagao (8.36) para o He e para os elementos pesados,
obtemos

dY

M, d—ng = —YHe
dZ

M, —— >~ —yz

9 dM,
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ou seja
ay ~ YHe

ﬁ_yz

Adotando y ~ p, com os valores da tabela 8.1 temos, em média, dY/dZ ~ 2.

(8.88)

8.5 O MODELO SIMPLES E O PROBLEMA DAS ANAS G

Vamos utilizar as equagoes do modelo simples de evolucao galactica de-
senvolvidas na secao 8.3 para obter a distribuicao de metalicidades de estrelas
na vizinhanca solar. Como foi mencionado no capitulo 7, este modelo preveé
um nimero maior de estrelas de baixa metalicidade do que o observado. As
hipdteses basicas sao: sistema fechado (sem infall), com metalicidade inicial
nula, gds homogéneo, e IMF constante no tempo. De (8.6),

M,=(1-p)M (8.89)

de modo queem t =ty e u =

Portanto, a razao
M, 1-—
- # (8.91)
M*l 1- 241

d4 a fracao da massa ja condensada em estrelas em relacao a massa atual, isto
é, a frag@o de estrelas nascidas quando a fracao de gas era maior ou igual a
u. Usando a solugao (8.38) do Exemplo 1, que por sua vez admite a IRA,

Z=yhhy* (8.92)

podemos escrever
p=exp(=Z/y). (8.93)

Chamando S(Z) a fragao de estrelas com metalicidade menor ou igual a Z,
podemos escrever de (8.91) e (8.92)

M, 1—p
S(Z) = = 8.94
(2) = 3= = 1= (3.94)
que fica, neste caso
_ 1—exp(=Z/y)

(8.95)
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De (8.92),
Zy =ylnpu;? (8.96)
Z
= (8.97)
In iy

De (8.95) e (8.97)

1—exp(—ZInpu;t/7))

S(Z) =
(Z) T
27 (8.98)
_1—exp[(Z/Z)Inm] _ 1—py
L — i 1 —m

o | // .
g P
5 7 1
3 © e
g ol e ]
: E |
oL -7 i
v O 7
g - |
5 _
il P |

SF_ -

o ‘ ! ‘ ‘ \ ‘ ‘ ‘ ‘ \

—1 -0.5 0
[Fe/H]

Figura 8.9 - Distribuicao cumulativa de estrelas com metalicidades até a metalicidade solar de
acordo com a figura 7.5 (histograma). Resultados do modelo simples sdo representadas pela linha

tracejada.

A figura 8.9 mostra claramente os efeitos do modelo simples sobre a dis-
tribuicao de metalicidades. Esta figura representa a distribuicao cumulativa
de metalicidades, enquanto que a figura 7.5 mostra distribuicoes diferenciais.
O histograma da figura 8.9 mostra a distribui¢ao cumulativa de metalicidades
no disco galactico obtida a partir da figura 7.5 e considerando a metalicidade
solar como o valor maximo. Também estd incluida a distribuicao esperada
obtida a partir do modelo simples, mostrada pela linha tracejada. O proble-
ma das andas G estd bem caracterizado nesta figura, que mostra um excesso



188 Fundamentos de Evolu¢do Quimica da Galdzia

de estrelas de baixa metalicidade previstas pelo modelo simples com relagao
as observagoes.

Muitas solucoes tém sido propostas para o problema das anas G, incluindo
a hipétese de infall, utilizacdo de um gas pré-enriquecido em elementos pe-
sados, IMF varidvel, formacao de estrelas com excesso de metais, etc. Dis-
tribuigoes de metalicidades mais recentes confirmam a existéncia do problema,
como vimos no capitulo 7.

A figura 8.10 mostra uma versao mais atualizada da figura 8.9, em que
os pontos foram obtidos a partir da distribuicao de metalicidades da figura
7.5. Neste caso, a partir da metalicidade [Fe/H| obtivemos a abundancia
de Fe por numero de atomos, Fe/H, pela equagao 7.2, usando log(Fe/H)q +
12 = 7.50. A abundéancia total Z foi obtida admitindo Z ~ kZp., onde
Zpe =~ 56/1.4(Fe/H) ~ 40(Fe/H), e k ~ Zo/Zpee ~ 0.02/1.3 x 1073 ~
15.4, de modo que Z ~ 600(Fe/H). A distribuigdo cumulativa foi obtida
adotando Z; ~ 0.028, e o total de estrelas consideradas é de 280. Os resultados
do modelo simples (equagao 8.98) estao indicados, evidenciando novamente
o problema das anas G. Vamos examinar com mais detalhes algumas das
solucoes propostas para resolver este problema.

Uma das solugoes mais simples propostas inclui o infall em equilibrio com
a formacao estelar, como vimos no Exemplo 3 da secao 8.3. A metalicidade
Z ¢é dada pela equagao (8.64), de modo que podemos escrever as expressoes

Z 1—e™
—_— = 8.99
Al l—e ( )
v=In[l—(1—e")(Z/7)]". (8.100)
De (8.63) temos também que
- (8.101)
=1 ’
Usando (8.94) e (8.101), a razao S(Z) fica
S(z) =~ 1 (8.102)
14 - '

Portanto, com p; ~ 0.1 e v; ~ 9, para uma metalicidade Z/Z; dada, podemos
obter v de (8.100) e S(Z) de (8.102). Os resultados estao mostrados na figura
8.10, e o ajuste é melhor que no caso do modelo simples.
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Figura 8.10 - O mesmo que a figura 8.9 usando os resultados do modelo simples (eq. 8.98),
modelos com infall (eq. 8.102), e modelo com pré-enriquecimento (eq. 8.107). Os dados observa-

cionais s@o aqueles mostrados na figura 7.5.

Outra solucao possivel consiste em admitir algum pré-enriquecimento no
gés. Neste caso, podemos considerar uma solu¢do do tipo (8.92) com um
termo adicional,

Z=2Zy+ylnp L. (8.103)

Com um procedimento analogo ao do caso anterior, obtemos

Zy=Zy+ylnpu;? (8.104)
7 — 7,
y="=° (8.105)
In gy

p=exp[=(Z = Z)/y] (8.106)
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L —exp[=(Z = Z0)/y]

S(Z) = —
1l —exp[—(Z - %) Inp; /(2 — Zo)]
= ~ . (8.107)
L=
Z—z,
_ 1— Mlzlfzo
I—m

A figura 8.10 mostra também a distribuigao obtida com (8.107), considerando
ainda que Zy/Z; ~ 0.2, o mesmo valor usado na figura 8.9. FEste pré-
enriquecimento poderia ser feito pela evolucao de estrelas massivas do halo,
que produziriam os elementos pesados necessarios, de modo que o valor de
Zy/Zy poderia ser estimado a partir da massa destas estrelas. Das figuras 8.9
e 8.10 vemos que, em principio, o problema das anas G pode ser solucionado
relaxando algumas das hipoteses feitas no modelo simples, embora o ajuste
aos dados observacionais necessite da determinacao de alguns parametros.

8.6 O MODELO SIMPLES E AS ABUNDANCIAS RELATIVAS

Em principio, o modelo simples com a aproximagao de reciclagem ins-
tantdnea deve ser razoavelmente preciso para elementos como O e Ne, que
sao fabricados em estrelas massivas, com pequenas escalas de tempo de vida,
muito menores que a idade da Galdxia. De relagdes como (8.38) vemos que
Z o y para um dado valor da fracdo de gds u, isto é, a razdo entre as
abundancias de dois elementos como O e Ne, Zy./Zo, deve ser constante,
e nao deve depender da metalicidade do gas, ou da cronologia dos eventos
ligados a formacao estelar. Portanto, razoes de abundancias de elementos
sintetizados em estrelas massivas, observados por exemplo em nebulosas fo-
toionizadas, devem ser independentes da metalicidade, o que é comprovado
observacionalmente, como pode ser visto na figura 8.11 para a razao Ne/O.

Para reproduzir esses resultados, podemos escrever

Ne Ne/H
log o= log o/ (8.108)
Mas
Zne _ 20(Ne/H) (8.109)

Zo ~ 16(O/H)
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log Ne/O

log O/H+ 12

Figura 8.11 - A razido Ne/O em nebulosas fotoionizadas, regides HII (cruzes) e nebulosas

planetérias (circulos).

De modo que

Ne 16 ZNe ZNe
log— =1 = log(16/2 1 11
8 5 8 55 Zo 0g(16/20) + log Zo (8.110)
Usando yields de Woosley e Weaver (1995), temos
ZNe YNe
— ~Z - ~0.25 8.111
Zo Yo ( )
de modo que
Ne
log 5~ = ~0.10 ~ 0.60 = —0.70 (8.112)

Como pode ser visto, o valor médio da razao Ne/O na figura 8.11 nao é muito
diferente deste valor.

8.7 O MODELO SIMPLES E OS GRADIENTES DE ABUNDANCIA

Vamos considerar uma aplicacao do modelo simples de evolugao galactica
aos gradientes radiais de abundancia mencionados no capitulo 7. Para exem-
plificar, vamos considerar o gradiente radial de oxigénio dlog O/H/dR medido
em dex/kpc. onde (O/H) é novamente a abundéancia de oxigénio por nimero
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de datomos R a distancia ao centro galdtico em kpc, adotando Ry = 8.5 kpc
para o LSR (Local Standard of Rest - ou Padrao Local de Repouso). A figura
8.12 mostra os valores das abundancias para a amostra de estrelas cefeidas
vistas na figura 7.10b dentro de cerca de 12 kpc do centro galdctico (pontos).

0
)

log O/H + 12

8.5
\

R (kpc)

Figura 8.12 - Gradientes de abundéancias de estrelas cefeidas (pontos) e resultados do modelo
simples para diversos valores do yield: y = 0.004 (curva 1), 0.006 (curva 2), 0.008 (curva 3), 0.010
(curva 4) e 0.012 (curva 5).

Vamos admitir a solugdo para o modelo simples dada por (8.38) na forma

M,
Z=yln(1 . A1
Yy n< + Mg> (8.113)
A relagao entre a abundancia total Z e a razao O/H para o Sol é Z ~ 27(O/H).
Para as regices HII, Z ~ 25(O/H), e para as nebulosas planetdrias Z ~

26(O/H). Usando este valor em (8.113)

M.,
log (O/H) + 12 = log (2%) +log [ln<1—|— T )] +12. (8.114)
g

A partir da discussdo do capitulo 7, podemos concluir que a massa total
decresce a medida que que R aumenta mais rapidamente do que a massa
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de gés. Podemos entao admitir M, essencialmente constante na regiao 4 <
R(kpc) <12, ou

M, M,+M, M
- S Cexp (—aR) (8.115)

g g Mg

1+

onde C e « sao constantes positivas. De (8.115) temos

log [1n<1 + %)} ~log(InC — aR). (8.116)

g

R (kpc) R (kpc)

Figura 8.13 - Variagoes radiais de ]\4'*/]\47 Mg/M e M*/Mg

O termo entre colchetes em (8.116) é o chamado parametro de astragao,
estimado em log[In(1 + M, /M,)] ~ 0.2 — 0.4 para a Galdxia, com um valor
médio de 0.32 na posicdo do Sol. A constante « ajustada para Ry = 8.5 kpc
é o ~ 0.3. Usando estes valores em (8.116) obtemos In C' ~ 4.6. A partir de
(8.115) podemos escrever para as razoes My /M, M,/M e M,/M,, mostradas
na figura 8.13:

et (8.117)

Ql=

M,
Tl

=

e Bt (8.118)

1
M C
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~Ce 1 (8.119)

Como vimos, no modelo simples com a IRA o yield y é constante. Vamos
aplicar o modelo usando diversos valores de y, como na se¢ao 8.3. Usando
(8.114) com o parametro de astra¢ao dado por (8.116), podemos calcular a
abundancia O/H em funcao de R para os diferentes valores de y. Os resul-
tados estao mostrados na figura 8.12 para y = 0.004 (curva 1), 0.006 (curva
2) e 0.008 (curva 3), 0.010 (curva 4) e 0.012 (curva 5). Vemos que o acordo é
razoavel, para um modelo tao simples, especialmente para y = 0.008 e R < 10
kpc. Para distancias maiores, o modelo sugere uma acentuacao dos gradi-
entes. Este é um resultado controvertido, uma vez que a variacao espacial dos
gradients ainda nao é bem conhecida. Os resultados desta figura mostram que
o modelo simples é capaz de explicar satisfatoriamente os gradientes radiais,
usando valores tipicos esperados para o yield, semelhantes ao yield canodnico,
y = 0.01. Note-se que, para o oxigénio, a IRA é uma aproximagao razoavel,
como j& foi visto. Neste modelo, os gradientes sao causados pelo fato de que
uma fracado maior do gas se condensou em estrelas nas regioes mais internas
da Galdxia em relacao as regidoes mais externas (ver egs. 8.115 e 8.116 e a
figura 8.13), levando a uma maior producao de elementos pesados nas regioes
mais internas. Naturalmente, os parametros utilizados sao incertos, como por
exemplo aqueles envolvidos no ajuste (8.115). Além disto, é notéria a inca-
pacidade deste modelo para explicar outros vinculos observacionais, como a
distribuicao de metalicidades das anas G.

8.8 NUCLIDEOS RADIOATIVOS E EVOLUCAO QUIMICA

NUCLEOCOSMOCRONOLOGIA

Na natureza, os isétopos de carbono sao 2C, 13C, e 1*C, sendo a relacao
14C/12C ~ 1078, ou seja, dez partes por bilhdo, ou 10 ppb. O *C é formado
na alta atmosfera pela colisdo de néutrons césmicos com atomos de nitrogénio
do ar, na reagao

UN+n— MCHp (8.120)

Esse 14C é incorporado na forma CO,, passando a fazer parte dos seres vivos,
vegetais e animais. Por outro lado, o C sofre decaimento beta com uma
meia vida £y /5 >~ 5700 anos, transformando-se em AN

Uo — UN48- (8.121)
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A formacao e desintegracao do *C se processam & mesma velocidade, de modo
que a fracdo 4C/2C permanece constante na atmosfera e nos seres vivos.

No processo de datacdo arqueolégica pelo método do '*C, considera-se
a razdo de abundancias entre 4C/!2C, que é conhecida em todos os seres
vivos, bem como a taxa de decaimento de C em '?C, que ¢ inversamente
proporcional & sua meia vida. Medindo-se a razao *C/2C em um dado
espécime, podemos entao determinar a época em que o espécime deixou de
incorporar o C.

Seja fo = C/'2C para os seres vivos e f = 4C/12C a razao observada
para um dado espécime. Podemos escrever

f=foe (8.122)

onde ) é a constante de decaimento radioativo do *C. De (8.122) temos

1
t= X ln<?> (8.123a)
1 fo 1
t1/0 = — —— ) == 1n2 8.123b
V2ETX <f/ ) X (8.1230)
ou seja,
In2 In2
A= o 02 199% 107 ano™! (8.124)
t1/2 5700 anos
onde usamos a meia vida do MC, ¢, s2 = 5700 anos. Podemos definir o

parametro x por

fo

7 =92 (8.125)
temos entao
_ In(fo/f)

De (8.123), (8.124) e (8.126) ¢ fécil ver que
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Por exemplo, se o teor de *C/2C em um dado espécime for 1/16 do valor
conhecido, f/fo = 1/16 = 1/2% de (8.125) vemos que z = 4, e de (8.127)
podemos concluir que sua idade € ¢ >~ 4t /5 ~ 4 x 5700 >~ 22800 anos.

Este método pode ser extrapolado para a determinacao da idade da
Galaxia ou de seus componentes, considerando a razao de produgao de uma
espécie radioativa de vida longa, como o 232Th. Conhecendo a razao de
abundancias na época inicial de formacao do sistema solar, por exemplo a
partir da andlise de abundancias em meteoritos e a evolugao temporal das
abundancias, podemos estimar a duracao da nucleossintese na Galaxia e sua
idade.

Tabela 8.2 - Propriedades dos nuclideos usados em Nucleocosmocronologia.

Pai  Filho 7 (ano) 79 (ano) formacdo
187Re  ¥70s 7.2 x 10 5.0 x 10'° r
22Th  208ph 2.0 x 1019 1.4 x 10'° r

25y 207pp 1.0x10° 7.1 x 108 r
238y 206pp 6.5 x 107 4.5 x 10° r
26A]1  26Mg 1.0 x 10® 7.1 x 10° S,T

1297 129%e 2.3 x 107 1.6 x 107 r
24py  232Th 1.2x 108 8.3 x 107 r
146Gm  42Nd 1.4 x10® 1.0 x 108 p
07pq  107Ag 94 x10% 6.5 x 106 S,

A tabela 8.2 mostra alguns dos cronémetros utilizados. Sao relacionados
os nucleos “pais”, os “filhos”, a vida média 7 = 1/, onde A é a constante de
decaimento, e a meia vida i/ = In2/\ = 0.693/\ = 0.693 7, e os principais
processos de formacao do nuclideo. Os crondémetros de vida mais longa sao
geralmente formados pelo processo-r, enquanto que os de vida mais curta
podem ter uma componente devida a outros processos, como 0 processo-s.

EQUACOES BASICAS

Na secao 8.2 vimos que a equacao para a variacao da massa de metais pode
ser escrita na forma da equacgao 8.8, onde consideramos um infall com taxa f.
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Vamos aplicar esta equacao a um nuclideo radioativo ¢ com abundancia X; e
constante de decaimento \;. Podemos escrever

d(X;My)

= X+ B+ Xigf — MXiM (8.128)

O primeiro termo do segundo membro de (8.128) leva em conta a fracao
do elemento X; usada na formacao estelar; o segundo termo d&d o acréscimo
na abundancia do elemento devida a ejecao pelas estrelas; o terceiro termo
da o acréscimo devido ao infall deste elemento, e o quarto termo mostra o
decréscimo na abundancia de X; devido ao decaimento radioativo. O termo
de ejecao F; tem as mesmas caracteristicas béasicas descritas na secao 8.2.
Adotando as expressoes (8.9) e (8.11), podemos escrever

Ei(t) = /OO Eiy 0(t — 1) 6(t — 7y, m) dim (8.129)
B = (m — wy) Xi(t — 7)) €™ + mpiy (8.130)

Note-se que o integrando de (8.129) inclui agora um novo termo que depende
da escala de tempo do decaimento, A;” L Em outras palavras, as abundancias
dos elementos radioativos vao depender de detalhes da evolucao galactica, o
que nao ocorre para os demais elementos sob a aproximacao de reciclagem
instantanea.

Vamos considerar a situacao simplificada em que todos os elementos
foram formados em um burst inicial. Neste caso, devido ao decaimento no
meio interestelar e nas estrelas, a abundéancia destes elementos em funcao do

tempo seria dada por
Xi(t) = Xjpe it (8.131)

onde X;, é a abundancia inicial do elemento 4, proporcional a quantidade
produzida deste elemento, ou seja, ao seu yield y;.

Vamos considerar t = t4,, a época em que o sistema solar foi formado.
Neste caso, a razao entre as abundancias de dois elementos radioativos fica

Xi(tss) Xio —()\'—)\~)t
= —— e \MT N )bes (8.132)
Xj(tss) X
onde X
o oY (8.133)
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As equagoes (8.132) e (8.133) podem ser usadas para obter tss e a idade do
disco da Galaxia t;. Em principio, a teoria da nucleossintese pode ser usa-
da para determinar a razao dos yields em (8.133), por exemplo usando a
definigao (8.20) e resultados como aqueles mostrados no capitulo 3. A razao
das abundéancias X;/X; pode ser obtida a partir das abundancias de produtos
do decaimento observados em meteoritos, e as constantes de decaimento po-
dem ser conhecidas experimentalmente ou determinadas pela Fisica Nuclear.
Desta forma, a idade t,s do sistema solar pode ser obtida, e a idade do disco
¢é simplesmente

th =tss + 1o (8.134)

onde t é essencialmente a idade do Sol. Por exemplo, para a razao 23°U /238U
temos y;/y; ~ 1.5, )\i_l ~ 1 x10? ano, )\j_l ~ 6.5 x 10 ano, e X;/X; ~ 0.3, de
modo que tgs ~ 1.9%x10° ano e t; ~ 6.4x10° ano, com te ~4.5X% 102 ano. Este
resultado ndo é muito preciso, mostrando que a expressao adotada (8.131) é
muito aproximada. Em outras palavras, os elementos foram produzidos de
forma mais ou menos continua durante o periodo tss desde a formacao estelar
inicial na Galdxia até a condensagao do sistema solar, de modo que (8.131) nao
reflete corretamente o decaimento radioativo. De (8.132) podemos escrever

. n yi/yj
tss N ) 1 1 [Xi(tss)/Xj(tss):| (8135)

Embora esta equacao nao esteja correta, podemos uséa-la para definir uma
escala de tempo t;;, denominada escala de Schramm e Wasserburg,

1 Yi/j
tij a Ai — )‘j ln[Xi(tSS)/Xj(tSSJ (8'136)

Este parametro pode ser determinado a partir de dados meteoriticos e nucle-
ares, independentemente da evolucao galictica. Para os elementos de longa
vida, com tgsA; < 1, t;; =~ tz, isto é, o parametro (8.136) é uma medida da
idade média dos elementos no gas na época da formacao do sistema solar. No
caso mais geral, o significado de ?;; nao é tao claro, e a idade t,, pode ser
escrita

tss >~n tij (8137)

onde n > 1 é um parametro que depende das caracteristicas do modelo de
evolucao galactica considerado. Por exemplo, para o modelo simples, foi suge-
rido n ~ 2. Algumas solucoes analiticas existem na literatura, em particular
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para o modelo padrao de Clayton, como veremos no capitulo 9, para obter
expressoes analiticas para as razoes de abundancias aplicaveis aos nuclideos
radioativos.

EXERCICIOS

8.1

8.2

Considere a evolugao quimica de um sistema com massa M, massa de
gés M, e massa em estrelas M,, com formacao estelar a uma taxa 1,
sendo F a taxa de gas ejetada pelas estrelas. O sistema sofre infall a
uma taxa constante f, de material com metalicidade Z;. Diferentemente
do Exemplo 3, o infall ndo estd em equilibrio com o gas processado nas
estrelas (formagao estelar e ejegao de matéria), mas corresponde & metade
do géas envolvido nesses processos. Considere reciclagem instantanea, de
modo que £ = R, onde R é a fragao de retorno do gis. Admita que
inicialmente nao havia estrelas e que a metalicidade do gas era nula.

(a) Quais sao as condigdes iniciais envolvendo M, M,, M,, as metalici-
dades Z e Z; e a fracao de gds pu?

(b) Como a massa de gas varia com o tempo?

(c) Obtenha uma equacao diferencial para a metalicidade Z em funcao
da massa total M equivalente a equacao (8.60) do Exemplo 3.

(d) Obtenha uma solucdo analitica para a equacao encontrada em (c).
Considere que Z; = 0 e que a massa associada ao infall ¢ pequena com
relagdo a massa original do sistema, ou seja, ft < My. Qual é o valor
esperado de Z para a fragdo de gas atual da Galéxia, =~ 0.10?7

Estime a fragdo R de matéria retornada ao meio interestelar pelas estrelas
admitindo que os remanescentes estelares conservam 90% da massa das
estrelas, e que a IMF para estrelas com massas m < 1 M é dada por:
¢(m) = a = constante. Considere a massa limite m; = 1 Mg, e adote
a=0.1M;>
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MODELOS ANALITICOS 1

9.1 INTRODUCAO

Embora os modelos mais recentes e detalhados para a evolugao quimica
da Galaxia sejam necessariamente numéricos, é interessante analisar alguns
dos modelos analiticos existentes na literatura, uma vez que estes modelos
permitem obter uma visao geral dos principais parametros envolvidos e de
seus dominios de validade. Neste capitulo e no préximo, vamos analisar al-
guns destes modelos, considerando no capitulo 11 os modelos numéricos. As
principais referéncias sobre estes modelos estao assinaladas na bibiliografia no
final do capitulo.

9.2 MODELOS COM FLUXOS DE GAS

Vamos considerar uma situagao em que existe um fluxo de gas que atua
sobre o sistema, incluindo tanto o gds acrescentado ao sistema (infall), ca-
racterizado pela taxa de acréscimo f(t) de gas com metalicidade Z¢, como o
gés perdido pelo sistema, a taxa W (t). Neste caso, a equacao de evolucao dos
metais (8.8) fica

d(ZMy)
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Note que nesta expressao a taxa f(t) corresponde essencialmente a taxa de
infall f da equacao (8.8). Nessa expressao, as quantidades f e W sao dadas
tipicamente em Mg /Gano ou Mg Gano ! kpe 2.

EXEMPLO 1: MODELOS COM f=0E W #0

Neste caso, o sistema apenas perde gés, e de (8.1), (8.31) e (8.32), as equagdes
para a massa total M, a massa de gas M, e a massa de metais ZM, ficam

dM
W _w (9.2)
dMg _
dt — _(1 —R)Tl}—W (93)
d(ZTi@—_Z(l—R)wy(l—R)w—ZW (9.4)

onde usamos novamente a aproximacgao de reciclagem instantanea (IRA). Vi-
mos que 1 é a taxa de formagao estelar, R a fragao de retorno ao gés, e (1—R)
a fracao que fica nas estrelas, isto é, o gas que € trasferido do meio interestelar
aos remanescentes. Podemos admitir, para simplificar, que a taxa de perda
de gés pelo sistema W seja proporcional a este total de gas que é transferido
para as estrelas e remanescentes, (1 — R)1, ou seja

W (1—R)¢=A(1—R)v. (9.5)

O parametro A > 0 é o chamado parametro do vento galdctico. De (8.33),
(9.4) e (9.5) obtemos

dzfg +Mgcfl—f:—Z(l—R)1/1+y(1—R)¢—Z)\(1—R)1/1

=—1-R)Y(Z—-y+2ZN)

Z

que pode ser escrita

iz dM, dM,
SO, A 1-RY(Z—-y+2ZN—-Z s (9.6)
De (9.3), (9.5) e (9.6) obtemos
dz Y 9.7)

dM, ~ M, (1+X)
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y dM,

A
d 1+ X M,

(9.8)

que pode ser comparada com as expressoes obtidas anteriormente, (8.37),
(8.51) e (8.61). Considerando as condigoes Mo = Mgy, Myo =0 e Zy = 0,
podemos integrar (9.8) obtendo

Y 1 Y M
Z~—=_1 ~ 2 _In( — 9.9
1+ A nH 1+ A 1Q<Mg> (9-9)

vélida para A < 1, ou M ~ M, que pode ser comparada com (8.38). Se
A — 0, ndo ha perda de gas, e recuperamos (8.38). Chamando o yield que
aparece na equagao (8.38) de yield efetivo, vemos que o yield verdadeiro que
aparece em (9.9) é menor que o yield efetivo, devido & presenga do fluxo de
gés. Como ilustracao, a figura 9.1 mostra os resultados de (9.9) para o yield
y = 0.020 e os valores do parametro do vento A = 0,0.5,1.0. Esta figura pode
ser comparada diretamente com a figura 8.2.

Para entender a figura 9.1, podemos considerar que, para A > 0, por
exemplo A = 0.5 ou A = 1.0, a Galaxia perde matéria ja processada, devido a
eficiente mistura. Assim, para atingir uma dada metalicidade Z, é necessario
que a evolugao se processe até um valor mais baixo da fragao de gas u, ou
seja, por um tempo maior, em relacdo ao caso sem perda de gas (A = 0).

Para analisar o comportamento das demais quantidades (M., Mgy, M, 1),
podemos usar (9.2) e (9.5), obtendo

dM
= A1-R)y (9.10)

que pode ser integrada, resultando

M =My —X(1-R)ot (9.11)
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Figura 9.1 - Variacdo da abundéancia de elementos pesados com a fragao de gis (Exemplo 1).

onde admitimos novamente My = M, em t = 0. Desta relacao temos

M _ ., A1-R)Y

Mo Mo
Emt:tl,

My, A1-R¥

My Mo

Como R,,t1, e My sao constantes, podemos definir

_(A=R)Yt
My
De modo que (9.12) fica
M t
1 axn
MgO tl

Para a massa de gas M, de (9.3) e (9.5)

dMy
dt

tq

=-(1-R)(1+Ny

(9.12)

(9.13)

(9.14)

(9.15)

(9.16)
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que pode ser integrada
Mg:Mgo—(l—R) (I+XN)t (9.17)

ou, usando (9.14),

M, | (1-RQQ+Ny, t
MQO*I " t=1-a(l+)) (9.18)

A massa de estrelas M, e a razao M,/M, podem também ser obtidas
integrando diretamente a equacao (8.3) ou (8.30), ou simplesmente usando a
equacao (8.2). O resultado é

M,=(1-R)¢t (9.19)

M, (1-R) t
Mo Mgy 131 ( )

Vemos que a massa de estrelas aumenta linearmente com o tempo (eq.
9.19), a partir de M, = 0 em t = 0, enquanto que a massa de gas diminui
também linearmente a partir da massa inicial My, (eq. 9.17), devido a perda
de matéria caracterizada pelo parametro A\. A massa total M também diminui
linearmente com o tempo segundo a rela¢ao (9.15).

A fracao de gas p pode ser obtida de (9.15) e (9.18),

My, 1—a(14X)(t/t1)
=0~ T 1—axit/h) (9:21)

Como no capitulo 8, podemos fixar a fragao de gas em t = t;, onde p = p1:

_ 1—a(l+ M)

.22
1—al (9-22)

231
De (9.22) podemos determinar a constante a em fungao do pardmetro A, com
o resultado

o = I—m

L+ A1 — )

Portanto, para um dado valor do parametro A podemos determinar a constante
a por (9.23), conhecendo a razao atual de gas 1. As razoes M /Mo, My/Mgyo e
M. /Mgy, podem entdo ser obtidas de (9.15), (9.18) e (9.20), respectivamente.
Para a razao pu = M,/M podemos usar (9.21). Para obter a razao M, /M
usamos (9.15) e (9.20), com o resultado

(9.23)
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% _ M*/Mg() _ a(t/tl) (9 24)
M M/Mg() 1—&)\(t/t1) '
Finalmente, a razao M, /M, pode ser obtida de (9.18) e (9.20),
M, M,/M t

M, M,/My 1—a(l+A)(t/t1)

Para obter alguns resultados numéricos, vamos adotar p; = 0.10 e os
valores A = 0, A = 0.5 e A = 1.0, para o pardmetro do vento. Nesse caso, de
(9.23)

09
1409\

a

(9.26)

A figura 9.2abc mostra as variacoes com o tempo das razoes M, /Mg,
Mg /Mgy e M /Mg, respectivamente. Vemos que a massa em estrelas aumenta
mais lentamente para A > 0, devido a perda de matéria. Da mesma forma, a
massa de gas diminui mais fortemente para A > 0. Da figura 9.2¢c vemos que
a razao M /Mgy = 1 para A = 0, pois nao ha perda de matéria, decrescendo
mais fortemente com o tempo para valores maiores do parametro A.

As variacoes com o tempo de p = My/M e M, /M estao mostradas na
figura 9.3ab. Em todos os casos, u; = 0.10 (e My /M =1 — pp = 0.9),
como foi admitido. Da figura 9.3a, para A = 0, M, diminui com o tempo,
enquanto que M é constante, de modo que g diminui. Para A > 0, a massa
total M diminui, mas M, diminui ainda mais fortemente, devido nao sé a
perda de matéria como também a formacao de estrelas, de modo que a fragao
de gas p diminui. Para valores maiores de A, o decréscimo em M é mais
intenso que o decréscimo em M, pois a maior parte da perda de gés estd na
formagao de estrelas. Assim, a queda de p é menos acentuada que no caso
A = 0. A figura 9.3b mostra essencialmente a mesma informagao da figura
9.2a. Finalmente, a razao M, /Mg estd mostrada na figura 9.3c. Para valores
maiores do pardametro A, como A = 0.5 (linha tracejada) ou A = 1.0 (linha
cheia), a massa de estrelas cresce mais lentamente, devido a perda de matéria
pelo gas.
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Figura 9.2 - (a) Variacdo temporal da razdo entre a massa de estrelas e a massa inicial. (b)
Variagao temporal da razdo entre a massa de gds e a massa inicial. (c) Variagdo temporal da

razdo entre a massa total e a inicial (Exemplo 1).
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Figura 9.3 - (a) Variagdo temporal da fragdo de gas. (b) Variagdo temporal da razdo entre a
massa de estrelas e a massa total. (c¢) Variagdo temporal da razdo entre a massa de estrelas e a

de gis. (Exemplo 1).
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EXEMPLO 2: MODELOS COM f£20EW =0

Neste caso, o sistema apenas acrescenta matéria a taxa f(t). As equagoes
(9.2)-(9.4) ficam

dM
=1 (9.27)
dM,
dtg =—(1-R)Y+f (9.28)
d(Zdi”g) — Z(1-R)y+y(l—R) o+ Zf. (9.29)

No Exemplo 3 da secao 8.3 admitimos que o infall estava em equilibrio
com a formacao estelar, deduzida a matéria ejetada pelas estrelas, de modo
que f = (1 — R)vY, de acordo com a equagao (8.57). Vamos generalizar um
pouco esta aproximagao, escrevendo

f=A1-R)y (9.30)

onde introduzimos o parametro A > 0. O caso que estudamos anteriormente
corresponde a A = 1. Usando (9.29), (8.33), (9.28) e (9.30) obtemos

M%7 =y~ Ryp+ (2 - 2) ]

=+ (Z=2)A 1-R) ¢ (9-31)

que é a mesma expressao (8.34). E facil ver que (9.31) se reduz & (8.59) quando
A = 1. A solucao de (9.31) para um infall de material primordial (Zy = 0)
com A # 1 foi obtida por Matteucci e Chiosi (1983):

—A/(1=A)
7 = % [1 - [A —(A-1) #1] ] (9.32)
Para A = 1, a solugao é (Matteucci 1996, Larson 1972)
Z=y [1 - ef(ifl)} =y(l—e™) (9.33)

isto é, recuperamos a equacao (8.64), que corresponde ao caso de infall ex-
tremo de Tinsley (1980), onde a massa de gds é constante, como vimos. Na
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equagao (9.33) aparece novamente a razao v entre a massa acrescentada e a
massa original, definida na equacao (8.62).

A figura 9.4 mostra um exemplo da solucao (9.32) para o yield y = 0.020
e os valores do parametro A = 0.1,0.5,1.0, tanto em fungéo do parametro v
(figura 9.4a) como em funcao da fragao de gas p (figura 9.4b). Esta figura pode
ser comparada diretamente com a figura 8.6. Nesse caso, para valores A > 0,
como A = 0.5 ou A = 1.0, o gas sofre infall de material ndo processado,
de metalicidade admitida nula, Z; = 0. Portanto, para atingir uma dada
metalicidade Z, é também necessario que a evolugao se processe por um tempo
mais longo, quando a razao p = My/M alcanca um valor mais baixo, com
relacéo ao caso sem infall, quando A = 0.

——— : : ———
v = 0.020 ] |y = 0.020
3L A= 0.1 i 3L ]
(@) (@)
3L 05 | S L A=0.1 i
o o 0.5
N N
[N [N
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Figura 9.4 - Variagao da abundéancia de elementos pesados com (a) fracado da massa acrescentada

e (b) com a fracao de gis (Exemplo 2).

A figura 9.5 mostra a aplicacdo deste modelo para uma amostra de
galdxias irregulares anas. A figura mostra a abundéancia Z em fungao da fragao
de gas (log 1) como na figura 9.5, para o yield y = 0.0032 e A =0,1,1.2,1.5
e 2. Os pontos correspondem aos dados observacionais de diversas galaxias
irregulares. As Nuvens de Magalhaes (LMC, SMC) estao indicadas. A figura
9.5a apresenta modelos com ventos galacticos, correspondendo ao Exemplo 1,
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enquanto que a figura 9.5b mostra alguns modelos com infall, correspondendo
ao caso do Exemplo 2.

Os Exemplos 1 e 2 podem ser reunidos no caso em que existe infall e
ejecao de gas, de modo que a solugao de (9.1) pode ser escrita

A

z=Y {1_ [(A—)\)—(A—A—l) M—l} } (9.34)
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Figura 9.5 - Variacdo da abundéancia de elementos pesados com a fracdo de gds para galdxias

irregulares anas: (a) modelos com ventos, (b) modelos com infall.
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9.3 O MODELO PADRAO DE CLAYTON

INTRODUCAO

Em uma série de trabalhos (ver referéncias no final do capitulo), D. D. Clay-
ton desenvolveu uma familia de modelos analiticos de evolugao quimica que
permitem obter uma idéia mais precisa do comportamento da evolucao do
gas e das estrelas no disco galactico. Neste modelo, considera-se um anel em
uma galaxia de disco (figura 9.6), onde novamente a massa de gas M (t) pode
variar por causa da formacao de estrelas & taxa 1¥(t) ou pela queda de gés
segundo a taxa f(t).

£(t)

Figura 9.6 - Anel em galdxia de disco com queda de gés.

A idéia de considerar um anel baseia-se no fato de que, dentro do anel,
ocorre a mistura do gas pela rotacao diferencial e turbuléncia, tornando por-
tanto homogéneo o contetido do gas no sistema. Por outro lado, na direcao
radial, a barreira do momento angular inibe a mistura do géas, permitindo o
surgimento de gradientes de abundancia, como observado.

A equacao de conservacao da massa de gés é novamente (8.4),

dM,
dt

= Y+ E+T. (9.35)

A taxa f(t) deve em principio ser especificada, como vimos nos exemplos
anteriores. O infall pode ser esperado a partir (i) da continuagao da queda
de matéria intergalactica, remanescente do processo de formagao da Galaxia,
(ii) de processos de merging, ou mistura de gases de galaxias diferentes, como
por exemplo as Correntes de Magalhaes (Magellanic Streams), (iii) captura
de material de outros sistemas galdcticos e (iv) queda de material do préprio
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sistema, como por exemplo de material nao processado do halo para o disco.
A existéncia de nuvens de alta velocidade é frequentemente considerada como
evidéncia de queda de matéria sobre o disco (cf. Matteucci 1996).

Nos exemplos que estudamos até agora, a taxa f(t) foi considerada de
uma forma arbitrdria, dependente da taxa de formacao estelar, como nas
expressoes (8.54) e (9.5). Veremos que os modelos de Clayton permitem definir
solucoes mais realisticas para a queda de gés sobre o disco.

APROXIMACOES

Para obter solugbes analiticas, os modelos de Clayton necessitam de algumas
aproximacoes, como os modelos discutidos anteriormente. As principais sdo:

e Aproximacao de reciclagem instantanea: Como vimos, de acordo com esta
aproximacao, as estrelas mais massivas que dominam a evolugcao quimica,
evoluem muito rapidamente, de modo que a equagao (8.26) é satisfeita

E(t) = R y(t). (9.36)

Esta aproximacao é geralmente boa, exceto nos casos de (i) evolucao de um
elemento em particular, cuja nucleossintese seja dominada por estrelas de
massa pequena ou intermedidria, como o He, C ou Fe; (ii) evolucao nos estégios
iniciais da Galdxia, e (iii) evolugao nos estdgios mais recentes da Galdxia. De
(9.35) e (9.36) podemos escrever

dM
L= —(1-R)¥+ (9.37)

que é a mesma equacao (8.31).

e IMF constante: Como vimos no capitulo 4, esta é uma boa aproximacao,
permitindo escrever ¢(m,t) = ¢(m).

e Yields constantes: Esta aproximacao é mais radical, pois vimos nos capi-
tulos 6 e 8 que os yields estelares dependem nao apenas da massa da estrela
mas também de sua composicao quimica. Com a hipdtese anterior, tanto o
yield y como a fragdo de retorno R sao constantes no tempo.

e Dependéncia linear da SFR com a massa de gas: Como vimos no capitulo 5,
é extremamente dificil escrever expressoes gerais para a SFR. Portanto, uma
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dependéncia linear com a massa de gas, como proposto inicialmente por M.
Schmidt, é uma hipétese razodvel (ver o capitulo 6, segdo 6.7). Neste caso,

podemos escrever
dM,

dt

Comparando (9.37) e (9.38), obtemos uma expressao para a “constante de

= —wM, + f. (9.38)

proporcionalidade” w

wMy=(1-R)q. (9.39)
A equacdo para a massa de gds pode ser escrita usando esta aproximagcao
como
dz
My — =y(A-R)b+(Z; - 2) f=ywMy—(Z - 2¢) f (9.40)

onde usamos (8.34) e (9.39). Nesta expressao, Zy é novamente a metalicidade
do infall, considerada constante no tempo e tal que Zy < Z. O modelo de
Clayton procura definir familias de taxas de infall f(t) que permitam solugoes
analiticas de (9.38) e (9.40).

SOLUCOES ANALITICAS

A solugao de (9.38) pode ser escrita na forma

M, =e“! [Mgo + / t Fy e dt/} (9.41)
0

como pode ser visto facilmente derivando (9.41) em relagdo ao tempo e com-
parando com (9.38). Neste caso, My é novamente a massa inicial de gas no
anel considerado. As solugdes de Clayton definem a taxa de infall como

ft)=F(t)e vt (9.42)

Substituindo (9.42) em (9.41) obtemos

My, =e*" [Mgo + /0 t F(t’)dt/} (9.43)

que pode ser escrita

M, =e " [Mgo + G(t)] (9.44)
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onde definimos .
G(t):/ F(')dt'. (9.45)
0

Por exemplo, tomando F'(¢) como um polinémio, de (9.45) vemos que G(t)
serd também um polindmio, o que permite ajustar uma grande variedade de
taxas de infall f(t).

Sendo f(t) a taxa de acréscimo de matéria (por exemplo em Mg /Gano),
F(t)/My(t) é a taxa (Gano™ ') instantanea com que o géds estd sendo reposto
pelo infall, de modo que podemos definir uma escala de tempo de infall por

1 /
— = 9.46
Ty M, ( )
Clayton define o “nimero de ciclos”, ou frequéncia do gés 0(t) como
df t dG/dt
— = 1) = / (9.47)
at My, Mygp+G
onde usamos (9.42), (9.44) e (9.45). Integrando (9.47) obtemos
My + G}
0=In|—2——|. 9.48
B (9.48)

Vamos agora retornar a equagdo para a variacao da metalicidade, (9.40).
Usando (9.47) obtemos

dz f do
B —(Z -7 =— = —(Z—-Z¢) —. 4
o =y ( 7) M, Y ( 1) 2 (9.49)
Esta equacao tem a solucao exata
M, G(t
Z—Zy = [ / 90+ dt/+(Zg—Zf) (9.50)
gO + G

como pode ser facilmente visto derivando (9.50) em relagao ao tempo, usando
(9.47) e comparando com (9.49).

DEFINICAO DO MODELO PADRAO

O modelo padrao com infall continuo considera familias de taxas f(t) que
alcancam um méximo em um certo tempo t,; declinando gradualmente para

t >ty
&)= fo (t - A) e ! (9.51)
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onde fy é a taxa inicial, k é um inteiro positivo, e A é uma constante arbitraria
(Gano). Para obter t)/, fazemos f'(tar) = [df (t)/dt]t,, = 0, de onde obtemos

k—1

=—— —A. .52
tar = — (9.52)

Vemos que (9.51) tem a forma requerida (9.42) com

L A>k1 (9.53)

F(t) = fo <T

de modo que

Gl = fo /;(t' ZA>k1dt’ _ % K%)k - 1} (9.54)

Como exemplo, as figuras 9.7 e 9.8 mostram as fungoes f(t), F(t), e G(t) nas
formas f/fo (ver eq. 9.51), F'/fy (eq. 9.53), e G/ fo (9.54) para A =1 Gano,
w=0.3Gano ' ek =0,1, e 2. Veremos mais tarde algumas aplicacdes destes
conjuntos de parametros. Uma vez conhecida a funcao G(t), podemos usar
(9.44) e obter My(t). Podemos também usar (9.44) para obter uma idéia da
variacao temporal da fracao de gés p(t) = My/M. Adotando o caso k = 2,

que é adequado a um evento de infall localizado no tempo, obtemos de (9.44)
e (9.54):

t2 t
Mg = e*“’t |:Mg() + f() A (E + Z>:| . (955)

Se o infall nao for muito massivo, a massa total do sistema nao devera variar
muito, de modo que M ~ My ~ Myo. Usando (9.55) obtemos

A [ 2 t

ety 02 (E T 9.56
pe [+M0 oA T A (9:56)
A figura 9.9 mostra a variagao temporal obtida para pu, para o caso w = 0.3
Gano™!, A = 1 Gano e os seguintes valores da taxa inicial de infall: (i)

foA/M() = 0001, isto é, f()A/Mo < 1, (11) f()A/MO = 005, e foA/Mo = 0.10.
Vemos que, para t = t; ~ 13 Gano, obtemos 0.2 > p > 0.02, semelhante aos
valores vistos anteriormente.
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£/1,

t (Gano)

Figura 9.7 - Variacdo com o tempo da razao f/fy para k =0, 1 e 2.
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Figura 9.8 - Variagdo com o tempo das razdes F/fy e G/fg parak =0, 1 e 2.
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Figura 9.9 - Variacdo da fragdo de gds com o tempo para diversos parametros.

Usando (9.54), podemos integrar (9.50), obtendo para a metalicidade

B foA [/t+ A\ -t
7=z () 1))

Pl -t (5 -]

+(Z — Zf)}. (9.57)

A forma mais simples da equagao para metalicidade pode ser obtida admitindo
que a metalicidade do infall é igual a metalicidade inicial do disco,

Zy = Zy (9.58)

e considerando uma taxa inicial

My k
A

Jo= (9.59)
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de modo que foA/Mgk =1. A equacao (9.57) fica entao

—k
CywA[t+A t+ A

Z ka+1[ S (A (9.60)

=i k=0 ]

SL k=1
N

S L i

=21 kK =2 B

20 = 0

t (Gano)

Figura 9.10 - Variacdo da metalicidade com o tempo usando (9.43) e diferentes valores de k.

que é a abundancia de elementos primadrios estdveis no modelo padrao. A
figura 9.10 mostra um exemplo de aplicacao de (9.60), para o caso Z; = 0,
y = 0.020, w = 0.3 Gano~ !, A = 1 Gano, e com os valores de k = 0,1, 2. Esta
figura pode ser comparada com as figuras 9.1 e 9.5, lembrando que a fracao de
gas u esta relacionada com o tempo por expressoes semelhantes a (9.56) (ver
figura 9.9). Neste caso, vemos que Z; = 0.078 (k =0), Z; = 0.042(k =1) e
Z1 = 0.028 (k = 2). Estes valores podem ser comparados com a abundancia
solar, Zs = 0.020, e com o valor adotado na secao 8.5, Z; = 0.028, mostrando
um bom acordo, em particular para os casos mais realisticos k =1e k = 2.
A massa de gds pode ser escrita de (9.44) e (9.54)

k
M, = Mgg{l + kf})\fio [(%) - 1} }e“’t. (9.61)
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Usando a nova hipétese (9.59), esta equagao fica

t+A\"
Mg:Mgo<+T> e . (9.62)

A massa de gas M, (t) tem um maximo em t,ys tal que a massa M (tyar) = 0,
ou

k
tgpm = o A. (9.63)
Por exemplo, para os mesmos parametros anteriores (w = 0.3 Gano™!, A =1
Gano), (9.63) fornece os valores tyy = —1 Gano (k = 0), tgnr = 2.3 Gano

(k=1)etyn =5.7 Gano (k = 2), como pode ser visto na figura 9.11.

(@]

&o

Mg/M

t (Gano)

Figura 9.11 - Variacao da razao Mg/MgO com o tempo usando (9.45) e diferentes valores de k.

A RELACAO IDADE-METALICIDADE

Vamos usar a equacao (9.60) para obter a relacao idade-metalicidade, discu-
tida no capitulo 7. Mantendo os mesmos parametros, Zy = 0, y = 0.020,
w=0.3 Gano~! e A =1 Gano, podemos obter Z para k = 0, 1,2, como visto



Modelos analiticos de evolugdo quimica I 223

na figura 9.10. Usando a mesma aproximagao da secao 8.5, Z ~ 600(Fe/H) e
a abundancia solar log(Fe/H)s + 12 = 7.50, podemos obter [Fe/H],

-5

[Fe/H] = log{ ;OJF : [t +1—(t+ 1)k] } + 4.50 (9.64)

A figura 9.12 mostra a relagao obtida nos 3 casos acima, além do ajuste de
Rana (1991) (equagao 7.3, linha tracejada) para comparacdao. Vemos que
é possivel reproduzir razoavelmente a relagao observada, lembrando que a
relacdo de Rana (1991) estd também mostrada na figura 7.2, juntamente com
as principais relagoes idade-metalicidade encontradas na literatura.

0.2

[Fe/H]
-0.2

-0.4
T

-0.6

t (Gano)

Figura 9.12 - Relagdo idade metalicidade obtida com (9.60) para k = 0, 1, 2. A relagao de Rana
(1991) (eq. 7.3) estd também mostrada (linha pontilhada).

A DISTRIBUICAO DE METALICIDADES DAS ANAS G

Podemos também usar o modelo padrao com os parametros adotados para
determinar a distribuicao de metalicidades no disco, e comparar os resultados
com a distribuicao observada (cf. figura 8.10) e com as previsoes do modelo
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simples. Para isto, vamos escrever explicitamente a equacao de conservacao
da massa de estrelas. De (8.30) e (9.39) temos

=(1-R)yp=wM,. (9.65)

Integrando esta expressao, admitindo M,g = 0,

t VSN k ,
M* = / WMg dt = WMgO / <t + > G_Wt dt/ (966)
0 0 A

onde usamos a massa de gas dada por (9.62). De (8.94), a distribuigao de
metalicidades S(Z) fica

k
tft4+A —wt’
M* fO < A > € ! dt’

S(Z) = Mo — - . (9.67)
01 <t ZA) e_wt/dt/
Por outro lado, de (9.60) com Zy = 0 podemos escrever
—k —kq—1
Z _|[t+A  [t+A b+A [t +A (9.68)
Z, | A A A A ’ ’

Na figura 9.13 estd mostrada a distribuicdo S(Z) dada por (9.67) em
funcdo de log(Z/Z;) dado por (9.68) para os parametros w = 0.3 Gano™!,
A =1 Gano, k = 0,1,2 e t; = 13 Gano. Nesta figura estdao também in-
cluidos os pontos da distribuicao de metalicidades das anas G mostrados na
figura 8.10. Vemos novamente que é possivel reproduzir a distribuigao obser-
vada de maneira razoavel com os parametros k =1 e k = 2.
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Figura 9.13 - Distribuicdo de metalicidades usando o modelo padrao de Clayton para k = 0, 1
e 2, e distribuigdo observada (pontos).
A FRACAO DE GAS

Podemos usar a expressao (9.66) para obter uma expressao mais correta para a
fracao de gas u. De (9.62) e (9.66), lembrando a defini¢ao de p (8.5), obtemos

(9.69)

com

k
t+A —wt’ g1
wfo(T) e dt

*

M.
= . (9.70)

B k
t+A —wt

Podemos aplicar (9.69) e (9.70) com os parametros anteriores, obtendo os
resultados mostrados na figura 9.14 para a fracao de gés p e a razao M, /M,.
Comparando a fracao u(t) dada nesta figura com o resultado aproximado da
equacao (9.56) para k = 2, mostrado na figura 9.9, vemos que a aproximagcao
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entao feita é bastante razoavel, em particular para os valores mais altos do

pardmetro foA/My, o que é coerente com a hipétese (9.60).

- o
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Figura 9.14 - (a) Fragao de gas e (b) da razao massa de estrelas / gds no modelo padrao de

Clayton.

OUTROS MODELOS E APLICAQOES
Além do modelo padréo, outros modelos foram também propostos por Clayton

e colaboradores:
e Modelo de infall terminado, o qual admite que a funcao f(t) caiu a zero

apds um certo tempo;
Modelo com infall periédico, baseado na possivel ocorréncia de quedas

[}
episddicas de matéria no disco;

e Modelos nao lineares, que relaxam a hipdtese (9.39) sobre a dependéncia

linear da SFR com a massa de gas;

e Modelo para metalicidade secundaria, aplicavel aos elementos secundarios,
isto é, que necessitam da existéncia prévia de elementos primdrios para sua

producao.
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Outras aplicagoes dos modelos de Clayton, além daquelas vistas neste
capitulo, incluem (i) aplicacoes a niicleos radioativos como 23U e 238U, para
0s quais foram obtidas expressoes analiticas para sua concentracao no gas;
(ii) a astrac@o de deutério no Big Bang, e (iii) a astracao de nucleos em graos
interestelares. O uso de modelos como o modelo padrao de Clayton representa
um progresso com relacao ao modelo simples discutido no capitulo 8, em
particular por levar em conta explicitamente a taxa de formacao estelar, e por
permitir o estudo analitico da resposta dos modelos as diferentes histérias da
formagao estelar e taxa de infall.

EXERCICIOS

9.1 Mostre que a relagao (9.41) é solu¢ao de (9.38) no caso da variacdo da
massa de gas no modelo padrao de Clayton.

9.2 Considere o modelo padrio de Clayton com k = 0, w = 0.3Gano * e
A =1 Gano. Quais sao os valores da razao M, /M, e da fracao de gas p
para t = 5 Gano?
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MODELOS ANALITICOS II

10.1 INTRODUCAO

No capitulo 9 vimos alguns modelos analiticos simples para a evolucao
quimica da Galdxia, em particular modelos com perda de matéria (ventos
galdcticos) ou com queda de matéria (infall), além do modelo padrao desen-
volvido por D. D. Clayton. Neste capitulo, vamos prosseguir o estudo de
modelos analiticos com alguns modelos mais realisticos, como o modelo de-
senvolvido por Lynden-Bell e alguns modelos desenvolvidos mais recentemente
por B. E. J. Pagel e colaboradores. As principais referéncias incluem os textos
basicos de B. E. J. Pagel, F. Matteucci e B. M. Tinsley, j4 mencionados ante-
riormente, além de algumas referéncias mais especificas relacionadas no final
do capitulo. O capitulo é concluido com um modelo simplificado, chamado
“modelo didéatico”, que tem como objetivo mostrar uma interpretacao simples
da relacao [O/Fe| x [Fe/H].

10.2 O MELHOR MODELO DE ACRESCIMO DE LYNDEN-BELL

Da figura 9.11, vemos que nos modelos de Clayton com k = 1 e k =
2 a massa de gids aumenta até atingir um valor maximo, decrescendo em
seguida até t = t1. Este comportamento é interessante, pois reflete o acréscimo
de massa de gds devido ao infall, seguido de um decréscimo causado pela
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formacao estelar em épocas em que a taxa de acréscimo é atenuada. Lynden-
Bell (1975) desenvolveu um modelo, chamado o Melhor Modelo de Acréscimo
(Best Accretion Model) em que estas propriedades sao preservadas. Este mo-
delo nao usa necessariamente o tempo como varidvel independente, mas a
massa de estrelas. Considerando (9.4) com W = 0 e a primeira igualdade de

(9.65) podemos escrever
d(ZMy)
— = =y—Z 10.1
ar Y (10.1)

Vamos introduzir a seguinte mudanca de varidveis

M,
s = 10.2
Mo ( )
M,
= 10.3
g Mo ( )
My
M = 10.4
Mo ( )

onde My é a massa total final. M ¢é o inico parametro do modelo de Lynden-
Bell, e devemos esperar que M > 1 para modelos com acréscimo de gas. O
caso M =1 corresponde ao modelo simples. A equagao (10.1) fica

d(Zg)
=y—Z. 10.5
T Y (10.5)
Definindo
R (10.6)
; .
obtemos p p
g z
— — =1z 10.
z s +g Is z (10.7)

A solugao de Lynden-Bell tem a forma

S

g(s) = <1 - M) <1 - % + s>. (10.8)

Usando (10.7) e (10.8) obtemos

)| o) R
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cuja solucao pode ser escrita

2(s) = (ﬁ)z [— ln<1 - %) - % (1 - %)] (10.10)

A figura 10.1 mostra um exemplo da variagdo de z = Z/y com a massa de
estrelas s = M, /My, para M = 5,10,20. Os valores de Z para y = 0.020 estao
também indicados, para facilitar a comparacao com as figuras anteriores.

0
o 1z
| (y = 0.020)
o~ F -10.040
M=5
L -10.030
> L ]
N M = 10
Il
v I |
L -10.020
M= 20
fe}
S io.o1o
o by e
0 5 10 15 20

Figura 10.1 - Variagao da abundancia de metais com a massa de estrelas para os modelos de

Lynden-Bell com M = 5, 10 e 20. Valores de Z para y = 0.020 estao indicados a direita.

Vemos que, para valores maiores de M, maior serd a massa final My,
ou seja, mais eficiente serd o processo de infall, admitido de gds com baixa
metalicidade. Portanto, a metalicidade cresce mais lentamente com a razao
s = M, /Mg, que por sua vez deve aumentar com o tempo.

Uma aplicagao do modelo de Lynden-Bell esta mostrada na figura 10.2,
onde a ordenada z(ds/dz) é a distribuicdo diferencial de metalicidades (figuras
7.5 e 7.6), em contraposicao & distribuicio cumulativa mostrada nas figuras
8.9 € 8.10. De (10.9) a distribuigao diferencial pode ser escrita

ds 2[1+s(1—1/M)]
dlnz  (1—s/M) 1 —2z(1—1/M) (10.11)
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Figura 10.2 - Distribuigao diferencial de metalicidades para os modelos de Lynden-Bell.

De fato, uma comparacao da distribuicao obtida com o modelo de Lynden-Bell
produz um melhor ajuste com os dados observacionais, seguido pelos modelos
de Clayton com k& = 2 e k = 4, como discutido no capitulo anterior.

A figura 10.2 mostra a distribuicao diferencial para diversos valores do para-
metro M. Vemos que os modelos com M > 5 mostram distribuigoes seme-
lhantes as observadas, como pode ser visto pela comparacao com as figuras
7.5 e 7.6, obtidas a partir de dados observacionais recentes.

10.3 O MODELO ANALITICO DE PAGEL

INTRODUCAO

Um modelo analitico para a evolucao quimica do halo e do disco galacticos foi
proposto por B. E. J. Pagel, baseado no modelo simples modificado F. D. A.
Hartwick para o halo e nos modelos para o disco com infall de Clayton, vistos
no capitulo 9. Ambos os formalismos foram modificados para permitir um
atraso na producao de elementos como o Fe e produtos do processo-s, forma-
dos em estrelas de massa intermediaria, com relacao aos elementos de pronta
producao (prompt production), como o oxigénio, elementos-« e elementos-r.
Além de permitir um melhor modelamento das duas componentes (halo po-
bre em metais e disco rico em metais), este modelo constitui um avango com
relacao a aproximacao de reciclagem instantanea.
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MODELO PARA O HALO

O modelo de Pagel considera que o halo esta perdendo gas para o disco a
uma taxa proporcional a taxa com que a masa fica armazenada nas estrelas e
remanescentes, isto é, a massa perdida pelo halo é

m, =As (10.12)

onde s é novamente a massa na forma de estrelas tomada com relagao a
massa inicial do halo, e A é uma constante de proporcionalidade. A variagao
da massa nas estrelas é escrita de forma semelhante aos modelos de Clayton,
isto é, considerada proporcional & massa de gés ¢

ds

as _ 10.13
e ( )

onde w é novamente uma constante. A massa total m é
m=s+g. (10.14)
Levando em conta (10.12), esta massa pode ser escrita
m=1-m,=1-As. (10.15)

De (10.14) e (10.15)
g=m—-—s=1—(14+A)s. (10.16)

A equagao para a massa de gas pode ser escrita de forma semelhante a (8.31)

ou (9.3),

dg ds
Ef—j\%—wgf—(l—i—j&)wg (10.17)

onde usamos (10.13) e (10.15). Esta expressao pode ser facilmente integrada,
obtendo
g = e (IFA)wt (10.18)

com go = 1 em tg = 0. Para as estrelas e remanescentes, a integragao de
(10.13) pode entao ser escrita

1— e—(1+A)wt
s = /wgdt = w/e(HA)“’t dt = Sy v (10.19)
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Para obter a abundéancia Z dos elementos no géas, se usarmos a IRA podemos
escrever uma expressao semelhante a (9.4), introduzindo o yield y

Z
%z—Z@ugijwg—ZAwg:[y—(l%—A)Z]wg (10.20)

que em vista de (10.17) pode ser escrita simplesmente

dz
— = 10.21
prak (10.21)
cuja solugao é (com Zy =0 em t =ty = 0)

Z =ywt. (10.22)

Para os elementos que tém producao “atrasada’”, Pagel introduz um intervalo
de tempo fixo A apds a formagao estelar, de modo que (10.22) fica

7 =yeIHNed - A)  (t>A) (10.23)

a qual se reduz a (10.22) para A = 0. Por exemplo, para o oxigénio, com
A = 0, e lembrando a definicao da abundancia relativa ao Sol [O/H], dada
por (7.4), de (10.22) é facil mostrar que

y¥(0)

[O/H] = log 70(0) +logwt (10.24)
onde y(0O) é o yield do oxigénio e Z(0) é a abundancia de oxigénio no Sol.
A figura 10.3 mostra uma aplicagao das equagoes (10.18), (10.19) e (10.24).
Neste caso, adotamos A = 9, valor estimado por Pagel a partir de abundéancias
de oxigénio em aglomerados globulares do halo e y(0)/Zs(0) = 0.8. Os yields
deste modelo foram escolhidos ad hoc para obter abundancias solares em um
valor razoavel da fragao de gas no disco, além de [O/Fe] = [a/Fe] = 0.5 no halo
e da razao Ba(r)/Ba(s) = 12/88 no sistema solar (ver adiante). A parte (a)
mostra as massas de gas g e estrelas s, e a parte (b) mostra as abundancias de
oxigénio e ferro. Para o Fe, admite-se que a IRA é véalida para este elemento no
halo, com A = 0 e y(Fe)/Zg(Fe) = 0.25, de modo que podemos escrever uma
equagao semelhante a equagao (10.24). Vemos que, para o halo, —1 > [Fe/H]
> —2.6 e para o oxigénio —0.5 > [O/H] > —2.1, o que pode ser comparado
com os resultados da figura 7.7. Neste modelo, a razao

[0/Fe] = [O/H] — [Fe/H] = 0.5 (10.25)
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é constante, o que pode ser comparado com os resultados da figura 7.7.

Os valores adotados para a razao entre os yields de oxigénio e ferro e as
abundéancias solares no modelo sdo y(0)/Z5(0) = 0.8 e y(Fe) /Z (Fe) = 0.25,
como vimos. Podemos estimar grosseiramente essas razoes usando os dados do
capitulo 1 e do capitulo 3. Para o ferro, da tabela 1.2 temos log(Fe/H)o+12 =
7.50, de modo que Zp(Fe) ~ (56/1.4) (Fe/H)s ~ 1.3 x 1073. Adotando o
resultado da tabela 3.4 para a producdo de *°Fe por supernovas de tipo Ia
com 1 M, e uma taxa de uma supernova por século durante 10'° anos, temos
y(Fe) ~ (0.6) (1072) (10°) (10~!!) ~ 6 x 10~*, onde usamos Mg ~ 10! M
para a massa da Galdxia. Portanto, y(Fe)/Z(Fe) ~ 6 x 1074/1.3 x 1073 ~
0.46.

0.6

0.4

0.2
T
I

okl T

o] 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
wt

Figura 10.3 - Evolugao quimica do halo de acordo com o modelo de Pagel.

Para o oxigénio, adotando uma produgao de cerca de 2.5 My por su-
pernova (ver a tabela 3.3), com uma razao SNII/SNI ~ 2, obtemos y(O) =~
(2.5) (10%) (10711) (2) = 5 x 1073. Do capitulo 1, com log(O/H)s + 12 = 8.7,
temos a metalicidade Z(0) ~ (16/1.4) (O/H)s ~ 5.7 x 1073, Portanto,
obtemos o resultado final y(0)/Z5(0) ~ 5 x 1073/5.7 x 1073 ~ 0.88.

O CASO DO Ba

Vamos considerar o caso do Ba, que pode ser produzido pelo processo-r e
pelo processo-s. A abundancia de Ba pelo processo-r relativa ao Sol pode ser
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escrita diretamente da equagao (10.22) como

Z2(Ba) _ ,(Ba)
Zo(Ba)  Zy(Ba)

wt  (processo —r) (10.26)

onde y,.(Ba)/Zs(Ba) = 0.1. Para o processo-s, é necessario usar (10.23), e
obtemos

Z(Ba) [ ys(Ba) NCEDNTN ocesso —
Zo(Ba) | Zo(Ba) t—A) (p ). (10.27)

Usando os dados de Pagel, o termo entre colchetes em (10.27) é igual a 1.33
e wA = 0.06, de modo que

Z(Ba)
Z(Ba)

=1.33(wt —0.06) (wt >0.06) (processo —s).  (10.28)

| 7(Ba)/Zsol(Ba)

0.5

0.4

ML processo—s
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wt

Figura 10.4 - Abundancias de Ba no halo, segundo o modelo de Pagel.

A figura 10.4 mostra as abundancias de Ba dadas por (10.26) e (10.28),
além da abundéncia total relativa ao Sol, [Ba/H].

O final da fase halo corresponde a [Fe/H] = —1 ou [O/H] = —0.5. Das
figuras 10.3 e 10.4 vemos que o processo termina para wt ~ 0.4, de modo que
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a metalicidade alcancada é Z ~ ywt ~ 0.008 adotando y = 0.020. A meta-
licidade produzida no halo sera usada como “semente” para a metalicidade
do disco, no processo de infall. O paradmetro w é considerado da ordem de
w ~ 0.3 Gano™!
este valor, temos ¢, ~ 0.4/0.3 ~ 1.3 Gano para a escala de tempo de evolugao
do halo, e t ~ 0.06/0.3 ~ 0.2 Gano para o tempo de atraso (delay time) na

, como vimos nos modelos de Clayton, ou superior. Adotando

producao dos elementos-s.

MODELO PARA O DISCO

O ajuste para a distribui¢ao de metalicidades da vizinhanga solar (capitulo 7)
mostra também um bom acordo com os modelos para o disco de Clayton
com k = 4. Pagel adota este modelo com um enriquecimento inicial a partir
do halo, permitindo um atraso na producao dos elementos-s, como no caso
anterior. As equagoes para as massas de gas e estrelas, expressas em termos
da massa inicial do disco, sao basicamente as mesmas usadas por Clayton.
Os resultados para a evolucdo da massa total m, da massa de estrelas s e da
massa de gas g no disco estao mostrados nas figuras 10.5 e 10.6. Nesta ultima
figura, estd mostrada a fracao de gds p e a razao s/g em fungao do tempo,
adotando os valores w = 0.2,0.3,0.4 ¢ 0.5 Gano~ !, para facilitar a comparacao
com os modelos de Clayton mostrados nas figuras 9.14a,b. Note-se que, no
modelo de Pagel, wt; ~ 5.5, de modo que w ~ 0.42 para t; ~ 13 Gano. O
sistema solar teria sido formado em wtgs ~ 4, 0 que corresponde a w ~ 0.47
para tgs ~ 8.5 Gano. Para wt > 5 a IRA néo é uma boa aproximacao, e os
resultados sao mais incertos.

A variagao da abundéancia de [O/H] e [Fe/H] no disco est4 mostrada na
figura 10.7a, que deve ser comparada a figura 10.3. No disco, a abundancia
de Fe tem uma componente “atrasada” com wA = 0.5, correspondente & con-
tribuigao das supernovas de tipo Ia. Para a razao [Ba/H], a curva é essencial-
mente coincidente com a de [O/H], havendo uma continuidade entre as figuras
10.3b, 10.4b e 10.7a. Note-se por exemplo, que as abundancias de [O/H] e
[Fe/H] em wt = 0.5 s@o semelhantes nas figuras 10.3b e 10.7a. As abundancias
de Ba (processo-r) e Ba (processo-s) tém comportamento semelhante ao da
figura 10.4a, como pode ser visto na figura 10.7b.
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Figura 10.6 - Variacdo com o tempo (a) da fragdo de gas e (b) razdo estrelas/gas no disco.
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Figura 10.7 - Abundéancias de (a) [O/H] e [Fe/H] e (b) Ba (processo-r e processo-s) no disco
pelo modelo de Pagel (1989b).

COMPARACAO COM AS OBSERVACOES

e A abundéncia total de metais no disco é dada pela figura 10.8 em ter-
mos de z = Z/y. Assim como na figura 10.1, estd incluida a direita uma
escala absoluta de Z adotando y = 0.020, para ilustracao. Vemos que, para
wt = 5,z — 1.4 e Zy ~ (1.4)(0.020) ~ 0.028, valor semelhante ao adotado
anteriormente e a abundancia solar.

e A fracdo final de gas pode ser obtida diretamente da figura 10.5 e usando
a equagao (9.69) como pu; =1/(1+s/g) =1/(1+48) = 0.11. Da figura 10.6,
vemos que isto implica em w ~ 0.4, em bom acordo com os calculos anteriores.

e Podemos também estimar a razdo entre a taxa de formagao estelar atual
e a taxa média passada no disco para este modelo. Usando a notacao do
capitulo 6, esta razao pode ser escrita

by (ds/dt
L (ds/dt), Y9 wt; & (10.29)

b dsfdt) g feCenerar s
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Figura 10.8 - Metalicidade total z = Z/y no disco segundo o modelo de Pagel.

onde usamos (10.13), (10.18) e (10.19). Com os resultados anteriores (cf.
figura 10.5), obtemos by /b = (5.5)(1.01/8.08) ~ 0.69, que é um resultado
bastante razodvel, dentro do intervalo estimado a partir da histéria da taxa
de formacao estelar determinada por Rocha-Pinto e Maciel (ver referéncias no
final do capitulo),

1.29 > by > 0.39 (10.30)

lembrando que b = 1 devido & condicdo de normalizacdo (cf. equacdo 6.13).

e A distribuicao de metalicidades no disco é satisfatéria, uma vez que nesta
regiao o modelo é basicamente semelhante aos modelos de Clayton, como
vimos anteriormente (ver a linha tracejada na figura 7.6 e a figura 9.13).

o A relacao idade-metalicidade para o disco estd mostrada na figura 10.9,
como [Fe/H] em fungao do tempo, podendo ser comparada diretamente com
as figuras 7.4 e 9.12. Consideramos dois casos, w = 0.4 Gano™! e w = 0.5
Gano~!, de acordo com as conclusdes anteriores.
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Figura 10.9 - Relacao idade-metalicidade para o modelo de Pagel.

O ajuste de Rana (1991) dado pela equacao (7.3) estd também incluido
na figura, para facilitar a comparacao com as observacoes, € 0 mesmo ajuste
estd mostrado na figura 9.12, onde estao incluidos resultados dos modelos de
Clayton. Uma vez mais, o ajuste do modelo de Pagel com as observagoes é
satisfatorio.

e Asrazoes de abundancia [O/Fe] e [o/Fe] em fungao da metalicidade [Fe/H]
podem também ser obtidas pelo modelo, como pode ser visto na figura 10.10.
O modelo reproduz aproximadamente o plateau em [O/Fe] ~ 0.5, com um
decréscimo nesta razao para o disco até atingir os valores solares. Estes re-
sultados podem ser comparados diretamente com os dados observacionais re-
centes, e o acordo é bastante razoavel, dada a simplicidade do modelo, embora
[O/Fe] nao parega ser estritamente constante no halo, de acordo com as no-
vas observagoes , e o ajuste para a mudanca de inclinagdo préximo a [Fe/H]
~ —0.6 nao coincida exatamente com os resultados do modelo.
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Figura 10.10 - Relagdo [O/Fe] em funcdo da metalicidade [Fe/H] para o modelo de Pagel.

e Os gradientes de abundancia nao podem ser examinados de forma com-
pleta, uma vez que o modelo nao é suficientemente detalhado para examinar
todas as causas possiveis destes gradientes. Entretanto, podemos usar os re-
sultados obtidos para inferir algumas conclusoes sobre a variacao da fracao
de gés, em vista da discussao na secao 8.6. O parametro w nao precisa ser
necessariamente constante em toda a Galdxia, como pode ser sugerido por
exemplo pelas figuras 10.9a,b. Vamos considerar que este parametro decresce
quando a distancia R ao centro da Galdxia aumenta, em 3 regioes no disco:
uma zona interna com w = 0.40 (regiao A), uma zona solar com w = 0.33
(regidao B), e uma zona externa com w = 0.22 (regiao C). Em principio, isto
pode ser justificado considerando a influéncia da densidade superficial de gés
sobre a taxa de formacao estelar, como vimos na secao 7.6.

Aplicando o modelo de Pagel /Clayton com k = 4 e os mesmos parametros
anteriores, e considerando uma distribuicao exponencial para o gas e a massa
total no disco, Pagel obteve os resultados mostrados na tabela 10.1. Com
estes dados, podemos estimar o gradiente de O/H dlog (O/H)/dR ~ —0.02
dex/kpc, usando valores tipicos como Ry = 7.6 kpc. Este resultado estd um
tanto abaixo do valor observado para regioes HII e nebulosas planetérias (ver
a segao 7.9), mas a fracdo de gds varia na direcdo correta, de acordo com
a discussao da secao 7.6. Isto pode ser visto superpondo os resultados da
razao s/g da tabela 10.1 na figura 8.13b. Adotando o valor de Ry acima,
temos R4 ~ 4 kpc, R ~ 8 kpc e Rc ~ 14 kpc. Podemos concluir que, para
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R > 6 kpc o acordo entre os resultados da tabela 10.1 e os da figura 8.13b é
satisfatério.

Tabela 10.1 - Variagoes radiais no modelo de Pagel.

Regiao R— Ry g s/g [O/H]
A —4.1 0.64 14.87 0.107
B 0.0 1.01 8.52 0.049
C 6.2 1.82 3.39 —0.074

DESENVOLVIMENTOS MAIS RECENTES

Com os progressos recentes na determinagao dos vinculos observacionais e em
alguns dos ingredientes utilizados, novos modelos analiticos tém sido apresen-
tados, procurando definir um cendrio mais realistico para a evolucdo quimica
da Galaxia. Os principais ingredientes afetados sao as condicOes iniciais, os
produtos finais da evolugao estelar, a funcao inicial de massa e a taxa de
formagao estelar. Além disto, duas importantes modificagoes referem-se a
separagao entre o disco fino e o disco espesso, nao previsto nos modelos pu-
blicados até meados dos anos 80 e a uma modificacdo do cendrio classico de
formagao galdctica proposto por Eggen et al. (1962) no sentido de que um
colapso gradual levando & formacao do halo e do disco nao parece possivel,
mas estas duas fases teriam evoluido de forma independente.

e Alguns resultados dos modelos desenvolvidos por Pagel e colaboradors
mostram que a distribuicao de abundancias em funcao da metalicidade medida
pelo indice [O/H] podem ser ajustadas por modelos com (i) p1 = 0.11, (ii)
k = 3 (modelo padrao de Clayton), (iii) ms/mo = 7, (iv) w = 0.45 Gano™*,
t = 16.5 Gano (regidao A), w = 0.3 Gano~!, t = 15 Gano (regiao B).

e Uma relagao idade-metalicidade pode também ser obtida com os modelos
citados, com a caracteristica de apresentar um variacdo mais lenta para as
metalicidades mais altas, tipicamente no intervalo entre log? = 0.3 e logt =
0.8, ou seja, idades entre 1.5 e 6.3 Ganos, seguida por uma variacao mais
pronunciada entre logt = 0.8 e logt = 1.1, ou seja, idades entre 6 e 13 Ganos.
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e As relagoes entre as razoes [O/Fe], [Mg/Fe], etc. e a metalicidade [Fe/H]
no modelo de Pagel para o disco, com uma extensao até baixas metalici-
dades, [Fe/H] ~ —4.5, sdo semelhantes aos resultados anteriores, por exemplo
mostrados na figura 7.7. Os modelos analiticos sugerem uma razao [O/Fe]
essencialmente constante até [Fe/H| ~ —1, com um bom ajuste as dados para
metalicidades mais altas, até o valor solar. Na regiao de baixas metalicidades o
espalhamento é maior e a escolha dos parametros é mais incerta, de modo que
o modelo nao produz um aumento continuo na razao [O/Fe], como ocorre com
alguns modelos numéricos. Como ji foi mencionado, para elementos indivi-
duais a aproximagcao de reciclagem instantanea produz frequentemente resul-
tados apenas aproximados. As relagoes obtidas para os elmentos-a podem ser
explicadas qualitativamente admitindo um atraso na produgao de elementos
como o Fe em relacao ao O, Mg, etc, como vimos no capitulo 7. Na fase halo,
uma inclinacao na relagao observada indicaria um pequeno atraso também em
baixas metalicidades, o que nao é previsto pelos modelos analiticos.

e A evolugao de elementos-r pode também ser determinada com os novos
modelos, por exemplo para a razao [Eu/Fe] e [Th/Fe]. O ajuste do mo-
delo é bastante bom, particularmente no disco, considerando que parte do
espalhamento observado deve ser real. Para estes elementos, além do atraso
observado em altas metalicidades, ocorre também um aumento na fase halo,
causado pela diferenca entre as escalas de tempo de produgao destes elementos
em relacao a escala de de tempo de formacao do halo.

10.4 UM MODELO DIDATICO PARA A EVOLUCAO QUIMICA
DA GALAXIA

A relagao idade-metalicidade e especialmente a relacido entre as abundéancias
de [O/Fe] e [Fe/H] podem ser compreendidas a partir de um modelo “didatico”
extremamente simples. Vamos considerar que, desde o inicio da formacao da
Galaxia em t = 0, as estrelas estejam evoluindo de forma que o aumento na
abundancia Z dos elementos pesados seja constante, ou

4z
- = 10.31
—=cC (10.31)

onde C' é uma constante a determinar. Integrando (10.31) entre t =0 e t, e
escrevendo Z(t = 0) = Z;, obtemos

Z t
/ dZ—C’/ dt — 7= Zy+Ct. (10.32)
0

Zo
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A constante C pode ser determinada considerando que Z = Z; em t = tq,

Z—Z
Zy=Zo+Ct; — C= 1t 0. (10.33)
1

Portanto, fixando os valores de Zy, Z1, e t; podemos determinar C' por (10.33)
e calcular a abundancia Z em fungao do tempo por (10.32).

A RELACAO Z X X/H

Vimos na se¢ao 8.7 que uma aproximacao para a relacao entre a abundancia
total Z e a abundancia de oxigénio por niimero de atomos é

Z ~ ko (O/H) (10.34)
onde usamos a notagao O/H = np/ny. Para o Fe podemos escrever

Z ~ kr. (Fe/H) (10.35)
De maneira geral, para o elemento X temos

Z ~ kx (X/H) (10.36)

Podemos determinar as constantes kx considerando a definicao da abundancia
e(X) dada por

X
e(X) =log = + 12 (10.37)
H
De (10.36) e (10.37) temos
kx = Z 10127¢X) (10.38)
Adotando o valor global solar Z = 0.0142 e as abundancias solares ¢(O) = 8.69

e €(Fe) = 7.50 (tabela 1.2) obtemos ko ~ 29 e kg, ~ 450.
De (10.34) e (10.35) obtemos

[O/H] =log(O/H) —log(O/H)g = log [%] +3.31 (10.39)

[Fe/H] = log(Fe/H) — log(Fe/H)q = log [kEFJ +4.50 (10.40)
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Naturalmente, a razao [O/Fe| é dada por (cf. eq. 10.25)

kFe
ko

[O/Fe] = [O/H] — [Fe/H] = log[ } —1.19. (10.41)

Portanto, com os valores mencionados de ko e kp. podemos obter [O/H] e
[Fe/H] em func@o do tempo usando (10.39) e (10.40), e [O/Fe| por (10.41).

MODELO A

No caso mais simples, Zy = 0, Z; = 0.028, que corresponde aproximadamente
a [Fe/H] ~ 0.3, (ver a sec@o 8.5) e t; = 13 Gano. Admitindo que os valores
de ko e kpe sdo constantes, temos de (10.32) C = 0.00215 Gano™! e

Z(t) = 0.00215 ¢ (10.42)
3
° 0 E‘> W‘O ‘ [‘\‘ Q é W‘O

t (Gano) t (Gano)

Figura 10.11 - (a) Metalicidade Z e (b) relacido idade-metalicidade para o modelo ‘did4tico’ em

fungdo do tempo. A relagao de Rana estd também incluida (linha tracejada).

como esta ilustrado na figura 10.11a. Este resultado é muito semelhante
ao do modelo de Clayton com k& = 2, como visto na figura 9.10. Natural-
mente, poderiamos incluir uma pequena metalicidade inicial, obtendo resul-
tados semelhantes aos do modelo de Pagel (cf. figura 10.8).
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A relagao idade-metalicidade pode ser obtida de (10.40) e (10.42), ob-
tendo
[Fe/H] ~ logt — 0.82 (10.43)

onde t estd em Gano, e estd mostrada na figura 10.11b, juntamente com a
relacdo de Rana (linha tracejada) para comparacao. Esta figura pode ser
comparada diretamente com a relagao de Pagel, mostrada na figura 10.9. Ve-
mos que para o Modelo A [Fe/H] = 0 para logt ~ 0.82 ou t ~ 6.6 Gano,
correspondendo a uma idade de 13.0 — 6.6 = 6.4 Gano para o sistema solar.
Além disto, temos [Fe/H| ~ —1 para logt = —0.18, ou ¢ = 0.66 Gano. Final-
mente, a relagao entre as abundéancias de [O/Fe] e [Fe/H] pode ser obtida de
(10.41) com o resultado

[O/Fe] ~ 0 (10.44)

como ilustrado na figura 10.12a. Neste caso, [O/Fe] = constante = 0, isto é,
conseguimos reproduzir apenas o resultado do disco na faixa solar, o que é
uma consequéncia do fato de termos considerado kg e kg, constantes desde o
inicio da formagao da Galaxia.

MODELO B

A relagao [O/Fe] do modelo A pode ser melhorada considerando que a pro-
ducao de Fe sofre um atraso com relagao ao oxigénio, uma vez que o Fe é
produzido principalmente pelas supernovas de tipo Ia, formadas por estrelas
de massa intermediaria, com tempos de vida mais longos. Isto significa que
nas épocas iniciais ¢ < tp, onde t; ¢é essencialmente a escala de tempo de
formagao do halo, a producao de Fe era menor, ou seja, a “constante” kg, era
maior do que nas fases posteriores. Podemos determinar esta nova constante,
ke considerando que em baixas metalicidades [Fe/H| < —1 a razao observada
é [O/Fe] ~ 0.5. Usando (10.41) temos

k/
[O/Fe] = log [k—ﬂ —1.19 =0.5. (10.45)
o)
de onde obtemos kf, ~ 1420. Vemos que este valor é superior ao valor para
altas metalicidades, como esperado. Desta forma a relacao idade-metalicidade
fica
[Fe/H] ~ logt — 1.32 (10.46)

véalida para [Fe/H] < —1, enquanto que para [Fe/H] > —1 a relagao (10.43)
permanece valida.
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Figura 10.12 - Relagdo entre as abundancias de [O/Fe| e [Fe/H] para os modelos A, B, C.

Para o modelo B obtemos [Fe/H| = —1 em logt ~ 0.32, ou t ~ 2.1 Gano.
Neste caso, os resultados da figura 10.11a nao se alteram e os da figura 10.11b
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sao pouco afetados, pois a unica modificagao ocorre no calculo para baixas
metalicidades, [Fe/H] < —1, ou ¢t < 2.1 Gano.

A relagao [O/Fe] é constante e igual a 0.5 para baixas metalicidades,
[Fe/H] < —1, de acordo com a equagao (10.45), e igual a zero para [Fe/H| > —1
como no modelo A, como visto na figura 10.12b. Vemos que o modelo B
apresenta uma variagao na razao [O/Fe] para baixas e altas metalicidades,
obtida simplesmente pelo fato de que kg. tem wvalores diferentes em altas e
baixas metalicidades. Esta relacao ja estd mais proxima da relacao observada
(cf. figura 7.7).

MODELO C

Um modelo ainda mais aperfeicoado pode ser obtido mantendo a constante
kg, ~ 1420 para [Fe/H < —1 e considerando kp. como uma funcao linear do
tempo para [Fe/H] > —1, isto é

kpe = 1420 [Fe/H] < —1 (10.47)
kpe =at+p [Fe/H] > —1 (10.48)
lembrando que [Fe/H|] = —1 para ¢t = 2.1Gano e [Fe/H] = 0 para t =

6.61 Gano. Resolvendo o sistema
1420 =2.1a+p (10.49a)

450 = 6.6 a + (10.49b)

obtemos o ~ —216 e § ~ 1874 para reproduzir os valores em altas e baixas
metalicidades.

A relacao idade-metalicidade [Fe/H] x t e a relagao [O/Fe| x [Fe/H] per-
manecem as mesmas do modelo B para baixas metalicidades, [Fe/H] < —1,
dadas por (10.46) e (10.45), respectivamente. Para as metalicidades mais al-
tas, [Fe/H] > —1, obtemos kg, em fungao do tempo por (10.48) usando os
valores calculados de « e 8; usando (10.40) e (10.42) obtemos [Fe/H]; usando
(10.41) obtemos [O/Fe]. A figura 10.11b mostra que a correcao (10.48) ¢é
provavelmente exagerada para o disco, mas os resultados da figura 10.12c¢ sao
muito melhores, sendo possivel reproduzir grosseiramente a relagao observada,
vista por exemplo na figura 7.7, ou a relacado do modelo de Pagel, vista na
figura 10.10. Neste modelo, se quisermos produzir uma pequena inclinagao
na relagao entre a razao [O/Fe| e a metalicidade em baixas metalicidades,
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como mostrado na figura 7.7, basta adotar uma variacao temporal para ke
semelhante a equagao (10.41) também em baixas metalicidades.

A RAZAO [Ni/Fe] X [Fe/H]

Podemos aplicar o modelo didético a outras razoes de abundancias em fungao
da metalicidade, como a razao [Ni/Fe]. A figura 10.13 apresenta esta razao em
funcao da metalicidade [Fe/H] para uma amostra de estrelas do disco. Vemos
que a razao [Ni/Fe] é essencialmente constante, pelo menos para metalicidades
[Fe/H]< 0.0, o que estd de acordo com a origem semelhante de Ni e Fe,
produzidos principalmente por estrelas de massa intermediaria, como podemos
observar na figura 3.3. Neste caso, a equagao (10.40) para [Fe/H| permanece
vélida, com kp. = 450. A equacgao equivalente a (10.39) para [Ni/H] fica

0.5
\

[Ni/Fe]
0
| . s ]
] o’ ]
S I~ I
.”.
| .'f. ]
£

-0.5

=1 -0.5 0.5

[Fe/H]

Figura 10.13 - Relagéo entre as abundéancias de [Ni/Fe] e [Fe/H] para uma amostra de estrelas

do disco.

INi/H] = log(Ni/H) — log(Fe/H) = log [ kZ

} +5.78 (10.50)
Ni

onde adotamos a abundancia fotosférica solar do Ni, €(Ni) = 6.22 (ver tabela
1.2). A constante ky;, pode ser obtida de (10.38), considerando novamente
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Z = 0.0142, obtendo ky; = 8556. A relagao para [Ni/Fe| pode entao ser
obtida de (10.40) e (10.50), com o resultado

[Ni/Fe] = [Ni/H] — [Fe/H] = log[];—ij +1.28 (10.51)

que pode ser comparada com (10.41). Portanto, de (10.51) vemos que [Ni/Fe]
= 0 para todos os valores de [Fe/H], como indicado pela linha sélida na figura
10.13.

A RAZAO [Mn/Fe] X [Fe/H]

A razao [Mn/Fe] em fungao da metalicidade [Fe/H] para estrelas do bojo
galactico estd mostrada na figura 10.14. Vamos aplicar o Modelo C para
tentar ajustar a variacdo observada. Assim como no caso da razao [O/Fe],
vamos admitir que a constante ks, nao depende da metalicidade [Fe/H] (ou
do tempo), absorvendo todas as variagoes na “constante” kg, como no caso
anterior. Neste caso, a equagao (10.40) para [Fe/H] se mantém, com uma kg,
variavel, e as equagoes para o Mn ficam

[Mn/H] = log(Mn/H) — log(Fe/H)q = log [ki } +6.57 (10.52)
kFe
[Mn/Fe] = [Mn/H] — [Fe/H] = log[kM } +2.07 (10.53)

onde usamos ¢(Mn) = 5.43. A constante kpsp, admitida independente de
[Fe/H] (ou do tempo) pode ser calculada por (10.38), obtendo ks, = 52758.
Para obter kg, vamos adotar [Mn/Fe] = —0.3 para [Fe/H] = —1.0 e [Mn/Fe] =
0.0 para [Fe/H] = 0.0, de acordo com os dados da figura 10.14. De (10.53)
com [Mn/Fe] = —0.3 obtemos kp. = 225, apropriado para [Fe/H] = -1.0,
e com [Mn/Fe] = 0.0 obtemos kp. = 450, apropriado para [Fe/H] = 0.0.
Assim como no Modelo C, vamos adotar as relagoes (10.42) e (10.48) para
Z e kg, respectivamente. De (10.40) e (10.42) temos ¢t = 0.33 Gano para
[Fe/H] = —1.0 e t = 6.62 Gano para [Fe/H] = 0.0. Substituindo esses valores
na equacao (10.48), obtemos as constantes « = 35.8 e § = 213.2. De (10.40)
e (10.42) podemos eliminar Z, obtendo

t = kp, 100F7¢/H]=1.83 (10.54)
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Usando esta relacao e (10.48) obtemos uma relagao entre kg, e [Fe/H]:

-1
kpe = —5.96 |101Fe/m-1s3 _ 1

3 (10.55)

Portanto, podemos calcular [Mn/Fe] para qualquer valor de [Fe/H] usando as
equagoes (10.53) e (10.55). O resultado estd mostrado na figura 10.14 pela
linha cheia, com um ajuste razodvel aos dados observacionais.

0.5
\

[Mn/Fe]
0

-1 -0.5 0

[Fe/H]

Figura 10.14 - Relagdo entre as abundancias de [Mn/Fe] e [Fe/H] para uma amostra de estrelas

do bojo. A linha mostra o resultado da aplicagdo do “modelo didatico ”.

EXERCICIOS

10.1 Considere o melhor modelo de acréscimo de Lynden-Bell, e faca um
grafico semelhante ao da figura 10.1 para a variacao da massa de gas
g(s). Use os valores M =5, M =10 e M = 20.

10.2 Considere o modelo “didatico” de evolugao quimica da secao 10.4. Adote
Zo = 0.015, €(O)e = log(O/H)g + 12 = 8.70 e €(Fe)s = log(Fe/H)g +
12 = 7.50 para a composicao quimica solar.
(a) Nas relagoes Z = ko (O/H) e Z = kg, (Fe/H), quais seriam os valores
das constantes ko e kpe?
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(b) Considerando um atraso na producao de Fe tal que a razao [O/Fe]
seja igual a 0.5 para [Fe/H] < —1, qual seria o novo valor da constante
kpe para [Fe/H] < —17

10.3 A relacdo [Mg/Fe] x [Fe/H] para uma amostra de estrelas do bojo
mostra um decrscimo continuo de [Mg/Fe] para o intervalo de metali-
cidades —1.0 < [Fe/H] < 0.0. Aplique o “modelo didatico” da segao 10.4
de acordo com o seguinte roteiro:

(a) Estime a “constante” ks, definida pela relagdo Z = kjry (Mg/H),
adotando a metalicidade global do Sol, Z = 0.0142 e o valor fotosférico
da abundancia de Mg, ¢(Mg) = 7.60.

(b) Considere o Modelo C, em que a produgao de Fe tem um atraso com
relagao a producao de Mg, de modo que kp. nao é uma constante, mas
depende do tempo. Neste caso, a eq. 10.40 permanece valida, mas como
fica a relacao equivalente a 10.39 para a razao [Mg/Fe]?

(c) Obtenha uma relagao [Mg/Fe] x [Fe/H] como uma fungao implicita
do tempo.

(d) Adote a relacao kp. = 1874 — 216 ¢ no intervalo —1.0 < [Fe/H] < 0.0
e admita que Z = 0.00215¢, com ¢ em Gano. Obtenha a razao [Mg/Fe]
para os valores da metalicidade [Fe/H] = —1.0, —0.5 ¢ 0.0.
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11

MODELOS NUMERICOS

11.1 INTRODUCAO

A solucao completa do problema da evolucao quimica da Galéxia, mesmo
sem levar em conta detalhadamente os processos dinamicos, nao pode ser
obtida por métodos analiticos, nao obstante alguns modelos recentes mais
sofisticados, como vimos no capitulo anterior. Em modelos mais realisticos
é necesséario relaxar a hipétese da reciclagem instantanea (IRA) e calcular
a evolucao de cada elemento individualmente, considerando sua posicao na
Galéaxia, como sua distancia ao centro, associacao ao disco, halo ou bojo, uma
vez que estas componentes tém escalas de tempo de formacao diferentes.

Existe atualmente um grande ntimero de modelos numéricos de evolucao
quimica, geralmente aplicaveis ao disco, bojo e halo, ou a Galdxia como um
todo, além dos modelos especificos para outras galdxias. A existéncia de tan-
tos modelos, frequentemente com hipdteses muito diversificadas e um grande
numero de parametros, levanta naturalmente a questao de sua unicidade.

Os modelos podem ser classificados de maneiras diferentes, mas tém em
geral algumas caracteristicas em comum, como (i) o relaxamento da IRA, (ii)
o acompanhamento da evolucao de elementos individuais, em contraposicao a
evolucao da metalicidade Z dos modelos mais simples vistos nos capitulos 8
a 10, (iii) a presenga de queda de matéria (infall), ventos galdcticos e fluxos
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radiais, (iv) a considerac@o mais ou menos explicita de diversas fases ou zonas
de aplicagao dos modelos, como disco, bojo ou halo, (v) a consideragao em
graus varidveis de detalhamento dos processos hidrodindmicos associados a
evolucao das galdxias, e (vi) a proposi¢do de um cenério evolutivo, desde o
cendrio classico de Eggen et al. (1962) até outros cendrios mais recentes, como
a presenca de infall duplo, hiatos na formacao estelar, etc., ou evidéncias de
uma transicao mais abrupta entre o halo e o disco. Para fins didédticos, vamos
neste capitulo dividir os modelos em 4 classes:

e Modelos classicos
o Modelos multifasicos
e Modelos quimiodinamicos

e Novos Modelos: Arqueologia galactica

Naturalmente, outras divisoes podem ser feitas, e um dado modelo pode
ser classificado de forma diferente, segundo o ponto de vista adotado, uma vez
que esta classificacao é feita para fins essencialmente didaticos. Por exemplo,
Matteucci (2012) considera modelos seriais, em que a Galdxia foi formada
em um unico evento de infall, no qual o halo formou-se primeiro, em uma
escala de tempo curta (1 a 2 Gano), seguindo-se a formacao do disco espesso
e do disco fino (3 a 4 Gano), além dos modelos paralelos, em que os diversos
componentes galdcticos comecaram a ser formados ao mesmo tempo, mas com
escalas diferentes.

11.2 MODELOS CLASSICOS

INTRODUCAO

Os modelos puramente de evolugao quimica consideram geralmente as equagoes
de evolucao da massa de gés, ou da massa de elementos individuais, sem en-
trar em detalhes sobre os aspectos dinamicos da evolugao galactica, podendo
ser divididos nos tipos:

e Modelos de caixa fechada

e Modelos com infall e ventos galacticos

Os modelos de caiza fechada (closed box) sao modelos relativamente sim-
ples, geralmente com solugoes analiticas, como vimos nos capitulos 8 a 10.
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Alguns destes modelos introduzem hipdéteses menos restritivas, o que leva a
procura de solugoes numéricas.

Os modelos com infall e ventos galdcticos (open box) sdo os principais
modelos desenvolvidos nos tltimos 30 anos, e alguns sao os responsaveis pelos
melhores ajustes ja obtidos com relacao a maioria dos vinculos observacionais.
Muitos exemplos desta classe de modelos podem ser encontrados na literatura,
como indicado nas bibliografia no final do capitulo.

EQUACOES BASICAS

Como uma ilustragdo dos modelos numéricos de evolugao quimica, vamos
considerar a equacao que descreve a evolucao da massa de um elemento i do
gas, M; = X;M,, em um modelo tipico. Para os modelos analiticos, vimos
que esta equagao pode ser escrita da forma (8.8), (8.32) ou (9.1). Para um
modelo numérico, podemos escrever (ver por exemplo Matteucci 2012)

dz\?t(t) = —(t) Xi(t) + Bi(t) + X5 f(t) — X; W (t) (11.1)

(cf. eq. 9.1), onde os 4 termos do segundo membro tém o mesmo significado
visto anteriormente, isto é

—1(t) X;(t) — Decréscimo em X; devido a formagao estelar;
+FE;(t) — Acréscimo em X; devido a ejecao pelas estrelas;
+Xy f(t) — Acréscimo em X; devido ao infall;

—X; W(t) — Decréscimo em X; devido aos ventos galdcticos.

Neste caso, a principal diferenca em relagao aos modelos analiticos ocorre
no termo de ejegao E;(t), que pode ser escrito

B0 = [0 = 1) QU = 1) ) i +

mi

ms 0.5
A" )| [ P (6= 02) @t = 7 | i +

(1—-A) " Yt — i) Q(t — Tp) d(m) dm +
" (= ) Q(t = ) () dm (11.2)

ms
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O primeiro termo do segundo membro é o termo de ejecao por estrelas isoladas
com massas no intervalo mq, mso, sendo m; é a massa minima que contribui

ao enriquecimento galactico, m; ~ 0.8My, e my corresponde a menor massa
para formacao de sistemas binarios que possam dar origem a supernovas de
tipo Ia, my ~ 3My. A quantidade Q(t—7,,) é a chamada matriz de produgao,
e corresponde a fracdo da massa do elemento considerado devolvida ao meio
interestelar. As demais quantidades tém o mesmo significado visto anterior-
mente.

O segundo termo é o termo de ejecao por estrelas binarias com massas entre
me, m3, que dao origem a supernovas de tipo Ia. Neste caso, mgz é a massa
méaxima considerada, correspondendo a massas até cerca de 8 Mg para cada
componente, isto é, mg ~ 16My. O parametro A é a fragdo dos sistemas
binarios que podem dar origem a supernovas de tipo Ia. No termo entre
colchetes, F'(u) é a fungao de distribui¢ao para a fracao de massa da estrela
secunddria, pu = m(sec)/m, e u,, é a fracdo de massa minima que pode con-
tribuir para a taxa de supernovas de tipo Ia no tempo t. Neste termo, m
refere-se & massa do sistema bindrio, e 7,2 corresponde ao tempo de vida da
estrela secundéria, a qual define a escala de tempo para a explosao.

O terceiro termo é o termo de ejecao por estrelas com massas entre ms, ms,
isoladas ou binarias que nao produzem supernovas de tipo Ia, e morrem como
supernovas de tipo II ou anas de C-O.

O quarto termo corresponde & ejecao por estrelas mais massivas que mg, até
uma massa limite my < 100M, um valor incerto. Originam supernovas de
tipo II.

Naturalmente, a solugao de (11.1) envolve o célculo de todos os termos
em (11.2), de modo que é necessario o conhecimento prévio das matrizes de
producao, das prescrigoes de nucleossintese, da taxa de formacao estelar e da
funcao de massa inicial. Além disso, os modelos geralmente calculam as taxas
de novas e supernovas, uma vez determinadas a SFR, IMF e os limites de
massas dados pela relagao (11.2).

Vamos a seguir considerar as principais caracteristicas de alguns modelos
representativos publicados nos tltimos 30 anos, sem a preocupacao de formar
um quadro completo ou exaustivo de todos os tipos de modelos encontrados na
literatura. Nesta secao vamos comentar alguns modelos publicados até 2000,
aproximadamente, deixando os modelos mais recentes para a secao 11.5.
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EXEMPLOS

e Lacey e Fall (1985)

Lacey e Fall (1985) apresentaram uma série de modelos para a evolugao
quimica do disco galactico considerando, além do infall, a presenca de fluzos
de gds na direcao radial, com velocidades constantes no tempo mas varidveis
com a distancia galatocéntrica. O infall é de material nao processado e ocorre
a uma taxa que decai exponencialmente com o tempo, e a SFR varia com
a poténcia n da densidade superficial de gds, com n = 1 ou 2. A evolucao
quimica é tratada sob a aproximagao de reciclagem instantanea, e as equagoes
para a densidade superficial de estrelas (M, ), gas (M) e metalicidade Z ficam

OM,

5 = (1—-R)Y (11.3)
oM, 10
atg =—1-R)W+ f— ;E(TUTMQ) (11.4)
07 07
Mg@ =y(1—R)w—fZ—Mger (11.5)

onde 9 e f sao a SFR e taxa de infall médias por unidade de édrea, e os termos
envolvendo a velocidade do escoamento v, levam em conta os fluxos radiais.
Estas equagoes podem ser comparadas, por exemplo, as equagoes (8.30), (8.31)
e (8.34).

Os modelos ajustam a relacao idade-metalicidade, a distribuicao de me-
talicidades da vizinhanca solar, e as variacoes radiais da metalicidade, SFR
e densidades superficiais de gas e estrelas. Estes vinculos requerem fluxos
radiais com velocidades v, ~ —(0.5 — 1.0) km/s, as quais podem ser justi-
ficadas teoricamente e com base nas observacoes disponiveis. Neste modelo,
em particular, os gradientes de abundancia devem-se as variagoes radiais na
eficiéncia da formagao estelar ou na eficiéncia da diluicao do gas pelo infall,
com um limite para a formagao estelar em r, ~ 18 kpc.

e Matteucci e Greggio (1986)

Neste modelo, foi calculada a evolucao de varios elementos quimicos, como C,
O, Mg, Si e Fe, para a vizinhanca solar, utilizando explicitamente a equacao
(11.2). O modelo inclui a nucleossintese de supernovas de tipos I e IT dentro
do cendrio de formagao de supernovas tipo I por acréscimo de matéria em
sistemas bindrios. Neste caso, a IRA deve ser relaxada, devido aos tempos
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de vida longos das estrelas de massa intermedidria. A IMF é admitida na
forma de lei de poténcia e constante no tempo, e considera-se um infall de
material pré-galactico. A razao [O/Fe| é reproduzida no halo e no disco,
implicando em uma maior producao de Fe nas supernovas de tipo I, com
alguma contribuicao das supernovas de tipo II, e na producao de O por estas
ultimas. A abundéancia de Fe solar obtida é maior que a observada por um
fator 2. Da mesma forma, obtém-se uma superabundéancia de carbono em
estrelas pobres em metais, em desacordo com as observacoes. Neste trabalho,
nao foram encontradas evidéncias de uma geracao inicial de estrelas massivas,
ditas de populacao III. A relacdo idade-metalicidade obtida estd em bom
acordo com a de Twarog (1980). A taxa de producao de supernovas de tipos
I e II foi também determinada como uma funcao do tempo, com um maximo
da ordem de 0.04 pc—2 Gano~! (tipo I) e 0.17 pc™2 Gano~! (tipo II).

e Rana e Wilkinson (1986)

Rana e Wilkinson (1986, 1987) desenvolveram um modelo consistente de
evolucao quimica da Galaxia, em particular da vizinhanca solar, considerando
em detalhe a taxa de formagao estelar. O trabalho inclui a presenca de matéria
escura e mostra que a SFR esta correlacionada com a densidade superficial
de Hy na forma 1 o« o(H3)* onde & ~ 1.2 — 1.6. O modelo sugere que a
SFR nao variou sensivelmente durante o tempo de vida do disco, propoe uma
solugao para o problema das anas G, o gradiente de metalicidade observado
em nebulosas fotoionizadas e a relacao idade-metalicidade.

e Tosi (1988)

Com o objetivo de estudar a unicidade das solucoes dos modelos de evolucao
quimica da Galdxia, Tosi (1988) calculou modelos numéricos variando as
hipéteses dos principais parametros envolvidos. Conclui-se que, embora nao
exista uma solucao unica para o problema, apenas alguns modelos reproduzem
as caracteristicas observadas no disco galdctico. Estes modelos (i) admitem
que a SFR nao decresceu rapidamente com o tempo, (ii) abandonam uma de-
pendéncia simples da SFR com a densidade do gés, (iii) consideram uma IMF
com no mAaximo pequenas variagoes no espaco € no tempo e com um numero
reduzido de estrelas massivas, (iv) adotam uma taxa de infall que decresce
com o tempo mais lentamente que a SFR, com um valor atual na faixa de
0.3 — 1.8M /ano para o disco, e (v) consideram fluxos radiais relacionados ao
infall, com um escoamento em direcao as partes internas do disco correspon-
dente a uma fracao menor que 50% do géds que cai sobre o disco. Os vinculos
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usuais da vizinhanca solar sao considerados, e sao obtidas distribuigoes radi-
ais da SFR, abundancias de O/H e N/H, razoes isotépicas 2C/13C, e uma
relacao idade-metalicidade com um bom ajuste aos dados de Twarog (1980).

e Matteucci e Frangois (1989)

O modelo de Matteucci e Frangois (1989) constitui um avango com relagao ao
modelo de Matteucci e Greggio (1986), admitindo que o disco é formado por
acréscimo de material primordial com uma escala de tempo dependente da
distancia galactocéntrica. Esta escala é da ordem de alguns bilhoes de anos,
tendo o bojo e as partes internas do disco sido formados mais cedo. O uso de
relagoes [O/Fe] x [Fe/H] permite estimar a escala de tempo de formagao do
halo, entre 1 e 1.5 Gano, quando [Fe/H] ~ —1.0. A SFR é semelhante & do
modelo de Schmidt (1959). Sao calculadas as abundéncias dos elementos como
no caso anterior, incluindo N, Ne e S, a massa de gas, taxas de supernovas e a
taxa de formacao estelar, tanto na vizinhanca solar, como no disco em geral.
O modelo reproduz a distribuicao de metalicidades das anas G, assim como a
razao idade-metalicidade e as abundancias relativas ao Fe até o halo.

Sao obtidos gradientes de abundancias semelhantes aos observados em
nebulosas fotoionizadas. As diferencas entre os gradientes de diferentes ele-
mentos sao interpretadas em termos de sua nucleossintese e escalas de tempo
de vida das estrelas. Mecanismos para a formacao do disco sao discutidos,
concluindo-se ser favorecida a hipétese de formagao a partir de gas primordial
vindo de fora da Galaxia.

e Meusinger (1992)

Neste trabalho, Meusinger (1992) incorpora processos de escoamento de ma-
terial enriquecido em modelos de evolugao quimica para a vizinhanca solar,
procurando reproduzir os vinculos observacionais disponiveis. A troca de
massa entre o disco galdctico e o ambiente inclui “fontes” galacticas (galactic
fountains), infall de gés extragalactico e outflows de gés enriquecido e poeira
da prépria Galdxia. Neste caso, a SFR, a IMF e a taxa de infall ndo sao
descritos por leis analiticas ad hoc, mas admite-se a IRA e que o yield e a IMF
sao constantes durante o tempo de vida do disco. Os resultados permitem
ajustar satisfatoriamente os vinculos observacionais e confirmam que o infall
foi provavelmente mais importante em épocas iniciais com relagao ao presente.
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e Prantzos e Aubert (1995)

Neste modelo, a evolucao quimica do disco galdctico é considerada, em um
esforco para obter um conjunto minimo de vinculos observacionais, entre os
quais o decréscimo observado nos gradientes de abundancia na direcao do an-
ticentro galdctico, isto é, em altas distancias galactocéntricas. Considera-se
um modelo simplificado, com anéis concéntricos fechados, mas relaxando a
IRA. Conclui-se que (i) uma dependéncia radial da SFR é necessaria, por
exemplo SFR o« R™!; (ii) o “corte” na SFR nas bordas do disco deve ser
colocado em densidades superficiais menores que geralmente considerado, (iii)
modelos com indices para a variagdo da SFR com a densidade de gds n ~ 1
sao preferidos, e (iv) modelos que reproduzem os perfis de gés e fragdes de gés
nao sao compativeis com gradientes radiais muito achatados. De acordo com
este modelo, pode-se concluir que os modelos com a IRA subestimam a fragao
de gds em épocas mais recentes (¢t > 4 Gano), enquando que superestimam a
metalicidade neste periodo.

e Carigi (1996)

Este modelo é uma extensao do modelo de Carigi (1994) para a vizinhanga
solar, aplicado ao disco galactico, em distancias galactocéntricas de 4 a 20
kpc. Admite que o disco se originou do infall de gas primordial e considera a
influéncia da SFR na distribuicao radial dos elementos e densidade superficial
de gés. A SFR é considerada proporcional as densidades de gés e total, na
forma ¢ oc o atl_x, com x ~ 1 — 2. O modelo adota yields dependentes da
metalicidade e considera a possibilidade de uma IMF também dependente da
metalicidade.

O melhor modelo tem z = 1.4, com uma escala de tempo de infall va-
riando linearmente com o raio e uma IMF independente do tempo. Este
modelo ajusta a magnitude dos gradientes radiais observados em nebulosas
fotoionizadas, e prevé um achatamento com o tempo destes gradientes. Na dis-
tribui¢ao radial das abundéancias de O /H previstas pelo modelo as abundéncias
previstas sao geralmente mais altas que as observadas, e a concavidade da
curva tedrica sugere uma acentuacao do gradiente na direcao do anticentro,
em desacordo com as observacoes. Desenvolvimentos mais recentes destes
modelos apresentam melhores ajustes com relacdo as observagoes, embora
um aumento dos gradientes para maiores distancias galactocéntricas continue
presente. A densidade superficial de gds e a SFR tém um comportamento
semelhante ao do modelo anterior. Para a vizinhanca solar, a razao idade-
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metalicidade e as razoes de abundancias de [C/Fe] e [O/Fe| ajustam-se bem
aos dados observacionais, mas a distribuicao de metalicidades das anas G apre-
senta um pico deslocado para altas metalicidades por ~ 0.2 dex com relagao as
observagoes, além de um excesso de estrelas de baixa metalicidade (problema
das anas G).

e Chiappini et al. (1997)

Este modelo pode ser considerado uma atualizagao dos modelos de Matteucci
e Greggio (1986) e Matteucci e Frangois (1989), com algumas modificagoes
importantes. Sao considerados dois episédios principais de infall, responsaveis
pela formacao do halo/disco espesso e disco fino, respectivamente. O modelo
aplica-se essencialmente ao disco, e admite implicitamente que a escala de
tempo para formacao do halo é da mesma ordem de grandeza que a escala
para formacao do disco espesso, t < 1 Gano. A escala de tempo para formagao
do disco fino é muito maior, ¢t >~ 8 Gano para a vizinhanca solar, de modo que
o gas que forma o disco fino vem principalmente do meio intergalactico.

Neste modelo, a taxa de acréscimo de gés primordial (infall) pode ser
escrita

taxa de infall = A(r) e~ /7™M 4 B(r) e~ (ttmae)/mo(r) (11.6)

onde 75 (r) ~ 2Gano é a escala de tempo de infall para o halo, Tp(r) o r
¢é a escala de tempo de infall para o disco, aumentando linearmente com a
distancia galactocéntrica r, t,,q.: € a escala de tempo do méaximo de infall
sobre o disco fino. A taxa de formacao estelar pode ser escrita

SFR o ok ol (11.7)

gas

onde 044, ¢ a densidade superficial de gds, o;; ¢ a densidade superficial de
massa total, com k1 ~ 1.5 e ko ~ 0.5.

A escala de tempo de formagao do disco fino é considerada como uma
funcao da distancia galactocéntrica, como em Matteucci e Frangois (1989), o
que leva a um cendrio inside-out para a formacao da Galaxia. O modelo adota
um limite para o processo de formacao estelar, que cessa quando a densidade
superficial do gés atinge cerca de 7 M /pc?, o que produz um hiato na SFR
no final da fase disco espesso.

A relagao idade-metalicidade do modelo é semelhante a de Twarog (1980)
e outros, e ajusta-se bem aos dados observacionais, embora estes nao sejam
tao restritivos, como vimos no capitulo 7.
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Os resultados levam a um bom ajuste da distribuicao de metalicidades
das estrelas anas G da vizinhanga solar, com relagao as determinagoes entao
disponiveis de Wyse e Gilmore (1995) e Rocha-Pinto e Maciel (1996).

A evolucao da massa de gas, SFR, taxas de supernovas e abundancias de
16 elementos sao obtidas em funcao do tempo e da distancia galactocéntrica.
Na determinacio da variacdo da taxa de formacao estelar para o modelo A,
pode ser observado um pico em t ~ 3 —5 Gano, consistente com os resultados
de Maciel e Rocha-Pinto (1998) obtidos a partir da distribuicao de metalici-
dades de Rocha-Pinto e Maciel 1996).

O ajuste entre a razao [O/Fe] e a metalicidade [Fe/H] para o modelo A
e B de Chiappini et al. (1997) tem um bom acordo com dados de Gratton et
al. (2000). Curvas semelhantes foram obtidas para os elementos Mg, Si, Ca,
S, Zn, Cu, C e N, com bons ajustes aos dados observacionais, particularmente
para os 3 primeiros. Para os demais, o ajuste nao é tao bom, mas a dispersao
dos dados é geralmente muito alta, o que limita sua aplicacao aos resultados
dos modelos. Da relagao [Fe/O] x [O/H] nota-se que a separagao entre o0s
discos fino e espesso se dd em [O/H| ~ —0.4, aproximadamente.

Tabela 11.1 - Resultados dos modelos de Chiappini et al. (1997).

Quantidade A B C D  observagoes
fom 6—-13 5-10 17 5-10 10
NgnI 0.29 0.37  0.37 0.38 0.17-0.7
Nsnll 0.78 0.53 0.54 0.55 0.55 — 2.2
snll/snl 2.7 1.4 1.5 1.4 3.1
o 2.64 2.38 2.34 2.38 2—-10
o /1P 0.7 0.7 0.7 0.7 0.18 — 3.0
740 7.0 7.0 7.0 7.0 6.6 +2.5
ago/ot 0.14 0.12 0.11 0.12 0.05 —0.20
AY/AZ 1.63 1.60 1.57 1.60 3.5+0.7

A tabela 11.1 mostra alguns resultados previstos pelos modelos A, B, C,
e D de Chiappini et al. (1997) em comparagao com resultados observacionais
para a vizinhanga solar. Na tabela, f,, ¢é a fracao percentual de estrelas
pobres em metais em relacao ao total de estrelas; ng,; € ng,yr 0 nimero de
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supernovas de tipo I e II, respectivamente, por século; 9 é a taxa de formacao
estelar em R = Ry na época atual, em Mg pc~?2 Gano ™ '; 040 ¢ a densidade
de gds em R = Ry na época atual, em Mg pc~2; oy é a densidade total. As
taxas de supernovas variam de forma semelhante aos modelos de Matteucci e
Greggio (1986) e Matteucci e Frangois (1989), com méximos de 0.8 por século
(tipo II) e 0.4 por século (tipo I), e razoes II/I da ordem de 1.4-2.7, préximas
dos valores observados para a vizinhancga solar.

Os gradientes de abundancias previstos pelo modelo sdo mais achata-
dos que nos modelos de Matteucci e Frangois (1989) e do que o observado
em nebulosas fotoionizadas, aproximando-se dos gradientes das estrelas B.
A inclusdo de fluxos radiais possivelmente contribuiria para aumentar estes
gradientes, como sugerido em alguns modelos com fluxos lentos. Os gra-
dientes das partes mais internas ao circulo solar sao mais acentuados que
nas partes mais externas, em bom acordo com observacoes de regioes HII e
nebulosas planetarias. Este resultado é atribuido a adocao de um limite na
densidade do gas para o processo de formacao estelar, o que impede o au-
mento das abundancias nas regioes externas devido a baixa quantidade de
gas. Além disto, nas partes mais internas os gradientes acentuam-se com o
tempo, com uma maior inclinacao desde a época da formacao da Galaxia.
Por outro lado, resultados mais recentes usando dados observacionais de ne-
bulosas planetarias, aglomerados abertos, cefeidas, regioes HII e estrelas OB
sao consistentes com gradientes aproximadamente constantes em uma escala
de tempo da ordem de 5 Ganos.

11.3 MODELOS MULTIFASICOS

INTRODUCAO

Os modelos multifase ou multifasicos, diferenciam-se dos anteriores pelo fato
de considerar mais detalhadamente as diferentes fases que compoem os diver-
sos subsistemas galacticos, como o disco, o halo e 0 bojo, e nao se restringindo
essencialmente ao disco ou a vizinhanca solar, como muitos dos modelos an-
teriores.

EXEMPLOS

e Ferrini et al. (1992)

Em uma série de trabalhos, Ferrini e colaboradores desenvolveram um modelo
aplicdvel tanto a vizinhanca solar e disco como também ao bojo. O modelo
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foi descrito em detalhes em Ferrini et al. (1992), e considera um halo esférico
em colapso gravitacional para formar o disco. A SFR inclui a formacao de
nuvens de gas a partir do gds difuso e a formacao de estrelas a partir das
nuvens de gas, em um processo em dois passos. Neste modelo, a SFR tem
portanto um significado fisico, resultando das colisdes entre as nuvens de gés
e da interacao entre estrelas massivas e as nuvens. Como em outros modelos,
a galaxia é dividida em regioes independentes, adota-se uma IMF constante
e prescricoes de nucleossintese de supernovas de tipos I e II. A taxa de infall
é proporcional a massa de gas, e decresce com o tempo, sendo varidvel com a
distancia galactocéntrica.

As equagoes béasicas destes modelos introduzem uma complexidade adi-
cional com relacao aos modelos vistos anteriormente, uma vez que é necessario
determinar (i) a massa de gis g = My/M;otq1 tanto no halo como no disco
(9m,9D), (i) a massa de estrelas s = M, /My, Nas mesmas regioes Sy, Sp,
ainda subdivididas em estrelas de pequena massa e estrelas massivas, (iii) a
massa das nuvens ¢ = M joua/Miota; 10 disco (cp) e (iv) a massa dos remanes-
centes 1 = M,.em /Miota; n0 halo e no disco (rg,rp).

Os resultados destes modelos ajustam a maior parte dos vinculos obser-
vacionais, dentro das incertezas inerentes a teoria e aos préprios dados obser-
vacionais, incluindo a previsao da SFR e relagdo idade-metalicidade para o
halo e o disco.

A fracdo de gas atual prevista para o halo é da ordem de p ~ 1074
e i ~ 0.2 para o disco. As taxas de supernovas sao r(I1) ~ 0.8 sec™! e
r(I) ~ 0.6 sec™!. A distribuicio de metalicidades para o disco nao ajusta
bem os dados observacionais de Pagel (1989) em baixas metalicidades, e para
o halo é previsto um méximo em [Fe/H] ~ —1.7. As variagoes [elementos/Fe]
tém um bom ajuste para o disco.

O modelo original de Ferrini et al. (1992) foi aplicado inicialmente a
vizinhanca solar (Pardi e Ferrini 1994) e posteriormente ao disco (Ferrini et
al. 1994, Pardi et al. 1995), com o objetivo de reproduzir os gradientes
de abundancias e sua evolucao temporal. Os vinculos observacionais conside-
rados formam um conjunto detalhado incluindo (i) gradientes de abundéncias,
(ii) relagoes idade-metalicidade (disco/halo), (iii) distribuigoes da massa de
gés e total, e (iv) distribui¢ao radial da SFR. De acordo com estes modelos,
gradientes para as abundancias e densidade do gas podem ser obtidos variando
a SFR entre as zonas em diferentes distancias galatocéntricas, devido a maior
densidade de gas, eficiéncia na formagcao das nuvens e maior taxa de reposicao
de gas nas partes mais internas do disco.
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Os gradientes computados sao da ordem ou mais acentuados que os ob-
servados, particularmente para os objetos mais velhos. Uma possivel con-
sequéncia é que os modelos prevéem um achatamento dos gradientes com o
tempo (cf. Molld et al. 1997), ao contririo por exemplo dos modelos de
Chiappini et al. (1997).

O modelo multifase foi também aplicado ao bojo da Galaxia (Molla e
Ferrini 1995), admitindo sua formagao por acimulo de gés a partir do halo. De
acordo com este modelo, a formacao estelar no bojo teve um maximo durante
os estagios iniciais da evolugao galactica. O enriquecimento decorrente em
elementos pesados estd de acordo com as abundancias metéalicas observadas
nas estrelas do bojo.

A densidade superficial de gas (HI e H) tem um comportamento similar
ao disco, com um méximo em ¢ ~ 10? ano e uma queda continua posterior. As
relagoes idade-metalicidade, dadas pelas abundancias de [Fe/H] e [O/H], sao
semelhantes a do disco, embora alcancando metalicidades maximas superiores
por 0.15 dex no caso do bojo. As relagoes de abundancias [O/Fe|, [Mg/Fe],
[Ca/Fe| e [Si/Fe] em funcao da metalicidade mostram um bom acordo com
as observagoes, com valores proximos aos observados no disco. A distribuicao
cumulativa de metalicidades das estrelas do bojo mostra um bom acordo com a
distribuigao encontrada por McWilliam e Rich (1994) para gigantes K, exceto
para metalicidades muito baixas, [Fe/H| < —1.4. Entretanto, note-se que as
incertezas associadas a distribuicao de metalicidades do bojo eram na época
geralmente muito maiores que na vizinhanga solar e no disco.

Nas partes mais internas do bojo, o modelo confirma que os gradientes
de abundancia se achatam, acentuando as diferencas entre as populagoes do
disco e do bojo.

e Argast et al. (2000, 2002)

Entre os modelos multifdsicos nao homogéneos podem ser mencionados os
modelos de Argast et al. (2000, 2002). Nesse caso, considera-se uma regiao
com uma resolucao espacial de 50 pc, na qual as estrelas podem ser formar
segundo uma lei de Schmidt, admitindo a IMF de Salpeter. O processo de
mistura do gas deve-se essencialmente & expansao dos restos de supernovas no
meio interestelar. Esse modelo produz geralmente abundancias relativas em
funcdo da metalicidade em bom acordo com as observagoes, concluindo que
para [Fe/H] < —3 o meio interestelar nao é bem misturado, sendo dominado
por nao-homogeneidades locais causadas por eventos de supernovas. Para
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metalicidades mais altas, [Fe/H] > —2, os resultados sugerem um gés bastante
misturado, embora influenciado por eventos individuais de supernovas.

e Oey (2000, 2003)

Nos modelos de Oey (2000, 2003), considera-se uma caixa fechada pobre em
metais na qual a primeira geracdo de regioes de formacao estelar distribui-
se aleatoriamente. Esta regiao funciona como uma superficie na qual atuam
supernovas de tipo II. Neste modelo as distribuicoes de metalicidade do bojo
e halo podem ser discriminadas segundo um nico parametro, associado com
a SFR e a idade. Assim como nos modelos de Argast et al. (2000, 2002) este
modelo trata com detalhes a questao da mistura de gas no meio interestelar.

11.4 MODELOS QUIMIODINAMICOS

INTRODUCAO

Os modelos quimiodindmicos (ou quemodindmicos) procuram combinar as
equagoes dos modelos classicos de evolucao quimica com as equagoes que des-
crevem 0s processos hidrodinamicos relacionados a formacao das estruturas
galdcticas, como o disco, o bojo e o halo. A influéncia destes processos na
evolucao galactica foi notada desde os trabalhos pioneiros de Larson (1969),
embora o termo hoje associado a estes modelos tenha sido introduzido mais
tarde por Burkert e Hensler (1987, 1988, ver também Hensler 2008, Hensler e
Recchi 2010).

De modo geral, em problemas hidrodinamicos, devem ser resolvidas as
equagoes hidrodinamicas, além das equagoes proprias para a evolugao quimica.
Um fluido nao viscoso em movimento, na auséncia de campos magnéticos,
pode ser caracterizado por cinco quantidades, como as trés componentes da
velocidade 7, além da pressdo P e densidade p. As cinco equagoes que deter-
minam essas quantidades sao a equacao de continuidade da massa, a equacao
de Euler (trés componentes), e uma equagao exprimindo a conservagao da en-
ergia no fluido. Esta descricao corresponde ao “modelo continuo”, em que as
equagoes hidrodinamicas sao escritas em termos de varidveis macroscopicas,
como P, p e ¥ em fungdo da posigao 7 (ver por exemplo Maciel 2005). Em
um nivel mais fundamental, o gas pode também ser descrito por meio de uma
funcao de distribuicao f(7,,t), cujas variagdes sao dadas pela equagdo de
Boltzmann, no caso de fluidos neutros, ou pela equacao de Viasov, no caso de
plasmas.
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e Burkert e Hensler (1987, 1988)

Neste modelo, calculos bidimensionais sao apresentados, considerando o gas
e as estrelas como duas componentes distintas interagindo pela formacao es-
telar e perda de massa pelas estrelas. O gas é descrito por uma equagao
hidrodinamica Euleriana, e as estrelas por uma equacgao de Boltzmann. Em
Burkert e Hensler (1988), o colapso assimétrico de uma protogaldxia em
rotacao considera separadamente o gas e as estrelas. O gds é admitido em
estado turbulento nao uniforme, dissipando energia cinética em colisbes entre
as nuvens. As estrelas formam-se a partir das nuvens de gas com um dispersao
de velocidades isotrépica ou anisotropica, retornando gas enriquecido ao meio
interestelar como uma aproximacao de reciclagem instantanea local.

A componente gasosa da protogaldxia é descrita de maneira semelhante
ao trabalho de Larson (1969), em um modelo composto por nuvens discretas
em colisao. Sao determinadas a evolugao da densidade média de gas (p,), a
velocidade média (ug4, vy, wy) € a energia cinética (e4) das nuvens através de
equacoes hidrodinamicas Eulerianas. A componente estelar é descrita por um
sistema de equagoes compreendendo a equacao de continuidade, equacoes de
quantidade de movimento e equagoes tensoriais do fluxo de energia. Além
disto, resolve-se a equacao de Poisson para o potencial gravitacional.

A partir de uma esfera gasosa homogénea em rotacao rigida, forma-se um
halo esferoidal pobre em metais, em uma escala de tempo duas vezes maior
que o tempo de queda livre (¢ ~ 2 x 10% ano). Em seguida, com uma escala
de tempo da ordem do tempo de queda livre, gis primordial com quantidade
de movimento maior e gas reprocessado rico em metais caem sobre o plano
galdctico, dissipando sua energia cinética e formando um disco mais rico em
metais. Portanto, neste modelo o colapso é muito rapido com relacao aos
modelos classicos, e a diferenca de idades entre o halo e o disco é muito
pequena com relagdo as evidéncias observacionais.

O modelo reproduz as populacées do halo e do disco, mas nao o bojo,
provavelmente devido a quantidade de movimento angular inicial admitida e a
auséncia de viscosidade. Embora este modelo nao seja tao detalhado como os
modelos vistos nas segoes 11.2 e 11.3, alguns dos vinculos observacionais sao
satisfeitos, como a variacao temporal da SFR e a relagao idade-metalicidade.
Os modelos apresentam uma correlagdo entre a extensao radial do disco e o
parametro de rotacao inicial A, sugerindo que as galaxias elipticas formam-se
a partir de protogaldxias com valores baixos de A, enquanto que as espirais
tem valores mais altos deste parametro.
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e Theis et al. (1992)

Modelos quimiodinamicos apresentam alguns progressos, embora ainda nao
tenham um grau de detalhamento comparavel ao dos modelos classicos, como
a possibilidade de seguir a evolucao detalhada de elementos individuais. Estes
modelos tém sido aplicados a sistemas unidimensionais, mais adequados a des-
crigdo de galdxias elipticas. Por exemplo, Theis et al. (1992) consideraram
processos de resfriamento e aquecimento correspondendo as nuvens intereste-
lares e ao meio internuvens. A evolucao dindmica das estrelas é considerada
pela equagao de Boltzmann, e o gas pelas equacoes de Euler, dinamicamente
acopladas. A SFR é semelhante & do modelo de Schmidt (1959), com uma
dependéncia com a temperatura do gas.

e Koppen et al. (1995)

Koppen et al. (1995) estudaram numérica e analiticamente a evolucao das
componentes estelar e gasosa em um sistema fechado, incluindo as variagoes de
energia do gas na formacao estelar, com uma SFR auto-regulada tipo Schmidt,
com indice n = 2. Neste modelo, o equilibrio na formagcao estelar pode ser
calculado por meio de uma equacgao nao linear, sendo alcancado rapidamente
em condicOes realisticas em galdxias e protogaldxias. A escala de tempo é
determinada essencialmente pelo tempo de resfriamento do gas interestelar,
da ordem de 0.3 Manos nas condigoes do meio interestelar na vizinhanca solar.

e Samland e Hensler (1996)

Samland e Hensler (1996) e Samland et al. (1997) desenvolveram um modelo
quimiodinamico bidimensional, aplicavel a galaxias de disco. Neste modelo, o
meio interestelar inclui uma “fase nuvem”mais fria (7' < 100K) com envelopes
quentes (T' ~ 8000K) e um meio internuvem quente (7' ~ 10°—107K). Diversos
processos fisicos sao considerados, como as interacoes gas-gas e estrelas-gas, e
formacao estelar auto-regulada. Neste modelo, as escalas de tempo de colapso
sao muito mais longas que a escala de tempo de queda livre, pois a SFR
aumenta com a densidade do “meio nuvens”, assim como a taxa de supernovas
de tipo II, impedindo um colapso muito rapido como no modelo de Burkert
e Hensler (1988). Os resultados do modelo incluem um bom ajuste para
a relacao idade-metalicidade em diferentes distancias galactocéntricas, e dos
gradientes radiais de abundéancia de O/H, tomados com relagao as regices HII
galacticas.
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A evolucdo temporal da SFR no disco, bojo e halo é obtida, assim
como as taxas de supernovas (r ~ 10*5kpc_3an0*1) e nebulosas planetarias
(r ~ 10~%kpc *ano~1). As distribuicoes de metalicidades da vizinhanca solar
(anas G) sdo comparaveis a distribuicao de Pagel (1989), e para o halo e o
bojo encontra-se também um bom ajuste aos dados observacionais. Usando
valores aproximados para os yields, o modelo permite obter abundancias de
elementos como o O e Fe, o o ajuste encontrado para a relacao [O/Fe] x
[Fe/H] é bastante razodvel para metalicidades [Fe/H| > —3, mostrando que
estes modelos, uma vez aperfeicoados o suficiente para incluir os elementos de
forma individual, poderao constituir um importante avanco no conhecimento
da evolugao quimica e dindmica das galdxias.

e Samland e Gerhard (2003)

Um novo modelo quimiodinamico para a Galdxia foi apresentado por Sam-
land e Gerhard (2003) e Samland (2004), em um cendrio em que a Galdxia
é formada em um halo de matéria escura no quadro da cosmologia ACDM
(capitulo 12, ver Somerville e Davé 2015 para uma discussao recente). Neste
caso, o universo tem uma estrutura hierarquica na qual ocorre a formacao
de halos escuros, que eventualmente hospedam galaxias como a Via Lactea.
O modelo usa um cédigo quimiodinamico tridimensional, que permite ana-
lisar os principais componentes galdcticos: halo, bojo e disco. As principais
assinaturas quimicas e cinematicas obtidas pelo modelo estao em bom acordo
com os dados observacionais, e o modelo prevé fases de ventos galacticos im-
pulsionados por supernovas. As principais diferencas entre o presente modelo
e outros modelos quimiodinamicos sao (i) o uso de um cédigo hidrodindmico
para simular a dindmica das diferentes fases do meio interestelar, e (ii) a des-
cricao adotada de um modelo de trés fases do meio interestelar. O processo
de formagao da Galaxia, neste modelo, ocorre lentamente de dentro para fora
(cendrio inside-out) e do halo para o disco, apresentando 5 fases evolutivas,
diferindo portanto do cendrio cldssico de colapso de Eggen et al. (1962) e
mergers (Searle e Zinn 1978): (i) de z = 10 a z = 2 forma-se a nuvem pro-
togalactica em colapso em um halo escuro e massivo; ha formacao do halo e
proto-bojo; (ii) de z = 2 a z = 1 fluxos de gas decrescem e a taxa de formacao
estelar diminui. Nesta fase formam-se o bojo e parte do disco espesso; (iii) de
z=1a z=0.5 a formacao estelar migra para o plano galdctico, formando-se
o dico fino. Ocorre infall de gés pobre em metais; (iv) de z = 0.5 a z = 0.2
o disco cresce radialmente de forma lenta e a taxa de formagao estelar se es-
tabiliza; (v) de z = 0.2 a z = 0 hd retorno de matéria das estrelas de baixa
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massa e infall de gas pré-enriquecido. O gas capturado pelo halo escuro cai no
disco, aumentando a formacao estelar. Os principais resultados referem-se ao
halo, e indicam [Fe/H] < —1 com um grande espalhamento e sem gradientes
de metalicidade, como nos modelos de Bekki e Chiba (2001). Vinculos como
as abundancias de elementos-c, excentricidade das érbitas, rotacao galactica
e relagao idade-metalicidade sao preservados, embora com grande dispersao.

OUTROS MODELOS

A despeito das dificuldades computacionais, modelos quimiodindmicos tém
mostrado um bom acordo com os vinculos observacionais. Alguns exemplos
adicionais desses modelos sao: Carraro et al. (1998), Nakasato e Nomoto
(2003), Brook et al. (2003) e Bekki e Chiba (2001, 2002). Em particular,
alguns desses modelos utilizam a técnica de SPH (Smooth Particle Hydrody-
namics), como em Kavata e Gibson (2003) e Brook et al. (2003).

11.5 NOVOS MODELOS: ARQUEOLOGIA GALACTICA
VIA LACTEA

e Frangois et al. (2004)

Francois et al. (2004) adotaram o cendrio inside-out de Matteucci e Francois
(1989) e o modelo com dois infalls de Chiappini et al. (1997, 2001), investi-
gando em detalhes as prescri¢coes de nucleossintese para determinar a evolugao
das abundancias de O, Mg, Si, Cr, K, Ti, Sc, Ni, Mn, Co, Fe, e Zn na Via
Lactea. O modelo prevé resultados para as razoes [elementos/Fe] x [Fe/H]
para os diversos elementos geralmente em bom acordo com as observagoes na
vizinhanga solar até [Fe/H] ~ -4, o que permite determinar vinculos para as
prescrigoes de nucleossintese.

e Colavitti et al. (2008)

Colavitti et al. (2008) investigaram uma lei de infall baseada em uma cos-
mologia ACDM aplicavel a Via Lactea. Como resultado, obtiveram um infall
consistente com o infall duplo de Chiappini et al. (1997) e Francois et al.
(2004). Diversos vinculos sao satisfeitos, como a relagao idade-metalicidade,
taxas de supernovas, distribuigdo de metalicidades, relagoes [a/Fe] x [Fe/H]
para O, Mg, Si, C, N. Gradientes radiais de abundancia foram considerados
especialmente por Colavitti et al. (2009), usando diversas formulagdes para a
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SFR. Como resultado, obtiveram um cendario de formagao estelar inside-out,
mas o limite (threshold) de densidade de gés considerado em outros modelos
nao é mais necessario, podendo ser substituido por uma eficiéncia varidvel de
formacao estelar. Os resultados mais adequados sao os dos modelos 6 ¢ 7. No
modelo 6, nao ha threshold, a SFR varia com a distancia galactocéntrica, o
regime é inside-out e a densidade superficial do halo varia com a distancia. No
modelo 7, a eficiéncia de formacao estelar segue uma lei diferente, sem o regime
inside-out, com um episédio de infall. Os gradientes do modelo 7 ajustam-se
melhor as observagoes que no modelo 6, que além disso nao reproduz tao bem
a variacao radial da densidade superficial de gas.

e Spitoni et al. (2009)

Spitoni et al. (2009) consideraram em detalhes a aproximagao normalmente
feita em modelos de evolucdo quimica segundo a qual ocorre uma “mistura
instantanea” do gas ejetado pelas estrelas. Esta aproximacao conflita com a
observagao usual de inomogeneidades quimicas na Galaxia. Neste trabalho,
esta hipdtese é relaxada, e dois processos sao considerados: os efeitos de atraso
temporal de fontes galdcticas e aqueles devidos ao resfriamento dos metais.
Os resultados analisados para o disco galactico, compreendendo as relagoes
[a/Fe] x [Fe/H] para O, Si, Mg, as taxas de supernovas, os gradientes de
abundancias, e a relacao idade-metalicidade, nao mostram divergéncias im-
portantes com os resultados de modelos tradicionais, tomando por base o
modelo de Frangois et al. (2004). Por outro lado, em combinagdo com yields
dependentes da metalicidade os atrasos temporais de todas as estrelas a par-
tir da fase halo produzem resultados em desacordo com as observacoes. Em
trabalhos posteriores, Spitoni et al. (2011, 2015) consideraram em detalhes a
presenca de fluxos radiais, tomados como consequéncia do processo de infall.
Modelos com um ou dois episédios de infall foram considerados (Matteucci
e Francgois 1989, Chiappini et al. 1997) para o disco da Via Léactea, com
diferentes prescrigoes da taxa de infall e SFR. Os resultados mostram que
os gradientes podem ser bastante afetados, podendo se acentuar ou achatar,
dependendo do fluxo radial admitido. Para explicar as observagoes, o fluxo
de gés deve aumentar em moddulo com a distancia galactocéntrica, de modo
que a velocidade do gas nao deve ser constante.

e Marcon-Uchida et al. (2010)

O efeito de diferentes formulacoes envolvendo a SFR nos gradientes de abun-
déancia foi também analisado por Marcon-Uchida et al. (2010), para o caso
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da Via Lactea e duas galaxias do Grupo Local (M31, M33). Neste caso, o
modelo adotado tem um processo de infall (Chiappini et al. 2001), formacao
do disco inside-out, e diferentes thresholds de formagao estelar. Com este
modelo, muitos vinculos observacionais podem ser satisfeitos, em particular os
gradientes de abundancia. Estes também podem se acentuar ou achatar com o
tempo, dependendo da variacdo com a distancia galactocéntrica da eficiéncia
de formacao estelar. Note-se ainda que, nestes modelos, os gradientes tendem
a se acentuar para grandes distancias galactocéntricas, R > 12 kpc.

e Snaith et al. (2015)

Snaith et al. (2015) desenvolveram um modelo para analisar a formacao es-
telar na Galdxia utilizando um sistema tipo caixa fechada para as regioes
mais internas com um acréscimo de matéria nas partes mais externas. Neste
modelo a formacao estelar nao é pré-definida, mas obtida a partir do ajuste
das variagoes temporais das abundancias. Neste caso, a histéria inicial da
formacao estelar na Galaxia pode ser obtida com grande precisao nas partes
internas e externas do disco, e a taxa de formacao estelar apresenta variacoes
consideraveis entre a fase de disco espesso até as fases mais recentes, quando
a taxa permaneceu essencialmente constante. A variacdo temporal sugere que
para z ~ 1 a maior parte da matéria acrescentada ocorre no disco externo, o
qual tem uma historia de formacao estelar semelhante ao disco interno, mas
iniciando em z ~ 2, cerca de 2 Gano antes da formacao das partes internas
do disco fino.

e Prantzos et al. (2018, 2020)

Prantzos et al. (2018, 2020) apresentaram um estudo detalhado da evolucao
das abundancias dos principais elementos quimicos no disco e halo da Galaxia
a partir de um modelo de evolucao quimica com yields dependentes da meta-
licidade incluindo os efeitos da metalicidade, perda de massa e rotacao para as
estrelas mais massivas. A composicao quimica do sistema solar incluindo os
principais isétopos pode ser reproduzida com uma maior precisao, assim como
a evolucao das razoes de abundancias de elementos-s a partir de observagoes
recentes de estrelas do disco fino.

e Carigi et al. (2019)

Carigi et al. (2019) apresentaram dois modelos de evolugdo quimica da
Galaxia obtidos a partir de dados de abundancias em regioes HII e estrelas
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quentes, usando tanto linhas proibidas como linhas de recombinacao inde-
pendentes da temperatura. O segundo método produz um melhor ajuste aos
vinculos observacionais de estrelas quentes, e prevé um achatamento dos gra-
dientes de O/H na regiao interna do disco, na faixa entre 3 e 6 kpc do centro,
aproximadamente.

e Molla et al. (2019)

Neste trabalho um modelo para evolugao quimica do disco galactico é apresen-
tado a partir de dados mais recentes das abundancias de estrelas e nebulosas
fotoionizadas, com o objetivo de estimar a evolucao dos gradientes radiais em
funcao do tempo. Os modelos sao baseados em trabalhos anteriores (cf. Molld
e Diaz 2005), e os principais ingredientes sao considerados, como a taxa de
crescimento do disco e o efeito da taxa de infall, processos de formacao estelar
e preenriquecimento do gas em queda sobre o disco. Estes modelos prevéem
uma variacao lenta dos gradientes entre redshifts z = 4 e z = 1, mantendo-
se essencialmente constantes até o presente. Estes resultados mostram bom
acordo com dados recentes dos levantamentos CALIFA e MUSE, assim como
a evolucao cosmoldgica dos gradientes baseada em simulagoes.

e Palla et al. (2020)

Palla et al. (2020) utilizaram dados recentes de abundancias com o objetivo
de analisar a formacao e evolucao do disco galdctico, incluindo suas com-
ponentes fina e espessa. Foram consideradas relagoes ax [Fe/H], gradientes
radiais de abundéancias de diversos elementos e distribuicoes de metalicidade.
Os modelos incluem atualizagoes do modelo com dois eventos de infall, com
fluxos radiais, variagOes na eficiéncia da formagao estelar, escalas de tempo
de queda de matéria e distribui¢bes de densidade superficial de massa. Os
modelos sugerem que a acao conjunta dos fluxos radiais e eficiéncia varidvel
na formagao estelar em um processo inside-out sao essenciais na formacao do
disco fino. A escala de tempo para o maximo de infall deve ser da ordem de
3.25 Gano para ajustar a formagao dos dois discos.

BOJO GALACTICO

e Ballero et al. (2007)

Nos ultimos 15 anos, muitos dados espectroscopicos de alta resolucao foram
obtidos para amostras de estrelas do bojo, como mencionado no capitulo
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7, seguidos por modelos especificos para esta regiao galactica. Ballero et
al. (2007) calcularam modelos para o bojo em um cendrio inside-out, como
nos modelos para o disco mencionados nesta secao. Varios elementos-a e Fe
foram incluidos, testando ingredientes como a eficiéncia de formacgao estelar,
inclinacao da IMF, e escala de tempo de infall. De modo geral, as abundancias
[a/Fe] e a distribuigdo de metalicidades do bojo sdo bem ajustadas. Conclui-
se que o bojo foi formado em uma escala de tempo curta (< 0.7 Gano) com
uma alta eficiéncia de formagao estelar (v ~ 20 Gano™!, cerca de 20 vezes a
do disco), e uma IMF mais acentuada para grandes massas do que na vizi-
nhanga solar, ou seja, mais plana. O modelo adotado é o de Matteucci et al.
(1999), em que o bojo é formado por um colapso rapido de gés primordial,
que também formou o halo. O modelo ajusta as taxas de supernovas tipo Ia
e II, assim como as distribuigdes de metalicidade de Zoccali et al. (2003) e
Fulbright et al. (2006) para uma combinacao adequada de parametros. A
distribuicao dos elementos-a com a metalicidade é importante para definir o
espaco de parametros.

e Costa et al. (2008)

Costa et al. (2008) desenvolveram modelos para o bojo considerando um in-
fall duplo, com um episédio inicial rapido (~ 0.1 Gano) de géds primordial
seguido por um episédio mais lento (2 Gano) de material ji enriquecido. O
modelo inclui também perda de massa por supernovas, de modo a repro-
duzir a distribui¢do de abundancias de O, S, Ne, Ar observadas em nebulosas
planetarias do bojo. A relacao [O/Fe] x [Fe/H] obtida reproduz dados obser-
vacionais de estrelas gigantes entao disponiveis, assim como as abundancias
relativas ao oxigénio. O principal diferencial deste trabalho é a consideragao
de diversos elementos quimicos em relagao a modelos anteriores, assim como
a consideracao de abundancias precisas observadas em nebulosas planetarias.
O principal objetivo é mostrar que diferentes cenarios podem descrever, ainda
que parciamente, diversos vinculos observacionais. Sao consideradas 3 classes
de modelos: (i) modelos com um episédio de infall e uma zona, (ii) modelos
com dois episédios e uma zona e (iii) modelos multizonas com infall duplo. Os
melhores resultados sdo obtidos com a terceira classe de modelos. O projeto
é anterior as novas observagoes espectroscopicas de estrelas do bojo obtidas
apds 2006, mencionadas no capitulo 7, e as estrelas consideradas podem ter
uma componente nao associada estritamente ao bojo, mas a parte interna do
disco.
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e Cescutti et al. (2009, 2011)

Cescutti et al. (2009, 2011) analisaram abundéancias em estrelas do bojo, espe-
cialmente C e O, e aplicaram modelos evolutivos a este componente galactico,
desenvolvidos a partir dos modelos de Ballero et al. (2007), bem como para a
vizinhanga solar, a partir dos modelos de Frangois et al. (2004). Os resultados
sao consistentes com escalas curtas para a formacao do bojo e disco espesso,
assim como yields de C e O dependentes da metalicidade. Uma comparagao
mais abrangente foi feita por Cescutti e Matteucci (2011), que incluem os
elementos O, Mg, Si, S, Ca, Ba, Cr, e Ti. Os novos dados considerados
referem-se a estrelas gigantes e anas do bojo. Novamente, uma IMF mais
achatada é obtida, menos inclinada que a de Salpeter. Em combinacao com
uma intensa taxa de formacao estelar, em que o bojo se forma rapidamente
a partir de gas do halo, podem ser reproduzidas as relagoes dos elementos-a
com a metalicidade.

e Hill et al. (2011)

A partir de determinacoes recentes das abundancias de estrelas gigantes no
bojo, Hill et al. (2011) obtiveram distribuigdes de metalicidade de Mg e Fe
que indicam a presenca de duas populagoes estelares, incluindo uma populagao
mais velha e pobre em metais (o bojo cldssico), e uma populagao mais jovem
apresentando sinais de enriquecimento quimico (pseudo bojo). Estas compo-
nentes também apresentam diferencas cineméticas, sendo a componente pobre
em metais consistente com um esferdide mais velho, enquanto que a com-
ponente mais rica em metais sugere uma populacao estelar relacionada com
uma barra ou pela interagao com estrelas da parte interna do disco. Diferentes
cenarios de formacao sao propostos, incluindo uma escala de tempo mais curta
para a componente do bojo velho e uma escala mais longa para a componente
jovem. Os resultados ajustam-se bem a um modelo relativamente simples in-
cluindo um modelo de caixa fechada para a populacao mais velha e a inclusao
da distribuicao de metalicidades do disco fino representando a populagao mais
rica em metais. Neste caso o pesudo bojo é formado a partir do disco interno
considerando valores adequados para os gradientes de abundancias na fase
inicial do disco.

Uma discussao recente e detalhada dos principais aspectos observacionais
e modelos tedricos para o bojo galdctico pode ser encontrada em Barbuy et
al. (2018) e Nataf (2017).
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MODELOS ALTERNATIVOS

e Naab e Ostriker (2006)

Alguns modelos para a evolucao de galaxias de disco - incluindo a Galéxia
- tém sido propostos com uma abordagem menos convencional, como o de
Naab e Ostriker (2006). Nesse caso, adotam-se 3 parametros obtidos para o
disco da Via Léctea: (i) ¥4 - a densidade de superficial de massa local, (ii)
rq - a escala de comprimento das estrelas, em um disco exponencial, (iii) v, -
a amplitude da curva de rotacao da Galédxia, considerada plana. Além disso,
adotam-se a lei de Kennicutt para a formacao estelar, a IMF de Salpeter, e um
modelo para a evolucao espectral das populacoes estelares. Este procedimento
implica em adotar relagoes de ajuste derivadas a partir de propriedades de uma
cosmologia ACDM. A solucdo das equagoes da evolucao quimica acoplada com
ajustes cosmolégicos de parametros dimensionais, isto é, considerada em um
contexto cosmolégico, permite obter a evolucao detalhada do modelo. Por
exemplo, sao obtidas as taxas de infall em funcao da distancia galactocéntrica
e do tempo, a distribuicao das idades e metalicidades estelares com a posicao
e o tempo, variacao da SFR, densidade superficial de estrelas e gas, gradientes
de metalicidade, etc. A taxa de infall é de aproximadamente 2 — 3 M, /ano, a
SFR média é 2 — 4 Mg /ano, e o gradiente atual de metalicidade é de —0.045
dex/kpc, tendo sido mais acentuado no passado.

e Schonrich e Binney (2009)

Schonrich e Binney (2009) apresentaram modelos de evolu¢ao quimica para
a Galaxia incluindo a migracao radial das estrelas e fluxos de gas através
do disco, que poderiam ser considerados como complementares dos mode-
los quimiodindmicos como os de Samland e Gerhard (2003). Os modelos
acompanham a evolucao do Fe e elementos-a, e ajustam vinculos como a
distribuicao de metalicidades da vizinhanca solar, relacao idade-metalicidade,
discos fino e espesso com uma SFR decrescente no tempo, e distribuicao das
estrelas no plano [O/Fe] x [Fe/H]. Os célculos sao feitos em intervalos tem-
porais de 30 Mano, e o disco é dividido em 80 anéis de largura 0.25 kpc
centrados entre 0.125 kpc e 19.875 kpc. Em cada anel hé gés frio (30 K) e
quente (> 10*K) com uma abundéncia quimica especificada. Adota-se uma
SFR. de acordo com a lei de Kennicutt, com uma fungao continua da densidade
superficial mesmo em baixas densidades. Os yields sao da literatura recente,
considerados dependentes da metalicidade. O infall é considerado, com uma
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parametrizagao para a taxa global de infall e para sua distribuicao radial, e um
enriquecimento quimico como o do anel mais externo da Galdxia. A migragao
radial das estrelas é considerada como uma consequéncia da estrutura espiral,
e tratada com detalhes, incluindo duas possibilidades: (i) o momento angular
da estrela pode ser modificado por espalhamento em uma ressonancia orbital
ou por espalhamento nao-ressonante por uma nuvem molecular. Nesse caso, a
orbita da estrela move-se para dentro ou para fora, no caso de perda ou ganho
de momento angular, respectivamente. De acordo com a nomenclatura ado-
tada, este processo é chamado churning (agitar, bater); (ii) um espalhamento
pode aumentar a amplitude dos epiciclos da estrela sem alterar seu momento
angular, o que implica em um aumento da densidade de estrelas em um in-
tervalo maior de raios. Este processo é chamado blurring (borrar, manchar).
Apesar disto, os modelos nao sao a rigor modelos quimiodinamicos, mas tém a
vantagem de produzir resultados detalhados de evolugao quimica a um custo
numeérico muito mais baixo que os modelos quimiodinamicos estritos, que sao
modelos ab initio.

O modelo padrao produz gradientes de abundancia atuais relativamente
achatados, d[Z/H]/dR ~ —0.08dex/kpc. Considerando a distribuicao de
estrelas no plano [O/Fe] x [Fe/H], em comparacdo com dados do Geneva-
Copenhagen Survey, podem ser observadas linhas limitrofes que correspondem
ao disco fino e disco espesso, estruturas previstas sem a utilizacao de “que-
bras” na formacao estelar, ou outros eventos catastréficos. O modelo padrao
prevé variagoes radiais de metalicidade [Fe/H] diferentes para o gis e as estre-
las, com um valor médio atual de —0.10 dex/kpc e pequena variagao temporal
do gradiente de abundancia.

Um resultado particularmente interessante é a previsao da variagao tem-
poral da dispersao de velocidades na vizinhanga solar para a componente z,
correspondendo aproximadamente a varia¢oes de 0 a 40 km/s (anel solar), de
0 a 35 km/s (estrelas a 100 pc do Sol), e de 0 a 25 km/s (estrelas nascidas no
anel solar). Neste caso, podem ser observados efeitos da migracao radial. A
distribuicao de metalicidades observada é igualmente satisfeita pelo modelo
padrao.

Em resumo, o modelo prevé uma SFR que decresce monotonicamente a
partir de um pico bem definido, sem a ocorréncia de eventos como mergers
ou efeitos de marés. Apesar disso, 0 modelo consegue reproduzir muitas pro-
priedades do disco espesso e da populacao estelar local. Portanto, as pro-
priedades quimicas observadas do disco galdctico nao fornecem evidéncias
convincentes para uma origem violenta do disco espesso consistente com a
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presenca de hiatos de formacao estelar na Galaxia. KEsta conclusao é su-
portada pelo fato de que muitas outras galdaxias apresentam discos espessos
semelhantes ao da Via Lactea, de modo que sua origem nao deve depender de
eventos particulares.

e Kubryk et al. (2015)

Kubryk et al. (2015) analisaram o efeito da migracao radial de estrelas no
disco galactico, com o objetivo de avaliar o seu impacto em propriedades locais
do disco, como a relacao idade-metalicidade, sua dispersao, a distribuicao de
metalicidades, razoes de abundancias e propriedades morfolégicas. O modelo
usa ingredientes atualizados, com um tratamento mais detalhado da formagao
estelar, incluindo fases atomica e molecular, yields atualizados e taxas de su-
pernovas. A migracao radial é incluida em um contexto baseado em simulagoes
de SPH, considerando também a barra galactica. O modelo é aplicado inicial-
mente & vizinhanca solar e estrelas do disco fino, com uma extensao para a
evolugao dos perfis de abundancias de diversos elementos. O modelo reproduz
a maior parte dos dados observacionais do disco e do bojo. Em particular,
a relacao entre a migracao radial e a dispersao observada na relacao idade-
metalicidade leva a um bom ajuste com as principais propriedades locais do
disco fino e espesso, em um processo inside-out. Os perfis obtidos se achatam
tanto no disco interno, pelo efeito dos fluxos radiais, como no disco externo,
em funcao da reduzida formagao estelar. Em geral os perfis de abundancias se
achatam com o tempo, embora a migracao radial produza um efeito inverso
para as estrelas mais jovens.

ARQUEOLOGIA GALACTICA

Recentes surveys espectroscépicos proporcionaram o aparecimento de novos
modelos quimiodindmicos, que usam informacoes de grandes amostras este-
lares em vastas regioes galacticas. Alguns exemplos desses novos surveys in-
cluem RAVE, SEGUE, LAMOST, 4MOST, Gaia-ESO, APOGEE, e GALAH
(ver por exemplo referéncias em Matteucci et al. 2017 e Ness et al. 2019).
Com estes modelos é possivel obter uma maior precisao em processos como
a formacao e evolucao dos principais componentes da Galaxia e as escalas
de tempo de producao dos diferentes elementos quimicos. Desta forma, a
partir da determinacao de abundancias quimicas, assim como caracteristicas
morfolégicas e dinamicas, é possivel obter as histdrias de formacao estelar
e evolucdo em galdxias, em particular a Via Léactea, o que constitui a Ar-
queologia Galdctica. Estes novos modelos sdo, em principio, capazes de ser
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comparados com as propriedades quimiodinamicas detalhadas obtidas a par-
tir da espectroscopia de alta resolucgao.

Os principais parametros que tem sido determinados e utilizados na com-
paracao entre teoria e observagoes sao as distancias, movimentos préprios e
idades, embora a precisdo ainda nédo seja ideal para estas propriedades. As
informagoes dinamicas fornecidas pelos surveys recentes devem ser analisadas
a luz de processos como a migracao radial, uma vez que as estrelas movem-se
radialmente a partir de seus locais de formacao, como vimos. Por outro lado,
a composicao quimica é geralmente preservada com a evolucao, levando em
conta os processos nucleossintéticos vistos nos capitulos 3 e 4, assim como as
idades das estrelas.

Alguns exemplos de modelos considerando novas bases de dados em um
tratamento mais compreensivo incluem Anders et al. (2014), Chiappini et
al. 2015, Minchev et al. 2013, 2014, 2018), os quais procuram juntar simu-
lacoes de N-corpos em um contexto cosmolégico com um modelo detalhado
de evolucao quimica. Resultados para a distribuicao radial das estrelas a-
tualmente na vizinhanca solar mostram claramente a diferenca entre as dis-
tribuicoes das estrelas formadas em diferentes posigoes na Galaxia. Cerca de
60% das estrelas originam-se em regioes mais internas, enquanto que apenas
cerca de 10% vem das regides mais externas do disco. As previsdes para os
gradientes de metalicidade mostram que as variacoes dos gradientes em dife-
rentes alturas do plano galactico devem-se a mistura de estrelas com diferentes
idades em diferentes camadas.

Diversos trabalhos tém discutido recentemente os problemas e projetos
envolvidos na utilizacao dos novos surveys com o objetivo de expandir o al-
cance dos métodos da arqueologia galactica. Entre os mais recentes podem
ser citados Ness et al. (2019), Minchev (2017) e os trabalhos incluidos no
Simpésio 334 da TAU (Chiappini et al. 2018), em especial Holtzmann et al.
(2018), Liu et al. (2018), Steinmetz et al. (2018) e Feltzing et al. (2018).
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12

EVOLUCAO QUIMICA DE GALAXIAS

12.1 INTRODUCAO

A partir do Grupo Local até as maiores distancias que podemos observar,
a milhares de Mpc, existem galdxias com aspectos morfolégicos e propriedades
fisicas com uma grande variedade. Estas incluem as galdxias normais, as
Seyfert, as galdxias compactas azuis, starbursts, irregulares, radiogaldxias,
quasares, galaxias interagentes, etc. Neste livro estamos particularmente in-
teressados nas galdxias normais e, dentro desta classe, nas espirais, como a
Via Léctea e Andromeda (M31). As galdxias podem ser classificadas com pre-
cisao razoavel pelo sistema de classificacao de Hubble, mostrado na figura 12.1.
A ocorréncia destas galdxias é afetada por efeitos ambientais. Por exemplo,
as galaxias espirais podem ser de campo ou estar em aglomerados esparsos,
enquanto as elipticas ocorrem preferencialmente nos aglomerados densos.

Nas galaxias em aglomerados, aquelas localizadas nas regioes centrais
parecem ser mais ricas em metais do que as localizadas nas regioes periféricas
do aglomerado ou de campo. A distribuicdo de frequéncia dos objetos en-
volvidos nesta classificacao, consideradas as galaxias préximas, corresponde
aproximadamente a 60% de galdxias espirais, 20% S0, 10% de elipticas, e
10% de irregulares. Sistemas como as Nuvens de Magalhaes sdo também par-
ticularmente interessantes, pois sao galdxias irregulares muito préximas, em
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que se pode estudar tanto a componente estelar quanto a gasosa, o que traz
algumas vantagens para o estudo da evolucao quimica destes sistemas.

Figura 12.1 - Classificagdo de Hubble das galdxias.

Nos capitulos anteriores discutimos basicamente a evolucao quimica da
nossa Galaxia, a tnica para a qual existem informagoes detalhadas sobre a
composicao quimica de todos os seus componentes, além de dados sobre a dis-
tribuicao espacial e cinemética das diferentes populagdes. Uma generalizagao
para as galdxias espirais segundo a classificacao de Hubble pode ser feita,
como foi exemplificado pelos gradientes radiais de abundéancias observados nos
discos destas galaxias mencionados no capitulo 7. Galaxias dos tipos mais tar-
dios (late type) na sequéncia de Hubble apresentam diferencas sensiveis com
relacao as espirais, como por exemplo é o caso das galaxias irregulares. Estas
galdxias incluem objetos como as Nuvens de Magalhaes e também um con-
junto de galdxias irregulares anas, como as galdxias compactas azuis (BCG,
blue compact galazies), ou regices HII extragaldcticas. No extremo oposto
da classificacao de Hubble, entre as galaxias early type, as galaxias elipticas
apresentam caracteristicas distintas dos dois grupos anteriores, assim como os
ntcleos ativos de galdxias (AGN, active galactic nuclei) associados a galdxias
elipticas gigantes. Estas galaxias requerem processos independentes de mode-
lagem, em particular pela auséncia de observacoes detalhadas de abundancias,
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frequentemente substituidas por propriedades integradas, como as cores UBV
e espectros sintéticos. E possivel obter cores e espectros individuais para es-
trelas das galdxias mais préximas do Grupo Local, mas para as demais sao
obtidas em geral propriedades integradas, em particular para os sistemas po-
bres em gas, como os bojos das espirais e as galaxias elipticas.

Neste capitulo, vamos considerar somente algumas das caracteristicas
principais relacionadas com as abundancias e a evolucao quimica das galaxias.
Estudos mais detalhados podem ser feitos a partir das referéncias no final do
capitulo, especialmente os livros de Ferreras (2020), Cimatti et al. (2019),
Matteucci (2012), Mo et al. (2010), Pagel (2009), Longair (2007), Schneider
(2006), Spinrad (2006) e Phillipps (2005). Diversos artigos recentes de re-
visao estao também incluidos na bibliografia, como Freeman (2017), Naab e
Ostriker (2017), Nomoto et al. (2013) e Kennicutt e Evans (2012) e referéncias
associadas.

Assim como a Galdxia, as demais galdxias tém uma evolucdo quimica,
na qual devemos esperar uma variagao da metalicidade com o tempo, ligada
a sua histéria de formacao estelar. As equagoes que descrevem a evolucao
quimica de outras galaxias sao, portanto, semelhantes aquelas aplicadas a
nossa Galdxia, como vimos nos capitulos anteriores. Solugoes simples, como
indicado pelas equagoes 8.38 e 8.46 por exemplo, podem eventualmente ser
adotadas no caso de modelos simplificados. Entretanto, galaxias reais apre-
sentam discrepancias com relacao a estes modelos simples, em particular para
as galaxias de pequenas dimensoes com relacao a Via Lactea.

12.2 ASPECTOS DINAMICOS DA FORMACAO DE GALAXIAS

A distincao fundamental entre a formacao de esferdides e de sistemas
com discos estd nas escalas de tempo para a formacao de estrelas e colapso
em direcao ao disco. Durante o colapso gravitacional, se o tempo para a
formacao de estrelas t; for superior ao tempo de colapso t., isto é, ty > t.,
nao serao formadas estrelas. As colisbes entre nuvens de géds dissipam a ener-
gia paralelamente ao vetor momento angular formando discos. A origem do
momento angular nao é clara, mas provavelmente envolve torque por marés,
turbuléncia, ou coalescéncia de sistemas com velocidades altas. Se o colapso
for mais lento, ty < t., hd formacgao de estrelas nesta fase. Nao hé dissipacao
de energia e forma-se um esferéide (halo/bojo). A quantidade de movimento
é conservada: os movimentos adquiridos durante o colapso na dire¢ao perpen-
dicular ao disco sdo preferencialmente dissipados. Algumas discussoes sobre
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a formacao de galdxias e os processos dinamicos envolvidos podem ser encon-
tradas na bibliografia anexa.

No caso de galdxias espirais, as propriedades que devem ser explicadas
incluem a existéncia das componentes bojo-disco, o maior contetido gasoso,
e a sequéncia na classificacao de Hubble. O disco implica em processos de
dissipacao, de onde se infere que os processos gasosos sao dominantes. Num
primeiro estagio, a taxa de formagao estelar é mais rdpida, formando a com-
ponente esferoidal. Mais tarde, ja com uma taxa mais lenta, forma-se o disco.
Neste caso, é maior o efeito das condigoes ambientais. Ocorre uma queda de
matéria sobre o disco ja formado (infall), que afeta a razao bojo/disco. Este
gés cai segundo taxas da ordem de 1 Mg /ano, em escalas de tempo longas,
maiores ou da ordem de 10'° anos. Este processo tem grande importancia
para a evolucao de galaxias de disco, como a nossa, em particular na solugao
do problema das anas G, na obtencao de gradientes radiais de abundéancia, e
também no célculo da razao de enriquecimento entre o hélio e os elementos
pesados. Para a Galaxia, em particular, os principais modelos de formagao
incluem o modelo de colapso em queda livre, colapso turbulento, acréscimo
de galaxias anas para o halo, e modelos top down e bottom up para o disco.

Um aspecto importante na formacao da Galaxia é a relacdo entre a
formacao das populacoes do bojo e do disco. O estudo do bojo foi tradi-
cionalmente prejudicado pela extin¢do, o que vem sendo modificado por es-
tudos recentes na faixa do infravermelho (ISOGAL, DENIS, Spitzer, VISTA,
HST, 2MASS, COBE, APOGEE, cf. Barbuy et al. 2018) e raios X (CHAN-
DRA, XMM-Newton). Como resultado, a visao tradicional de um bojo velho
e rico em metais estd sendo alterada, com indicagoes de uma formacgao es-
telar mais recente, evidenciada por uma populagao de idade intermediaria e
mesmo jovem. De fato, a distribuicdo de metalicidade do bojo nao parece se
distinguir muito daquela apresentada pelo disco, por exemplo com base nas
medidas de O/H em nebulosas planetdrias (cf. capitulo 7).

O papel das interagoes fortes entre as galdxias, o canibalismo galdctico
e os mergers tém sido enfatizado nos tltimos tempos como responsavel par-
cial por estruturas como o disco espesso da Via Lactea. De fato, estruturas
como a Corrente de Magalhaes e as galaxias interagentes em M51 sdo bas-
tante conhecidas e, mais recentemente, pelo menos dois novos sistemas em
interagao com a Via Lactea foram reconhecidos, em Sagittarius e Canis Ma-
joris. Modelos de aglomeragao hierdrquica com mergers prevem como re-
sultado a formacao de estruturas semelhantes ao disco espesso da Galédxia.
As caracteristicas dessas estruturas dependem de fatores como a massa e a
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densidade das galaxias interagentes. No processo de merging ocorre uma re-
distribuicao de energia, quantidade de movimento e momento angular, com
a formagao de um disco, como observado em nossa Galdxia. A determinagao
das populagoes estelares nesta regiao pode servir como teste para a teoria de
formagao hierdrquica dessas estruturas, bem como dar informagoes sobre os
sistemas estelares que interagiram com a Galaxia na época da formagao do
disco espesso.

Modelos de formacao de galdxias elipticas devem explicar suas princi-
pais propriedades, como as variagoes radiais dos perfis de brilho superficial,
elipticidade variavel, e ocorréncia de gradientes de composi¢do quimica em
suas regioes centrais. Alguns modelos consideram inicialmente a formacao de
estrelas ou pequenas galdxias; as galdxias elipticas sao entao formadas por
processos envolvendo a dinamica estelar, como colapso de sistemas de estre-
las e coalescéncia de sistemas estelares. Outros modelos utilizam processos
de dinamica de gases. Estes modelos com colapso esférico explicam os gradi-
entes de abundancias na regiao nuclear de forma natural: o gas protogalatico é
mais rico em elementos pesados & medida que cai em direcao ao centro, através
do fundo de estrelas ja formadas. Assim, as geracoes posteriores de estrelas
refletem o gradiente observado. Nestes objetos a formagao estelar inicial é
répida, com escalas da ordem de 10° anos. O contetido gasoso diminui depois
e, com ele, a taxa de formagao estelar. O gas produzido pode formar estrelas
a uma taxa menor ou ainda ser expulso em ventos galacticos produzidos por
supernovas.

12.3 AS NUVENS DE MAGALHAES

As Nuvens de Magalhaes (figura 12.2) sdo os sistemas mais bem estu-
dados, depois da Via Lactea, e um resumo dos principais resultados sobre
a estrutura e evolucao dessas galaxias pode ser encontrado em Westerlund
(1997), van Loon e Oliveira (2009) e D’Onghia e Fox (2016).

As abundancias dos elementos mais leves nas Nuvens de Magalhaes po-
dem ser determinadas a partir de espectros de regices HII e nebulosas pla-
netarias, enquanto que os elementos mais pesados podem ser estudados di-
retamente através de espectroscopia de estrelas supergigantes. Os resultados
indicam uma certa deficiéncia com relacao a vizinhanca solar, exemplificada
por exemplo pelas razoes [He/H] = —0.10, [C/H] = —0.75, [N/H] = —0.99 e
[O/H] = —0.44 para a Grande Nuvem de Magalhaes, tomadas com relagao ao
sol. Abundéancias de [Fe/H| podem ser determinadas em aglomerados nas Nu-
vens, e estimativas das idades destes aglomerados permitem a determinacao
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de uma relagao idade-metalicidade, semelhante & obtida para a vizinhanga
solar (figura 7.4).

Figura 12.2 - Nuvens de Magalhdes (LMC/SMC).

Em média, as abundancias de Fe no meio interestelar das Nuvens é da
ordem de [Fe/H|] = —0.19 (GNM), [Fe/H] = —0.58 (PNM), o que pode ser
comparado ao valor da vizinhanga solar, [Fe/H] = —0.11. Uma comparacao
das metalicidades das Nuvens com a Galéxia pode ser vista na figura 12.3 para
as nebulosas planetarias (Maciel et al. 2010). Nesse caso, sao mostradas as
abundancias de Ne/H e O/H para objetos da Via Lactea (circulos vermelhos),
da Grande Nuvem (triangulos azuis) e da Pequena Nuvem (cruzes).

As abundéancias médias de O/H sao 7.88, 8.25 e 8.61 para a PNM, GNM e
Via Lactea, respectivamente, em bom acordo com os valores das metalicidades
mencionados acima. De fato, as Nuvens de Magalhéaes sdo um excelente labo-
ratério para o estudo da formacao estelar e evolucao quimica de sistemas de
baixa metalicidade. A posigao das Nuvens de Magalhaes no diagrama [O/Fe]
x [Fe/H] sugere que a formagao estelar foi mais lenta que na vizinhanca solar e
muito mais lenta que no bojo, ou ocorreu por meio de bursts (surtos) separados
por intervalos de tempo relativamente longos.
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Figura 12.3 - Abundancias de Ne/H e O/H em nebulosas planetarias galdcticas (circulos ver-

melhos, da GNM (tridngulos azuis) e da PNM (cruzes).

Outra caracteristica interessante das Nuvens de Magalhaes é a presenca
da Corrente de Magalhaes (Magellanic Stream), a qual mostra claramente
evidéncias de processos de interacao dinamica com a Galaxia, de modo que as
Nuvens nao podem, em principio, ser consideradas como sistemas isolados.

12.4 GALAXIAS ESPIRAIS

Galaxias espirais podem ter tipos Sa, Sb, Sc ou tipos intermedidrios e
conter ou nao barras (cf. figura 12.4). A composi¢ao quimica das galdxias
espirais observadas ao longo do eixo de rotacao (face on) pode ser conhecida
a partir da analise de regides HII nestes sistemas, como foi mencionado no
capitulo 7. Gradientes de abundancias de O, N e S sdo observados em muitas
galdxias, com a possivel excecao das espirais barradas. As magnitudes dos gra-
dientes sao varidveis, mas da mesma ordem de grandeza daquelas observadas
na Galéxia a partir de regides HII e nebulosas planetarias. Outras carac-
teristicas das galdxias espirais sao também semelhantes as da nossa Galaxia,
como demonstrado pelo trabalho classico de Baade (1944) sobre a distribuicao
das populagoes estelares no bojo e no disco da Galdxia de Andrémeda (M31 =
NGC 224). Entretanto, a extrapolacao de propriedades da Galdxia para ou-

293



294  Fundamentos de Evolucdo Quimica da Galdxia

tros objetos sempre envolve riscos, como pode ser observado por exemplo pelas
diferencas nas distribuigoes de metalicidades entre a Via Lactea e Andromeda,
uma galdxia semelhante a nossa em termos de dimensoes e morfologia.

Figura 12.4 - Galédxia espiral M100.

Assim como no caso da Galédxia, outras galdxias espirais tém vinculos
observacionais que devem ser satisfeitos, como: (i) As distribuiges radiais
do gés no disco, compreendendo o gas atdmico e molecular. A distribuigao
radial da densidade superficial do gds atomico (H) pode ser obtida a partir
de observagoes da linha de 21 c¢m, enquanto que a densidade de coluna do
gés molecular (Hz) é obtida a partir da luminosidade observada da molécula
de CO. (ii) As distribuigoes radiais das abundancias dos principais elementos,
obtidas a partir de linhas de emissao em regioes HII. Além do oxigénio, estas
abundancias podem incluir elementos como N e S. (iii) A distribuigao radial
da taxa de formacao estelar (SFR), que pode ser obtida a partir do fluxo
Ha ou das cores fotométricas. (iv) A evolugao temporal destas quantidades,
incluindo a relacao idade-metalicidade.

Modelos para galdxias espirais consideram geralmente a presenca de infall
como no caso da Galaxia (~ 1073 Mg kpe 2ano~" ou 1 Mg pc=2 Gano ),
uma SFR constante ou decrescente lentamente, diferentes razoes bojo-disco,
e a eventual presenca de outflows. Alguns modelos quimiodindmicos foram
também aplicados as galdxias espirais, como pode ser visto na bibliografia.
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Resultados de modelos de evolucao quimica para galaxias espirais podem
ser exemplificados pela aplicacdo do modelo multifasico de evolucdo quimica
(capitulo 11) as distribui¢oes de abundéancias em algumas galdxias com di-
ferentes tipos de Hubble e classes de luminosidade. Como vimos, este mo-
delo procura aplicar um cenario dindmico mais consistente que os modelos
“classicos” de evolugao quimica para a formacao das diferentes estruturas das
galdxias, como o halo, o bojo e o disco.

12.5 GALAXIAS IRREGULARES

As galdxias irregulares incluem um conjunto relativamente heterogéneo
de objetos, como as chamadas irregulares magelanicas, semelhantes as Nuvens
de Magalhaes, as irregulares anas (dIrr, figura 12.5) e as galdxias compactas
azuis (BCG, de blue compact galazies).

Figura 12.5 - NGC 1427A, galédxia irregular ana.

As galaxias irregulares anas e as BCG tém metalicidades baixas e alto
conteudo de gds, enquanto que as galdxias esferoidais anas (dSph), como
as elipticas, tém estrelas velhas e pouco gas. No cendrio hierarquico, essas
galdxias sdo as fontes naturais que devem ser aglomeradas para formar as
galdxias maiores. Entretanto, a distribuicao dos elementos [« /Fe] em funcao
da metalicidade [Fe/H] é diferente nestes objetos com relacao a Galdxia, vista
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na figura 7.7. As taxas de formacgao estelar nesses sistemas sdo bastante dife-
rentes, e podem ser comparadas: para o bojo galdctico, a taxa de formagao
estelar por unidade de massa, dada em (Mg /ano)/Mg = ano~! é da ordem
de v ~ 2.0 Gano™!; para a vizinhanca solar temos v ~ 1.0 Gano~!, enquanto

que para uma galdxia irregular tipica temos v ~ 0.1 Gano!,

o) o)
o j o
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Figura 12.6 - Determinacao da abundancia primordial de He por galdxias irregulares anas e

regices HII extragaldcticas.

As galaxias irregulares anas estdo entre os objetos com metalicidades
interestelares mais baixas conhecidos, o que as torna particularmente interes-
santes para a determinacao da abundancia primordial de He. Por exemplo,
o objeto 1Zw18 tem O/H =~ 1.75 x 1075, ou seja, log (O/H) + 12 ~ 7.24,
ou cerca de 1/40 do valor solar, com valores ainda mais baixos no envelope
de H neutro. Para este objeto, a abundancia de He por massa ¢ Y ~ (.23,
semelhante & abundancia primordial do He. Alguns resultados de regressoes
lineares entre a abundéncia de He por massa (Y) e as abundancias de O/H
e N/H estao mostrados na figura 12.6. Os pontos sao galdxias HII e algu-
mas regioes HII em galdxias irregulares e espirais. O valor obtido para a
abundancia pregalactica de hélio é Y, ~ 0.252 £ 0.005, e pode ser comparado
com os resultados mencionados na secao 2.8.

As principais caracteristicas destas galdxias incluem cores azuis, grande
quantidade de gds e baixo conteido metdlico. Estes objetos seriam entao
muito jovens ou teriam sofrido uma formacao estelar descontinua. Traba-
lhos recentes sugerem que as galaxias compactas azuis sao galaxias starburst,
tendo sofrido bursts intensos de formacao estelar, em contraposicao as galaxias
irregulares gigantes, que teriam uma SFR constante.
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Para as BCG, as razoes Fe/O, Ne/O, etc. aparentemente nao dependem
da metalicidade, de maneira semelhante as estrelas velhas da Galdxia. As
galaxias irregulares anas e BCG caracterizam-se por uma grande variagao
em suas propriedades fisicas observadas, como por exemplo a relagao massa-
metalicidade, e os diagramas N/O x O/H e He/H x O/H. Diversos modelos e
sugestoes tém sido feitos para explicar estas caracteristicas, como (i) variagoes
na IMF, (ii) variacoes nas taxas de ventos galacticos, (iii) variacoes na taxa
de infall, (iv) diferentes quantidades de N primadrio, (v) diferentes fragoes de
matéria escura e (vi) presenca de ventos diferenciais.

A aplicacao do modelo simples as galdxias irregulares anas pode dar al-
guma informacao sobre os yields nestes objetos. Por exemplo, a figura 12.7
mostra a abundancia de O/H em regices HII em funcao da fracdo de gés,
= Mgy/M; para regioes HII em galaxias irregulares (cruzes) e espirais (pon-
tos). A linha cheia mostra previsdes do modelo simples.

o

Modelo

log O/H + 12

m

Figura 12.7 - Abundancias de O/H em func¢édo da fracido de gas para regides HII extragalédcticas.

Galdxias irregulares (cruzes) e espirais (pontos).

De acordo com a equacao 8.38, no modelo simples a abundancia dos ele-
mentos primarios como o oxigénio deve crescer com o logaritmo do inverso da
fragdo de gas. O ajuste mostrado na figura 12.7 resulta em um yield efetivo
de y ~ 0.2Z =~ (0.2)(0.020) ~ 0.004 (linha cheia), inferior ao yield da viz-
inhanga solar, y ~ 0.7Z5 ~ 0.014, se usarmos o yield canoénico (capitulo 8).
Esta diferenga pode ser atribuida a variagoes na IMF, a perda de material
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enriquecido nos ventos galacticos, ou a uma variacao dos yields com a metali-
cidade. Valores semelhantes do yield das Nuvens de Magalhaes foram também
obtidos para outras galdxias irregulares. Para os elementos primérios, deve-
mos esperar que Z;/Z; ~ constante, o que é confirmado por exemplo pelas
observagoes das razoes S/O x O/H e Ar/O x O/H em regioes HII galdcticas
e extragaldcticas, resultado semelhante ao observado em nossa Galaxia, como
vimos na figura 8.11.

Para os elementos secundédrios, ou parcialmente secunddrios, como o N, o
yield é aproximadamente proporcional a abundéancia do progenitor primario,
no caso C ou O, pois Zsee/Zpri X Zpri, 0 que pode ser confirmado na por
exemplo pela relagdo N/O x O/H em regices HII galdcticas e extragaldcticas.

Diversos modelos mais detalhados para as Nuvens de Magalhaes e outras
galdxias irregulares existem na literatura, como pode ser visto na bibliografia
anexa. Estes modelos incluem caracteristicas como presenca de bursts, analise
das cores fotométricas, etc., e sugerem que a formacao estelar ocorre através
de bursts de curta duracao, mas intensos, que dao origem a episédios de ventos
galdcticos, em que atuam basicamente as supernovas de tipo II. Os modelos
sao caracterizados por (i) uma zona com mistura instantanea de gas, relaxando
aIRA, (ii) cdlculo detalhado da evolucao temporal das abundancias de H, He,
C, N, O, e Fe, (iii) ocorréncia de 1 a 15 bursts, com duracao de 20 a 100 Mano,
com eficiéncia de formacao estelar de 10 a 50 Gano~!, (iv) IMF de Salpeter,
e (v) ventos galdcticos, movidos por supernovas, com taxas proporcionais a
SFR, podendo ser normais ou “diferenciais”, isto é, enriquecidos em metais.

Variando o nimero de bursts entre 1 e 15, a época de ocorréncia do burst,
a eficiéncia da formacao estelar, o tipo de vento, a IMF e as prescrigoes de nu-
cleossintese, pode-se ajustar o conjunto de vinculos observacionais disponivel,
em particular as relacoes He/H x O/H e N/O x O/H. Os melhores ajustes
ocorrem para os modelos com ventos diferenciais e um nimero de bursts en-
tre 7 e 10. Por exemplo, para [Zw18, considera-se a massa inicial da regiao
de formacao estelar como M; ~ 6 x 10°Ms e um burst de duracio de 10 a
50 Mano, correspondendo a uma SFR no burst atual de 0.03 Mzano~!, com
ajustes razodaveis para as abundancias.

12.6 GALAXIAS ESFEROIDAIS E ELIPTICAS

As galaxias elipticas sdo caracterizadas pela presenca de populagoes es-
telares mais antigas, s@o ricas em metais, e tém razoes [a/Fe] relativamente
altas em seus nucleos, geralmente no intervalo 0.3 > [Mg/Fe] > 0.05. Sua
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escala de tempo de formacao deve ser curta, tipicamente menor ou da ordem
de 0.5 Gano, o que pode ocorrer em um colapso monolitico ou em um pro-
cesso de merging de blocos de gas, onde a formacao estelar é interrompida
apds ocorrer um vento galactico. Modelos baseados nestes cendrios predizem
que sistemas menos massivos (~ 1019 M) tém uma duracdo mais longa da
formagao estelar que os mais massivos (~ 10'3 M) (downsizing), ou seja, nos
sistemas menos massivos a intensidade da formacao estelar ¢ menor, mas sua
duragao é mais longa. Isto significa que a eficiéncia da formagao estelar au-
menta com a massa, mas a escala de tempo para que os blocos de gas sejam
fundidos para a formacao da galdxia diminui para massas mais altas. Os mo-
delos predizem entao que a razao [«/Fe] deve aumentar para as galdxias mais
massivas, que tém uma formacao estelar de menor duracao, o que de fato é
observado. Nesse aspecto, esses modelos contradizem os modelos hierarquicos
classicos, para os quais as galdxias mais massivas teriam uma formacao estelar
mais estendida que as menos massivas, de modo que a razao [«/Fe] deveria
decrescer com o aumento da massa, o que nao € observado. Recapitulando, no
cenario hierdrquico admite-se que os barions se aglomeram hierarquicamente,
formando primeiro as galdxias menores que, em sucessivos processos de merg-
ing, formariam as galdxias mais massivas. No cenario chamado monolitico,
admite-se que as galdxias desde o inicio passaram a formar estrelas segundo
diferentes taxas de formacao estelar. Nesse caso, objetos como os esferdides
tiveram uma formacao estelar intensa, consumindo a maior parte do gas, de
modo que contém essencialmente estrelas velhas, enquanto que as galaxias es-
pirais e irregulares tiveram (e tém) uma formagao estelar mais lenta, contendo
objetos mais jovens, além dos mais velhos.

As galédxias elipticas podem ser classificadas de varias maneiras, mas as
mais importantes s@o as elipticas normais (gigantes, gE, ou compactas, cE),
as elipticas anas (dE), as galdxias c¢D, encontradas nos nicleos de aglomerados
densos, e as esferoidais (dSph).

Vamos considerar brevemente a evolugao quimica de galdxias elipticas,
analisando inicialmente as galdzias esferoidais anas do Grupo Local e, em
seguida, as galdzias elipticas gigantes mais distantes.

GALAXIAS ESFEROIDAIS ANAS

Trabalhos recentes tém procurado aplicar as prescrigoes de nucleossintese da
Via Lactea as galdxias esferoidais anas do Grupo Local (dSph, figura 12.8).
Os padroes observados das relagoes [a/H] x [Fe/H] sao geralmente diferentes
dos observados na Galédxia, e tém sido interpretados como indicativos de uma
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formacao estelar menos eficiente do que na vizinhanga solar, além da pre-
senga de ejegoes galdcticas (galactic outflows) intensas nestes sistemas. Estes
resultados sao interessantes, pois as galaxias dSph, assim como as galdxias ir-
regulares anas (dIrr) do Grupo Local sao candidatos naturais a fontes do infall
necessario para entender a evolucao quimica da Galaxia. Além disso, modelos
cosmoldgicos em um cenario ACDM prevéem que sistemas esferoidais anaos,
com massas da ordem de 107 M, sdo os primeiros objetos a formar estrelas,
em uma escala de tempo curta, da ordem de 1 a 2 Ganos, ou menor. Portanto,
diferencas importantes entre a evolugao quimica destes sistemas com relacao a
Via Léctea colocam dificuldades para a aceitacao deste cendrio. Este proble-
ma pode ser parcialmente contornado considerando duas componentes para o
halo galactico, a mais externa das quais teria sido formada pelo acréscimo de
sistemas como as dSph.

Figura 12.8 - Galédxia esferoidal and em Fornax.

Uma comparagao da relagao [a/Fe] x [Fe/H| para as dSph mostra que
esses sistemas tém metalicidades baixas, [Fe/H] < —1.5 e apresentam um
plateau menor do que na Galdxia. Isto pode ser interpretado admitindo que
a formacao estelar é menos eficiente do que na vizinhanca solar, de modo
que a maior parte do Fe produzido pelas supernovas tipo Ia ocorre quando
o gés ainda é muito pobre em metais, [Fe/H] < —1.0. Em contrapartida,
na vizinhanca solar a formacao estelar é muito eficiente, a contribuicao das
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supernovas tipo II faz com que a razao [O/Fe] permaneca maior que a solar
até a metalicidade alcancar o valor solar.

Modelos para as dSph do Grupo Local estdao disponiveis na literatura,
como indicado na bibliografia anexa. Estes modelos ajustam bem as relagoes
[a/Fe] x [Fe/H] observadas, em particular com um plateau mais curto e um
declinio mais acentuado da razao [O/Fe] para metalicidades mais altas. Esses
modelos sao baseados em sistemas com uma longa época de formacao estelar
(8 Ganos) e baixa eficiéncia, cerca de 1-10% da taxa de formacao estelar por
unidade de massa da Galaxia. Uma componente importante desses modelos
sao ventos galacticos intensos, que aumentam a perda de gds pelos sistemas,
além da formacao estelar.

GALAXIAS ELIPTICAS GIGANTES

Para as galdxias elipticas gigantes (figura 12.9), a composigao quimica é tradi-
cionalmente estudada a partir de cores integradas e espectros. Estas galdxias
tém pouco gas e nao apresentam regioes HII, como ocorre com as espirais
e irregulares, e suas estrelas nao podem em geral ser resolvidas para obter
abundéancias fotosféricas individuais. A anélise da composi¢ao quimica destes
objetos pode ser feita pela sintese evolutiva ou empirica, a partir dos diagra-
mas cor-magnitude.

Figura 12.9 - NGC 1316, galédxia eliptica gigante.
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Os procedimentos de sintese evolutiva usam indicadores de metalicidade
como os indices Mgy e (Fe), e sugerem que as elipticas tém metalicidades
tipicamente solares e idades elevadas. Em particular, a razao [Mg/Fe] na
regiao central das elipticas é superior a solar, aumentando com a luminosi-
dade e sugerindo que a nucleossintese nestes objetos é caracteristica de estrela
massivas, de modo que a escala de tempo de formacao destes objetos é curta,
te < 3x10% ano. Também para estes objetos a metalicidade tende a aumentar
com a luminosidade da galéxia.

As galédxias elipticas apresentam gradientes de metalicidade, assim como
as galadxias espirais, medidos por exemplo pela variacao radial dos indices de
metalicidade. Referéncias para estas galaxias e sua relacao com os modelos
de evolucao quimica podem ser encontradas na bibliografia.

Note-se que no cenario monolitico as galdxias elipticas teriam se formado
em altos redshifts em razao de um colapso rapido de uma nuvem de gas,
enquanto que no cendario hierarquico essas galaxias teriam se formado em
redshifts mais baixos. A baixa quantidade de géds nas galaxias elipticas suporta
a idéia de que a formacao estelar cessou ha varios Ganos, o que é admitido
na maior parte dos modelos. Entretanto, dados recentes (GALEX, Galazy
Evolution Ezplorer, Herschel) mostram evidéncias de uma formagao estelar
recente, embora de baixa intensidade, o que suporta o cendrio hierarquico, ao
menos parcialmente.

Modelos propostos para a evolucao quimica e das propriedades fotomé-
tricas das galdxias elipticas, sao em geral modelos de colapso dissipativo, em
que uma esfera homogénea de gds primordial sofre colapso com a ocorréncia
simultanea de formacao estelar que decresce rapidamente com o tempo. As
estrelas formadas tém metalicidades variaveis, desde objetos muito pobres em
metais até objetos com abundancias algumas vezes superiores a abundancia
solar. A formacao estelar continua diminui quando a energia do meio interes-
telar se aproxima da energia de ligacao do gés, pela agao dos ventos estelares
e explosoes de supernovas. O gds residual é entao varrido por um vento
galactico, levando as baixas quantidades de gas observadas nestes objetos.

Modelos envolvendo processos de merging sao também muito populares,
e as galdxias resultantes dependem basicamente da morfologia das galdxias
progenitoras e da geometria envolvida. Essas galaxias apresentam geralmente
uma certa regularidade em seus perfis de brilho em funcao da luminosidade
(lei de Sersic), além de hospedarem um buraco negro supermassivo em seu
centro. Entretanto, trabalhos recentes sobre as galdxias elipticas do Aglome-
rado de Virgo sugerem a existéncia de familias distintas de acordo com sua
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luminosidade, o que implica um afastamento da lei de Sersic. Em particular, a
familia de galdxias com ntcleos mais luminosos e rotacao lenta inclui estrelas
muito velhas formadas em escalas de tempo curtas, enquanto que as galaxias
com luminosidade mais baixa na regiao central e em rotacao mais rapida
apresentam uma populacao estelar mais jovem.

12.7 MATERIA ESCURA

Em um dado sistema astronémico (vizinhanga solar, galdxias, aglomera-
dos), ha em principio uma diferenca entre a massa total que pode ser detectada
gravitacionalmente M e a massa observada a partir da radiacao, ou massa
luminosa Mp: My — My = Mg, que é a matéria “escura” (dark matter.
No sistema solar nao ha atualmente evidéncias de matéria escura em grande
quantidade. Mas j& houve: a previsao da existéncia (confirmada) de Netuno,
a partir de perturbagoes na 6rbita de Urano, e a existéncia (nao confirmada)
de Vulcano, interno a orbita de Mercurio, devido a precessao andémala do
perihélio de Mercurio.

Na wvizinhang¢a solar pode haver muitas anas marrons (brown dwarfs), com
massas M ~ 0.08M,. Nestes objetos nao ocorre a fusao do H, e os elétrons se
degeneram antes da temperatura e densidade alcancarem valores suficientes.
A luminosidade das anas marrons vem da contracao gravitacional, sendo baixa
e indetectavel.

As anas marrons sdo exemplos de matéria escura barionica. A funcao
de distribuicao destes objetos nao é bem conhecida, ji que as incertezas na
detecao de estrelas de baixas massas (e luminosidades) sao elevadas. Entre-
tanto, acredita-se que estes objetos sé poderiam conter uma pequena fracao
da massa da vizinhanca solar.

Na Galdzia, uma curva de rotacao kepleriana com Ry = 8.5 kpc e Vj =
220 km/s na posicio do Sol produz Mg ~ RoVEZ/2G ~ 5 x 101 Mg. Re-
sultados recentes indicam uma estabilizagao ou mesmo um aumento na curva
de rotacao com a distancia ao centro galatico, o que levaria a massas superi-
ores a massa luminosa observada, como visto na figura 12.10, obtida a partir
de nebulosas planetédrias (Maciel e Lago 2005). Curvas de rotagdo como a
desta figura podem ser explicadas por um modelo com 3 componentes: uma
componente esferoidal, responsavel pelo pico observado para R < 2kpc, uma
componente disco, dominante na regiao 2 < R(kpc) < 15, e uma componente
“coronal”, que corresponde a matéria escura barionica, localizada essencial-
mente a grandes distancias galactocéntricas, tipicamente R > 20 kpc.
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Figura 12.10 - Curva de rotacio para a Galdxia obtida a partir de nebulosas planetédrias (pontos)

em comparagdo com uma curva obtida para regides HII (linha tracejada).

Estimativas da massa total, incluindo a matéria escura, sao incertas, mas
podem alcancar valores significativamente mais altos que a massa interna a
R ~ 20kpc, que é da ordem de 2 x 10'* M. Em outras galdxias, anélises das
curvas de rotacao produzem diretamente estimativas das massas totais. Por
exemplo, para NGC 3198 estima-se que as estrelas e outras massas luminosas
constituem menos que 10% da massa total. A razao massa-luz neste caso é da
ordem de M/L ~ 40, muito superior ao valor da vizinhanca solar, M /L ~ 2.
Isto é interpretado como evidéncia de matéria escura. Algo semelhante ocorre
para os aglomerados de galdxias, como o aglomerado de Coma, cuja massa
dinAmica é de M ~ 8 x 10'* Mg em r ~ 1.3 Mpc. A razao massa-luz é
M/L ~ 300, muito superior ao valor médio para as estrelas.

12.8 EVOLUCAO QUIMICA COSMICA

O principal modelo atualmente aceito para a formacao de galdxias no
Universo é o ACDM (A cold dark matter), em que um universo plano contém
cerca de 75% de energia escura, 21% de matéria escura fria e apenas 4% de
matéria barionica, que é o material que constitui as estrelas, galaxias, e nds
mesmos. As estruturas observadas foram formadas a partir de perturbacoes
de densidade, seguidas por processos de instabilidade gravitacional e poste-
rior resfriamento, dando origem a um gs protogalédctico circundado por matria
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escura. Este processo leva a formacao e evolucao estelar, podendo ser carac-
terizado por uma evolucao dindmica e uma evolucao quimica.

No cenario cosmoldgico padrao flutuagoes de densidade primordiais cres-
ceram por instabilidade gravitacional por meio de matéria escura em um pro-
cesso hierarquico formando galaxias menos massivas, as quais produzem sis-
temas mais massivos por meio de processos de merging.

Estrelas com baixas metalicidades e longos tempos de vida tém sido in-
tensamente estudadas na Galdxia e em galdxias anas préximas, e sdo parti-
cularmente importantes pelas informagcoes sobre a evolucdao quimica durante
a formacao das estruturas, o que é conhecido como arqueologia galactica
(capitulo 11), pois estas estrelas sao como fésseis vivos testemunhas do en-
riquecimento quimico nas fases iniciais da formacao das galaxias.

Nos tltimos anos o estudo da evolugao quimica cosmica desenvolveu-se de
maneira consideravel em uma perspectiva mais ampla, que inclui a variacao
da metalicidade e da taxa de formacao estelar com o tempo césmico (ver
por exemplo Somerville e Davé 2015, Madau e Dickinson 2014 e as demais
referéncias incluidas). Os novos modelos foram beneficiados por observagoes
recentes de surtos de raios gama (GRB, de gamma ray bursts, cf. Berger
et al. 2014). Estes sao fontes brilhantes, emitindo em até alguns minutos
radiagdo equivalente & emitida pelo Sol em toda sua vida, e cuja origem esté
associada ao colapso final de estrelas massivas, ou & coalescéncia de objetos
compactos. Compreendem um intervalo de redshifts, 8 > z > 1, de modo
que podem contribuir para o estudo da evolucao quimica césmica desde o
universo local até as épocas mais remotas. Basicamente, podem ser estudadas
linhas de absorcao caracteristicas de um géas neutro em galdxias mais distantes
(z > 2) e linhas de emissao de gas ionizado em objetos mais préximos (z < 1).
O primeiro método indica densidades de coluna de H da ordem de Ny ~
10%! — 10%% cm ™2, e metalicidades decrescentes com o aumento do redshift.
Por exemplo, a metalicidade Z/Z, varia de aproximadamente Z/Z ~ 1 para
z~0a Z/Zs; ~0.01 para z ~ 4, embora com uma alta dispersao. Uma vez
que os GRB estao associados com as estrelas massivas, podem ser utilizados
para estimativas da taxa de formagao estelar césmica. Supondo que taxa de
ocorréncia dos GRB seja proporcional a taxa de formacao estelar, sao obtidos
resultados como os mostrados na figura 12.11.

O estudo da histéria da taxa de formacao estelar césmica tem sido bene-
ficiado por surveys de imageamento em comprimentos de onda multiplos, por
exemplo com os telescépios espaciais HST e Spitzer, além de telescopios da
classe de 8 metros no solo e novos espectréografos. Com esses equipamentos
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forarm observadas galaxias com redshifts até cerca de z ~ 8. Os dados sao
de diferentes fontes, estendendo-se até z ~ 8, incluindo surtos de raios gama,
regides com emissao Lyman-a (LAE), e galaxias Lyman-break (LGB).
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Figura 12.11 - Variagao da taxa de formagao estelar com o desvio para o vermelho.

Pode-se ver que a taxa de formacao estelar foi mais intensa no passado,
pelo menos até cerca de z ~ 4. Na interface da evolucao quimica das galaxias
e a Cosmologia Observacional, observacoes recentes do Hubble Space Telescope
(HST) oferecem a oportunidade de explorar o efeito da absorgao intergaldctica
com o objetivo de determinar a distribuicao das galaxias segundo o redshift.

Esses resultados mostram que a taxa de formagao estelar teve um pico
em aproximadamente 3.5 Ganos apos o Big Bang, com redshift z ~ 1.9. Em
seguida, a taxa decresceu com uma escala de tempo da ordem de 3.9 Ganos.
Pode-se inferir que cerca de metade da massa estelar observada hoje foi for-
mada em z < 1.3.

Modelos recentes usando sintese de populacoes levam a determinacao da
histéria da formacao estelar no universo, mostrando que a SFR aumenta no
intervalo 0 < z < 1.2, com um decréscimo posterior acentuado para z > 3,
em bom acordo com os resultados da figura 12.6.

A figura 12.12 mostra a variagao da densidade de massa estelar com o
desvio para o vermelho, onde a linha sélida representa resultados de um mo-
delo obtido a partir da integracdo da taxa instantanea de formagao estelar.
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As medidas da densidade de massa estelar so baseadas essencialmente nos
levantamentos SDSS (Sloan Digital Sky Survey) e fotometria obtida com o

satelite Spitzer.
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Figura 12.12 - Variagao da densidade do universo com o desvio para o vermelho.
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Figura 12.13 - Variacao da metalicidade média com o desvio para o vermelho. O eixo horizontal

superior mostra a idade aproximada do Universo.
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A figura 12.13 mostra a metalicidade média do Universo em unidades
solares em funcao do desvio para o vermelho, sendo a linha sélida a massa de
elementos pesados produzida por barion césmico obtida a partir de um mo-
delo tedrico. Esses resultados tém um bom acordo com dados observacionais,
por exemplo considerando a metalicidade estelar média no Universo préximo
obtida com o SDSS, ou abundancias médias de Fe nas regioes centrais de
aglomerados de galdxias.
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