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RESUMO

Nesta trabalho, apresentamos. de ferma breve, es fundamentos da evoluqio quimica

da Galaxia, fazemos uma revisio do problerna das anis G, na qual analisamos uma grande

parte dos modelos propostos para explicar 0 problem, e finalmente, propoxnos um modelo

para a evolugio quimica da vizinhanqa solar, no qual considerarnos a existéncia de trés

famflias de ebjetos galécticos, conforme o seu estado de cendesnsagio: estrelas, refuges

e gas. Neste modelo, estrelas sic definidas come todo ebjeto, com massa maior on igual

a massa minim neeesséria para a ignigio do hidregénie, e que ira dar origern a. ma
trajetéria no diagrama HR 5. esquerda do limite de Hayashi; es refuges incluem as re-

manescentes (objetos oompactos resultantes da morte estelar) e es residues (objetos cuja

massa niio é grande e suficiente para queirnar hidrogénio); gas é definido come toda a '

massa que pode se condensar para format estrelas e/ou residues. $013 a aproximagiio de

perda de ma sfibita, desenvolvemos equagées para a evolugfio dc massa de cada famflia

e estudamos a distribuiqio de metalicidade predita per este modele, adotando diversas

eondiqiies initials, sob a apreudmagio de reciclagem instantanea. Em especial, investiga-

mos e papal dos eemetas eemo servedouros de metals (Tinsley 8; Cameron 1974). Os

resultados mostram que o lento enriquecimento do meio interestelar pode ser razoalvelc

mente explieade e indicam a impertincia de se eensiderar es refuges na seluqie para 0

problems das anis G.

Palavras chave: Galzixia: evolugio; cometas.
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' ABSTRACT

In this monograph we present, in short, the foundations of galactic chemical evolution;

a review of the'G dwarf problem, in which we discuss the majority of the models proposed

to explain the problem; and finally we propose a model for the chemical evolution of the

solar neighborhood which takes into account three families of galactic objects according
’ to their condensation states: stars, refuses and gas. In‘ this framework, stars are defined

‘ as every condensed object with mass greater than or'e'qual to the minimum mass which

ignites hydrogen and which 'will'give rise to .n‘ ev'olutibnary track on the HR diagram
' ' ' to the left of Hayashi’s limit; refuses include the remnants, whidi are compact objects

' resulting from stellar deaths, and the residues, which: have masses not large enough to

ignite hydrogen; gas is defined as the mass which can be condensed to form stars and/or
residues. Considering the sudden mass loss approximation, we have developed equations

for the mass evolution of each family. In the instantaneous recycling app'i‘mcimation, we
have studied the metallicity distribution predicted by this model, adopting: several initial
conditions. Partimlarly, the role of comets as metal sinks (Tinsley 8; Cameron 1974) is

investigated. The results show that the slow enrichment rate of the interstellar medium

can be explained fairly well, and they also indicate the importance of comets in the solution

for the G dwarf problem.

Key—words: Galaxy: evolution; comets.
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RESUMAJO‘

En tiu monografio ni pmentas, resume, la fundamentojn de la kemia evoluado de la

Galaksio; kaj revizion pri la problemode la nanosteloj G, en kin ni pritraktas grandam

nombron de modeloj proponitajpor ekspliki la problemon. Laste, ni prezentas modelon

por la kemia evoluado de In. sum. najbarajo, en kin ni konsideras la. eston dc tri grupoj

do galakaiaj objektoj, laii sia stato de kondenso: la steloj, la refugo kaj la gaso. En

tin formalism, steloj estas idifinitaj kiel éiuj objektoj, kies masoj estas pli grandaj at‘i

,_ egalaj al la. minimums. access. maso por la bruligo de la hidmgeno, kaj kiu estigos trojek-

torion en la diagramo HR moldekstne de la limito de Hayashi; refugoj entenas restajojn

(kompaktaj ob jektoj rezultaotaj el stelaj mortoj) kaj reziduojn (objektoj kies masoj estas

nesufiée grandaj por la bruligo de la hidrogeno); gaso estas difinita kiel éiu maso kiu povas

kondensigi por naski stelojn knj/aii reziduojn. Konsiderante la proksinmmon de subita

perdo de maso, ni ekmiigas la variation de maso de éiu grupo. Je 1a proksimumo de tuja

reguigo, pet-e de kelhj komencaj kondiéoj, ni studas la distribuon de stelaj metalkvantoj

antafidiritan de tiu modelo. Speciale, ni ekzamenas 1a rolon de kometoj kiel konsumejoj dc

peuj elementoj (Tinaley 8: Cameron 1974). La rezultoj mantras kc la malrapida riéigado

de la interstela. medic paves esti bone komprenigita, kaj ili anlm‘i mantras la. gravocon do

In. kometoj en la solvo de la problo-o de la nanosteloj G.

F‘akvortoj: Galaksio: evoluado; kometoj.

1 0 pro-onto am on“ ooctito on Esp-unto. A unto bi notivodo polo implicidulc, logic. 0 mum-do

do Esperanto come “no capo: do moment: t niio dos povoo do undo. De confomldulo com o resolute

IC/DR/no do Confotondo Gan! do UNESCO. toolindo cm 10 do dmmbro do 1954. on Molhvidh, qt. opoin

omdoflopotutoudfiadqoduogtoccmm
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INTRODUCKO

Até bexn poueo tempo. qusse todos os objetos oelestes que podium ser snalissdos

pelos instrumentos astronémicos localizavun—se no. Gsléxis. 0 grands svango tecnolégioo

das filtimas decades permitiu que se estudasse objecos a distincias cada vez maiores, ‘

tormdo possivel a répida. expansio do conhecimento some do Universo. Ainda. assim,

a maior parte dos dados observncionais, dos quais dispomos. referem-se Ta nossa gala'xia,

predominantemente, a. uma pequena regiio nos arredores do Sol, chamads de vizinhanga.

solar. 0 conjunto desses dados permite-nos construir um quadro relativamente consistente

a respeito da estrutura. stual e da. evolugio da Galéxis.

A evolugio da Galéxia. tém inicio no instante em que a nuvem pré-gala’ctica. entrs em

colapso. O estudo da evolugio galéctica costume ser dividido em descriqées da evoluqio

quimica, dinimics e fotométrica, para permitir simplicidsde no estsbelecimento de su-

posigées teéricss.

Vérioa argumentos teérioos levsm a supor que a oomposigio quimica. das nuvens proto-

gslécticas consistiam spracimadamente 77% de hidrogénio e 23% de hélio. Os dermis
elementos quimioos {cram gradualmente sendo produzidos por reaqées nucleares em es-

trelas e supernova. Portanto, durante sun Vida, s Galéxis vem sendo psulatinamente

enriquecids em outros elementos quimicos. A teoris de evolugio quimics visa. justamente

interpreter os dados relatives 5, variaqfio das abundéncias quimicas na. Galéxis. Neste

upecto, a teoria de evoluqio quimics torna-se urns importante ferramenta auxiliar para

o estudo de diversos processos fisicos, que ocorrem em escals. galéctica, deoorrentes em

guide parte d3 evolugio dinimics. deste sisterna, e que podem influenciar a evolugio das

sbundincias qm’miess.

Estetrsbalhomnlissdimsos topioosdsevolmioquimicndaGm ooménfase
especial para. distribuigio de metalicidsde no vizinhanga solar.

O trabalho esté dividido em oito capitulos, distribm’dos em trés partes. A primeira.

pute oontéln 0s fundamentos do. evolugio quimica galécticn. Na segunda parte, tratamos

detalhadamente ds distribuigio dc metalicidade no. vizinhangs solar, o que den origem no

problemsdassnisG.Nstaceirapnrte,investigs-seopspeldosobjetosnicestelaresms
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quais denominamos refuges, na evolugio quimica da vizinhanqa solar.

Os trés primeiros capitulos tratam muito brevemente da evoluqéo 3.1mm, da for-
magio e da evoluqio estelar e da nucleossintese. Nossa intengio foi a de fornecer os

elementos mfnimos necessarios que pudessem situar o leitor n50 especializado ou iniciante.

Para aqueles que ja possuam oonhocimentos nestas areas, recomcnda-se que a leitura seja

iniciada a partir da capitulo 4.

A0 nos referirmos a um determinado elemento quimico, utilizamos o seu nome por ex-

tenso, a. menos de deflniqées explicitas. Quando nos referirmos a um determinado isétopo

(por exemplo, no capitulo 3, que trata do. nucleossintese), seguimos a notaqao usual re-

oomendada pels International Union for Pure and Applied Chemistry (IUPAC). Ex.: 0

ehmento hidrogénio; o isétopo 13C.

As unidades nio pertencentes no sistema internacional utilizadas sin a masss. solar

(M0 = 1,99 x 101°Kg), o parsec (pc = 3,086 x 10mm), 6 sens submultiplos, e o gigs-mo
(Gano = 10° anos). Como é usual, a abundéncia de um elemento genérico X é designada

por [X/ H] = log(X/H) - log(X/H)G,, que indica o logaritmo da razio entre a abundfincia
relativa no hidrogénio, por massa, do elemento X, as estrela e no 501.

Utilizaremos em divans ocasiées os termos estrelas de baixa massa, estrelas de massa

intermediaria e estrelas dc grands massa. Estes termos niio possuem definiqées rigorous,

variando de autor para auto:- e, mesmo, dos objetivos a serem alcancados. Aqui, no

utilizarmos estes termos, estaremos nos referindo, exceto note. em oontrério, a estrelas com

massas M ,3 1M@ (de baixa massa), estrelas com massas 1M0 ,5 M ,5 6M@ (dc massa

intermediéria) e estrelas com masses M Z, 6M0 (de grands massa).

Para finalizes, oabe a nota de que, no jargfio utilizado evolugio quimica, o termo

metais designs. 0 conjunto de todos os clementos quimicos com mimero de massa A > 4, e

1150 apenas os elementos chamados de metals pela Quimica. Assim, define-so metalicidade

001110 a porosntagem de metals presents: em uma dado regiio ou objeto.
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CAPI'TULO 1

BREVE HISTORIA DA EVOLUcAo GALACTICA

O mecanismo de for-magic galéctim n50 esté. ainda bem compreendido. Em geral,

é aceita. a idéia de que as 39.1d se formam por condensagio da matéria que uma vez

esteve distribm'da mais ou menos uniformemente no Universo (Larson 1990). logo apés 0

Big Bang. A gravidnde desempenhou, com certeza, um papel fundamental na formaqio

destas estruturas.

Hé duas teorias para a. formagio das galéxias: uma considers. que o 36.3 primordial

inicialmente colapsa em grands nuvens, as protogaléxias, e depois tern inicio a for-magic

estelar; it outta assume que estrelas podem se formar antes do colapso das protogaléxias.

Ainda nio esté. clam qua] delas é a male oorretn. f

As gala'xias dividem-se em diversos tipos morfolégicos. Uma primeira classificaqéo foi

introduzida por Hubble e constitui a. seqfiéncia de Hubble dc tipos morfolégicos, mostrada.

us. figure 1.1. Outros sistemas de classificagio foram desenvolvidos mas, em linhas genie,

o sistema. de Hubble ainda se mantém e poucas 350 as gala’xias que n50 podem ser clas-

sificadas por eete sistema. A seqiiéncia de Hubble, que foi constrm'da a partir de curac-

teristicas morfolégicas, esté também profundamente relacionada com certas caracteristicas

fisicas das galéxias. Em particular, hé uma relagio entre os tipos e as populaqées este-

lares predominantes. As galéxias classificadas entre os primeiros tipos morfolégicos da.

eeqiiéncia. possuem em geral uma. populagio estelar velha, enquanto aquelas classificadas

entre os ultimos tipos da seqiiéncia, experimentam em geral uma. vigorosa formagio es-

telnr e poesuem umn populagio de estrelas predominantexnente jovens. Esta e outras

correlagées, entre os tipos morfolégieos das galéxias e suas camcteristicas fisicas, indicam

coma ac processou a for-magic dates sisternas. As formas das galéadas parece estar rela-
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Fig.1.1 - Seqiéncit dc Hubble de tipon morfoldflcoa. AI gdfixi: Iio divididu em tn?! grandee grapes:
u eflpticu, .- «pini- e an irregular... A; eupticu 0 «pink sin tmbém snbdivididu cu: “helmet.

cionadasiseacalaadetanpopanaformaqioestelnrepmocolapsodissipativo danuvem

protogaléctica (Sandage 1986; Ferrini 8.: Galli 1988). Por exemplo, em galéxias elipticas,

a escala de tempo para a. formagfio estelar foi muito menor que a escaJa de tempo para

I o colapso dissipative. 0 53's foi rapidamente consumido na fox-magic de estrelas e amal-

mente estaria praticamente esgotado. Isto explica a falta. de gés e de estrelas jovens nestes

sistemas. Por outro lado, nas galéxias espirais, a. weala de tempo para a. formaqéo de

estrelas no disco 6 major do que aquela para o colapso dissipative, para a fox-magic do

disco. As eatrelas que se formatam durante o oolapso distribuem-se num halo galéctioo,

o componente esfetoidal das gnléxias espirais e, em muitos aspectos, semelhante a. tuna

gnléxia eh’ptica . Entretmto, o 363 n50 é rapidamente consumido e scuba por se acumular

no plano galéctico formando 0 disco, no qual a formagio de estrelas prosaegue. Isto explica

igualmente porque as galéxias eapirais possuem oonsideréveis quantidades de 363 e uma

panda populagio estelu jam.

Um das principais We” do seqiiéncia dc Hubble é a. divisio dos sistmnas
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galécticos em dois grupos morfolégicos: as galéxias elipticas e as espirais. As elipticas

sic sistemas elipseidais. suportades quase inteiramente per movimentos randéxnicos. e as

apirais poasuern discos chatos suportados pela. retacéo. Parece. portante. existir dois

processes distintes de formacie galéctica: um vielento. que gem movimentos randémicos;

e outro mais ordenado, que gera discos delgades com alta rotacéo (Larson 1990).

0 componente esfereidal da. nossa Galéxia. é censiderado um sistema axialmente

simétrico, que costume. ser dividido em trés subcempenentes: o nticlee (que se estende

até 3 pc a. partir do centre), 0 bojo (que se estende entre 3 pc e 3 kpc) e 0 halo (que pode

ac estender até 30 kpc ou mais). Estes partes possucm diferentes gratis de achatamento

entre si (bem come propriedades fisicas e quimicas caracten’sticas). 0 components.- esfe-

midal (que tem uma taxa de rotagie lenta. ae redor do centre galéctico) contém muitas

estrelas, com mementos angulares baixos, que se movem em orbitas de alto. excentricidade.

Ainda, a distribuigie das velocidades residuais destas estrelas é caracterizada per nma

grander dispersée.

No disco, ae contrério, 0 353 1160 pode mover-3e em orbitas de alta excentricidade

devido is colisees entre as nuvens interestelares. Assim, 0 gas é confinade em orbitas

quase perfeitamente circulams. 0 disco também é caracterizado per um estado de rotagée

diferencial, i.e., as partes main internas possuem uma tax». de rotacae mais répida que as

partes externas.

Este quadro levou Eggen et a1. (1962) a. imaginar um modelo no qual e colapso de tuna

mvem protogaléctica levaria a formagfio de um componente esferoidal e de um disco, ge-

rado pelo actimulo de 563 1150 convertido em estrelas, durante o colapso, no plano galéctico.

Para 0 case do disco, este modelo parece ser muito satisfatérie. Entretanto, a formacée do

disco nio necessariamente teria. cessado a época atual, jé que uma. protogaléxia provavel-

mente estaria embebida. num ténue envoltérie de 358 primordial, que pederia continua:

colapsande lentamente. Isto daria. origem a. um infall (queda) dc gas no disco (vide segie

6.3 para. o efeite deste infall na evolucio quimica). Entretanto, para que o modelo fesse

cupaz dc reproduzir es movimentos randémicos do compenente esferoidal, Essen et a1.

(1962) postularam um ra'pido colapm, com duragie n50 maior que 0,2 Genes.

Um modelo Innis realista. para. a for-magic do components esferoidal foi desenvolvido
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par Larson (1969). Neste modclo, o componente esfemidal é formndo antes do disco

por agregaqio de protogaléxias constitm'das de pequenas nuvens com grandee movimentos

randémicos. A coliséo destas nuvens dissipa energia e conduz ao colapso; 0 material que

n50 é convertido em estrelss deposits-3e no plsno dando origem no disco.

Existe ainda um outro modelo para a formaqéo de componentes esferoidais, que foi su-

gerido por Toomre (1977), no qua] a fuséo de galéxias espirais pequenas pode gerar galzixias

maiores devido 5. fricgio dinémica durante o encontro das gallixias menores. A violéncia

do encontro destroi qualquer disco pré-existente e gera os grandes movimentos randémicos

observados nas gala’xias elipticas e nos componentw esferoidais.

Uma. descrigéo atuslizada. deste topico pode ser encontrada em Larson (1990).
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CAPI’TULO 2

FORMAcAo E EVOLUCKO ESTELAR

2-A- W

2.A.a) A protoestrela

O proceaao de condensagéo de uma. nuvem de 358 que leva. it fox-magic de estrelas é

ativado pela autogravidade. Virios outros processos fisicos geram forgas contrérias, no

sentido de impedir o colapso. A tendéncia. natural é haver um certo equih'brio entre a forga

do gravidade, que tende a. colapsar a. nuvem, e a. presséo interna da prépria. nuvem. Em

geral, a gravidade dominaré, se a. densidade da nuvem exceder um valor critico, que na vizi-

nhanga solar é a: 2-3 étomos/cms. Conforme a nuvem se condensa. ela iré fiagmentando-se

an pin-tee menores, que irio d3: origem is protoestrelas, objetos que posstégm inicialmente

rains muito grandes e baixas temperaturas. A fonte de energia. das pictoestrelas é a.

oonversio de energia potencial gravitacional em energia térmica. Como inicialmente a

protoestrela é quase que totalmente transparente é radiagéo, sun luminoddade aumenta

mpidamente, embora a temperatura permaneqa muito baixa. (~  10 a 20 K).  Num dado

instante, a protoestrela torna—se totalmente convectiva. Nesta fuse, a protoestrela, no

diagrama HR, cruza o limite de Hayashi, e comeqa a. traqar uma trajetéria que a lemo'. £1

aeqiiéncia principal.

Embora a protoestrela seja oonvectiva, com o aumento da. telnperatura surge um
nficleo radiativo que cresce gradualmente. Quando a temperatura atinge um determinado

valor critioo, inidam—se no nficleo as reagéa dc fusio do hidrogénio. Este ponto é definido

come 0 nascimento da estrela, e corresponde a0 seu ingresao na seqiiéncia principal.

A duragio da. fase protoestelar depende da. massa que esté. colapsando. Entretanto, é

cum, secompamdaaotmnpo devidadaeatmlu(cercade2x 10" anos, paraestrelascom
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lOOMe, ate 3 x 10' anon, para esttelas com 0.551(9).

2.A.fi) A seqiiéncia principal

Quando se inicia a queima. de hidrogénio no micleo eetelar. a estrela se posiciona nn

_cha.ma.da seqiiéncia. principal de idade zero. A seqiiéncia principal de idade zero é um locus

teérico dos pontos nude 3. qneima do hidrogénio se inicia, e n50 corresponde é seqiiéncia

principal usualmente observada, em geral nos aglomerados estelares jovens. Isto se deve

is diferencas entre os intervalos de tempo necessérios para estrelas de diferentes masses

atingirem a. seqiiéncia principal, coma vimos no item 2.A.a, e 5. evoluqio dentro da prépria.

eeqiiéncia principal. ‘

Durante a fase de seqiiéncia principal. a principal fonte de energia é a queima. hidrosté—

tica. do hidrogénio. Esta queima. se processa basicamente por dois oonjuntos de reagfies

(item 3.3.3): a. cadeia. proton—proton, que predomina em estrelas de baixn massa; e o

ciclo CNO, principal responsive] pela. geragiio da energia liberada. pelas estrelas de grande

massa. E esta energia que cria uma presséo de radiacfio que se op6e 5. gravidade, e que

mantém a. eetrela aproadmadamente em equilibrio.

A fuse de seqiiéncia. principal é um periodo relativamente eetével e longo: a. estrela.

gasta aprmdmadamente 90% de sun Vida. nuta. fuse. Eventualmente, o hidrogénio do

nt'icleo eetelar é exaurido. 0 nficleo estelar fica oomposto basicamente de he’lio, resultante

d8. queima. de hidrogénio. Termina. assim a fase de aeqiiéncia principal.

2.A.7) A fuse de gigante

Quando o hidrogénio se exnure no micleo estelar, a estrela tome. a oolapsar .. A

temperatura volts. a. cresoer, até que permite a queima. do hidrogénio nas regiées vizinhas

a0 micleo. Esta. nova fonte de energia. expande o envoltério estelar, enquanto o nticleo

estelar continua a. colapsar e to: a. sun temperature. aumentada. Nesta fase, a. eetrela

apreeenta. uma. grande luminoeidade, mas um: baixa temperatura superficial. Toma-3e

ulna. gigante vermelha.

Pare estrelas com M ,5, 0,5M9, o niicleo estelar de hélio colapsa até tornar-se dege-

nerado. Qumdo isso wonteoe, a preasio de degeneresoéncia eletrénica consegue suportar

a fierce. gravitacional. This estrelu nunen itio queimar o hélio. Entretanto, mas de masses
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0 ,5  ,5 M ,S 3M9. a temperatura do nficleo estelar de hélio aumenta o bastante (devido a

formaqio dc hélio nas conchas dc queima de hidrogénio e a continuidade do processo dc

colapso) para levantar a degenerescéncia. Em muitas estrelas este processo é extremamente

tépido, e o hélio é queimado em condiqoa cxplosivas, o que é denominado flash do hélio.

Entretanto, estrelas com massas 1W 2, SMGJ passam a fase seguinte sem que o hélio tome-3e

degenerado.
0 flash do hélio provoca uma enorme reestruturagéo na estrela. A estrela passa

a possuir um micleo convective onde se procasa a queima do hélio, circundado por uma.

concha de hélio inette, e por outta, de queixna de hidrogénio. Por outro lado, esta nova fonte

de energia torna a estrela mais azul. A utrela torna-se uma gigante do ramo horizontal,

e posiciona—se, no diagrama HR, no ramo horizontal de idade zero. 0 ramo horizontal

corresponde a ma. “seqiiéncia principal” para a queima de hélio no micleo estelar.

Novamente, apés um certo tempo, 0 combustivel nuclear, no caso o hélio, se exaure. O

nficleo torna a contrair—se, enquanto o aumento da temperatura provoca a queima do hélio

na concha que circunda o nficleo. A estrela volta a expandir seu envoltorio e apresenta-se

mais avermelhada. Este periodo corresponde a chamada fase assintética. das gigantes.

Estrelas com M ,2, 3M@ eventualmente conseguem queixnar o carboho, e alguns ou-

tros elementos pesados resultantes das queimas anteriores. Entretanto, Estas queimas se

processam muito rapidamente, tal que gigantes que estio queimando estes combustiveis

em seu nficleo 1150 350 muito diferentes das demais gigantes do ramo assintétioo.

2.A.6) Fasas finais da vida mtclar

Apés a. seqiiéncia principal, as mudanqas estruturais nas estrelas econ-em em escalas

de tempo muito rapidas. Grosseiramente, os destinos finais das estrelas podem set deter-

minados essencialmente por suas massas iniciais.

Estrelas com M ,S, 0,5M0 terminam suas vidas logo apés a face dc gigante ver-

mclha. O envoltério cstelar é expelido para o meio interestclar, na forma de uma nebulosa

planetéria, e sobra uma ani branca como remanescente.

Estrelas com maiores massas passam por diversos estigios da fase de gigante antes

denim. Asdemassas0 ,5 ,$M,$3Mo terminamsuasvidascomumnficleoestelar

decarbonodegenetado. Aquelasoommassas3$M$8M®témdestinoinoertm Alguns
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autores acteditam que 0 flash associado a um mic-lea estelar degenerado dc carbono seja.

um pmcesso incontrolével, levando a tuna. explosio de supernova sem remanescente (item

2.3.fi). Aquelas com massas maiom que ~ 8M0. apés os suoessivos estégios possiveis

de queima termonuclear, também terminam como supernovas; as massas remanescentes

associadas sofrem répida. contraqio. durante a. qual ocorre a fuséo de protons e elétrons em

néutrons. Os remanescentes com masss ,3 1.4M9 (massa limite de Chandrasekhar), con-

seguem suportar o colapso mediante a prosaic de degeneresoéncia. dos néutrons, e tornam-se

estrelas de néutrons ou pulsares. A pressio de degenerescéncin dos néutrons n50 é capaz,

entretanto, de suportar o colapso dos remanescentes com masses maiores que 1, 4M@. Estes

filtimos tendem a colapsa: objetos superdensos que possuem um fortissimo compo gra-

vitacional, os buraoos negros.

2.3- '

Muitas das incertezas associadas aos célculos de produgio de elementos quimioos pro-

ve’m do conhecimento ainda. insuficiente a respeito dos progenitom de supernovas e unis

brancas (Tinsley 1975b, 1979, e referéncias aa’ contidas). Em linhas gerais, assume-so

que o destino final de uma. estrela esta'. especificsdo por sua. massa e composigfio quimica

iniciais. Entretanto, ainda existem inoertaas aoerca dos destinos das estrelas, principal-

mente dsquelas de massa intermediéria. Apresentaremos, a seguir, um cenério simplificado,

bmdo em Wilson & Matteucci (1992).

2.3.0:) Ania brancas

Estrelas de baixa. massa, que queimam com moderagio o seu oombustivel tel-monu-

clear, terminam seu periodo de Vida como unis brancas. A massa inicial da estrela, bem

001110 a sun. composiqio qm’mics, determinam em qual estigio evolutivo a estrela se toms

m mi. bronco.

Estrelas com 0,08 5 M S 0,5M9 oonvatem o hidrogénio de sen nficleo em hélio.

Suns baixas musas n50 permitem utingir temperaturas centrais necessérias a queima. do

hélio. O nficleosedegenme nestrelastamimoonmumaanibrancadehélio.

Estrelas com mass: 0,5310 < M S Milo-h onde Mflul é a ma méadma que pode

tumutmduqueacpefimwtoofluhdohélio,terminmwmomisbmcudewbono
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e oxigénio (C-O), apés a queima explosive do hélio. Apenas aquelas com A! 2 11th,

oontribuem para. a reciclagem e o enriquecimento quimico do meio interestelar por terem

tempos de Vida. menores que a idade galéctica. O valor exato de M”“1. ainda. n50 esté.

estabelecido. Modelos estelares cléssicos prevéem 1Wfluh = 2.2Mg. '

Estrelas com massa. A111...“ < M S Mm onde Mu, é a massa méxima de uma estrela

que forma uma ani. de C-O, queimam hélio em um nucleo estelar nio degenerado, mas

flormam um nficleo degenerado de C-O. Também terminam como ans; brancas (de C-O).

Segundo Wilson 8: Matteucci (1992), Mu, ~ 8M0.

Segundo Trimble (1991 ), poderiam haver também algumas anis brancas de antigenic,

neonio e magnesia, que surgiriam se algumas estrelas queimassem n50 explosivamente o

carbono do nticleo antes das ejeqées de suas supernovas. Entretanto, devido a grande

incerteza na estimativa de M“. e da massa minima que vai fox-mar supernovas, é muito

dificil afirmar suas existéncias.

2.3.3) Supernovas de tipo I

'Ihdicionalmente, as supernovas de tipo I (SN I) foram associadas a queima. explosiva.

do carbono em anis brancas de 0-0, as quais, devido a transferéncia de massa num sistema

binario oerrado, onde a. secundéria teria massa M 5 1M@, tiveram a massa acrescida além

do limite de Chandrasekhar (vet item 2.A.6). Este cenério foi proposto para explicar

a ocorréncia de SNs I em populagées estelares reconhecidamente antigas. Entretanto,

as observagées mostram taxes altas de SNs I tanto em populagées antigas quanta em

populaqées jovens (Tinsley 1979). Isto mostrou que o mesmo fenémeno poderia estar

associado a objetos diferentes. Atualmente, aceita-se a existencia de alguns tipos de SN 1:

as supernovas de tipo Ia. (SN Ia), as de tipo Ib (SN Ib), as de tipo Ic (SN Ic), e espeqa-se

men das de tipo 1%- (SN 1%).
As SNs Ia. sin as SNs I cléssicas, geradas pela detonagio do carbono em unis brancas.

Sic enoontradas em todos os tipos de galéxias.

As SNs Ib apresentamumacurvade luz semelhante adaSN Ia,mas oomumméximo

de luminosidade com 1,5-2 vezes menor em magnitude que o maximo tipico das SNs Ia.

Ao contrario das primeiras, as SNs lb 85.0 encontradas apenas em espirais. Os modelos

pmpostos para a SN Ib incluem: aphasia de estrelas WolfRayet (estrelas com massas
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de C-O. Tais estrelas queimariam explosivamente o carbono dc seus nt'xcleos quando suns
masses atingissem o limite de Chandrasekhar, a. menos que M", 2 Mc_o.  Tais estrelas

seriam totalmente destrm'das, sem deixar remauescentes, e certamente contribuiriam forte-

mente para. o enriquecimento qm'mico galéctico (ver item 6.0.19). Pesquisas indicam que

Mc_o = 6.6  — 9M9. Como tais estrelas produzem uma. grande quantidade de metais, sun

ocorréncia. n50 pode ser muito freqfiente, caso contrério, teriamos uma superprodugéo em

relagio nos valor-es observados. Segundo Arnett (1974), para que i310 1150 ocorresse de-

veriamos ter Mc_o - M“, < 0,  5M@. Mesmo assim, muitos autorw consideram impmvével

que tai's supernovas ocorram (Wilson 8; Matteucci 1992).

2.3.7) As supemovas de tipo II

A ocorréncia de supernovas dc tipo II (SN 11) apenas em galéxias Sb e Sc, e associada

ans bragos espirais, levou é interpretagio de que tais objetos originam—se da morte de

eatrelas jovens de grande massa. Assume-3e que estrelas com massa. M > Mc_o germ

SNs II. A massa inicial estelar méxima que daria origem a. uma SN II é provavelmente igual

i manor massa. que pode format uma estrela Wolf Rayet (vide item 2.3.3), M wn, jé que a

explosio destas filtimas pode estar associada 1‘1 formagio de SNs Ib (Wilson & Mattéucci

1992). 0 valor de n ainda é incerto e depende dc supoaigées acerca. daIperda de masses

e de convecqfio em modelos estelares. :- A

08 produtos da nucleossintese das SNs I e das SNs II 350 muito distintos, conforme

pode-3e vet na. figura 2.1. Per exemplo, a ejeqio das SNs II é rica em oxigénio e elementos

mafia levee. enquanto a das SNs I é mais rica em ferro.
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CAPITULO 3

ORIGEM DOS ELEMENTOS outMIcos

A questio de como foi formula a mstéria sempre intrigou o espirito cientl'fico. Segundo

Aristételes, os elementos quimicos deveriam ser criados a partir de uma matéria prima

que ele chamou de prote kyle. Esta idéia de que houvesse 111118. particula elements: que '

constituisse a. matéria influiu fortemente o pensamento cientifico. Tal hipotese ganhou

grande apoio no fun do século passado, com a descoberta de que os pesos dos elementos

quimicos eram mfiltiplos do peso de urns suposta particula, que fora chamsda proton (i.e. -.

particula primomdial).

No comeqo do século, o conhecimento humane acerca das particular; subatomicas

cream exponencialmente. A compmvagio da ulsténcia do proton, seguiram—se as deaco-

bertas de um grands numero de particulas elementares. Por outro lado néo havia. ainda

uma. teoria. satisfa'téria. que explicasse o mecanismo de formagio dos elementos quimicos.

0 mo do conhecimento humano que investiga. os processos fisicos que deram origem

nos elementos quimicos, a nucleowntae. é relativamente recente. Durante as décadas de

40 e 50, grandes progresses foram obtidos n3. formulaqéo dessa teoria. O que permitiu isto

foi o desenvolvimento da fisica nuclear, a qua] estabelece que a fusio de nficleos leves gem

nficleos mais pesados, com liberagio de energia. As condiqoes para a ocorréncia de fusio

nuclear sin stingidas em interim-es estelares. Portanto, as estrelas tém papel fundamental

na; produgéo dos elementos qm'mioos. No presente capftulo, discutiremos a distribuigio

’ padrio de abundincia dos elementos quimicos na vizinhanga solar, e on prooessos fisioos

responsiveis pela. produgio destes elementos.

3.A- ‘

Dodos de meteoritos :50 as principais fontes para a distribuigio dc sbundinda dos
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elementoa no sistema. solar. Destes. os Innis confiéveis 550 as condritos carbouéceos. mete-

oritos que tiveram sun composiqio inicial praticamente inalterada an longo da histéria. do

sistema solar e, por isso, refletem diretamente a composiqéo inicial da nuvem que gerou 0

$01 e as planetas.

A distribuigio padrflo de abundimcia reflete basicamente a combinagéo dos efeitos de

diversos ptocessos fisicos que concorreram para a. produgéo dos elementos. Uma teoria de

nucleossintese que posse. set considerada boa deve set capaz dc prever‘esta distribuigio,

que constitui, nas palavras de Gamow (1952), “0 mafia amigo documento arqueolégico da.

histéria do Universe”.

Na. figura. 3.1 mostramos um gréfico com a. distribuigéo de abundz‘incia pot mimero,

cujos valores sio dados em Cameron (1973). 0 hidrogénio e o hélio, que constituiram a

quase totalidade da matéria primordial, s50 05 mais abundantes. Apés estes elementos, os

mais abundantes sin 0 carbono, o nitrogénio e o oxigénio, elementos que compoem o ciclo

CNO dc queima do hidrogénio (item 3.B.£3 ). A curve. apresenta. uma queda. exponencial de

Z = 1 até Z = 40, com exceqéo de uma depresséo em Z = 3-5, e de um pico centrado em Z =

26. A queda. exponencial indica a crescente raridade dos processos de sintese de elementoa

mais pesados, tefletindo que 08 sitios astrofi'sicos que produzem tais elementos 850 menos

freqfientes. A depressao corresponde as abundancias de litio, ben'lio e ham”? Tais elementos
sin mujto instéveis, e facilmente destrm'dos em interiores estelares. 0 pico corresponde

no chamado grupo do ferro (iron peak). Os micleos destes elementos possuem as maiores

met-gins de ligagfio e,  portanto, reaqées termonucleares envolvendo o ferro absorvem energia.

e nfio levam 2‘1 sintese de elementos mais pesados (quando um micleo estela: alcanqa este

estégio, o colapso estelar é inevitével).
Para. Z > 40, a curva se mantém aproadmadamente constante. Estes elementos 860

formados por captura de néutrons. A quase constincia da distribuigio nesta regiio indica

que a secfio de choque para captura de néutrons é aprondmadamente constante.

Hé também pioos menos pronunciados em Z z 50, e Z z 82, que correspondem a.

nficleos com nfimeros mégioos de protons e/ou néutrons.
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3.3.0:) Nucleossintese primordial

A idéia dc nuclooasintese primordial, nos instantes posteriores no Big Bang, foi in-

troduzida por George Gamow (Gamow 1946, 1949; Alpher, Bethe 82: Gamow 1948). Ele

acreditaxa. que todos os elementos quimicos forum forjados no inicio do Universe. Gamow

e colaboradores conseguiram determiner como os micleos de hidrogénio podiam fundir-se

em micleos de hélio, mas sens célculos niio forum capnzes de explicor satisfatoriamente a.

' formagfio dos demais elementos. 0 maior problema. enfrentado no teoria. era ode que, apés

a. fusfio do hélio, 0 material primordial do Universe tornavn-se demasiado ténue para a

ooorréncia. de nov'as reaooes dc fusio. Por outro lado, B’FH consideraram, coma condigio

inicial, somente a existéncia do hidrogénio.

Atualmente, com o amadumcimento do teoria do Big Bang, 8 nucleoasfnteae primor-

dial vem sendo estudada intensamente. No modelo padriio de um Universe isotrépico e

homogéneo em expansfio, a. nucleossintese primordial é capaz de produzir todo o hidrogénio,

grande parte do ‘He, e tragos de D, 3Ho e 7Li .  Em outros mode-loo, com 1150 homogenei-

dades, a nucleossintese primordial produz também isotopes de berflio e boro (Kajino 85

Boyd 1990), isdtopos dc carbono, nitrogénio e oxigénio (isotopes CNO), e alguns elementoe

main pesados ('I‘rimble 1975, e referéncias a1 contidas).

3.13.13) Queimn de hidrogénio

A queima. hidmstética do hidrogénio nos nficleos das atrelas é a primeira fonte de

energia termonuclear da qual elas dispéem. A queima do hidrogénio também ooorre

conchas que circundam o micleo estelar nae fuses pés-seqiiéncia principal. Estes processes

35o compostos por um conjunto de cadeias de readies nucleossintéticas, que 85.0 a cadeia

proton-prdton, o ciclo CNO e, em temperaturas mais elevadas, os ciclos Ne-Na e Mg-

Al. 05 cicloa CNO, Ne-Na. e Mg-Al tambéln pod.- ooorrer oondiqoes explosivns.

Poasiveis sitios para ocorréncia. deste fenémeno sic: superficial: de estrelas de néutrons que

experimentam aoreecimento de massa, e norm.

A cadeia proton-proton (p—p) ooorre em temperaturas ~ 107K e promove a £11550 do
hélio. Todas as estrelas iniciam sun Vida. queimando hidrogénio atrnvés do cadeia. p—p,

mas :6 as eatrelas dc grande mm atingem temperaturas centrais altos o suficiente pm
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iniciarem reacées main energéticas. Ela é constituida principalmente das seguinues remix»:

H(p.e+V)D(pn )3He(’He.2p)‘He
O ciclo CNO é o principal responsavd pela geraqio de energia em estrclas de grande

massa da seqiiéncia principal. Neste ciclo. o 12C age como um catalizador, que proporciona

a fusio do ‘He. As reacées principais que compoem este ciclo séo

”(Km)”M?V)”C(P,1)“N(pr1)""O(e+V)"N(p,a)“C-
HA ainda um outro ramo de reacéea que se inicia com o ”N:

“N(p.'r)"0(pn)"F(c+V)"0(p,a)“N

0 ciclo CNO produz também a maioria dos isotopes de carbono, nitrogénio e oxigénio.

Para. que o ciclo tenha inicio é necesséi'ia uma abundéncia inicial de 12C.  Como no modelo

padrio de Big Bang n50 ha produqio de carbono, este ciclo n50 ocorreu na primeira geracio

estclar. O processo de producéo do carbono é a queima do hélio, comentada adiante.

Os ciclos Ne-Na e Mg-Al sin semelhantes no ciclo CNO, nos quais ha um elemento

catalizador. ‘I‘ais reagées podem produzir vin’os isotopes de neénio, sédio, magiésio e

aluminio.

3.3.7) A queima do hélio .

A queima do hélio ooorre em estrelas com M > 0,5MO (Trimble 1991), que ja

deixaram a seqiiéncia. principal, quando as temperatures centrais atingcm ~ IO‘K. A

queima. do hélio é processada pela reagio denominada triple alfa, isto é, 3a —>”C. Esta

notacio, na verdade, inclui a magic intermediéria ‘He(a,7)aBe. O I’Be entretanto é a1-

tamente instével e decai rapidamente em dois micleos dc hélio. Mas no interior de uma

eatrela, o go's pode ficar quente o suficiente para permitir uma pequena concentracio de

equilibrio de ’Be, que torna passive] a magic seguinte 'Be(a,7)1’C. A queima do hélio

we com as reacoes ”C(a,1)“0 e l‘0(¢1z,"y)"’Ne.

Em particular, a reaqio 12C(¢x,'y)‘°0 tem papel crucial para a determinacio da razio

cube 0 carbono e o oidgénio no micleo estelar, no final da queima do hélio, e, por con-

again“, do distribuiqfio dos produtos da queima do carbono e do oxigénio (Matteucci
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1986). Existem ainda. muitas incertezas nos valores destes parimetros devido 3:3. incertezas

na determinagio da segéo de choque desta reacfio.

Durante a queima do hélio, pode hover também reaqées entte particulas a e isotopes
l 3C  e J"N produzidos durante o ciclo CNO. Estas reaqées produzem 25Mg,  180  e 22Ne.

3.13.6 ) O processo a

Quando a temperatura central da estrela. atinge ~ 109K. 03 fétons 35,0 suficientemente

mergéticoa para. causar a. fotodesintegraqfio do neénio, ntravés do. reagéo 2°Ne( ’y ,a ) l °0 .

Estas reagfies produzem um grande fluxo de particulas a ,  que por sua vez podem ser

capturadas por outros micleos remanescentes dc neénio, construindo 2“Mg,  pela. reaqfio
a“Newt,")1)"""I\ofg. Com 0 aumento da temperatura, a. sintese de 21’Si, 323.,  36Ar  8 ”Ca

também ocorre, sendo coda. um formado a. partir do anterior, pela captura de um a emitido

nus reagées de fotodesintegracfio. Estes sin 0s chamados nficleos alfa.

Outras reaqées ocorrem a temperaturas um pouco majs baixas, e que igualmente

podem produzir nficleos alfa, bem oomo outros isétopos. Elas wmpfiem o conjunto de

reagfies da queima do carbono e do oxigénio, através de 12C + 1"‘C, 12C + ”0 ,  e 1‘50 +
160. ’

3.3.6) 0 processo e a

A temperaturas maiores que 3 x 109K, virios processes nucleares ocorrem em profusfio

atmvés das reaqfies de fotodesintegracfio (7,  a ) ,  (15p) e (7,11), de captura (a ,  '7), (13,7),

(nnr), (p,n) e (n,p), bem coma outras reagées envolvendo nficleos pesados. Nestas condigées

ocorre um equih'brio estatfstico entre os nficleos, os protons e as néutrons livres. 0 principal

resultado deste processo é a sintese dos elementos do grupo do fen-o (vanadio, cromo, ferro,

cobalto e niquel).

3.3.0 0 processo s

O “processo 3” (do inglés slow) consiste na captura. lenta e-sucessiva de neutrons pelos

clementos usualmente formados nos processes jé descritos acima. A captura “lenta” ocorre

quando a main de tempo para a. capture. de néutrons é maior que 1: meals de tempo de

decaimento beta. A producfio de nuch‘deos de processo s depende, portanto, da existéncia

dc nuclideoe metailioos mais leves, que sfio chamados do nl'lcleos mentors. Por- isso, as
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nuclideoa dc processo s 350 também chamados do secundérios, aendo cs uficleos sementes,

o: elementos primérios.

A fox-magic de um elemento de pmoesso s pode oer esquematizada no. seguinte forma:

aeja AZ um nuch'deo de mimero atémico Z e mimero de massa A: este elemento é exposto

a um fluxo de néutrons, capturando um néutron. e 1030 a. seguir decai; as reagées sin

n + Az -. A"‘z  -» *“(z  + 1) + e‘  + 17,,

onde e ‘  é um elétron, e 17. é um antineutrino eletrénico.

O elo-ento resultante [A+1(Z + 1)] também pode, por sua. vez, capturar outro néutron,

e assim por diante.

Ainda n50 hé modelos e sitios astrofisicos finicos, capazes de produzir‘ a grande vari-

edade dc nuch’deos dc procaso s, nas abundincias observadas. Hé. entretanto dois sitios

aceitos para a ocorréncia do processo:

i )  micleos de estrelas de grande massa. ( 2, 8M0), que se aprmcimam do final do. quoima.

do hélio. A1' 550 produzidos os nuclideos de processo a com AS 90. A mclhor reagio

para produzir a. fonte de néutrona neceaséria é "Ne(a,n)”Mg.

ii) couches convectivas de qucima. do hidrogénio e hélio, no ramo usintétioo dos gigantea,

dos estrelas com massas menorea que 8M9, onde 35.0 produzidos os demais nuclideos

dc promo 8, com A > 90. A reagiio que é fonte de néutrons é 13C(c | : ,n )"0 .

3.3.17) 0 processo r

Quando a escala. de tempo para a capturd de néutrons é muito manor do que a escala

do tempo para. o decaimento beta, 05 nficleos sementes capturam muitos néutrons antes

de decair. Tal processo é chamado “procaso 1'” (do  inglés rapid) e produz principalmente

on nuclx'deos pandas ricos em néutrons, e todos os nuclideos com A 2 210.

auematizamoa abaixo as reagées que ocorreriam com um micleo semente dc nfimema

stémico e do massa, respectivamente, Z e A, que capturasse dais néutrons e decaa’sse logo

3 seguir: ,

n+  .AZ -+ M'IZ- l -n  —b “'22 «9 A+’(Z+  1) +e“  +9»

Os nuclidcoa de prowaao r podem set primaries e/ou secundérios. Ainda nio hi con-

sul-o quanta no sitio astrofisico no qual ele deve ocorra. B’FH originalmente pmpmam



22 . Evolugio Qntmicn do  Gdixie

que as eondiqées fisicas necessities ao processo séo semelhantes équelas existentes nos

nficleos das supernovae. Entretanto, outros sitios propostos também parecem possuir as

condiqées fisicas necessities. Estes incluem: novas, colisio de estrelaa de néutrons. nficleos

esteleres sob a. ocorréncia. do flash do hélio. e zonas de queima cle he'lio e carbono em

utrelu de grande muse, durante a passagem de uma onda de choque.

3.3.0) Os processos p e 7

0 processo p foi postulado pct 132 FH para explicar a existéncia de cerca de 30 nuclideos

rieos em protons, que n50 podium ser criados pelos processos s e/ou r. A proposta original

oonsistia na. captura de protons por elementos pesados (usualmente os nucll’deos criados

pelos processos e/ou r), através de reagées (pa), tel que terfamos, para um nuch'deo com

nfimeros atémico e de muse, rapectivamente, A e Z,

Az+p  __, A+1(z+1)+7_

Por serem criados a partir de nuclideos secundlirios, os m’lcleoe rieoa em protons Bio con~

aiderados nuch'deos tercia'rios.

A fox-magic deates micleos também poderia ocorrer pelas reaqées de fotodeaintegregio

(7.1:). para as quais
J"2+?  —+ ""Z+n;

cote mecenismo é denominado, is vezes, de prooesao 7 .

Segundo Lambert (1992), a formagio de micleos ricos em protons pelo processo 1

pareoe ser capaz de explicar as abundimcias observadas destes nuch’deos, com umas poucas

exoegfies. 0 sftio mais adequado para a ocorréncia deste prooesso é uma explosio de SN

In (Howard et a1. 1991).

3.34) 0 processo x

O termo “processo x” foi introduzido por B2 FH para designer o prooesso, entfio des-
conhecido, que seria responsive! pela. produqio dos nuch‘deos levee h’tio, ben‘lio e boro

(LiBeB). A dificuldade em explicar a origem do LiBeB é devida a grande instabilidade

destea nuclideos, que sic facilmente destruidos, por bombardeamento de protons, é tem-

peratures superiorea a lO‘K. A criaqio destes nuclideos deve entio ooorrer em regiées dc

him temperature e densidade.



Evdugio QIl-ku (I; cum. 2:!

Vétios processes forum sugcridos para a criagio do LiBeB, entre os quais a nucle-

ossinteae primordial num Big Bang n50 homogéneo (segéo 3.B.a). Dentre cam, o mais

plausivel parece set a. colisio de rains césmicos (que contém particulas a dc altas ener-

gies) com isétopos CNO e com hélio do meio interestelar, produzindo LiBeB. Prantzos

et at. (1993) mostraram que tel mecanismo pode explicar satisfatoriamente os dados de

abundincia. de LiBeB.

Além deste mecanismo, a produgio de 7Li  também pode ooorrer em gigantee do ramo

assintétieo.
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CAPfTULO 4

A EUNcAo DE MASSA INICIAL E A TAXA DE FORMAcAo ESTELAR

Considere a piano massa versus tempo, tal como representado na. figura 4.1. Nesta

plano, coda ponto represents 0 nascimento de uma estrela de masaa inicial AI. no instante

u . -
4h ' .

. C

D . - . . .

. o . o . I ,  g

o
d“ . a C . ' o .

. I o 0 .  . I . . . . .

o . o ' a
‘ .  n . a .  - u . . . 0  ‘ : o ‘ i  ' '

. a .  I I .  - ° .o  . . o O ‘ ' 0 ' 'O ’ I o o a o . l -

o ' - ' o 0 I D . ' o ' n'  ' o  o "
' o  ' - 0 . . .  . o . o  o o I o I o o

I . 1 : '  . .  . . . .  O. . .  . 0 . . . . . .  ‘ 0  no .  0 . . . .  : -

' . u '  . . o . ' -  00 .0 .0 } .  ' ' '
. 0 :  ‘3 . . - :I . : . . . ' .o . :o: 'o . . .oo.:u.: .0015. . .} . . .0 . .n.: ;  o.

Fig-4.1 - Plano mm: versus tempo, coda ponto repnsenta Inna curd: do mm: M . amid; no  instant:
t.  A douidade do pone. lute plan 6 on. fungio (p(M, t).

Seja. «p(M,t) a densidade de pontos neste plano. O m'unero de estrelas com masons

entre (M,M+dM) nascidm3 no intervalo dc tempo (t,t+dt) é

J‘n‘(M,t) = <p(M,t)dM dt; (4.1)

e a. mason total convertida em estrelas, no intervalo dc tempo (t . t  + dt) é

d.,.,,.(t) = l Mgp(M,t)dt dM. (4.2)
o .

3 III-moo 73‘ pan indicu o linen do attain qle nucem. 0 “periodic. It serve pus dihreldu' ate nlor

do gum do stroll.- que marten. go. sort utiliudo «link, npmuudo pot n ' .
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O problema principal na eq. (4.2) é encontrar uma forma para «,9. Seguindo a hipétese

pioneira de Salpeter ( 1955), auporemos que tp( M . t )  possa. set separada. em duas funqées:

uma. com dependéncia temporal e outta. com dependéncia n9. mama, de tal forma que

‘P(M.t) = ¢(t)¢(M)- . (4-3)

A funqéo 1b. que recebe o nome de m g; m catch: (TFE), é a mass: total

convertida em estrelas no intervalo ( t , t  + dt) por unidade de tempo. A funqio ¢ recebe o

nome de fuggég fig mg. inicig (FMI). Assim podemos reescrever (4.1) e (4.2):

«firm, t) = ¢(t)¢(M)dt dM; (4 .4 )

aroma) =fo wwwwm (4.5)
Levando em conta. a definigio dc dM1...... e de ll), tamos que

W = w; = f” M¢<t>¢<M>dM.
o

donde

l... M¢(M)4M = 1, (4.6)
O

que é a. equagio de normalizaqfio para a FMI. A fungio dc massa inicial pode, portanto,

set interpretada como estando relationada 1‘1 probabilidade de nascimento de uma. estrela

com massa inicial M.

41-  A funcfin de mminiciaLlocnl

A FMI local pode set estimada. a partir de contagens estelares, utilizando técnica

mfloga i técnica original dc Salpeta' (1955). Para maiores detalhes recomenda-se que o
leitor reoorra :1. Scale (1986, e referéncias u’ contidas). 0 método visa. obter uma fungio

dc mass». representativn da distn'buiqio atual das estrelas, ¢.;..;(M), que chamaremos de

m d; um um. Este método aplicame apenas a estnelas individuais do campo e

nio lava em cont; 3 edsténcia dc sistemas eatelates mfiltiploo. Entretanto, 0e 0 mimero
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dc tais sistemas for grande. corno vin'os autores créem (Abt 8.: Levy 1976; Halbwachs

1986; Duquenmy 1988), a técnica. dc Salpeter subestima o mimero de estrelas formulas.

Uma. tentativa. de incluir no FMI este efeito. devido 5, multiplicidade estelar. foi feita.

recentemente por Basu 8: Rana (1992a).

Relaqées entre a fungio de massa atual e a FMI sic derivadas a scguir.

Seja. TM 0 tempo de Vida de urns estrela de massa inicial M. Estamos assumindo. no
que se segue, que os tempos de Vida das estrelas dependem unicamente de suas massas

iniciais. 0 mimero de estrelas com tempos de Vida. maiores que a idade da galéxia. (Ta)

tem crescido desde o im'cio da Galéxia e pode ser estimado diretamente por
To

¢atld(M) = o “MMUML para TM 2 TG- (4-7“)

Se 1:. FMI puder set interpretada oomo uma FMI média pounds. podanos escrevu' (4.7a)

no forms simplificada:

¢.¢.u(M) = MMWTG. (4.7a)

onde-Jéataxamédiadeformagioestelarpassada. Amaasaparaoquai  TM = Taé

chamada de massa de desligamento da. seqiiéncia principal (turnofl' mass iitual).

O nfimero de estrelas 00m TM < Ta esté desfalcado das estrelas que jé. morreram.

Portanto, 56 se observam estrelas nascidas hi. menos que TM anos atria. Teremos
Ta

¢uul(M) = MMMGW. Pam TM < Ta- (4-86)
Ta-fu

Ainda que a, FMI seja. considerada constants, a funqéo de massa atual depends do compo:-

tamento passado da TFE. Para estrelas com tempos de Vida pequenos em relagio & idade

do Galéxia, podemos simplifies: 3 eq. (4.8a) tal que

‘otud(M) = “MWflM. para. 154 < To, ‘ (4.86)

nude via; é a. TFE atual.

A FMI e a TFE estio profundamente relacionadas por (4.7a) e (4.84:) e, portanto, n50

podem set considetadas independentemente. A partir da funqio dc muses stud, obtida



‘9 ’ ;  WW? .72";e

Evdlcio Quinica do Galaxia 37

obsermcionalmente, e propondo—se uma forms para a TFE. é possivel, atmvés das referidas

equaqées, obter a FMI [ver Miller 8: Scalo (1979); cabe a resaalva de que os autores usam
uma notaqio diferente daquela aqui empregada. que é a de Tinsley ( 1980)].

A FMI é geralmente parametrizada por uma potenciacio

¢(M) o: M", (4.9)

nude 1: é a chamada inclinacio da FMI (Tinsley 1980). Salpeter (1955) encontrou origi-

nalmente o conhecido valor z = 2, 35. Entretanto, uma relaqio de poténcia. como a da eq.

(4.9), que seja {mica para todo o espectro de massas estelares, n50 parece ser suficiente

para ajustar as observaqées, e vérios autores ajustam inclinagées distintas para diferentes

ramos da FMI. Nio ha’ limites precisos para estes ramos da FMI, e seu nfimero e extensio

tern variado de autor para autor. Podemos assumir, aproocirnadamente, trés ramos: 0 dc

baixa massa (0, 1 ,S, M ,5 1M9), 0 de massa intermediaria (1 ,S, M ,3 6M@) e 0 de estrelas

de grande massa (6  ,S M ,S 60M9).

N50 116, até o presente momenta, nenlmma descricio completa satisfatéria para a

forum. da FMI, que deve depender, dc fato, de diversos parimetros fisicos (inclusive, da

composicio quimica do gas). As dificuldades principais residern descrever os maca—

nismos que din formacio as estrelas. As FMIs derivadas observacionalmente apresentam

uma inclinagéo quase universal de 2,3, no ramo das estrelas de grande massa, enquanto

que apresentam alguma variabilidade nos ramos dc massas baixas e intermediaries (Larson

1992). Isto tern levado os autores a assumir tuna bimodalidade para a FMI (Larson 1986),

isto é, os processes que governam a formagio de estrelas de grande massa e de bsixa

manna sio distintos e por isso a FMI é dita bimodal. Larson (1992) sugere que a FMI

dopende da estrutura geométrica das nuvens dc formacio estelar e, ern particular, que a

inclinacéo da FMI no ramo das estrelas de grande massa pode resultar da presence. de

estruturas hierarquicas ou fractais dessas nuvens: se estas nuvens t- estruturas fi‘actais

e so as estrelas formanm-se corn massas iniciais proporcionais as dimensées lineares das

estruturas bésicas das nuvens, entio a inclinacio da FMI é igual 5. dimensio fractal das

muons, que é estimada em 2,3 [Larson (1992) e referéndas ai confides].

A bimodalidade da FMI {oi investigada recentemente por Walter 8: Boyd (1991),
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anemia da contagem de estrelas na. associacio OB de Cassiopea—Taurus e an associaqfio
T (asaociaqéo de eatrelas jovana de baixa mama que contém estrelas T Tauri) de Tau-rus-

Auriga. Os autores concluem que as duas associaqées parecem estar relacionadas cine-

maticamente e que se a FMI for conhecida, entéo o mimero de estrelas de alta massa pode

set utilizado oomo previsor do nfimcro dc estrelas de baixa massa. Nfio hé. evidéncias de

que a FMI observada difira aprecialvelmente daquela para estrelas do campo. Portanto.
deve have: algum mecanismo que mopla. 08 procesaos distintos de {0111181950 (16 estrelas dc

grande e de baixa. massa.

A taxa de fox-magic estelar é um dos parimetros mais importantea no estudo e na.

compreenséo da. evolugfio quimica. Tentative“: dc resgate da histéria da tm dc formaqéo

estelu podem ser empreendidas, principahnente, pot meio d3:

i )  5|a50 de massa atual;

ii) contagem de regiéea de HII, reconhecidamente asaociadas a. regiées de formagio estelar;

iii) distribuigfio de idades estelares inferida. de suns idades eatimadas pot isécronas teéricas

[idades hocronais, (Meusinger 1991)];

iv) distribuiqiodeidades estelares infu'idaspelaabundindadelitioumiaeemgigantea

vermelhas. ,

Os métodos que utilizam dudes associados nos item mime 1150 forum possivel a
obtengio de todo o comportmento temporal da TFE, mas apenas de uma taxa de formaqio

estelar relativa b = 1,1,1 [113. Virios trabalhos tém indicado que b as 1 on ligeiramente menor
(Miller 8: Scalo 1979; Mensinger 19921), e referéncias ai contidas), o que indies. uma TFE

aprmdmadamente mnetante. Contudo, Manning: (1991) moan-on que a distribtfigio de

fieqfiéncia de idades isomonais indica que a TFE pode ter tido um oomportamento n50

monétono. Meusinger (1991) encontrou evidéncias de fortea pulses dc formagfio estelar

que aumentaram a TFE por um fator de dais hi 4~5 Ganos, ou par um {Mar de 1,5, his

4-8 Gm. A '
Embora tenha aparentemente permaneddo oonstante na média, é ae esperar que a.

TFE We junta com o decréacimo da mama total do 555. Into levou Schmidt (1959)
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a poatular a. chamada “reg-a de Schmidt” para. a. TFE, que consiste em super w on p", onde

u é a densidade superficial de gals. e n é uma oonstante, usualmente no intervalo 1—2. 0

trabalho de Schmidt indica n = 2 come um boa aprmdmaqio. Entretanto, Miller 8: Scale

(1979) argumentaram que n = 2 produz uma TFE fortemente decrescente, incompativel

com a funqéo de massa. atual e com 5 z 1. Miller 8: Scalo n50 encontraram qualquer

argumento que indique que a TFE é dude. per mm. regra de Schmidt, senio com 12 multo

baixo, ,5 0,  5. 0 problems principal com a regra de Schmidt 1150 é a constincia observada.

da TFE local [isto pode ser contornado por um infall que mantenha. p apraximadamente

constante (vide item 6.B.a)], mas aim o fato de que “n parece variar na Galéxia. e de

gala'xia para. galéxia” (Tinsley 1980). Existem outras variagées de puametrizagio da regs.

de Schmidt que consideram a. TFE proporcional é poténcia n: i) da densidade volumétrica

dc 55.8; ii) da massa total de 3133 (Ma),  em geral com n = 1; iii) da. dcnsidade superficial
de hidrogénio molecular (Rama. 8: Wilkinson 1986).

Hi uma grande dificuldade descrever a TFE por ulna lei fisica. H6 tantos pari-

metroe relevantes para. a formagio estelar, ainda n50 avaliados, que uma expressio para a

TFE, que oa levasaem todos em oonsideragio, n50 teria. utilidade prética. O oonhedmento

atual permite apenas expressfiea esqueméticas que reladonam a TFE com alguns poucos

processes fisicos, tidoa oomo preponderantea. Na realidade, nmitoa studos alnda Bio

necessities para uma compreensio adequada d3. mimic dz. TFE.
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CAPI'TULO 5
EQUAcéss BASICAs DA Evowcio QUfMICA

5.A- W

Seja. um sistems galéctico de massa total Mm.  Em gersl, assume-9e que hajs dois
finicos possiveis estados de condenssgéo da mstéris: o gasoso e o estelar. Assumimos que

o meio interestelsr é composto por um gés homogéneo. No caso particular do Galéxis, o

sistema. galéctico é composto, em linhss gerais, por um halo e por um disco.

0 halo formou-se primeimo e possui uma populacio estelsr velha, que apresenta baixa

composigio metélics, s chamada. populacio II. Acredita—se que 0 halo tenha~se formodo

muito rapidamente, nums escala de tempo de 10‘ anos, e que a formecio de estrelas nests

regiio tenha cessodo. Este perfodo inicial do evolucio do Galixis é chsmado de has 133,19.

0 disco formou-se a partir do gés, que nio participou do fox-magic estelar no halo c

que se acumulou no plano galéctico. Ele é composto por uma populscio estelar predomi-

nantemente jovem. Ao oontrério do halo, a. fox-magic do disco deve ter sido msis demorada,

e pode ainda. ester ooorrendo (Larson 1990). O periodo da evolugéo galéctica que se segue

5. fase halo é denominsdo fag dim. Alguns sutores assumem um periodo intermedia’rio

entre estas dues fuses, durante a. qusl fomaram-se as atrelas do chamado disco grosso

(Gilmore 8.: Wyse 1985), que é se atende, a partir do plano gsldctico, entre as alturas 300

pc e 1200 pc.

Nests trabalhowestamos interessados no evolucio do disco, 0 qusl seré sproudmsdo

por urns. sucessio de anéis cilindrieos concéntricos. Assume-9e hover simetria. azimutal.

As corregées para a. dependéncia no coordenada perpendicular so disco estio restritss

is questées observadonais. Assim, para simplifies: o formslismo, deixamos implicite a

mlhadeumsdtmmédiadeacdmequeuqumtidedusiohmeddasemunidades
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de area do disco galéctico. Aaaim teremos, implicitamente, dcnsidadea auperficiaia das

quantidades daejadas. Representaremoa as mum dc ga'a, dc estrelas e a total, em cada

anel, respectivamente, por, Mai, Ms.- e Mg. Asaim,

M'°‘(t) = ZMGiU) + Z MsaU) = Z: Mim- (5.1)

A partir de agora varnos considerar a evolugio quimica do anel cilindrico do disco que

oontém 0 $01, e que constitui 0 110330 sistema [por este motivo, omitiremos o sub-indice i da

eq. (5.1)]. Entretanto, as equagées apreaentadas 350 igualmente aplicéveis no halo (durante
a fase halo) ou ans donais anéis, desde que se utilize parametros proprios para cada uma

destas regiées. Segundo Tinsley (1974). a histéria evolutiva das estrelas e do 3518 no. regiio

préxima an Sol foi afetada pela evolugio de um material num volume maior na Gala'xia.

Nas palavras dc Tinsley, “este nosso reservatén'o nucleogenético (nuclcogenets'c pool), que

constitui 0 volume maior mencionado, inclui o anel cilindrico descrito pelo movimento

orbital da matéria local ao redor do centm gamma, e se estende além do plano galéctioo,

tanto quanta as eatrelas da populagio do disco podem ser levadas pela componente vertical
do was velocidadea randémicas".

Sabemos que ha'. um profundo intercimbio entre estrelas c 36.3. Em linhas semis, 0 gas

sofre condensagées para format estrelas; as estrelas evoluem e max-mm, devolvendo ao gas

parte do material que aprisionavam. Além disto, o sistema pode ter sua massa. acrescida

on reduzida por fluxos de gas para dentro ou para fora. Podemos representé-lo oomo na

figure. 5.1.

Nestafigura, assetasrepresentamtaxasdem'iaqiodemassa. Podemosescreveras

equagées de variagiodemassadogés,daseatrelaaedosiatema,mpectivamente, coma

W) wanna—warm) .  (5-3)
ondeEéataxadeejegio  demassapelaseatrelal,cfeOaioreapectivamenteaatms

douréocimnflnfall)ewda(utflou)ded08i8mmf0tmtdcgifl;

fiMAth-mnm); (5.4)
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dEM: f(t) — 0(t). ‘ , (5.5)

A taxade ejegioéde dificilestimativaquandose consideraaperdademossadurante

as vii-ins fuses da vida. de uma eatrelo (hem como ventoa estelares no fuse de seqfiénda

principal). A alternativa utilizado para contornar cote problem 6 assumir a. M

d: ma. 5k m sfihim (APMS), que consiste em considem que coda estrela perde toda.

amossaque deveriaterperdidoaolongode suavidno-um finicoeventofinal. Dadoqueas

astrolas passam cerca. de 90% de sun. Vida no seqiiéncia principal, periodo no qua] podem ser
desprezadas eventuais perdas de massa por ventos estelares, e 8e 03 10% testantes puderan

set desprezados, diante das escalas de evolugfio galéctica, i330 equivale a assumir que coda

esti‘ela. morre tfio logo deixa a. seqiiéncia principal. Segundo Tinsley (1980), a APMS deixa
:deserva'lidaescalasdetmnpodaordemde 10‘ anus. Defato, taisescalaapodem
estar associadas a perda de mm em estrelas pés seqfiéncia. principal. Como estamos

interessados na. evolugioda Galéxio, podemos oonsideror como boa. a APMS.

Supondo a. APMS e sendo Tu a tempo de Vida tipioo de uma estrela dc mm inicial
M, o nfimero de estrelas, com m an (M,M + M), que momma an (t,t +dt), d’n',

deveserigualaonfimerodeemehs,mmmmsnomesmoinmdo,nudduun(t—
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nut — 1M + dt). Assim, de scordo com (4.1) "

d’n*(M,t) = d’n'(M, t — m) = w — rM)¢(M)dM dt. (5.6)

Assumindo, ns APMS, qne WM 6 a massa do remanescente de tuna estrels de massa

M , a massa que seré ejetada. por esta estrela so téunino de sun Vida semi M — WM. A

tnxa dc ejegéo de massn por todas as estrelas emt seré a integral de (M - WMM’n'ldt

no intervalo de masses apropriadamente escolhido.
Mm.-E(t) = f (M — Wuwu - ru)¢(M)dM. 

(5.7)

onde M...” é a. mass. ma'adma. assumida para uma. estrela. e Mum. é a. manor muses-«teln-

que morre em t. Em gets], associa-se esta. mass: it menor massa de desligamento ds

seqiiéncia. principal (turnofl' man) no instante de tempo considerado. Definindo R(t) come
1 Mn“

RU) = '/’—(t)- Mm.

podemos vet que E(t) = R(t)¢(t). Chums-8e R(t) de fragile ‘de retorno do mason.

‘ Estamos intermados no evolugfio da metalicidade do and cih'ndrico que contém 0 $01.

Na figura 5.1, i coda tnxa de variagio de massa podemos associat- uma taxa de variagio

(M—WM)¢(t—m)¢(M)dM. ‘ (5.3)

do. mason de metals. Chm 2 a metslicidade média. do 56s (que é a mafia entre muss

demetsisnoga’seamsssstotaldogés),avafiagiodsmsssadcmetaisnogéssafi

%Z(t)Ma(t) = -Z(t)¢(t) + Ezu) + 2mm) - zmoa). (5.9)
onde Ez é a tmde  ejegio de metaispelss estrelas que morrunemte Z, énmetalicidade

médin do material que flui pm a regiio devido no info".

A taxa de ejegio dc metals pode set encontrsds, no APMS, de forma semelhante

iquela. utilizada. para a. obtengio de E.  A massa de metals que é ejetads por uma. estrels

inclui metals reoém-sintetisados, hem oomo metals que jé estavnm presentes no nuvem do

-qual se formou eats estrels. Chamondo de q nfngiodammestelsr, do umnestrela

com msssa inicial M, que é oonvertidaem metals‘ e ejetads, pom argument“ semelhnntes

‘ Dove-so chm: o “onto porn 0 {no qua no  exprusio “Io-u colmidn on ”all" an“ implicit» oponu

s In“ qua min on 0/0: do conduit moms. Pot example, Ill tough- on "9. up new cops"; Ill Mimi,

mm»-  mopuflcnlsd,“udooflmmotob,smqudmmfldsu mowodo lh tm.

“Maldonado-Ina .
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sos que nos lemon: 5. (5.7), podemos eneontru' que a mass: de metais reoém-sintetizados.

que é incorporada. no ads, t, devido i. ejeqio estelsr, 6

“NC.[M _ Mpéwu -m)¢(M)dM.
Para 0 conjunto dos mctsis, podemos considerar, como em Tinsley (1980), que a massa,

no material ejetsdo, que n50 foi promsada. é (M - WM — M q) ;  a abundincia. dests

regifio é a mesma da. época. do nascimento do estrela, Z(t —‘ru). Portanto. a. team de ejegfio

de material 1150 processsdo é
Mn...

[51...“ (M - Wu - MPZMWU " HIM“ - TMN’UW) 4M.

eatmdeejegiodemetaisseri

133“) = u [(M - Wu - Mq)Z(t - TM) + Mq] «W - TMMMNM- (5-10)

5.8.0:) A sprmdmagio de reciclsgem instantfines

A eq. (5.10) 1150 é analitics e deve set trstsda por métodos numéricos. Isto se Cleve so
futo de que ll) depende nio so do tempo, mas também do tempo de Vida. (que, por sus vow,

depende da moses estelar). Entmtmto, podemos langar mio dc urns outta aprmdmaqio

que a torus unaliticameute tratével. Consideramos que as estrelas que efetivsmente en-

riquecun o meio interestelar sic squelas que tém um tempo de Vida. desprezz’vel rehgiio é

escala de tempo da evolugio gsJa'ctics. Para efeitos mtunétiaos, coda estrela com massa

M Z Mm“. man's logo apés o seu nascimento (i.e., Tu —v 0); as outras estrelss, com

M < Mug... vivan pars sempre, dado que seus tempos de Vida sic da ordem de grandeza

dc Ta, ou maiomes. Esta é conhecida como a W 51; W W (ARI).

Assumindo a ARI, s eq. (5.8) se reduz, entio, a

M...-R(t) _. R = j (M - Wu)¢(M)dM, 4 (5.11)
“min '

donde podemos sacs-eva- que'

E(t) = 3w). (5-12)
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Portanto. na ARI. as equaqées bésicas ficam

fiMa-(t) = -(1 -R)¢(t)+f(t) -0(t) (5-13)
3

fiMsm = (1 - 12W); (5-14)
ainda, 5 eq. (5.10) toma a forum.

E2“) = 330M“) + 11(1 - R)[1  - 20W“) .  (5-15)

onde y é conhecido como yield (rendimento, ganho) e é definido oomo a mass». de metais

recém-produzidos e ejetados em unidades de massa aprisionada em estrelas que vivem para

sempre e remanescentes estelares:

1 Mm.‘5 TE [Mm MPZM¢(M)dM. (5.16)

Quando 3e supfie tuna. FMI constante, entio R e y podem set oonsidemdos constantea

(dado que a. evoluqfio estelar é unicamente determinadn pelt; massa).

Assumindo que Z <2 1 em todaa as situagées dc interesse, temos que a equagio (5.9)

fica

gt'ZUMfafl) = -Z(f)[1 - RM“) + y[1 - 31¢“) + 310”“)  - Z(t)0(t)- (5-17)

A ARI é muito fitil, embora seja menos realista que a aprmdmagio anterior. a. de

perda de massa sfibita. Todavia, hé evidéncias de que a ARI pode ser oonsiderada. uma

aproudmaqio adequada, desde que se estime a metalicidade Z de um objeto a partir de

ma abundfincia de antigenic (Pagel 19898). Isto se deve a0 fato que o grosso do oxigénio é

produzido quase que exclusivamente an estrelas de grands massa. (sequin 2.8),  para. as quais

TM —v 0 é tuna boa aproocimagio. O alerta dc Pagel foi motivado pelo fato de que tradi-

cionahnente utiliza-se o ferro para. eatimar a metalicidade. Como o sitio astrofisioo para a.

produgio do‘ ferro n30 esté. ainda hem estabelecido, e uma vez que estrclas de mass: inter-

media'ria podem produzir ferro (Tingley 1979; Wheeler at «I. 1989), as primeiras geragfies
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astelares apraentariam ulna. deficiéncia. de ferro, que n50 indicaria necessariamente uma

deficiéncia dc metals, e que surgiria apenas por que o ferro ainda n50 havia sido ejetado e

mistutado a0 meio interestelar no. época do nascimento daquelas estrelas.

5.0- mm

Para. atannos aptos a tetirar informaqées das eqs. (5.13), (5.14) e (5.17), precisamos

ter forums anaJIticas para 1/), f e 0 .  Como jé comentamos na segio 4.3,  a. forma de :11

é muito controvertida e muitos estudos ainda devem set feitos antes de podermos adotar

uma. parametrizagéo confiével. As taxas dé info" e outflow sic parfimetros livres, que

n50 podem ser assumidas diretamente do estudo do. evolugio quimica pois dependem de

modelos da evolugio dinémica. da Galéxia.

Um conjunto de suposiqées feitas por Schmidt (1963) permite solugées anah'ticas e,

dads a. sun. aimplicidade, constitui o chamado modelo padrio on modelo simples de evoluqio

quimica. Este modelo firm-5e sob cinco hipéteses bésicas:

i)  A vizinhanga solar é um sistema. fechado, i.e., f = 0 e 0 = 0;

ii) A FMI é constante;
iii) Assume-ac a ARI;

iv) A mate'ria primordial do disco é compost; spams do 553, com metahcidade iniciul
nula.

v)  03 produtos do ejeqio estelar 850 eficientemente misturados a0 meio interestelar,

de tal forms que a composigio quimica é homogénea ao longo do tempo.

As equagées ba'sicas do modelo simples sic [vide etis. (5.13), (5.14) e (5.17)]

éMGm = -%Ms(t) = —[1 — Rlt): ' (5-18)
d .
EM“) = 0; (5.19)

%Z(t)Ma(t)= -2(t)[1—Rw(t)+y[14w)- (5-20)
Utilizando a. identidade vdu '=' d(uv) — udv aplicada. ‘a (5.20) e deixando implicit». a

dependéncia. temporal,

(1
M632  = ”(1 -R)¢a
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que dividida pot (5.18) fica

dMam?” * '1"
on, dado sue y é consume,

(12 = —ydlnMG. (5.21)

Definindo u = Ma/  M como a densidade superficial fraciona’ria de gins, e uma. va

que, no modelo simples, a massa inicial de ga's Mao = M e a. metalicidade inicial 20 = 0,

teams que

Z = y lnp"  . (5.22)

Esta. equaqio mostra ulna relagio {mics entre a metalicidade do 56: e a fraqéo de 355

ainda. prescnte na. vizinhanga solar. Além disto, prevé que Z —> oo quando ,u —v 0, o que

n50 vem a ser um resultado realista (mais ainda se lembrarmos que as equagées (5.17) e

(5.20), que utilizamos para chess: is (5.22), 950 vélidas apenas quando Z < 1).

Uma previséo interessante do modelo simples, que pode m oomparada nos dados

observacionais, é aquela. relativa é. porcentagem de estrelas formadas que tém metalicidade

menor que um valor Z dado. Representaremos por S(Z ) esta porcentsgem. Como M s =

M - Ma ,  5 porcentagem dc estrelas 5(2) pode ser expressa. nu forms

M-MG _ 1—p(Z)
M—Mcl  - 1-fl1(Z) ’

onde os subindices 1 indicam valores stasis. No instante “11:31, a. metalicidsds. e a fragile

5(2) = (5.23)

de gés estario relacionados 1301'

Z; = y In p f l .  (5.24)

Dividindo (5.22) per (5.24), obtemos

um =uf’z‘. (5.25)
Substituindo este resultsdo cm (5.23), tunes que

zlz,
5(2) = ll—f)?‘ \ (5.25)

‘, v"
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Como eliminamos 0 yield [eq. (5.16)], esta. distribuicio tem a vantagem de 1150 depender

da. FMl. Além disto ela. relaciona 5(2)  apenas com valores atuais, passiveis de serem

estimsdos. 5 (2 )  também é chamada dim mm d: Wad: (DCM). A

chamsda dim difmg'gl d: mgtgfigidgfig (DDM), que é recomendada por Page]

(1989a) por ser mais sensfvel aos modelos do que a DCM. pode set encontrada facilmente

derivando-se 5(2)  relacio a Z:

l
ECU—~71)"

Ns figure. 5.2 vemos uma comparacio entre os resultados cla eq.(5.24) e as dados obser-

d -
55w)  = {4211”, 1. 

(5.27)

vacionais compilados por Pagel (1989a), relatives a anis de tipo espectral G da. vizinhanqa

solar (segio 6.A). Podemos notar a grands discrepincia. entre as duas distribuigées. Em

particular, a. curva. observada indica. que praticamente n50 existem estrelas com metall-

cidade menor que dois décimos do valor atual. Isto n50 pode ser explicado pelo modelo

simples, no qual é assumida, para. um sistema fechado, uma formagiio estelar continua

desde urns. época em que 0 gas era desprovido de metals (o  que implica um certo nfimero

cle estrelas iniciais pobres em metals). Esta falta de estrelas pobres tomowse conhecids.

como 0 problems das 31158 G, problems. este que sex-é descrito detalhadamqate as parts II

deste trabalho.

Além disto, o modelo simples prevé que Z cresce abruptamente a medida que 0 gas

as esgota, mas isto esté em desacordo com as medidas atuais. Os baixos valores das esti-

mativas de Z indicam um lento enriquecimsnto do meio interestelnr (Tinsley 85 Cameron

' 1974, e referénciss aa’ contidas).
Mesmo com estes insucessos, o modelo simples tem um papel fundamental. Foi o

primeiro modelo anall'tico que modelou a evolugio quimica da vizinhanqa solar, e ainda

hoje suas hipéteses sin utilizsdas (Pagel 1979, Butcher 1987, Mathews ct al. 1992, Macicl

1992). Suas falhas indicam pistas para a investigsgio dos processes fisicos cspazes de

descrever a. realidade de forms. mais aprimorsda.

5.0.0:) 0 pronto enriquecimto inicial

A falta. de estrelas com Z < 0,221 pode set contornada. supondo-se que 0 disco

tenha-se fonnado com ulna Mame inicial z. = o,2z1. 1m foi sugerido por 'll'uran

ra-
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Tel esfriamento reduz a velocidade de propagagéo das ondaa de pressfio, o que contribui

para isolar par-tea do ga’s e fragmentar a nuvem. Segundo Tturan & Cameron, 0 esfriamento

é muito ineficiente nbaixo de 10‘I K 3e o 3153 min possuir elementos pesados para. format grios

e ions. Assim, é razoével pensar que n50 ocorreu fragmentagio nas nuvens primordiais e

que, a. partir de um 5:53 primordial, so so formaram estrelas de mason. muito grande.

As estrelas primordiais fariam parte do. suposta. populagfio 1115, a primeira geragio

estelar com metalicidade inicinl nula. Tais objetos seriam encontrados no halo galéctico.

Observacionalmente, nota-se a. auséncia. de estrelas com metalicidade caracteristica da po-

pulafiio III (Bond 1981). Isto pode set mais um indicio de que a. populaqio III continha

apenas estrelas muito massivas, atualmente mortas (Jones 1983). Neste caso, o 3133 re-

manescente do halo, que se acumulou no plano galéctico para format 0 disco, poderia. ter '

uma metalicidade inicial fornecida pela ejegéo destas estrelas.

As equagfies do modelo de pronto enriquecimcnto inicial de 'I‘rumn & Cameron podem

oer derivadas admitindo—se uma metalicidade inicial 20 na solugfio do (5.21), tal que

Z _ 20 = y lnp‘ l ,  (5.28)

A partir do mesmo desenvolvimmto que nos levou is eqa. (5.26) g (5.27), pode~se

mantra: que a. DCM neate cm é

1 _ pZ~ZoIZr-Zo
Z = ___L____ 5.29

S( ’. 1 _ m < )
e a. DDM é

15(2 )  = _____1__”Z-Zo/ZI -Zo Inn" .  (530 )
dz (Zn - ZoXl  - #1) 1 1

5 fit mm. com confusio clue enrol-o primordioil e and» pro-flunk”. Jone. (1388) chm. n populogio

unlu- primordinl (into 6,  formula. I. pol-fir do on 3‘. con Z = 0)  do popnhcio IV. Davide no onriqlocimonto

qnfmico do Univouo como um todo. tad: outdo primordial é Imuiunomo pré-gdkfico. Nate mama

unbolho. 0 «two populocio III dodgno nacho ptégoflcticu, nu brands. o putir do Inn 3‘. com Z > 0

3‘ miquocido polo ojogio «in «train do populogio IV. Amie-to oonfulo. antenna 0 term: popuhgio

III. dado one o “rundown do Jou- nlo u inn.
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Na figura 5.2 mostramos também a distribuigfio predita pelo modelo de pronto antique-

cimento, tomando 20 = 0, 221. Como era de se esperar, a concordincia é satisfatéria. No

capitulo que se segue veremos algumas outras alternativas que van sendo buscadas para

explicar a distribuigio de metalicidade da vizinhanqa solar.

5.0.13) 0 problema da. concentragio de gas

0 modelo simples assume um meio interestelar homogéneo, e nas suas equagées bésicas

esté implicito que o gés e as estrelas se distribuem uniformemente em todo o sistema. En-

tretanto, isto n50 é verificado em sistemas galécticos reais. Nas galéxias elipticas, a gravi-

dade e a dissipaqio concentraram o 36.3 nas regiées centrais, enqnanto que nos galéxias

espirais, as influéncias combinadas da gravidade, do momenta angular e da dissipagio,

concentraram o 355 no plano. Lynden—Bell (1975) introduziu, no modelo simples, modi-

fieagoes que simulam a evolugfio da concentragfio de 353 durante a. evolugio galéctica. Ele

supée, grosseiramente, que o gés esté. distribm'do homogeneamente nas partes centrais de

uma galéxia eh'ptica (on no plano de uma espiral), mas que além de um certo raio (no caso

d3. espiral, além de uma certa altura média a partir do plano) n50 ha mais gas. Assume

que 0 volume desta regiéo, onde ainda ha 355, encerra uma massa total M. ,  tal que

M.(t) [Ma(t)] ° .._ = __  , 5.31

onde c é um fator de concentragio. Quando c = 0,  temos que M.  = M, isto é ,  a galaxia

inteira possui uma distribuiqio homogénea de 555 e 1150 ha’. concentragio. Se c = 1, 1M.I =

M0;  neste caso teremos uma galéxia na qual 0 gas remanescente concentra-se totalmente

no centro. Segundo Lynden-Bell a grande maioria das galaxies tem 1/3 < c < 2/3. Ele

mostrou que, neste caso, a equagio para a. DCM é

(x-cmzx ”‘1‘”
J (5.32)

1-1"
5(Z)=[-—-‘—.c-

1 - 1 1 9  )

Na figura 5.3 mostramos a comparagiio entre os resultados desta distribuiqiio com

os dados observadonais de Pagel (1989a; segéo 6.A). Pode-se notar que a distn'blfigfio

teérica deste modelo é consideravelmente melhor que a do modelo simples sem o efeito da

eoncentragio.
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CAPI'TULO 6

DISTRIBUICAO DE METALICIDADE NA VIZINHANCA SOLAR.

O chamado problems. das unis G foi estabelecido por van den Bergh (1962): a dis-

tribuiqfio de metalicidade de estrelas na vizinhanga solar indies uma substandal auséncia

dc estrelas com baixa composigfio metélica. 0 problems surge do fato de que as idéias

oorrentes a. respeito da evolugio quimica. da vizinhanga solar n50 puderam explicar eats

auséncia. Isto ficou evidente quando Schmidt (1963) desenvolveu o seu modelo simples

(segfio 5.0).  Aquela. época e durante algum tempo, 8. smostra utilizada continha dados

de estrelas diversas, de tipos espectrais F ,  G e K ,  compilados por Schmidt (1963), Eggen

(1964), Dixon (1966) e Bond (1970). Como n50 havia. uniformidade na amostra, do 1150

podia set consider-ads boa. Além disto, a discrepfincia entre dados e teoria era bastante

alts. Dados mais confiéveis foram obtidos, alguns anos depois, por Pagel (1973) e Pagel

& Patchett (1975), que encontrarsm tuna amostra n50 tendenciosa de 133 unis G dos

catélogos de estrelas préximas de Gliese (1957, 1969) e de Woosley at al. (1970). 0 uso de

unis G, apenas, gerantia. a uniformidade da. amostra, bem como a representatividade da

histéria do enriquecimento qm'mico entre o conjunto de estrelas: o critério para a. escolha

de unis é 0 de que mas a315, ainda esté na seqiiéncia principal e, por isto. a, abundfincia

de sun. fotosfera niio foi ainda afetada pela. nucleossintese da propria estrela, sendo entiio

indicadora da abundfincia do meio interestelar 5. época. de sen nascimento; ainda, as unis

de tipo espectral G tém tempos de Vida da ordem de grandeza. da idade assumida. para a

Galéxia; desta. forms, todas as anés G que nasceram ainda estéo vivas, e portanto, podem

oer usadm no resgate da. histéria do enriquecimento quimico galéctico. E bem verdade que

unis K on M também se enquadram neste critério; contudo, por serem menos luminosas

queasanisG,asamostrasdeanisKouMestfiooonfinadssemregiéesmenores,oque
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pode causar efeitos de seleqio (as units M, por exemplo, encontram-se mais espalhadw nas

regiéu fora. do disco). 0 termo “problema dos anés G” surgiu apés o trabalho de Pagel

(1973). Muitos modelos e hipéteees vém aendo sugeridos para resolver 0 problems. Alguns

delee sin discutidos a. partir da. segio 6.3.

6.A- o 'o  's

As distribuigées observacionajs de metalicidade utilizadas atualmente 380 devidas a

Pagel (19893) e a Scanner-Larsen (1991). Pagel revisou os dados anteriores de Pagel 8.:

Patchett (1975), utilizando uma relagio atualizada entre excesses no ultravioleta. e [Fe/H],
bem como utilizando a abundéncia do oxigénio corno indicador de metalicidade. Para isto

serviu-se da relagio calibrado. por Sneden et at. (1979), Clegg et a1. (1981) e Luck 8; Bond

(1985):

[OIH] = 0’5  [Fe/H]; Para [Fe/H] 2 -1.2

[0/11] = [Fe/H] + O, 6; para [Fe/H] < —-1,2

Pagel recomenda explicitamente o uso de uma DDM (segio 5.0) ,  em lugnr do. DCM.

Para ele, a. DCM foi dtil nas decades de 60 e 70, quando os dadoe eram escassos, mas a.

DDM prové um teste mais sensivel, no qual a. quantificagéo dos erros é imediata‘. Nesta

nova distribuiqfio de metalicidade dads por Page! (1989a), o mimem de estrelas da amoatra

passou a 132 unis. A distribuiqéo resultante foi corrigida. devido aos erros observacionais

e 3. disperséo intrinseca no relagio idade-metalicidade. O autor assumiu que ate dis-

persio é uma gaussiana. em 103 Z com deevio médio de 0,2 dex. Page! ajustou igualmente

a. distribuigio observada. a tuna gaussiana, e deconvoluiu data filtima a gaussiana corre-

spondente é. dispersio. A oorregio pm a distribuigéo ohms: é dado pela diferenqa

eutre a gauzeiana ajustada. e a gmsiana. deconvoluida.

Scanner-Larsen (1991) tambérn utilizou a abundincia do oxigénio como indicador de

metalicidade e a DDM, mas eorrig'u a. diatribuigio de metalicidade de Page! 8: Patchett

6 Alum “tom j i  hvim undo s DDM ates, cure on qnnil P350! 8: Puckett (1975), Lyndon-3.110975)

e Lacey I: M (1988, 1985).
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19/3}? 2/21 AN Ams Z) 9915331 “853,—,

0,25 6. 0,40 0,227 a 0,336 9 9 0,068 0,47
0,40 0. 0,45 0,336 a 0,378 10 19 0,144 1,52
0,45 3 0,50 0,378 a. 0,420 10 29 0,220 1,52
0,50 8. 0,56 0,420 a 0,471 8 37 0,280 1,01
0,56 8. 0,63 0,471 a. 0,529 17 54 0,409 1,84
0,63 8 0,71 0,529 a 0,597 15 69 0,523 1,42
0,71 8 0,80 0,597 a 0,672 14 83 0,629 1,18
0,80 8. 0,89 0,672 a 0,748 11 94 0,712 0,93
0.89 a. 1,00 0,748 a. 0,840 14 108 0,818 0,96
1,00 8. 1,12 0,840 a 0,941 17 125 0,947 1,07
1,12 a 1,26 0,941 a. 1,059 7 132 1,000 0,38

Tabela 6 .1  - Dudes obaetncionfis

(1975), transformando-a numa distribuigfio de densidade superficial de metalicidade, dado
que, oomo dissemos na. segio 5.A, as quantidadw referentes ao disco devem set expressas

em densidades superfidais (procedimento similar foi realizado por Rana. (1991), que, en-

tretanto, n50 utilizou o oxigénio). Esta transformaqéo envolve a esoolha de modelos para

a estrutura vertical do disco e ,  como mostrou Sommer-Larsen, a distribuigéo resultante

depende significativamente do modelo escolhido, e uma corregéo deste tipo n50 pode set

negligenciada.

Embora as distribuigées de metalicidade dc Pagel (19893.) e Sumner-Larsen (1991)

aejam largamente utilizadas, 1180 hi Linda. urns. boa amoetra que permita tester rigorosa-

mente os modelos. Rana 8: Bean (1990) indicam que a fungio de massa atual (vide segio

4.A) de Rana. (1987) prediz a existéncia de 9790 unis C no volume que contém a mantra

de Pagel (19898.), com apenas 132 estrelas. Ainda, 113' 111118 grande disperséo na relagio

[O/Hlxme/H] (Nissan 86 Edmdssou 1992), de maneira que a conversio de [Fe/H] para



Ewing“ Quimicn do Gum. 4"

[0/ H] acima mencionada pode one set realista. Uma levmtamento mais completo de anés
C no. vizinhaa. solar sera‘. de inestima'vel valor para a construqio de uma. distribuicéo de

metalicidade empirica mais confiével.

A0 longo deste trabalho comparamos as distribuicées preditas por diversos modelos

apresentados com dados da tabelo. 2 de Pagel (1989a), que repmduzimos nas dues primeiras

oolunas da tabela 6.1.

Page] assume que Z or (O/H)/(O/H)O, isto é, que a metalicidade é indicada pela

abundincia. de oxigénio (em relacio é abundfincia solar). Por isso, tomamos a metalicidade

31:11:11 21 = 1, 1929, que corresponds so valor médio do intervalo de maiores metalicidades

na primeira. coluna da. tabela 6.1.

Os pontos do. DCM observada. correspondem i divisio do nfimero de estrelas com

metaJicidade menor ou iguaJ que um valor Z dado, AN(S Z)  pelo numero total de estrelas

da. amostra N = 132, para coda valor de Z. Os valores 550 mostrados na quinta coluna da

tabela 6.1. Obviamente, o resultado é normalizado, tal que AN($  Zl ) /N = 1.

Os pontos da DDM observada correspondem :1 AN/ [N  A (O/H)], onde AN é o numero
dc estrelas oontidas no intervalo dc abundincia. A(0  / H). Os valor-es s50 mostrados na sexta.

ooluna do. tabela 6.1.

Nesta ponto sodas-imp: dc destacar trés trabalhos nos quais so discute a legitimidade

dos dados.

Hearnshaw (1974) observou que se utilizarmos a. abundfincia de carbono coma in-

dicador de metalicidade (em lugar da do fen-o, que fora usada pelos demais autores),

obteremos uma distribuigio de metalicidade que pode ser grosseiramente explicada pelo

modelo simples. Este resultado sugere que 0 problems, das unis G foi criado apenas pelo

método de obtenqio da metalicidade. Como foi dito brevemente na segio 5.B, o ferro real-

mente nio é um bom indicador de metalicidade quando se assume a. ARI; entretanto, por

razées semelhantes, podemos dizer o mama quanto so carbono. Segundo Tinsley (1979),

o carbono pode ser produzido tanto por wtrelas de grande massa. quanta por estrelas de

mason intermediéria. Deste ponto dc vista, 0 fato das unis G terem, nos argumentos de

Hearnshaw, a baixa metalicidade predita pelo modelo simples, pode facilmente ser expli- '

coda. levando-se an cont; que guide parte do carbono ainda nio hnvia sido ejetada por
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ocasiiio do nascimento das primeiras geragées estelares no disco.

No segundo dos trabalhos mencionados, Biermann & Biermann (1977) questionaram

a representatividade das anés G. Os autores tomam uma idade média para as anés G de

oerca de 12 Ganos. Em suas palavras, “para uma idade galactica de 15 Ganos, apenas
as estrelas K0 (...) e as mais posteriores podem ser testemunhas das fases primordiais da

Galéxia, e as anés G, normalmente usadas, séo demasiadamente jovens”. Biermann 8:

Biermann sugerem que 1150 se observam anés G pobres justamente por que elas seriam

mais antigas e jé teriam morrido. De into, 03 tempos de Vida de anés G de populagéo I

350 provavelmente maioms que a idade do disco galactico. Entretanto, os tempos de Vida

de anis G com baixa composiqio metélica podem ser menores do que esta idade. Isto se

deve so into de que as estrelas pobres tém opacidades menores. Sendo a opacidade menor,

o transporte de energia é mais eficiente e o tempo de Vida estelar, mais curto. Neste caso,

nas amostras observacionajs de anés G haveria uma auséncia. de estrelas pobres, que ja'.

teriam morrido. Entretanto, Mould ( 1978) observou a auséncia de estrelas pobres numa

amostra de anés M. Rana & Basu (1990) também encontraram um “problema das anis

G” numa amostra de was K. 1330 nos leva a concluir que o argumento dc Biermann 85

Biermann n30 tem, no momenta, respaldo observacional. ._

No terceiro dos trabalhos mencionados, Bazan & Mathews (1990) investigaram oefeito

da metalicidade sobre o tempo de Vida estelar. Da mesma fox-ma que no segundo trabalho
mencionado‘ acima, os autores afirmam que a hipétese de todas as anis G jé formadas

no disco ainda estarem vivas deve set considerada com reserva. Contudo, Meusinger 8:

Stecklum (1992) argumentam que Bazan & Mathews definiram a amostra de 3.1153 G por

um intervalo de masses, e que tal amostra néo pode ser comparada diretamente com os

dados utilizados por Pagel (1989a) e outros. Meusinger & Stecklum (1992) investigaram a

existéncia de distribuigées de metalicidade tendenciosas devido a utilizagéo de critérios dc

selegio fotométricos nas amostras de anés G. 0 procedimento utilizado foi a comparaqiio

destas com amostras simuladas por um procedimento tipo Monte Carlo, utilizando uma.

combinaqéo de modelos de evolu§50 <luimica e estelar. Eles concluem que n50 ha nenhuma

tendéncia. significativa que alivie o problema das anis G.
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63- Waging

No modelo simples, o ancl cilindrico que contém o Sol é considerado um sistema

fiechado, isto é.  sem fluxo de 5235 para. dentro ou para fora. Entretanto, isto pode n50 ser

realista. Cart (1970) mostrou que as nuvens de hidrogénio de alta velocidade observadas

podem ser geradas per 563 intergaléctico que se move as direcéo do disco galéctico. Isto

indicaria tuna taxa de infall nan nula. De fato, é previsto um infall de ga’s para 0 disco

nos modelos dc evoluqéo dimimica da Galéxia, nos quais 0 disco é formado por colapso

dissipativo da nuvern pré-galéctica. Além disto, a evolucéo quimica do halo pode ser ex-

plicada por um modelo no qua] o 365 é removido das regiées de formacéo estelar (Hartwick

1976); sets massa poderia ser parcialmente acrescida ao disco e, novamente, haveria o in-

fall. Estes argumentos levam a crer que a hipotese de um sistema fechado nio é adequada

para modelar o sistema.

O infall produz dois efeitos interessantes na evolugfio quimica:

i )  0 info" continue de material pobre [ou, com Z, muito pequeno; eq. (5.9)] promove

um diluigao no abundancia média do meio interestelar. Este efeito pode explicar o

lento enriquecimento do meio interestelar;

ii) no caso de um infall nio despnezivel, 0 disco galéctico teria unis muses. total primordial

muitas vezes menor que a sua massa atual. Assim, haveria poucas estrelas iniciais no

disco. Com 0 passar do tempo, a massa do disco e a metalicidade do ga’s cresceriam

concomitantemente a formagao de novas estrelas, mas as {micas estrelas pobres seriam

as poucas iniciais. Isto pode explicar 0 problem das anés G.

O infall é, reconhecidamente, um dos processes mais plausiveis cogitados para explicar

a evolueiio das abundincias no. vizinhanca solar (Pagel 1989b; Matteucci 8: Francois 1989).

Par isso, a. literatura contém um vasto mimero de modelos dc infall. Aqui vamos comentar

apenas trés modelos anah'ticos que consideramos os mais importantes: o infall dc Larson

(1972), o infall de Lyndon-Bell (1975) e o modelo de duas zonas de Ostriker 8:. Thuan

(1975). Como referéneia, o leitor poderé recorrer, entre outrns, as seguintes fontes: Chiosi

(1980); Vader 8: de Jong (1981); Lacey & Fall (1983); Clayton (1984, 1985a,b) e Tosi

(1988b).



—- .. an \WbMF'“  ' ‘f'wJ—T—I-

M Evoiuqio Qufmico do  Gslixi:

6.3.0)  0 info“ dc Larson

0 primeiro modelo dc infall para a evoluqéo quimica da vizinhanga solar foi desen-

volvido por Larson (1972). Larson supés um 21 taxa de fox-magic estelar, 11v. balanceada

pot tuna. taxa de infall, f . tal que f z (1 — RN), onde R é a fraqéo de retomo de massa

(segfio 5.3).  Nesté caso, assumindo uma taxa de outflow 0( t )  = 0 e a ARI, as equagées

bésicas de evolugéo quimica (5.5). (5.13), (5.14) e (5.17) ficam

d
EM“) = [1 - 3110(1); (6-1)

gMafl )  = 0 (6.2)

e, portanto, Ma  é constante;

§;Ms(t) =[1—R1w); (6.3)
e

Magzm = [2,40 - 2m] [1 - 111W) + v[1 — we). (6.4)
Dividindo a eq. (6.4) par (6.1), temos que

Maggi-Z = (Z, — Z) +3}.

0“.

«12 MW‘m'  (6'5)
Tomando y constants, a aolugio de (6.5) depende dc Z I .  Lorson supés Z f constante,

prderendalmente nula. Tinsley (1975a) encontrou ulna outta soluqéo supondo Z I = bZ,

onde b é uma. constante.

No primeiro case, Z , constante, a soluqio de (6.5) é

z - z, = ”(1 — r"), (6.6”)
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onde u é a razfio entre a. massa que foi acrescida e a. was inicial do disco

V EM=M2=FAMo MG — 1. (6.7)

O infall produz um equih'brio entre a taxa de formagfio estelnr e a taxa de enrique.

cimento do meio interestelar. Ao contrério do modelo simples, temos o valor assintético

Z=y+Zf  quandou—00.

Usando um raciocinio semelhante ao utilizado no item 5.0,  para a obtengéo da dis-

tribuiqio de metalicidade do modelo simples a partir da. eq. (5.22) [que como 1: eq. (6.6),

tnmbém relsciona Z com [A], é possivel mostrar que a. DCM deste modelo é

1-  [1+lnll—z(zz‘—:zjll)(l—exp[pfl—1])”-l.
5(2) = 1 _ #1 (6.8)

No segundo caso, com Z; = b2, 3, 80111950 dc (6.5) é

1_ __  _ (5—1)»
Z — 1 __ b (y  e )1  (6 -9 )

e a. DCM é
. —1

1 — 1+—_1_-1n|(b— 1)(z—z )+exp[ (b -1 )y  ))5(2) = - ‘ ‘ 1 l l . (6.10)
1 — (‘1

Na figura 6.1 npresentamos uma comparaqio entre as previsoes do modelo de infall de

Larson para o caso de ZI nula. Como se pde ver, no info“ de Larson hé uma dra’stica. falta

de estrelas pobres, e a. grands maioria das estrelas teria metalicidade Zl que, no modelo,

é aproximndamente igual a y. Supor Zi n50 nuln on, como no segundo caso, proporcional

a. Z 1150 produz efeitos globais significativos, a 1150 ser um ligeiro aumento no nt’unero de

estrelas pobres. Entretanto, Tosi (1988b) indies. que his um limits superior para o valor de

Z I que é de 0, 420 .  Uma. metalicidade major para. o infall é incompativel com as razéee

de nbundfincia e gradientes de metalicidade observados no disco.

0 modelo de Larson é um caso extreme de infall (Clayton 1985b). Modeloe com taxas

de infall mais realistas repmduzem satisfatoriamente os dados obsenracionais das anis G.

Umeuemplodutesmodeloséoquesesegue.
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min de t .  Assim, resolvendo a equagio acima temos

d s dMs Ms m:dMs [ZMGGXP ( /M Ma ) ]  = yexp /M (6.13)

que, para. y constante, nos leva a

M5 M5 Ms__ y _ dMs / dMs
Z — —-——-MG exp [ /  MG]  exp( /  MG dMg.  (6.14)

Devido a0 infall, espera-se que o sistema possua uma massa assintética, Moo. apés um

longo tempo, e que quando a massa estiver quase toda na forma estelar, Ma :25 Moo -M3.

Também é razotivel assumir que MG é inicialmente nula. on muito pequena, que iré atingir

um méximo e,  finalmente, que ira'. se aproximar de zero quando Ms -v Moo. Segundo

Lynden-Bell (1975), a mais simpla parametrizagéo que possui estas caxacteristicas é

Ms- l - I ‘

Mw+rMamas) = ( )(Mm ~ Ms). (6.15)
onde I‘ = [Ma(0)M°o]/[Mm — Ma(0)],ta.l que se Ma(0) < Moo, antic I‘ as Mam).

Nesta formalismo, a taxa. de infall é

2 (Moo "_ MS)d
(1 - R)¢(t),  (6.16)

que obviamente tende a. zero quando Ms -+ Moo.

Agata, substituindo a eq. (6.15) cm (6.14), e integrando, temoa que-

__ Mm+r 2 Ms "_  MsZ‘”(Ms+r)  ['“(l M...) P+M°o ' (6'17“)

E muito interessante notar a diferenga. entre estu equaqiio e a (5.22). Em particular, para

M5 $3M”,  e Mac > I‘, temos

Z fi yflnp’l — 1]. (6.175)

Na. figure. 6.2 mostramos o comportamento de Z ,  em fungéo de Ms/Mw, para

P/Mm = 0, 2. Podemos vet claramente que hé um rapido crescimento dc Z, quando
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0 WIdeLmfitem 6.3.a)éumexanplo,embonatram,decnmooiqfdlpodo



Evdlcio Quintin d .  Golixin 85

influenciar a evoluqéo quimica de um sistema. Um modelo de infall mais realism é 0 pro-

posto por Ostriker 8.: Thuan (1975), no qual a. evoluqéo do disco é fortemente influenciada

pela evoluqio do halo, 0 chamada modelo de duas zonas. No modelo dc duos zones, as

estrelas dc grande massa. do halo evolucm rapidamente, antes do inicio da fox-magic estelar

do disco. 0 material ejetado por estas estrelas mistura-se ao gés primordial. enriquecendo-

o. Desta forma, se 0 disco for uma estrutura parcialmente ou totalmente secundéria, isto

é, formada pela matéria que deixa. 0 halo, nasceréo pouquissimas estrelas pobres no disco.

Ainda, a. evoluqéo de halo prosaegue, simultanea 5. do disco. Depois de um certo tempo,

as estrelas dc massa intermediéria do halo vao comecax a matter. A ejegéo destas estrelas

contém pouco metal, e o 355 que flui para 0 disco semi. relativamente pobre. Isto vai gerar

uma. diluigéo da metalicidade no disco.

Tinsley (1975a) formulou as equacoes coalitions destc modelo. Seja a massa inicial

do disco M(0)  == Maw) = cM(Ta), onde Ma é a massa. cle gés do disco, e c é uma

oonstante. A ejecéo das wtrelas dc grande massa do halo produz uma metalicidade inicial

20 no disco, e a ejegéo das demais estrelas mais velhas do halo produz um infall posterior,

f = ’6"), com Z I = 0, code I: é uma constante. As equagées ba'sicas (5.5), (5.13) e (5.17)

tom-3e

d .
aMu) = W). (648a)

{ft-Maw = —[1 -Rl¢(t)+lc¢(t). (6-186)

8

%Z(‘)Mo(t) = -Z(t)[1-Rl¢(t)+y[1-Rl¢(t). ' (648a)
Dividindo (6.181)) por (6.183), tunes

JMG _ , 1 - R_1_—_dM k , (6.19)

cuja solugio é

—-—“‘’ ° - 1 ‘ R.  (6.20)
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Per meio da eq. (6.20). que fornece I: em termos de m,  R e c, pede-se mostrar que a

DCM deste modelo (Tinsley 1975a) é

Z -Z  2—2 (l-c)(c- ) l / ( l - c -m)( . +———°—(":*) "] .‘41— 21-20  21-20

Na figura 6.1, vemos as previsées teoricas deste modelo para 0 case em que c = 0 ,5  e

Z. = 0, 2521. O modelo de dues zonas reproduz os tesultados satisfatoriamente.

6.3.6) Fluxes radiais de 368

Hi outros processes, que min 0 info", que podem estar significativamente acrescendo

a massa da vizinhanqa solar, ou mesmo tornando—a menor. Em particular, pode haver uma

eonsiderével troca de massa de 565 entre es anéis cilindricos que formam 0 disco (segio

5.A). 0 efeito destes fluxes radiais de ga’s foi investigado per Lacey & Fall (1985). Os
autores assumem velocidades radiais v,- z -(0,  5 — 1) km 3" ,  mm. TFE que segue a regra
de Schmidt (secie 4.3)  e uma taxa de infall exponencialmente decrescente. Os resultados

mostram que es fluxes radiais n50 podem, isoladamente, explicar 0 problems das unis G.

Entretante, a combinagio entre fluxes radiais e infall preduz resultades satisfstorios. A

inclusio de fluxes radiais reduz as escalas de tempo do infall que seriam necessédas para

o njuste dos dudes, case tais fluxes n50 fossern considerades. Isto, em eertes cases, pode

reduzir em uma. ordern de grandma a taxa de infall atual necessaflria so ajuste.

No modelo de evolugio de um disco galéctico com viscesidade de Sommer-Larsen

8; Yeshii (1990), também é necessaria uma combinagéo entre infall e fluxes radiais para

explicar 0 problems das anés G.

Outro modelo, associado a fluxes radiais de 36.3, foi desenvolvido per Battaner at al.

(1989). A eonsténcia. de um anel de gés entre 5 e 8 kpc do centre galéctico em nossa galéxia

(Sanders at at. 1984), bem come em eutras galéxias espirsis, sugere que esta estrutura seja

estével. Battaner at at. supéem que a massa dc gas deste anel tem-se mantido constants

devido a fluxes radiais de 363, da regiie interns a 5 kpc, gerados pela aqéo combinada

de campos magnéticos e da viseesidade. Eles mestraram que, atualmente, a massa de ga's

que cruzaria a fronteira interior deste anel, per unidade de tempo, devide ao efeite do

campo magnétieo galéctiee, 6 da mesma ordem de grandeza da taxa de formaqio estelar.
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Este equili'brio entre a TFE c a tan de acrescimento de mass». ao anel gasoso, mantém

aproximadamente constante a massa total de 565 no anel. Se assumirmos que a for-magic

de estrelaa ocorre predominantemente no and gasoso (Tinsley 1980), tal suposigéo explica

porque a TFE tern ac mantido aproximadamente constante no tempo (seqao 4.8).  Entre-

tanto, neste caso, a distribuicao dc estrelas deveria ser anular. o que néo é observado.

Segundo Battaner et «1., uma explicacio seria a de que as estrelas se acumulam no me]
gasoeo, mas tandem a migrar para a regiao interna a 5 kpc de distancia galactocéntrica.

Esta fluxo de estrelas para. o centro seria causado pela viscosidade do sistema estelar. Isto

explicaria também porque é observado um grande mimero de estrelas na direqéo do centre

galictico. Em particular, as estrelas mais antigas estariam representadas atualmente, neste

anel, por pouquissimas estrelas, pois a maioria jé teria migrado para a. regiéo interna do

disco. Para os autores, isto poderia explicar a falta de anis G pobres na vizinhanga solar.

Battaner et a1. apresentam urn modelo muito simplificado que mostra estes efeitos. O

mecanismo proposto é muito interessante, e novas investigaqées, com suposigées mais re-

alistas, poderfio mostrar a dimensio dos efeitos propostos. Entretanto, o sol situa-se além

do anel gasoso, a cerca de 8,5-10 kpc, e a solucio apresentada. para 0 problem das anés

G na. Vizinhanga solar deve ser encarada tio somente como uma extrapolaqio da solugio

para um suposto “problems. das anis G" no anel gasoso.

6.C.a) 0 yield variével

O primeiro trabalho relativo a0 problema das mas G (Schmidt 1963) colocou em

questio a constancia da taxa dc produgéo de metais [ver eq. (5.16)]. Schmidt supés que a

taxa de produgio foi major no passado, e levaria a urn répido enriquecimento do 365. Isto

oontornaria a falta de eatrelas pobres. Para que a taxa de producio tenha sido maior no

passado, é necessario uma FMI primordial para a qual a formacio de estrelas de grande

massa seja mais freqiiente. Uma. solugio anah’tica, mostrando este efeito, foi encontrada

por Pagel & Patchett (1975).

A hipétese de Schmidt estabeleee que 'P o: p“ (regra de Schmidt para a taxa de

formaqio estelar, segio 4.8) para anti-clan com massa M < 1M9. No caao dc estrelas com
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muse. maior. o expoente n deve set substitm'do per 11’, gm: depende da. massa da estrela:

n’ = n+qlogM, (6.22)

onde q é uma constante poaitiva. Asaim teremos

$0) = F": Para M 5 1M0

”Hm“,  para. M > 1M0. (6.23)

Uma. vez que a. maior parte da massa de estrelas reoém formadas é devido is estrelas
com M 5 1M@, pode-se assumir uma taxa de formagio estelar global aprmcimadamente

igual a p", e uma. fragio dc estrelas formadas com massa M (M > 1M9) igual a ,a' 1°! M.

Neste caso, 0 yield, y [eq. (5.16)], constante nas segées 5.C e 6.3, deve aer substitm’do por

um yield variével y’ tal que

1 Mmu t __y! =yflg< logM> = MPZM'“ TM)

- (1 - R) M. 1W)

onde < log M > é uma média ponderada das massas estelarea que realizam nucleossinteae

«plain. < 105M > a 1 é sugerido por Searle (1972), segundo informaqio de Pagel 8:

Patchett (1975). Entio y’ z yp'. Substituindo cute valor an (5.21), temos

“MMM, (6.24)

M' dMG= _ 1 = .- Jdz mu d(lnMa) v M9 Ma

(—1= -yflMfiq—JMG, (6.25)

cup :01q é

z = $1 — m). (6.26)

A DCM é enoontrada por método unilogo no utilizado, por exemplo, no segio 5.0.  A

relaqio entre p e Z 4':
1 /1

” 41—?-  . . (6.27)
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Na figura 6.3, mostramos a curve. predita pelo modelo acima, para. 0 case em que

q = 1, 5. O modelo de yield varia'vel de Schmidt tem sucesso a0 prever um mimero menor

de estrelas pobres do que o predito pelo modelo simples. Entretanto, ainda postula. a

existéncia de um mimero considerével destas estrelas. Além disto, segundo Lynden-Bell

(1975), 0 yield variével cria um dilema, pois “a taxa de produqéo atualmente considerada

é suficiente para. a produqéo de todos os metais. Um yield maior no passado torna-se uma

compficagio”. ‘

Outros modelos com FMI variével fox-am propostos. 'I‘ruran & Cameron (1971) de-

senvolveram, no seu modelo de pronto enriquecimento inicial (seqio 5 .0a) ,  um exemplo

extrema de FMI variével, no qual formam-se apenas estrelas de massa. muito grands até o
meio interestelar atingir a metalicidade média 0, 2 Z1 .

No modelo dc Schmidt (1963), hi. uma proporqio major dc estrelas dc grande massa.

no passado, mas hé. sempre formagéo de um certo mimero de estrelas com baixa massa.

A idéia (16 Schmidt pode set modificada, assumindo uma FMI que houvesse produzido

um nfimero menor de esttelas de baixa. massa no passado, ta] que a menor massa estelar

permitida em coda geragio fosse aumentando ao longo do tempo. Isto foi feito por Quirk

8: Tinsley (1973) e por Biermann 85 Tinsley (1974). 0 resultado é mais misfatério que 0

do modelo de Schmidt.

Como foi comentado no item 5.C.a, hé indicioa de que se formam preferencialmente

eatrelas de grande massa. a. partir de um gés pobre. N 50 hi, entretanto, indicagoes seguras

(/d que a FMI tenha variado com a eficiéncia assumida. nos modelos acima (Tinsley 1980).

Uma. FMI que favorece a formagfio de estrelas de grands massa no passado também

V é postulada por Hamann & Ferland (1992), a partir do estudo do. evolugio qm’mica de

quasares com alto desvio para. o vermelho. Embora alertando que as incertezas em sen

modelo sfio difi’ceis de serem determinadas, as altos metalicidndes encontradas nestes ob-

jetos requerem uma. répida. evolugfio quimica. Como os quasares com alto desvio para. o

vermelho sic condensagoes de massa que ocorreram nos primérdios da histéria do Uni-

verao, e possivelmente 360 as precursores (loo :1t galéxias, este cenério pode sugorir que

uma. FMI mais rica. estrelas de grande mason pode set uma muten'stica inerente i

evolugio primordial dos golz'ndas.
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6.C.;3) Bimodalidade na formacéo estelar

A bimodalidade da FMI foi proposta inicialmente por Larson (1986), como explicagio

para as descontinuidada encontradas na FMI de Scalo (1986). Se a formacéo de estrelas

com grandee e baixas massas ocorrern em diferentes regiées e sob diferentes condiqoes

fisicaa, que variam ternporal e espacialmente, a FMI resultante seria bimodal. O modelo

de Larson prevé uma TFE fortemente decrescente para estrelas dc grande massa e uma TFE

aproodmadamente constante para as demais estrelas. Isto levaria a formacao de um maior

nfimero de estrelas de grande massa, em relaqio a0 das de baixa massa, no inicio do disco,

e poderia causar a variagéo do yield, que Schmidt supés ser uma soluqéo para o problema

das anés G .  O modelo de Larson reproduz diversas caracten’sticas da Galaxia, entre as

quais o ptoblema da matéria escura local, que poderia ser explicada pela presenca de um

grande mimero de remanescentes estelares produzidos pela morte das primeiras geraqées

de estrelas. O modelo prevé que a maior parte destes remanescentes 350 anas brancas. Ha,

entretanto, uma grande falta de anés brancas na vizinhanga solar, comparativamente as

previséaa do modelo. Além disso, Francois et al. (1990) most‘raram que um modelo com 0

yield variavel devido a bimodalidade da FMI n50 reproduz satisfatoriamente a. distribuicio

dc metalicidade da. vizinhanqa solar.

Urna alternativa para eaten problemas foi encontrada por Olive (1986). Olive combinou
a bimodalidade da FMI com a sugestao de Matteucci 81. Tornambé (1985) e Tornambé

8: Matteucci (1985), de que as estrelas, com massas N 2 - 4M0, e com Z = 0, 1150

scram ania brancas, mas sofrem deflagracio do carbono e produzern supernovas de tipo

1% (item 2.B.fi). Tais supernovas podem ejetar até 1,4MQ em metais. Se isto realmente

ocorren, o nt'rmero de anis brancas na vizinhanga solar n50 seria tan grande quanta o que

Larson (1986) previu. Este modelo também tern a virtude de apresentar naturalmente um

mecanismo para a produgao de uma metalicidade inicial no disco. As supemovaa teriam

aumentado muito a metalicidade do 553 um curta escala de tempo, o que explicaria a

falta de eatrelas pobres.

A homogeneidade quimica do meio interestelar durante a evoluqio temporal dodisoo
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é uma suposiqio muito simplificada. Hé indicios de uma disperséo entre 10% e 20% em

log Z pars estrelas com a mesma idade (Hearnshaw 1972, Twarog 1980, Pagel 1989a, Rana

8: Bean 1992). Como a. distribuigio de metalicidade destas estrelas pode ser ajustada ra-
vzoevelmente bem por uma gaussiana com desvio médio de 20% (Pagel & Patchett 1975).

eats. dispel-sic de metalicidades pode mascara: 0 continue crescimento da. metalicidade.

predito em diversos modelos de evoluqéo quimica (Lambert 1988). A simplificaqéo de que

os produtos da nucleossfntese estelar séo eficientemente misturados a0 gés deve ser recon-

siderada. Cunha & Lambert (1992) mostraxam, pela anélise da abundéncia. de oxigénio em

esttelas B da seqiiéncia principal na associagéo de Orion. que regioes de formaqéo estelar

podem experimentar um auto-enriquecimento, devido a ejegéo das estrelas de massa. muito

grande. Este processo de auto-enriquecimento, que ocorre em escalas de tempo de poucos

milhées de mos, pode set responsive! pela grande disperséo no relagéo idade-metalicidade

inferida no disco galéctico, a partir da. unis F e G, cujos tempos de Vida sin medidos em

bilhées de anos.

6.D.a) A formagio de estrelas em regiées super-metélicas

Talbot 85 Amett (1973) assumem que o meio interestelar n50 é quimicamente ho-

mogéneo e que as estrelas se formam preferenciahnente em regiées com metailicidade Mirna

do media, isto constitui a hipétese fundamental do chamado modelo MESF (Metal En-

hanced Star Formation). O efeito deste processo e' a diminuigio do nfimero de estrelas

pobres na. vizinhanga. solar. Segundo Tinsley (1975a), este modelo pode ser represents

analiticamente supondo que as estrelas se formam em regiées com metalicidade Z ' = Z +a ,

onde a é uma constante e Z é a metalicidade média. do 353 em cada época. As equagées

sic as mesmas do modelo simples (segfio 5.C), com excegfio da (5.20), que se torna.

532mm = -Z'(t)t1 — R1440 + all - Rm». (6.31)
E a DCM para este modelo set-é

(z ' -¢) /zt
5(2) = t—f-L—r. (6.32)

Na. figura 6.3, comparamos os resultados obtidos, a partir de (6.32), com os dados de

Pagel (1989a; vet segio 6.A), porno caso em que a = 0, 33 Z; . A coneordincia. é sstisfatéria.
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Entretanto, Tinsley ( 1975a. 1980) "alerta. para. 0 into de que niahé-evidénciaa obsermionais

que suportem o alto valor de a. A formaqio de estrelas em-sre‘gié‘eswsupermetélicas pode

ocorrer, porque em um meio quimicamente nio homogéneo. as nuvens mais ricas séo mais

vulneréveis a0 colapso (Talbot 1974). Entretanto, n50 hé certeza de que tais efeitos sejam

tic eficientes a. ponto dc tornar Z' muito major que o valor me'dio 2 .

Uma. variante an modelo MESF foi idealizada por Talbot (1974). que assumiu a de~

pendente de 2 .  As equagées analx'ticas foram encontradas por Page! 8; Patchett (1975).

A relagio entre a e 2 do trabalho de Talbot (1974) é

a = Z, — 2 z cg ,  (6.33)

onde c é uma constante.

Substituindo (6.33) em (6.31), e resolvendo a equagio resultante, temos que

2/c’
(Z 2 2

fl = (1  "' c ; )  exp [2  y . (6.34)

e navamente a DCM sex-é. dado. pela equaqio (5.23), onde )1 £- dado per (6.34).

6.D.B) A cox-regain para a dispersio de metalicidade

Tinsley (1975a) analisou o efeito da. dispel-350 intrinseca de metalicidade numa dado.

época sabre a distribuigéo de metalicidade predita por diversos modelos. Recentemente, a

idéia. foi reconsiderada por Basu & Rana (1992b).

Assumindo que hi. uma dispersive dz na distribuigio de 1112 em cada época, a funqio

distribuigéo de metalicidade das esttelas que nascem em t é

F(ln Z,t) = 1 - 202m exp (— [In 2 — 1n 2m] nag) ,. (6.35)

onde Z é a metalicidade média do meio interestelar. Pode—se mostra: que a £11950 dc

«treks formadas com metalicidado 5 Z é
1 a To _ 2

”M; L «10:12) [a exp(—[1nZ/2(t)] /2a’z) mat. (6.36)
Tinaley (1975) mostrou que, com as suposiqées acima, o ajuste de certoe modelos

melhora. sensivelmente, inclusive 0 modelo dc info" dc Larson. Seu trabalho demonstra

5(2) =

_.
A

‘
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que alguns modelos, tradicionalmente considerados sem sucesso na explicaqéo do problems.

dos anis G,  niio podem ainda ser de todo descartados, devido a. grande dispersfio de valores

de metalicidade numa. dads época.

Como foi dito, os dados de Pagel (1989a) estio corrigidos para a diaper-35.0 de apro—

ximadamente 20% devido a erros observacionais e a disperséo intriseca na relagéo idade—

metalicidade observada (segio 6.A). Entretanto, Basu & Rana (1992b) mostraram que os

ajustes dos modelos maliticos 850 melhores mesmo quando os dados n50 corrigidos de

Pagel sic levados em consideragio e as distribuigées de metalicidades teoricas sic dadas

pela eq. (6.36), com dz = 0,2. Em principle, era. de se osperar que os dois ajustes (0  do

caso n80 homogéneo para a. amostra. n60 corrigida, e 0 do caso homogéneo para a amostra.

corrigida) fornecessem resultados similares. Isto n50 ocorre e deve-se, principalmente, a

suposigio de uma distribuiqio de metalicidade gaussiana na correqéo de Pagel, enquanto

que esta distribuigéo n50 é predita, necessariamente, pelos modelos.

63- W

6.E.a) O tempo de travessia através da vizinhanga solar

Mayor at at. (1977) investigaram o efeito do tempo de travessia (crossing time) das

érbitas eatelares através da vizinhanqa solar nas distribuigées de idades estelares e de

metalicidades observadas na vizinhanqa solar.

As orbitas das estrelas individuals do disco podem ser bem representadas por ulna.

oscilagio harmonica perpendicular ao plano galéctico e por um movimento “epicicloidal” no

plane, em relagio ao referencial local dc repouso. Por isso, algumas das estrelas observadas

numa esfera. centrada no Sol min 350 estrelas da vizinhanga solar, mas de outras regioes,

e que se encontram momentaneamente atravessando-a. As estrelas antigas possuem, em

geral, uma grande componente de velocidade perpendicular so disco. Por isto, elas estio,

sua maioria, distantes do plano galéctico. Em particular, as autores concluem que este

efeito n50 é significativo e n50 pode explicar 0 problems das anés G.

6.E.fi) Acrescimento de metais em estrelas antigas

Newman 85 Talbot (1976) propuseram um mecanismo no qual estrelas de tipo so-

llr poderiam ter suns abundincias fotosféticas aumentadas durante was vidas devido ao
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acrescimento (accretion) de densas nuvens interestelares. Deste modo, as estrelas iniciais

do disco, originalmente pobres, apresentariam atualxnente uma maior metalicidade.

Entretanto, Biennann 8: Biermann (1977) enumeraram alguns fntores que podem

toms: este acrescimento desprezivel. entre os quais a presence. dc fortes ventos estelares

em estrelas jovens de tipo solar.

6.8.7) Perda de massa durante a seqiiéncia principal

Willson et a1. (1987) propuseram que as estrelas que, no diagrams HR, iniciam a

queima do hidmgénio na posigio onde a faixa de instabilidade das cefeidas intercepts.

a. seqiiéncia principal, podem perder tuna fragio significativa de suas masses durante as

fuses iniciais dc suns vidas na seqiiéncia principal. As estrelas afetadas cleats. forms incluem

aquelas dc tipo espectral de A até G iniciais, com massas iniciais entme 1,2-3M0.

Guzik 85 Struck-Marcel! (1988) estudnram o efeito desta perda de massa nas dis-

tribuiqées de metalicidade do. anis F e G. O modelo é muito simplificado. mas conclui-se

que este mecanismo influencia fortemente a distribuigio de metalicidade de unis F,  e talvez

também de unis G iniciais, mas num gran menor.

6.F- ' '

O estudo da distribuiqio dc metslicidadc em outras regiées pods longs: luz sabre a

histéria. evolutiva. do disco. Ainda. n50 foi possivel estudnr detalhadnmente a. evoluqio dos

abundéncias em outros discos gallicticos, a ponto de se ter distribuigées dc metalicidade

para estes sistemas. Entretanto, dudes observanionais relatives at outras regiées (in 110883.

galéxia. vém tornando possivel um estudo comparativo da. evolugéo quimica de diferentes

regiées. Comentaremos brew-sate alguns dos resultados obtidos até agora.

6.F.a) Aglomerados globulares

O primeim trabalho referente 5. distribuigio de metalicidade no halo, stravés da

distribuigio dos aglomerados globulnres, foi feito por Hartwick (1976). O autor obteve

ulna. distribuiqio a. partir de uma amostra. de 60 aglomerados globulares pobres ([Fe/H]

S —0, 75). Esta. distribuigiio mostmu-se muito diferente da distribuigio observada. para

atrelns da vizinhanga solar, no sentido de que ela possui muito main estrelas pobres do

que o- mimero predito pelo modelo simples. Esta distribuigio podaia set ajustada. pou- um
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“modelo simples modificado”. no qual 0 yield fosse 13 vezes menor que 0 yield assumi-

do para. a vizinhanga solar (para. diferenciar 0s “yields”, Hartwick denominou 0 yield de

ajuste de yield Mm). Uma das causes para isto é que a FMI do halo deveria favorecer

urn ntimero maior de estrelas de baixa massa, em relaqao 5. FMI da vizinhanga solar. En-

tretanto. isto esta em desacordo com as idéias apresentadas no item 6.3,  de que a formagio

de estrelas de baixa massa é muito ineficiente a partir de um 3:53 pobre, come o que formou

0 halo. Outra explicagéo para o baixo valor do yield efetivo proposta por Hartwick é a

de que as regiées de fox-magic estelar do halo tiverem sua massa continuamente removida,
a man taxa dez vezes maior que a TFE. Entretanto, Bond (1981) observou uma grande

falta de estrelas pobres em relaqiio so modelo simples, o que indicaria que 0 halo também

apresenta um “problema das anis G”. Entretanto, posteriores levantamentos de estrelas

pobres (Hartwick 1983; Beers et al. 1985) 1150 confirmaram as conclusées de Bond.

Posteriormente, Bica 8: Pastoriza (1983) mostraram que a distribuigéo de metalicidade

baseada na amostra de Hartwick, quando acrescida dos aglomerados globulares ricos, néo

pode ser reproduzida pelo modelo simples modificado.

A endsténcia dos dois grupos distintos dc aglomerados, ricos e pobres, é bem conhecida

(Zinn 1985; Armandrofi' 8: Zinn 1988). Pagel (1987) mostrou que os doisgrupos podem
set reproduzidos assumindo—se, eomo em Hartwick ( 1976), que 0 yield é menor que 0 yield

da vizinhanga solar. A distribuiqio de metalicidade do primeiro grupo, o dos aglomerados
pobres ([Fe/ H] < —1) é reproduzida por um modelo simples com yield efetivo dc valor

0,  025 Z9 (aproodmadamente o valor postulado por Hartwick); enquanto que a distribuigio

do segundo grupo, de aglomerados ricos ([Fe/H] _>_ -—l), pode ser reproduzida por um

modelo simples corn yield efetivo no valor de 0 ,3  26). For outro lado, a falta de aglome-

rados com [Fe/H] < -2 ,6  sugere a existéncia de um “problema das anés G” no primeiro

grape, o dos aglomerados pobres, tornando necesséria a suposigio de um pequeno pronto

enriquecimento inicial (item 5.0.0:).

Isto foi igualmente notado por Laird et al. (1988). 08 autores sugerem que nio sic

obeervados aglomerados muito pobres porque eles podem ter sido destnn'dos, devido a

fraca ligaqio gravitational. Uma correlagfio entre a metalicidade e a energia de ligagio do

aglometado poderia surgin- devido so fato de que regiées pouco densas tém maior dificuldade
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em reter as ejeqoes das supernovns. Outta sugestfio dc Laird et a1. é a de que 08 proto-

aglomerados poderiam experimenter um certo auto-enriquecimento devido h ejegao de

estrelas de massa muito grande formadas no préprio proto-aglomerado.

A histéria evolutiva do halo poderia set caracterizada por duas fuses, na primeim

dos quais formaram-se os sglomerados pobres, e an segunda, os aglomerados ricos. Os

diferentes yields efetivos, necessérios ao ajuste das distribuiqées dc metalicidade de cada

grupo, foram interpretados por Kumai at al. ( 1988) como resultantes de diferentes taxes

de perda de massa. nas regiées dc formagio estelar.

Kumai et al. (1988) desenvolveram um modelo analx’tico pan. explicar a distribuigio

dc metalicidade de todos os aglomerados [considerando 0s dois grupos juntos, como fize-

ram Bica 8: Pastoriza (1983)]. Sen modelo caracteriza—se por dois estégios: no primeiro,

hi. uma. taxa de perda. de massa dez vezes maior que a turn de formaqiio estelar [coma em

Eartwick (1976)], e termina no instante de tempo correspondente ’15 [Fe/ H] = ——O, 8, que é

o valor, assumido pelos autores, oomo fronteira entre os dois grupos de aglomerados (ricos

e pobres); no segundo estégio, a. taxa dc perda de massa, é igual i taxa. de fox-magic estelar.

O modelo ajusta—se bem nos dados. Entnetanto hi, também, uma falta de aglomerados

pobres em relagio ’a previsfio do modelo. Dois resultados interessantes deste modelo sin:

i )  a escala. de tempo para o primeim estégio é de 3 x 105 mos, que esté em concordfincia

com o tempo de queda livre da. nuvem protogaléctica;

ii) a. escala de tempo para o segundo estégio é de 3 Ganos, apmndmadamente igual 7:

escala de tempo estimada para. a. oontragio da. protogala'xia e a formagio do disco

(Larson 1976, Daido 1980) e com a escala de tempo do infall na vizinhanga solar

(Chiosi 1980).

Um modelo semelhante no de Kumai at (d. foi desenvolvido anteriormente por Gilmore &.

Wyse (1986), no qual os aglomerados rims sio membros do disco grossdsegfio 5.A). As

distribuiqées de metalicidade do sistema esferoidal e do disco grosso representadas, respec-

tivamente, pelas distribuigées dos aglomerados pobres e rioos, podem ser reproduzidas por

tans de outflow similazes is de Kumai at al.

6.F.;9) Estrelas de populagio II do compo

As obeenmqées stasis indicam que hi eatrelas de populagio II do campo extremamente
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pobres, com [Fe/H] < -3  (Beers ct at. 1985. e referéncias aj contidas). Isto indica
que eatrelaa do compo pertencentes no halo sin diferentes das estrelas dos aglomerados

globularee.

Umn distribuiqio de metalicidade de estrelas de populacio II do campo foi encontrada
por Laird et al. (1988), a partir do levantamento de estrelas com movimentos préprios de

Carney 8t Latham (1987). A amostra utilizada contém 180 estrelas. Contudo, os autores

n50 descartaram a possibilidade de contaminaqéo da amostra por urn mimero reduzido de

estrelas do disco grosso, que seriam cinematicamente indistingm'veis das do halo. 0 modelo

simples n50 é capaz de reproduzir eats. distribuiqéo: hit, as. amostra, uma ligeira falta de

eatrelas pobres em relacfio no modelo, bem como um excesso de estrelas ricas. Com isso,

os autores supéem uma FMI primordial com um m’unero dc estrelas de baixa massa menor

que o mimero gerado pela FMI atual (cf. Quirk & Tinsley 1973; veja. também 0 item 6.8

deste trabalho), para explicm~ a falta de estrelas pobres. Para. explicar o excesso dc estrelas

ricas, Laird et 41., introduziram, no modelo, um yield efetivo dependente da metalicidade,

* oomo em Peimbert 8; Serrano (1982). Este filtimo pode ser gerado supondo—se que:

3) a FMI é variével, tal que o mimero de estrelas de grande massa que se condensam a

partir do 358 aumenta. com o aumento da. metalicidade;

ii) a quantidade de maasa perdida por regiées de formagio estelar diminni com o tempo

(i.e., com o auxnento do. metalicidade). Como vimos em 6.E.a, quanta major é o

outflow, menor 0 yield efetivo;

iii) 0 yield aumenta devido 1‘1 crescente contribuigéo de supernovas de tipo I. Como as pro-

genitores dessas supernovas tém tempos de Vida maiores que aqueles das estrelas que

gel-am supernovas de tipo II, as ejeqées das supernOvas de tipo I so seriam importantes

numa. época posterior, quando a metalicidade jé tivesse crescido.

Em particular, as hipéteses ii e iii parecem ser Innis plausiveis. A hipéteee iii poden'a.

oer testada usando-se a sugestio de Tinsley (1977b) de que a abundéncia do oxigénio é

main adequada. para. o estudo do halo galéctico, de modo a evitar os efeitos da pseudo-

deficiéncia de ferro causados pela ejeqfio posterior dos SN: I (Tinsley 1979; ver também

item 2.11.3).



Evollgio Quintin do Gdtxiu ‘9

6.F.7) O bojo galéctico

O estudo da. evoluqio quimica do bojo galéctico tomou-se possivel graces ’a anilise

espectroscépica de gigantes na jam-la de Baade (Baade’a window), uma regiéo do ce'u

que permite a observaqén direta do bojo. O trabalho pioneiro de Whitford & Rich (1983)

encontrou gigantes K muito ricas nesta. regiéo ([Fe/H] = 0, 1). Posteriormente, Rich [(1986,
1988), apud Matteucci & Brocato (1990)]. numa amostra de 88 gigantes K.  encontrou

estrelas com —1 < [Fe/H] < +1  e um valor médio de < [Fe/H] > = +0,3 (i.e., duas vezes

o valor solar). As amilises preliminares de Rich, mostraram que 1150 hit um “problems. dos

was G” no bojo galéctico. Page] (1987) mostrou que a distribuiqio de metalicidade da.

amostra. de Rich (1986, 1988) poderia ser reproduzida por um modelo simples com yield

efetivo no valor de 1,8 29. Page] sugere duas hipéteses para urn yield tic alto:

i )  y = 1, 8 Z9 representa 0 yield real universal, e as baixos yields efetivos encontrados no

halo e no. vizinhanga solar séo devidos 5, perda de 358 enriquecido em ventos estelares

e efeitos similam;

ii) 0 yield é alto devido a uma FMI bimodal ou variével;

Um alto yield e uma FMI mais rica em estrelas de grande massa também 850 postulados

pm 0 bojo por Kappen 8: Arimoto (1989), bem oomo por Matteucci 8t. Brocato (1990).

Este liltimo trabalho sugere que o bojo teve uma evolugio répida, em uma escala de tempo

manor que 107 anos para o colapso, e uma taxa de formagfio estelar muito eficiente.

Recentemente, a. amostra de estrelas para o bojo foi melhorada com os dados de

314 gigantes G e K, obtidos por Geisler & Friel (1992). A distribuiqio de metalicidade

resultante desta amostra é compativel born as conclusées de Matteucci & Brocato, de que
o bojo teve um répido colapso e uma eficiente for-magic estelar.

6.G- Discussio

As distribuiqées de metalicidade de outras regiéea da Galéxia nio apresentam a.

auaénda. de estrelas pobres observadas na vizinhanqa solar. Isto indica que a. explicagio

para. o problema dos unis G pode ester nas partimlaridades da formagio do disco (Pagel

1987).

Doc modelou apreeentados, dois sin partimhrmente intuemantes: 0 do infall e 0 do
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pronto enriquecimento. 0 enriquecimento devido a tuna. gel-agile de estrelas pré-galécticas

pode tex- sido consideravelmente alto, dado que diversas evidéncias apontam para. urna

grands taxa de nascimento de estrelas de grande massa nos primordios da Galéxia (segio

6.3). Igualmente, 0 info" é um processo que certamente teve muita. infiuéncia na formaqio

do disco e ,  consequentemente, 11a sua evolugéo. O fato da distribuigéo de metalicidade

do halo poder ser explicada. por um modelo com outflow de gés é um forte argumento

para. acreditarmos que houve um acoplamento entre a evoluqéo do disco 6 do halo. Neste

sentido, o modelo de duas zonas de Ostriker & Thuan (item 6.3.7), que combina. os efeitos

do infall e do pronto enriquecimento, pode ser considerado como ulna. primeira tentative.

mais realista. para a descriqéo da. evoluqéo quimica. da Galéxia como um todo.

Por outro lado, muitos modelos apresentados sic também capazes de reproduzir os

dados, por meio de urns sutil escolha dos parimetros. Entretanto, alguns modelos foram

splicados apenas so problema. das unis G, apaar da existéncia. dc diversos vinculos ob-

servacionais (Francois et a1. 1990). Ta] empreendimento é necesséfio para a discriminsgéo

dos deltas que podem realmente influenciar a evolugéo quimica, dado que um modelo

born para. a. explicar 0 problems das anés G, deve ser igualmente born para reproduzir

autras caracten'sticas quimicas da. Gala'xia. Dignos de menqio 85.0 as trabalhos de Tinsley

(1974, 1976, 1977a.) que testam diversos modelos contra vérios vinculos observacionais da

vizinhanga. solar.

Apesar de todo o avango na érea observacional e da sofisticagéo teérica na modelagem

do. vizinhanqa solar, 0 problems. das 8.1155 G persiste, n50 pela falta. de explicagées, mas

pelo excaso delas. Uma soluqéo (mica ainda n50 foi estabelecida, e como mostrou Tosi

(1988a), diversos conjuntos de parimetros fornecem resultados satisfatérios e compativeis

com os dados.

Tisha, a dificuldade de estabelecimento de um processo fisico dominante na evoluqéo

quimica da vizinhangn solar deva—se justamente 3: inexisténcia deste processo. Segundo

Tinsley (1974), as processos fisicos nos quais se baseiarn divemos dos modelos apresentados

nio sin mutuamente exclusives, e vérios deles podem ter operado juntos para gerar a

presente distribuicfio de elementos quimicos 0W3 na vizinhnnqa solar.
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CAPI'TULO 7

FORMALISMO E DEFINICéES

O modelo que é desenvolvido a seguir baseia-se em uma ligeira. inconsisténcia na

classificaqio usual de objetos empregada. na. evolugéo quimica, aprwentada na segéo 5.A.

Como haviamos dito, os autores assumem, em gel-3.1, apenas duas classes de objetos: gés

e estrelas. O argumento principal para isto é a simplificagio de muitas das equagées. A

fronteira. entre estrelas e gés, contudo, é mal definida. Isto em si mic acarreta dificuldades

significativas na derivagiio teérica de quantidades que podem efetivamente set comparadas

nos dados observacionais. Entretanto, numa descrigio mais rigorosa, torna-se necessério

definir o que pode on 1150 set oonsiderado como estrela on 563.

Nosso presente conhecimento torna claro que existem objetos para os quais a classi-

ficagfio acima é inadequada. Analisemos o caso das anis marrons. Estes astros nfio realizam

reagées termonucleares, evoluindo de modo diverse do das estrelas; n50 fazem porém pane

do 355. Apesar disto, as unis marmns, bem corno planetas e objetos menores, vém sendo

classificados indiscriminadamente sob uma. ou outta. designagio, grande parte das vezes

implicitamente.

Nessa. proposta. é a. de reformular esta classificagio, incorporando a ela uma nova

chase de objetos, na qual as anis marrons preservam sua identidade, que n50 é nem a de

uma. estrela, nem a. do 365, mas a de um objeto n50 estelar. A0 explicitarmos esta classe,

poderemos investigar diretamente o efeito destes ob jetos na evolugéo quimica. Como seré

mostrado, estes objetos n50 estelares podem ter desempenhado um papel fundamental nu

evolugio quimica da vizinhanqa solar.

Raoentemente, Ferrini et at. (1992) desenvolverun um modelo onde utilizun igual-
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mente uma. nova classificaqio dc objetos. Eles exploram n conveniéncia do, consideraqéo

dc trés estados de condensagéo (que chamam de phases of aggregation): o estado estelar. o

estado remanescente e o estndo gasoso (subdividido em gain difuso e nuvens interestelares).

0 use desta classificaqéo permititrlhes introduzir, nas equaqoa do modelo, um mecanismo

dc retro-alimentaqio, mais consistente com os conhecimentos atuais dc fox-magic e evohzgéo

eatelar.

Alguns trabalhos anterior-es usam outros estados dc condensaqéo, embers. nio 9e uti-

lizem desta. terminologia. Schmidt (1959), e algnns autores que o seguiram, distinguiram

estrelas de remanescentes condensados. Talbot e Amett (1971), em sun equagéo para a

oonservagéo de massa total, observaram tal distingio, mas n50 desenvolveram a idéia no

recto de sen artigo. Tinsley (1981) propés novamente a distingéo entre estrelas e remanes—

centa, alegando ser mais fécil compare: 05 dados dc contagens estelares 5. teoria. Rana e

Wilkinson (1986) seguiram o critério de contagem estelar (Tingley 1981) e incluiram, entre

os remanescentes, os demais objetos invisiveis (planetas, anés fries, etc.) denominando-

on de matéria escura. Devido no critério de classificagio utilizado, Rana 82: Wilkinson

classificaram as anis brancas como estrelas.

Assumimos os seguintes estados dc oondensagio: estelar, de refuge e sumo, que por

sun vez estéo associados, respectivamente, ans seguintes objetos gala’cticos:

1) Estrela, que é todo objeto que se formn com massa M > Memg, que data'. origem a

tuna trajetéria no diagram: HR in esquerda do limite de Hayashi, sendo M..,..- a. massa.

iniciaJ minima. para a ignigio do hidrogénio;

2) Refugo (o jé chamado objeto n50 estelar), subdividido nas subclasses:

2a.) Remanescente (estelar), que é todo objeto compacto resultantes do. morte estelar;

2b) Residue (da formagio estelar), que é todo objeto, condensado do 553, com massa.

no intervnlo Mm, < M < Mung, onde Mm, é a mason méxima. nssumida para.

os constituintes do sis (por ex., grios);

3)  G58, que é toda. a massa que pode set convertida em estrelns e/ou residuos.

Os critérioa que empregamos nestn classificagéo [50 simples. O cstado estelar tem

oomo principal caracten'stica a realizagio de nucleossintese. Algumaa estrelas terio tempo

de Vida curto e ejetan‘io parte de sen mum-id, enriquecido dc produtoa do nucleossintene,
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que sex-Ii incorporado no 553. Sin estas as que contribuem ativamente para o enriqueci-

mento do meio interestelar. Outras estrelas realizam nucleossintese, ainda que 1150 pro-

duzam metais, mas téxn tempo de Vida tio grande, que podemos consideré-las virtualmente

eternas. Tais estrelas seriam as testemunhas do enriquecixnento do meio, o qual estaria

registrado na distribuigio de suns abundéncias fotosféricas. Os tefugos tém como principal

caracteristica a. retenqio de matéria. Estes objetos n50 produzem metais e sic de dificil

detecqio. Por sun vez, a principal caracten'stica. do gés é a de ser matéria prime. para. a

formagfio dos demais objetos.

7.3- MW

Considerando o anel cih’ndrico que contém 0 So] (segées 5.A e 5 .B) ,  cuja massatotal

(E M,  temos

M =Ma+M.+Mn.  (7.1)

onde Ma,  M.  e M R siio as massas totais do ga’s, das estrelas e dos refugos, respectin-

mente. Comparando (7.1) com a equagfio anéloga (5.1), vemos que

M3“) = M .(t) + M 3( t ) ;  (7.2)

on seja, os objetos que chamamos de refugos fox-am desmembrados do grupo de objetos

classificados anteriormente como cstrelas. Assim, devemos deduzir novamente as equagées

bésicas de evolugio qufmica, levando em coma (7.1) e (7.2). Para isto, muitas vezes,

utilizamos a notagéo e/ou o raciocl'nio empregados na segio 5.B. Pede-se ao leitor que

recorra a este item, sempre que julgar necessério, para uma major compreensfio.

Considere um plano massa versus tempo, como 0 do. figura 4.1. Neste novo plano,

os pontos n50 representario apenas estrelas, mas qualquer objeto, condensado do 355, no

instante (t ,  t + dt), com massa. inicial (M, M + dM). Suponha que a densidade dos pontos,

¢p(M, t ) ,  seja. separével em dues fungées que chamaremos de: m Q M gm

(TFG), \I', e a. mag fig mm generalizflg (FMIG), Q; tal que neste caso, o mimero

de objetos que se formam no intervalo (t,t  + dt), com massa. inicial (M,M  + dM) é

dfln’(M, t) = \I'(t)‘I'(M) dt. (7.3)
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A TFG é a. massa total condensada em objetos, no intervalo (t, t +dt)  pox- unidade d9

tempo. Evidentemente, do ponto dc vista fiaioo,

'I'(t)Q(M) = ¢(t)¢(M), para M > Menu. (7.4)

ondc 1b e 4: sin a TFE e a FMI, respectivamente (cap. 4). 0 use da TFG e da FMIG

permite-nos trabalhar explicitamente com a formaqio de residuos, como seré. mostrado.

A definigio da TFG permite—nos encontrar a equaqéo de normalizagéo da FMIG de

modo analogo ao utilizado para encontrar (4.6). Assim teremos

"I . . .

/ M§(M)dM = 1. (7.5)
0

Into implica, como venemos main adiante, uma renormalizagio da FMI.

GAS
‘_—i—‘E——REMANESC NT 5 “(2 )

7T?)  —"

Rfmms

l ' ( t )  A na t t )  I I 'H’ . )

Tm) 12m lvm
| In  : )

am) I
Fig.7.1 - auema dc vatiagio dc manna do 36-. do and” e do- tefugco. A: um indicun “xi-gin

do Illa-a! clue on contituinten sfl‘c‘icos couidendoa

Na figura 7.1, analogs. a figura anterior 5.1, apresentamos um esquema gem! para

variaqées de massas (representadas pelas setas) entre as quatro apécies de constituintes

galéctioos considerados: estrelas, ga's, residuos e remanesoente. As equagées para a variagio

dc massa de cada classe de objeto pode set eacrita heuristicamente oomo:

d
EMU)  = f(t) - 00). (7-6)

onde f e 0 850, respectivamente, as taxes dc info" e do outflow;

1
(“Ma“) = 4'0) + E“) + I“) - 00) + II(t) + 1‘(t) + V0).  (737)
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code 11 é a tan de detonaeio de remanesceutes. que poderia estar ligada. per exemplo.

& taxa. de SNs Ia. (exploaéo de anés brancas); F é a taxa. de destruiqéo de residues devido

5. “erosio” cometéria. e 5. desintegragéo de residues nas fases finais de Vida das estrelas ae

redor das quais orbitam (Stern 8.: Shull 1990): V é a taxa de evaporaqéo de elementes leves

em residues; e E é a taste de ejegio de massa pelas estrelas;

d

onde A é a tan de retengéo de massa em remaneseentes; e

.4.
dtMufl )  = RU) + AU) - V“) - 1"(t) - mt), (7-9)

code 1?. é a. taxa de formagio de residues (definida come a mason total convertida. em

residues por unidade de tempo. As definiqoes dc R, d) e da TFG mostram que

\Il(t) = ¢(t)  + RU). (7.10)

Novamente, predsamos encontrar as for-mas destas taxes em termos da. TFG e da

FMIG. Comegaxemos pela TFE e pela. taxa. de for-magic de residues. Sendo o numero

de objetos formados, no intervalo (t , t  + dt), com massa inicial no influx-vale (M,M +

M), dado pela eq. (7.3), a. TFE é igual ‘a integral de Mdzn'ldt no intervalo de masses

correspondentes is estrelas:

41(1) = [11,... MwuymmdM. (7.1111)

0 meamo raciocinio aplicacse 1‘1 taxa de formagfio de residues, que é
Mcnu'

2(1) = / MwaymM) dM. (7.115)
Mme.  ‘

Assumiremos a APMS (item 5.3). Sendo TM 0 tempo de Vida tipico de uma estrela de
massa. inicial M,  e Wu :1 massa do remanescente desta estrela. a massa retida em todos

os remanescentes das estrelas com masses iniciais no intervalo (M, M + dM), no intervalo

de tempo (t,t + dt), 6 Wud’nt, onde

d’nf(M,t) = dan‘(M,t — m) = 111(1- m)«1»(M)dc, (7.12)
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é o nfixnero de estrelas com masses iniciais entre (M , M + (1.1!) que motrem no intervalo

(t,  t 4- dt). Entio, a team dc retenqio dc massa é an integral dc Wudzntldt no intervalo dc

muss correspondente is estrelas que estio monendo em t:
MMII

A(t) = /  WM‘I'U — TM)<I>(M)dM. (7.13)
Mg ’

onde M. é a massa de desligamento da. seqiiéncia principal em t. A massa ejetada de

volts. a0 meio interestelar por uma estrela corn massa. inicial M é M — WM. Entio, por

argumentos anflogos ms que nos levaram a (7.13), temos

M7. . .

E(t) = f” (M - WM)\I'(t - 7M)¢(M)dM. (7.14)

que, como era de se esperar, é idéntica 5. eq. (5.7) [vide eq.(7.4)].
E conveniente definir as seguintes integrais

Mm"

p a / M¢(M)dM; (7.150)
0

Menu“

7 5 M§(M)dM; (7.155)

"g 7
< a "M‘I’(M)dM; (7.1.x)

M”.-

e .=_ / M¢(M)dM; (7.15.1)
Mu

”MC.x(t) a fi M. Wuwa — m)¢(M)dM; (7.15s)

3

u...‘

an) a fit) [M (M — Wuwu - mmmm; (7.15})

1:31 que poderanoa cad-ever as eqs. (7.11). (7.13) e (7.14) eomo mfiltiplas da TFG:

W) = [C + GNU); (7.16a)
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R“) = 1"“); (7-165)

A“) = x(t)'1'(t); (7.16c)

e

E(t) = 3%(t)\II(t). (7.1671)

32 é a chamada. frag-50 de retorno de massa, anéloga a da eq. (5.8). Pela semelhanqa

matemzitica. entre (7.16c) e (7.16d), chamaremos x de fraqio de retengéo de massa em

remanescentes. Cada um dos parimetros definidos em (7.1541, b, c, d) multiplicado pela

TFG forneceré, respectivamente: a taxa de formagéo de objetos com massa All < Mm“, os

quais 35.0 considerados constituintes do gés, p‘I'(t); a. taxa de formacfio de residues, 1‘11“); e

as taxes de formagéo de estrelas, C \II(t) e E\Il(t), com masses no intervalo, respectivamente,

Mum- < M < M; e M; < M < Mm". Através das definigées (7.15a, b, c ,  d) e da, eq. (7.5),

tomes a relagio:

P+7+C+5=L (7 .17)

Das equngées (7.4) c (7.160), temos que

i = (C + e)¢. (7.180)

Esta equagio, junta de (5.8), (7.4) e (7.15 f ) permitem encontrar a relagfio entre as fi'aqées

de retorno do nosso formalism e do formalismo de Tinsley (apresentado na segfm 5.3).

Esta. relagio é

a=(c+em (7.131.)

Se considerannos <1 mm fungio continua e (C + a) constante, as eqs. (7.15c,d) e

(7.18a) implicam uma. FMI normalizada na fox-ma

[um M¢(M) db! = 1; (7.19)
"an!
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on seja, 3. eq. (4.6) que define, em gets]. a normalizaqfio do. FMI esté definidn, de fate.

somente para. M > Mung. Isto passe. desapercebido nos modelos pois a FMI é avaliada

ebservecienslmente semente a partir de objetes com masses estelares.

Para. encontrar a tan de evaporaqio de elementes leves em residues. V. assumiremos

que ends residue esté. gravitacionnlmente ligndo a uma estrela. Estames considerando um

meie hemegéneo. com metalicidade Z (t). Entire. cada porgie deste meio que se condense

individualmente ira'. dar origem a um objeto com metalicidade Z. Entretanto, alguns

residues (cometas) sofrem a evaporagio de quase toda. a massa de hidrogénio e hélio.

Iremos super que esta evaporagée ecorre numa escala de tempo desprezivel, e que, nos

eometas, toda a. massa. de hidrogénio e hélio é perdida. Chamaremos esta spraidmaqio de

mm d; W W (AE1). Seja ‘/ a fraqéo da TFG correspondente i

massa. que é ,  inicialmente, retirada. do meio interestelar para forms: residues cometéries

(tel que a sun taxa de formagie seja ’54P). Na AEI, e 363 é acrescido a urns tnxa (1 — Z)"‘/\I',

devido é. evaporaqfie de hidrogénio e hélio e ZWI é, portanto, a taxa de retenqio de metais,

retirades do meio interestelar, devido 1‘1 for-magic de residues cometérios.

Tinsley 8: Cameron (1974) e Vanisek (1987) augerern que es cometas tém a curac-

tuistica. de serern “servedoums” de metais. Eles consideram que na época da. formic.

a mass; im'cial que dé origem ans eometas é muito maier que a doe outros residues. De

fate, Tinsley 8: Cameron esté implicito uma “evaporagio” tal come 6 considerd em

nosse trabalho. A impertincia dos cometas na evelugio quirnica. gala’ctica também fei

igualmente enfatizads recentemente per Meusinger (1992b). Uma vez que 7 = ‘7 + (7 — i ) ,

e supondo '7 > (7 - ’ir), tomamos 7 z "i. No case do sistema solar, a massa que se supée

retida em residues cemetérios, é mener que a massa. total retida nos planetas. Entretanto,

devido 1‘1 AEI, a. massa inicial que formou residues cometérios (e que esté ligada a '7), deve

ter side muito maier que a massa. retida nos planetas [6}. Vanisek (1987), em sua respects.

‘a per-gums. de B. Elmegreea; Bailey (1988)]. A mass: que efetivamente fica retida em

residues eometérios per unidade de tempo é Z'Wl, que deve fornecer a. massa observsda

no sistems solar. Assim,

m) as [1 — moms). (7.20)
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As eqs. (7.6) a ( 7.9), assumindo a APMS, a AEI. 7 z ‘7 e utilizando as eqs. (7.161), c, d)

e (7.20), ficam, reapectivamente,

fiMm = m—om; (721a)

iii-Mam m -[1 — mum) + [1 - Z(t)]7\II(t) + 11(t)+ I‘(t) + m) — om; (7.211.)

%M*(t)=[(+E-Mt)l‘l'(t)-X(t)‘1'(¢); (me)
e

73mm a h + x(t)l‘1'(t) - [1 — zummt) — mt) - rm. (7.2M)
A eq. (7.21c) pode 881' melhor compreendida. se for rearranjada. Substituindo os

valores de x e de 82, ten-cs

$54,“) = (W) + / Mwu) — w - run §(M)dM. (7-226)
“a

Venue que a variagfio da. massa. de estrelas dove-ac i tuna. de nascimento de estrelas com

M (MgeévariagfiodataxadenascimentodeestrelasoomM>M..  Nocasodeuma

taxa. de fox-magic utelar commute, temos

dEM“) = cm). (7.221,)

Falta—nos a equaqio para. a variagio da. metalicidade do 355. For argumentos anélogos

ace que nos levaram 5. (5.9), a equaqéo para a vmiagio da massa de metais no gés é

gzuwam = Jamie) + mm + zfmflt) - zmou) + mm + ram. (723)
code, as APMS, a. tan de ejegio de metais,

Ezra) = [u [(M —- WM — Mqw — m) + MP“) W — mmm m, (7.24)
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é idéntica. 51 do. eq. (5.10), devido ‘3 eq. (7.4): Z; 6 a metalicidadc do info”; 1'12 é a taxa

de metais produzidos nus detonaqées dc remanescentes; e [‘2 é a tax; de metais que s50

teincorporados no 5118 apés a destruiqio dos residuos nos quais estavam- retidos.

7.8.0) A aptoadmaqio de reciclagem instantiaea

As eqs. (7.21) e (7.23) n50 350 auditions e devem ser tratadas numericamente. En-

trctanto, estamos interesados em equagées analiticas, que nos permitam investigar dire-

tamente a. evolugéo do sistema. Para. isto, utilizaremos a ARI (item 5.8.0:). Neste caso,

3(1) -. a = [M. ..... (M — WM)O(M)dM; (7.25)

x(t) -+ e - R; (7.26)

e

15,“) —. azmwm +[1 — Z(t)]‘1'(t)/M.m“ MPZMNMMM. (7.27)

A integral que aparece em (7.27) é anéloga iquela que apareoe cm (5.16). E13 esti

relacionada ‘a team de produgio dc metais. 0 yield é definido como 3. 1113339. de metais

reeém—pmduzidos e ejetados, em unidades de massa aprisionada em estrelas que vivem

para sempme e remanesoentes estelm‘es (Tinsley 1980). Pan mantel-mos esta definigio, 0

yield 6 dado por '

1 M“. .

y:  ( (+e -83 )  MI

De fate, utilizando (7.4) c (7.25), vemos que as eqs. (5.16) e (7.25) 35.0 idéntioas.

Assim, 3 eq. (7.27) fica

MPZM‘NM) dM. (7.28)

Ez(t) = RZ(t)|I'(t) + M + e - 8H1 - Z(t)]'l'(t). (7.29)

Para. 3 ARI, é razoével supor que I‘(t) = I‘z(t) = 0, porque as estrelas que morrem

tic logo nasoem provavelmente n50 possuem residues que as orbitem (Stern & Shull 1990),

eucatrelaaquevivempuasemprenioviodestnfirresiduos.
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Nesta. primeira aprmdnmqio, também iremos tomar mt ) .  e consequentemente II 2”) ,

come despnezivel. Entretanto, iste x150 é necessariamente verdadeire. Assuminde que a

turn. de detenagio de remanescentea é desprezivel. estamos negligenciande a produgéo de

metais em SN Ia (Matteucci 86 Greggie 1986). [she é feito apenas per cenveniéncia dc

ca'lcule, e uma. anélise mais ecumda. so sera'. possivel com a estimativa de 11.

Feitas estas aprmdmagfies, e temande que Z «1 1, nas situagées de interme, c'em

excegio de (7.21a) que permanece inalterada. as equagées bésicas ficam

£140“) a -[c + e — mm) + m) - 0(t): (730“)

d M t _ W ' 7 305a? * (  ) “C )1 
( . _ )

§Mn(t)~[e_a1w)1; (7.306)

C

fizuwam ‘3 ‘ZWI - 991%) + vlc + a — we). (7.3041)
A imperténcia dos refuges é devida justamente 5. mactefistica qne .35 residues tém

dc agir come sorvedouros. A eq. (7.300), hem come (7.30c), mostram qne n 1113853 que

efetivamente fica retida em residues é desprezivel, come jé houvera especulado Tinsley

(1981), perante a. variagfie dn massa total do 3113 on dos refuges. Entretanto, come vemoa

an (7.30d), esta massa que ficou retida. nos residues n50 pode ser desprezada ante a. variaqiio

do massa de metais no gés. Aqui vemes explicitamente que 05 residues promevem uma

modem de metais do 553 (cf. Tinsley 85 Cameron 1974).

7.0- mm

'I‘inaley 85 Cameron (1974) aupéem que 9. mm de metais one é sol-Vida, do meie

interestelar per residues cometéries, que se formam a coda geragio estelar, e', no méximo,

d3 ordem dc magnitude da massa. de metais que é aprisionada nas atrelas que vivem para.

sample, formulas nesta mesma geragio. Como supomes .7 a 7, temos que

Z(t)1‘1'(t) :5, Z(t)C'I'(t). (7.31:1)
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e portanto

'1 .5 C. (7.311.)

Para encontrar a FMIG. usanemos uma funqio de massa inicial, que é definida para.

o ramo de massa cortespondente is estrelas, e vamos impor que (7.311») seja. satisfeita.

Usamos a. FMI dc Miller 8: Scalo (1979). A funqéo de Miller S: Scalo é definida de forma

diferente da. utilizada. por Tinsley (1980) e pelo nosso trabalho. A converséo é feita pela

formula.

M"... “«Mpg? UM . £(losM)dM] . (7.32)
onde {(103 M)  é a FMI em Miller 8: Scalo, e ¢ 6. a FMI em Tinsley [vide eq. (7.19)].

Agata, queremos encontrar @(M). Dado que @(M) é definida no intervalo [0; Mmu],

3 eq. (7.32) so poderé ser utilizada para. encontrar a FMIG entre Mm,- e Mm". Sabemos

que neste intervalo

MM) 0: flE‘fi—MZ. 
(7.33)

Iremoe agora normaJizar a. fungio de massa inicial resultante. Tomando M..." --o 0,

£81 que p —v 0, e supondo que no intervalo dc masses 0 ,S M S M"...- a fungio de massa

inicial é parametrizada na forma @(M) = alM‘j .  Tomaxemos M"...- = 0, 1M0 (Larson
1992), MW" = IOOMG, e M; = 1M9 (Tinsley 1980). Assim a FMIG sex-é

MM) = «MM-1', para. o s, M s 0,1MG

= (nu-'5‘, pm 0. 1 s M s 1M0

= «nu-3", para 1 g M s 10M<9

= (“M—3.3, pm 10 5 M S IOOMQ - (7.34)
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onde a1, a2, a; e a sin constantes dc normalizaqéo. j é a inclinaqéo da funqéo de massa

inicial para. residues, e 1,4, 2.5 e 3.3 550 as inclinaqées, derivadas por meio de (7.33), da

fungio dc massa inicial de Miller 86 Scalo. no formalismo utilizado, para cada intervalo

dc massa assumido. Para encontrar os valores destas cinco constantes séo necesséfias

cinco equaqées. Trés equagées 950 encontradas pela imposiqfio de continuidade da FMIG

em M = 0,1M9, 1M9 e IOMG), mpectivamente. A quartz: e a quinta equagéo $50,

respectivamente, as eqs. (7.17) e (7.31b).

Resolvendo o sistema, vamos encontrar que a ,  2, 0 , 1 ,  a; = a3 2, 0 ,  24, a, 2, 1 , 53  e

j 5, 1, 8. E a. FMIG que utilizammos neste trabalho é

9(M) = 0, 10M""’, para 0 ,S, M S 0, 1M9

= 0,24M“",  para 0, 1 5 M 5 1M9

= 0,24M-2-5, para 1 _<_ M 5 10M@

= Lam-3", pm 10 s M s IOOMQ 7: 
(7.35)

Para 3 massa do remanesoente, WM, usamos as prescfiqées de Tinsley (1980):

WM =0 ,7M@,  MMSWQ

= 1,4M0. para M > 4M0 (7 .36 )

08 valores de 7,  C, E e R forum calculados a partir das eqs. (7.15b,c, d) e (7.25),

respectivamente, por meio de (7.35). Encontramos 7 ,3 0 ,3 ,  C 2, 0 ,3 ,  6 2, 0 ,4  8 St ,2, 0 ,  24.

Tomamos y = 0,01 (Tinslcy 1980, Maciel 1992).

Com os valores acima, e a transformaqfio (7.32), é possivel mostrar que a. relaqio

(7.18:5) é verdadeira. Isto reforqa a validade do método qugutilizunos para. encontrar a

FMIG.
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CAPI'TULO s
RESULTADOS E Discussio - -- - -

Considere um sistema fechado, cuja evolugéo quimica é deecrita pelas eqs. (7.30) modi-

ficadas para este sistema (f  = 0 = 0). Aplicando vdu = d(uv) — udv 5. eq. (7.30d),

encontramos

MG(t)%Z(t) = -Z(*)7‘I’(t)+y[C+e—32]‘I'(t). (8.1)
que dividida. por (7.30a) fica.

dZ 1MGdMG = 2m - ya (3-2.)

cujo resultado, para 7,  R e y oonstantes, é

z“) = w [1 _ ( “£0 )1/(1-7—R)] +20 (1:) “(IO-74!), (8.3)
#0

onde Zn é a metalicidade inicial, p = Ma/M e p.) é a. fragio inicial de 363.

Em geral, na maior parte dos modelos desoritos no capitulo 6, associa—se o instante

t = 0 so instante no qual nasce a primeira. geragéo de estrelas no one] cilindrico, T; . Neste

caso, toma-se p0 = 1. Entretanto, seguindo Rana & Wilkinson (1986), assumiremos que

yo pode, em principio, n50 oer unitério. Dado que noaso sistema é fechado ( f  = 0 = 0), é

oonveniente definir t = 0 no instante no qual 0 one] cilindrioo atinge sun mason. total M,

T2. Assim, se:

i)  T1 S T2, [‘0 necessarinmente é unitério.

ii) T; > T3, pg poacivelnmte n50 seré unitério.



I. Syd-ch QIl-iu «I; cum.

iii) 1'; <2 T3, um sistema fechado n50 mi. um bom modelo para a evolugio quimica

date aistema, e tetanoa que confident modeloa dc 3'1;d

Aquieatuemoomumindoocaaoiouocasoii.'

Ao oontra'rio dc (5.22), temos que na eq. (8.3), Z —v y(l  — 7 — R)/7, quando p -v 0.

Chmuunos ate valor dc Z usintético (Zn).

0.10

0.08 -

0.06 -

0.04

0.02

0.00

MJ - Zu lu -Ammomgmu.  Mohamed-Inflation
1Mfl -Do .9mbmbt1 ,ml2 (p -OO) .

Amnfidnemrddmaadamutduhuodadanq) inflmdaprofundap

m2. . .  Scentammfiordespmivel (1~0),oamom-.nnfitoemoddos studs,

zgletiinfinitomomonomodelolimplu. mammmmpodmu
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Man 'I‘inaley 1: Cameron (1974)] e a FMIG, com inclinaqfiea, no: diva-nos rm

atelues,dadupehfun¢iodemmainicialdchfilla& Salo(1979).produmumnlor
aqamwmmmdomdemmmom.
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auposigio de que 09 residues podem influencinr fortemente a evoluqio quimica.

Mostraremos agora que a suposiqéo 7 z '7 pode ser considerada satisfatéria. A turn I

de formagio de residues cometérios é '70, mas a. massa que efetivamente fica retida em

tais residues é Z’y‘l’. Seguindo as prescfigées de Manic] (1992; comunicagio privada), esta

maasa é igual a

M2*“ ,1  ~ VT I (8.4)

onde Nc é o m’nnero total de cometas no volume V considerado, he é a escala de altura.

galéctica. para cometas, Mc é a massa média. de um comets. e 1' é o tempo de Vida, do sistema.

Assumindo que no redor de cada estrela. semelhante no Sol hé uma nuvem de Oort (massive

Oar! cloud), com um raio r = 10" UA (Vanjsek 1987), para a qua] he = 2r ~ 0,10

pc, V = §1rr3 ~ 4,8 x 10" pc“, 1- ~ 5 Ganos, e tomando Me ~ 10‘16 M9 (Vanjsek
1987) e ‘1' ~ 10M® pc—2 Ganos'l (Tinsley 1980) e 0,19 < 7 < 0,38, 0 valor atual
2 ~ 0,02 é obtido se ate volume possuir Nc ~ 1013 cometas. Este resultado esté em

boa concordfincia com Hills (1981; ~ 10” cometas), Bailey (1988; 4,5 x 1012 oometas) e
Stern & Shull (1990; 1012 — 1013 cometas). Em particular, segundo Greenberg (1974), a.

polarizagio do 1112 e a extingfio observadas também podem set explicadas assumindo—se que

coda. estrela possua ulna nuvem de Oort com 10" cometas, compostos predominantementc

por elementos pesados, com 10'" Mo code.
8 .8 - ! ) '  ' 1 " :  1 " ! )

Seguindo o propésito de testar nosso modelo, vamos derivar uma. distribuigio de meta-

licidade analitica para o caso de um modelo fechado (M = constante). Chamamos p, a e

I: do densidades superficiais fi'acionérias, respectivamente, de 3158, do estrelas e de refuges:
M60)

#0) E T;  (8-5“)

am a flM-g‘l (8.»)
9

ma) = M. » - . (8.5a)
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Dividindo (7.1) pct M. tetanos

u(t)+a(t)+~(t)=1. -‘ _   " I (8.6)
dondesetemque

M.(t)=(1—u—x)M. A I (8.7)

Eliminando a, TFG nos pares dc eqs. (7.30a, b) e (7.30a, c)  e com as definiqées_(8.5) teremos.

respectivamente, dues equagéea que relucionaxn ,1: com or e com 1c:

0 = do + £3010 - P) ' T -' (83)

c

n = Na + flow - u). w I . (8-9)

onde o sub-indice 0 indjca valores iniciais. Como discutimds na segio 8.A, (to e no podan,

a principio, ser n50 nulos. '

Agata, a DCM deste modelo 15

M.  _ l -u (Z) -K(Z)
Mi!  — 1—]‘1—51

5(2) = (8.10)

onde o sub-indice 1 indica valores atuais. Pox- meio de alguns cilculos algébricos envolvendo

(8.3), (8.9) e (8.10), semelhantes iqueles utilizados na segiio 5.C. podemos encontmr que

. . _ _ _ I ( -  - -  (1 -1-8) /151-11-311o 21)  (2  lying/MP ‘ 7 ’1
0-21

5(2) = K1 — Kw, (8.11)

and: K; e K: sin constantes dadas pot

— - _ _€:*_ . _ c _K1—1 No 1—7—8“ K,_1_7_R,  (8.12)

cuja. DDM é

fl = _ Ku‘o‘r (2 — 2: )  - (z — Z¢)(p1/po)7/(l'7‘*)1(1-27‘*)/7 x

dz (K1 - K2111) z0 _. 21 .
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(20  _ Z1 ) -1  £1, 7 / (1—1-Rl

" m [1' (#0) ' ‘8'”)
De mode a estudar os multados da eq. (8.12), variamos os parimetros livres do

modelo, a sober yo, no e Zo. Escolhemos oito conjuntos de condigées iniciais, denominados

pelas letras de A a H, que 850 mostrados na tabela. 8.1

Na figura 8.3a mostramos os resultados do. eq. (8.12) para os modelos de A a. D. 0

modelo A mostra a distribuigio de metalicidade que seria gerada num disco com fragio

inicial de 36.3 min unitéria, mas sem refuges iniciais. Vé-se que a distribuiqéo prediz uma

major quantidade dc estrelas que o modelo simples. Isto é devido a0 fato de que, com

po #- 1 ,  no = 0 e Zo = 0,  necessariamente estamos aceitando a existéncia de algumas

estrelas primordiais, que 85.0 pobres em metais. O modelo B é anélogo no modelo simples

usual, mas levando em consideragéo a retenqéo de metals em refuges. Os modelos C

e D simulam o “pronto enriquecimento” (item 5.C.a), no qual um pulso pré-galéctico

de fox-magic estelar produz uma metalicidade inicial a0 disco, bem como remanescentes

iniciais.

A B C D E F G H

go 0.8 1 0.7 0.9 0.8 0.8 0.8 0.8
no 0 0 0.25 0.1 0.2 0.2 0.2 0.2

Zo /Zl ‘ 0 0 0.15 0.15 0.05 0.1 0.15 0.2

Tabela 8 .1  - Conjlnto dc condigau iniciaio

No. 09113 8.3b mosttamos os tesultodos do eq. (8.12) para os modelos de E a H. Os

pufimetros foram escolhidos de forum a mostrar o efeito do aumento de Zo . Em particular,

vé-se que os modelos D e H ajustam razoavelmente a. distribuigio observada. Novamente,

o valor do no deste modelo pode ser devido a. remanescentes das estrelas iniciais que deram

no disco 3. metalicidade inicial Zo.
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Nas figures 8.43 e b, oomparamos as DDMs de cada. urn dos modelos mostrados

no, tabela 8.1. Pode—se notar qne nolmnente 0s modelos C78 H‘njnbtani muito bem as
dildos observacionais, onde 0 mo representado corresponde a. :b/ATY/[NA(O/H)] (ver

item 7.0.13). Entretanto, dado 5. grande incerteza nos dudes, o teste da DDM niio é tic

conclusivo quanto 0 da DCM.

8-C-  95mm

0 problem das mas G constitui um das mam-1mm na teoria .de evoluqio
quimica. Vérios modelos forum desenvolvidosmaé ainda Inenhum unanimemente aceito.

Além do problems das unis C, uma outta intrigante camcteristica da evolugio quimica

dc nossa Galéxia. é o lento enriquecimento do meio (Tinsley 1974). l I

O modelo aqui apreeentado investiga o papel dos objetos n30 estelares, os refugos,

na evolugio quimica. da vizinhanga solar. Conforme mostramos o lento enriquecimento do

meio interestelar pode ser explicado pelo nosso modelo, deade que a inclinaqio da FMIG,

no ramo de masses correspondente aos residuos, seja ,3 1 ,8 .  Em outras palavras, isto

implies que coda estrela semelhante ao Sol deve possuir uma nuvem dc Oort corn ~ 1013
comet”, o que esta’. en boa concordincia com as estimating de diversos antores.

Evidentemente. o efeito de sorvedura de metals pelos residues cornentérios nio pode.
isoladamente, explicar 0 problems. das anis G. E necessério assumir um pronto enriqueci-

mento e ,  provavelmente, outros efeitos ainda nio intmduzidos no modelo. Noesas melhores

distribuigées de metnlicidade (modelos D e H) podem ser interpretadas comb devidas 11 um

pulso de formagio de estrelas de grande massa, que cederia no gés do disco ulna metall-

cidade inicial, bem oomo daria. origem a remanescentes iniciais. Certarnente, as condiqées

iniciais estio conectadas, e futuras investigagoes deverio ser feitas dc mode a. encontrar

ulna relaqio teérica independente entre 20, M e no.

0 caminhonaturalqueeste trabalhoseguirééodesofisticarumpouoomaisomodelo,.

incluindo efeitos de info", fiuxos radinis, etc., de modo a buses: conhecer o quanta cada

um destes prooeasos em eonjunto pode ter influenciado evolucio quimica d3 vizinhanqa

solar.

Paralelamente, omodelodeverésertestadotambémeontnwtmsvinculosohsm.
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cionaisda vizinhanqauaolargcomoi popexemplo, aux-algae idade-metalicidade e as gradi-

entes radiais de abundincia. Ainda, é possivel tentar expandir o modelo a outras regiées

d3 Galixia.

'
5'

5"
F

”
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GLossiuuo DE SIGL‘A'S NKG'USUAIS’KQUI UTILIZADASW»

: ‘x  >’  'r .“  ~' : ,4 a . )  t:

AEI - Aproximagio de Evaporagio lnstantinca (segio 7.3)

APMS - Aproximaqio de Perda de Massa Stibita (seqéo 5.3)

ARI - Aproximagio dc Reciclagem Instantinea (seqio 5.8)

B’FH - Burbidge, Burbidge, Fowler e Hoyle (seqio 3.3)

DCM - Distribuiqfio Cumulativa de Metalicidade (segio 5.0)

DDM - Distribuigio Diferencial de Metalicidade (seqio 5 .0)

FMI - Funqio de Massa. Inicial, ¢ (capitulo 4, introdugéo)

FMIG - tgfio dc Muse, Inicial Generalizada, ‘I’ (segio 7.3)

MESF - Metal Enhanced Star Formation (item 6.D.a)

TFE - Taxa de Formnqio Estelar, ¢ (capitulo 4, introdugio)

TFG - Tm de Formaqio Generalizada, ‘I' (secio 7.3)
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