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Como cientistas veem o céu (centro de nossa Galaxia)
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Raios-gama energéticos

O A nucleossintese envolve reacoes nucleares que emitem raios-gamas.

O A observacao da radioatividade de raios-y seria entao uma prova de que nucleossintese de
elementos esta em andamento em nossa Galaxia.

O Uma equipe de quatro astrofisicos (liderado pelo prof. Rodrigo Nemmen), do Grupo de Buracos

Negros do IAG-USP, construiu um mapa do céu em raios gama, o mais nitido ja produzido

Mapa do céu inteiro em raios gama utilizando observacées do
Telescopio Espacial Fermi.

Imagem: D. Carlos, L. Siconato, R. de Menezes, R. Nemmen
(Universidade de S&o Paulo)

Telescopio Espacial
Fermi da Nasa
Ativo desde 2008.



Raio-X

O Raios-x emitidos do #4Ti , detectado pelo NUSTAR, da Cassiopeia A:

Remanescente de uma explosao de supernova.

https://www.nustar.caltech.edu/image/nustar140219a
NuSTAR
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O maior telescopio — James Webb

https://www.nasa.gov/mission_pages/webb/main/index.html

O O Telescopio Espacial James Webb (JWST) foi
desenvolvido pela National Aeronautic and Space
Agency (NASA), Agéncia Espacial Europeia (ESA) e
Agéncia espacial Canadense (CSA).

O Detectar radiacao infravermelha para observar a
formacao das primeiras galaxias e estrelas.

O Veio para substituir o Hubble.

IConcepcdo artistica do telescépio apds montagem no espaco

Adriana Manrigue Gutierrez [ Nasa | GSFC [ CIL

JWST HUBBLE

Tamanho méaximo 2mx12m 132mx42m

Massa (em toneladas) 65 n

Tamanho doespelho principal 65m 24m

Area de luz coletada 25 m2 45 m?

Tipo de luz observivel Infravermelho e pequena faixa de Luz visivel, ultravioleta e pequena faixa
luz visivel (0,6 a 28 micrémetros) no infravermelho(0,8 a 2,5 micrémetros)

Orbita Solar, a 1,5 milhdo de km Terrestre, a 570 km

Capacidade de observacio 13,6 bilhGes de anos atrds 13,3 bilhdes de anos atrds

Vida ail Cinco a 10 anos Mais de 30 anos

Bercario de estrelas. Regiao de Custo até o lancamento US$ 9,7 bilhdes US$ 3,3 bilhges®

formacao de estrelas na NGC 3324
Nebulosa Carina



Radiacao infravermelha do James Webb: Southern Ring Nebula (NGC 3132).

*

https://pt.wikipedia.org/wiki/Telescopio_Espacial_James_Webb#/media/Ficheiro:Southern_Ring_Nebula_(NI
RCam_and_MIRI_Images_Side by Side).png

near-infrared light and mid-infrared light

(near, short, mid, long)




the 3rd minute ‘ cataclysmic binaries

Red giant Star

stellar evolution .

Bic Bang PLus
15 BiLLwon YEaRS
Supernovae
Asymptotic Giang " _5_ 5 3 ‘;“._
AGB stars * 4

Origin and fate of the elements in our universe
Origin of radiation and energy in our universe

Supermassive stars

. Origem dos elementos no Universo ' "?

-

X-ray bursts



Perguntas importantes da astrofisica

O Como sao formados (sintese) os elementos ?
O Como é gerada energia do Sol e das estrelas ?

d Como o Sol e estrelas se formaram e evoluem ?

O Como se da a producao dos neutrinos solares ?

O Como surgem os diferentes entes astrofisicos ?
(gigante vermelha, estrelas de neutrons, buracos negros)

0 Como se dao as explosoes de nova, supernova e kilonova ?

- =

Astrofisica Nuclear




Tabela de nuclideos e a Astrofisica (Microcosmo e Macrocosmo)

@AGB estrelas gigantes

B Mass known Pb (82) -

[] Half-life known @nova " g

L’ S process
[ ] nothing known I

b process kg —

4
4

300 nucleos estaveis
3000 nucleos radioativos

50 Fe's , H supernova
@X-ray Burst r process
rp process ‘; ’

Fe (26) 4 "
’ 7/

@estrelas pequenas ’
processo-s captura lenta de neutrons

processo-r captura rapida de neutrons (explosiva)

@Big Bang processo-p captura lenta de protons

Processo-rp captura rapida de protons (explosiva)




Nucleossintese

Nucleosintese &€ um processo gradual que
esta continuamente em andamento

H, He, Li

Nucleossintese
Sintese dos elementos
Producao de energia

Formacao das
estrelas no meio
interestelar

Enriguecimento e aumento
da metalicidade continuo

Morte de uma
estrela
(supernova ou
nebulosa

lanetaria
Remanescentes: ' pia )
Black Hole

Neutron Start 0 Uma variedade enorme de reacdes nucleares
Aey lgon ar O Ambiente de altas temperaturas e altas densidades
Net IStredere! O Presenca importante de nucleos radioativos

Nucleossintese

Universo & um grande laboratério para Fisica Nuclear




Astrofisica nuclear é interdisciplinar

Astrofisica Fisica Nuclear Experiéncias Astronomia

(hidrodinamica) (medidas em laboratorio) (Observacoes)

(feixes keV-GeV)

& €

Q Calculos de network de reacoes.

(d Observacoes na Terra,

O Modelo de nucleossintese Q Satélites

1 Modelo de evolucao das estrelas . O Meteoritos

| Modelos estelares

g =

Previsoes

Emissao particulas, abundancias, evolucao quimica, geracao energia, luminosidade

< =&

Observacoes

Espectroscopicas, luminosidade, abundancias em meteoritos

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



Composicao quimica das estrelas n=3

0 Um gas transparente aguecido produz um espectro
de linhas brilhantes (linhas de emissao).

0 Se um espectro continuo passar por um gas frio observamos a
presenca de linhas escuras (linhas de absorcao).

O O numero e a posicao destas linhas depende dos elementos quimicos

Cloud of gas
Source of

continuous
spectrum

g

(b)

Continuous spectrum with dark lines

\o
|

Continuous spectrum Bright line spectrum

13






Linhas (absorc¢éao) de Frauhofer do Sol
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Abundancia dos elementos

Nucleossintese estelar

gtellar H-, He, C, D, Si-burning
stars, supemovae
E-process

He-burning in AGB stars,
massive stars

r-process

type Il supemovae,
merging neutron stars
o

%
g
2

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)




O que ocorre dentro das estrelas

1 Estrelas sao sistemas que se autoregulam.

Core: H + He(25%)
Density=150g/cm?
Temp=15x 10K

Reacoes nucleares geram energia e calor. Com isso
aumenta a pressao e empurra a matéria para fora.

A gravidade € uma forca atrativa que exerce uma forca no
sentido de manter a matéria da estrela agrupada.

N

O balanco desses dois processos
determina a evolucao de uma estrela

Gravity = pressure Gravity > ou < pressure
| gravity - Wpressre  Gravity _jg_<g~Pressure
- a0
| ~ Pressure Gravity
pressure Jg=T™ gravity

Precisamos entao entender como a energia € gerada nas estrelas pelas reacdes nucleares




Geracéao de energia por reacao nuclear

Ata=B+ Qreagéo

Diferenca de massas entre antes e depois
da reacdo nuclear gera energia

p+n =d + Dm
p+n-d = Dm

(m, + m;)-my=Dm
(1.00728u+1.00867u) - (2.01355u) = 0.00240u

E=mc?
AE = Mmc® = (0.00240u)(931 M%) = 2.24MeV



http://geocities.yahoo.com.br/chrisriosw/radioatividade.html

Energia de ligacéao

Maior estabilidade
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U ReacOes com Q > 0 para capturas de A<56 e Q <0 para capturas comA > 56
O Equilibrio para A=56 °tFe e %6Ni
O Iron Peak na distribuicdo de abundancia.

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



12. Fase: Queima de hidrogénio

Principal processo transformar 4

1 4 -
protons em Hélio e gerar energia 4xH" — He" + fotons+neutrinos

Massa de 4x1H = 4x(1.00784) = 4.03136 u Massa de “He = 4.002603 u
Am =0.02876 u E = Amxc2=0.02876%x931.5 = 26.79 MeV

4He\ 1|'| \g

2

o/. o e @ ® 2H\‘\fﬂ
1I] years

@
/ m H H M
Bt L] \. 3 i e_./ Y
Vamos supor que o Sol com M= 1.989x103%° kg consuma 10% de sua massa
para brilhar com uma luminosidade L,=4x1026 J/s.
E uctear = 0,1 % (0.028/4.00) x Myc?2= 1.3x10% J

Tempo = E,,ea/lo = 1.0x10% anos = 10 bilhdes de anos
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Queima de Hélio
T=102 K
r=10* g/cm3

Camada de Queima de Hidrogenio

- Camada onde nao ocorre queima

» Grande quantidade de He no Centro
» Aquecimento do centro do Sol permitindo proxima fase — queima de Hélio

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



Captura tripla de alfa - 3o = '2C
*Be 1954 Fred Hoyle percebeu que para
Life: 10° sec ; haver carbono no universo era preciso
M uma ressonancia no ?C a uma energia
a7 & ‘ l de excitagdo de ~7.7 MeV. Essa
. ressonancia ficou conhecida como Hoyle
a ‘ Hoyle state 7r ' state.

~»t+
<1

0

0% 0%
- n u m '

Emergent geometry and duality in the carbon nucleus

Nature Communication 14 (2023) 2777
S. Shen, S. Elhatisari, T. A. Lahde, D. Lee, B.-N. Lu, U.-G. MeiBner

30
s 12C Ground State Band E = (h/20)J(J+1)

' t
Hoyle Band Momento de inércia.

oo oo

-'n wh J-‘_'r' *n-'i.".

Bending Band 4+
2 A
4_.4.._

40 | |
Linear Triangular

J(J+1)



Reacao mais importante - Captura tripla de alfa — 3a. = 1°C + 7.96 eV

Helium-4




Densidade e temperatura na evolucdo quimica de uma estrela

1 Queima de hidrogénio
o 1 Queima de Hélio
Si-ignition 1 Queima de carbono
O-ignition
Ne-ignition 1 Queima de Neonio
9 : - . C-ignition 1
: . ass-lo , _ .
> ' The Steller Oniop
2. e-igniton . - - Non-burning
8 ' H
H
' He
L C
H-ignition® O
. : Magnesiu
0 e 4 i T 10 - Silicon

log (p) | Ferro (Fe)



Evolucao de uma estrela 26

Massa Alta 8 My <M e ‘;f-_o ,/

=
e
==

/ \@ vBuraco negro

= < i A% o &
. Gigante azul TR Estrela de neutrons
Massa Média 4 My <M < 8 M, Supernova
\\ \\
\ = > ——p; n—: .
' — nebulosa  Anabranca
Estrela como Sol Gigante vermelha

S%

3

Baixa 0.4'My<M <4 M,

e —0—0—0 —

Ana vermelha Ana branca

Massa muito baixa M <-0.4 M,

[

Ana marron

26



Abundancia dos elementos

Big bang
gtellar H-, H

:
g
2

COSMIC rays

10" L . . 1.
0 50 150 200

A
Reacbes captura de protons Reagdes (captura) de neutrons
(particulas carregadas)

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear )



Sr

T
€ Ba Os Pb

Xe
™
w Eu
b\
l

S-process
T I-process

=
2
A
2
M
<
=
&
Z
=
=
=
=

80 100 120 140 160 180 200 220
MASS NUMBER A

O r-process captura rapida de néutrons. E um processo que ocorre em altas
densidades e temperatura. Ocorre em ambientes explosivos de supernova, colisbes
de estrelas de néutrons e buracos negros

O s-process captura lenta de néutrons. E um processo gque ocorre em processo em
ambiente com altas densidades mas nao é explosivo. Ocorre em estrelas gigantes

vermelhas.
Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear I) 13/12/2023 28




Tabela de nuclideos e a Astrofisica (Microcosmo e Macrocosmo)

@AGB estrelas gigantes

B Mass known Pb (82) »
[] Half-life known @nova " s

[ ] nothing known . I
[ |
p process | 4%

4
4

S process

—

300 nucleos estaveis
3000 nucleos radioativos

50 Fe's , H supernova
@X-ray Burst r process
rp process ‘; ’

Fe (26) 4 "
’ 7/

@estrelas pequenas ’
processo-s captura lenta de neutrons

processo-r captura rapida de neutrons (explosiva)

@Big Bang processo-p captura lenta de protons

Processo-rp captura rapida de protons (explosiva)




Processo-s

Captura lenta de neutrons
snesn) | | |
In {49)
cdus) | | |
Ag (47)
Leads to A~100 raer [ 1
Ru {44) |
Tc {43)
Mo@2) [ | |
Hb {41}
Zrea0) | [ |
Y (39)
sres) [ ] [ ] ]
Rb{37) B
Kfﬁ'ﬁll | | | 1 1] |
Br (35)
se¢sqy [ | |
As (33) 1 56 58
Geis?) | -
Ga (31) . h2 51
Zn {30) \
Cu 29) o 48 50
Hi {28) S | 46
Co (27) 1
Fe (26) 4

22 30 32 3 35 33 40 42




Nucleosynthesis in the r-process
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Closed shell nuclei have small S, enrichment around N=50, 82,126



Contribuicao da Fisica Nuclear

Q Determinar probabilidade da reacao de captura em fungao da energia
relativa.

Q Determinar energia, largura e spin das ressonancias em nucleos.
Taxas de reacoes

Reacao nuclear X+p =Y+y

Captura de protons Captura de néutrons
Aumenta o numero atomico

ou X+n=Y+y

Aumenta isotopo
( X(pn)Y )

proton .
T capture T )‘\\ ‘ T .
__5 heutron

capture \ Z
N Fdeay L .
\ B decay
. stable
D unstable

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



Importancia de reacdes nas estrelas

Ciclos de reagdes nas estrelas » Ciclo CNO

Ne(10)
F(9)

Pré requisito existéncia
de C, Ne O como
catalizadores

C(6)

345678'9

neutron number
2C(p,) N (B*)°C (P, )N (p,)™0 (B*)"*N (p{e)2C
t o t

Conversao de 4-protons em uma particula a (“He) gerando energia

4p =>a +2e*+2v, + energia




Ciclo CNO e ciclo CNO quente

Ciclo CNO nas estrelas Converte 4 prétons em Hélio
Carbono-Nitrogénio-Oxigénio como catalizadores

13¢ (p.v) b 14';"'5'1‘ (p.cx) @ (p.v) } 18F \

(e*v) (b.y)
(e*v)

13N

(p Y)T Jf £) (b1
Cycle 1 Cycle 2 Cycle3 <&

12¢
(p )

T

CNO: Tg<0.2

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



Contribuicdo da Fisica Nuclear: espectroscopia

O nucleo € uma entidade quantica e s6 pode soO pode ser excitado em energias discretas.
Essas propriedades espectroscopicas sao importantes para taxas de reacoes.

Energia de Excitacao (MeV)

Energia de
excitacao
QA | Paridade (+ ou -)
°.03 30. Estado excitado
445 20. Estado excitado
/Cada estado é caracterizado por:\
213 O energia
' 10. Estado excitado | Q@ spin
O parity
0 meia-vida por emisséao (y,p,n,a)
Estado
0. fundamental \_ -/

Essas propriedades espectroscopicas sdo importantes para taxas de reagdes.

35



Reacoes de captura de protons A(p,y)B

Captura ressonantt—:E

Captura direta
F £ Ji E; 5
F o
t Ee Jr
j—--- = . e
O'Y
i A+p Y i A+p
Q-value \ Q-vaiue o
& £3
.g__ QG+ ER :Er éf Energla~de
4 excitacao n
fo EQ
Taxas de reacdes de captura de protons sao 4.45 +
dominada pelas ressonancias do nucleo B. -
Q energia Y Iy
O spin-paridade J*
Q larguraT,, T, (decaimento y,p,n,a) 213 | | A+p
Q Fator espectroscopico
Essas propriedades espectroscopicas sao importantes 0
ara determinacao das taxas de reacoes.




Energia de
4 excitacao In

5.03

4.45

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)

Para larguras estreitas as ressonancias
podem ser descritas por uma Breit-Wigner

. LI
(E-E) +(['/2)

o(E)=m> -

&

A+p

13/12/2023



Fisica Nuclear na Astrofisica

Secao de choque reacéo 2C+p=y+13N

107°~

0.460 Mev res.

s
Fol

r
b
,f C2(p,yIND

Cross section, barns

3
&
&
3

Precisamos do valor
da secao de choque
aqui !

1 i L A i L 1 I 1 1
0.30 0.40 Q.50 0.60 0.70

Lab proton energy, Mev

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



Factor-S astrofisico para reacfes particulas carregadas

Barreira
Coulombiana

direct
direct capture

capture \
el Ponto de retorno

Potential Resonance

classico

i
[

L35 i
o M e R My

cross section

Resonance

energy enerav

Fator-S elimina o efeito da
penetrabilidade Coulombiana

1 Parametro
oo —-e 27 .S(E) S(E)=0c-E-e*™® Sommerfeld

AVAS puc?
- = aZi 2| 5=
T dmeohv . Y\ 9E

Unidade S(E): keV barn

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



Secdo de choque reagéo ?C+p=y+13N
0.1 10

Ll

A BA50
0 HA50
® LAS7
X VO63
¢ RO74
+ RO74 (from do/dQ)

— extrapol.

—
]
>
Q
=
N
A
]
©
©
L
n

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



Secéao de choque ou fator astrofisico

Nucleossintese dos
elementos leves

Be

Li

d+H<>*He+n

E (Mev'}

Figure 14. The 5§(E) data and fit for the *H 4+ *H — n + *He channel

d+He<>*He+ p

14 E FRE+ * T ¥ AdR
O GRM LI L] [ = ]
: £ KL L1 o It
-1
10 1l 1 1 1
1 10 1w 1
E [Mev)

Figure 15. The S(E) data and fit for the *He + *H — p + He reaction




Secéao de choque ou fator astrofisico

*H+'He—'Li+y

*He+*'He—'Be+y

Figure 21. The data and fit for the S factor of the *He + *H — + + 7Li reaction.

Figure 18. The 5 factor fit and data for the *He + *He < ~ + "Be reaction.

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)



Medidas diretas

O Secao de choque muito baixa para ser obter a partir de medidas diretas.

O Devemos nos basear em modelos e extrapolacoes a baixas energias

S [eV.b]

E2 component
2" rejonances &
E2 direct capture

0 1 2 3 4 10 R S :
Ecrm (MeV) 01 02 05 1 2 3

30

10° T T v
©  Soine’ x 1.17
A Kellogg x 1.75
12 16 Calculat ed
C(a.y)'°0
100 \g.i 4
o
2
=
g 10
g
°
2 Ecm. {MeV)
0.1 : ' : 7 8 ;
200 ( ) .
100 | Be p’y B f = —— EI(E:G.Eﬂi
v M1 (S =14
tolal
- o Parker(1958) - -
; 100 0 Kavenagh{(1963) ]
® Vaughn eifal. (197G)
é’/ 10 N 70 | & Filipoone gt ol (1983) (@
[ Ifl:| B Molobayadhi ef al {1934) ] 1
2 50 X
(= A
i ¢ d o
rlLd DL
b7 . B L -

20§ .

0.1




Média Maxwelliana

Nas estrelas as particulas obedecem a distribuicdo de velocidades dada pela
distribuicdo de Maxwell-Boltzmann

3/2

2
uv

D(v) = 4;7:(—# ) yie 2KT R - ,

Boltzman distribution

2 kT m, +m,

Probabilidade de encontrar uma particula
com uma velocidade entre v e dv

MB distribution

Assim, temos que considerar uma média
ponderada das velocidades

Taxa de reacao (média maxwelliana)

1
<oV>=——n_-N_- V-D(Vv)-dv
1+6,; ° TJ
1

llil'lj <QOV>

=
1+6.

1]




Pico de Gamow

Levando-se em conta a distribuicao de Maxwell-Boltzmann para particulas carregadas

_ D(E) = Ae E/KT Para larguras estreitas as ressonancias
Sov> IG(E)qD(E) EdE ( ) podem ser descritas por uma Breit-Wigner

) 11,
(E-E ) +(I/2)

O'OC%-E_Z’”’(E)-S(E)=ée'b/‘/ES(E) O'(E)ziﬁtz-a)

<oV >= \/E (kT)™/? j o(E)E e’kET dE = F (kT)™/? j S(E)e{ff”jdlz
7 7 \ J
=Y
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Variacao das abundancias

A+a—=B

A reacdo € um processo aleatério com uma probabilidade
(taxa de reacéo) e ocorre de acordo com as leis de decaimento radioativo

Solucéo

~ d o it
Deplecdo de A - ——Y A== Y pN, <oV> Yj(t) —Yoje
At
N dY Yk(t)=Y0k(l_e )
Formacéao de B — X = -|-Y y
dt
0.007F : Vida-média para
0.006 - A = a destruicao
()] - B E
S 0.005 -
0.004 - x 3
8 st Deplecao de A FormacdodeB 1 | __1_ L
S 0.002 %— Same —% . o>
_% 0.001F- abundance
oF | | | | level Yo, 3
107 10° 10° 10 10° 10° 10 10°

time




Taxa de reacao pararessonancias estreitas

Taxa de reagao dominada por resonancias estreitas

Largura I'=I,+1

3/2
2 i
Nalov) = Ny (i) i Z my,—e_E”rH. Energia E ZE(—Qy
i

ukT
Resonance Strenght @am Préxima ao limiar I’y << T,
E
- BB I
[oa =l = T
i ]

E ...................
J/a h I', pode se estimado I';= CHS e

“0A4a
A+a Y -

Fator espectroscopico
' Informacdes necessarias
— Spin — Paridade

Er — Energia das ressonancias

I', — Largura parcial

C2S — fator espetroscopico




Exemplo: ?!Na(p,g)?’Mg

Essa reacdo € importante no estudo das estrelas
Medidas diretas com emisséo de X-ray Burst (XRB)

8.142 MeV Nova Temperature
18Ne + a

E¢:.m(MeV) Ex(MeV)

1.101 6.609
6.587

1+
(4+- 6%)

6.329
6.246

0+

6.046
(0%, 17)

5.962

Log,o(Na<ov>)(s'mol ™ cm?)

(2*-47)
0.329 5.837

0.4

2+
0.206 s714 | __ ————
5.508 MeV 02 02 04 06 08 1 1214 1.6 1.8 2
21Ng + p (@*,37.4%) Ty (K)

3t 1t

(2".37)

- -
- -

0+

22 Mg
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Medidas diretas da reacdo ?!Na(p,y)**Mg

|

O Experiéncia realizada em TRIUMF-Canada (2003)
Q Reacéo direta >!Na(p,g)**Mg
O Feixe radioativo de 2!Na de 70 MeV
O Alvo gasoso de hidrogenio
Q raios-g e recuo de 2Mg detectados em coincidencia
—,
E, (MeV) Eom (keV) I' (keV) wy (meV)
5.714 205.7<0.5 1.03£0.21
boon  CMia0el | ecM_ D) 5.837 329 =0.29
> Eope T 5.962 45445 0.86+0.29
6.046 538413 11.5+£1.36
6.246 738.4x1.0 219425
6.329 821.3+0.9 16.1+2.8 556+ 77
6.609 1101.1£2.5 30.1+6.5 368+62
DRAGON ED) .
eignilincsadots st S. Bishop et al. PRL 90 (2003) 162501
ND « mognesc dipoie Mass . r . . . . e
R i o e —
FC = Foaadoy cup
BCM = Doom maonitor Qb

S = horzonkd & verdool shoerer

New experimental uncertainty

Focol Flone F

Fnal Sits

End Detactor D2 [— 51 o 5 LAl o5 5 53 04




Medidas diretas

Secao de choque muito baixa para ser obter a

partir de medidas diretas.

Devemos nos basear em modelos e

extrapolacOes a baixas energias

12C(a’q)160

100

Se-factor (keV-b)

10°

13C(a’ n)lGO

© Soine’ x 1.17
A Kellogg x 1.75
Calculated

EZ component
2" resonances &
E2 direct capture

<
==
@ 10 m‘
=
= i
=]
Ez]
o
i
)

0.1

= 1 2

;i 107 | El
10°
Ecm. {MeV)
7 8 i
200 Be(p’g) B f - -~ Ef (Eiﬂ.igi
v M1 (S =14
tolal
o Parker(19 -
100 | & wavanesr|it
® Vaughn affal. (1578
70 A Filippone ¢
-'E‘ B Motcbayeq
> 50
L2
“ 30
20 .
10 L . ;'l i .
0.1 02 0.5 1 2 3

E ral [MeV]

15/40



Medidas indiretas

Métodos indiretos para se obter informacdes
espectroscopicas e taxas de reacgdes

ReacOes de transferéncia

Bastante seletiva para obter energias, momento angular
transferido, fator espectroscopico e possivelmente J=
Espalhamento ressonante: Analise de Matrix-R, J™.
Energias das ressonancias e largura parcial.

Dissociacao colombiana: Inversa temporal da reacéo de
captura.

ReacOes de Trojan Horse: Reacgdes de 3 corpos sendo
gue uma interacao é expectadora.

Espalhamento inelastico: Nao é muito seletiva mas pode

popular muitas ressonancias.

Reacéo direta I

v
o — o
proton | New Element

Target B(=A+1)
A B

Transferéncia ‘.
3. — — 4
He

Dissociacao

coulombiana

_.——-V

e

*
\\ "I/r’i".

?Coulomb.
Reac§
| e

proton

i

L




Espalhamento ressonante

1e(p,1)2N

Proton Energy Spectrum
T I LI B . | I T
1. 80 2.44

Com

Yield (a.u.)
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Ajuste cdlculos matriz-R
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i J© Anglo-Australian Observatory:: , '

U A supernova pode atingir um brilho milhdes de vezes o brilho da estrela antes da explosao.
O O brilho é tao intenso que pode ser comparavel ao brilho de uma galaxia inteira.

O SN-1987A conhecida como Nebulosa de Tarantula

O Distancia: ~180.000 ano-luz (1 ano-luz ~ 9.5 trilhdes de km)

O Luminosidade de uma supernova entre L,° a L,'® (L, = luminosidade do Sol)

O Frequéncia de 1 a 10 por século por Galaxia




Mecanismo de explosao de supernova com colapso de caroco (ll, Ib, Ic)

Q Estrela com massa M > 8 My, comeca a stars with more than 8

Stars with 4-8 times the times the mass of the Sun

colapsar formando um caroco denso R mass of the Sun

mass as the Sun

O Se a massa desse caroco de Ferro inerte
for maior que o limite de massa dado
pelo limite de Chandrasekhar, o caroco
colapsa

U Limite Chandrasekhar M=1.44 M,
(p=5x10"2 kg/cm?3 e T~7x10%K)

O O colapso do caroco provoca uma
subsequente explosao.

Eventually become Eventually become

O A compressao causa uma onda de chc N - neutron stars E*.;'e::uallﬁi' Llo
Onda de choque de matéria (PrinCipe..... .

Processos explosivos (interacao com neutrinos).

90% da matéria € expelida.

Sobra um remanescente degenerado (estrela de neutrons ou buraco negro).

o 000 Q0

Densidade extremamente alta, maior que do nucleo 10'4g/cm3.



O Nucleos sao importantes numa explosao de Supernova: %Ni, %Co e #4Ti.

O Esses elementos sao produzidos na queima explosiva ha camada de Silico (camada
intermediaria entre o carogo e os envelopes mais externos).

O O decaimento do °6Co é o grande responsavel pelo brilho de uma supernova.

O O decaimento do #4Ti prolonga o brilho da supernova.

10% I I B B T T T

Total Luminosity

10% **Co contribution
. _ 57 = "
561\11 Te — 56(:0 +Ve+7y Co contribution

10% *“Ti contribution

g
=
E

#Na contribution

519, °0Co+e~ — OFe+ Vv, +7y

77.1d
%Co — FFe+eT+v.+7

10% %Co contribution

Luminosity (erg s™)

19%

10%

1035 1 | | | | [ | | |
1000 2000 3000
Time (days since explosion)
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Curva de Luminosidade do #Ti & ¢°Co da SN-1987A

ﬂ‘+
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Problemas !!!

O Nao foi observado 44Ti em nenhuma outra supernova com colapso de caroco

O SN1987 pode ser uma supernova andémala e as supernovas normais contribuem muito
pouco para a produgdo de “4Ti.

O Possibilidades: A producdo do “4Ti esta ligada com a rotacdo do carogo remanescente
(Gamma-Ray Burst) de um buraco negro apos explosao ou apenas SN-la ou X-ray burst de
estrelas de néutrons sdo fontes majoritarias de producao do #4Ti, e escaparam de serem

detectados por satélites.

O que os pesquisadores estao tentando fazer ?

O Melhorar as observagdes e procurar por mais fontes de #4Ti no espaco. (procurar por
mais supernovas)

U Entender melhor a nucleossintese de supernovas. Incluindo simulacdes e impactos da
rotacao e outras causas no processo de explosao.

O Melhorar medidas de reacdes nucleares e suas taxas que sao envolvidas na producao

e destruicao do #4Ti. /




H. Schatz
B

NSCL

oint Institute for Nuclear Astrophysics

Nuclear physics in the r-process

ANL/CPT (Cf source) (Clark & Savard et al )

Remeasured masses with high precision

ORNL (ISOL)
(d,p) and Coulex

GSI (in-flight fission)
Masses (IMS)
{Matos & Scheidenberger et al.)

GANIL (fragmentation)
Decay spectroscopy, Sorlin et al.

F ﬂﬂEE GSI (in-flight fission)
""" Half-lives, Pn values
(Schatz, Santi, Stolz et al)

ISOLDE (ISOL)

Decay spectroscopy
{(Dillmann, Kratz et al. 2003)

MSU/NSCL (fragmentation)
Half-lives, Pn values

“Fast beam experiments”

Valdir Guimaraes (curso Fisica Nuclear 1)
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