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The process of understanding nature as well as the happiness
that man feels in understanding, that is, in the conscious realization
of new knowledge, seems (... ) to be based on a correspondence, a
“matching” of inner images pre-existent in the human psyche with

external objects and their behavior.

W. Pauli

“The Interpretation of Nature and the Psyche”,
1955, C. J. Jung and W. Pauli, Pub. Bollingen
Foundation Inc. by Pantheon Books Inc., N.Y.,
p. 152

What it means really to understand an equation - that is, in
more than a strictly mathematical sense - was described by Dirac.
He said: “I understand what an equation means if I have a way
of figuring out the characteristics of its solution without actually
solving 1t.” So, if we have a way of knowing what should happen in
given circumstances without actually solving the equations, then we
“understand” the equations, as applied to these circunstances. A
physical understanding is a completely unmathematical, imprecise

and inexact thing, but absolutely necessary for a physicist.

The Feynman Lectures on Physics Vol. II, 2-1
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RESUMO

Através da discussao do formalismo basico da evolugdo quimica da Galdxia, questionamos
os significados das taxas de produgao e deplegao dos elementos. Mostramos que é necessario
introduzir uma equagao mais geral para a conserva¢do dos metais na Galdxia, para a qual
derivamos as taxas de produgdo e deplegdo estelar. A equagdo de conservacao de metais
em Tinsley (1980) é derivada neste contexto mais geral através da adogdo de hipdteses
simplificadoras. Estas simplificacées podem levar a erros na avaliagdo da massa total de
um dado metal. Uma estimativa para este efeito em nebulosas planetarias tipo I resulta em

uma massa total de O até 30% menor que a prevista pela mencionada equagao de Tinsley.

O Th foi inicialmente utilizado para estimativas de idade da Galdxia através do par cronome-
tro 232Th/?38U. A respectiva raziao de abundéncias obtida no sistema solar sé permite a
estimativa de uma idade minima para a Galdxia (Schramm e Wasserburg 1970). Para
uma estimativa da idade maxima correspondente sdo necessarias observagdes de razoes de
abundancias estelares, obtidas primeiramente por Butcher (1987) que utilizou o par Th/Nd.
Ainda, da Silva et al. (1990) determinaram abundancias estelares da razdo Th/Eu. Malaney
et al. (1989) observaram que hd uma deplegéo estelar seletiva do *>Th, que aumenta o limite
superior para a idade da Galaxia determinado por Butcher. Malaney et al. mostraram que
tal efeito pode ser descrito por uma “taxa de decaimento” que se soma a taxa de decaimento
(de laboratdrio) do Th. Para isto, eles utilizaram um parametro o qual denominaram funcao
de destruigdo, que é, em suas palavras, “ the percentage of matter in the stellar ejecta which
s free of thorium (and other actinides)”. Neste trabalho, definimos matematicamente a
fungdo de destruigao de Malaney et al. e derivamos uma equagdo geral de variacio de
abundancias no meio interestelar (MI) (a qual descreve os efeitos gerais da astragdo na
evolugao de nuclideos individuais), com termos independentes de producio (yield) e de

destruigao.

Desenvolvemos o modelo de uma zona com refugos (Rocha-Pinto et al. 1994), no qual
consideramos trés classes de objetos: estrelas, refugos (remanescentes e residuos, sendo

estes 1ltimos os objetos com massas nao estelares) e gas (MI). Admitimos que a formacao
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de residuos acompanha a formacao de cada estrela de baixa massa e admitimos a evaporagao
total ou parcial de H e He dos residuos, o que implica a diluigdo de metais no MI. Para dar
conta da formagao de residuos, foi necessario introduzir uma fun¢ao de massa inicial gene-
ralizada (que tem forma andloga a da fungao de massa inicial para estrelas e é nao nula para
residuos) e uma taxa de formagao generalizada (cuja parte associada as estrelas é idéntica
a taxa de formacao estelar classica). Utilizando a aproximagdo de reciclagem instantanea
(ARI), o modelo com refugos explica a distribuicdo cumulativa de metalicidade das anas
G (DCM) (Pagel 1989a) desde que a inclinagdo da fungdo de massa inicial generalizada no
ramo correspondente aos residuos (j ) seja igual a 1,8 e a metaliciade inicial seja 0,2 vezes
a atual. Isto implica que cada estrela do tipo solar deve possuir uma nuvem de Qort com
~ 103 cometas. Além disto, o modelo com refugos “produz” uma massa escura de residuos

que pode ser avaliada através de modelos de evolugao quimica.

Apresentamos um modelo de uma zona que leva em conta os efeitos conjuntos dos refugos e
da astragdo, assumindo a ARI e uma taxa de formagao generalizada que depende linearmente
da massa do MI. Comparamos este com o modelo que leva em conta somente a astragao,
utilizando a razdo Th/Eu em fungéo da metalicidade: o primeiro modelo reproduz muito
melhor os dados de da Silva et al. (1990), tomando j = 1,7. Mostramos também que o
efeito dos refugos é matematicamente analogo ao efeito do decaimento radioativo e introduz
mais uma “taxa de decaimento” que se soma as anteriores (mencionadas acima) descritas
em Malaney et al. (1989).

Utilizando os modelos analiticos de Clayton (1984), a ARI e o modelo com refugos, mostra-
mos que ha uma forte concorréncia entre os efeitos dos refugos e do infall, pois ambos
implicam a diluigdo do MI. Ou seja, nao é possivel reproduzir vinculos observacionais tais
como a metalicidade solar e atual, quando consideramos simultaneamente, altas taxas de
infall e de formacdo de residuos. O infall, que tradicionalmente justifica a falta de anis
G com baixas metalicidades, ndo pode ser utilizada com os mesmos propdsitos, caso consi-
deremos, também, o efeito dos refugos. Através do ajuste simultdneo da DCM e da relagio
idade metalicidade de Twarog (1980), tomando j = 1,5 e uma metalicidade do infall de
0,04 vezes a atual, estimamos em 15 giga-ano a idade da Galdxia e verificamos ser necessario
considerar: a) uma baixa taxa de infall de pequena duragéo (0,5 giga-ano); b) um pulso de

formacgdo de estrelas de grande massa no inicio da vida da Galdxia.
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ABSTRACT

We discuss the basic formalism of Galactic Chemical Evolution to question the physical
meaning of element production and depletion rates. We show that it is necessary to introduce
a more general equation for the conservation of metals in the Galaxy, for which we derive
explicit production and depletion rates. The equation for the conservation of metals of
Tinsley(1980) can be recovered in this this context by the adoption of a set of simplifying
hypotheses, which can lead to errors in the evaluation of the total mass of a given element.
We estimate this effect in the oxygen mass of type I planetary nebulae and show that the

new formalism indicates a value 30% less than the one predicted by Tinsley's equation.

The element Th which has been used in the past to estimate the age of the Galaxy by
means of the pair *2Th/?*®U obtained from solar system material can only give a minimum
age of the Galaxy (Schramm & Wasserburg 1970). In order to estimate the corresponding
upper limit, stellar abundance ratios must be obtained. Butcher (1987) first determined
Th/Nd ratios, and da Silva et al. (1990) determined Th/Eu ratios. Malaney et al. (1989)
found that a selective depletion of 232Th increases the upper limit of the galactic age as
determined by Butcher (1987). Malaney et al. showed that this effect can be described
by a new “decay rate” which adds to the (laboratory) natural Th decay rate. For that,
they introduced a parameter termed “destruction function”, defined in their words as “the
percentage of matter in the stellar ejecta which is free of thorium (and other actinides)”.
In this work, we define mathematically this destruction function and we derive a general
equation for the evolution of abundances in the interstellar medium (ISM) (which describes
the general effects of astration in the evolution of individual nuclides), with independent

production (yield) and destruction terms.

We develop a one zone model with refuses (Rocha-Pinto et al. 1994), in which three classes
of objects are considered : stars, refuses (remnants and residues: the last are objects with
non-stellar masses) and gas (ISM). We assume that residues and low-mass stars are formed
together and we further assume partial or total evaporation of H and He of the residues,

which implies the dilution of metals in the ISM. The formation of residues has been included
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by the introduction of a generalized initial mass function (which has the same shape as the
stellar initial mass function and is non-null for residues) and a generalized formation rate
(in which the part due to stars equals the classical star formation rate). Employing the
instantaneous recycling approximation (IRA), the model with refuses explains the cumula-
tive metallicity distribution of G dwarfs (CMD) (Pagel 1989a) as long as the slope of the
generalized initial mass function in the mass range of residues (j) equals 1.8 and the initial
metallicity be 0.2 the present one. This implies that every solar-type star must possess a
Oort cloud with ~ 10'® comets. Furthermore, the model with refuses “produces” a dark

residual mass which can be evaluated by the chemical evolution models.

We present a one-zone model which takes into account the refuses and astration effects,
assuming IRA and a generalized formation rate which depends linearly in the ISM mass.
We compare this model to the one which considers only astration, using the Th/Eu ratio
as function of metallicity: the former reproduces much better the data of da Silva et al.
(1990) with j =1.7. Also, we show that the effect of the refuses is mathematically similar
to a radioactive decay and merely introduces an additional rate which adds to the former
(mentioned above) ones described by Malaney et al. (1989).

Considering IRA, the refuses model and using the analytical models of Clayton (1984) we
show that there is a strong competition between the effects of refuses and infall, since both
imply the dilution of the ISM. As a result, it is not possible to reproduce the observational
constraints such as the solar and the present metallicity, if we consider simultaneously high
infall rates and high residue formation rates. The infall, which traditionally justifies the
paucity of low-metallicity G-dwarfs, cannot be employed with the same goal if the effects
of residues are also included. By simultaneouly fitting the CMD and the age-metallicity
relation of Twarog (1980), taking j =1.5 and an infall metallicity equal to 0.04 the present
one, we estimate the galactic age to be 15 Gyr, and we note that it is necessary to consider:

a) a infall rate of short duration (0.5 Gyr); b) a massive star formation burst in the early
Galaxy.
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CAPITULO 1

Introdugao

No single model result should be taken to stand alone
as a proof of the validity of a galactic evolution model.

Tosi (1988)

Os modelos de evolugdo quimica da Galaxia deveriam ser denominados de modelos
de evolucao dos elementos quimicos da Galaxia, pois o objetivo de tais modelos € o de tracar

a evolucao dos elementos durante a vida da Galéxia.

Neste trabalho, ndo fazemos uma revisdo dos muitos modelos de evolugao quimica
que surgiram nos ultimos trinta anos e que levam em consideragio efeitos da formagao dos
componentes da Galéxia (halo, bojo, disco espesso, disco fino e bragos espirais), gradientes de
abundancias, aspectos complexos de nucleossintese e evolugao estelar, evolucao de sistemas
estelares multiplos, etc., e incertezas nas determinagées de abundancias e de contagens
estelares. A grande quantidade de modelos é um sintoma das dificuldades encontradas nos
ajustes, mesmo que parciais, com vinculos observacionais. Tais problemas deram origem a
severas criticas, tais como a citagio acima, de Tosi (1988). Entretanto, mesmo uma anélise
dos chamados modelos simples pode levar ao questionamento de conceitos basicos os quais,
a0 nosso ver, sio em geral apresentados de forma pouco rigorosa. E neste contexto que se
situa este trabalho, o qual tem a finalidade de enfatizar o formalismo basico dos modelos
de evolugao quimica da Galdxia. A partir deste formalismo, introduzimos, nestes modelos,

refinamentos relativos a produgao e destruicao dos elementos e aos processos de retengao de
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matéria do meio interestelar devido a formagao de estrelas e objetos nao estelares!. A seguir,
faremos uma breve descrigao dos aspectos da evolugao quimica que julgamos relevantes para

indicar o contexto em que se insere este trabalho.

Nos modelos mais simples, considera-se uma porgao tal como a vizinhanga solar.
Toma-se um anel galactocéntrico estreito (que contém a vizinhanca) e se supde que no in-
tervalo de tempo em estudo, nenhum material entra ou sai de tal regidao. Sendo inicialmente
o material gasoso e livre de elementos pesados, & medida que o tempo passa o gés (meio inter-
estelar) é enriquecido pelos produtos da evolugdo estelar. Assume-se ainda que movimentos
turbulentos mantenham o gas bem misturado e, portanto, homogéneo. O suprimento de gés
¢ gradualmente consumido, no processo de formagao estelar, e o gés torna-se paulatinamente
enriquecido com elementos pesados. Estes sdo os chamados modelos de uma zona (Binney
e Tremaine 1987). Estes modelos podem ser ampliados para incluir a capacidade do meio
de receber e/ou perder gis através de fluxos para dentro ou para fora do anel galdctico
considerado. Modelos complexos para a Galdxia como um todo podem ser subdivididos
em zonas, cada uma das quais com as caracteristicas acima mencionadas. Desta forma é
possivel acoplar a dindmica e a evolu¢do quimica. Entretanto, em geral, somente é levado

em consideragao o acréscimo de massa ao disco (infall), proveniente do halo galéctico.

Outras suposices usuais nos modelos sdo as aproximacées de perda de massa stibita
e de reciclagem instantanea, nas quais admite-se que as estrelas tenham massa constante
durante suas vidas e que a ejegio de matéria ocorra no instante da morte estelar. A segunda

aproximagao € mais radical que a primeira pois, naquela, admite-se as estrelas divididas em

! Neste trabalho as massas e as escalas de tempo sio dadas em unidades, respectiva-
mente, de massa solar (Mg = 1,99 x 10%° Kg) e de giga-ano (Gano= 10° ano); utilizamos

ainda o parsec (pc= 3,086 x 10 m).



duas categorias: as que vivem para sempre (de baixa massa) e as que morrem tao logo nascem
(de grande massa). Isto se deve ao fato de que as massas capazes de enriquecerem o meio
interestelar estdo associadas a tempos de vida despreziveis em relagao a escala de evolucio
galactica. As estrelas de grande massa deixam remanescentes compactos resultantes da
morte estelar (é controverso o intervalo de massas intermedidrias associado & ejecao de toda
a massa estelar; neste caso, a estrela nao deixa remanescente). Na maior parte dos trabalhos
em evolucao quimica considera-se somente duas classes de objetos: a das estrelas e a do
gas do meio interestelar. Neste esquema, os remanescentes encontram-se implicitamente
incluidos na categoria das estrelas. Ainda, em geral considera-se o tempo de vida e a

produgdo de uma estrela como dependentes unicamente da massa inicial.

A questao basica dos modelos de evolugdo quimica é encontrar uma equagao de
variagao de abundéancia de um dado nuclideo no gis do meio interestelar, de modo a es-
timar razdes de abundancias' entre nuclideos no instante de formacio do Sistema Solar
ou das estrelas em estudo. Para a maior parte das estrelas [ands e subgigantes, que néo
sofreram processos de dragagem (dredge-up)| a composi¢ao quimica (determinada espec-
troscopicamente) é um indicador da composigao do gas a época da formacio estelar. Esta
composi¢ao quimica € um resultado dos varios processos nucleossintéticos ocorridos, no Big
Bang e na Galaxia, bem como dos processos de destrui¢éo e, ainda, da reciclagem do meio
interestelar, até o instante de formacdo de uma dada estrela. Deste modo, diferencas nas

composigoes quimicas entre estrelas jovens e velhas de baixa massa servem como indicadores

! Denominamos abundancia de uma espécie em um dado meio a razio entre a massa
total da espécie e a massa total do meio em questdo. Assim, a razio entre as abundancias
de duas espécies é a razao entre as respectivas massas totais. Para esta, é utilizada a
notagdo usual para as espécies A e B: [A/B] = log(A/B) — log(A/B)g. Particularmente,
a abundancia do conjunto dos metais é denominada metalicidade (neste trabalho o termo

metal designa quaisquer nuclideos mais pesados que o B, excluindo os radionuclideos).
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da evolugdo e do enriquecimento do meio interestelar. O trabalho de Edvardson et al.
(1993), que apresenta determinagdes de abundancias de um grande nimero de elementos
para 189 anas F e G, com as respectivas propriedades cinematicas, constitui-se em um

acumulo fundamental de vinculos observacionais para o aprimoramento futuro dos modelos.

Uma medida do enriquecimento do meio interestelar é estimada através da metal-
icidade, designada por Z. Supde-se a relagao entre log(Z/Zg) e a razdo de abundancias
[Fe/H] ou [O/H]. E preferivel a utilizacio do O como indicador de metalicidade, uma vez
que este é produzido em estrelas de grande massa, para as quais ¢ vélida a aproximacio de
reciclagem instantanea. Um dos vinculos mais restritivos aos modelos de evolugio quimica é
a distribui¢do de ands G em funcio da metalicidade. Encontra-se uma auséncia substancial
de estrelas com baixa composi¢ao metélica. Isto deu origem & expressio “problema das anis
G”, dado que os modelos, em geral, ndo dio conta satisfatoriamente de tal auséncia (para
maiores detalhes quanto aos ajustes dos modelos e questdes observacionais ver Rocha-Pinto,
1993). Nos tltimos anos tem-se utilizado a distribuicdo de Pagel (1989a), que revisou os
dados anteriores de Pagel e Patchett (1975) e utilizou 0 O como indicador de metalicidade.
Um outro vinculo largamente utilizado nos modelos € a relagio idade-metalicidade (Twarog
1980, Calberg et al. 1985). Nos modelos, em geral admite-se um crescimento monétono
da metalicidade com o tempo, o que implica uma calibragio entre escalas de tempo de
formagéo/evolucio estelar e galdctica. Tal crescimento nio deve corresponder 4 realidade,
principalmente se o Fe for utilizado como indicador de metalicidade. E necessario conhecer
a evolugao e nucleossintese de supernovas que contribuem com o Fe, para determinar em que
época na vida da Galdxia teve inicio o correspondente enriquecimento do meio interestelar

(ainda existem muitas incertezas nesta area).

Abundancias de radionuclideos adequados (nucleocronémetros) sio utilizadas nas
teorias de nucleocosmocronologia, que trata das determinacdes de idades para escalas cos-

moldgicas e galdcticas. A adequagio referida diz respeito 4s meias vidas dos radionucideos,
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duas categorias: as que vivem para sempre (de baixa massa) e as que morrem tao logo nascem
(de grande massa). Isto se deve ao fato de que as massas capazes de enriquecerem o meio
interestelar estdo associadas a tempos de vida despreziveis em relagao a escala de evolucio
galactica. As estrelas de grande massa deixam remanescentes compactos resultantes da
morte estelar (é controverso o intervalo de massas intermedidrias associado a ejecao de toda
a massa estelar; neste caso, a estrela ndo deixa remanescente). Na maior parte dos trabalhos
em evolucdo quimica considera-se somente duas classes de objetos: a das estrelas e a do
géas do meio interestelar. Neste esquema, os remanescentes encontram-se implicitamente
incluidos na categoria das estrelas. Ainda, em geral considera-se o tempo de vida e a

produgao de uma estrela como dependentes unicamente da massa inicial.

A questao basica dos modelos de evolugdo quimica é encontrar uma equacido de
variagao de abundancia de um dado nuclideo no gds do meio interestelar, de modo a es-
timar razdes de abundancias' entre nuclideos no instante de formacdo do Sistema Solar
ou das estrelas em estudo. Para a maior parte das estrelas [ands e subgigantes, que néo
sofreram processos de dragagem (dredge-up)] a composi¢io quimica (determinada espec-
troscopicamente) € um indicador da composi¢io do gés a época da formacao estelar. Esta
composi¢ao quimica € um resultado dos varios processos nucleossintéticos ocorridos, no Big
Bang e na Galdxia, bem como dos processos de destruig¢éo e, ainda, da reciclagem do meio
interestelar, até o instante de formagao de uma dada estrela. Deste modo, diferencas nas

composigoes quimicas entre estrelas jovens e velhas de baixa massa servem como indicadores

' Denominamos abundéncia de uma espécie em um dado meio a razio entre a massa
total da espécie e a massa total do meio em questdo. Assim, a razao entre as abundancias
de duas espécies € a razao entre as respectivas massas totais. Para esta, é utilizada a
notagdo usual para as espécies A e B: [A/B] = log(A/B) — log(A/B)g. Particularmente,
a abundancia do conjunto dos metais € denominada metalicidade (neste trabalho o termo

metal designa quaisquer nuclideos mais pesados que o B, excluindo os radionuclideos).
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da evolugao e do enriquecimento do meio interestelar. O trabalho de Edvardson et al.
(1993), que apresenta determinagoes de abundéancias de um grande nimero de elementos
para 189 anas F e G, com as respectivas propriedades cineméticas, constitui-se em um

acumulo fundamental de vinculos observacionais para o aprimoramento futuro dos modelos.

Uma medida do enriquecimento do meio interestelar é estimada através da metal-
icidade, designada por Z. Supde-se a relagao entre log(Z/Zg) e a razio de abundincias
[Fe/H] ou [O/H]. E preferivel a utilizagio do O como indicador de metalicidade, uma vez
que este € produzido em estrelas de grande massa, para as quais ¢ vélida a aproximagio de
reciclagem instantdnea. Um dos vinculos mais restritivos aos modelos de evolugio quimica é
a distribui¢do de ands G em fungio da metalicidade. Encontra-se uma auséncia substancial
de estrelas com baixa composigao metélica. Isto deu origem & expressio “problema das anis
G”, dado que os modelos, em geral, néo dio conta satisfatoriamente de tal auséncia (para
maiores detalhes quanto aos ajustes dos modelos e questdes observacionais ver Rocha-Pinto,
1993). Nos dltimos anos tem-se utilizado a distribuigio de Pagel (1989a), que revisou os
dados anteriores de Pagel e Patchett (1975) e utilizou 0 O como indicador de metalicidade.
Um outro vinculo largamente utilizado nos modelos é a relagdo idade-metalicidade (Twarog
1980, Calberg et al. 1985). Nos modelos, em geral admite-se um crescimento monétono
da metalicidade com o tempo, o que implica uma calibragio entre escalas de tempo de
formagdo/evolugao estelar e galdctica. Tal crescimento nio deve corresponder & realidade,
principalmente se o Fe for utilizado como indicador de metalicidade. E necessério conhecer
a evolugao e nucleossintese de supernovas que contribuem com o Fe, para determinar em que
época na vida da Galédxia teve inicio o correspondente enriquecimento do meio interestelar

(ainda existem muitas incertezas nesta area).

Abundancias de radionuclideos adequados (nucleocronémetros) sio utilizadas nas
teorias de nucleocosmocronologia, que trata das determinagdes de idades para escalas cos-

moldgicas e galdcticas. A adequagéo referida diz respeito as meias vidas dos radionucideos,



b)
que devem ser da ordem de grandeza da idade que se deseja estimar, bem como a parametros
nucleares e abundancias passiveis de serem medidas. Inicialmente as abundancias dos ra-
dionuclideos eram obtidas somente de rochas lunares e de meteoritos condritos carbonéceos
(assumidos como os objetos mais primevos do sistema solar e que mantiveram um registro
da época de formacao do sistema). O trabalho de Butcher (1987), que apresenta medidas
de razoes estelares Th/Nd, ampliou a utilizagdo dos métodos da cosmocronologia para a
determinagdo de idades de sistemas estelares (e da Galaxia). Para o caso de radionuclideos,
admite-se que, na atmosfera de anas e subgigantes, a abundancia, da época da formacao

estelar, segue simplesmente a lei de decaimento simples (de laboratério).

Abundancias de nuclideos em estrelas evoluidas servem de vinculo para as teorias
de nucleossintese e evolugao estelar e a comparagao entre abundancias em diferentes po-
pulacdes estelares vincula hipoteses acerca da evolugdo dos componentes galacticos. Ainda,
a eficiéncia da mistura das ejegoes estelares com o gas, pode ser estudada através da analise
da abundancia do O em associagoes jovens, como mostraram Cunha e Lambert (1992), para
estrelas B da seqiiencia principal pertencentes a quatro subgrupos de diferentes idades da

associag¢ao do Orion.

Um processo importante que deve ser levado em conta é a astragao, que é a retencao
do material do gas nas estrelas durante a evolugéo estelar. Devido a astracio, os elementos
sofrem influéncias do meio estelar até serem reejetados. Malaney et al. (1989) calcularam
que ~ 10%-20% dos actinideos iniciais sdo destruidos nos interiores de estrelas de grande
massa devido a reagdes nucleares induzidas por fotons 4. E relevante observar que neste
trabalho, Malaney et al. mostraram que o efeito de dilui¢do do Th devido a astragdo pode
ser descrito por uma taxa de decaimento efetiva que constitui uma soma das taxas de
decaimento simples mais um termo de astragdo. Para o calculo deste ltimo, eles utilizaram
uma variavel, {, a qual denominaram func¢ao de destrui¢do, que é estimada a partir de

um célculo separado de evolugédo estelar (no trabalho, ndo hd uma defini¢io precisa de
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€). Ainda, segundo Yokoi et al. (1983), a principal fonte de incerteza na cronologia do
par Re/Os é o aumento do decaimento do '*"Re com as temperaturas estelares, pois sua
abundancia original, neste processo, ¢ mais alterada que o esperado. E importante ressaltar
que ambos os resultados da astragao citados nao devem ser observados durante a evolugao
de uma dada estrela, pois nao sao fenomenos de superficie. Através das ejecoes estelares,
estes efeitos terao influéncia cumulativa sobre cada uma das novas geragoes de estrelas.
Também ocorrem fortes efeitos de astracao sobre o "Li, o D e o *Be, cujas evolugoes foram
estudadas por Brown (1992), que utilizou um formalismo analogo aos dos trabalhos citados

acima. O Li e o Be tém evolucées ainda mais complexas, uma vez que podem ser gerados

na nucleossintese primordial e no meio interestelar.

Outro fato fundamental é a dependéncia de parametros da evolu¢ao quimica na idade
assumida para a Galaxia, T, a qual € uma questdo controversa. Das teorias cosmolégicas,
da nucleocosmocronologia, das determinagées das abundéancias de He em aglomerados glo-
bulares, da evolugao quimica da Galaxia, etc., pode-se estabelecer limites grosseiros de
idades: 9 < Tg < 15Gano. Entretanto, é possivel encontrar estimativas de idades estelares
superiores a 15 Gano (ver, por exemplo tabela 4.1). Apesar destas discrepancias, vale lem-
brar que métodos independentes fazem estimativas de uma idade finita, o que nao deixa de

ser surpreendente.

As diferencas entre as razoes de abundéncias previstas e observadas indicam que a
evolugao de nuclideos depende néo s6 das teorias de nucleossintese e evolugao estelar, como
também dos parametros dos modelos de evolugdo quimica, tais como o infall, a funcio de
massa inicial (que é uma fungéo de distribui¢io de massas estelares na época de formagéio das
estrelas), a taxa de formagéo estelar (que é a massa total das estrelas formadas por unidade
de tempo), a astracao e as escalas de tempo. Desta forma, sdo necessérios aprimoramentos

dos modelos de evolugdo quimica, e o caminho para isto deve-se fundamentar em conceitos



T
bem estabelecidos. Nossa contribuigdo, como ja foi descrito no inicio deste capitulo, esta

baseada na andlise destes conceitos. A seguir, indicamos o esquema do trabalho.

Baseamo-nos em Tinsley (1980) para apresentar o formalismo bésico (capitulo 2)
utilizado por grande parte dos autores. Procuramos apresenté-lo de uma forma mais geral,
o que nos permite indicar o contexto no qual foram necessarios as revisoes e refinametos
apresentados nos capitulos seguintes. O trabalho fundamental de Miller e Scalo (1979) para
a estimativa da fungao de massa inicial e para hipéteses consistentes de taxas de formacéo
estelar em funcdo da idade da Galaxia, tem uma notagdo diferente da de Tinsley (1980).
Por esta razéo, achamos adequado mostrar a analogia entre as duas notagdes, o que é feito

no apéndice I.

Definigoes das taxas de produgdo e deplegao sdo introduzidas no capitulo 3, o que
permite mostrar ambigiiidades no formalismo em Tinsley. No capitulo 4 demonstramos
matematicamente a fungdo de destruicdo em Malaney et al. (1989); ou seja, nosso de-
senvolvimento permite evidenciar o contetido do parametro £ citado anteriormente. Com
isto, escrevemos uma equagao geral de evolugdo de nuclideos com termos distintos para
a produgdo e a destruigdo de elementos. Demonstramos a equivaléncia entre o nosso for-
malismo e o de Malaney et al., através da aplicagdo das equagdes gerais para o caso da
evolugao da razao Th/Eu. Uma comparacao de aspectos tedricos dos capitulos 3 e 4 é feita

no apéndice II.

No capitulo 5 e no apéndice III, consideramos a reformulagio das equagoes basicas,
tornando-as consistentes com a sugestdo de Tinsley e Cameron (1974) de que objetos nio
estelares (residuos) podem atuar como “sorvedouros” de metais do meio interestelar. Para
esta analise da retengdio do gés do meio interestelar nos residuos, rejeitamos a classificacio
dual de objetos (estrelas e gés) e introduzimos os refugos que compreeendem os remanes-

centes e os residuos. O modelo com refugos é apresentado na segio 5.2 (que é o trabalho



de Rocha-Pinto et al. 1994) e a consisténcia entre este e os modelos classicos é apresentado
no apéndice III. A reconstrugdo das equagoes basicas da teoria, baseada na existéncia dos
refugos, leva a reinterpretagdo da fungio de massa inicial e da taxa de formacao estelar. Na
secao 5.3 introduzimos as equages gerais que descrevem os efeitos conjuntos dos refugos e
da astracao e aplicamos os resultados na evolugdo da razdo Th/Eu. Fazemos, entiao, uma
comparagao entre o modelo com astragdo e o modelo com os efeitos conjuntos de astracao

mais refugos.

O efeito do infall, que néo é considerado nos capitulos 3, 4 e 5, é comparado ao efeito
dos refugos no capitulo 6. Para tal, utilizamos os modelos analiticos de Clayton (1984, 1985,

1988), cujas equagoes sao modificadas para incluir o formalismo do modelo com refugos.

No capitulo 7 dedicamo-nos as conclusdes gerais deste trabalho e as perspectivas

para futuros desenvolvimentos.



CAPITULO 2

Formalismo Basico da Evolugao Quimica da Galaxia

Apresentamos um resumo do formalismo basico da evolugao quimica da Galaxia, baseado
em Tinsley (1980). Eventuais diferencas entre este e o que se segue deve-se ao fato de que
procuramos apresenta-lo de uma forma mais geral. Nosso objetivo é situar os refinamentos

dos modelos (nos proximos capitulos) no contexto do formalismo em geral utilizado.

2.1. A funcao de massa inicial e a taxa de formacgao estelar

O nimero total de estrelas com massas no intervalo (m,m 4+ dm), formadas no

intervalo de tempo (¢, +dt) (admitindo-se dependéncias separadas na massa e no tempo) é

$(t)(m)dmdt (2.1)

onde ¥ é a taxa de formacao estelar, que é a massa total das estrelas formadas por
unidade de tempo, e ¢ é a fungao de massa inicial. Do ponto de vista observacional. o
numero em questao é, de fato, um nimero por unidade de area do disco galactico. Entre-

tanto, para simplificar, vamos assumir isto implicitamente, tal como em Tinsley (1980).

De (2.1), temos que a massa total das estrelas nascidas no intervalo (t,t + dt) é

f " mp()e(m)dmdt (2.2)

my

onde m; e m, sao as massas estelares minima e maxima.
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Da defini¢ao da taxa de formagao estelar e de (2.2), temos necessariamente a norma-

lizagao da fungdo de massa inicial no formalismo em Tinsley (1980):

fm" mé(m)dm =1 . (2.3)

my

A funcdo de massa inicial pode ser estimada a partir da contagem de estrelas do campo,
utilizando os métodos descritos em Miller e Scalo (1979) (ver também Scalo 1986). Estes
autores utilizam, para a fun¢io de massa inicial, uma definigdo diferente da utilizada aqui
(as relagoes entre estas encontram-se no apéndice I). Na verdade, a fun¢io de massa inicial
e a taxa de formagao estelar estdo profundamente relacionadas, néao sendo possivel obter
a primeira sem assumir uma histéria para a segunda. Entretanto, uma férmula completa
para a taxa de formagao estelar, que implica o entendimento das condigoes sob as quais
formam-se estrelas, seria complexa demais para ter utilidade pratica, do ponto de vista da
comparagao com as observagoes atuais disponiveis. Discussdes acerca das férmulas propostas
por diversos autores podem ser encontradas, por exemplo, em Tosi (1988, e referéncias ai

contidas).

2.2. Modelo basico

Considera-se um anel galactocéntrico que contenha o Sistema Solar e assume-se
como instante inicial aquele do inicio da formagéo estelar no disco da Galédxia. Em geral
considera-se um meio interestelar homogéneo constituido de gas. A massa total do sistema

¢é dada por
M(t) = M.(t) + M,y(t) , (2.4)

onde M. e M, séo as massas das estrelas (e remanescentes) e do gés.

As equagoes para as taxas de variagdo das massas em (2.4) sdo
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d@;(t) KO (2.5)
dM,(t)
=l = ut - E() (2.6)
i“_{;t_(*l = —y(t) + B(t) + I(t) - O(t) . (2.7)

onde I é a taxa de acréscimo de massa ao sistema (infall), devido ao fluxo externo (por
exemplo, do halo galdctico), e O é a taxa de perda correspondente (outflow); ¥ € a taxa
de formagao estelar e E é a taxa de ejegdo de massa pelas estrelas. Em geral, estrelas e
remanescentes constituem uma mesma familia de objetos. No capitulo 5, sugerimos um
modelo no qual os remanescentes aparecem dentro de uma classe de objetos do sistema
distinta da das estrelas. Neste caso, as equagbes basicas sdo modificadas (ver também

apeéndice III).

Uma expressdo viavel para E é alcan¢ada supondo-se a aproximagio de perda de
massa subita: cada estrela de massa inicial m, depois de um tempo definido 7, (tempo de
vida das estrelas de massa m) perde toda a massa, que deveria ser perdida no decorrer de sua
vida, em um unico evento final; além disso, uma vez ejetado, o material é instantaneamente
misturado de modo homogéneo no meio interestelar. Para Tinsley (1980), esta aproximagao
é valida para escalas maiores que 10° anos. De fato, acreditamos que, dentro das escalas de
idade da Galédxia e do Universo, os 90% da vida estavel das estrelas na seqliéncia principal
do diagrama HR, para todos os efeitos praticos, nao constituem fator de enriquecimento
para o meio interestelar. Ainda, escalas menores que 10° anos estio associadas as escalas
evolutivas de estrelas nas fases posteriores a seqiiéncia principal, onde se verificam fenomenos
importantes de perda de massa. Ai ndo podem ser desprezadas as dindmicas especificas de

ejecao e dissipagao da nuvem de gas.



Considerando perda de massa sibita, seja w(m) a massa remanescente nos processos
finais da vida das estrelas de massa inicial m (que se mantém constante durante o intervalo

Tm ). A massa total ejetada pela estrela é
Qej(m) =m —w(m) . (2.8)

O numero de estrelas com massas no intervalo (m,m + dm) que morrem no intervalo de

tempo (¢t + dt) é

Y(t — Tm )@(m)dmdt (2.9)

e portanto a taxa de ejecdo de massa devida as estrelas que morrem em t é

B)= [ " Qulrt— e endn | (2.10)

my

onde m; é a massa de desligamento (turnoff) da seqiiéncia principal. Esta, segundo a for-
mulagéo em Tinsley (1980), deve ser entendida como a menor massa associada ao ponto mais
baixo de desligamento da seqiiéncia principal em ¢ (o turnoff mais baixo em t). Portanto,
estrelas com massas m, que contribuem para a integral na eq.(2.10), morrem tio logo saem
da sequiéncia principal. Se assumirmos que, na aproximagao de perda de massa stbita, todas
as estrelas que contribuem para a integral, em (2.10), morrem tao logo saem da seqiiéncia
principal, estaremos desprezando a escala da evolugao posterior & esta, diante das escalas
de interesse, e assumindo que os ventos estelares ndo contribuem para o enriquecimento do

gas do meio interestelar.

Definindo R(t) como a fragdo de massa das estrelas formadas em ¢ que retorna ao
gas devido a morte das estrelas formadas em (t —7,,) (ou, simplesmente, fracio de retorno),

temos que
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R(t) f ’ Qej(m)(t — 1p)o(m)dm (2.11)

my

_ b
T (i)

de tal forma que (2.10) pode ser escrita na forma
E(t) = R(t)y(t) , (2.12)

e as equagdes (2.6) e (2.7), respectivamente,

dM.(t)
dt

=[1-R®W() , (2.13)

dM,(t)
dt

= —[1 = R(t)b(2) + I(t) — O(t) . (2.14)

2.3. Evolugao de abundancias no meio interestelar

Mostramos, a seguir, as equagoes basicas de evolugdo de abundéncias nos modelos
sem refugos. A hipdtese de retengao de metais em objetos nao estelares (modelo com refugos,

capitulo §) introduz modificagées nas equagdes, como é demonstrado no apéndice III.

2.3.1. Equacoes gerais

Seja M, a massa de i (onde ¢ denota um nuclideo, elemento ou familia de elementos)
no gas do meio interestelar, cuja massa é M,. Admitindo um meio interestelar bem mistu-
rado por movimentos turbulentos, de tal forma que possa ser considerado aproximadamente
homogeéneo, € relevante definir a abundancia média de i no gas

i
_ M,

X M,

(2.15)

Uma equagao geral para a taxa de variagdo da massa de ¢ no gas pode ser escrita na forma
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dXF(t)M,(t)) _ dM,(t)
dt T dt

= Pj(t) — Dj(t)—-X'(t)v(t) + E'(t)

+ X)) - X'®)o(t) , (2.16)

onde P; e D; sao taxas de produgio e deplegéo liquidas de ¢ no gas (ver capitulo 3), X*¢ é
a taxa de retengio de massa de i devido & formagio estelar, E* é a taxa de ejeciio de massa
de i pelas estrelas, X} é a abundancia de i no material acrescido ao disco galactico através

do infall e X'O é a taxa de perda de massa de i devido ao outflow.

Analogamente a equagao (2.10), a taxa de ejegao de massa de 1, na aproximacao de

perda de massa subita, pode ser escrita na forma

My

Ei(t) = / - Q' (m, t)p(t — T )d(m)dm + / A (m, )Y(t — Tm)(m)dm |, (2.17)

mg my

onde Q' é a massa recém-convertida em i e ejetada, por uma dada estrela, e A' é a massa de
: pré-existente a época de formagao da estrela, sobrevivente aos efeitos de retencao durante
a evolugao estelar (efeitos de astragdo, ver capitulo 4) e ejetada. Portanto, na equagio
acima, a primeira integral € a taxa de ejecao de massa de i recém-sintetizado e a segunda
é a taxa de ejecao de massa de ¢ nao processado, devidas as estrelas que morrem em t.
De um modo geral devemos considerar a dependéncia de Q' e A' na abundancia estelar
inicial (além da dependéncia na massa), que por sua vez depende do tempo e da posicio na
Galaxia. Entretanto, vamos considerar, como é usual, que a produgéo depende unicamente

da massa estelar, ou seja, Q' = Q'(m).

Na aproximagdo de perda de massa subita, vamos definir o yield na forma



i 1 g (4 —
y(t)_[l-—R(t)]w(t)/ﬂ,l Q'(m)yY(t = Tm)o(m)dm (2.18)

onde R ¢ dado pela equagdo (2.11); ou seja, y* ¢ definida como a razdo entre a massa total
de i recém-produzido e ejetado e a massa liquida retida, devido a formacao de estrelas e

remanescentes. Assim, a equagdo (2.17) pode ser reescrita na forma

E'(t) = y'(t)1 - R(H)Iw(t) + RL()w(t) (2.19)
onde
Ri(t) = —— f " A (m, )b(t = Tm)g(m)dm (2:20)
a d)(t) » ) m . <.

As determinagoes de Q* e A, associadas respectivamente & produgio e a deplecio
(capitulo 3), dependem dos modelos de evolugao estelar. Nos capitulos 3 e 4, especulamos
sobre as ambigiiidades inerentes ao formalismo em geral utilizado, que podem mascarar o
exato significado das taxas de produgdo e de deplegdo. No capitulo 4, derivamos uma equagao
para A', associada a processos de deple¢do estelar. Com este resultado, damos consisténcia
matematica ao yield liquido [equagdo (4.18)] (utilizado no calculo das produgées estelares
de nuclideos individuais), a partir de uma combinacdo das taxas de produgio e deplegio na

equagao (2.17), ou (2.19).

Utilizando a identidade

dX' _ d(X*M,) .dM,
YE =T & &

(2.21)

e as equagoes (2.14) e (2.16), podemos escrever a equagao geral para a taxa de variacio de

abundancia de : no meio interestelar:
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dX'(t)

Mg(f)T

= Pj(t) — Dy(t) + E'(t) - X ()R(t)(t) + [X}(t) = X'(1)I(t) , (2.22)

onde E', na aproximagio de perda de massa stibita, é dada pela equagio (2.19).

2.3.2. Equacoes para o conjunto dos metais e para radionuclideos

A abundéncia do conjunto dos metais, ou metalicidade, é designada por Z (= X?).
Neste trabalho, denominamos metais os nuclideos mais pesados que o B, excluindo os ra-
dionuclideos. Neste caso, podemos considerar a deplecéo e a producao nulas no meio inter-

estelar [na equagdo (2.16), D = P? = 0; ver também capitulo 3].
]

Neste item, designamos um dado radionuclideo pela letra k. No caso dos ra-
dionuclideos, as taxas de deplecdo e producao interestelar (D;f e Pg" ) sdo expressas, res-
pectivamente, por /\"Mg" e E;)\'M’f e sao devidas aos decaimentos de k e de nuclideos pais !

(os As sdo constantes de decaimento no gas, as quais se assumem como as de laboratério).

Assim, a equagdo (2.16) aplicada aos metais e radionuclideos fica, respectivamente,

d[Z(t)M,(t)]  dMj(t)
dt T dt

= —Z()(t) + BX (1) + Zi()I(t) - Z1)O(),  (2.23)

dX*(t)M,(8)] _ dMg(2)
dt T dt

= A MEE) + Y XM — XE()w(t) + EX(2)
]

+ X7 ()I(t) - X*®)0o(t) . (2.24)

As equagoes (3.9) e (4.15) em Tinsley (1980) para as taxas de ejecio de metais e

radionuclideos sdo, respectivamente,
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E*(t) = /mu mp:m¥(t — Tm)o(m)dm

my

+ [ w(m) = mpam)Z(t = )t~ Tm)(m)dm (229
E"(t) = ’ MPkm¥P(t — Tm )$(m)dm
+ [ (= w(m) = mpm)XH(t = T Jezp(~NETm (2 = 7m)é{m)dim, (2:26)

onde m — w(m) = Q.j(m) [equagido (2.8)], mp.m[= Q*(m)] é a massa estelar convertida
em metal e ejetada e A\¥ é a constante de decaimento da espécie radioativa k. De acordo
com Maeder (1992, secdo 4), o termo mp., na segunda integral da equagao (2.25) deve
ser removido. Isto leva a algumas modificagdes em equagGes posteriores (ver discussdes no
item 2.4.2 e na se¢do 4.3). Comparando as equagoes acima com (2.17), temos, do ponto de
vista de Tinsley (1980), que as massas de metais e radionuclideos sobreviventes a astragao

e ejetadas sdo, respectivamente,

A¥(m,t) = [Qej(m) — Q*(m)] Z(t — ™) (2.27a)

A¥(m,t) = [Qej(m) — Q* ()] X*(t — Tm)ezp(=A*Tm) . (2.27b)

Note que em (2.27b) nédo sdo levados em conta os efeitos de desvios do decaimento simples
devidos as condigOes nos interiores estelares. Tais efeitos, considerados por Yokoi et al.
(1983) e Malaney et al. (1989), levam a erros nas estimativas de idade para a Galdxia
através dos radionuclideos (ver introdugdo do capitulo 4). De fato, sob qualquer ponto de
vista, as equagbes (2.27) sao aproximagées, que nao levam em consideragédo, por exemplo,

eventuais efeitos de deplegéo estelar sobre um dado metal. A importancia de tais efeitos
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estao indicados no préximo capitulo, no qual mostramos que a equagao (3.10) em Tinsley

(1980), para conservagao de metais,

t oo
Z M. +2ZM; = / / mp:m¥(t' = Tm)p(m)dt'dm (2.28)
0 Jmy

onde Z, é a abundancia estelar média de metais, pode ser obtida a partir de uma equagao
geral para conservagdo de nuclideos, fazendo-se uma série de simplificagées que incluem

desprezar a deplegdo estelar.

2.4. Aproximagoes analiticas

2.4.1. A aproximacao de reciclagem instantanea

Um caso particular da aproximagéao de perda de massa subita (segao 2.2) é a chamada
aproximacao de reciclagem instantanea, na qual supomos que as estrelas, que con-
tribuem significativamente para o enriquecimento do gas, tém tempos de vida 7, — 0.
Esta aproximagao, estd baseada na suposi¢do de que, para escalas cosmoldgicas, as estre-
las que sofrem nucleossintese explosiva tém m» <« Tg, onde T € a idade da Galaxia (por
exemplo, T, /TG = 1073, para estrelas com m ~ 8M(). Neste caso, temos somente duas
classes de estrelas: as que vivem para sempre e as que morrem tao logo nascem. Entretanto,
vale observar que, nas equagbes bdsicas da evolugdao quimica, a aproximagdo acima equi-
vale a considerar, na aproximagdo de perda de massa subita, uma taxa de formacéo estelar

constante, pois em ambos os casos teremos apenas $(t) e ndao P(t — 7n).

Assim, na aproximacdo de reciclagem instantdnea, ou para uma taxa de formacao

estelar constante, as equacoes basicas (2.12) a (2.14) ficam, respectivamente,

E(t) = Ry(t) , (2.29)
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DO~ -mppe) (2.30)
d_”‘;?t(” = —(1=R)(t) +I(t) = O(t) , (2.31)

onde, pela equagao (2.11),
R = ] " Q.i(m)é(m)dm | (2.32)

ou seja, a fragao de retorno independente do tempo, R, é definida, simplesmente, como a
fragao de massa estelar que retorna instantaneamente ao gas. Ainda, a equagéo para a taxa

de variagdo de abundancia de : no gés, equacgio (2.22), fica

dX (t)

My (t) = Pi(t) - Di(t) + E'(t) - X'(R$(1) + [Xi(t) - X*()I(t) ,  (2.33)

onde R é dada por (2.32) e, pelas equagoes (2.18) e (2.20), a taxa de ejecdo de massa de ¢ é

Ei(t) = y'(1 — R)¥(t) + Ru(t)(t) (2.34)
onde
1 mE
-2 /m ~ @m)g(m)dm (2.35)
Ri(t) = f i(m,t)p(m)dm . (2.36)

Portanto o yield, y, é definido simplesmente como massa produzida e ejetada, por unidade

de massa retida em remanescentes e estrelas que vivem para sempre. Evidentemente, pela
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equagao (2.32), (1 — R) é a fracdo de massa estelar retida em estrelas e remanescentes. A
equagao geral para A' ¢ assunto do capitulo 4. Vamos tratar, a seguir, das equagdes para

evolugdo dos metais, na aproximagao de reciclagem instantanea.

2.4.2. Evolucao da metalicidade

De acordo com o item 2.3.2 (para os metais: P; = D; =0 e A =0), podemos

escrever a equagao (2.33) na forma

dz(t)

My(t) =~

= E(t) - ZORY(E) + [21(t) - ZO)(E) (237)

onde

E*(t) =y*(1 — R)y(t) + Ra(t)y(t) . (2.38)

Utilizando as equagGes (2.27a) e (2.36), temos, na aproximagao de reciclagem instantinea e

do ponto de vista de Tinsley (1980)

Ri(t) = fm“[Qe,-(m)—Q’(m)]z(t)é(m)dm . (2.392)

As equagoes (2.32), (2.35) e (2.39a) fornecem
Rit)=Z(t)R-Z(t)y*Q1-R) , (2.39b)
e portanto (2.38) fica

E*(t)=[1-2(1) y*(1 - R)(t) + Z(H)Re(t) . (2.40a)

Considerando, para todos os efeitos praticos, que Z < 1, reescrevemos a equacio acima na

forma



Ei(t) = y*(1 - R)%(t) + Z(ORH(t) (2.40b)

Substituindo (2.40b) nas equagdes (2.23) e (2.37), e tomando uma metalicidade
média do infall, Z;, podemos escrever as equacoes para a taxa de variagao de massa de

metais e para a evolu¢do da metalicidade na aproximacao de reciclagem instantanea, re-

spectivamente,
w =-Z@t)(1-RW(t) +y*(1 = R)WY(t) + Z/I — Z(t)O(t) (2.41a)
Mg(t)% =y*(1-RW(t)+ [2r— Z(t)|I(t) , (2.41b)

[onde R ¢é dado pela equagdo (2.32)] que sao, respectivamente, as equagoes (3.18) e (3.19)

em Tinsley (1980), quando se toma uma taxa nula de outflow.

Note que considerar Z < 1 na equagao (2.40a), equivale matematicamente a consi-
derar despreziveis, o segundo termo & direita na equagéo (2.39b) e ZQ* na equacao (2.39a):
ou ainda, a partir de (2.27a), a tomar A* = ZQ.;. Com isto, estamos admitindo que a

massa de metais inicialmente presente na formagao estelar nao € alterada.

2.4.3. Solucodes analiticas e distribuicdo cumulativa de metalicidade

A partir do trabalho de Schmidt (1963) apareceu na literatura uma grande quan-
tidade de modelos de evolugdo quimica que descrevem a evolugdo da metalicidade no meio

interestelar. Rocha-Pinto (1993) apresenta uma descri¢ao bastante ampla dos modelos que
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tentam reproduzir a distribuicao de metalicidade das anas G no disco da Galaxia. As difi-
culdades encontradas neste empreendimento deram origem ao chamado problema das anas

G.

No que se segue, vamos resumir os resultados de apenas trés modelos classicos:
o simples (Schmidt, 1963), o com infall extremo (Larson, 1972) e o com yield variavel
(Pagel e Patchett, 1975). Tal escolha deve-se & simplicidade tedrica e aos resultados, que
consideramos significativos para as discussées nos capitulos 5 e 6. Os modelos citados tém

em comum as seguintes suposigoes basicas:

e a taxa de outflow é nula;

¢ a metalicidade inicial é nula;

e o meio interestelar é homogéneo;

e vale a aproximacéo de reciclagem instantanea.

As suposigoes especificas em cada modelo, bem como as solugoes associadas, sao descritas

a seguir.

a) O modelo simples de Schmidt (1963).

Neste modelo considera-se, além das suposi¢ées anteriores:
e a funcao de massa inicial constante;
e a taxa de infall nula.

A primeira suposigao acima implica [das equagdes (2.32) e (2.35) e dado que a producio
Q'(m) é unicamente determinada pela massa] uma fragao de retorno e um yield constantes.
A segunda implica, juntamente com a suposi¢do de outflow nulo, um sistema fechado com
massa total constante [ou seja, da equagdo (2.5), dM/dt = 0]. Neste caso, as equagdes (2.31)

e (2.41) ficam, respectivamente,



P50 _ Ry (2.42)
dzZ
VAT SO (2.42b)

as quais, divididas membro a membro, fornecem

dZ(t)
M) 7= =—-v° ;
cuja solugao em geral é dada em termos da fragdo de massa do gas
_ M)
onde M ¢ a massa total constante. Assim, a solugdo de (2.42¢) fica
Z(p)=y* Inp™t | (2.44)

b) O modelo com infall extremo de Larson (1972).
Considera-se, além das suposi¢des iniciais:
e a funcao de massa inicial constante;

v
* uma taxa de formagao estelar, ¢, balanceada por uma taxa de infall, tal que I = (1-R)v,

onde R ¢ a fragdo de retorno [equagdo (2.32)).

Neste caso, da equagdo (2.5), temos

dM(t)

T (O (2.452)

e, da equagdo (2.31), temos que dM,/dt = 0. Dividindo (2.41b) por (2.45a), temos



dZ(t)

=y +[2;-2Z(t)] . (2.45b)

Larson assume a metalicidade do infall nula (Z; = 0). Assim a equagao acima tem solugao

Z(v)=y*(1-¢") , (2.45¢)
onde
_ M- M)

¢) O modelo com yield varidvel de Pagel e Patchett (1975).
Neste modelo, que é um variante do modelo simples, considera-se, além das su-
posigoes iniciails:
¢ a fungdo de massa inicial varidvel [segundo suposi¢do de Schmidt (1963)];
e uma taxa de formacao estelar diferenciada para estrelas de grande e pequena massa;

e a taxa de infall nula.

Os autores sugerem um yield varidvel da forma y ~ y*u?, onde ¢ é uma constante e u é
definido por (2.43). Substituindo, na equagéo (2.42¢c), y* pelo yield definido acima e usando
(2.43), temos

Z(u) = %1(1 —u1) (2.46)

Um parametro frequentemente utilizado nos modelos de evolugao quimica da Galaxia
¢ a distribuicdo cumulativa de metalicidade, S(Z), que é a fracdo de estrelas que tém

metalicidade menor que um dado valor Z, ou seja,
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rart

_M(2) _1-p(2) ,
5(2)= Mo - 1o (2.47)

onde M, é a massa total das estrelas e remanescentes (segdo 2.2) e os sub-indices 1 referem-se

a valores atuais; a 1ltima igualdade é obtida das equagodes (2.4) e (2.43).

1
T T TTTH I T]HI‘.I‘.}I_
: ———— Larson (1972) . .::
7, R S Pagel & Patchett (1975) N
: seveerenneie Schmidt (1963) .I,' :
b .‘l —
B —
S L |-
w0 [
4 —
2
0 -------- j——-l""}' | |J ] I |
.01 A 1

/1,

Figura 2.1 - Distribui¢do cumulativa de metalicidade, S(Z), para os modelos de
Schmidt (1963), Pagel e Patchett (1975) e Larson (1972) (ver texto). Os quadrados repre-
sentam os dados para as anas G, a partir de Pagel (1989a). S(Z) estd normalizada, tal que
S =1 para Z = Z,.



As distribui¢des cumulativas de metalicidade para os trés modelos, a, b e ¢, séo,

respectivamente,
21z,
1=
G it . A (2.48a)
1-— Hi
Z 7 -1
1- [I-Hn 1- Z(l — exp 1)
SH(2) = - , 2.48b
b(2) 1-(n+1)"" ( )
1/q
1- [1 -2 -u?)]
Sc(2) = : , (2.48¢)

e estdo representadas na figura 2.1, juntamente com os dados das anas G (Pagel, 1989a) tal

como descrito no item 5.2.4 [ver também Rocha-Pinto (1993) para maiores detalhes].

Os modelos a e b podem ser tomados como limites para as familias de modelos
que descrevem a distribui¢do cumulativa de metalicidade das anas G. O primeiro, ndo tem
nenhum mecanismo de redugéo da taxa de enriquecimento, enquanto que no segundo o infall
é o tunico responsavel por tal redugdo. O modelo de Larson (1972) tem como finalidade
verificar o efeito de infall com base em equagoes bastante simplificadas. Uma taxa de infall
mais realista que a de Larson (capitulo 6) tem um efeito andlogo ao do modelo com refugos
(capitulo 5), que € a dilui¢do do meio interestelar, atenuando o enriquecimento, que por sua
vez esta associado ao yield. Assim, tal efeito de diluigdo também é produzido por um yield
decrescente no tempo tal como o do modelo c. Particularmente, vale notar que a equagao
(5.16) do modelo com refugos, e no caso da metalicidade inicial nula, tem forma andloga
a da equacdo (2.46) do modelo ¢, que é, justamente, o melhor ajuste entre os modelos

apresentados neste item.



CAPITULO 3

Produgao e Deplecao -

Utilizamos a palavra deplecdo no sentido de
“desaparecimento”. Entretanto, isto deve ser en-
tendido em fungao do local astrofisico e do conjunto
de processos que estamos tratando. Por exemplo,
a deplegdo de elementos pré-existentes (a época da
formacgdo das estrelas) durante a evolugdo estelar,
necessariamente implica a deplecio destes elemen-
tos no gas, quando este € acrescido pelo material
ejetado pelas estrelas. Por outro lado, se acredita-
mos que o gas é paulatinamente enriquecido de um
dado elemento ao longo da vida da Galaxia, entdo a
producgao deste elemento € maior que sua deplegéo.

Apresentamos equagdes gerais para as taxas de produgao e deple¢do no contexto de uma
equagao geral de conservagdo de nuclideos na Galaxia. Mostramos que a equagdo de con-
servacao de metais em Tinsley (1980) pode ser obtida quando se adota um conjunto de
hipéteses simplificadoras. Ainda, mostramos que as suposi¢des basicas normalmente uti-
lizadas para o conjunto dos metais, baseadas em Tinsley, podem levar a erros se as aplicar-
mos no estudo da evolugao de um dado metal, afetando sua massa total. Uma estimativa
para este efeito em nebulosas planetarias tipo I resulta em uma massa total de O até 30%

menor que a prevista pela mencionada equagédo de Tinsley.

* Este capitulo €, com poucas modificagées , o artigo The Production and Depletion

Rates in Models for the Chemical Evolution of the Galazy, escrito com a colaboragio de

Walter J. Maciel (IAG/USP) e que foi submetido a Astrophys. Space Sci..
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3.1. Equacao geral de conservagao de massa

Sejam M} e M ; as massas totais de um dado nuclideo ¢ nas estrelas e no gas do

meio interestelar. A massa total de i no sistema €
Mi(t) = M}(t) + M,(t) . (3.1)

Esta equagio é modificada quando se considera o modelo com refugos (Rocha-Pinto et al.,
1994; ver capitulo 5 e apéndice III). Note que ¢ pode representar, além de um dado nuclideo

ou elemento, uma familia de elementos, tal como a dos metais.

Uma equagdo geral de conservagdo de massa de ¢ no sistema pode ser escrita na

forma

dM'(t)
dt

= Pi(t) + P)(t) — Di(t) — Dj(t) + I'(t) - O'(t) (3.2)

onde P! e P; sdo as taxas de conversdo de massa de outra espécie (que ndo ¢) em massa
da espécie 7, nas estrelas e no gas; D! e D; sao as taxas de conversdao de massa da espécie
i em massa de outra espécie, nas estrelas e no géas; I' é a taxa de acréscimo de massa
de i associada ao infall, e O' é a taxa de perda correspondente, devida ao outflow. Para

simplificar, referimo-nos a P e D simplesmente como taxas de produgédo e deplegao.

A taxa de deplegdo D! compreende:
a) a taxa de deplegao da espécie i pré-existente na estrela e
b) a taxa de deplecao de ¢ nos remanescentes.

Incluimos a taxa de deplegdo de : recém sintetizado na taxa de producgéo, de tal forma

»

que P} ¢, de fato, uma taxa liquida. Ainda, ignoramos processos de producio e deplegio
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de elementos que participam de cadeias de reagoes como catalisadores. Portanto, D! é.

também, uma taxa liquida.

3.2. A taxa de produgao estelar

A taxa de produgdo, P!(t), é uma integral na qual estio incluidas todas as estrelas
que, no instante de tempo t, contribuem para a sitese liquida de massa de i. Definimos
t' = t'(t,m) como o instante de nascimento de cada estrela de massa m do conjunto acima
citado, na aproximacao de perda de massa subita (ver se¢do 2.2). Sendo 7,, o tempo de
vida de uma estrela de massa m, durante uma fragao inicial f de 7, nao ocorre nenhuma
produgéo do elemento :. Tipicamente para os metais temos f ~ 0,9, que é a fragdo do tempo
de vida estelar na sequiéncia principal. Portanto, a fim de computarmos a produgio de 1z,
devido as estrelas de massa m, devemos considerar aquelas estrelas nascidas no intervalo de
tempo t — T < t' <t — f7m. Por outro lado, devemos integrar todas as massas estelares no
intervalo de mp;, que é a massa estelar minima capaz de produzir ¢, até m,, que é a massa

maxima estelar. Assim, a taxa de produgao estelar pode ser escrita na forma

] My t—frm ]
Pi(t) = f | [_ 6 (t, ' Y(¢)g(m)dt'dm (3.3)

onde 6,(t,t') é a taxa de conversao liquida de massa estelar em massa do elemento i, em
uma estrela de massa m nascida em t' (Arany-Prado e de la Reza, 1992). 1 e ¢ sio a taxa

de formagao estelar e a fun¢do de massa inicial (ver segdo 2.1).
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3.3. A taxa de deplegao estelar

A equagao geral para a taxa de deplegdo estelar tem a forma

= [ [ B (4, ¢ )t )é(m)dt'dm + Di() (3.4)

Mdi

onde my; é a massa estelar minima para deplegio de i, B (¢,t') é a taxa de conversio liquida
da massa estelar de : pré-existente para massa de outra espécie, em uma estrela de massa m,
nascida em t'; e D% é a taxa de deple¢io nos remanescentes. Dado que os remanescentes, uma
vez formados, néo contribuem, aprecialvelmente, para o enriquecimento do meio interestelar,
consideragdes acerca da forma de D n#o constituem um problema crucial para os modelos

de evolugdo quimica.

Podemos simplificar a equagdo acima se considerarmos somente os metais (nuclideos
mais pesados que o B, excluindo os radionuclideos), para os quais (3.4) pode ser escrito na

forma

iy= [ | T B (4, )t )é(m)dt dm + Di(t) | (3.5)

mdi —Tm

onde g é a fracdo inicial de 7,, durante a qual ndo hd deplecio da espécie i. Para os metais,

podemos considerar g = f.

3.4. Uma equacgao simplificada para a conservagao de metais

A fim de deduzir a equagdo de conservacdo de metais em Tinsley (1980) [equagdo

(2.28)], faremos algumas suposigdes simplificadoras:
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(i) Assumindo que o intervalo de tempo na equagao (3.3) (1 - f)rm << t, a taxa de formacao
estelar pode ser considerada aproximadamente constante, de tal forma que podemos con-

siderar ¥(t'(m,t)] = ¥(t — 7m). Entdo a equagao (3.3) fica

my t—fTm
Pi(t) = ] [ /t 6 (t,¢)dt' | %(t — Tm)d(m)dm . (3.6)

Mpy —Tm
Na equagao acima o termo entre colchetes fornece a massa liquida convertida & especie i,
em uma estrela de massa m, durante toda sua vida. Este termo compreende a massa de :

ejetada, Q*(m,t), e a massa N*(m,t), retida no remanescente estelar. Temos, portanto, que
Pit)= [ [@mt) + Nm 0] tt = rm)émim (3.7

O limite inferior da integral, m,;, foi substituido pela massa de turnoff, m, (segio 2.2).
uma vez que os termos no integrando sao relativos as estrelas que, na aproximagao de
perda de massa stibita, estdo ejetando em t. Escrevemos as dependéncias Q' = Q*(m,t) e

N = N'(m,t) para tornarmos a equacao (3.7) mais geral (comparar com o item 2.3.1).

(ii) Vimos na secao 3.3 que, para metais, a taxa de deplecdo estelar pode ser simplificada
[equagao (3.5)], em uma forma andloga a da taxa de produgdo [equagdo (3.3)]. Portanto.
podemos utilizar, para os metais, um raciocinio anilogo ao do item (i) acima. Assim.

podemos escrever, de forma analoga a da equagéo (3.7),

Ditt) = [ Ji(m, t0(t — rm)d(m)dm + Di(t) | (3.8)

my

onde J*(m,t) é a massa total liquida de i que foi convertida em massa de outra espécie, na

estrela de massa m, nascida em (t — 7). No capitulo 4, fornecemos uma expressao para J'
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[equagédo (4.13)] e no apéndice II, mostramos a consisténcia entre as equagdes (3.5), (3.8) e

(4.13).

(iii) Exceto para os elementos leves: °Li, °Be, 1°B, e 1B, que sdo produzidos por processos
de spallation de atomos interestelares por raios cosmicos (ver, por exemplo Audouze, 1986),
e para os radionuclideos, nao ha produgao nem deple¢ao no meio interestelar, de tal forma

ue P! e D! sdo, em geral, despreziveis.
RO Eg S lrg 000y '

(iv) Modelos recentes para a evolugdo quimica da Galdxia tém chamado a atengio para
a importancia do infall (Tosi, 1988, 1990, 1991; Maciel and Képpen, 1993; Chiappini and
Maciel, 1993). Contudo, a composicao quimica do infall pode ser desprezada, para muitas
espécies. Mais ainda, o modelo simples (item 2.4.2) considera o infall e o outflow nulos.

Portanto, para simplificar, consideremos I* = O' = 0 na equagio (3.2).

(v) Considerando as aproximagdes acima, a equagao (3.2) fica

dMi(t) i
—g = Fe()-De(t) , (3.9)

de tal forma que, integrando, temos
- t - -
M(t) = / [P:(t') - D;(t’)] dt' . (3.10)
0

Assumindo, agora, a hipdtese bastante implausivel de que a taxa de deplecio estelar é
idéntica a taxa na qual a massa de i recém sintetizado é aprisionada nos remanescente [ver

equagéo (3.7)], ou seja,

Di(t) = fmn Ni(m, t)(t — Tm)d(m)dm (3.11)

my
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temos, das equagoes (3.7), (3.10) e (3.11), que

Mi(t) = ‘/: - Q' (m, )(t' — Tm)o(m)dmdt' | (3.12)

my

que é a equagao de conservagao em Tinsley (1980) [equagdo (2.28)], quando : representa o
conjunto dos metais, uma vez que Q* é idéntico ao produto mp,n, e a massa total de metais

do sistema M' = Z. M, + ZM, (ver item 2.3.2).

3.5. Efeitos sobre a massa total

Uma equagdo de conservacdo que leve em consideragdo todos os mecanismos de
producéo e deple¢io deve ser da forma (3.2). Enquanto que os processos de infall, spallation
e decaimento radioativo sao bastante evidentes, deve-se notar que os calculos das taxas de
producdo e deplegdo, através das equagbes (3.3) e (3.4), devem introduzir algumas dis-
crepancias, se descartarmos as simplificagées feitas no item (v). Desta forma, torna-se inte-
ressante investigar as diferencas entre os resultados produzidos pela equagao (3.12) e aqueles
produzidos pela equagéo (3.10), com as taxas de produgéo e deplecdo definidas pelas nossas

equagoes (3.7) e (3.8).

Vamos denominar M. [onde o sub-indice refere-se & Tinsley(1980)], a massa total
de i, obtida pela equagio (3.12), e M* a quantidade correspondente, obtida pela equacio
(3.10). Podemos escrever que

Mi(t)
Mi(t)

=1+6't) , (3.13)

onde definimos
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Py Jy Joms N¥(m, ¢ (¢ = 7m)@(m)dmdt’ — f, Di(t")dt' —
- Jo Jom Q(m, (¢! = Tm)6(m)dmat! ' '

Certamente, se assumirmos a simplificacio dada pela equagao (3.11), teremos §' = 0 e
= M},;. Em vez disto, vamos considerar Di(t) dada pela equagao (3.8), tomando, para
simplificar, a taxa de deple¢do nos remanescentes idéntica a taxa na qual a massa de ¢ recém

sintetizado € aprisionada nos remanescente. Temos entao

D(t) = f C T (m, )t — Tm)d(m)dm + ] " Ni(m, )t - Tm)é(m)dm . (3.15a)
A equacgao acima pode ser escrita na forma
D,(t) = “‘i/ T Qi (m, tyu(t - Tm)é(m)dm+/ " Ni(m, t)6(t — 7m)é(m)dm , (3.15D)

onde introduzimos o parametro a' > 0:

Sl TH(m )Y(t = ) g(m)dm
T Qi (m, tyg(t — Tm)(m)dm

(3.16)

(o qual assumimos como independente do tempo), que é a razao entre a massa total de ¢

depletada nas estrelas (exceto nos remanescentes) e a massa total de ¢ produzida e ejetada.

Substitutindo (3.15b) em (3.14), temos

§=-a' (3.17)
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Figura 3.1 - log(N/O) como fun¢do de He/H. Nebulosas tipo I: quadrados; tipo
IIb: circulos; tipo III: cruzes; tipo IV: triangulos (Maciel 1992b).

ou seja, um a' crescente é acompanhado de um decéscimo da razio M ) M—}‘-, pelo mesmo
fator. Para o conjunto dos metais em um estrela (no final da vida), J* é a massa total que foi
convertida em protons, neutrons, etc., que pode ser desprezada se compararmos com a massa
total que contribuiu para a sintese de metais. Neste caso, podemos considerar a' >~ §' ~ (.
Consequentemente, as equacdes no item 2.4.2 (nas quais a deplecdo estelar é desprezada)

representam adequadamente a evolugdo para o conjunto dos metais, na aproximagao de
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reciclagem instantanea. Entretanto, para um dado metal, tal como o O, a' pode ser maior,
devido ao ciclo ON em estrelas de massas 2 < M(M®) < 8, que sdo progenitoras de nebulosas
planetarias de tipo I (cf. Maciel and Koppen, 1994)'. Podemos fazer uma estimativa
grosseira deste efeito, levando em consideragdo a relagdo entre as razoes de abundancias
de N/O e de He/H, a partir da qual pode ser observado um excesso da razao N/O em
algumas nebulosas planetdrias do tipo I. Podemos estabelecer um limite superior para este
excesso, a partir dos resultados de Maciel (1992b) (ver figura 3.1). Concluimos que a razao
média de N/O pode crescer por um fator < 3, devido ao ciclo ON, de tal forma que temos
6 < —1/3 ~ —0,3 e, consequentemente, a razio de massas (3.13) sera reduzida, tal que

M:(t)/My(t) 2 0,7.

' As nebulosa planetdrias tipo I apresentam as maiores razées He/H e N/O e algumas
apresentam deplegao em suas razées O/H. Isto é um sintoma da dragagem (dredge-up) do

material processado no ciclo ON (Dopita 1991).



CAPITULO 4

Astragao

Denominamos astragao o
processo de retencao de material
do gds do meio interestelar, nas es-
trelas, durante a evolugao estelar.

Analisamos os possiveis destinos de um dado nuclideo durante a evolugao estelar, a fim de
definir matematicamente um parametro de astracdo que é utilizado na estimativa da massa
da espécie reciclada pelas estrelas. Considerando o efeito de destrui¢ao do Th por reagoes
fotonucleares discutido em Malaney et al. (1989), tomando as suposi¢oes do chamado modelo
simples e supondo uma taxa de formagédo linearmente dependente da massa do meio inte-
restelar, derivamos a equagdo para evolugdo de abundancia de um dado nuclideo. Com este

modelo, tracamos a evolu¢do da razdo Th/Eu em fungdo da metalicidade.

4.1. Introdugao

Na formagéo estelar, algum material produzido em geragtes anteriores é absorvido
pelas proto-estrelas. Devido a astragao, os elementos sofrem influéncia do meio estelar até
serem reejetados. Nos modelos de evolucdo quimica, € necessario considerar esta massa
reciclada pelas estrelas; ou seja, é necessario explicitar a massa sobrevivente a astragéo e
ejetada [item 2.3.1, ver equagdes (2.17) a (2.20)]. Para isto, utilizam-se parametros que,
em geral, néo sao definidos de forma matematicamente explicita [e.g. Yokoi etal. (1983),

Malaney et al. (1989), Brown (1992)).
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No sentido de melhorar as determinagoes de idades através de nucleocronémetros
(ver capitulo 1), Yokoi et al. (1983) desenvolveram um modelo que leva em conta os efeitos
da astracdo, que pode alterar a abundancia do *"Re devido a um aumento de sua constante
de decaimento com as temperaturas estelares. Malaney et al. (1989) mostraram que a des-
truigdo do Th por reagdes fotonucleares aumenta em 30% a idade galactica estimada pelo
par Th/Nd. Brown (1992) construiu modelos numeéricos para reproduzir as abundancias
do "Li, do D e do °Be, em funcio da metalicidade e do tempo. Tais trabalhos tém em
comum a analise da evolugdo de abundéancias de isétopos, reconhecidamente afetadas pela
astracdo. Ai, sao utilizados os parametros: x?, (1 —€) e A; [nas respectivas equagées (12),
(17) e (3.8) dos trabalhos citados], que tém o mesmo significado fisico. Entretanto, a forma
nao matematica das defini¢ées dadas pelos autores ndo permite que a identidade entre os

parametros seja reconhecida de imediato.

Neste capitulo, a partir de uma analise genérica dos possiveis destinos de um dado
nuclideo durante a evolugdo estelar (na aproximagdo de perda de massa stibita), sugerimos
uma expressao para tal parametro, designado por A =1 — £, onde £, denominado fun¢ido
de destruigdo, € idéntico ao parametro de Malaney et al. (1989). Nossa definicao de A (ou

) contém, explicitamente, parametros estelares.

Nosso objetivo é obter uma equagdo para a massa de i pré-existente & época de
formagdo de uma estrela, que sobreviveu aos efeitos de astracio e foi ejetada, A*(m,t)
nas equagoes (2.17) e (2.20). Para isto, vamos assumir, como no capitulo 3, que somente
o material pré-existente pode ser afetado pela astragdo (ou seja, sofre deple¢des no meio
estelar diferenciadas das do meio interestelar). Isto é consistente com as defini¢des das

taxas liquidas de deplecao e produgao, na segao 3.1.

Vamos assumir que inicialmente cada estrela tenha uma distribuicao uniforme de

material, uma vez que estamos admitindo um meio interestelar bem misturado. Podemos,
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entao, definir a massa inicial de ¢ & época de formagdo em uma estrela de massa m, na

aproximacgao de perda de massa sibita, na forma

mini(m,t —mm) = mX(t-1m) , (4.1)
onde X'(t — Tm) é a abundéncia de : no meio interestelar aquela época. Eventualmente.
uma fracdo desta massa sofrera deplegao, restando, no final da vida da estrela, uma massa
sobrevivente a astragao. Evidentemente, para a estrela como um todo, a diferenga entre
a massa inicial e a sobrevivente, é a massa total depletada na estrela. Entretanto, como
mostramos a seguir, quando se trata de apenas uma parte da estrela, tal como a parte eje-
tada, a diferenga acima citada (para esta parte) torna-se mais complexa, devido a processos
de troca entre partes que nao sao igualmente uniformes, durante a evolugao estelar. Nosso
objetivo é, portanto, encontrar uma expressao para a massa A¥(m, ), definida no capitulo
2, que leve em consideragao as possiveis trocas do material primitivo com regides onde os

processos de deplegdo tenham ocorrido de forma diferenciada.

4.2. A funcao de destruicao

Nossa demonstracdo parte de trés suposigoes basicas:

1) baseado na suposi¢io de perda de massa subita, podemos dividir qualquer estrela de
massa m em um numero de elementos de massa dm. Assumimos que dm tenha uma massa
constante. Adicionalmente, supomos que o volume que o contém seja pequeno em relagao as
dimensdes estelares, porém grande o bastante para conter um nimero elevado de particulas.

Com isto, podemos aceitar propriedades locais de continuidade e homogeneidade;

2) baseado na hipdtese de distribui¢ao inicial uniforme, cada elemento de massa deve conter
a mesma quantidade inicial de :. Da identidade (4.1) podemos escrever tal quantidade na
forma

dm},(dm,t — T) = dm X' (t — ) (4.2)
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3) na suposigao de perda de massa siibita, o instante de morte de uma estrela é definida
no instante em que cessam todos os processos de sintese [somente a partir deste instante
pode-se determinar a massa sobrevivente & astragio e ejetada, A*(m,t)]. Para este instante,
definimos o vetor posigao r em coordenada esféricas (r, 8, ¢) com origem no centro da estrela,
de tal forma que cada elemento de massa, no final da vida da estrela, pode ser identificado

por dm = dm(7, m).

Para o instante de morte definido em (3), podemos dividir a estrela em regides, cujas

massas sao definidas por equagoes da forma

Amy(m) = / dm(7,m) , (4.3)

onde v designa uma dada regido e a integral é uma soma nos elementos de massa que a

constituem.

Devemos considerar, em um dado elemento de massa, as possiveis deplecdes e trocas

de massa com elementos vizinhos, durante toda a vida estelar. Para isto, vamos definir:

= dm},u , como a diferenga liquida entre a massa de i que saiu do elemento de massa
e a que entrou no elemento (é um termo de fluxo). Se esta diferenga for positiva, o resultado
final, no elemento de massa, é uma dilui¢do local de i causada por deplecio externa ao
elemento de massa; se for negativa, a diferenca equivale a um enriquecimento que compensa

a deplegido local;

=) dmiep , como a massa de ¢ (tanto a inicial em dm quanto a proveniente de elementos

de massa vizinhos) que foi depletada no elemento de massa dm.

Estes parametros dependem de 7, dm, 7, e da abundincia inicial de i. Assumindo a
aproximagao de perda de massa sibita, e que o tempo de vida estelar é unicamente de-
terminada pela massa inicial m, entdo a dependéncia em 7,, deve ser considerada como

uma dependéncia na massa m. Ainda, vamos indicar a dependéncia na abundancia inicial,
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apenas pela dependéncia temporal. Entao, das suposi¢ées bdsicas, e das definicdes acima.

podemos escrever que a massa de i sobrevivente a astracio em um elemento de massa ¢é

dmiy(7,dm,m,t) = dmi,(dm,t — 1) — dmj, ,(F.dm, m,t) — dm’ (7, dm,m,t) . (4.4a)

tal que

dm:;fd(Fs dm,m,t) ..<- dm:ni(dm1t - Tm) . (44b]

Note que a igualdade acima néao vale caso nao se assuma homogeneidade local [suposicio

basica (1)].
Para uma dada regido v [equacdo (4.3)] vamos definir

’Df,(m,t) = /dmﬁep(f",dm,m,t)+/dm},u(f",dm,m,t) . (4.3)

v v

A integal de dmficp ¢ a massa total depletada na regido v durante a vida da estrela de massa
m; e a integral de dmf,-,u € a diferenga entre a massa total de i que saiu da regiio v e a
que entrou na regiao durante a vida da estrela de massa m. Da maneira como foi definida
dm},u , sua integral contribui para um aumento ou diminui¢do da deplegéo na regido, ou
€ nula caso o fluxo liquido tenha sido nulo. Assim, o resultado da soma, na equagio (4.5)
€, simplesmente, o total de i destruido na regido, tanto devido & deplecdo local, na regiao,
como devido a troca de massa com outras regiées com diferentes taxas de deplecio; ainda,

definimos

Am::ni.v(m’t — Tm) = /dm:m(dm'—'t - Tm)

v

= Amy(m) X' (t — 1) (4.6)
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[onde a igualdade vem das equagoes (4.2) e (4.3)] que é a massa inicial de i na regiao v,

onde Am, é a massa da regiao; e finalmente

Amiwlv(m, t) = ./ dm:;‘d(l?. dm, m, t) y (4,7)

v

que é a massa de : sobrevivente a astragdo na regidao v no instante da morte estelar. Nas
definigbes acima, o subindice v indica a dependéncia dos parametros na massa da regiéo,

dada pela equagao (4.3).

Integrando a equagdo (4.4a) em uma regido v e utilizando as definigdes de (4.5) a

(4.7), temos que

Am:ld,u(m* t) = Am:ni,v(t - Tm) - D::(m‘ t) ’ (4.8&)

tal que
Ampyy ,(m,t) < Am::ni,v(t —Tm) 3 (4.8b)

que é uma consequéncia das nossas suposigdes basicas [ver equagio (4.4b)]. Utilizando a

igualdade em (4.6), podemos reescrever (4.8a) na forma

Amyy (m,t) = Amy(m) X' (t — 7n)[1 — €i(m)] (4.9)

onde definimos a fungao de destruigao da regido v no final da vida estelar:

D, (m, )
Amy(m) Xi(t —1m)

&(m) = (4.10)

onde D! ¢ definido pela equagio (4.5). O termo funcdo de destruicao foi emprestado de

Malaney et al. (1989), uma vez que esta tem o mesmo significado fisico que naquele trabalho:
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¢ a fracao da massa original de i, na regiao v, que foi destruida durante a evolugdo estelar

(tanto devida a deplegdo na regido como as trocas de massa). E adequado definir

1-€i(m) (4.11)

-
o -
——
=
e
1]

que € a fragao da massa original de i, na regido v, que sobreviveu a astracio. Podemos
supor que na idade zero da Galdxia haveria uma massa de i residual devido as primeiras
geragoes de estrelas do halo, de tal forma que a abundancia inicial de i, X'(t = 0) é nao
nula na equagéo (4.10). Caso contrério, £ (ou Al) nao esta definida para o instante zero

da evolugao galdctica.

Evidentemente, tanto £ como A devem ser fornecidas por um modelo de evolugio
estelar. Apesar de ndo pretendermos analisar tais modelos neste trabalho, acreditamos que
um melhor entendimento da fungao de destruicdo pode levar aos critérios quanto a escolha
das regioes estelares de interesse para a evolugao de um dado nuclideo. Por uma questio de
simplicidade, assumimos que £ e A s6 dependem da massa (ou do tempo de vida) estelar.

Das equagdes de (4.8) a (4.11), podemos estabelecer as desigualdades simultaneas:

Amiy; (mit—71m) > Di(mt) > 0, (4.12a)
0 < Amjy,(mt) < Ami, (m,t—r1p), (4.12b)
1L = £,(m) > 0, (4.12¢)
0 < Ai(m) ol | (4.12d)

Assim, por exemplo, caso ¢ néo tenha sido destruido na regido v, € = 0 e A} = 1 (o
que implica uma regido que ndo trocou matéria com regides depletoras). A escolha das
regioes de interesse em uma estrela concerne as regides as quais, no final da vida estelar.
tenham distribui¢oes uniformes de i e sejam caracterizadas por funcdes de destruigao £

especificas, e & regido ejetada, em particular. Esta tltima pode ter contribuigoes de duas
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ou mais regides nao uniformes e, portanto, devem ser levadas em consideragao no computo
da funcao de destruicao da regido ejetada, que é o pardametro de interesse para modelos de

evolucao quimica. Uma estrela de massa m € constituida por n regioes tais que

m = i&mv(m) ’
v=1

onde Am, é definida pela equagdo (4.3). Naturalmente, as massas totais de 2 inicial e
sobrevivente 3 astragdao serdao somatérios em v das respectivas quantidades definidas pelas
equagoes (4.6) e (4.9). Da equagdo (4.10), a massa total de ¢ destruida na estrela de massa

m, Ji(m,t), é

Ji(m,t)= Y Di(m,t) = mX(t — ) Eipe(m) = X*(t — 7m) 3 Amy(m) €i(m), (4.13)

v=1 v=1

onde £}, é a fungdo de destruigdo total da estrela. Uma vez que, para a estrela como um
todo, a integral de dm},u na equagido (4.5) é nula, J*, definida acima, é a massa inicial
de 7 convertida em outra espécie (massa total depletada) na estrela de massa m, tal como

apresentado no capitulo 3 [equagdo (3.8)].

No se¢ao que se segue, vamos utilizar os resultados acima para formular uma equagao

geral para a massa de i ejetada pelas estrelas e inseri-la nas equagoes do capitulo 2.

4.3. Equacgoes para evolugdo de abundancias

Como vimos na capitulo 2, a massa de ¢ ejetada pelas estrelas é a soma das massas
recém-sintetizada e sobrevivente a astragao, e ejetadas [equagdo (2.17)]. Na secao anterior,

apresentamos uma expressao geral para a massa sobrevivente a astracdo em uma regiao
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da estrela de massa m [equagao (4.9)]. Substituindo, nas equagoes de (4.3) a (4.12), Am,
por Q.; [equagao (2.8)] e o sub-indice “v™ por “e;”, teremos as respectivas equagoes para a
regido ejetada. Assim, a massa inicial sobrevivente a astragio e ejetada (definida no capitulo

2) é [segundo a definigao de (4.7)], simplesmente,

Al(m,t) = Amjy,  (m,t)

ou, das equagdes (4.9) a (4.11),

A'(m,t) = Qcj(m) X'(t — mm) Atj(m)

| | (4.14)
= Qej(m) X'(t — ) [1 = & ;(m)]

onde

Dij(m1t)
Qej(m) Xi(t = 7m)

ej(m) = (4.15)

sendo D ; [equagdo (4.5)] a massa total de 7 destruido na regido ejetada. Assim, substituindo

(4.14) na equagdo (2.17), temos a massa total de ¢ ejetada pelas estrelas, escrita nas formas

my

Ei(t) = / " QH(m)Y(t = Tm)(m)dm + ] Qus(m) X (t = ) Al (m)$(t = Tn)é(m)dm

m

- ] " P = rmldm A [ Qe = = e midm

LU T my

_ fm“ er(m)X"(t — Tm)fij(m)y’;(t — Tm)3(m)dm

= [ AQi(m, )(t — T )$(m)dm
+ " Qej(M)X*(t — T )(t — T )d(m)dm, (4.16)

onde
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AQ(m,t) = Q(m) + Qe;(m)X (t — Tm) ALj(m) — Qe (M) X' (t — )
= Q'(m) — Qe;(m)X(t — Tm) €1 ;(m)

é a diferenca entre a massa total de 7 (“novo” + “velho”) ejetada pela estrela (Q*+Qe; AL, X*)
e a massa de 7 original & epoca de sua formagdo (Q.;X*). Podemos, entao, definir um yield

liquido, na forma

My

Vi) = g [, AQmOME =) (418)

m,

que se reduz a equagdo (2.18) caso nédo tenha havido destrui¢do da massa original de 7 na

parte ejetada, pois, neste caso A}; =1ou £, =0.

Utilizando as equagdes (2.11), (2.18) e (4.18), e a aproximagao de reciclagem ins-

tantanea, reescrevemos as duas primeiras igualdades em (4.16) na forma

E'(t) = y'(1 - R)$(t) + X' (H)Re(t) — u'(1 = R)X'(1)%(2) (4.19)

e a terceira, na forma

E'(t) = yi;(1 — R)$(t) + X'(H)R(2) (4.20)

onde R e y* sio dadas pelas equacdes (2.32) e (2.35) e onde definimos:

1 g

s 1-® /., Qcj(m)E;j(m)g(m)dm (4.21)

1 e

Ylig(t) = = AQ (m,t)d(m)dm | (4.22)
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onde £, ; € dada pela equagdo (4.15) e AQ' por (4.17), com X*(t — 7,) = X'*(¢). Eviden-
temente, para uma fungéo de destrui¢io nula, u' =0 e Uf,q = y'. Neste caso, as equagdes

(4.19) e (4.20) tomam a mesma forma que a da equagao (2.40b) para os metais:
Ei(t) = y'(1 — R)¥(t) + X' (t)Ry(t). (4.23)

Ou seja, como foi observado no final do item 2.4.2, a aproximacgao Z < 1, utilizada naquele

item, equivale matematicamente a considerar destruigao estelar nula.

O yield liquido, definido por (4.22), € analogo ao de Yokoi et al. [1983, equagdo (14)],
que sugerem a utilizagdo deste yield ou do outro [nas equagées (9) e (9a) do artigo citado]
como dependente do elemento em questdo: enquanto o yield [dado pela equagao (2.35)]
deve ser utilizado para a evolugao de radionuclideos de processo r, o yield liquido [equagédo
(4.22)] deve ser utilizado para elementos estaveis ou para o conjunto dos metais. Segundo os
autores, para estes tiltimos, dificilmente pode-se distinguir o material “velho” (sobrevivente
a astracdo) do “novo” (recém-sintetizado). Eles ressaltam que no caso dos radionuclideos de
processo r e de longa vida podemos garantir que a deplegédo estelar afeta somente a massa
inicial do elemento (isto ocorre porque tais radionuclideos s@o criados em estrelas de grande
massa, com tempos de vida muito menores que as meias vidas dos radionuclideos). Neste
caso, y é o proprio yield de processo r. Entretanto, da maneira como estabelecemos as
taxas de produgao e deplecao (capitulo 3) garantimos, por defini¢do, uma distingao clara
entre estas para quaisquer nuclideos ou para o conjunto dos metais. Assim, ndo vemos
impedimento no uso da equacéo (4.19) sempre que se queira tragar a evolugdo de qualquer
nuclideo, para o qual possamos estimar o yteld através dos modelos e se suspeite de alguma

deplegio estelar relevante (u' néo desprezivel).

Tinsley (1980) definiu a produgédo estelar (mp.;m, item 2.3.2) como a massa estelar

convertida em metais e ejetada [isto estd de acordo com a “matriz de producao ” de Talbot
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e Arnett (1973)]. Neste caso, o yield é definido pela equagio (2.35). Ainda, neste caso,
chamamos a atengao para o fato de que nao faz sentido a equagao de Tinsley (1980) para
a massa de metais sobrevivente a astragdo e ejetada [equagdao (2.27a)] (ver final do item
2.4.2). Isto também foi observado por Maeder (1992) [ver equagées (1) a (6) do trabalho
citado]. Através das equagées (9) e (10) de Maeder, reconhecemos que os yields de elementos
individuais fornecidos através de modelos de evolugdo estelar sdo, de fato, yields liquidos.
Ou seja, sdo calculadas as diferencas entre as massas de i total ejetado (novo + velho) e de
¢ inicial [ver equagdo (4.17)] para cada massa estelar e o yield liquido, dado pela equagéo
(4.22), é calculado em uma segunda etapa. Isto envolve consideragées simultdneas das
teorias de reagoes nucleares e aspectos globais da evolugao estelar, que tornam o problema
complexo e impossivel de ser tratado concomitantemente aos modelos de evolugiao quimica.
A utilizagao do yzeld dado pela equagao (2.35) e do parametro de destruigdo dado por (4.21),
exige o calculo independente da produgéo e da fungéo de destruigao para cada massa estelar.
Neste caso, é possivel reduzir as regices estelares de interesse para cada processo (produgao
e destruigdo), eventualmente tornando mais simples uma conexao entre modelos de evolucio

estelar e de evolugéo quimica.

Substituindo (4.19) na equagdo para a taxa de variagao de abundancia de i no gés

na aproximagao de reciclagem instantanea [equagao (2.33)], temos

dXi(t)
dt

M,(t) = Py(t) = Dy(t) + y'(1 = R)p(t) — u'(1 - R)X*(1)9(t)

+[X1(8) - XOM(), (4.24)

que, para o conjunto dos metais (P = D = u = 0), tem a forma da equagéo (2.41b).

Para exemplificar a utilizagdo da equagdo acima vamos, a seguir, a partir de um

conjunto de hipdteses basicas, tragar a evolugdo da razio de abundancias Th/Eu em funcéo
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da metalicidade. Com isto, esclarecemos a equivaléncia entre a fungao de destruicio em
Malaney etal. (1989) e neste trabalho. Ainda, calculamos o pardmetro u [equagio (4.21)]

para o Th.

4.3. Evolugao da razao Th/Eu

Vamos assumir todas as suposigoes basicas do modelo simples (item 2.4.3, modelo
a). Neste caso, a evolugdo da metalicidade, em fungéo da fracao de massa do gés, p, é
dado pela equacdo (2.44). Ainda, vamos supor que a taxa de formacao estelar, v, depende

linearmente da massa do gas, M,, de tal forma que

(1-RY(t) = wM,(t) (4.25)

onde w € uma constante. Neste caso, a equagio (2.42b) pode ser escrita na forma dZ/dt =
wy®, cuja solucdo em fungao do instante de nascimento de uma estrela (considerando a

metalicidade inicial nula) é

Z(t) =wy*t (4.26)

a qual pode ser utilizada para avaliar w, tomando-se a metalicidade solar Zo = 0,02 e

assumindo-se uma idade para a Galdxia, Tg. Temos que
Z@ =Lr.?yz [TG_tGI ’

onde tg = 4,6 Gano ¢ a idade do sistema solar. Uma vez que pretendemos comparar o
presente modelo com os dados da tabela 4.1, que inclui uma estrela com idade estimada
em 19 Gano, vamos tomar Tg = 20 Gano (tal como em Pagel 1993). Ainda, considerando

y* = 0.01, como na se¢do 5.2, e com os valores acima, encontramos w =~ 0,13 Gano~!. Com
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este valor, através da equagao (4.26) para a metalicidade atual, Z, = wy*Ts . encontramos

Zy 51,3856 :

A variagdo de abundéancia de um dado nuclideo, no meio interestelar, é escrita pela
equagao geral (4.24). Dadas as suposi¢oes do modelo simples, tomamos a taxa de infall nula,
I' = 0. Nenhum do dois nuclideos em questdo (Th e Eu) é produzido no meio interestelar e
portanto PgT LB PgE * = 0. Ambos sao elementos de processo r. Particularmente, o Eu é um
nuclideo estavel, para o qual vamos considerar nulas as taxas de deplegéo estelar e do meio

interestelar, o que fornece uf*

=0e Df“ = 0. Para o Th temos a taxa de deplecao no
meio interestelar devido ao decaimento simples, Dg"" =-2X T"Mg ,onde A € a constante
de decaimento de laboratério do Th, e uma taxa de destruicéo estelar ndo nula que fornece
uTh £ 0. Assim, podemos escrever as equagdes para variacio de abundancia do Eu e do Th

no meio interestelar, respectivamente,

dXEu(t)

M)

=yP(1 - R)¥(t), (4.27a)

Mg(t)@ = “AXTHOM,(t) +yTH(1 - RW(t) — uT(1 - R)XTH()(t). (4.27b)

Utilizando a equagdo (4.25), as equagdes acima podem ser reescritas nas formas

dXEu(t
,__‘E_(_). =wyf", (4.28a)

dxXTh() _

= wy™ —(A+wu™) XTh(1), (4.28b)

cujas solugoes (considerando abundancias iniciais nulas) sao

XE(t) = wyPrt | (4.29a)



y, Th

XTh(t) = -X-J“-;—y-—ﬂ {1 — e~ (twa™) e } . (4.29b)
o U

As equagoes acima descrevem as abundéancias do meio interestelar & época de formagio
das estrelas. Para o Th observado hoje, devemos descontar desta abundancia inicial a
deplegao descrita pela lei do decaimento simples. Tal procedimento é vélido no caso de
anas e subgigantes, para as quais acreditamos que os actinideos nao tenham sofrido, além
desta, deplegdes resultantes de processos de dragagem (dredge-up). Desta forma, hoje (em

t = Tg), a abundancia do Th em uma estrela ani nascida em t é
XTh(t,Tg) = e MTe=t) xTh(y), (4.30)

onde XTh(t) é dada pela equacdo (4.29b). Assim, das equacdes (4.29) e (4.30), teremos

que as abundancias do Th e do Eu observadas hoje em uma estrela nascida em ¢ sao

XE“(t,T(;) =wyfrt | (4.31a)
Th ,—A(Tg-1)
Th _wy "¢ _ =M twuTh) ¢
Xt To) = “H——n {1 e } . (4.31b)

Utilizando as equagbes acima, podemos escrever a razao Th/Eu

XTh(t,Tg) _ yTh e—A(Te-t) {1 _e—(,\+uuﬂ‘}! } (4 32)
XEu(t,Tg) yEB* (A +wuTh)t ’ '
que ¢ essencialmente a equagio (13) de Malaney et al. (1989) para a mesma razio:
Th ereT AT
ﬁ = C /\gT (1 =& ) N (433&)
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onde C é uma constante (que inclui a razdo de producio y™" /y£* e a exponencial e=* 75 ),

Ae = Ao + Mg, na qual A\, é o nosso )\ e, pela equacao (10) de Malaney et al.:

1 o

My o,

Ad §(m)(m — m,)o(m)f(t)dm, (4.33b)

onde £, ¢ e M, tém o mesmosignificado que neste trabalho, m—m, = m—w(m) = Q.;(m)
[equagdo (2.8)] e f = ¢ . Utilizando a equagdo (4.25) na equagao acima e comparando o

resultado com (4.21), temos que
Ai=wuTh | (4.34)

Os autores calcularam A4 utilizando a taxa de formagéao estelar em fungéo da taxa de nasci-
mento relativa, dada pela equacdo (I1.13) e as trés taxas de nascimento dadas pela equacdes
(I.14) e (I.15), consideraram trés idades da Galaxia, Tg = 9,12,15 Gano, e tomaram os

limites superiores para §:

é€(m) = 0,005, para 1,4 <m < 8Mj
(4.35)
=0,15, para 8 <m <62M.

Encontraram Ay no intervalo 0,004 — 0,013 Gano™, estando os limites inferior e superior
relacionados, respectivamente, aos modelos exponenciais extremos, decrescente e crescente
(apéndice I). Vale observar que uma taxa de formagéo estelar proporcional  fracio de massa
do gas equivale a considerar uma taxa de nascimento relativa exponencial decrescente (Miller
e Scalo 1979, secdo I1.2). Portanto, é de se esperar, para nosso modelo, um valor de )\,
préximo ao limite inferior.

h

Para o cdlculo de uT*, a partir da equagio (4.21), tomamos a funcio de massa

inicial [obtida pelo procedimento analogo ao que leva as equagdes (I11.28)):



é(m)=0,352m~"* | para 0,1<m<1Mg
=0,352m™23 | para 1< m <10M; (4.36)
=2,224m™33 para 10 <m <62My;

as massas dos remanescentes, w(m) = m — Q.j(m), sdo tomadas de Yokoi etal. (1983,

segao 2.2.1):

w(m)=0,23m+0,32, para 1<m<8My
(4.37)
=1,4, para 8 <m <62My;

R é calculado das equacoes (2.32) e (4.36), no intervalo de massas 1 — 62 M e obtemos
R ~ 0,376. Finalmente, uT"* é calculado no intervalo de massas 1,4 — 62 M, , para o qual

a funcdo de destruigao do Th é ndo nula [equacdo (4.35)]; encontramos

uT™ ~0,037 . (4.38)

Portanto, da equagdo (4.34) e lembrando que w ~ 0,13 Gano™!, temos Ay = wu?® ~
0,005 Gano™!, que é um valor préximo ao limite inferior estabelecido por Malaney et al..
Uma vez que a constante de decaimento do Th A = 0,049 Gano™', temos que A +wu’? ~
0,054 Gano~!. Note que enquanto o parametro Ay em Malaney etal. depende do modelo

de evolugdo quimica, uT™"

€ um parametro mais geral, uma vez que nao depende da taxa de
formagao estelar. De fato, veremos que o valor calculado para este modelo pode ser utilizado

no modelo geral descrito na segao 5.3, que inclui os efeito dos refugos.

Com os valores calculados acima, podemos avaliar a razéo de produgéo, a partir da

equagao (4.32), tomando a razdo de abundancia solar atual (Anders e Grevesse 1989):
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Figura 4.1 - [Th/Eu] versus metalicidade, no modelo simples (ver texto). Os
quadrados representam os dados da tabela 4.1.

XT}'(TG -te,Tg)
XEs(Tg —to,TG)

=0,344 ; (4.39)

encontramos yT* /yF* ~ 0,63. A figura 4.1 mostra a evolucéio [Th/Eu] versus metalicidade
tracada com as equagoes (4.26) e (4.32) no intervalo 0 < t < 20 Gano, em compara¢io com

os dados da razao [Th/Eu] de da Silva et al. (1990), tais como apresentados por Pagel (1993)
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Tabela 4.1
Estrela Idade [Fe/H] [Th/Eu]
Gano MKB *
Sol 4,6 0,0 0,0
HR 4523 R43 -0,3 -0,27
HR 509 (7 Cet) 9+4 -0,5 -0,23
HR 98 (3 Hyi) 10+2 -0,3 -0,16
HR 3018 19+3 -1,0 -0,24

* Morell, Kilander & Butcher 1992.

(tabela 4.1). Este modelo também estd representado na figura 5.5, na qual comparamos este

resultado com os dos modelos que incluem o efeito dos refugos.
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CAPITULO 5

Modelo com Refugos

Os refugos (refuses) compreen-
dem os remanescentes e os residuos
(residues). Estes tltimos sdo os obje-
tos formados com massas néo estelares.

Apresentamos o modelo com refugos (ver abstract na segéo 5.2) e um modelo que considera
ambos os efeitos dos refugos e da astragdo. Este ultimo produz um abaixamento da razao
de abundancias Th/Eu na regiao de baixas metalicidades em relagao ao modelo simples da

secao 4.3, enquanto que para altas metalicidade, leva a um crescimento mais abrupto.

5.1. Introdugao

O modelo com refugos baseia-se na suposi¢éao de que a formacgao de estrelas de baixa
massa € acompanhada da formagao de objetos nao estelares (residuos). Admitimos que
tais objetos tenham, inicialmente, uma massa total da ordem de grandeza da massa estelar
e que sofram evaporagao de H e He. Assim, no final do processo, podemos considera-los
essencialmente metdlicos. Isto causa uma diluicao de metais no meio interestelar e leva
ao lento enriquecimento previsto pelas observacées. A formagao dos residuos (seguida da
evaporagao), pode ser considerada um caso particular da astragao (de fato, mostramos na

se¢ao 5.3 uma analogia entre as decri¢oes matematicas dos dois processos).



Uma descrigao consistente do modelo nos levou a defini¢ao da fungao de massa ini-
cial generalizada, que tem a mesma forma da fungdo de massa inicial cldssica (capitulo
2) para as estrelas e é ndo desprezivel para pequenas massas. A nova fungao implica
definir também uma taxa de formacdo generalizada. As fungoes generalizadas ddo conta
da formagao dos objetos nao estelares, em geral desprezados, e sao consistentes com as res-
pectivas fungoes cldssicas, na medida em que se assume a evaporagao mencionada acima.
A forma da fung@o de massa inicial generalizada (acentuada) para pequenas massas néo
pode ser estimada pelos métodos utilizados por Miller e Scalo (1979) e outros, uma vez que
a massa final retida nos respectivos objetos néo estelares é desprezivel em comparagdo as
massas estelares. Na se¢do 5.2 descrevemos o modelo de forma compacta. A consisténcia
entre o novo formalismo e o classico (capitulo 2) é mostrada no apéndice III, assim como as
demonstragoes das equagdes. Neste apéndice, mostramos ainda que a suposi¢ao de eva-
poragdo total do H e He, assumida inicialmente (segdo 5.2), pode ser substituida pela
hip6tese menos radical de evaporagao parcial, sem prejuizo ao modelo. Existem alguns
fatos basicos que ndo sdo questionados neste trabalho. Por exemplo, a existéncia de uma
nuvem de Qort para cada estrela de baixa massa (ver item 5.2.5) e os processos que levam &
evaporagao. Entretanto, pelo menos para os cometas passiveis de serem observados, parece
tornar-se cada vez mais evidente as baixas concentracoées de H e He, concomitantemente as
determinacgdes de metalicidade em niveis cdsmicos (Delsemme 1988, Sykes 1993, e referéncias

ai contidas).

Na segao 5.3 mostramos os efeitos conjuntos dos refugos e da astragao (capitulo 4),
que levam & diluigdo de nuclideos no meio interestelar. Aplicamos os resultados do modelo
a evolugéo da razao de abundéancias Th/Eu, para fins de comparagéo com o modelo anédlogo

desenvolvido na segao 4.3, o qual leva em conta somente os efeitos da astracao.



5.2. A model for the chemical evolution of the Galaxy with refuses*

Abstract. A model is presented for the chemical evolution of the solar
neighbourhood which takes into account three families of galactic objects,
according to their condensation states: stars, refuses and gas. Stars are
defined as all condensed objects with masses greater than or equal to the
minimum mass which ignites hydrogen and which will give rise to an evo-
lutionary track on the HR diagram to the left of Hayashi’s limit; refuses
include the remnants, which are compact objects resulting from stellar
deaths, and the residues, which have masses not large enough to ignite hy-
drogen; gas is defined as the mass which can be condensed to form stars
and/or residues. We have developed equations for the mass evolution of
each family, and have studied the gas metallicity distribution within the
framework of the instantaneous recycling approximation, adopting differ-
ent initial conditions. In order to constrain the model parameters we have
also used preliminary evaluations of comet cloud masses to investigate the

role of the residues as sinks of heavy elements in the Galaxy.

5.2.1. Introduction

Models for the chemical evolution of galaxies usually include only two classes of
objects, namely stars and gas (cf. Tinsley, 1980). This classification has as main argument
the simplification of the equations, and generally does not cause significant difficulties in
the derivation and interpretation of the quantities which are effectively compared with the

observational data.

* Esta segao € o artigo de Rocha-Pinto et al. (1994). As numeragées das segdes,

equagoes, figuras e respectivas referéncias foram modificadas para adaptar o artigo ao for-

mato deste trabalho.
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On the other hand, more complete formulations already appeared in some of the
early works on chemical evolution (Schmidt, 1959) and also in more recent treatments of
the evolution of our Galaxy (Tinsley, 1981, Rana and Wilkinson, 1986) and other spiral

galaxies (cf. Ferrini et al., 1992).

The main characteristic of these treatments is the inclusion of non-stellar objects,
as our present knowledge confirms that an important quantity of metals is probably locked
up in some galactic objects such as planets, comets, etc. (cf. Bailey, 1988). Comets are
particularly interesting in this respect, as they seem to be a very common phenomenon
associated with star formation out of a protostellar cloud (Vanysek, 1987a,b). As in the
case of interstellar grains, the formation of comets probably has a small effect on the mass
balance of the Galaxy (cf. Meusinger, 1992). On the other hand, these objects may affect
some observational properties such as the extinction and polarization of visible light (cf.
Greenberg, 1974), and can in principle have an influence on the chemical evolution of the
solar neighbourhood as metal sinks, as suggested by Tinsley and Cameron (1974), Vanysek
(1987a,b), and Stern and Shull (1990).

In the present paper, we introduce a consistent treatment of the evolutionary histo-
ries of the different families of galactic objects, taking into account the following condensa-
tion states: stars, refuses, and gas. We then study the derived metallicity distribution for
the one-zone model of the solar neighbourhood considering a set of initial conditions, and
compare our results with observed data from stars. Finally, we make some preliminary cal-
culations of comet cloud masses, in order to investigate the role of comets as heavy element

sinks in the galactic disk.
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5.2.2. Basic Equations

The adopted families of stars, refuses and gas are associated with the following

classes of objects, respectively:

Stars, which are defined as every condensed object formed with masses m > m;, where m;
is the lower limit for the stellar masses, or the minimum mass which produces hydrogen
ignition and which will give rise to a track on the HR diagram to the left side of Hayashi’s
limit.

Refuses, which include remnants, or compact objects resulting from stellar deaths, and
residues of star formation, which are objects condensed from the gas, with masses in the

interval my < m < my, where m, is the maximum assumed mass for the gas ! (e.g. grains).

Gas, which is the mass that can be condensed to form stars and/or residues.

Adopting a model for the chemical evolution of the solar neighbourhood with no

infall, the total mass of the system is constant and given by
M =M, + M, + M, (5.1)

where M,, M,, and M, are the total masses in gaseous, stellar and refuse condensation

states, respectively. The gas (1) and refuse (k) mass fractions are defined by

_ M,
and
K= — 5.3
T M (5.3)

' Errata: onde se Ié for the gas leia-se for the objects of the gas.
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so that

M, =(1-p—-r)M. (5.4)

We will adopt the usual sudden mass loss approximation, where the stars undergo the entire
process of mass loss after a well-defined lifetime. Let w(m) be the remnant mass of a star
with initial mass m and lifetime 7,,. The rate of mass locked up in the remnants, due to

the death of the stars which were born at instants given by (¢ — 7,) is obtained by

L) = / Sl = B (5.5)

m,

and the total ejection rate due to the death of these stars is

E(t) = /mu[m —w(m)|¥(t — 7, )®(m)dm, (5.6)

my

where m; is an appropriately chosen turnoff mass; m,, is the upper limit to the stellar mass,
or the maximum mass admitted to stars; ¥ is a generalized formation rate, defined as
the total mass condensed into galactic objects per unit time, and & is a generalized initial

mass function, normalized as

4 Tigr
Z/ m®(m)dm =p+y+(C+e=1 (5.7)
i=1 V%

where z; = 0, 2, = my, 23 = my, 24 = my, 75 = m,, and p, v, ( and ¢ are, respectively,
the first, the second, the third and the fourth terms in the sum. Each of these four terms,
multiplied by the generalized formation rate will give respectively: the formation rate of

objects with masses m < my, considered as gas, p¥(t); the formation rate of the residues,
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~®¥(t); the stellar formation rates, (\¥(t) and =¥(t), relative to stars with masses in the

intervals m; < m < m; and my < m < my, respectively.

It is worth noting that the generalized initial mass function is not necessarily contin-
uous in the above intervals. However, we have assumed its continuity and will take m, ~ 0.
so that p ~ 0. We will assume that every residue is gravitationally tied with a star and
that the formation of stars with mass m > m; is not accompanied by formation of residues

(Stern and Shull, 1990).

Some residues may undergo evaporation of their H and He. If we assume that % is
the fraction of the generalized formation rate that will initially produce such residues, the
gas will be replenished by a mass per unit time (1 — Z)y¥ due the evaporation of H and
He, where Z is the metallicity of the gas and Z¥¥ is the mass of metals which go into these
residues per unit time. We will assume an instantaneous evaporation. Based on Tinsley and

Cameron (1974) and Vanysek (1987), we set % 3> v — ¥, so that as a first approximation

¥ &Y.

Adopting the instantaneous recycling approximation (IRA), 7, = 0. The ejection
rate to the interstellar medium and the rate of mass locked up in remnants can be simplified

E(t) = R¥(t) (5.8)

where R is the returned fraction to the interstellar gas,

R f ™ [ = w(m)]@(m)dm (5.9)

me

and

L(t) = (¢ — R)¥(2). (5.10)
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Recalling that p & 0 in equation (5.7), that % ~ ~, and assuming further that Z < 1, we

can write for the mass rates

d -
S My(t) = =( +e = R)¥(1) (5:11)
9 M, (t) = ¥(t) (5.12
'CE s( ) i C ’ H)
%M,.(t) = (e — R)¥(t) (5.13)

Equation (5.12) can also be obtained assuming a constant formation rate. In the framework
of the IRA, it can be easily interpreted: the rate of change of total stellar mass is only due

to the stars that live forever, which have masses in the range m; < m < my.

5.2.3. The generalized formation rate and initial mass function

The slow rate of growth of the abundances of the heavy elements produced by the
metal sink effect due to the refuses (Tinsley and Cameron 1974; Vanysek 1987a,b) is built
in our model, and can be obtained by appropriately chosen fractions of the generalized
formation rate. In order to determine this rate, we will follow Tinsley and Cameron (1974)
and assume that the mass of metals which go into comets per unit time is at least equal in
magnitude to the mass of metals which go into the associated star. Since we have assumed
§ = 7, it follows that v < (. In order to estimate the fractions of the formation rate, we have
used the stellar IMF from Miller and Scalo (1979) for m > m;. We have assumed that the
generalized initial mass function (®) for residues is proportional to m ™%, and re-normalized
® in the interval (my,my) assuming v < (. We have taken m; = 0.1M¢ (Larson, 1992),
m; = 1My and m, = 100Mg (Tinsley, 1980). It can be shown that if ¥ < (, then the slope

z of the generalized initial mass function for residues should be < 1.8.
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The fractions of the generalized formation rate can then be computed and we have
obtained ¥ = 0.3, and { = 0.3, so that ¢ = 0.4. The returned fraction can be computed
from equation (5.9) as R =~ 0.24, where we have taken w(m) = 0.7TMy for m < 4M,, and

w(m) = 1.4Mg for m > 4My (Tinsley, 1980).

5.2.4. Metallicity Distribution

Following Tinsley (1980), the metallicity of the gas for the conditions adopted here

can be obtained from the equation

%Z(t)Mg(t) =-Z(1-R)V +y(c+(-R)¥ (5.14)

where we define the heavy element yield! y as the total mass of new ejected metals relative

to the mass locked up in stars and remnants,

V=g [ mpzm(mbm)dm (5.15)

where pz.,, is the so-called stellar yield or the mass fraction of a star with mass m that is

converted to metals and ejected.

From equations (5.11) and (5.14) the metallicity can be integrated as

B y(l s e R) N v/(1—y—R) u 1/(1=v—R)
Z(t) = —‘T I:]. — (#0) + Zp (.U«—o) . (5.16)

' Na maior parte deste trabalho, o yield do conjunto dos metais, y, é representado

por y* e a massa mpzm , por Q@*(m) (item 2.3.2).
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where p = u(t), so that uy = pg and Z = Z, for t = 0. We set ¢t = 0 in that instant when

the disk reached its final mass M.
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Figura 5.1 - Metallicity Z as a function of the gas fraction p/uq for typical values
of the residue mass parameter 7.
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Figura 5.2 - Metallicity Z as a function of v, showing the preferred range of this
parameter, adopting Z(u — 0) =~ Zg = 0.02 £+ 0.01.

In order to show the dependence of the heavy element abundance with ~, we will
take y = 0.01 (Tinsley and Cameron, 1974; Maciel, 1992) and R = 0.24 as discussed in item
5.2.3. We have also adopted an initially unenriched gas, so that Z, ~ 0. Figure 5.1 shows Z
as a function of the ratio u/po for some representative values of . We see that the smaller
is the value for v, the greater is Z(u — 0). Tentative limits for vy are provided, assuming
that Z(p — 0) = Zp = 0.02 4+ 0.01 in equation (5.16). On the basis of the assumed error,
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we can see in figure 5.2 that values for 4 in the range 0.19-0.38 are preferred. It can be
seen that the residue mass fraction obtained in item 5.2.3 lies approximately in the middle

of this interval.

An analytical expression for the cumulative distribution of stars of a given metal-
licity can be derived for the one-zone model with metal retention by refuses. Recalling the
definition of the gas and refuse fractionary superficial densities, equations (5.2) and (5.3),

respectively, the fraction of stars born until the metallicity has reached a value Z is

M, 1-p(2Z)-k(2)
M,, 1= iy =4y

S(2) = (5.17)

where the subscript 1 indicates present values. From equations (5.11) and (5.13) we find

e—R
K= Ko+ M—_R(uo - ) (5.18)

where the subscript 0 again indicates initial values. From equations (5.16), (5.17) and

(5.18), and recalling the definitions (5.2) and (5.3), we obtain, after some algebra

£)-(-5)6)
5(2) = { a—buo Z, Zy 7 Ho

Zo _, §
Z,
1
bz ° (5.19)
where a and b are constants given by
eE—R
=1- _—
a Ko — 7 pop- Ko (5.20)
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B e (5.21)

:1—7—3'

Of course, S is normalized, so that from (5.19) we conclude that S =1 for Z = Z;.

TABLE I

Models of chemical evolution

A B C D E F G H
Ko 0.8 1 0.7 0.9 0.8 0.8 0.8 0.8
Ko 0 0 0.25 0.1 0.2 0.2 0.2 0.2

VA 0 0 0.15 0.15 0.05 0.1 0.15 0.2

In order to analyze the results of equation (5.19), we have varied the initial condi-
tions, namely pg, K9 € Zg. We have chosen eight sets of initial conditions, labeled by letters
A to H, which are shown in table 1. To obtain numerical estimates, we have used the mass
fractions given in section 3, namely ¥ = 0.3, ( = 0.3, and ¢ = 0.4. We have further assumed

1 = 0.1 (Tinsley, 1980; Pagel and Patchett, 1975), and R = 0.24.

Figure 5.3 shows cases A to D. In comparison with the observational data, the
asterisks in the figure are obtained from the differential metallicity distribution of 132 G
dwarfs in a cylinder passing through the Sun and perpendicular to the galactic plane (Pagel,
1989). We have taken Z; = 1.19Z, according to Table 2 of Pagel (1989), which corresponds
to the central value of the largest metallicity bin.
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Figura 5.3 - Cumulative stellar ditribution as a function of metalicity for models
A, B, C, and D (Table I). Asterisks from observational data for G stars from Pagel (1989).

Case A will arise in a disk with non unitary gas fraction, but with no initial refuses.
The distribution will predict even greater values than the simple model (Schmidt, 1963).
This is due to the fact that when we set yo # 1 and ko = 0, we are necessarily accepting
some primordial stars with low metallicities. Case B is the simple model with metal sink
effect. Cases C and D shows “prompt initial enrichment” models in which the burst of star

formation will also lead to the formation of refuses.
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Figura 5.4 - The same as Figure 5.3 for models E, F, G, and H.

Figure 5.4 shows the effect of increasing Z, fixing the initial gas and refuse mass
fractions. We can see that the correspondence to the observational data is much better,
especially for the models with higher initial heavy element abundances (models G, H). This
result is particulary interesting when we compare models A and E, where the inclusion of
refuses and a very small initial heavy element abundance produce a large difference in the

cumulative distribution at low metallicities.
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5.2.5. Comets and residues

Tinsley (1974) has pointed out that two empirical results provide powerful con-
straints on chemical evolution models, namely the G-dwarf problem and the slow enrich-
ment rate of the ISM. In our model, the assumption that comets are like sinks of metals
easily explains this slow enrichment, provided that the slope of the generalized initial mass
function for the residuesis < 1.8. On the other hand, the G-dwarf problem is also explained
if we postulate that a generation of primordial massive stars will give to the disk an initial
metallicity, as well as some initial remnants. Of course, the initial conditions are connected,
so that the values for po and kg are likely to depend on the value for Z;,. The crucial

assumption in our model is that ¥ = 7.

In order to obtain an order-of-magnitude estimate of the importance of comets as
part of the residues, we have estimated the total initial residue mass y¥. Using 0.19 < v <
0.38, and a present value of the generalized formation rate similar to the star formation
rate, ¥ &~ 10Mg pc~? Gyr~! (Tinsley, 1980; Miller and Scalo, 1979), we have y¥ ~ 1.9 —

3.8Mgpc~? Gyr~!. The corresponding term for comets can be estimated by

Nch M,

9 Vr

(5.22)

where N, is the number of comets, h. is the comet galactic scale height, M, is the average
nuclear mass of a comet, V is the total volume considered and 7 is the system lifetime. We
have first taken into account the whole solar system, where N, ~ 2.5 x 10° (Allen, 1973),
V ~ 3.1 x 1071 pc? and h, ~ 4.0 x 10™* pc with a radius of 40 AU (Allen, 1973), 7 ~ 5
Gyr, and M, ~ 1071My (Vanysek, 1987), so that Z¥¥ ~ 6.5 x 10~*Mg pc=2 Gyr~L
Taking the average heavy element abundance during the solar system lifetime Z ~ 0.01,
we have ¥¥ ~ 0.06 Mg pc~? Gyr~!, which is much lower than the y¥ fraction estimated

above. Assuming now the existence of the so-called “Massive Oort Cloud” with h, ~ 0.10
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pc for an adopted radius of 10* AU (Vanysek 1987), V ~ 4.8 x 10~* pc®, 7 ~ 5 Gyr,
and M, ~ 107! M, we need N. ~ 10'® comets to account for most of the residue mass.
in agreement with independent results by Stern and Shull (1990), Vanysek (1987a,b) and
Greenberg (1974).
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5.3. Efeitos conjuntos dos refugos e da astragao

No final do capitulo 2 chamamos a atencdo para os efeitos analogos produzidos no
meio interestelar pelos modelos com infall e com yield variavel. A este conjunto de efeitos
analogos, pode-se acrescentar o decaimento. Como mostraram Malaney et al. (1989), os
processos de diluigdo no meio interestelar podem ser descritos na forma de “taxas de decai-
mento”. Portanto, a retengdo de nuclideos em objetos néao estelares introduz mais um termo
de “decaimento” nas equagoes de evolugdo. Podemos verificar tal efeito sobre a evolucao
da razao Th/Eu em fungao da metalicidade considerando, agora. o modelo com refugos e
comparando os resultados com o modelo simples descrito na seg@o 4.3. Sdo necessarias, por-
tanto, equacgGes gerais de evolugao que considerem ambos os processos de astragao e retencao
de nuclideos em objetos nao estelares. Para isto, utilizamos os desenvolvimentos do capitulo
4 e do apéndice III, nos quais podem ser encontrados as defini¢oes dos parametros nao

explicitamente indicadas nesta segao.

5.3.1. Equacoes para evolucao de abundancias

Para encontrarmos a equacao para variacao de abundancia da espécie : no meio

interestelar, X', devemos utilizar a equagdo geral (II1.24):

dXi(t)

M) =

= Pj(t) — Dy(t) + E*(t) — X*(t)R(t)¥(t) - X*(t)yL(t)
+[X;(t) - X' @)(t), (5.23a)

onde P, e D, sao as taxas de producio e deplecio no meio interestelar, E é a taxa
de ejecdo, R ¢ a fragdo de retorno, dada pela equagao (III.7), ¥ é a taxa de formacio

generalizada, vy é a fracdo referente a formagao de residuos e X; é a abundéancia no infall,
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cuja taxa € I. A fim de considerar os efeitos conjuntos da astragao e dos refugos, a taxa de
ejecdo de massa de i, E', ¢ obtida das equagdes (II1.11), (II.12) e (4.14). Na aproximacao

de perda de massa subita temos

m

E¥(t) = y'(t) [¢ + e~ R(2)] (1) + / " Qej(M)X(t = ) U (t = ) ®(m)dm,

mg
my

= Qej(m)X'(t = ) €25 (m)¥(t — T )@(m)dm , (5.23b)

m

onde o yield, y, é dado pela equagao (II.10b), ¢ + € € a fracdo referente a formacdo de
estrelas, ® ¢ a fungao de massa inicial generalizada, Q.; é a massa ejetada por uma estrela
e {.; € a fracdo de massa inicial destruida na parte ejetada, definida pela equacio (4.15).

Na aproximagao de reciclagem instantanea (5.23b) toma a forma

Ei(t) = (¢ + € — R)U(t) + Xi()RY(E) — ui(C + ¢ — X (D)T(t) , (5.23¢)

onde o yield e a fragéo de retorno independentes do tempo sio dados, respectivamente, pelas
equagoes (II1.10b) e (IIL.9) e onde definimos
1

ui=c+€—_R " Qej(m) €l (m) B(m)dm . (5.24)

Devido a equagio (IIL.8c), as equagdes (4.21) e (5.24) sdo matematicamente idénticas. A
invariancia no significado dos termos u e y no formalismo cléssico e no modelo com refu-
gos, deve-se as propriedades intrinsecamente estelares representadas nestes termos: para as
estrelas, ndo importa se hd ou néo retengéo de metais nos residuos, desde que a produgio e

destrui¢ao nao dependam da abundéancia inicial.
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A equagdo para a taxa de variacao de abudancia da espécie i no meio interestelar.
na aproximagao de reciclagem instantanea, pode ser ecrita substituindo-se a equagao (5.23¢)

na equagao (5.23a). Temos que

dX'(t)
dt

M,(t) = Py(t) = Dy(t) + y*(¢ + € — R)T(¢) — u'(( + e — R)X'(£)¥(t)

= X () 2(t) + [X}(t) - X ()(t) . (5.25)

A equagdo acima difere da (4.24) pelo termo X'(¢)y¥(t), devido as razdes descritas no item

I3,

Para exemplificar os efeitos conjuntos da astragao e dos refugos vamos estabelecer
a evolugdo da razao Th/Eu em fungdo da metalicidade no modelo com refugos, de forma
anéloga ao procedimento utilizado na se¢do 4.3. Tanto o modelo da se¢io 4.3 quanto o que
apresentamos a seguir baseiam-se em principios bastante simples. Entretanto, a comparacio

entre estes permite-nos verificar as vantagens de um modelo sobre outro.

5.3.2 - Evolucao da raziao Th/Eu

Consideremos as suposigoes basicas do modelo simples (item 2.4.3, modelo a) e uma

taxa de formagdo generalizada dependente linearmente da massa do gas, na forma
(C+e—-R)¥(t) =w My(t) |, (5.26)

onde w ¢ uma constante. Devido & equagdo (II1.8b), esta é matematicamente idéntica
equagdo (4.25). Neste caso, a equagéo para a evolugdo da metalicidade, (II1.26b), é escrita

na forma
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dztvi(tt) — y:w J;ug = Z(i) ; W .M'g + [Z{(f) - Z(t)]f(t) .

My (1) (+e—R

Tomando I = 0, simplificando e definindo

e Y
F_C+£-R_1—7—R ’ (3:21)

[onde a segunda igualdade vem da equagéao (IIL.1)], temos

%ﬁ*) =yt —Te 2, (5.28)

cuja solugdo temporal (considerando metalicidade inicial nula) é
Z(t) = y? s (5.29)
Nao podemos utilizar, aqui, o0 mesmo procedimento da segao 4.3 para avaliar w,

uma vez que é necessario também estabelecer um valor para I' (ou v ) neste modelo. Para

a metalicidade solar, a equagdo (5.29) fornece

_ ¥ (1 _ o~Tw(Te—to)
Zo=% (1-e ) (5.30a)

donde temos valores de w através da equagéo

1 rz@)
= In{l1—- — . 5.30b
Y= T Te —to) ( v (5-30b)
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Vamos assumir, para a metalicidade solar, idade do sistema solar e da Galéxia e o
yield, os mesmos valores utilizados na segao 4.3: Z5 = 0,02, {5 = 4.6 Gano, Tg = 20 Gano
e y* = 0.01. Os possiveis valores de I' [equagao (5.27)] sao obtidos do apéndice III, da

forma que se segue.

A partir da discusséo final na se¢do I11.4, devemos escolher valores de 4 no intervalo
0,17-0,3. Entretanto, da equacdo (5.30b), temos que os valores de w estdo restritos a
condigao y* > I' Zy. Para o valor mais alto de v da tabela III.1, esta condicio nio é
satisfeita, restando portanto, na referida tabela, 4y ~ 0,18 € 0,23. Com estes e os respectivos
valores de R, através das equagdes (5.27) e (5.30b) encontramos w ~ 0,23 e 0,40 Gano™!.
Utilizando a equagdo (5.29) para as metalicidades solar e atual, e os respectivos valores
acima, encontramos Z; ~ 1,13 e 1,03Zg . Vale notar que para ¥ — 0, encontramos os
valores de w e Z da segéo 4.3. Evidentemente ha uma forte dependéncia de w na idade da
Galéxia. Entretanto, nosso propésito é apenas o de comparar os modelos com e sem refugos

na evolucao da razdo Th/Eu.

Utilizando a equagéo (5.25) e as mesmas suposigdes bésicas que levam as equacdes
(4.27), encontramos as equagdes para variacio de abundancias do Eu e Th no meio inte-

restelar, respectivamente,

Eu
My()ZE _ e e - mywe) - P 0(0), (5.31a)
My 2 X0 0) 4 4™ (e - RO

—u"™((+e-R)XTHt)U(t) - XTH(t)7L(t). (5.31b)

onde A é a constante de decaimento do Th (A = 0,049 Gano™!) e uTh é dado pela equagao

(5.24). Uma vez que este parametro é o mesmo nos modelos com e sem refugos, podemos
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[FeH]

Figura 5.5 - [Th/Eu] versus metalicidade, no modelo com refugos para v = 0,18
(linha continua) e 0,23 (linha tracejada inferior) (ver texto). Representamos também o
modelo da segao 4.3 (linha tracejada superior). Os quadrados representam os dados de da
Silva et al. (1990), tais como apresentados por Pagel(1993) (ver tabela 4.1).

utilizar, neste modelo, o mesmo valor calculado na segdo 4.3, uT* = 0,037. Com a equagio
(5.26), as (5.31) e utilizando procedimento analogo & da segdo 4.3, chegamos s abundancias

observadas hoje, respectivamente,

Eu

XBu(t,Tg) = yr (1 — e Twt ) , (5.32a)




w yTh e—A (Tg—t)

AdwuT +Tw

.YTh(f,Tc;) = {1 _ e—(z\+wurh+l".;j! } " (5321))

onde I' é dado pela equagao (5.27). Portanto, a razio Th/Eu observada hoje é

.YT"(t,Tg) yn Twe=2Te~t) | _ o~(AwuT+rw)t

XEu(t, Tg) - yEr A+ wuTh 4+ Tw) 1—eTwt : (5.33)

Com os valores estabelecidos para os parametros, podemos tragar a evolugio da razio Th/Eu
em fungdo da metalicidade utilizando as equagdes (5.29) e (5.32) [ou (5.33)]. Na figura 5.5
mostramos os resultados para os dois conjuntos de valores de ' (ou 7) e w encontrados.
Verificamos que o modelo com maiores taxas de formagéo de residuos é preferivel (y = 0, 23).
Nota-se que o modelo com refugos induz a um crescimento mais abrupto da razio Th/Eu
na regiao das metalicidade solares. Entretanto, sao necessérios mais dados de estrelas com
altas metalicidades, a fim de confirmar tal crescimento e, consequentemente, reforcar a
importancia da contribuigdo dos residuos. No capitulo 7, discutimos estes modelos em

relacao aos dados de Francois et al. (1993) para estrelas com baixas composicoes metalicas.
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CAPITULO 6

Modelo com Refugos e Infall

Utilizamos os modelos analiticos de Clayton (1984, 1985) a fim de verificar os efeitos con-
juntos dos refugos e do infall. Um infall de longa duragdo é incompativel com taxas nao
despreziveis de formagdo de residuos. Tomando a metalicidade do infall igual a 0,001 e
v = 0,15 (a metade da fragdo da taxa de formacdo generalizada concernente aos residuos
do modelo com refugos), verificamos um bom ajuste simultdneo da distribuicdo de anas G
e da relagdo idade-metalicidade para Tg = 15 Gano, assumindo um pulso inicial de estrelas

de grande massa com duragéo de 0,02 Gano em um infall terminado em 0,5 Gano.

6.1. Introducgao

Vamos considerar, agora, os efeitos do infall, os quais foram desprezados nas aplica-
¢oes dos modelos, nos capitulos 3 a 5. O infall tradicionalmente consegue explicar o lento
enriquecimento do meio interestelar e a falta de estrelas pobres em metais. Por outro lado,
o modelo com refugos mostra-se igualmente capaz de reproduzir os dados observacionais
mediante uma escolha conveniente de condi¢ées iniciais. Ambos os processos, o de retencio
de metais em residuos e o de infall, contribuem para a diluicao de metais no meio interestelar.
A introdugao de um segundo processo de dilui¢do em um modelo que ji contenha um
primeiro, o qual ajusta-se satisfatoriamente aos vinculos observacionais, leva a uma res-
tricdo deste (primeiro); caso contrario, a diluigdo apareceria superestimada em relagdo aos

vinculos. Por exemplo, é possivel mostrar que ao combinarmos o modelo de infall extremo
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de Larson (1972, ver modelo b do item 2.4.3) e 0o modelo com refugos, é necessario introduzir
algum processo hipotético nao estelar de produgao de elementos (para compensar a dilui¢ao
resultante), o que esta evidentemente fora de questdo. Entretanto, nao é demais lembrar
que, apesar desta concorréncia entre os dois modelos, existe uma diferen¢a fundamental: os
refugos produzem “massa escura”, enquanto que o infall apenas dilui o meio interestelar.
Assim, € interessante complementar o modelo com refugos verficando, por exemplo, de que
forma o infall pode justificar a existéncia de condigoes iniciais tais como as citadas acima, ou
mesmo, melhorar o modelo. Para isto, escolhemos os modelos analiticos de Clayton (1984,

1985), que introduziu o infall através de um conjunto maledvel de parametrizagoes.

Nos modelos de Clayton, considera-se a aproximacao de reciclagem instantanea (item
2.4.1) e uma taxa de formagéo, 3, lineramente dependente da massa do gas, M, , na forma

ja utilizada na segdo 4.3 e no item 5.3.2:

[1-R@)Y(t)=[C+e—R(@)]T(t) =wMg(t) , (6.1)

onde w € uma constante, as fragdes de retorno R e R sao dadas, respectivamente, pelas
equagdes (2.32) e (II1.9), ¥ é a taxa de formagéo generalizada, e (¥ e ¢V sio as taxas de

formacao de estrelas de massas baixa e alta. A primeira igualdade é a equagio (IIL.8b).

As equagoes basicas do modelo com refugos, na aproximagéo de reciclagem instanta-

nea e para uma taxa nula de outflow, escritas a partir das equagdes (II1.22), sao

dM(t)

& =1t (6.2a)
d_if;:_f) = —(C+e-RI(@) +1¢) , (6.2b)
AN (6.2c)

dt



=(c - R)Y(t) |, (6.2d)

onde M, My, M, e M, sao as massas total, do gas, das estrelas e dos refugos, e I é a taxa

de infall. Substituindo-se (6.1) nas equagdes acima, temos

dM(t)

- =1 (6.3a)

é-ﬁ%f(—t_) =—wMg(t)+I(t) , (6.3b)
dM,(t) ¢

i - (T:_R wMg(t) (6.3¢)

dM,(t) e-R
d¢  (+e-R

wMg(t) . (6.3d)

O chamado modelo padrdo (nimero um) de Clayton (1985) contém uma taxa de
infall decrescente no tempo, a qual pode ser, no presente, tao pequena quanto se queira. Tal
infall “néo terminado” introduz uma dilui¢do no meio interestelar, que é incompativel com
os refugos, na medida em que os dois processos, independentemente da idade estabelecida
para a Galaxia, s6 conseguem reproduzir as metalicidades atual e solar quando se assume
uma alta taxa de formacéo estelar [altos valores de w na equagdo (6.1)]. Entretanto isto
leva a um excesso de estrelas iniciais pobres em metais. Assim, optamos pelo modelo padrio

numero dois (Clayton 1984), com um “infall terminado” em algum instante no passado.

A taxa de infall terminado, segundo Clayton (1984), é dada por

I(t) = kw; cot(wy t + A) My(t) t<t,

(6.4)
=0 135
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onde k € um inteiro positivo, w; e A sao parametros arbitrarios e t, € o instante em que

cessa o infall.

No modelo com refugos assumimos um sistema fechado (modelo de uma zona) e
definimos o instante zero como aquele em que o disco alcan¢a a massa maxima. Para
Clayton, o instante zero é o do inicio da formagao estelar no disco da Galdxia. Assim
sendo, é evidente que, para tornar o presente modelo compativel com o estabelecido no
capitulo 5, devemos considerar ¢, como o instante zero do modelo com refugos. Note que
os melhores conjuntos de condigbes iniciais do modelo com refugos assumem a existéncia de
uma formagao estelar anterior ao instante zero do modelo. No modelo padrdo nimero dois

de Clayton, o instante de término do infall é definido pela equagao

B, = j—l (g = A) . (6.4)

6.2. Evolugao das massas e da metalicidade

O modelo com infall terminado é descrito pelas equagées (14) a (23) de Clayton
(1984). Estas diferem das respectivas equagdes no modelo com refugos e infall, que sao
apresentadas a seguir, por apenas algumas constantes. Para o modelo com refugos e infall
terminado em t,, a partir das equagées (6.3), (6.4) e (II1.26b), podemos escrever o conjunto
de equagoes que se segue para as massas do gas e das estrelas e para a metalicidade. A massa

do gas é descrita por

M,(t) = M,(0) e~ [Sen(wl t+ A)]’f

t<i
sen/A .

(6.6)
_ My(0)
senk A

€ >3



a massa das estrelas é dada por

__ ¢
M,(t) = (Te—R w My(0) Zi(0,t, —w) t <,
¢ M,(0) o
- g —wit, __ —wt &
= MGt —g S (e e ) t>t,
e a metalicidade é dada por
Z(t) = Zrs {2(0) ~Z1 +(y* =T Z1)w Ik(O,t,I“u)} x
Twe [sen(wt+ A)—Fk
e [—senA ] t<ts (6.8)
= Z(t,) e~ Twlt=te) 4 y? [1- e—l"u{t—i,)] t>t, .
onde
ta sen(wy t+ A)1k _,
Ik(tl,fz,z) - -/tl [T] et dt ’ (69)

I' é dado pela equagdo (5.27) e Z; é a metalicidade média do infall.

A equagdo para a massa de refugos pode ser obtida de (6.7), lembrando, das equacdes
(6.3c) e (6.3d), que dM, = [(/(¢ — R)]dM, . Ainda, a massa total M = M, + M, + M,.
Vale notar que a equagao para a metalicidade neste modelo, (6.8), tem forma andloga a

da equagdo (21) de Clayton (1984) para radionuclideos. De fato, esta tltima serd idéntica
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a (6.8) se substituirmos a constante de decaimento pelo produto I'w (cf. secao 5.3) e se
Z(0) = Z; (a igualdade é valida para um Z; constante desde o inicio da formagao estelar

no disco, o que pressupde uma evolugao anterior ja terminada no halo).

O problema que se segue é o da escolha dos parametros, a qual é evidentemente uma
questao complexa, dado o grande nimero de opgdes e a dificuldade na apreensao imediata
do significado fisico dos resultados. Assim, para facilitar a andlise, optamos por selecionar,
através de argumentos heuristicos, um valor de k¥ e um valor de I' (ou fragdo v da taxa

de formagéo generalizada).

Nos modelos de Clayton, utiliza-se k como regulador do infall : k¥ = 0 (auséncia
de infall) reproduz os problemas do modelo simples, k¥ = 1 reduz o problema das anas G e
k = 2 produz um bom ajuste, com o auxilio de um valor nédo nulo para a metalicidade do
infall (figura 4 de Clayton 1984). Entretanto, ambos os modelos com k =1 e 2 tomam t, ~
0,97¢, o que significa dizer que o infall € o provedor da diluigdo do meio interestelar (ver
também Clayton 1988). Pelas razoes discutidas no inicio deste capitulo, ndo nos interessa
um valor elevado de t, e/ou da taxa de infall . Acreditamos, entdo, que para uma anélise

dos efeitos conjuntos dos refugos mais infall é significativo considerar apenas k = 1.

Baseados na discussao final do apéndice III e no modelo do item 5.3.2, estabelecemos
os valores de v =~ 0,17 — 0,23. A principio, um novo intervalo, baseado em premissas
semelhantes as da segdo II1.4 (Z(LIM) versus ) deve ser estabelecido. Entretanto isto
exige um grande volume de calculos, uma vez que a quantidade de parametros de ajuste é
maior neste modelo. Na verdade, pequenos valores de 4 podem ser compensados por um
infall mais demorado e a uma taxa maior, e vice-versa, surtindo efeitos semelhante, exceto

para o inicio da vida da Galédxia!. Entretanto, nosso objetivo é justamente o de verificar as

t Um infall demorado pressupde uma quantidade de massa de gas inicial menor e

portanto uma possibilidade menor de formacgao estelar. Uma formagao estelar iniciada
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possiveis melhorias do modelo ja estabelecido (segao 5.2). Escolhemos, entao, mais ou menos
arbitrariamente na tabela III.1, o valor v = 0,15, préximo ao limite inferior estabelecido
anteriormente, e a metade do valor considerado no modelo com refugos (segao 5.2). Isto
fornece, através da equagao (5.27) e da tabela III.1, T = 0,29. Finalmente, escolhemos
uma pequena metalicidade do infall, Z§ = 0,001, que por si s6 nao justifica um bom ajuste

da distribui¢do cumulativa de metalicidade na regiao de baixas metalicidades.

Para o estabelecimento dos parametos t,, w, wy e A, utilizamos:
e a distribui¢do cumulativa de metalicidade de ands G em Pagel (1989a) (ver segao 5.2);
e a relagao idade-metalicidade de Twarog (1980);

e as metalicidades solar e atual, respectivamente Zg ~ 0,02 e Z; =~ 1,225 (segdo 5.2).

Tomando a equagao (6.8) e Tg = 12,15,18 Gano, analisamos os ajustes para a
relacio idade-metalicidade de Twarog (1980). Utilizamos esta em detrimento da relagao
mais recente de Calberg et al. (1985), pois esta ultima apresenta uma tendenciosidade para
estrelas velhas de baixa metalicidade. De fato, os autores removeram da amostra, estrelas
com estimativas incertas de idade e/ou metalicidade, mas isto nao significa que elas nao
existam (Tosi 1988). Tal com em Clayton (1984), consideramos Tg = 15 Gano, a melhor
opc¢ao. Verificamos, como era de se esperar, que maiores valores de t, exigem maiores valores
de w. Ou seja, é necessario aumentar a taxa de formagdo estelar para compensar a dilui¢do
causada por um ¢nfall mais duradouro (e, como ja foi mencionado, isto agrava o problema
das anas G). Entretanto, mesmo para pequenos valores de t,, e com a pequena metalicidade

assumida para o infall, o problema do excesso de estrelas formadas inicialmente com baixas

pouco depois do disco alcangar a massa maxima implica uma formagdo estelar inicial mais
eficiente, o que esta em desacordo com as observagoes, a menos que se suponha uma fungao

de massa inicial que privilegie a formacgao de altas massas no inicio da vida da Galaxia.
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metalicidades persiste. Para aliviar este problema, deve-se assumir algum mecanismo que
cause um crescimento abrupto da metalicidade, concomitantemente a auséncia de estrelas
de baixa massa. Isto pode ser realizado assumindo-se a hipotese classica de um pulso inicial

de estrelas de grande massa no inicio da vida da Galaxia, que serd apresentado a seguir.

6.3. Pulso inicial de estrelas de grande massa

Truran e Cameron (1971) assumiram o enriquecimento inicial (prompt initial en-
richment, PIE) devido a uma geragéao primitiva de estrelas de grande massa do halo. Pagel
(1989a) argumenta que um enriquecimento abrupto devido a estrelas de grande massa do
halo € inconsistente com as metalicidade observadas e ndo haveria razdes para que este ocor-
resse somente no disco. Neste trabalho, Pagel assume o O como indicador de metalicidade.
Wheeler et al. (1989) consideram o O como indicador da histéria passada das estrelas de
grande massa. Estes ultimos autores, entretanto, lembram que um yield devido a estrelas
de até 100 My leva a uma superprodugdo do O que € incompativel com as observagdes, o
que pode restringir o limite superior de massas em ~ 30 Mg (Wheeler et al. 1989, secédo 6,
e referéncias ai contidas). Dopita (1991), o qual fez uma revisao concisa das fontes de en-
riquecimento do meio interestelar, considera o limite inferior de 12 Mg, para supernovas tipo
II, principais responsaveis pela produgdao do O, e um limite superior nio restrito ao valor
citado acima. Maeder (1992) avalia yields liquidos [que podem ser definidos pela equacio
(4.22)] dependentes da metalicidade, baseando-se em modelos de estrelas com massas inici-
ais de 1 a 120 Mg, e em hipdteses alternativas para a formacdo de buracos negros gerados
por estrelas com diferentes massas iniciais. Ele conclui que os yields liquidos sao fortemente
variaveis e decrescem na dire¢ao de menores valores do limite inferior da massa inicial ca-
paz de gerar um buraco negro, Mpn (para baixos valores de Mpy supde-se que a estrela
remanescente é tragada pelo objeto central, enquanto os altos valores pressupoe a ejecio
das camadas exteriores ao remanescente). Conclui, ainda, que a fim de restringir os yields

aos valores “observados” (sic) (obtidos dos vinculos provenientes dos modelos de evolugio
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quimica), é necessario considerar Mgy ~ 20 a 251 ;. Por outro lado, os modelos com
refugos provém os modelos de uma mecanismo alternativo de diluigao, cujos efeitos ainda
nao estao totalmente avaliados, e que sao matematicamente analogos a um yield variavel
(ver final do capitulo 2). Isto pode ser capaz de justificar os baixos valores “observados”.
Asim, entendemos que esta questdo da maior massa capaz de gerar O ainda é controversa.
Mais ainda, devemos ser consistentes com a escolha anterior do intervalo de massas utilizado

no calculo dos parametros do modelo.

Assumimos que tanto o halo como o disco sdo descritos por modelos com refugos,
consideramos um pulso inicial de estrelas de grande massa inicialmente no halo, que prové
o disco de uma metalicidade inicial e, posteriormente, no disco. Podemos entao avaliar.
no modelo com refugos e infall, os resultados de tal pulso no disco. Ainda, devido aos

argumentos anteriores, ndao fazemos restrigao a maior massa estelar capaz de gerar o O.

Assumimos um pulso inicial de estrelas com massas no intervalo entre 10 e ~
100 Mg, que produzem um yield constante, yZ, no intervalo de tempo 0 < ¢t < t;, onde
t; é o instante no qual inicia-se a formagdo de estrelas de todas as massas. Tomamos
t; = 0,02 Gano (Cowan et al. 1991, pg. 348). No modelo com refugos que considera tal
pulso, no intervalo de tempo 0 < t < ¢; temos uma taxa de formagio nula para estrelas de
baixa massa, ( = 0, e consequentemente uma taxa nula de formacao de residuos, v = 0. Por-
tanto, neste intervalo de tempo e para o intervalo de massas considerado, a funciao de massa
inicial generalizada é normalizada, tal que € = 1 [ver equagédo (5.7)]. Para o cdlculo do yield
inicial tomamos o “yield adimensional por geracao” de Arnett (1978), associado & funcio
de massa inicial com uma inclinagéo 4/3, que é 0,034. Este, multiplicado pela fracio retida
em estrelas e remanescentes considerada em Arnett (= 0,85), fornece a integral [ Q; ®dm
[ver equagédo (II1.10b)]. Tomando como despreziveis, em Arnett, as producdes devidas as

estrelas com massas iniciais inferiores a 10 Mg, entéo a referida integral dividida pela fracio
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retida nos renanescentes iniciais, (1 — R), (calculado para o intervalo de massas consider-
ado e utilizando a fungdo de massa inicial generalizada &, x m~*/?), fornece o yield y:
desejado. Através da equagdo (II1.9) temos (1 — R), = [ w $, dm, no qual podemos consi-
derar uma massa remanescente w = 1.4 Mg para cada estrela de alta massa. Encontramos

(1-R), = 0,03, o que fornece y; = 0, 96.

As equagdes para as massas e para a metalicidade devem ser modificadas para levar
em conta os trés intervalos de tempo distintos do modelo. Baseados nas equagoes (6.6) a

(6.8) temos, a massa do gas:

B —wt [sen(wit + Ak
M,(t) = M,(0) e [_"—_senA | t<t,
(6.10)
MS‘ (0) —wt
= t to
senk A ¢ =
a massa das estrelas:
M,(t) =0 t <t
S M,(0) Tati, £, —w) bl S8, (6.11)
(+e—-R d
o C MQ(O) —wty _ —wt "
_M’(t°)+C+E—R senk A (e € ) k2 m B

a massa dos refugos [obtida das equagdes (6.3c), (6.3d) e (6.7)]:



M, (t) = w M,(0) Zx(0,t, —w) t<t;
= M,(t;) + B w M,y(0) Ti(ti,t, —w) ti<t<t (6.12
- r t) C+E"'R g kltis Ly 1 o 42
E—R My} 7 oic  —ui
= wils e t 5 5
Mielza)+ (+¢e— R sen*A (e ¢ ) >

e a metalicidade:

sen(w; t + A)] —k

Z(t) = Z1 + v w Tu(0,1,0) [ —

1<t
= Z1+{2(t) - 21 + (" ~T ZD)w Lu(ti,t,Tw) ) x

(6.13)
o~Twt [M

—k
L <t<t
senA ] * 9

= 2Z(t,) e Twlt=t) 4 y? [1 - e_r“’(t_“’)] t =8 |

onde os Z; sdo dados pela equagio (6.9) e T, pela equagdo (5.27). A distribui¢io cumulativa
de metalicidade dependente do tempo [comparar com (2.47) ou (5.17)]:

M) M,
Ma(TG) Msl ’

S(t) = (6-14)

pode ser obtida da equagdo (6.11). A distribuicio de ands G tedrica pode ser obtida
tracando-se simultaneamente S(t) [de (6.11) e (6.14)] e
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Figura 6.1 - Distribui¢ao cumulativa de metalicidade para o modelo com refugos,
infall e um pulso inicial de estrelas de grande massa (ver texro). Os quadrados representam
os dados para as anas G de Pagel (1989a).

log[%-)- = 1og[§-l-] , (6.15)

obtida através da equagdo (6.13) (ver figura 6.1). A equagao (6.13) é ainda utilizada para

tracar a relagio idade-metalicidade tedrica, tomando-se
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Figura 6.2 - Relagao idade-metalicidade para o mesmo modelo que o da figura 6.1.
Os quadrados represntam os dados de Twarog (1980).

Z(t) B VA
ot 7 1g7) = |5 (610
idéntico a [O/H], onde tg = 4,6 Gano, e a “idade” como Tg —t (ver figura 6.2).

Nas figuras 6.1 e 6.2 mostramos, respectivamente, a distribuicio de anas G de Pagel

(1989a) (ver secao 5.2) e a relagao idade-metalicidade de Twarog (1980), na qual convertemos
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Figura 6.3 - Evolugdo das massas do gas (M,), das estrelas (M,), dos refugos
(M;), para o mesmo modelo que o das figuras 6.1 e 6.2.

as abundéancias [Fe/H] para [0/H], utilizando a razéo [O/Fe] referida por Pagel (1989a). Os
melhores ajustes simultdneos, para as condigoes inicias assumidas (k =1, T = 0,29, Z; =
0,001, ¢; = 0,02 e y2 = 0,96), foram obtidos com os parametros T e t, , respectivamente,
15 e 0,5 Gano, w e w;, respectivamente, 0,22 € 0,14 Gano™!, e A = 1,5. Para estes valores,
temos Zg = 0,02, 2, =1,22Z5 e Z(t,) = 0,26 Z,. Como observado no final da segio 6.1,
este ultimo pode ser considerado uma condigao inicial do modelo de uma zona com refugos,

uma vez que t, é suficientemente pequeno em relagéo a idade da Galdxia. Para os valores
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acima, tragamos, na figura 6.3, as evolucoes das massas do gas (M), das estrelas (\\,), dos
refugos (M), utilizando as equagoes (6.10) a (6.12) [a taxa de infall, para t < t, é descrita
através das equagoes (6.4) e (6.10); na escala da figura é desprezivel e ndo estd representada;

o retardo (f;) para o nascimento das estrelas que vivem para sempre é imperceptivel nesta

escala); na figura, as quantidades encontram-se em unidades de massa inicial do gas, M,(0).
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CAPITULO 7

Conclusoes e Perspectivas

Alguns dos principais resultados deste trabalho sao fornecidos no resumo, e ndo sao repetidos
aqui. Fazemos algumas observagdes complementares e outras que tém a finalidade de situar

as perspectivas que se apresentam no futuro.

7.1. Conclusoes

As teorias de evolugdo quimica da Galaxia vem-se multiplicando desde os traba-
lhos originais de Schmidt (1959, 1963). Como néo poderia deixar de ser, a multiplicidade
de modelos é acompanhada da multiplicidade de notagdes a qual torna ainda mais com-
plexa a apreensao do significado das equagdes. Tivemos, neste sentido, uma preocupacio
didética, apresentando o formalismo basico por meio de equagdes gerais (capitulo 2). Uma
analise de tais equagGes nos levou a questionar o significado de alguns termos. Identificamos
ambigiiidades em algumas defini¢bes usuais. Ainda, a revisio de conceitos abriu novas

possibilidades para os pressupostos tedricos.

Os desenvolvimentos dos capitulos 3 e 4 partem das seguintes suposicdes relativas
as taxas estelares de produgao e deplegéo liquidas (capitulo 3): consideramos como processo
de deplegao estelar somente aquele que ocorre sobre elementos pré-existentes & época de
formagéo das estrelas, e a produgéao estelar como o produto liquido de novas espécies devido
a processos ocorridos na geragao estelar em questdo. Assim sendo, nao é possivel ignorar a
deplegao de um dado nuclideo desde que este seja matéria prima para a formacdo de outra

espécie, a menos que esta deplegao seja desprezivel em relacio a producéo. Mostramos, no
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capitulo 3, que em nebulosas planetarias tipo I, pode ocorrer uma diferenca de até 30% na

massa total do O em relagao ao modelo basico apresentado em Tinsley (1980).

Nossa defini¢do da fungdo de destruicdo de Malaney et al. (1989) em termos de
parametros estelares (equacao 4.3) tem a vantagem do rigor matematico. Mostramos que
a funcao de destruicao pode ser parte integrante de uma equagdo geral de evolucio de
nuclideos (equagao 4.24), que substitui a equagdo utilizada para o conjunto dos metais
[equagdo (2.41a)], na qual estd subentendida um yield liquido [equacio (4.22)] que contém
processos de deplecao. Assim, podem ser considerados separadamente os processos de de-
plegédo e produgao de nuclideos individuais (tal como se procede usualmente com nuclideos
radioativos). Ainda, este formalismo é mais geral, dado que mostramos (capitulo 3) que o
conjunto dos metais deve ser descrito pelas equagoes do formalismo em Tinsley (1980). No
apéndice II, mostramos a consisténcia entre os formalismos dos capitulos 3 e 4, relativos &

taxa de deplecao.

O modelo com refugos (capitulo 5 e apéndice III) tem aplicacdes mais imediatas e e-
videntes que as anteriores. Apesar das equagdes deste modelo serem analogas 4s de Tinsley e
Cameron (1974), a diferenca essencial é conceitual. Tal diferenca nos possibilitou, em tltima
instancia, chegar aos resultados passiveis de compara¢io com vinculos observacionais. No
modelo com refugos, assumimos a aproximagio de reciclagem instantinea e consideramos,
separadamente, a evolugdo de estrelas de baixa e alta massa e dos refugos (que compreen-
dem os remanescentes e os residuos). As taxas de formagéo das estrelas de baixa massa,
de alta massa e dos residuos s@o, respectivamente, (¥, e¥ e ¥, onde ¥ ¢ a taxa de
formagdo generalizada. Definimos a fun¢do de massa inicial generalizada, que tem forma
analoga a da fungdo de massa inicial para estrelas e é nio nula para massas nio estelares
(ver por exemplo figura IIL.1). Assumimos que estes iltimos objetos, uma vez formados,
sofrem evaporagao total ou parcial do H e He, de tal forma que suas massas sao essencial-

mente metélicas. Assim, a fungdo de massa inicial generalizada acentuada, prevista pelo
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modelo, ndo pode ser estimada pelos métodos usuais (Scalo 1986 e referéncias ai contidas).
Mostramos a consisténcia entre os formalismos classicos e o dos refugos no apéndice II].
Parece-nos, agora, evidente a necessidade de introduzirmos a fun¢do de massa inicial e a
taxa de formagdo generalizadas. De outra forma, ndo é possivel definir as fracées da taxa
de formagéo generalizada responsaveis pela formagio de residuos () e de estrelas (¢ e ¢).
Note-se que sao justamente estas que ddo maleabilidade ao modelo e tornam possivel es-
pecular acerca da existéncia de residuos (que sofrem evaporagdo) em quantidades nao des-
preziveis. Por outro lado, apesar da suposi¢do de evaporagéo estar contida implicitamente
no formalismo de Tinsley e Cameron, como também, e explicitamente, a suposicao de uma
massa estelar dando formagéo aos residuos associados a cada estrela, néo é possivel, através
de seus resultados, chegar a conclusoes relevantes. Além disso, cabe a observagao de que
a nova classificagdo de objetos que desenvolvemos permite, de maneira mais adequada, a
compara¢ao do modelo com os dados observacionais disponiveis. Como estes 1ltimos sio
relativos apenas a estrelas, eles estao diretamente relacionados as previsGes tedricas dos
objetos da categoria estelar. No caso dos modelos em geral utilizados, os dados de conta-
gens estelares estao sendo comparados a objetos que contém implicitamente os refugos, cuja

contribui¢do assume-se como desprezivel.

Uma comparagao, baseada em pressupostos simples, dos modelos com e sem refugos
para a evolugdo da razao Th/Eu (secdo 4.3 e item 5.3.2) mostra claramente uma vantagem
dos refugos (figura 5.5). Entretanto, uma questdo complexa é explicar as distribuicdes
[Th/Eu] versus [Fe/H] em Francois (1993) ou Francois et al. (1993) para [Fe/H]< -1,5
em gigantes: ha um crescimento da razao na direcdo de baixas metalicidades. Estes dados
ainda sao controversos, tanto do ponto de vista espectroscépico quanto do ponto de vista
evolutivo. Pagel (1993) afirma que este comportamento, caso seja confirmado, pode indicar
uma variagao nos yields de elementos de processo r no inicio da vida da Galaxia, fato
que torna suspeita qualquer conclusao acerca das determinagoes de idades via cronémetros

radioativos. Além disto, ndo podemos descartar os problemas conhecidos existentes em
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relagdo a evolugdo do Fe, cuja produgdo é devida, principalmente, a supernovas de menor
massa, tipo I, para as quais é inadequada a aproximagao de reciclagem instantinea e para
as quais € necessario determinar a época, na vida da Galaxia, em que passam a ser mais
frequentes (Pagel 1989b, de Freitas Pacheco 1993, Edvardsson et al. 1993, Prantzos et al.
1994). De qualquer forma, é impossivel reproduzi-los através dos nossos modelos. QOutro
problema de compreensdo ainda mais dificil nos dados apresentados por Frangois et al.
(1993) € a distribuigdo [Th/Fe] versus [Fe/H] para quaisquer metalicidades. A questao é
que ao calcularmos as razoes de abundancias nos modelos apresentados, os comportamentos
do [Th/Eu] e do [Th/Fe] sdo idénticos: considerando [Th/X]= log[Th/Thg]—log[X/Xs],
onde X representa o Eu ou o Fe, e considerando [Fe/H] = [Z/Z¢], as razoes X/X podem
ser calculadas, respectivamente, pelo par de equagoes (4.26) e (4.31a) no modelo simples,
e pelo par (5.29) e (5.32a) no modelo com refugos [X/Xg calculado por (4.26) é igual
ao calculado por (4.31a) e o mesmo ocorre para o outro par|. Entretanto, as respectivas
distribui¢des observacionais, Th/Eu e Th/Fe, em fungdo da metalicidade apresentam um
comportamento oposto, uma sendo uma espécie de imagem espelho da outra. Desta forma,
fica dificil decidir onde encontra-se o problema teérico. Certamente ha uma indefini¢iao da
evolugcao do Fe, como mencionado anteriormente. Por outro lado, se os dados de Francois
et al. para baixas metalicidades puderem ser comprovados como reais, pode-se também
suspeitar da descri¢do da evolugdo do Eu e/ou de um yield fortemente varidvel na histéria

da Galaxia. Ou seja, as respostas a estas questdes permanecem inconclusivas.

O modelo com refugos e infall apresentado neste trabalho pode ser considerado
apenas uma investigacdo preliminar para a analise da importadncia dos dois modelos na
evolucdo quimica da Galdxia. Entretanto, mesmo desta anélise simples, é possivel concluir
alguns fatos importantes. Verificamos que hd uma forte concorréncia entre os modelos de
uma zona com refugos (se¢do 5.2) e os modelos com infall. Isto é compreensivel, mesmo do
ponto de vista qualitativo, pois ambos os processos diluem os metais no meio interestelar. De

fato, dosando taxas de formagao estelar, de residuos e taxas de infall temos ingredientes para
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a obtencao de modelos vidveis da evolugdo quimica da Galaxia. Entretanto, ha pelo menos
duas diferencas fundamentais na utilizagdo ou dos refugos ou do infall (um em detrimento
do outro). Em primeiro lugar, para o inicio da vida da Galaxia, os comportamentos do infall
e dos refugos sao, respectivamente, decrescente e crescente no tempo. Ou seja, enquanto
o infall pode ajustar-se & distribuicdo de metalicidade das anas G, justificando a baixa
densidade do gas inicial, os refugos requerem um pulso inicial de formacido de estrelas de
grande massa para justificar a mesma distribuicdo (secdo 6.3). Isto pode ser entendido
da seguinte forma: suponha uma alta taxa de infall que justifique uma baixa taxa de
formagdo estelar inicial em um gés pouco denso (isto explica a escassez de estrelas com baixas
metalicidades); tal infall necessariamente tem uma duragdo incompativel com a existéncia
dos refugos, uma vez que nao faz sentido supor que este cesse repentinamente, dando lugar
aos refugos. Em segundo lugar, a diferenca ainda mais crucial entre a utilizagdo dos refugos
ou do infall é que os refugos produzem uma massa escura, que pode ser avaliada através de

modelos de evolugao quimica da Galédxia.

7.2. Perspectivas

Neste trabalho aprofundamo-nos em alguns aspectos tedricos bdsicos e, a partir
disto, construimos alguns refinamentos dos modelos de evolugao quimica da Galéxia. En-
tretanto reconhecemos que a validade do progresso alcangado (e dos progressos futuros)
reside nas observagbes. Algumas das perspectivas para projetos futuros situam-se neste
contexto e sao colocadas como sugestoes para praticas e andlises observacionais. A partir
das discussoes descritas no resumo e na discussao da se¢do anterior, podemos tragar as

perspectivas que se seguem.

e O resultado do capitulo 3 é essencialmente um exercicio tedrico acerca das taxas de
produgao e de deplegao no formalismo bésico. Entretanto é necessirio mostrar as diferencas

quantitativas na utilizagao ou da equagao de conservagao em Tinsley (1980) ou da equacio
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por nos desenvolvida, para a evolugio de alguns elementos (e em um contexto mais geral que
o das nebulosas planetérias). Esta questdo esta diretamente conectada ao desenvolvimento
do capitulo 4, através da demonstragao no apéndice II. Ou seja, sera interessante verificar
as diferencas entre os resultados dos calculos de yields liquidos e dos cdlculos separados
de produgao e deplecdo sobre a evolugao dos elementos individuais. Com isto, através do
referido apéndice, podemos conectar os resultados com as equagoes do capitulo 3 e verificar

os efeitos dos dois tipos de calculos.

e Para o estudo da evolugdo do par Th/Eu, acreditamos ser fundamental obter distribuicoes
do Th/Eu relativas ao O (para o qual é vilida a aproximagao de reciclagem instanténea), a
fim de analisar problemas individuais com o Eu, apesar das incertezas nas abundancias do O
em estrelas do halo (Spite 1992, Barbuy 1992, e referéncias ai contidas). De qualquer forma,
a comparagao entre os modelos que consideram a astragdo com e sem refugos (segoes 4.3 e
5.3) mostra-se promissora. Esta comparagao foi possibilitada com as observagoes estelares
do Th. Entretanto, hd uma outro nucleocronémetro importante, o '®"Re, que também
fornece estimativas de idade galéctica através do par Re/Os e que, segundo Yokoi et al.
(1983), também sofre influéncia da astragdo. Gostariamos de ter acesso as observagoes de
abundancias estelares do Re, para compararmos sua evolugéao com nossas previsoes, tal como
fizemos com o Th. Entretanto, existem impedimentos de natureza observacional (pode ser
detectado no ultravioleta). Problema andlogo ocorre também com o U (ver resumo) o qual,

devido as pequenas abundancias, envolve determinagoes muito dificeis.

e Acerca do capitulo 5 e do apéndice III, e sob o ponto de vista tedrico, ficou faltando
mostrar a comparagao entre nosso trabalho e os de Tinsley e Cameron (1974) e de Vanysek

(1987a,b), o que pode ser feito em um préximo trabalho.

e As perspectivas em relagao ao modelo com refugos séo bastante amplas, principalmente
se o analisarmos juntamente com os modelos com infall (capitulo 6). Por exemplo, é in-
teressante verificar os resultados dos modelos com baixas taxas de formacao de residuos e

altas taxas de infall. Adicionalmente, verificar os efeitos de vérios pulsos iniciais de estrelas
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de grande massa com duragbes variaveis. Isto exige um grande volume de célculos, e é a

perspectiva mais imediata de um trabalho futuro.

¢ O modelo com refugos mais astragao pode ser enriquecido com um estudo da dependéncia
dos parametros nas idades estimadas para a Galaxia e com um estudo comparativo das
idades obtidas de ajustes da razao de abundancias versus metalicidade, no modelo com
refugos, e de ajustes via métodos de datag@o nuclear (nucleocosmocronologia). Isto foi
realizado por Pagel (1989a) para os modelos com infall de Lynden-Bell (1975) e de Clayton
(1988, e referéncias ai contidas). Ainda, uma vez que a evolugado da metalicidade depende
dos modelos e, consequentemente, da idade da Galdxia, a quest‘%io da utilizagao da evolugao
da metalicidade como tragador da escala de evolugao galactica (discutida no capitulo 1),
deve ser reanalisado com base no novo modelo proposto. As préprias estimativas de idade
a partir de pares cronometros devem ser reanalizadas sob as perspectivas do modelo com

refugos.

e A possibilidade de quantidades nao despreziveis de residuos metalicos acompanhando
cada estrela de baixa massa nos leva a questionar como comprovar tal hip6tese. Atualmente
existem projetos tais como o OGLE (optical gravitational lensing ezperiment), o projeto
MACHO (massive compact halo objects) e o EROS (ezpérience de recherche d’objets som-
bres) que tém como parte de seus objetivos, detectar objetos planetarios. Entretanto os pro-
cedimentos envolvidos ndo permitem a detecgdo de objetos cometérios devido as pequenas
dimensdes destes ultimos. Para os nossos propésitos, a procura de objetos do anel de Kuiper
através da astronomia de ocultagdo (F. J. Dyson, january 1994, S&T, 26) é mais interessante.
Finalmente, existe a possibilidade de detectar espectroscopicamente, em Jupiter, zonas he-
terogéneas enriquecidas transitoriamente por metais provenientes do cometa Schoemaker-
Levy 9 (devido ao choque em julho de 1994), caso este, segundo nossas previsoes, seja um

objeto essencialmente metalico.
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APENDICE I

Definigoes em Miller e Scalo (1979)

Apresentamos, a seguir, relagées entre a notagdo em Miller e Scalo (1979) e Tinsley (1980).

I.1. A funcao de massa inicial

Miller e Scalo definem a funcao de criagao, C(logm,t), como o niimero de es-
trelas do campo, por unidade de drea do disco galactico, no intervalo de massa logaritmica

(log m,log m + dlog m), no intervalo de tempo (t,t + dt),

C(logm,t)dlogmdt = %lf(logm)dlogmdt z (L.1)
G

onde T¢ é a idade da Galaxia; b(f) é a taxa de nascimento relativa, tal que

/w b(t)dt =Tg , (L.2)
0
B(t)
b(t) = —=
onde
+oo
B(t) = C(logm,t)dlogm , (1.4)
i ple
(B) B(t)dt ; (1.5)
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e £(logm) é a fungao de massa inicial, definida como o numero de estrelas do campo.

de massa m, algum dia formadas, por parsec quadrado, por unidade logaritmica de massa,
ou seja,

Te
€(logm) = C(logm,t)dt . (1.6)
0

Na secéo 2.1, chamamos atengao para o falta de rigor quanto ao fato das quantidades
representarem, de fato, densidades superficiais. Entretanto, do ponto de vista tedrico, com-
parando a definigdo da fungdo de criagdo acima com a fungdo definida em (2.1), podemos
escrever que a funcao de criagdao, em termos da taxa de formacao estelar i e da funcao de

massa inicial ¢ (ver defini¢des no capitulo 2), é
C(logm,t)dlogmdt = (t)¢p(m)dmdt (L.7)
ou, usando a relagao (dlogm)/dm = (loge)/m,

C(logm, t)dt = i;%;b(t)q&(m)dt , (18)

ou, integrando para a vida da Galdxia,

Te m Te
| C(logm,t)dt=@¢(m) ] P(t)dt . (1.9)

Utilizando as equagdes (1.6) e (1.9), e rearranjando os termos, podemos escrever a

relagdo entre as fungdes de massa inicial em Tinsley e Miller e Scalo,

é(m) = k’% E(k:nﬂ : (10)

onde
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T My
M= U(t)dt = 1oge] £(logm)dm . (I.11)

0 my

sendo que, para a obtengdo da ultima igualdade, utilizamos a normalizagao de ¢ [equacdo

(2.3)], na equagao (1.10); m; e m, sao as massas estelares minima e maxima.

Uma representacdo analitica da fun¢do de massa inicial é fornecida pela equagio

(32) de Miller e Scalo:

£(logm) = DymPr | (1.12)

onde D; é a inclinacao da funcao de massa inicial. Os coeficientes sdo dados na tabela 7 de
Miller e Scalo para trés modelos da taxa de nascimento (segao 1.2) e para idades da Galaxia
de 9, 12 e 15 Gano. Da tabela citada temos que, para os modelos com taxas de nascimento
extremas crescente (mazimum increasing, MI) ou decrescente (mazimum decreasing, MD)

[ver equagao (I.14)], os parametros ndo dependem da idade da Galaxia.

I.2. As taxas de nascimento e de formagao estelar

Das equagdes (1.1) e (1.7) temos

Y(t)p(m)dmdt = 5t) £(logm)dlogm dt
Tc

$(t)a(m) = 7 ¢(logm) 5

Utilizando (1.10) na equagao acima, temos



110

wit) = 2y (1.13)

onde M é dado pela equagdo (I.11).

As taxas de nascimento utilizadas por Miller e Scalo no cdlculo da funcdo de massa
inicial sdo as crescente e decrescente extremas, respectivamente designadas por MI e MD, e

a constante. As duas primeiras sao dadas por

TG 8!/1‘

A= T [eTG/T - 1}

, (1.14)

onde 7, que tem valores positivos ou negativos conforme os modelos exponencias extremos
crescente ou decrescente, € dado na tabela 6 de Miller e Scalo para Tg = 9, 12, 15 Gano.

A taxa de nascimento constante é, simplesmente,

bt)=1 . (1.15)

Em geral, assume-se uma taxa de nascimento exponencial decrescente, o que corres-
ponde, nas palavras de Miller e Scalo, a uma taxa de nascimento diretamente proporcional

a densidade média do gas.
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APENDICE 11

Consideragao relativa & Taxa de Deplecao

Demonstramos, a seguir, a consisténcia entre as equagoes (3.5), (3.8) e (4.13) deste trabalho.

Obtivemos a equagdo (3.8), admitindo que a taxa de formagéo estelar no intervalo
t—Tm <t' <t—grm é aproximadamente constante, ou seja, Y[t'(m,t)] ~ ¥(t — 7, ), onde
t'(t,m) é o instante de nascimento de cada estrela de massa m que contribui para a taxa de
deplecao estelar de metais [equagdo (3.5)] no instante ¢ considerado. Assim, das equacdes

(3.5) e (3.8) podemos escrever que

/ T Gt dt = Timt) (IL1)

—Tm

onde f;,(t,t') € a taxa de conversdo liquida da massa estelar de i pré-existente para massa
de outra espécie, em uma estrela de massa m, nascida em t'; g é a fracio inicial de 7,
durante a qual ndo hé deplecio da espécie i; e J¥(m,t) é a massa total liquida de i que foi
convertida em massa de outra espécie, na estrela de massa m, nascida em (¢ — 7,,,). Por

outro lado, da equagao (4.13) temos que

T (m,t) =m X'(t = 7m) &loe(m) (IL.2)

onde X*(t — 7,) € a abundéncia média de i no meio interestelar 4 época de formagéo

da estrela de massa m e £},,(m) é a funcéo de destruigio total da estrela, que pode ser
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definida pela equagao (4.10) (para a estrela como um todo, é a fragao da massa original de

1 depletada durante sua vida).

Para demonstrar a consisténcia entre as equagdes acima, vamos definir F! (#) como
a massa de i na estrela de massa m no instante de tempo t e 75! (¢,t') como a fracio
da massa original de i (em t') que foi convertida em outra espécie, no intervalo t — t' da

evolugdo da estrela. Portanto, temos que

FL(t') nh(t,t') = Fha(t') — Fi(t) . (11.3)

Da equagdo acima, podemos escrever que a taxa de conversdo liquida da massa estelar de i

pré-existente para massa de outra espécie, em uma estrela de massa m, nascida em t' [ver

equagao (II.1)] é

i) = o (r) Smtt) _ dFalt) (1L4)

Das equagées (II.1) e (I1.4), temos que

/ o Bi(t,t') dt' = — / e dFi—(t) dt' = - / | dFy(t') (IL5)

—=Tm t—Tm —Tm+9Tm
onde na ultima igualdade fizemos a transformagéo

t=t'+g7m . (IL.6)

Inicialmente, assumimos que a estrela de massa m passa todo o intervalo de tempo, desde o

seu nascimento em t — 7, até o instante de tempo ¢ — 7, + g7m , sem que haja deplegéao de
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i, o que fornece F! (t—Tm+gTm) = F! (t —Tm). Portanto, podemos escrever das equagoes

(IL3) e (IL5),

t—gTm ) - , )
/ Bi(t,t')dt' = Fi(t — mm) — Fr(t) = Fr(t — Tm) npn(t,t — ™) . (1I1.7)
t

Tm

Finalmente, das defini¢des apresentadas no inicio deste apéndice, podemos escrever que

Fi(t—1m)=mX!(t—17m) e que ni(t,t — Tm) = i,,(m) e, portanto, de (IL.7) temos

/ o Lt dt =m Xt —1m) El(m) (IL.8)

Tm

como queriamos demonstrar.



APENDICE III

Consideragoes relativas ao Modelo com Refugos

III.1. Consisténcia entre os parametros do modelo com refugos e os do forma-

lismo béasico do capitulo 2

Na secao 5.2 definimos a taxa de formagao e fungao de massa inicial generalizadas, ¥
e . Descrevemos, a seguir, o que estas defini¢ées implicam, no que se refere ao formalismo

bésico normalmente utilizado (capitulo 2).

A normalizagdo na equagao (5.7) nos leva a escrever que

/ “mfI)(m)dm='y+C+.—:= (1I1.1)
0

(onde m, € a massa maxima estelar), desde que a massa minima dos objetos do gis seja
desprezivel (ou seja, p ~ 0). Multiplicando o lado direito de (III.1) pela taxa de formacio

generalizada, podemos escrever
YO(t) + (¢ +e)¥(t) = P(2) . (I11.2)

onde ¥ e (( + ¢)V sédo as taxas de formacao de residuos e de estrelas.

Por outro lado temos, fisicamente, a identidade

U(t)®(m) = ¥(t)¢(m) . para m>m; |, (IIL.3)
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onde my ¢ a massa minima estelar, 1* ¢ 0 sio a taxa de formacao estelar e a funcao de massa
inicial (se¢ao 2.1). Multiplicando esta equagiao, membro a membro. por m. ¢ integrando no

intervalo de massas estelares. temos

‘I’(f}/ u m®(m)dm = r;"(t)/ ) mo(m)dm . (I1L.4)

™y Tmy

A integral a esquerda, segundo a equagao (5.7), é idéntica a ({ + <), e a integral a direita é

normalizada, de acordo com a equagao (2.3). Temos, portanto. que

(C+e)¥(t) =y(t) . (111.5)

Desta equagdo e de (II1.3), temos que
®(m)=({+¢e)o(m) |, para m > m; . (I11.6)

Na secao II1.4 mostramos a relagdo entre ¢ e ¢ (figura I11.1), para uma dada inclinacio da
funcao de massa inicial generalizada no ramo das massas m < m;. obtida segundo o proce-
dimento descrito no item 5.2.3. Mostramos, também, conjuntos de valores dos parametros

v,¢ e ¢, para diferentes inclinagoes da fungdo generalizada no ramo das pequenas massas.

Ainda, utilizando a equagao (2.11), a identidade (III.3) e a condicao fisica de que
a taxa de ejecao de massa, E(t), escrita em termos de ¥ e ¢ ou das funcoes generalizadas
representa o mesmo fenémeno, podemos escrever, na aproximagao de perda de massa sibita

(segao 2.2),

My

E(t) = R(t)¥(t) = R(t)¥(t) = / Qej(m)¥(t — Tm)@(m)dm (IIL.7)

my
onde m, é a massa de turnoff. Desta equagao e da (II1.5) temos

R(t) = (¢ + €)R(t) (I11.8a)
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¢ a taxa de retenciao em estrelas e remanescentes.
[C+z=R()]T(t) =1 = R(t)]uw(t) . (IT1.8b)
Ainda, das equagoes (II1.5), (II1.6) e da (II1.8b). podemos escrever

®(m) _ o(m)
C+ec—-R(t) 1-TR(t)

(II1.8¢)

Na aproximagao de reciclagem instantanea, ou para uma taxa de formagao generalizada
constante (comparar com item 2.4.1), a fracdo de retorno R, obtida da equagao (IIL.7).

reduz-se a equagao (5.9):

R=/much(-m)(I’(m)dm ._ (11L9)

onde Q.j(m)=m — w(m) [equagdo (2.8)].

Na aproximacao de perda de massa subita, o yield é definido pela equagao (2.18).

Utilizando a identidade (II1.3) e a equagao (III.8b), podemos reescrever (2.18) na forma

i) — 1 ™ i
y'(t) = T+ RONQ) /m‘ Q'(m)¥(t — 7y )@(Mm)dm (I11.10a)

a qual, na aproximagao de reciclagem instantanea, ou para uma taxa de formagao genera-

lizada constante, fica

T f ™ Gitmim)dn (I11.10b)
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[onde R ¢ dado pela equagio (111.9)] que mantém o mesmo significado do yield do formalismo
em Tinsley (1980), ou seja, a massa produzida e ejetada. por unidade de massa retida nas
estrelas que vivem para sempre e remanescentes (item 2.4.1). De fato. da equacao (II1.8c),

vemos que os yields nos dois formalismos sao matematicamente idénticos.

Utilizando o mesmo raciocinio que nos levou a equagao (II1.7), podemos escrever,

das equagoes (2.19), (2.20) e (II1.8b), que a taxa de ejegao de massa de i é

E'(t) = y' ()1 — R(J(t) + RE()¥(2)

= y'(1)[¢ + ¢ — R(t)]¥(t) + RL(1)T(t) (IIL.11)
onde
RL(t)(t) = RL(1)U(t) = /mn A (m, ) U(t — 7 )®(m)dm (I11.12)

e A, do ponto de vista de Tinsley (1980), é dado por uma das equagdes (2.27) ou, segundo
nossos desenvolvimentos, pela equagao (4.14). A utilizagao da equagdo (4.14) na equacio
acima implica analisarmos simultaneamente os efeitos dos refugos (secio 5.2) e da astracio

(capitulo 4). Tal analise é realizada na se¢ao 5.3.

Para o conjunto dos metais, as equagdes (2.27a), (II1.9) e (II1.11) fornecem, na apro-

ximagao de reciclagem instantanea,

E*(t) = y*((+ ¢ — R)¥(t) + Z(t)RY(2) (111.13)

onde, da equagdo (II1.10b),

e 1 i z m
4% = ——-—-—C+E_R[m Q*(m)®(m)dm (I11.14)
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que é idéntica a equagdo (5.13) [Q*(m) = mp.m, ver item 2.3.1]. Devido as equacoes (II1.7)

e (II1.8b), a equagao (II1.13) é igual a (2.40b).

ITI.2. Demonstragao das equagdes para as taxas de variagao das massas do gas,

das estrelas e dos refugos

Analogamente as equagées (2.5) a (2.7), as equagdes, no modelo com refugos, para
as variagoes de massas [total, M; das estrelas, M,; do gés, My; e dos refugos (residuos mais

remanescentes), M, ] sdo, respectivamente,

dM(t)

S =11 -00) | (I1L.15a)

20— wt)- By - Lty -2 (II1.15b)
d“i,im =-U(t)+ E(t)+ I(t)— O(t) + V(t) . (II1.15¢)
MO _ 1)+ 13- Vi) (I1L.154)

onde I e O sdo as taxas de infall e outflow, E é a taxa de ejecdo [equacdo (IIL.7)], L é a taxa
de formagédo de remanescentes [equagdo (5.5)], vV é a taxa de formacio de residuose V é a
taxa de evaporagao dos residuos. Note que, na medida em que retiramos das estrelas (massa
M. na se¢éo 2.2) a massa de refugos, devemos descontar, da taxa de formacio generalizada.

as taxas de formagao de residuos e remanescentes [comparar as equacdes (2.6) e (II1.15b)).

No item 5.2.2 assumimos uma taxa de evaporacao (1 — Z)¥¥. onde ¥ ¢é a fracio da

taxa de formacgao generalizada responsével pela formagao de residuos que evaporam. Tal
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hipitese implica evaporacao total de H e He. Entretanto. podemos considerar uma taxa de

evapora¢ao menor dos nao metais. ou seja.

V(t)=gq[l — Z(¢)5%(t) . onde 0<¢g<1 . (I11.16)

Com as equacoes (II.7) e (II.16), as equagdes (III.15b) a (II1.153d) podem ser escritas,

respectivamente,
L - ree) - L) - 7200) (II1.17a)
%ﬂ;m = —[1- ROIY(t) + I(t) - O(t) + q[1 - Z(1)5¥(2) JH.175)
L)~ 1)+ 490 - ol - 202 (Il Lire)

ou, usando (III.1) e considerando Z < 1,

% = [¢ + ¢ — R(t)]¥(t) - L(t) , (I11.18a)
—dw.{zi(t') = —[C+e— R(¥(E) + I(t) - O(t) — (v — ¢7) () (I11.18b)
O - L)+ (- au) —

Se pudermos considerar uma taxa de formagao de remanescentes L > (v — ¢%)¥, entao
certamente a taxa de retengao nas estrelas e remanescentes sera também maior, ou seja.
((+¢e—R) > (v — q¥). Neste caso, nao € necessaria a suposi¢do de evaporagdo total de H
e He [¢ = 1 na equagao (IV.16)], como no item 5.2.2. Podemos escrever (II1.18b) e (IV18c).

simplesmente,



dM,(t)

o = "l e = RO + I(t) - O(F) (I11.19a)
dM,.(r)_
=t BlE) (IIL.19b)

A taxa de formagdo de remanescentes, equagao (5.5), pode ser escrita [dado que

Qej(m) = m — w(m), equagdo (2.8)] na forma

my

L(t) = /mu m¥Y(t — 7, )®(m)dm — f Qej(m)¥(t — 77 )®(m)dm (I11.20a)

my My

ou, utilizando a definigéo de ¢, que pode ser obtida da equagao (5.7), e a equacdo (II.7),

My

L(t) = [e — R(1)]¥(t) — / m[¥(t) — U(t — )] @(m)dm (I11.20b)

m,

a qual, na aproximacao de reciclagem instantdnea ou para uma taxa de formacio genera-
lizada constante, reduz-se & equagdo (5.10). Substitutindo a equacio acima nas equacdes

(IT1.18a) e (IV19.b), temos, respectivamente,

dﬂj;(t) =R+ fm m m[¥(t) = U(t - 1) @(m)dm (IIL.21a)
d”‘;;(” = e — R()]T(t) - / " M) = Ut = )] S(m)dm . (IIL.21b)

As equagdes (II1.15a), (III.19a), (II1.21a) e (II1.21b) formam o conjunto de equagoes
basicas do modelo com refugos. Na aproximagao de reciclagem instantanea, ou para uma

taxa de formagao generalizada constante, estas equagdes fornecem. respectivamente,



D _ 1o (111.22a)

‘”‘2@!“) = —(C+e-R)¥(t)+I(t) - O(t) . (II1.22b)
dM,(t)

L0 _ g (I1L.22c)

dﬂ/.(fi;(f) =(e - R)I(t) , (II1.22d)

onde R é dado pela equagdo (II1.9). Para modelos com taxas nulas de infall e outflow, a
equagao (II1.22b) é idéntica a equacgdo (5.11). As equagoes (I11.22¢) e (I11.22d) sao as (5.12)
e (5.13).

Vale notar que a observagdo que se segue a equagao (5.13), de que a equacgao (5.12)
pode ser obtida a partir de uma taxa de formacgédo generalizada constante esta incompleta,

pois, como acabamos de mostrar, isto € vdlido também para as equagdes (5.11) e (5.13).

I11.3. Evolugao de abundancias no meio interestelar

Vamos observar, a seguir, as modificagoes ao formalismo das segoes 2.3 e 2.4, intro-
duzidos pela hipdtese descrita no modelo com refugos, de que ha um processo significativo
de retencao de metais em objetos nao estelares. Quando nao explicitamente indicadas as

defini¢bes dos pardmetros, pede-se ao leitor que recorra aquelas nas se¢bes mencionadas.



I11.3.1. Equacoes gerais

A equagao geral para a taxa de variagao de massa de i no gas é

dX ()M, (t)] _ dM(t)
dt T dt

= Pj(t) — Di(t)— X'(t)¥(t) + E'(¢)
+ XH()I(t) - X'(t)O(t), (111.23)

onde E' é dada pelas equacdes (I11.11) e (II1.12).

Utilizando a identidade (2.21), as equagoes (III.19a) (para a taxa de variacdo da
massa de gas) e (II1.23) (para a taxa de variagdo da massa de i no meio interestelar, no
modelo com refugos), temos [de forma andloga & obtencéo da equagao (2.22)] a equagio geral

para a taxa de variagao de abundancia de : no meio interestelar, no modelo com refugos,

dX(t)

M,

= P,(t) — D} (t) + E'(t) — X'(t) R(t)¥(t) — X'(t)y¥(t)
+ [ X3(t) = X' () I(t) . (111.24)

As equagdes (II1.23) e (II1.24) sao diferentes, respectivamente, das equacdes (2.16) e (2.22)
pelo fator X*y¥: note que, na equacio (II1.23), temos que, pelas equagdes (II1.2) e (II1.5),
X'U = X'(y + v¥). Portanto, a diferenca mencionada deve-se & substituicdo da taxa de
retencao devida a formagio estelar na equagdo (2.16), X'y, pela taxa de retencéo genera-
lizada, X*¥, na equagéo (II1.23). Na medida em que se assume evaporagao total ou parcial
dos residuos (o que produz uma massa de residuos desprezivel em relacéo & estelar) é razoavel
assumir uma taxa (inicial) de formagéo 4¥ ndo desprezivel, que leva a um decréscimo da

taxa de variacdo da abundancia de i no meio interestelar [equagdo (I111.24)] pelo fator X i 7.
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111.3.2. Evolucao da metalicidade

As equacoes basicas para a evolugao da metalicidade (ver item 2.3.2) podem ser

obtidas das equagoes (II1.23) e (II1.24). Temos, respectivamente,

d[Z(t)M,(t)] _ dM;(t)

= 2 = —Z(1)¥(1) + EX(8) + Z1(0)I(t) - Z(H)O(2), (I11.25a)

dZ(t)

My ()=

= E*(t) — Z()RY(t) — Z(tyU(t) + [Z1(t) — Z)(t) . (I11.25b)

Tomando E* dada pela equagao (II1.13) temos, na aproximagao de reciclagem instantanea,

as equagOes acima nas formas

d[Z—“LtM’—(”] = —Z(#)(1 - R)¥(t) + y*(C + £ — R)U(t) + Z1(t)I(t) — Z(£)O(t), (II1.26a)
My 20 2 (¢ 4o - RBE) - 2Oy +[Zi(0) - ZW]IW).  (1IL26b)

onde R e y* sao dadas pelas equagdes (II1.9) e (III.14).

Para taxas nulas de infall e outflow, a equagao (II1.26a) € a equagao (5.14). Note
que, pelas equagdes (III.5) e (III.8b), temos que, na equagdo (II.26a), Z(1 — R)¥ =
Z(1-R)Y + 2P, e portanto as equagoes (II1.26) diferem das (2.41) devido ao termo

Z~V¥ (analogamente a diferenca citada no item anterior).

Faremos, a seguir, um resumo do procedimento que leva as equagodes (5.16), (5.18)

e (5.19).
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= Das equagoes (II1.22b) e (III.26b), tomando taxas nulas de infall e outflow (I = O = 0)
e através de uma manipulagdo algébrica anadloga ao do item (2.4.3) (no caso do modelo
simples), obtemos uma solugao de (II1.26b), que é a equagao (5.16). Vale notar que, para
uma metalicidade inicial nula e para 4 — 0, aplicando a regra de |'Hopital, a equacio (5.16)

reduz-se aquela do modelo simples [equagdo (2.44)].

= Combinando-se as equagdes (II.22b) (tomando I = O = 0) e (II1.22d), eliminamos
U; escrevemos M, e M, em termos das fragdes de massa definidas, respectivamente, pelas

equagdes (5.2) e (5.3); temos entado

dk e—R du

d  (+ece—R dt '
cuja solugdo fornece a equagio (5.18).
= Tomamos a solugdo para Z; da equacao (5.16) e colocamos o yield em evidéncia; este,
por sua vez, € substituido na equagao (5.16) e, com isto, eliminamos o yield; na equacao
assim obtida, colocamos p em evidéncia, obtendo a equagdo em termos dos valores iniciais

e finais de Z e y1, bem como da metalicidade Z. As fragdes p (obtida desta forma) e  [dada

pela equagdo (5.18)] substituidas em (5.17) fornecem a equagéo (3.19).

ITI.4. Calculo das fragoes de estrelas e residuos formados
No item 5.2.3 afirmamos que as fragdes v, ( e ¢ sdo estimadas a partir da funcio
de massa inicial de Miller e Scalo (1979), para m > m;. Em detalhe, procedemos da forma

que se segue.

No apéndice I apresentamos a relagéo entre as fungdes de massa inicial em Tinsley

(1980) e em Miller e Scalo (1979). Da equacao (I1.10) temos que

o(m) x ﬁf__(_l_‘:i_m) para m > my (I11.27)
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e. devido a equagao (III.6), podemos escrever propor¢ao analoga para a funcio de massa
inicial generalizada, ®. Considerando os intervalos de massa em Miller e Scalo, acrescidos
pelo intervalo de massa dos residuos e tomando uma inclinagao j para ¢ neste tultimo

intervalo, podemos escrever

P(m) = a, m™/ , para 0<Xm<0,1M;
=aym~ M, para 0,1 <m<1Mg
(I11.28)
=aym™ %%, para 1< m<10Mg
=aym™3 para 10 <m < 100Mg

onde as inclinagoes no intervalo 0,1 < m < 100M; foram obtidas de Miller e Scalo,

utilizando-se a equagao (IIL.27).

Dada uma inclinagao j na regiao de pequenas massas, impomos a normaliza¢ao da
fungdo de massa inicial generalizada, dada pela equagao (5.7) (para a qual supomos p = 0)
e sua continuidade em 0,1, 1 e 10M5. Assumindo 4 = (, como na segao 5.2, encontramos:
a; =~ 0,1, a; = a3 =~ 0,24, a; =~ 1,533 e 7 = 1,8. Com estes valores, a equagao (II1.28) é
a funcao de massa inicial generalizada utilizada na secao 5.2 e apresentada na figura III.1,

em comparagao com a correspondente fungao de massa inicial do formalismo em Tinsley

(1980).

Utilizando a fungao obtida e as defini¢des de v, ( e ¢, dadas pela equacédo (5.7)
(tomando p = 0), encontramos os valores destes pardmetros utilizados naquela segao. Entre-
tanto, € adequado obtermos, de modo consistente, outros valores, uma vez que hé interesse
na analise dos efeitos conjuntos dos refugos e, por exemplo, da astragdo (capitulo 4 e segao
5.3) ou do infall (capitulo 6); e ainda, na comparagdo com outros vinculos observacionais,
tais com a relacdo idade-metalicidade (ver secao 6.2), além da distribui¢do cumulativa de

metalicidade. Tais andlises podem exigir outros valores de vy adequados aos modelos, uma vez
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Figura IIL.1 - Relagdo entre a fun¢do de massa inicial ¢ e a generalizada ®, para
uma inclinagdo j =~ 1,8 (ver texto).

que processos diferentes podem levar a resultados semelhantes de dilui¢io de abundancias

no meio interestelar.

Para computarmos conjuntos coerentes de valores de 7, ¢ e &, procedemos do
modo descrito anteriormente, mantendo a imposigéo primitiva de que v < (, o que implica
J £ 1,8. Assim, dentro do intervalo de significado fisico 0 < j < 1,8, para cada valor

de j impomos a normaliza¢do e continuidade da fun¢do de massa inicial generalizada e
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Figura IIL.2 - Z(p — 0) versus v, segundo os valores da tabela IIL1.

calculamos novos valores das constantes para o conjunto das fracdes v, ¢ e ¢. Para cada
um dos conjuntos possiveis, calculamos a fragao de retorno R através da equacio (I11.9). Os
resultados de tal procedimento encontram-se na tabela III.1. Para os dados desta tabela,
podemos tragar uma figura andloga a figura 5.2 (para a qual foi considerada apenas a
variagéo de 7). A figura IIL.2, assim obtida, ndo apresenta grandes diferencas em relagio &
anterior, no que concerne as previsées do modelo. Na figura 5.2, para o intervalo de valores
estabelecido para Z(LIM) = Z(u — 0) = Zg, ha apenas um abaixamento do limite inferior

de v, que passa a ser vy ~ 0,17.



Tabela III.1

J ¥ ¢ £ R
0,1 0,044 0,419 0,537 0,364
0,3 0,049 0,418 0,534 0,362
0.5 0,055 0,414 0,530 0,360
0,7 0,064 0,411 0,526 0,357
0.8 0,068 0,408 0,523 0,355
0.9 0,074 0,406 0,520 0,353
1.0 0,081 0.403 0.516 0,350
1:1 0.089 0,399 0,511 0,347
1,2 0,099 0,395 0,506 0.343
1.3 0.112 0,389 0,499 0,338
14 0,128 0,382 0,490 0,332
1,5 0,150 0,373 0,477 0,324
1,6 0,181 0,359 0,460 0,312
1.7 0,227 0,339 0,434 0,294
1.8 0,306 0,304 0.390 0,264
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