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Resumo

A Astrofisica Nuclear ¢ a chave para explicar, entre outras coisas, a producdo de
energia nas estrelas, a evolucdo estelar e a sintese de elementos quimicos e seus is6topos no
Universo. Nesses casos, as reagdes nucleares formam a estrutura principal, cujas segdes de
choque e taxas de reacdo precisam ser determinadas com bastante precisao em laboratorio.

Devido as condigdes extremas encontradas nas estrelas, o entendimento dos processos
nucleares que ocorrem em seus interiores se tornaram um grande desafio para os fisicos
nucleares teoéricos e experimentais. Nos ultimos 40 anos, os fisicos vem medindo as taxas
dessas reacdes, porém, as incertezas nesses valores sdo altas em razdo das dificuldades
experimentais encontradas nas medidas de se¢do de choque de processos que ocorrem em
energias extremamente baixas (regido do pico de Gamow). Desta forma, apenas em alguns
casos ¢ possivel medir diretamente a secao de choque € o comportamento em baixas energias €
geralmente extrapolado da regido de energias mais altas.

Para evitar o procedimento da extrapolagdo, alguns métodos indiretos estdo sendo




usados com sucesso nos ultimos anos. Em particular, o método do Cavalo de Troia permite
obter o fator astrofisico S(E) de reagdes nucleares envolvendo particulas carregadas a baixas
energias sem necessidade de extrapolacdo e sem o efeito da blindagem eletronica.

As reagdes "'B(p,a)’Be ¢ ""B(p,0)*Be sdo as principais responsaveis pela queima do
boro em estrelas do grupo F e G da sequéncia principal. As respectivas secdes de choque ja
foram obtidas em experimentos diretos anteriores, porém, os dados ndo chegam na regido do
pico de Gamow e o comportamento do fator astrofisico ¢ extrapolado de energias mais altas.
Neste trabalho, obteve-se o fator astrofisico S(E) das reagdes '"B(p,a)’Be e ''B(p,0)*Be através

do método indireto do Cavalo de Troia (THM) aplicado as reagdes de trés corpos
*H("B,a’Be)n ¢ *H(''B,0*Be)n sem necessidade de extrapolagéo.

O fator astrofisico obtido por meio do THM para a reag¢do 'B(p,0)’Be é duas vezes
menor na regido do pico de Gamow comparado com estudos diretos anteriores. Para a reacao

"B(p,a)*Be foram estudados separadamente os canais 0, € O; € o fator astrofisico obtido por

meio do THM esta de acordo com os estudos diretos anteriores.




Abstract

Nuclear Astrophysics is the key to explain, among other things, the production of
energy in stars, stellar evolution and the synthesis of chemical elements and isotopes in the
Universe. In such cases, nuclear reactions are the main structure, where cross sections and
reaction rates must be determined with reasonable accuracy in the laboratory.

Because the extreme conditions found in stars, the understanding of nuclear processes
that occur in their interiors have become a big challenge for theoretical and experimental
nuclear physicists. In the last 40 years, physicists are getting the rates of these reactions but the
uncertainty in these values are high due to difficulties found in the experimental cross section
measurements at very low energies (Gamow peak region). Thus, only in some cases it is
possible to measure directly the cross section and the behavior at low energies is usually
extrapolated from the region of higher energy.

To avoid the procedure of extrapolation, some indirect methods are being used

successfully in recent years. In particular, the Trojan Horse Method gives the Astrophysics




S(E) factor of nuclear reactions involving charged particles at low energies without
extrapolation and without electron screening effects.

The reactions '"B(p,0)’Be and ""B(p,a)*Be are the main responsible for the burning
process of boron inside F and G main sequence stars. The cross sections of these reactions
have been obtained in previous direct experiments, but the data did not reach the Gamow peak

and the behavior of the S(E) factor is then extrapolated from higher energies. In this work, we
extract the S(E) factor for the reactions '"B(p,a)’Be and ''B(p,a)*Be through the indirect
Trojan Horse Method (THM) applied to the three body reactions *H('’B,a’Be)n e
’H("'B,0*Be)n without extrapolation.

The astrophysical S(E)-factor for the '’B(p,0)'Be reaction was extracted by means of

the THM and it is a factor 2 less in the Gamow peak if compared with previous direct studies.

For the ""B(p,0)*Be reaction both o, € a; channels were studied by means of the THM and the

astrophysical S(E)-factor extracted is in good agreement with direct previous studies.




Organizacao da Tese

No capitulo 1 sera apresentado o cenario atual da astrofisica nuclear, com enfoque nas

questdes da nucleossintese estelar. Nesse contexto, foi proposto o estudo das reagdes

"B(p,a)’Be ¢ ""B(p,01)*Be, as quais estdo relacionadas com a queima do boro no interior das
estrelas. Essas reagdes complementam os estudos em andamento realizados pelo grupo do
professor Spitaleri, colaborador desse trabalho [Spitaleri et. al. (2004)]. A abundancia de boro
observada nas estrelas [Garcia Lopez et al. (1998)] ¢ maior do que a prevista pela
nucleossintese primordial [Jedamzik et. al. (2001)] e também ¢ maior do que a prevista pela
nucleossintese primordial no cenario ndo-homogéneo [Kajino & Boyd (1990)], [Gilmore et.
al. (1992)], [Jedamzik et. al. (2001)]. Entretanto, a teoria da nucleossintese de raios cosmicos,

que prevé que o boro ¢ produzido através da interagdo entre raios cOsmicos energéticos

(protons ou particulas a de alta energia) com os nucleos CNO do meio inter-estelar
[Boesgaard (2004a)], [Fields et al. (2004)], estad de acordo com as observacdes de abundancia

desse elemento. Além disso, alguns autores [Stephens et al. (1997)], [Boesgaard (2004a)],




[Boesgaard te al. (2004b)], [Boesgaard (2005)] sugerem que o estudo das abundancias dos
elementos Li, Be ¢ B em estrelas jovens do grupo F e G, pode fornecer informagdes
importantes a respeito dos processos de mistura que ocorrem no interior dessas estrelas.

No capitulo 2, serdo apresentadas as dificuldades experimentais encontradas em
astrofisica nuclear juntamente com alguns conceitos e definicdes. Uma atencdo especial serad
dada ao efeito de blindagem eletronica (electron screening), que tem grande influéncia nas
medidas diretas em energias abaixo da barreira Coulombiana [Rolfs & Rodney (1988)].

Em razdo da dificuldade em se obter segdes de choque para reagdes de interesse
astrofisico a baixas energias, alguns métodos indiretos estdo sendo utilizados com sucesso nos
ultimos anos. Entre eles, o Método do Cavalo de Troia (Trojan Horse Method — THM) [Baur
(1986)] permite obter o fator Astrofisico S(E) para nlcleos totalmente ionizados, sem
necessitar de extrapolacao, sendo uma ferramenta complementar as medigdes diretas devido a
necessidade de normalizagdo. O capitulo 3 ¢ dedicado a introdugdo teodrica e principios do
método juntamente com os limites de sua aplicagdo.

No capitulo 4 e 5, serdo discutidos em detalhe o arranjo experimental, a analise de
dados e a obtengdo do fator astrofisico das reagdes estudadas nesta tese: '"B(p,0)'Be e
"B(p,0)*Be, através do Método do Cavalo de Troia aplicado respectivamente as reagdes de

trés corpos: *H('°B,a’Be)n e *H(''B,a*Be)n realizadas no Laboratori Nazionale del Sud,
Catania, Italia. Também sera discutida a obtengdo dos potenciais de blindagem eletronica dos
sistemas estudados ''B — 'H e "B — 'H através da comparagio entre os fatores astrofisicos
obtidos indiretamente via THM e os obtidos por medidas diretas.

No capitulo 6, serdo apresentadas as principais implicagdes astrofisicas das reacdes
estudadas na queima do boro nas estrelas. Os fatores astrofisicos obtidos poderdo ser usados

como entrada em cdodigos de programas de calculo de abundancias e de evolucao estelar.
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Introducao

Aspectos Gerais da Astrofisica Nuclear

Os topicos mais abordados em conferéncias relacionadas ao assunto na atualidade sao:

nucleossintese, evolugdo estelar, radiacdo de fundo (microwave background radiation),

espectroscopia de raios Y, técnicas modernas de deteccdo em reagdes diretas, métodos
indiretos no estudo de reacdes nucleares (Método do Cavalo de Troia (THM), Método da
Dissociagdo Coulombiana (CD), Método dos Coeficientes Assintoticos a Normalizar (ANC) e
Matriz R), blindagem eletronica no laboratorio e no plasma estelar, explosdes de supernovas e
feixes de ions radioativos.

A Astrofisica Nuclear ¢ a chave para explicar a produgdo de energia nas estrelas, a
evolucdo estelar, a sintese de elementos quimicos e seus is6topos no universo, a idade do

universo e prever a luminosidade dos neutrinos solares e de supernovas. Nesses casos, as
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reacOes nucleares formam a estrutura principal, cujas secdes de choque e taxas de reagdo
precisam ser determinadas com bastante precisdo em laboratorio.

Voltamos ao inicio do Universo, onde imagina-se que o cenario era bem diferente do
que temos hoje devido a presenca de uma enorme quantidade de energia na forma de fotons.
Alguns desses fotons tornaram-se quarks, os quais formaram protons e néutrons, que
eventualmente formaram iso6topos de hidrogénio, hélio e litio. O processo de formacao desses
isotopos ¢ chamado de nucleossintese primordial (big bang nucleosynthesis — BBN). A
radiacdo cosmica de fundo (cosmic microwave background - CMB), a qual foi prevista como
uma reliquia do Big Bang, foi descoberta nos anos 60 e mapeada pela primeira vez em
Berkley nos anos 90.

O prémio Nobel de Fisica de 1983 foi dividido entre os dois astrofisicos
Subrahmanyan Chandrasekhar e William A. Fowler, pelo trabalho em nucleossintese estelar.
hidrogénio, hélio e litio foram formados, em parte, durante o Big Bang, mas agora esta claro
que todos os outros elementos foram sintetizados em estrelas e depois langados em explosdes
no final da vida dessas estrelas, exceto para o litio, berilio e boro, os quais foram produzidos
através da interacao de raios cosmicos com particulas presentes no meio inter estelar. Baseado
nisso, foram feitos calculos de evolugdo estelar, os quais tem como parametros de entrada a
temperatura, pressao, € composicao da estrela em fungao do raio, bem com as taxas de reagao.
Através desses calculos, compara-se para diversos tipos de estrelas as abundancias de cada
elemento em seu interior com as abundancias observadas.

Os atomos mais pesados que o hélio, até o grupo do ferro, sdo sintetizados no nucleo
de estrelas. As estrelas com massas menores que a massa solar s6 podem sintetizar hélio.
Estrelas com massas em torno da massa do nosso Sol podem sintetizar hélio e carbono.

Estrelas mais massivas, com massa maior que 10 vezes a massa Solar, podem sintetizar hélio,
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carbono, oxigénio, nednio, magneésio, silicio, enxofre, argonio, calcio, titanio, cromo e ferro,
entre outros. A formacdo de elementos com massa maior que o ferro ocorre tanto em
supernovas de grande massa através do processo R (rapid neutron captures) em nucleos
pesados, quanto em estrelas de menor massa do final do ramo assintotico gigante (asymptotic
giant branch AGB), através do processo S (slow neutron capture).

Os elementos sintetizados sdo espalhados no meio inter-estelar através de explosdes de
supernova e ventos estelares, os quais mais tarde serdo incorporados em nuvens moleculares
gigantes e eventualmente fardo parte de futuras estrelas e planetas. Muitos dos nucleos
gerados nessas explosdes sdo instaveis e alguns com meia vida curta. Alguns grupos de
fisicos, usando tecnologia moderna na produgdo de feixes de ions radioativos, podem
investigar essas reagdes envolvendo nucleos instaveis a baixas energias.

Como mencionado anteriormente, as reacdes nucleares a baixas energias formam o
coracdo da astrofisica nuclear. As taxas de reagdo estdo directamente relacionadas com a
nucleossintese no Universo primordial e com todos os objetos formados apos o Big Bang.
Dessa forma, um conhecimento preciso das se¢des de choque dessas reagdes de fusdo a
temperaturas astrofisicas ¢ fundamental para entender esse vasto cenario. Entretanto, como as
secdoes de choque dessas reacdes caem exponencialmente em funcdo da diminui¢do da
energia, o estudo em laboratério ¢ afetado predominantemente pelo efeito da radiacdo de
fundo devido a interagdo de raios cosmicos com os detectores. A instalagdo de blindagens
apenas reduz parte do problema. Uma solucdo encontrada foi a instalagdo de aceleradores em
laboratdrios abaixo da terra, onde o fluxo da radia¢do de fundo ¢ reduzido de um fator 10° em
relacdo a superficie. Esse projeto chama-se LUNA, e permitiu aos cientistas, pela primeira
vez, medir diretamente reagdes de fundamental importancia do ciclo p-p e CNO. Ainda

podemos citar a melhoria nas técnicas de detecg¢do, em particular o ERNA (recoil separator),
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permitiu a determinacao de segdes de choque com qualidade e precisdo nunca alcangadas
antes, porém, as regioes de energia alcancadas ainda eram altas em comparagdo com as
regides de energia de interesse astrofisico da ordem de keV.

As energias requeridas no contexto astrofisico sdo tdo baixas que, para reacgdes
envolvendo particulas carregadas, a presenca da barreira Coulombiana dificulta a obtencao
das se¢des de choque. Por essa razdo, apenas em alguns casos, medidas diretas da se¢do de
choque sdo possiveis. Além do mais, medidas a energias ultra-baixas apresentam
complicagdes devido a presenga da nuvem eletronica do atomo. Esse efeito de blindagem
eletronica (electron screening) leva a um aumento na se¢ao de choque a baixas energias. Esse
efeito pode ser visto em varios estudos de reacdes de fusdo a baixas energias. Normalmente, o
que ¢ feito para obter a se¢do de choque do nucleos desencapados (sem elétrons) a energias na
regido do pico de Gamow, ¢ a extrapolacao dos dados diretos a energias mais altas, onde os
efeitos da blindagem eletronica sdo despreziveis E/U. > 1000, onde U. € o potencial de
blindagem eletronica. Utilizar o procedimento da extrapolagdo pode, em alguns casos, levar a
ndo inclusdo de ressonancias na regido de interesse astrofisico, as quais podem dominar
completamente a secdo de choque a energias baixas. De qualquer forma, os valores obtidos
para o potencial de blindagem eletronica no laboratorio, sdo sistematicamente maiores do que
os previstos pelo modelo adiabatico. Essa discrepancia ainda nao foi entendida e dessa forma
nao ajuda a entender seus efeitos sob condigdes astrofisicas.

Para evitar o procedimento da extrapolacdo, diversos métodos indiretos foram
introduzidos nos ultimos anos. Entre eles, podemos destacar o CD (Coulomb Dissociation)
[Baur et al. (1986)], o ANC (4Asymptotic Normalization Coefficients) [Mukhamedzhanov et al.
(1990)], [Xu et al. (1994)] e o THM (Trojan Horse Method) [Baur (1986)], [Spitaleri et al.

(1999)], os quais estao sendo aplicados com sucesso. Dessa forma, € possivel obter a secao de
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choque, ou analogamente o fator astrofisico S(E) para os nucleos desencapados sem
necessidade de extrapolagdo e consequentemente o potencial de blindagem eletronica. Além
disso, grande quantidade de informacdo pode ser obtida utilizando o método da matriz R, o
qual ¢ uma ferramenta ideal no tratamento de colisdes e ajustes de se¢des de choque e fatores

astrofisicos.
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Capitulo 1

Formacao dos Elementos Quimicos

1.1 Abundancia Césmica

As abundancias dos elementos no sistema solar apresentam grande semelhanga com
outras regides do universo: estrelas, galdxias e nebulosas. Desta forma, ¢ comum utilizar como
referéncia a distribuicdo de abundancia césmica (figura 1.1), obtida a partir de medidas da
fotosfera solar, do vento solar e de meteoritos [Maciel (2004)]. Observa-se que, o elemento
mais abundante no Universo ¢ o H, correspondendo a 74 % da massa visivel, seguido pelo He
(24 %) e pelos outros elementos mais pesados (2 %). A abundancia relativa decresce em
funcdo do niimero atémico Z e dentre os elementos mais pesados do que o He destacam-se o

C, N, O, Ne, Mg, Si e S. O grupo do Fe (elementos com A = 56) possui a maior energia de
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ligacdo por nucleon entre os elementos, € sua abundancia relativa cresce uma vez que ele ¢ o
produto final de reagdes que ocorrem no interior das estrelas.

Nota-se, a partir da figura 1.1, que os elementos Li, Be ¢ B possuem abundancias bem
menores, da ordem de 10°-10°, em relacdo aos elementos vizinhos C, N e O. Isso ocorre uma
vez que esses elementos leves sdo destruidos com certa facilidade através das reagdes
nucleares que ocorrem no interior das estrelas, € os processos de formagao ainda nao sdo bem
conhecidos [Maciel (2004)]. Como ja foi dito, existe uma forte semelhanca entre as
abundancias relativas em todo o Universo, porém, isso ndo significa que elas sejam idénticas.
As pequenas variagdes sistemadticas que ocorrem, indicam o estagio de evolucdo quimica
acoplado com a evolu¢do dinamica das estrelas e galaxias no Universo. Ainda existem diversas
lacunas no entendimento dos processos de formagdo dos elementos quimicos no Universo,
mas sabe-se que esses processos dividem-se em trés grandes grupos: nucleossintese

primordial, nucleossintese estelar e nucleossintese interestelar.
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Figura 1.1: Fracdo de massa relativa ao hidrogénio no sistema solar (Sol, vento solar e

meteoritos) em fun¢do do nimero de massa. [Anders et al. (1989)]
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1.2 O Diagrama de Hertzsprung-Russell

O diagrama de Hertzprung-Russell (diagrama HR), criado em 1910 por Ejnar
Hertzsprung e Henry Norris Russel, mostra a relagcdo entre a luminosidade, cor, temperatura
efetiva e magnitude absoluta da estrela. O diagrama HR ¢ usado para definir os diferentes tipos
de estrelas e para verificar previsoes tedricas sobre a evolugao estelar utilizando observacdes
de estrelas e modelos computacionais.

Uma analise inicial do diagrama HR (figura 1.2) mostra que as estrelas tendem a se
organizar em grupos em certas regides do diagrama. A sequéncia principal vai do canto
superior esquerdo (quentes e brilhantes) ao canto inferior direito (frias e menos brilhantes) e
contém aproximadamente 90 % das estrelas. No canto inferior esquerdo estd o grupo das anas
brancas. Acima de sequéncia principal estdo os grupos das gigantes e das super-gigantes. O
Sol encontra-se na sequéncia principal com magnitude absoluta de 4,83.

A luminosidade ¢ a quantidade de energia que uma estrela irradia por unidade de
tempo, sendo uma constante intrinseca que independe da distancia da estrela. A magnitude
absoluta ¢ a magnitude aparente que uma estrela teria se estivesse a uma distancia padronizada.
Quanto mais baixa a magnitude da estrela, maior ¢ a luminosidade. Ao medir o brilho de uma
estrela, luminosidade, magnitude aparente (brilho) e distdncia sdo parametros

interrelacionados. Conhecendo-se dois deles, o terceiro pode ser calculado.
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Figura 1.2: Diagrama de Hertzsprung-Russel adaptado por Richard Powel. Sao
mostradas 22.000 estrelas do Catalogo de Hiparcos e 1000 do Catalogo Gliese de estrelas

proximas de baixa luminosidade (vermelhas e ands brancas).
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1.3 Os elementos Leves: Litio, Berilio e Boro

O interesse no estudo dos elementos leves litio (Li), berilio (Be) e boro (B) esta
relacionado a trés questdes principais. Primeiro, as abundancias relativas observadas desses
elementos s3o bem menores se comparadas com seus vizinhos proximos da tabela periddica
(H, He, C etc), o que indica um processo especifico de formacao; segundo, reacdes envolvendo
esses nucleos sdo importantes para o entendimento da nucleossintese primordial; e terceiro,
analisando os padrdes na abundancia desses elementos durante o processo de vida da estrela, ¢
possivel determinar detalhes de sua estrutura interna e evolugao.

Em relacdo ao 'Li, da mesma forma que o *H, *He e *He, parte de sua abundincia
observada se deve a sua produgdao na nucleossintese primordial, como previsto no Modelo
Padrdo do Big Bang Homogéneo; o mesmo, porém, ndo ocorre para os elementos °Li, °Be e
"B, para os quais as abundéncias previstas sdo 2, 4 e 5 ordens de magnitude menor do que o
observado. A formag¢do do °Li parte provavelmente do ’Li, enquanto os elementos °Be, ''B e
"B possivelmente possuem uma origem completamente diferente.

Em relagdo a teoria de formagao dos elementos Be e B, as rea¢des de espalagdo, ou
seja, reacoes de fragmentacao que ocorrem no meio inter-estelar através do bombardeamento
por raios coésmicos galaticos (Galactic Cosmic Rays - GCR spallation theory) ¢ a mais aceita
atualmente [Meneguzzi et al. (1971)]. O gas inter-estelar ¢ composto principalmente de
hidrogénio com uma pequena por¢do de elementos mais pesados. A regido inter-estelar ¢
atravessada constantemente por raios cOsmicos, que sdo protons, elétrons, nlicleos de He e
elementos mais pesados, os quais sdo acelerados em explosdes de super novas e outros eventos
energéticos. A idéia basica do processo € que prétons e néutrons de alta energia (~ 150 MeV)

bombardeiam nucleos de C, N e O, formando nucleos mais leves através de reagdes de

25




espalagdo (fragmentagdo). Esse processo, pouco eficiente para formagdao de novos ntcleos,
aplica-se essencialmente aos elementos leves Li, Be e B, cujas abundancias observadas sao
muito baixas, menores ou da ordem de 107'°, em relagdo ao hidrogénio [Maciel (2004)].

Em particular, o artigo histérico sobre a origem dos elementos de Burbidge, Burbidge,
Fowler e Hoyle (B*FH, 1957) refere-se a esse processo como processo-x, até entdo
desconhecido. A idéia da fragmentacdo foi proposta por [Reeves, Fowler e Hoyle (1970)] e
detalhada por [Meneguzzi et al. (1971)].

A seguir serdo discutidas as abundéncias dos elementos Li, Be € B no Universo, alguns
resultados sobre a nucleossintese de raios cosmicos galacticos (GCR) e nucleossintese
primordial. Também sera discutida a questdo da deplecdo observada dos elementos Li, Be ¢ B
em estrelas do grupo F e G como indicador dos mecanismos de mistura que ocorrem no

interior estelar.

1.3.1 Litio

O elemento Li pode ser formado através de diferentes processos. A fonte original foram
os processos nucleares que ocorreram durante os primeiros 10° segundos apos o Big Bang a
uma temperatura da ordem de 10® K. As duas principais reagdes que podem formar o "Li sdo:
‘He(*H,y)'Li e *He(*He,y)'Be; sendo que na segunda, o 'Be sofre decaimento [3* e se transforma
em 'Li. Outra fonte importante de Li resulta das reagdes de fragmentagdo que ocorrem através

do bombardeamento de nilicleos de C, O e N no meio inter-estelar por raios cdsmicos

energéticos. Na figura 1.3, as abundancias observadas de litio estdo representadas em funcao
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da metalicidade' da estrela, tanto para estrelas da regido do disco da galdxia, quanto para

estrelas da regido do halo’. As observagdes foram feitas estudando-se o dubleto do Lil

(AA=6707,76 4 e 670791 4). A abundancia ¢ dada por A(Li)=log[N (Li/H)]+12 ;
essa mesma notagdo sera usada para o berilio e para o boro. Existem algumas caracteristicas
importantes a destacar no diagrama da figura 1.3. Primeiramente, observa-se um platd na
abundancia de Li (“Li-plateau”) na regido de baixa metalicidade [Spite & Spite (1986)] e
[Spite et al. (1996)], o qual estd associado a produc¢do do Li durante o Big Bang. Atualmente
existem controvérsias a respeito desse valor; essas estrelas da regido do “plateau” podem ter
sofrido deplecdo. Segundo, o diagrama da figura 1.3 mostra varias estrelas com baixa
metalicidade com um limite superior para a abundancia de Li. Terceiro, estrelas com
metalicidade da ordem do sol mostram valores uma ordem de magnitude maiores do que o “Li-

plateau” [Boesgaard (2004a)].

' Em astrofisica, a metalicidade representa a quantidade de elementos mais pesados do que o He presente na
atmosfera da estrela. A metalicidade ¢ definida por:
[FelH]=log[N /N ,]-1og[N /N ;o

onde Ny é 0 nimero de 4tomos de hidrogénio por cm? € N, é 0 numero de 4tomos com massa maior do que o He
por cm’.

2 O plano galatico mostra uma estrutura tipica associada principalmente a aglomerados (clusters) com alto brilho,
quentes e formados por estrelas jovens, conhecidos por open-clusters. E sabido atualmente que as posi¢des desses
clusters estdo relacionadas com seus locais de formagdo. Olhando para o centro da galdxia, é possivel encontrar
um nucleo massivo encaixado em um disco fino de estrelas, poeria e gas. Poeira, gases e estrelas jovens estdo
organizadas ao longo de bragos em espiral. As estrelas mais velhas, por sua vez, parecem possuir uma
distribuigdo mais uniforme ao longo do disco. Finalmente, o nicleo ¢ o disco estdo rodeados por clusters

globulares, bem como por um halo de estrelas velhas, também concéntrico ao centro da galaxia [Mihalas (1968)].

27




A(Li)

|
kS
|
w
|
N
|
N
(=]

[Fe/H]

Figura 1.3: Abundancia do litio em fun¢do da metalicidade da estrela [Fe/H] [Boesgaard
(2004a) e referéncias]. A linha horizontal representa a abundancia meteoritica para o Li.

[Anders & Grevesse (1989)].

1.3.2 Berilio

O método dominante, e talvez o unico, de producdo do °Be ¢é através das reagdes de

espalagdo por raios cosmicos galacticos. O modelo padrao BBN ndo consegue reproduzir o
menor valor observado de  Be/ H*"~10"" [Primas et al. (2000)] para a abundancia do Be,

fornecendo um valor de  Be/H""*~107" [Gilmore et al. (1992)]. Mesmo considerando o
cenario do Big Bang ndo-homogéneo IBBN proposto por [Kajino & Boyd (1990)], o qual leva
a um aumento de um fator entre 10 e 30 nas abundancia previstas pelo BBN [Jedamzik et al.

(2001)], essa questdo ainda ndo € resolvida. A abundéancia de berilio no Universo ¢ medida

através do estudo do dubleto Bell (AA =3130,420;1 e 3131,064 2[) . A figura 1.4 mostra a
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abundancia A(Be) em fun¢do da metalicidade [Fe/H] para estrelas do halo e do disco. O
aumento de A(Be) em funcao de [Fe/H] ¢ evidente e esta relacionado com a nucleossintese de
raios césmicos (GCR). As estrelas com baixa metalicidade sdo as mais fracas, o que dificulta a

observacdo; desta forma, para um estudo mais aprofundado, sdo necessarios mais dados na

regido [Fe/H] < -3,0.

Figura 1.4: Abundincia do berilio em fung¢do da metalicidade da estrela [Fe/H]
[Boesgaard (2004a) e referéncias]. A linha horizontal representa a abundancia meteoritica

para o Be, A(Be) = 3,3 [Anders & Grevesse (1989)].
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1.3.3 Boro

A maior fonte de B ¢ a producao através de raios cosmicos galacticos, como discutido
em [Ramaty et al. (2000)]. O comportamento da abundancia A(B) em fun¢do da metalicidade

esta representado na figura 1.5 (dados obtidos através do telescopio espacial Hubble). A

observagdo do B esta relacionada ao dubleto BI (AA=2496,771 A e 2497,7234 A) na
regido do ultra-violeta [Primas et al. (1999)]. Um aumento de A(B) em func¢io da metalicidade,
semelhante ao que ocorre para o A(Be) pode ser observado, o que sugere uma origem comum
para os dois elementos. Assim como no caso do Be, as estrelas com [Fe/H] > -0,6 apresentam
um espalhamento, possivelmente como resultado da deplecdo de B que ocorre em algumas
estrelas. Os pontos marcados com cruz sao estrelas que ndo possuem deplecdo de Be e entao

espera-se que também ndo possuam deplecao de B.
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Figura 1.5: Abundancia do boro em funcdo da metalicidade da estrela [Fe/H] [Boesgaard
(2004a) e referéncias]. A linha horizontal representa a abundancia meteoritica para o B,
A(B) =2,7 [Anders & Grevesse (1989)].
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1.4 Nucleossintese Primordial

Nos ultimos anos, o0 modelo padrao homogéneo da nucleossintese do Big Bang obteve a
previsdo das abundancias primordiais dos elementos leves. A nucleossintese no cenario
homogéneo do Big Bang (BBN) requer o célculo de uma série de equagdes onde a chave

principal sdo as reacdes nucleares envolvidas. Um dos pontos fortes do BBN ¢ que a

abundancia dos elementos leves sdo determinadas a partir de um unico parametro N = nNy/Ny,

que representa a razdo de bdarions sobre fotons. O teste fundamental do BBN ¢,

consequentemente, a possibilidade de encontrar um unico valor de N que reproduz todas as
abundancias observadas. As observacodes das abundancias de cada elemento no Universo sao
feitas de formas diferentes, o que faz de cada determinagdo um importante teste da BBN. Por
outro lado, um elemento fundamental no entendimento dessa questdo ¢ a medida da
anisotropia na radiacao cosmica de fundo (CMB) através do experimento WMAP (Wilkinson
Microwave Anisotropies Probe) [Bennett et al. (2003)]. A principio, uma medida precisa da

anisotropia da CMB permite a determinag@o de constantes cosmologicas, entre elas, a razdo de

barions sobre fotons n. Devido a possibilidade de uma determinacdo independente desse
parametro, a CMB testa o BBN de forma também independente.

A nucleossintese primordial ocorreu na fase inicial do Universo, a partir de t ~ 10* s,
onde existia essencialmente radiacdo e particulas elementares a uma temperatura da ordem de
10" K. Os primeiros elementos formados foram *H, *He, “He e 'Li. O deuteron é formado a
partir da reagdo entre o proton e o néutron; o *He é formado pela rea¢do entre um deuteron e
um proton e também pode ser formado pela reacdo entre dois deuterons. A tabela 1.1 mostra as

12 principais reagdes que afetam a previsdo das abundancias dos elementos leves (*H, *He,
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*He, "Li) [Cyburt (2004)]. Nota-se que o processo se interrompe com o 'Li, pois devido a
rapida expansio do universo, temperatura e densidade decrescem rapidamente apos t ~ 10° s,

nao sendo suficientes para que as reagdes envolvendo nicleos mais pesados ocorram.

Reacgoes

Decaimento do néutron
p(n,y)d
d(p,yy’He
d(d,n)’He
d(d,p)t
*He(n,p)t
t(d,n)*He
*He(d,p)*He
*He(a,y)'Be
t(a,y)’Li
"Be(n,p)’Li
"Li(p,a)*He

Tabela 1.1: Rea¢Ges mais importantes na nucleossintese primordial [Cyburt (2004)].

A previsdo das abundancias dos elementos leves *H, *He, “He e "Li no BBN, discutida
na recente compilagdo de [Cyburt (2004)], concorda em termos gerais com os diversos
trabalhos anteriores sobre o mesmo assunto [Smith et al. (1993)], [Nollet et al. (2000)],

[Cyburt et al. (2001)], [Coc et al. (2003)]. A figura 1.6 mostra a fragdo em massa do “He (Y), e

as fragdes molares, D/H, *He/H e 'Li/H em fung¢do do razdo de barions sobre fotons n em

comparagdo com as observacoes.
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Deutério: O *H é medido através do alto desvio para o vermelho' das linhas de absorgéo

observadas em cinco QSO?. A média dessas medidas fornece um valor de

D/H= 2,78f8j§§>< 10~°. Assumindo a condigdo bem aceita de que a tnica fonte de deuteron
vém da nucleossintese primordial, estima-se que a deplecdo desse elemento nos QSO ¢ menor

do que 1 %.

Hélio: O “He, diferentemente do °H, é também co-produzido em estrelas junto com os
elementos mais pesados. Desta forma, o melhor lugar para se determinar a abundancia
primordial desse elemento ¢ em regides quentes, formadas por gas ionizado, pobres em metal
nas regides externas das galdxias (regides extra-galacticas HII). A abundancia de ‘He possui

uma correlagdo linear com a metalicidade nesses objetos, e uma extrapolagdo para

metalicidade zero fornece a abundancia primordial (fragdo de massa barionica, Y, = P, /Ps).

Uma re-analise mais recente da abundancia do “He [Olive (2004)] observada na regido extra-
galactica HII indica um aumento no valor médio, bem como na incerteza, da fragdo de massa
para esse elemento. O valor mais recente obtido, Y =0,2495+0,0092 esta de acordo com as

previsdes da nucleossintese do Big Bang assumindo a densidade baridnica obtida pelo WMAP.

' O desvio para o vermelho, conhecido pelo termo em inglés redshift, corresponde a alteragéo na frequéncia das
ondas de luz observadas no espectroscopio em fungdo da velocidade relativa entre a fonte emissora e o receptor
observador.

2 Atualmente, utiliza-se o termo mais geral QSO (quasi stellar object) para se referir aos quasares (contragdo de
quasi stellar radio source), devido a descoberta de que apenas 10% dos quasares emitem ondas de radio. Os QSO
possuem um alto desvio para o vermelho, que ¢ um reflexo da expansdo do Universo. O consenso atual descreve
0 QSO como formado por um halo compacto de matéria cercando um buraco negro super-massivo central de uma

galaxia jovem.
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O °He ¢é observado através de sua emissdo hiper-fina na banda de radio, limitando as
observagdes nas regides extra-galacticas Hy. A evolugdo galactica do *He ¢é ainda pouco
compreendida, € ndo se sabe se sua quantidade aumenta ou diminui em relagdo ao valor
primordial. Desta forma, as observagdes do *He néo sdo usadas como prova na nucleossintese
primordial.
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Figura 1.6: Previsdo dos elementos leves [Cyburt (2004)]. A figura mostra a fragdo em

massa do *He (Y), e as fra¢des molares , D/H, *He/H e "Li/H relativos ao hidrogénio em

funcdo do razdo de barions sobre fotons n. Os retingulos representam os valores

observados ([Cyburt (2004)], [Cyburt (2205)] e referéncias). A faixa vertical representa o
valor do pardmetro n,(=6,14+0,25 obtido no experimento WMAP [WMAP

Collaboration]. A figura da direita mostra as abundincias para o °Li, °Be e B previstas no
modelo do IBBN [Jedamzik et al. (2001)].
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Litio: A abundincia primordial de "Li é determinada através de observagdes em estrelas
antigas pobres em metal, em particular as do halo galactico (populagdo II). Para metalicidades
muito baixas, a abundancia de 'Li é considerada praticamente constante em funcdo da

temperatura superficial, o conhecido “Spite plateau” [Spite (1982)], cujo valor ¢ A(Li) = 2,1.

Esse valor corresponde a uma fragdo molar de 'Li/H = 1,23-_'-0,03J_r8f2>< 107", Além desta,
outras solucdes estdo sendo propostas para interpretar as abundancias de Li observadas, como
por exemplo, a mistura de material estelar que pode gerar a deplecao observada [Stephens et
al. (1997)]. Outra proposta ¢ investigar possiveis reagdes nucleares de queima do 'Li, como
por exemplo 'Li(d,n)2*He [Coc et al. (2004)], onde um aumento de um fator 100 na taxa de

reacdo pode reduzir a abundancia de Li de um fator 3 [Fields et al. (2004)].

Berilio e Boro: A produ¢ido de °Be e ''B no BBN ¢ praticamente desprezivel, porém, sua
produgdo no cendrio ndo-homogéneo IBBN aumenta [Jedamzik et al. (2001) e referéncias].
Em poucas palavras, o cendrio ndo-homogéneo considera regides ricas em néutrons. Seguindo
a descricdo de [Jedamzik et al. (2001)], escolhendo o pardmetro da IBBN de forma a
reproduzir as abundéincias observadas de deutério e litio, ¢ possivel atingir um fator de

aumento 10-30 em relagdo as abundancias de °Be e '"B previstas no BBN, chegando aos
intervalos °Be/H=10"" ¢ "B/H=10""". Ainda assim muito menores do que o

observado: ’Be/H ~5%10""* [Prismas et al. (2000)] e " B/H~10""? [Garcia Lopez et

al. (1998)].

Uma vez que o modelo padrao da nucleossintese primordial é uma teoria de apenas um

pardmetro (razdo de barions sobre fotons 1), pode-se usar as previsdes juntamente com as
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abundancias observadas para determinar essa razao. Os retangulos da figura 1.6 representam as

constantes observadas e o intervalo de n permitido para cada elemento. Tratando todas as

observagoes de forma igual, pode-se apenas afirmar que esse valor esta situado no intervalo

1x107"°<n<7x10""" . A medida da anisotropia da CMB através do experimento WMAP
[WMPA Collaboration] permitiu a determinagdo de pardmetros cosmolégicos como uma
precisao sem precedentes, incluindo a densidade barionica, para a qual obteve-se o valor

Q,h=0,0224+0,0009 . Esse valor corresponde a uma razdo de barions sobre fotons de

n=(6,14+0,25)% 107" . O erro de 4 % faz dessa medida uma ponta de prova mais afiada
que qualquer abundancia dentre os elementos leves. A tabela 1.2 mostra as observacdes dos
elementos leves e as respectivas razoes barions sobre fotons previstas no trabalho de [Cyburt

(2004)], juntamente com esses mesmos valores obtidos através do WMPA.

Observacdes N =10"n Qgh’
DIH=(2,78204)%107° 592705 0,021620002
Y ,=0,2495+0,0092 3,95 5 0,0144 060
TLil H=(1,23%0,03507¢)x 107" 3,191 0,01167¢ 5043
WMPA (2003) 6,14+0,25 0,0224 0,0009

Tabela 1.2: Tabela com a densidade baridnica Qgh? € razdo de barions sobre fotons Ny
para as vdarias observacdes de elementos leves [Cyburt (2004)]. Para efeito de

comparagdo, essas mesmas constantes obtidas através do WMPA sao apresentadas.

A partir dos parametros obtidos no experimento WMPA [WMPA Collaboration], a

forma de analise muda, e pode-se prever as abundancias em func¢do da constante I e compara-
las com as observagdes dos eclementos leves. Usando o valor da densidade baridnica obtido

pelo WMAP espera-se obter as seguintes fracdes:

36




Y ,=0,2485:£0,0005
DIH=(2,55735")x107°
*Hel H=(10,125¢)x107°

TLil H=(4,26"0%)x107"°

1.5 Nucleossintese Inter-estelar: Formaciao dos Elementos Leves

A investiga¢do de raios cosmicos galacticos (GCR), através de experimentos em baldes
a altas altitudes, mostra que a maioria das particulas possuem energia entre 100 e 3000 MeV.
Nesse intervalo, sua composi¢do ¢ 87 % hidrogénio, 12 % hélio e 1 % nucleos pesados (a
abundancia dos elementos Li, Be e B nos raios cosmicos ¢ extremamente baixa). Eles possuem

espectros similares e continuos em energia, sendo descritos a altas energias pela expressao:

b, (E)c B (1.1)

onde @,(E) é o fluxo diferencial da espécie nuclear P com energia cinética por nucleon E
com x pertencente ao intervalo 2,5 — 2,7 [Meneguzzi et al. (1971)].

Existem duas hipdteses para explicar o mecanismo que acelera esses nucleos a energias
de raios-cosmicos. O primeiro possivel cenario sugere que os raios cosmicos sdo nucleos
ejetados em explosdes de supernovas e acelerados a velocidades proximas a da luz. Um outro
cendrio sugere que os nucleos no meio inter-estelar sdo acelerados por ondas de choque de
supernovas. De qualquer forma, os raios cosmicos viajam pelo espago e interagem com o0s

nucleos presentes no meio inter-estelar através das reagdes de espalagdo. As reagdes de
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espalagdo sdo reagdes nucleares onde varias particulas sdo emitidas no canal de saida [Rolfs &
Rodney (1988)]. Como foi mencionado no comeco do capitulo, esse processo € responsavel
pela produgdo dos ntcleos Li, Be e B. Por exemplo, se um nticleo de '*C é atingido por um

proton de alta energia, as seguintes reagdes de espalagdo podem ocorrer:

pARC B 2p (Q=—16Mel)

p+7C—"B+2p+n (0=—27MeV)
p+°2C—"Be+3p+n (Q=—34MeV)
p+7C—"Li+4p+2n (Q=-53MeV)

p+2C-°Li+4p+3n (Q=—60MeV)

Apesar dos altos valores negativos de Q, a reacdo pode ocorrer devido a alta energia
cinética dos raios cosmicos. Na elaboragdao de modelos de nucleossintese GCR deve-se levar
em conta todos os possiveis alvos e projéteis para essas reacdes, no entanto, devido as
abundancias encontradas, sugere-se que essas reagdes sdo basicamente do tipo p + CNO. As
reagoes desse tipo produzem Li, Be e B com energias relativamente baixas, o que aumenta a
probabilidade de termalizagdo e consequente incorporagao no meio inter-estelar.

Comparando os valores da tabela 1.3, verifica-se que essa teoria explica relativamente
bem as abundancias observadas para o °Li, °Be, ''B e ''B. Ja para o 'Li existem outros
mecanismos atuando em sua formagdo. De fato, quantidade significante desse is6topo pode ser
produzida no Big Bang, no interior de gigantes vermelhas e em reacdes de espalagdo a baixas
energias [Boesgaard (1976)]. Um trabalho mais recente [Fields et al. (2004)] mostra um

resumo sobre a investigagao da nucleossintese GCR.
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Niicleo Abundéincia prevista Abundéncia césmica Razio entre

pela nucleossintese GCR observada (X 102) previsio e

X101 observacio
Li/H 116 970 0,12
SLi/H 45 70 0,64
"Li/H 66 900 0,07
‘Be/H 16 14 1,14
B/H 169 150 1,13
"B/H 51 30 1,70
"B/H 118 120 0,98

Tabela 1.3: Estimativas da producdo dos nucleos Li, Be ¢ B através da teoria de
nucleossintese GCR [Fields et al. (2004)]. As abundancias cOsmicas para esse ntcleos

sdo baseadas em observacdes terrestres e meteoriticas [Rolfs & Rodney (1988)].

1.6 Nucleossintese Estelar: Deple¢ciao dos Elementos LiBeB

Os trés elementos Li, Be e B sdo susceptiveis a destruicao no interior estelar através de

reacdes nucleares do tipo (p,a), (p,y), (a,n) e (0,y). A reagdo dominante (p,0) pode ocorrer
para temperaturas maiores do que 2,5.10° K para o Li, maiores do que 3,5.10° K para o Be ¢
maiores do que 5.10° K para o B. Essa destruigdo gera regides dentro da estrela com
deficiéncia em Li, Be ou B [Boesgaard (2004a)]. No caso de uma estrela com massa igual a
massa solar, apenas a camada externa com 2,5 % em massa contém Li, enquanto apenas a
camada externa com 5 % em massa contém Be e apenas uma camada externa com 18 % em
massa contém B. Isso estd ilustrado na figura 1.7, fora de escala, para uma estrela com massa

igual a massa solar.
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Camada
Temperatura (K)  externa(massa)

ClLi  »25.10¢ 25 %
B Be 35.10¢ 50 %
MR 50100 18 %

Figura 1.7: Modelo esquematico fora de escala de uma estrela com uma massa solar
mostrando a regido onde todo o Li é destruido, uma regido um pouco mais interna onde
todo o Be ¢ destruido e uma regido mais interna ainda onde todo o B ¢ destruido
[Boesgaard (2004)a].

Esses elementos leves podem circular através de varios mecanismos de mistura para
regides mais internas da estrela onde a temperatura € suficiente para que ocorra uma reagao
nuclear. Entre os mecanismos mais comuns estdo: convecgdo, difusdo microscopica,
instabilidades devido a rotacdo, turbuléncia, ondas gravitacionais e circulagdo meridional. Uma
discussdo mais profunda sobre esses mecanismos pode ser encontrada em [Boesgaard
(2004a)].

Algumas caracteristicas da estrutura interna em diferentes estagios de evolucdo das
estrelas podem ser estudadas através da observacdo das abundancias desses elementos leves.
As abundancias observadas servem para testar modelos estelares, como por exemplo modelos
que explicam a deple¢do de elementos leves em estrelas dos grupos F e G. Modelos padrdes de
evolucdo estelar, os quais ignoram complicagcdes como campos magnéticos, perda de massa,
rotacdo, etc, sugerem que o Li sobrevive apenas na camada mais externa de uma estrela tipica

do grupo F [Pinsonneault et al. (1990)], entretanto, mesmo a parte mais profunda da camada de
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convecgdo nao ¢ profunda o suficiente para arrastar o Li para a regido de destruicdo. A
abundancia superficial em estrelas do grupo F deveria assemelhar-se a abundancia de
formacgao do Li, mas algumas estrelas do grupo F possuem deficiéncia na abundancia de Li em
relacdo a abundancia inicial ou meteoritica. Embora muitos estudos se concentrem apenas no
Li, modelos mais poderosos consideram os outros elementos simultaneamente; o estudo desses
elementos em estrelas de aglomerados (open clusters'), os quais possuem idade e metalicidade
bem conhecidas, sdo de particular interesse. [Boesgaard & Tripicco (1986)] descobriram que
as estrelas do grupo F do open cluster Hyades, com idade aproximada de 700 milhdes de anos,
possuem uma deple¢do superficial na abundancia de Li. Em particular, estrelas com T no
intervalo 6400 — 6800 K, apresentam uma deficiéncia elevada em Li, conhecido na literatura
como “Li-dip”. Novos resultados [Boesgaard et al. (2002)] revelaram também a presenca de
um “Be-dip” nas estrelas do Hyades no mesmo intervalo de Ter do “Li-dip ”. Existem duas
diferencas principais em relagdo ao Li e Be. 1) O “Be-dip” em estrelas do grupo F ¢ bem
menor do que o “Li-dip” no mesmo grupo de estrelas. 2) Nao existe uma deplecdo aparente de
Be nas estrelas do grupo G onde existe uma grande deplecdo de Li. Esses resultados sdo
esperados, uma vez que a regido onde o Be € preservado ¢ maior do que a regido onde o Li ¢
preservado resultando em um maior numero de atomos de Be “sobreviventes”. Resultados
semelhantes foram encontrados por [Boesgaard et al. (2004b)] no open cluster Praespere, com
idade aproximada de 600 milhdes de anos. Esses dois resultados confirmam a presenga do

“Be-dip” em um intervalo estreito de temperatura para as estrelas do grupo F.

'Um aglomerado aberto (open cluster) é um grupo formado por algumas milhares de estrelas que foram formadas
a partir da mesma nuvem molecular gigante, que ainda estdo fracamente ligadas gravitacionalmente umas as
outras. Os open clusters foram encontrados apenas em galaxias espirais e irregulares onde uma formacao ativa de

estrelas ainda ocorre.
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Outros open clusters mais novos (50 — 70 milhdes de anos), Pleidades e a Per, foram
investigados [Boesgaard et al. (2003)] e ndo foi encontrada evidéncia do “Be-dip” em estrelas
do grupo G. Esses resultados indicam que a deplecao em Li e Be ¢ um fendmeno que ocorre na
sequéncia principal, apds aproximadamente 100 milhdes de anos, € ndo ocorre durante a fase
pré-principal de evolucao.

O B ¢ mais resistente a queima do que o Li e o Be, pois precisa circular até regides
mais profundas para que as reacdes de destrui¢do ocorram. Informac¢des complementares da
abundancia de B nessas mesmas estrelas podem fornecer informagdes importantes sobre a
estrutura estelar. Na procura de estrelas com deple¢ao em B, as estrelas com deple¢ao em Be
sao as melhores candidatas. Seguindo esse pensamento, [Boesgaard et al. (1998)] selecionou
uma amostra de estrelas dos grupos F e G com diferentes graus de deficiéncia em Li e Be para
analisar o comportamento da abundancia de B em relacdo as abundancias de Li e Be. Eles
encontraram que ndo existia correlagdo entre a abundancia de B com varidveis como
temperatura efetiva, metalicidade e abundéancia de Li e Be. Enquanto a deficiéncia do Li em
todos os casos ultrapassa a deficiéncia de Be, a abundancia de B praticamente ndo muda em
funcdo da deplecdo de Li ou Be (figura 1.8) [Boesgaard et al. (1998)]. As abundancias estdo
normalizadas com as respectivas abundancias meteoriticas para cada elemento e as estrelas
estdo classificadas em ordem de abundancia do Be.

Na proxima se¢do segue um estudo mais detalhado da abundéncia desses elementos

mostrando as correlagdes observadas entre A(Li)-A(Be) e A(Be)-A(B).
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Figura 1.8: Deficiéncia dos elementos Li, Be ¢ B em amostra de estrelas do grupo F ¢ G
[Boesgaard et al. (1998)] em ordem decrescente de A(Be). Os pentagonos representam a
deficiéncia de B, os quadrados a deficiéncia de Be e os tridngulos a deficiéncia de Li. Os

valores estdo normalizados com as abundéincias meteoriticas.

1.6.1 Correlacoes Li-Be ¢ Be-B

Os dados de Li, Be e B observados tanto em estrelas de aglomerado quanto em estrelas
de campo (cluster and field stars) podem ser organizados de forma a investigar a correlacao
entre as abundancias desses elementos [Boesgaard et al. (2004c¢) e referéncias]. Em particular,

[Boesgaard et al. (2004b)] e [Boesgaard et al. (2004c)], encontraram correlagdes tanto entre as
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estrelas de campo como entre as estrelas de grupo, ambos do grupo Hyades, na faixa de
temperaturas 5900 — 6650 K. Os dados foram divididos em dois grupos, um correspondendo as
estrelas do lado frio do “Li-Be dip” com temperaturas entre 6300 — 6650 K (figura 1.9 direita)
e o outro correspondendo as estrelas mais antigas da regido do “Li-plateau” com temperaturas
entre 5900 — 6300 K (figura 1.9 esquerda). A pequena diferenga entre os coeficientes angulares
encontrados, sendo o das estrelas mais quentes ligeiramente maior, € prevista pelos modelos de

mistura induzida por rotagdo de [Deliyannes et al. (1997)] e [Charbonnel et al. (1994)].
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Figura 1.9: Amostra de estrelas de campo (field) divididas em dois grupos de
temperaturas. A direita, 15 estrelas com temperaturas entre 6300 e 6650 K,
correspondendo ao lado frio do “LiBe-dip”. A esquerda, 31 estrelas com temperaturas
entre 5900 e 6300 K, proximas ao “Li-plateau”. O coeficiente angular do ajuste para as
estrelas mais quentes ¢ 0,433+0,036 e para as mais frias ¢ 0,337+0,031 . Os
coeficientes sdo parecidos, porém, existe um deslocamento no coeficiente linear no
sentido de que as estrelas mais quentes apresentam uma maior deplecdo em Be para uma
mesma deplecdo em Li. As linhas pontilhadas representam as abundancias meteoriticas

para o Li (vertical) e para o Be (horizontal) [Bosgaard (2004)c].
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Na figura 1.10, os dados foram separados em dois grupos, o primeiro (figura 1.10
esquerda) mostra a correlacdo entre as abundancia de Li-Be apenas para estrelas de campo na
faixa de temperaturas 5900 — 6650 K. O segundo grupo (figura 1.10 direita) mostra a
correlacdo entre as abundancia de Li-Be para 46 estrelas de campo e 42 estrelas de grupo no
mesmo intervalo de temperaturas. Os coeficientes angulares do ajuste sdo basicamente os
mesmos para os dois conjuntos de dados. Embora os modelos estelares que incluem rotagao
estelar e consequente mistura expliquem bem as correlagdes, eles prevéem menos depleg¢ao do

que se observa [Boesgaard et al. (2004c)].
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Figura 1.10: A esquerda, correlagio entre as abundancias de Li e Be para as estrelas de
campo para o intervalo de temperaturas 5900 — 6650 K. A direita, 46 estrelas de campo
(field) e 42 estrelas de open clusters no mesmo intervalo de temperaturas; o coeficiente
angular obtido do grafico da direita 0,382+0,030 , é basicamente o mesmo obtido a
partir do grafico da esquerda 0,375+0,036 considerando somente as estrelas de
campo (field) para o mesmo intervalo de temperaturas. As linhas pontilhadas representam
as abundancias meteoriticas para o Li (vertical) e para o Be (horizontal) [Boesgaard

(2004)c].
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Os modelos de deplecao por difusdo, perda de massa e mistura induzida por rotagao de
[Deliyannis et al. (1997)] foram testados com os dados de [Boesgaard et al. (2004c)] para as
estrelas frias (5900 — 6300 K). A figura 1.11 mostra as observagdes para trés idades: 0,1, 1,7 ¢
4,0 Gyr e para duas velocidades iniciais 10 e 30 Km/s. Os modelos de difusdo e perda de
massa foram descartados como os principais mecanismos, enquanto o modelo de mistura
induzida por rotagdo ¢ o que melhor explica as deple¢des observadas. O modelo ajusta-se bem
aos dados quando considera-se uma abundancia inicial de A(Be) = 1,28, menor do que o valor
da abundancia meteoritica A(Be) = 1,42. As estrelas mais jovens (0,1 Gyr) com velocidades
iniciais de 10 Km/s, que aparecem no canto superior direito da figura 1.11, sdo as que
apresentam menor deple¢do em Li e Be. Ja as estrelas mais velhas (4,7 Gyr), com velocidades
iniciais de 30 Km/s, apresentam as maiores deple¢cdes em Li e Be conforme previsto pelo

modelo.
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Figura 1.11: Previsao do modelo [Deliyannis & Pinsonneault (1997)] para a deplecao de
Li e Be. A linha tracejada é um ajuste da média dos dados da figura 1.9 (esquerda)

considerando o modelo de mistura induzida por rota¢do ([Boesgaard et al. (2004c)].
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Seguindo o mesmo raciocinio do estudo da correlacao Li-Be, [Boesgaard et al. (2005)]
estudou a correlacdo entre Be-B nas estrelas que apresentavam deplecio em Be. Em
particular, foi encontrada uma correlagdo entre os elementos (figura 1.12), confirmando a
expectativa dos autores de que estrelas com grande deplecdo em Be também teriam grande
deplecdo em B [Boesgaard et al. (2005)]. As abundancias na figura 1.12 foram normalizadas
pela abundancia solar e na determinagdo das abundancias do B foram considerados efeitos
causados pelo ndo equilibrio termodindmico local'! (NLTE — non local thermodynamic
equilibrium). O coeficiente angular obtido do ajuste 0,18+0,06 ¢ menor do que o obtido nas
correlagdes Li-Be e pode fornecer informagdes de como o mecanismo de mistura varia com a
profundidade. Os atomos de B precisam circular a profundidades maiores para serem
destruidos, e desta forma, o B € menos susceptivel a destruicao.

Desta forma, pode-se concluir que:

1. Tanto para as estrelas de grupo quanto para as estrelas de campo, existe correlagdao
entre as abundancias de Li e Be no intervalo de temperaturas 5900 — 6650 K. O
coeficiente angular da correlagdo entre A(Li) e A(Be) esta de acordo com as previsdes

de mistura induzida por rotagdo [Boesgaard et al. (2004c) e referéncias].

'A determinagdo da abundancia dos elementos nas estelas sdo derivadas de observagdes das respectivas linhas
espectrais. Esse procedimento leva em conta modelos da fotosfera da estrela que é caracterizada por alguns
parametros. A fotosfera é uma regido bem complexa da estrela, que separa a regido interna e quente da regido do
espaco frio. Muitos modelos consideram a fotosfera em equilibrio termodinamico LTE (local thermodynamics
equilibrium), porém, considerar efeitos NLTE (ron local thermodynamics equilibrium) pode reduzir os erros na

determinagdo das abundancias. Uma discussdo a respeito dos efeitos NLTE na formacao das linhas espectrais que

sa0 usadas na determinag@o das abundancias dos elementos Li, Be e B esta descrita em [Ramaty et al. (1999)].
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Figura 1.12: Correlagdo entre as abundincias Be-B como mostra [Boesgaard et al.
(2005)]. O coeficiente angular do ajuste 0,18+0,06 ¢é menor do que nas correlagdes
Li-Be correspondentes como esperado. Isso representa uma forte evidéncia de que ¢

possivel utilizar esses elementos como “pontas de prova” da estrutura estelar.

2. Existe correlagdo entre as abundancias dos elementos Be ¢ B no mesmo intervalo de
temperaturas. O fato do coeficiente obtido para o Be-B ser menor do que para o Li-Be
confirma a previsao de que o B precisa circular a profundidades maiores da estrela para
ser destruido. Os estudos para os mecanismos de mistura presentes na deplecdo do B
ainda ndo foram feitas, mas as previsoes indicam que o modelo de mistura induzido por
rotagdo ¢ o que melhor explica as deplecoes em B [Boesgaard et al. (2005) e

referéncias].

48




1.6.2 Modelos de Deplecao dos Elementos Leves

As estrelas ands dos grupos F e G possuem certas semelhangas quanto as estruturas
internas [Stephens et al. (1997)]. A comunicagdo entre a zona superficial convectiva (SCZ) e a
zona de destrui¢ao nuclear (NDZ) resulta em uma mudan¢a na abundancia dos elementos na
superficie. Alguns modelos de perda de massa para estrelas da sequéncia principal que
consideram a camada superficial completamente desacoplada das camadas mais internas, onde
ocorre destrui¢do nuclear, ndo prevéem deficiéncia significativa dos elementos leves.

Entretanto, nas estrelas do grupo G, existe uma regido de intersec¢do entre a SCZ e a
NDZ onde ocorre destruicao do Li, e desta forma, essas estrelas sofrem deplecdo em Li
associada ao mecanismo de mistura por conveccao [Stephens et al. (1997)]. Entretanto, a
camada de destruicio de Be ndo sofre intersec¢do com a SCZ, entdo, o mecanismo de
convecgdo ndo leva material da superficie para essa regido, ndo prevendo, portanto, deplegdo
de Be nas estrelas anas do grupo G (grupo do Sol).

Para explicar a deplecao de Li e Be observada nas estrelas anas do grupo F (Te > 6000
K), certamente informagodes adicionais devem ser incorporadas ao modelo canonico de
estrutura estelar [Stephens et al. (1997)]. Desta forma, como j& foi mostrado anteriormente, ¢
possivel obter melhores resultados quando mais de um elemento leve € usado simultaneamente
como trago da estrutura interna das estrelas. O Berilio e o Boro, como sdao mais resistentes a
destrui¢do do que o Li, servem como trago dos mecanismos que ocorrem nas regides mais
profundas da estrela além do raio da SCZ. Alguns dos mecanismos mais importantes e suas

implicagdes sdo discutidos a seguir:
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Perda de Massa: O mecanismo da perda de massa ¢, conceitualmente, o mais simples. Ventos
estelares removem lentamente material da superficie das estrelas do grupo F corroendo a
regido superficial onde o Li e o Be sdo preservados. Uma vez que a SCZ penetra na NDZ, o Li
¢ misturado a camada superficial, diluindo a concentracdo de Li na fotosfera. Entretanto,
devido ao fato das camadas de destrui¢do do Li (~ 2% em massa) e do Be (~ 7% em massa)
serem bem separadas nas estrelas do grupo F, o Li precisaria sofrer uma deplecdo de varias
ordens de magnitude até que uma deplegdo significativa de Be comecgasse a ocorrer. Entdo,
qualquer medida da deple¢dao de Be so seria possivel depois que todo o Li fosse destruido.
Como observa-se deplecdo em Be enquanto ainda existe Li, descarta-se o modelo de perda de
massa para estrelas do grupo F como o principal responsavel pela causa de deple¢ao observada

[Stephens et al. (1997)], [Boesgaard et al. (1998)].

Difusdo Microscopica: De acordo com modelos de difusdo microscopica [Stephens et al.
(1997) e referéncias], varias forcas como a gravitacional, difusdo térmica e levitacao radioativa
podem levar os elementos leves Li, Be e B até as camadas abaixo da SCZ, onde ocorre
destruicdo nuclear. Na auséncia de turbuléncias, as quais podem retardar o movimento de
difusdo, a predominancia de uma dessas trés forcas citadas pode resultar em um fluxo de
material para dentro ou para fora da SCZ. Consequentemente, anomalias na abundancia dos
elementos leves podem ocorrer. Entretanto, os dados, apenas do Li, j& sdo inconsistentes com o
mecanismo da difusdo; considerando ainda os dados do Be ¢ do B junto com os do Li, as
evidéncias contra esse mecanismo sao ainda maiores [Boesgaard et al. (1998)]. Em particular,
abaixo de Ter = 6500 K, os trés elementos Li, Be e B sofreriam deple¢des similares, em
contraste com as observacdes de que o Li sofre deplecdo mais rapido do que o Be (figura 1.8)

[Boesgaard et al. (1998)] .
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Mistura Induzida por Rotacdo: A presenca de rotagdo ¢ uma propriedade importante de
estrelas “reais” e, apesar de complicar os céalculos, ndo pode ser omitida nos modelos de
estrutura e evolucdo estelar. Em particular, esse mecanismo ¢ o que melhor explica a deplecao
dos elementos leves nas estrelas ands do grupo F. Como relatado em [Stephens et al. (1997)], o
ponto de partida foi a evidéncia observacional de que as estrelas possuem movimento de
rotagdo, cuja velocidade angular decresce com o tempo. A presenga do vento estelar reduz a
velocidade angular inicial de rota¢ao na superficie gerando um gradiente de velocidades entre
as camadas interna e externa. Quando esse gradiente de temperatura se torna muito ingreme,
uma instabilidade pode ocorrer de forma a redistribuir o momento angular entre o interior da
estrela e sua superficie. Como foi apontado por [Pinsonneault et al (1989)], a eficiéncia com
que o processo de mistura ocorre esta fortemente correlacionado com a velocidade inicial de
rotacdo da estrela. Desta forma, ¢ esperado que estrelas com maiores velocidades de rotagao
sofram maiores deplegdes do que as outras, como mostra a figura 1.11.

Evidéncias observacionais mostraram que o momento angular inicial para as estrelas
anas frias aumenta em fun¢do do aumento da massa ([Pinsonnneault et al. (1989)], [Stephens
et al. (1997)]. Em particular quando se move do grupo G para o grupo F, a massa varia em um
intervalo de 0,5 a 1,5 vezes a massa solar; isso significa que as estrelas do grupo F possuem
maior massa que as do grupo G, e portanto, maior momento angular inicial. Como no modelo
de mistura induzida por rotagao a deplecao parece ser maior em fun¢do de um maior momento
angular inicial, estrelas do grupo F devem sofrer deplecdo superficial de elementos leves maior
que as do grupo G ([Stephens et al. (1997)]). Entretanto, como estrelas com temperatura
superficial Ter > 6600 K tendem a ndo sofrer diminuicao da velocidade angular com o tempo,
uma menor diminui¢do de momento angular inicial resulta em diminui¢do da mistura de

material que causa a depleg¢ao dos elementos leves. O modelo de mistura induzida por rotagao
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proposto por [Stephens et al. (1997)] reproduz muito bem o comportamento das curvas de
deplecao de Li e Be observadas. Nesse mesmo trabalho ndo existe previsdo a respeito do B
nesse ambiente, porém em [Boesgaard et al. (1998)] e [Boesgaard et al. (2005)] ¢ citado a
importancia desse elemento para uma completa descri¢do da estrutura estelar. Em particular os
dados obtidos de A(B) em fun¢do de A(Be) sdo consistentes com a presenca do processo de

mistura induzida por rotagao.

1.6.3 Reacgoes (p,a) Envolvendo os Elementos LiBeB

As discussdes anteriores mostraram a importancia dos elementos leves LiBeB no
desenvolvimento mais aprofundado da estrutura e dos processos de mistura presentes no
interior estelar. O cenario observado pode ser descrito pelo mecanismo de mistura induzida por
rotacdo que age no interior das estrelas do grupo F e G ([Boesgaard et al. (2004a) e

referéncias]). Esses elementos sdo destruidos no meio estelar, principalmente através de

reagdes (p,0) a temperaturas superiores a 2.10° K. Essa faixa de temperatura pode ser atingida
em estrelas durante o primeiro estagio de evolugao ([Castellani (1981)]). Uma vez que a
temperatura atinge valores maiores que 6.10° K, a taxa de reagdo que transforma dois protons

em um deuteron aumenta e as reagdes do canal-pp comegam a ser eficientes. O efeito das

reagoes (p,0) dos elementos Li, Be e B ¢ a producao dos elementos envolvidos nos canais ppll
e pplll, como mostrado na figura 1.13, entretanto, devido a baixa abundancia desses elementos
leves, a producdo de energia nas estrelas nao ¢ afetada.

O valor das taxas dessas reacdes nucleares que sdo utilizadas em modelos, geralmente

derivam de medidas experimentais. Devido a baixa energia que esses processos ocorrem
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(~ keV), a taxa de reacdo na regido de interesse astrofisico (pico de Gamow) ¢ geralmente
extrapolada de medicdes a altas energias. Um tratamento detalhado das reagdes nucleares no

ambiente astrofisico ¢ descrito no capitulo seguinte.

D(p.y)’He

Li(p. i) He
Be(p.0)fLi ——1

"Li(p,c)*He

"Be(p.y)*B(e*.v)*Be(a)2'He

B (p,a)Be

“Be(p,d)’Be

UB(p,0)*Be

Figura 1.13: Caminho das rea¢des nucleares seguido pelos elementos leves litio, berilio e
boro como reportado em [Castellani (1981) e referéncias]. Esses elementos nfo
influenciam a producdo de energia nas estrelas mas s3o utilizados para extrair

informacgdes sobre a estrutura estelar.
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Capitulo 2

Reacoes Nucleares no Ambiente Astrofisico

2.1 Taxa de Reacao e Vida Média

As reagdes termo-nucleares s3o as fontes primarias de producdo de energia nas estrelas
devido a conversdo de uma fragdo da massa dos nucleos incidentes em energia cinética das
particulas emergentes. A energia produzida por unidade de volume por unidade de tempo ¢
determinada pela energia liberada em cada evento, pela se¢do de choque da reacdo, e por
outras carateristicas do ambiente onde essas reagdes ocorrem, como temperatura, densidade e
grau de degenerescéncia. Considerando um gés de densidade uniforme, composto por N, € N,

particulas por centimetro cubico das espécies a e x respectivamente, a taxa de reacdo

55




a+x—c+d ¢é dada pelo produto da 4rea efetiva do alvo N,o(v) e o fluxo de particulas

incidentes por segundo por centimetro quadrado N,V , onde v ¢ o modulo da velocidade
relativa entre a—x , o que leva a uma escolha do alvo e do projétil arbitraria. Caso as
espécies a e x sejam idénticas, deve-se multiplicar ainda por um fator //2, uma vez que o
numero de pares de particulas idénticas ¢ metade do que para particulas distintas. Entao a

equagao para a taxa de reacdo pode ser escrita por ([Rolfs & Rodney (1988)]:

r.=(1+8,)"'o(v)JVN,N, (2.1

onde 6, ¢ o deltade Kronecker. Em um gas em equilibrio térmico, as velocidades obedecem
uma distribui¢do de temperaturas ao invés de uma velocidade tinica, como foi assumido em

(2.1). Considerando ¢ (v)d v a fragdo de pares de particulas com velocidades relativas entre

v e v+dv ,ataxa de reagdo total por unidade de volume e tempo é:

=148, "N N, [[vo(e(v)dv = (1+5,)'N,N (ov) (22

onde (ov) representa o valor médio do produto da se¢do de choque pela velocidade relativa
e representa a taxa de reacdo por par de particulas. De fato, o espectro de velocidades e as
densidades das espécies dependem fortemente do ambiente onde essas reagdes acontecem.

Um outro fator a ser discutido em astrofisica nuclear, quando se considera fatores
temporais, ¢ a vida média dos isétopos que sdo formados de forma a considerar se eles tem

tempo suficiente para reagir com outro nucleos ou se eles decaem antes mesmo de reagir

[Rolfs & Rodney (1988)]. Em detalhes, a meia vida T,(a) de uma espécie a para uma
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reacdo induzida pela espécie x ¢ definida pela equagdo estatistica:

Uma vez que a variagdo na abundancia ¢ diretamente proporcional a taxa de reagdo de

acordo com a formula:

(dNa)_ s
| =18, e

comparando as equagdes (2.2), (2.3) e (2.4), a meia vida pode ser dada em fungdo da

taxa de reagdo por:

7 (a)= (2.5)

I S
N (ov)

Na férmula (2.5) ndo aparece o delta de Kronecker, pois, mesmo que a taxa de reagdo
seja dividida por dois para particulas idénticas, cada reagdo destr6i duas delas. A meia vida ¢
portanto menor quanto maior forem as abundancias das espécies participantes € a secdo de
choque da reagdo induzida. Finalmente, se estivermos em um ambiente onde varias espécies

podem reagir com o nicleo a , entdo a meia vida total ¢ dada por:




2.2 Distribuicao de Velocidades de Maxwell-Boltzmann

A matéria estelar, com excecdo em objetos exoticos como ands brancas e estrelas de
néutrons, ¢ um gas nao relativistico € nao degenerado. Além do mais, se o equilibrio térmico ¢
atingido, a expressdo para a distribuicdo de velocidades dos nucleos pode ser descrita pela

distribuicao de Maxwell-Boltzmann ([Rolfs & Rodney (1988)]):

2

¢(v)=4mv

m 7 —mv?
21'rkT) eXp( 2KT ) 7

onde m ¢ a massa da espécie nuclear, T ¢ a temperatura do gas e k ¢ a constante de Boltzmann,

enquanto ¢(v) estd normalizado para um. Calculos feitos por [Rolfs & Rodney (1988)]

mostram que uma distribuicdo analoga se aplica para a distribuicdo de velocidades relativas

v’ substituindo m pela massa reduzida  do sistema a—x :

2

u
2kT

2

b(v')=4mv (2.8)

3/2
H ex
2t kT P

Desta forma, substituindo (2.8) na expressio (2.2), a taxa de reagdo (ov) por par

pode ser escrita como:

3/2
00
a . vZo(v')exp

2 kT

<Uv>=f:¢(v’)0(v’)dv'=4rr T

dv'  (2.9)
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. . . 1 2
ou entdo, introduzindo a energia de centro de massa como £ =5 Hy '

1/2 1 oo
7(kT)3/2'[0 o (E)Eexp

8
U

(ov)=

—E
ﬁ)dE . (2.10)

A integral da equagdo (2.10) deve ser computada entre zero e infinito apenas para
reagdes exotérmicas, ou seja, com Q > 0. Para reagdes endotérmicas, Q < 0, a integral deve ser
computada entre o ponto inicial (threshold) da reacao e infinito. Uma vez que as propriedades
do ambiente astrofisico estdo definidas (abundancias dos elementos, temperatura, densidade e
distribuicdo de velocidades das particulas), o valor absoluto da se¢do de choque deve ser

introduzido para se obter a taxa de reacao.

2.3 Fator de Penetrabilidade da Barreira Coulombiana

Nas reagdes nucleares entre particulas carregadas a forca forte ¢ de curto alcance (da
ordem da soma dos raios dos nucleos), enquanto para distancias maiores do que a soma dos
raios, a forca Coulombiana de longo alcance ¢ a dominante. No plasma estelar, mesmo a altas
temperaturas, as energias térmicas que vao de alguns keV até centenas de keV sdo muito

menores do que a barreira Coulombiana V:

onde Z,; e Z, sdo os numeros atomicos, e ¢ a carga do elétron e R a distancia entre os nucleos.
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Consequentemente, apenas o efeito quantico de tunelamento da barreira Coulombiana
pode justificar a abundancia dos elementos observados nas estrelas e meteoritos, uma vez que,
assumindo a distribui¢do de Maxwell-Boltzmann, o numero de particulas com energias acima
da barreira Coulombiana ¢ desprezivel. Por exemplo, no nticleo do Sol, onde a temperatura ¢é
de ~ 1,5.107 K, a fra¢do de protons com energia cinética maior do que a barreira Coulombiana
Ve = 550 eV é em torno de 1027, o que ndo explica a quantidade de energia emitida pela
superficie do Sol.

O fator de penetrabilidade para particulas com momento angular relativo / ¢é definido

como [Clayton (1983)]:

(2.12)

onde X,(r) é a parte radial da fun¢io de onda y,(rO¢) que descreve o movimento

relativo entre as particulas @ e x com momento angular relativo / :

X,(r)

w,(rog)= Y'0,4) . (2.13)

A funcio de ondaradial X,(r) satisfaz a equagdo de Schrodinger:

d*X, 2u
T LESV0IX=0 @14

sendo V,(r) o potencial de interagdo efetivo, que ¢ a soma dos potenciais Coulombiano e

60




centrifugo (figura 2.1):

l(l+1)h2+ZlZze2

Vilr)= 2ur2 r

(2.15)

_wennt z,Ze
Vi = 2ur? =

-V,

Figura 2.1: Esquema simplificado do potencial em funcdo do raio de interag¢do [Clayton
(1983)]. R ¢ definido como o raio de interagdo nuclear, dado aproximadamente pela soma
dos raios dos nucleos. Se r > R, o potencial nuclear ¢ desprezivel e a interacdo

Coulombiana ¢ a dominante. R, representa o ponto de retorno classico e Vo, é a

profundidade do pogo do potencial nuclear.

Para r > R, onde a interacdo nuclear ¢ desprezivel, a equacdo (2.14) possui duas
solugdes independentes, chamadas de fungdes de onda de Coulomb para momento angular
[ : a fungdo de Coulomb regular F,(r) e a fungdo de Coulomb irregular G,(r) , que
diferem entre si apenas pelo comportamento na origem uma vez que a primeira vai a zero em r

= (0 e a segunda ¢ divergente. Na regido r > R, ambas sdo permitidas ¢ a solu¢do da equagao
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(2.14) € uma combinagao linear das duas:
X,(r)=AF,(r)+BG,(r)

; (2.16)

impondo que a solugdo (2.16) ¢ uma onda se afastando para valores altos de », chega-se a

A—-Bi=0 ,entdo a equagdo 2.12 assume a forma exata:

1
F}(R)+GI(R)

P= (2.17)

Como as fungdes de Coulomb regular e irregular ndo possuem solugdo analitica, em
muitos calculos a forma exata (2.17) ¢ substituida por aproximagdes analiticas, em particular,
para energias ultra-baixas (as de interesse astrofisico). De fato, se E<<V,(R) a técnica

WKB fornece uma aproximacao semi-classica muito acurada [Clayton (1983)]:

1/2 172

Vim £ exp[W,] (2.18)

- 2 \/ﬁ R,
exp 7 J'R

2 1/2
VeR V_ R
+——=—FE dr|=
r r

onde V,=V,(R) é a soma das barreiras Coulombiana e centrifuga, V.=V ,—V. ¢é a
barreria centrifuga e Ry ¢ o ponto de retorno classico.

Se /=0 (onda-s), uma situacdo particular a energias muito baixas na auséncia de
ressonancias, a equagao (2.18) pode ser reescrita de uma forma mais simples expandindo o

expoente W-y em séries E / Ve.
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(2.19)

As equacdes (2.18) e (2.19) mostram que na regido de baixas energias o fator de
penetrabilidade apresenta um decréscimo exponencial muito abrupto, entdo, em primeira

aproximacgao, apenas o primeiro termo de (2.19) ¢ considerado:

P,=exp(=2n) (2.20)

onde n =227, lhv =498Z,Z,(u/E)"* ¢ o parimetro de Sommerfeld. Finalmente, a
expressdo aproximada para a probabilidade de tunelamento da barreira, expressdao (2.19), ¢é
conhecido como fator de Gamow.

Em alguns casos pode ocorrer uma ressonancia a baixa energia com /#0 e um fator

de corre¢do pode ser introduzido assumindo a condigéo realistica V>V >E

172

+1)v,

W, =W,_+2 v

sendo W, o expoente que aparece em (2.18) e W,_, o termo que aparece em (2.19).
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2.4 Fator Astrofisico

Como foi discutido nas secOes anteriores, em reacdes nucleares com particulas
carregadas a baixas energias, a probabilidade de interagdo, ou seja, a se¢do de choque, €
dominada pelo fator de penetrabilidade da barreira Coulombiana. Como o fator de Gamow ¢
responsavel pela diminuigdo exponencial da probabilidade de tunelamento a energias menores

do que a barreira, a dependéncia da secdo de choque em fun¢do da energia ¢ dada por:
O'(E)OC% exp(=2mn) (2.22)

onde o termo 1/E vem do fator geométrico mA’ocl/E devido a efeitos da mecanica
quantica. Esses dois termos na equacao (2.22) fornecem a contribuicdo ndo-nuclear da se¢ao
de choque, enquanto os efeitos nucleares intrinsecos estdo contidos na constante de
proporcionalidade. Desta forma, introduz-se o fator astrofisico S(E), o qual varia suavemente
em funcdo da energia (figura 2.2), exceto no caso de reagdes ressonantes, que procedem
através da formag¢do de um estado excitado do nucleo composto intermedidrio [Clayton

(1983)] e [Rolfs & Rodney (1988)]:
S(E)=0(E) E exp(2n) , (2.23)

onde n ¢é o pardmetro de Sommerfeld .
Como geralmente ndo existem dados na regido de baixas energias de interesse

astrofisico, o uso de extrapola¢do € necessario para deduzir o comportamento da secdo de
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choque nessa regido. Desta forma, o uso do recurso do fator astrofisico permite uma

extrapolagcdo mais acurada. As figuras 2.2 e 2.3 mostram a diferenga de comportamento entre a

secdo de choque o(E) e o fator astrofisico S(E) . A utilidade do fator astrofisico na

extrapolagdo dos dados no intervalo de energia limitado ¢ aparente.

)

( F

SECAO DE CHOQUE O

FATOR S(E)
(escala linear)

(escala log)

MEDIDAS
EXTRAPOLAGAO
}
| ENERGIA MINIMA ATINGIDA BARREIRA
EM MEDIDAS DIRETAS COULOMBIANA
#
EnergiaE

CROSS SECTION o (nb)

S|E]-FACTOR (keV-b)

T ||l|I1T| LLRARLLL

T llllﬂ'l'r_r

AT AR Lol

poanl

ENERGY E,,, (keV]

900

1200

Figura 2.2: A esquerda um exemplo de comparagio entre o comportamento da se¢do de

choque com o fator astrofisico para uma reagdo ndo-ressonante. A direita a se¢ao de

choque e fator astrofisico para a reagdo ndo ressonante *He(a,y)’Be [Rolfs &

Rodney (1988)].
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2.5 Reacoes Nao Ressonantes

A utilidade da introdu¢do do fator astrofisico S(E) também pode ser vista quando se
escreve a expressao analitica da taxa de reacao no caso de reagdes ndo ressonantes. Inserindo a

equagao (2.23) na formula tedrica (2.10) obtém-se:

(ov)=|—

——21Tn)dE (2.24)

kT 3/2! S exp k

udt

e introduzindo explicitamente a dependéncia em energia do fator de Sommerfeld ), obtém-se:

(ov)=|—

il (kT) 3/2f S(E)exp|—

ﬁ)dE (2.25)

onde h=(2u)"*me'?Z,Z,/h = 0,989Z,Z,u"*(MeV)"* . A energia na qual a taxa de

reacdo ¢ maxima € maior do que a energia correspondendo ao pico da distribuicdo de
Maxwell-Boltzmann para uma temperatura fixa, em torno de £7. Como ¢ mostrado na figura
2.3, a convolucao entre os dois termos, distribuicio de Maxwell-Boltzmann e fator de
penetrabilidade, levam a uma regido onde o integrando ¢ maximo, conhecida como pico de

Gamow, com energia £y >> kT.

66




Distribuigdo de
Maxwell-Boltzmann
« exp (-E/KT)

/

Pico de Gamow

Tunelamento
atraveés da
-~ barreira
Coulombiana
« exp (-Ec/E)

PROBABILIDADE RELATIVA

i A
KT Eo ENERGIA

Figura 2.3: Convolugao entre a distribui¢do de Maxwell-Boltzmann ¢ a probabilidade de
tunelamento da barreira Coulombiana resultando no pico de Gamow, que € a regido onde

o integrando da expressdo (2.25) é maximo [Rolfs & Rodney (1988)].

A maioria das reagdes nucleares de interesse astrofisico ocorre em uma regido bem
estreita de energia descrita por esse pico. Como o fator astrofisico ¢ uma funcdo que varia
muito lentamente em fungdo da energia, ela pode ser expandida em série de Taylor e o valor

para o qual o integrando tem valor maximo E;, ¢ dado por:

E, = (E)*(kT12)"° = 1,22(Z2 Z3uT) P keV  (2.26)

Um célculo explicito pode ser visto com maiores detalhes em [Rolfs & Rodney
(1988)]. O valor de E, representa a energia correspondente ao pico de Gamow. Em outras
palavras, ¢ a energia efetiva média da reagdo termonuclear em funcio da temperatura 7, onde
Ts representa a temperatura em unidades de 10°. Por exemplo, a temperaturas tipicas da ordem

de 10° K, onde ocorre a queima dos elementos leves Li, Be e B nas estrelas, o valor de Ej é
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dado por:
E('Litp,T;=2,5K) ~ 4,5 keV,
Eq(°Be+p,Ts=3,5K) ~ 6,84 keV,
Eo("B+p,T5=5,0K)~ 10,10 keV ¢

Eo("*B+p,Ts= 5,0 K) ~ 10,13 keV.

O valor maximo da taxa de reagdo nas condicdes acima ¢ dado por [Rolfs & Rodney

(1988)]:

-3 EO)
— (2.27)

(oV),,.cexXp T

Esse ntimero depende fortemente da barreira Coulombiana entre os nucleos. Em
particular, se o plasma estelar de uma estrela num determinado instante de tempo apresenta
uma certa composicdo quimica, a reagdo envolvendo os nuicleos com menor barreira
Coulombiana ird ser a dominante tanto na produgdo de energia quanto na nucleossintese.
Quando os nucleos com menor barreira Coulombiana forem consumidos no nucleo da estrela,
a estrela se contrai gravitacionalmente, até que a temperatura aumente (de acordo com a lei de
conservagdo de energia do teorema de Virial [Castellani (1981)]) até o ponto em que os
préximos nucleos com menor barreira Coulombiana possam queimar. A queima desse novo
combustivel e a energia produzida estabiliza a estrela evitando nova contracdo. Esse processo
define o estagio de evolugdo estelar: queima do hidrogénio ou queima do hélio. Diferentes

estagios da matéria nuclear correspondem a diferentes posi¢cdes no diagrama de Hertzprung-

Hussel.
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2.6 Reacoes Ressonantes

Um processo ressonante ¢ uma reagio X (x,y)Y onde o canal de saida é atingido

através da formacdo de um estado excitado intermediario do nucleo composto [Satchler

(1990)]. A particula incidente x forma um estado excitado £, de um nucleo composto no

canal de entrada, o qual decai para um estado de energia mais baixa:
x+ X [W - y+Y (2.28)

O processo ocorre apenas se a energia £,+0 do canal de entrada for igual a energia
E. do estado excitado do nucleo composto [W *] . Na energia de ressonancia, a segdo de

choque se torna bastante alta. No caso de ressondncias estreitas e isoladas, onde a largura I’
¢ muito menor do que o espacamento entre duas ressonincias consecutivas € também muito
menor que a energia £, da ressonincia, a secdo de choque pode ser descrita pela expressdo

analitica conhecida como formula de Breit-Wigner:

(2J+1) ( ) I.r,
(21 +1)(2] ,+1) CNE—-E)+(I12)

0 (E)=mA’ (2.29)

onde ™A* é o fator geométrico que vem da mecinica quintica; a razdo
(21+1)/(2J +1)(2T,+1) é um fator estatistico; J,,Jy e J o momento angular do

projétil, do alvo e do nucleo composto, respectivamente; (1+8.y) leva em conta a

possibilidade da reagdo entre particulas idénticas. Finalmente, todas as energias e larguras que
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aparecem em (2.29) estdo no referencial de centro de massa. Em relag¢do ao ultimo fator, I,

e I', representam as larguras parciais que descrevem a formacdo e decaimento do nucleo
composto. De fato, de acordo com a hipodtese do nucleo composto, esses dois processos sao
completamente independentes, e desta forma, a reacdo nuclear que procede da formacao de um
nucleo composto ¢ um processo de duas etapas. As larguras parciais expressam a
probabilidade de um ntcleo composto ser formado ou decair através de um canal particular. A
largura I' total ¢ dada pela soma das larguras parciais de todos os possiveis canais
energeticamente permitidos. A largura total estd relacionada a meia vida através do principio
da incerteza I -t,~h

A taxa de reacdo pode ser calculada introduzindo a secdo de choque definida em (2.29)
na expressio (2.10). E importante lembrar que a expressdo (2.29) é valida apenas para
ressonancias isoladas e estreitas, onde a separacao dos niveis nucleares ¢ bem maior do que as
larguras totais. Para ressonancias largas, definidas como tendo I'/E;>0,1 , a se¢do de

choque ¢ descrita por [Rolfs & Rodney (1988)]:

Ex T,(E)I,(E) (I'g/2)
R E T(E)T,(Ep) (E—E ) +(I'(E)2)

o(E)=0 (2.30)

onde o, ¢é o valorda secdo de choque na energia de ressonancia £

Outro possivel comportamento da secdo de choque de reagdes ressonantes a baixas
energias ¢ a presenca de ressondncia abaixo da energia zero (ressonancia sub-threshold). O
pico da ressonancia se localiza na regido de energias negativas, porém, sua cauda pode
influenciar o comportamento do fator astrofisico na regido de interesse astrofisico.

O comportamento do fator astrofisico nas regides de interesse astrofisico ¢ geralmente
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obtido através do procedimento de extrapolagao das medidas diretas a energias mais altas. Essa
extrapolagdo ¢ feita baseada em teoria nuclear e estudos de estrutura nuclear, porém, se ocorrer
uma ressonancia abaixo da energia zero ou a baixas energias E < E; (figura 2.4), o

comportamento do fator astrofisico pode ser bem diferente daquele estimado através da

extrapolagdo, tanto devido a contribuigdes da propria ressonancia quanto devido a efeitos de

interferéncia no caso das ressonancias possuirem mesmo J"

Um dos pontos principais desse trabalho ¢ que as reagdes de interesse astrofisico

ocorrem, em geral, a energias muito mais baixas do que pode ser atingido em experimentos

diretos no laboratério. Dessa forma, os métodos indiretos entram como propostas para se obter
o fator astrofisico nessa regido, sem necessidade de extrapolacao.

EXTRAPOLAGAD
¥ A

MEDIDAS DIRETAS

CAUDA A BAIXA
EHERGIA DA
RESSONANCIA
LARGA

: T PROCESSO NAO RESSONANTE
= oo Lo
ot el -i :
-E. 0

R ER

i

ENERGIA DE INTERAGAOD E

Figura 2.4: Extrapolacdo do fator astrofisico para baixas energias (E < E;). A presencga de

ressonancias abaixo da energia zero ou a baixas energias, bem como interferéncias podem
modificar o comportamento do S(E) em relag@o ao da extrapolacao.
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2.7 Efeito de Blindagem Eletronica

Um outro fendmeno que afeta as medidas diretas em laboratério ¢ o efeito de
blindagem eletronica. No estudo de reagdes nucleares em laboratorio, o nucleo alvo estd na
forma de atomo ou molécula. Isso significa que o nucleo estd cercado por uma nuvem
eletronica (carga negativa), a qual reduz o potencial para um valor proximo de zero fora do

raio atdbmico R, (figura 2.5). Dessa forma, o nicleo incidente ndo sente a for¢a Coulombiana

repulsiva até que penetre na regido <R, . Esse efeito é conhecido como blindagem
eletronica ou “electron screening”. Na regido interna do atomo, o potencial de blindagem
eletronica pode ser considerado constante (hipdtese do modelo de Rolfs) [Rolfs & Rodney

(1988)]. A energia efetiva resultante desse potencial sera:

_le2e2_zlzze2

E 2.31)
eff N
Rn Ra
4
Nicleo

gEC‘ . desencapado b i
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Figura 2.5: Comportamento do potencial entre particulas carregadas: a presenca da
nuvem eletronica reduz a barreira Coulombiana entre os nticleos. O efeito de blindagem
eletronica causa um aumento no fator astrofisico a baixas energias [Rolfs & Rodney
(1988)].
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Esse decréscimo na barreira Coulombiana repulsiva entre os nucleos reflete em um
aumento da secdo de choque em fun¢do do decréscimo da energia de centro de massa (figura
2.6). Esse aumento na se¢do de choque, e analogamente no fator astrofisico, pode ser descrito

pela relagdo:

Y (2.32)
m™n 7 .

flab:S(E)/SB<E)OCeXp

onde S(E) é o fator astrofisico para o nucleo blindado, S,(E) é o fator astrofisico para o
nucleo desencapado, n ¢ o fator de Sommerfelde U, ¢é o potencial de blindagem eletronica
para a reagdo estudada. No limite E/U,>1000 | os efeitos da blindagem eletrdnica sio
despreziveis e os valores de S(E) sio iguais aos de S s(E) . Por outro lado, para

EIU,<100 | esses efeitos ndo sdo despreziveis e resultam em um aumento no fator
astrofisico [Langanke et al. (1996)].

Normalmente, os valores de U, sdo calculados teoricamente usando modelos
atdmicos ou experimentalmente, através de medidas diretas a baixas energias. Uma outra
solugdo pode ser obtida utilizando o Método do Cavalo de Troéia, descrito em detalhes nos
proximos capitulos, que permite extrair o fator astrofisico a baixas energias para o nucleo
desencapado, ou seja, sem influéncia da blindagem eletronica. Uma comparagdo entre o fator
astrofisico para o nucleo blindado, obtido através de medidas diretas, e o fator astrofisico para
o nucleo desencapado, obtido através do método do Cavalo de Troia, permite a obtengao do
potencial de blindagem eletronica U, através da relagdo (2.32). A utilizagdo do Método do
Cavalo de Troia, elimina as incertezas causadas devido a extrapolagdo dos dados diretos a
baixas energias, ¢ desta forma, se torna uma poderosa ferramenta na determinacao do potencial

de blindagem eletronica para reacdes de interesse astrofisico.
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Figura 2.6: Fator astrofisico da reagdo *He(d,p)a. O aumento a baixas energias pode ser
explicado em termos do efeito de blindagem eletronica entre o projétil e o alvo [Langanke
et al. (1996)].

De outro modo, as reagdes em ambiente estelar ocorrem a altas temperaturas e os
atomos podem ser considerados completamente ionizados. Dessa forma, o atomo estd imerso
em um “mar” de elétrons livres, os quais tendem a se agrupar em volta dos nucleos positivos.
Dessa forma, cria-se uma nuvem eletronica de maneira similar ao que ocorre na situacao dos

atomos descrita anteriormente, levando a expressao (2.33):

S =S ulE)IS 5(E)ocexp

U
Tm—P’) (2.33)
E

onde U, ¢ o potencial de blindagem eletronica no plasma para a rea¢ao estudada. Esse valor

pode ser diferente do obtido em laboratério U, e é geralmente calculado através de modelos
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tedricos de plasma. Dessa forma, através da determinagdo do fator astrofisico para o nucleo

desencapado, e fixando-se as condi¢des do plasma estelar (densidade, temperatura, etc.) €
possivel determinar o fator de corregio f, e consequentemente S,(E) . Isso significa
que, para qualquer propdsito de investigacdo de reagdes de interesse astrofisico, deve-se
determinar S,(E) . Como ja foi mencionado, a determinagdo de S s(E) na regido de
energia do pico de Gamow, ¢ feita através do procedimento de extrapolacdo, por esse motivo,

um método para determinagdo mais precisa de Sz(E) nessa regido é necessario. E nesse

contexto que esta inserido o método Indireto do Cavalo de Troia.
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Capitulo 3

O Método do Cavalo de Troia (THM)

O M¢étodo do Cavalo de Troéia, utilizado para medidas indiretas de reagdes com
particulas carregadas ¢ que foi proposto por [Baur (1986)] e adaptado por [Spitaleri et al.
(1999)], ¢ uma ferramenta que permite a obtencdo da secdo de choque, ou analogamente do
fator astrofisico S(E) de uma reagdo de dois corpos através da selecdo do mecanismo quase-
livre de uma reacdo adequada de trés corpos.

Como foi descrito anteriormente, a presenga da barreira Coulombiana e o efeito da
blindagem eletronica dificultam a obtencao do fator astrofisico S(E) a energias muito baixas.
Normalmente, utiliza-se a extrapola¢do de medidas diretas a energias mais altas para obter o
fator astrofisico na regido de Gamow. A introdu¢do do Método do Cavalo de Troia permite

extrair o fator astrofisico sem necessidade de extrapolagcdo. Uma vez que o método ndo permite
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a obtencdo dos valores absolutos, ¢ necessario normaliza-los com os dados diretos. Desta
forma, o THM ¢ uma ferramenta complementar na obtengao dos fatores astrofisicos de reagdes
de interesse a baixas energias. O THM também permite a obtencdo do fator astrofisico do
nucleo desencapado, tornando-se uma ferramenta alternativa para a obtengdo do potencial de

blindagem eletronica [Mukhamedzhanov et al. (2006)].

3.1 Mecanismo da Quebra Quase-Livre (Break-up Quasi-Free)

No estudo de reagdes nucleares, pode-se separar os processos em duas categorias
extremas: formacdao do nucleo composto e processos diretos. No caso do nucleo composto,
existe a formacdo de um estado excitado intermediario. O nucleo composto sobrevive um certo
tempo, de acordo com sua meia vida, até decair. No caso dos processos diretos, a reacdo ocorre
de forma répida do estado inicial ao final sem formagdo do nicleo composto. Exemplos de
processos desse tipo sdo: espalhamento ineléstico, reagdes de stripping e, o caso de nosso
interesse, mecanismo de quebra quase-livre (break-up quasi-free - QF).

A quebra ¢ um processo direto, no qual a interacao do nucleo alvo com o projétil pode
causar a quebra do alvo ou do projétil. Em particular, a quebra quase livre é caracterizada pela
presenga de um espectador no canal de saida. Isso significa que apenas uma parte do alvo (ou
do projétil) participa da reagdo enquanto a outra parte permanece livre e ndo participa da
reagao.

Em particular, vamos considerar o nucleo 4, o qual possui uma grande probabilidade

de ser descrito como uma estrutura de clusters 4 = x +s. Como mostrado no pseudo diagrama
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de Feynman na figura 3.1, a interacao entre os nucleos @ ¢ A pode causar a quebra do ultimo
nos clusters x e s, sendo que s mantém o mesmo momento que possuia dentro do ntcleo A4.
Isso significa que s ndo ¢ afetado pela interacdo, representando o espectador da reacdo a(x,c)C.
Esse processo pode ser representado por um diagrama bipolar, onde o vértice superior
representa a quebra do nucleo alvo (ou do projétil) enquanto o vértice inferior representa a
reacao virtual de dois corpos. Dessa forma, a reacao de trés corpos pode ser fatorizada em dois
termos, correspondentes aos dois vértices do diagrama [Jain et al. (1970)], [Slaus et al. (1977)].

A teoria desse mecanismo sera descrita a seguir.

reagde virtual

de dois corpos

Figura 3.1: Pseudo diagrama de Feynman para a reagdo de trés corpos A(a,cC)s. O pdlo
superior representa a quebra do nucleo cavalo de Trdéia enquanto o polo inferior
representa a reagdo virtual de dois corpos. No caso de processo quase livre, o nicleo s age

como espectador.
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3.2 Mecanismos Sequenciais

Considerando novamente a mesma reacao de trés corpos vista anteriormente A(a,cC)s,
pode-se considerar também que o mesmo produto no canal de saida da reagdao pode ser
formado via processo nao direto. Desta forma, pode-se chegar ao mesmo estado final através
da formacdo e decaimento de um estado excitado intermediario de um nucleo composto (figura
3.2). Apos a formagdo do nucleo composto, 0 mesmo perde informagdo sobre o canal de
entrada.

Esse tipo de processo, o qual leva ao mesmo canal de saida, ndo ¢ de interesse e ¢
necessario que seja separado dos outros processos durante a analise de dados. Diferentemente
desse mecanismo sequencial (MS), o QF representa um processo direto, e desta forma mantém
as informagdes do canal de entrada. Em particular, no processo QF, como existe a presenga do
espectador no canal de saida, pode-se fixar as condigdes cinematicas onde o mecanismo QF

pode ser separado dos demais mecanismos [Satchler (1990)].

Figura 3.2: Formacdo e decaimento de estados intermediarios excitados da interagdo
entre @ - A. Esse tipo de mecanismo sequencial, o qual leva ao mesmo canal de saida,
causa um certo “ruido” na sele¢do do mecanismo QF e deve ser separado durante a

analise subsequente.
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3.3 Aproximaciao de Impulso e Mecanismo Quase Livre

Como ja foi mencionado, a idéia principal do THM ¢ obter a se¢do de choque da reacao
de dois corpos:

atx—>C+c (3.1

através da selecdo do mecanismo quase-livre (QF) da reagdo de trés corpos:

at+A—C+c+s (3.2)

A descrigao tedrica do mecanismo QF parte da aproximagao de impulso (IA), proposta
no trabalho original de [Chew & Wick (1952)]. Vamos considerar, por exemplo, um particula
simples (unico nucleon) colidindo com um sistema complexo formado por clusters (deuteron
ou nucleo leve) do tipo A =x + 5. Essa aproximagdo baseia-se basicamente nas trés hipdteses a

seguir:

1. a particula incidente nunca interage fortemente com dois nucleons do sistema ao
mesmo tempo;

ii. a amplitude da onda incidente para cada constituinte é praticamente a mesma se cada
constituinte estivesse sozinho. A interacdo entre o projétil a e x ¢ idéntica a situacdo em
que x esta “livre”, ou seja, a presenga de s ndo influencia a interagao;

iil. a energia de ligacdo entre os constituintes do sistema complexo A4 ¢ desprezivel durante

a colisao no momento da interag¢ao entre a ¢ x;
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Assumindo essas hipdteses, e assumindo que as ondas incidentes e emergentes podem
ser descritas como ondas planas, e ainda que o nucleo 4 ¢ formado pelo cluster a + x, ¢
possivel descrever o mecanismo QF pela Aproximagdo de Impulso de Onda Plana (PWIA)
[Jain et al. (1970)], [Ross et al. (1976)] e [Slaus et al. (1977)]. Essas hipdteses levam a
descri¢cao da secdo de choque da reacdo de trés corpos fatorada nos dois constituintes do

pseudo diagrama de Feynman (figura 3.1).

3.4 Meétodo do Cavalo de Troia Baseado na Aproximacio PWIA

A idéia basica do THM, proposta pela primeira vez por [Baur (1986)], ¢ extrair a secdo
de choque da reagdo de dois corpos selecionando a contribuigdo quase-livre de uma reagao
apropriada de trés corpos. Se a energia escolhida para o ntcleo incidente for alta o suficiente
para vencer a barreira Coulombiana, o decaimento ocorrerd dentro do campo nuclear, e neste
caso, o efeito de penetrabilidade no canal de entrada e o efeito de blindagem eletronica serdo
despreziveis.

Na proposta inicial de [Baur (1986)], a condicdo para atingir energias ultra baixas entre
a - x seria que a energia do projétil seria compensada pela energia de Fermi devido ao
movimento do cluster x - s dentro do nucleo A4. Isso equivaleria a um momento da ordem de
100 MeV/c. Esse valor estaria na “cauda” da distribui¢ao de momentos centrada em 0 Mev/c e
neste caso, seria impossivel separar a contribui¢do QF da contribuicdo MS.

Para transpor esse problema, foi proposta uma nova aproximagdo baseada na idéia de
que a energia do feixe ¢ compensada pela energia de ligagdo do nucleo Cavalo de Troia

[Cherubini et al. (1996)], [Spitaleri et al. (1999)], [Spitaleri et al. (2004)]. Nessa aproximacao,
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a energia disponivel para a reacdo de 2 corpos ¢ dada por:

qu'=Eax_BxsiExs (33)

onde E,, € a energia do projétil no sistema de centro de massa da reagdao de dois corpos, B, € a
energia de ligagdo do nucleo Cavalo de Trdia e E,, descreve a energia do movimento
intercluster dentro do nucleo Cavalo de Trdia.

Considerando esse aproximacdo, a se¢do de choque de dois corpos pode ser extraida

através da relagao [Baur (1986)]:

d’o
dE o, d Qd Q.

N
do,

e VAx[(KF)'|¢(ﬁ:)|2]_l (3.4)

ch

oC

onde:

(d alld Q) ¢ a secao de choque diferencial “off-energy-shell” da reagdo de dois corpos

a(x,c)C na energia de centro de massa dada pela expressao:

E ;= E c.— Oscorros (3.5)

onde, Ec. ¢ a energia relativa entre as particulas ¢ e C no canal de saida e Q>corros € 0 Q da
reagao virtual de dois corpos. O termo “off-energy shell” vem do fato de que o participante

x ¢ uma particula virtual. Isso significa que, devido a energia de ligacdo do nucleo A4, a

energia E_#|p’/ Zm) [Mukhamedzhanov et al. (2006)]. Como foi sugerido por [Jain et

al. (1970)], no caso da aproximacdo QF, a secdo de choque “off-energy shell” pode ser
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substituida pela “on-energy shell”. O tratamento matematico, que foi feito pela primeira
vez por [Mukhamedzhanov et al. (2006)], comprova que dentro das incertezas
apresentadas, o comportamento da energia “off-shell” e “on-shell” da secao de choque (e
analogamente do fator astrofisico) a baixas energias ¢ o mesmo. O indice N aparece para

lembrar que a se¢do de choque ¢ puramente nuclear.

O termo V. /vy foi incluido posteriormente e representa a razao entre as velocidade
relativas das particulas no canal de entrada e de saida [Typel e Wolter (2000)], [Typel e
Baur (2003)]. Esse termo inclui os efeitos da barreira Coulombiana e de “off-energy shell”

quando a energia do projétil ndo ¢ suficientemente alta para torna-los despreziveis.

O termo KF representa o fator cinematico contido no espago de fase do estado final e ¢
funcdo das massas, momentos e angulos das particulas emergentes. Essa expressao ¢ obtida
assumindo que o momento do espectador s da reagdo virtual de dois corpos ¢ igual e

oposto ao momento do participante x na reacdo virtual de dois corpos:

= kckZCEsEZCM
k,E |k .EA+E.k.—k,cos0.+k.cos(0.—cosO,)}]

(3.6)

¢ (p,) é a transformada de Fourier da fun¢do de onda radial para o movimento de x - s
dentro do nucleo 4. Geralmente sao descritas em termos das fun¢des de Hankel, Eckart ou

Hulthén dependendo da configuragdo dos clusters envolvidos:

—32 +o0 —

(p(p)=2m)"" )  w(F)exp(—=iK F)dF (3.7)
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Uma vez conhecendo a distribuicdo de momentos e calculando o fator cinematico, ¢
possivel extrair a se¢ao de choque da reagdo de dois corpos medindo a secdo de choque de trés
corpos utilizando a relagdo (3.4).

A segdo de choque obtida pelo THM néo inclui o fator de penetrabilidade P, e é
necessario inclui-lo para tornar possivel a comparacdo com os dados diretos e consequente

normalizac¢do [Cherubini et al. (1996)], [Spitaleri et al. (1999)], [Spitaleri et al. (2004)]:

do)
dQ

io
d

:ZPI

. (3.8)

sendo P, o fator de penetrabilidade para a componente [ da fun¢do de onda [Spitaleri
(1999)].

Devido ao sinal de proporcional contido na expressdo (3.4) ndo ¢ possivel obter os
valores absolutos da se¢do de choque através do método indireto. Esses valores absolutos so
sdo obtidos apos normalizagdo com os dados diretos. Desta forma, o THM ¢ uma ferramenta
complementar pois depende dos dados diretos para normalizacao.

O fator astrofisico ¢ entdo definido pela expressdo [Cherubini et al. (1996)], [Spitaleri

et al. (1999)], [Spitaleri et al. (2004)]:

S(E)=EZ wW,o) exp(2mn) , (3.9)

onde W, representa o fator de normalizag¢do para cada componente / da fung¢do de onda.
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3.5 Resultados Recentes e Impacto do THM em Astrofisica

Nas ultimas décadas, o Método do Cavalo de Troia esta sendo aplicado no estudo de
diversas reagdes nucleares de interesse astrofisico. Além disso, o THM pode ser aplicado no
estudo do espalhamento elastico proton-proton a energias abaixo da barreira Coulombiana
onde a amplitude Coulombiana pode interferir com o campo nuclear.

Em [Romano et al. (2008)] os autores apresentam as reagdes que ja foram estudadas
pelo método. Essas reacdes estdo envolvidas em diferentes cendrios astrofisicos, os quais

estdo citados a seguir:

«  Questao da deplecao dos elementos leves Li, Be e B: As reagdes envolvendo a produgao

e destruicdo desses nucleos estdo presentes na nucleossintese primordial e estelar. Em

particular, as se¢des de choque das reagdes (p,0) responsaveis pela destruicdo desses
elementos no ambiente astrofisico na regido de energias do pico de Gamow (1 — 50 keV)
sdo parametros de entrada de modelos astrofisico que estudam a abundancia desses

elementos no Universo.

+  Nucleossintese Primordial: A determinacdo das se¢des de choque (ou dos fatores
Astrofisicos) das reacdes nucleares presentes na nucleossintese primordial sdo de
particular interesse no entendimento do cendrio do Big Bang homogéneo e nao-
homogéneo. A determinagdo do fator astrofisico para o nucleo desencapado através do
THM permite estudar os efeitos de blindagem eletronica. Além do mais, as reagdes
envolvendo deutério e tritio sdo de fato utilizadas em reatores nucleares na mesma regido

de energia de interesse astrofisico (E < 100 keV).
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« Ciclo CNO e Nucleossintese do Fluor em estrelas AGB: As reagdes de producdo e
destruicdo do Fluor sdo importantes no entendimento da nucleossintese desse elemento
nas estrelas do grupo AGB uma vez que sua abundancia observada contraria os modelos

estelares. Algumas reagdes chaves envolvidas na nucleossintese do "F que foram

estudadas pelo THM sdo: “N(p,0)"*C, F(a,p)**Ne e "*O(p.a)'"N [Romano et al. (2008)].

Nesse mesmo artigo [Romano et al. (2008)] ainda sdo citadas algumas aplicacdes do

THM em fisica nuclear.

« Feixe Virtual de Néutrons: O THM permite usar um feixe ou alvo de deuteron como

fonte virtual de néutrons. Uma aplicacdo recente foi feita em [Tumino et al. (2005)] no
estudo da reagdo °Li(n,a)’H através da sele¢do do mecanismo quase livre da rea¢do de trés

corpos *H(°Li,a’H)p onde os efeitos da barreira Coulombiana sdo despreziveis.

- Espalhamento elastico proton-proton: Uma outra aplicagdo do THM diz respeito ao
estudo indireto do espalhamento eldstico p-p. Nessa intera¢do, o termo de interferéncia
destrutivo entre o campo Coulombiano e o nuclear leva a um minimo na se¢do de choque
do espalhamento p-p a energia 191,2 keV e B, = 90°. Como hipdtese do THM, o efeito
Coulombiano ¢ suprimido e ¢ esperado que o termo de interferéncia desapareca [Tumino
et al. (2007)]. Esse resultado confirma a vantagem de utilizar o THM na investiga¢do dos

efeitos do campo nuclear, ndo somente no contexto astrofisico.
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As informacdes sobre os fatores Astrofisicos e taxas de reacdo obtidas através do
THM foram aplicadas em diferentes questdes de interesse astrofisico. Em [Pizzone et al

(2003)] e [Pizzone et al. (2005)] foi feita uma discussdo detalhada sobre as implicagdes das

reagdes 'Li(p,a)*He e °Li(d,a)*He estudadas pelo THM [Spitaleri et al. (1999)], [Lattuada et
al. (2001)], [Spitaleri et al. (2001)] e [Pizzone et al. (2003)] na questdo da deple¢dao do Litio
em estrelas. Em [Pizzone et al. (2005)], os autores relatam sobre os efeitos que a alteracdo no
fator Astrofisico dessas reagdes implica na abundancia de Litio em estrelas com baixa
metalicidade da regido do disco. Utilizando o cddigo de evolugdo estelar FRANEC (Frascati
Network Code) [Chieffi & Straniero (1989)] foi calculada a abundancia do Litio ao longo do
tempo fixando alguns parametros astrofisicos como temperatura efetiva da estrela, massa,
metalicidade, efeitos de convecgdo e difusdo microscopica (rotagdo nao foi incluida). Foram
escolhidas duas estrelas com abundancia superficial de Litio disponivel para as quais uma
queima significante desse elemento ocorreu durante a fase pré-sequéncia principal (PMS). Os
resultados mostraram que as grandes incertezas nos parametros estelares dominam sobre as
variacoes nos fatores Astrofisicos medidos pelo THM. Isso significa que a questdo da
abundancia superficial de Litio ndo € apenas um problema ao nivel da fisica nuclear
envolvida, mas principalmente um problema que diz respeito a melhorias na determinagao dos
parametros astrofisicos envolvidos [Pizzone et al. (2005) e referéncias]. Entretanto, isso ndo
ocorre para todas as reacdes de interesse astrofisico, enquanto em alguns casos apenas a
ordem de grandeza da taxa de reagdo ¢ suficiente, em outros, uma precisdo da ordem de 10 %
ou melhor ¢ desejavel [Schatz (2007)].

Um estudo detalhado das reagdes (p,a) envolvendo a queima do '“''B e uma
comparagdo com resultados de experimentos diretos e indiretos anteriores esta descrito nos

capitulos seguintes.

88




Capitulo 4

Estudo da Reacdo '""B(p,0)’Be Através do

Método do Cavalo de Troia

A reagdo '""B(p,a)’Be ¢ a principal responsavel pela destruigdo do '°B no meio estelar.
Esse processo de captura do proton ocorre na energia de Gamow em torno de 10 keV,
principalmente através de um estado ressonante (Ex = 8,701 MeV) do nucleo composto
intermediario ''C [Wiescher et al. (1983)]. Dessa forma, é esperado que essa ressonincia com

centroide Ex = 10 keV, justamente na regido do pico de Gamow, influencie significativamente
o comportamento do fator astrofisico S(E). A reacdo '"B(p,a)’Be foi estudada através do

Método do Cavalo de Tréia aplicado a reagdo de trés corpos *H('’B,a’Be)n. Foram realizados
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dois experimentos, o primeiro no Laboratério Aberto de Fisica Nuclear, no Instituto de Fisica
de Sao Paulo / Brasil (Setembro/2005) e o segundo no Laboratori Nazionale del Sud em
Catania / Italia (Abril/2007). Os resultados do primeiro experimento, realizado no Laboratério
Aberto de Fisica Nuclear, foram publicados em [L. Lamia et al. (2007)]. Devido a baixa
resolugdo em energia e posicdo dos detectores sensiveis a posicdo (PSD) utilizados nesse
experimento, nao foi possivel obter dados conclusivos a respeito do fator astrofisico S(E) ou
do valor do potencial de blindagem eletronica; porém, esses dados serviram como resultados
preliminares e motivagdo para a realizacdo de um segundo experimento. Dessa forma, a

analise detalhada descrita a seguir refere-se aos dados do segundo experimento.

4.1 Introducao

Uma medida direta da reagdo '"B(p,a)’Be esta descrita no artigo [Angulo et. al (1993)]
e referéncias. Nesse trabalho, os autores relatam o estudo dessa reacdo entre 18 keV — 400
keV com a finalidade de extrapolar o comportamento do fator astrofisico S(E) para energias

na regido do pico de Gamow (E, ~ 10 keV, calculado a partir da expressao 2.26), onde uma

ressonancia centrada em Er = 10 keV correspondente ao nivel E, = 8,701 MeV (J™=5/2") do

"'C ¢ esperada. O centrdide dessa ressondncia na energia de centro de massa da reagéo
""B(p,0)'Be pode ser obtido subtraindo do valor da energia do estado excitado do ''C E, =
8,701 MeV o valor do O da reagdo de formacio do ''C  Q('’B+p—"C+y) = 8,69 MeV .

Ainda nesse trabalho, os autores explicam o comportamento do fator astrofisico da
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reagdo '"B(p,0)'Be a baixas energias, assumindo o mesmo potencial de blindagem eletronica

U. = 430 eV, obtido nesse mesmo trabalho, para a reagdo ''B(p,a)*Be. Essa aproximagio é
valida para is6topos, conforme amplamente discutido no trabalho de [Engstler et al. (1992)].
Baseado nesses fatores, o trabalho sugere que o aumento de duas ordens de grandeza no fator
astrofisico nessa regido nao ¢ explicado apenas pelo efeito de blindagem eletronica, mas deve
ser levado em conta a presenga da ressonancia do estado excitado 8,701 MeV do ''C. Os

autores utilizaram para o ajuste dos dados e extrapolacdo os pardmetros dessa ressonancia
deduzidos em [Wiescher et. al. (1983)], onde o nivel 8,701 MeV (I' = 16 keV) do ''C foi
observado através da reagdo ""B(p,y)"'C.

O valor do fator astrofisico extrapolado a baixas energias calculado na energia da
ressonancia foi S(10 kel )=2874+500(MeV -b) [Angulo et al. (1993)]. O comportamento
do fator astrofisico S(E), juntamente com os resultados de outros trabalhos mais antigos a
energias mais altas estdo divulgados na compilagdo NACRE (figura 4.1). A figura 4.2 mostra
esses mesmos resultados divulgados pela compilagdo LANL onde uma normalizagdo entre os
resultados e uma extrapolacdo baseada na teoria da Matriz-R sdo consideradas. A discrepancia

entre os resultados das figuras 4.1 e 4.2 ilustra a dificuldade em se obter o fator astrofisico da

reacdo '"B(p,0)’Be a baixas energias por meio do procedimento de extrapolagio.
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Figura 4.1: Fator astrofisico S(E) para a rea¢do '"B(p,0)’Be divulgado na compilagdo
NACRE. Esta reportado o trabalho de [Angulo et. al. (1993)] juntamente com outros

resultados anteriores a energias mais altas.
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Figura 4.2: Fator astrofisico S(E) para a reagdo ''B(p,a)’Be divulgado na compilag¢do
LANL, mencionando o trabalho de [Angulo et. al. (1993)] juntamente com outros
resultados anteriores a energias mais altas. Neste caso, a discrepancia entre os dados

diretos ¢é levada em conta e uma normalizacdo ¢é feita.
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4.2 Aplica¢io do THM a Reac¢io *H('’B,na)’Be

De acordo com o formalismo discutido no capitulo 3, o estudo da reagdo '"B(p,0)'Be

(Q = 1,1447 MeV) foi realizado através da selecdo da contribui¢do do mecanismo QF da

reagdo “H('°B,a "Be)n (Q = -1,0798 MeV), usando o alvo de deuteron como nucleo Cavalo de
Troia.

Na figura 4.3 estd representado o pseudo-diagrama de Feynman: o polo inferior
representa a quebra do deuteron, enquanto o pdlo superior representa a reacao virtual de dois
corpos de interesse.

Como discutido anteriormente, usando o formalismo do IA (impulse approximation), a
secdo de choque da reacdo de trés corpos pode ser fatorada de acordo com a expressao (3.10).
Desta forma, selecionando a contribui¢do quase-livre QF da reacdo de trés corpos e
conhecendo o fator cinematico KF e a distribui¢do de momentos do movimento relativo p - n

dentro do deuteron, ¢ possivel extrair a parte nuclear da secdo de choque da reacdo
B(p,a)’Be através da relagio:
do " d*o

Vg, R
o KF).|$(7.)? (4.1)
dQ)mB_p dE.d Q. d Q. Vo, [(KF).|$(7,)l]

(

-

Assim como em trabalhos anteriores [Spitaleri et al (1999)], [Spitaleri et al (2003)],
[Tumino et al. (2003)], o deuteron foi usado como nucleo Cavalo de Tréia devido a sua baixa
energia de ligacdo (B4 = 2,224 MeV), e devido ao seu conhecido movimento interno (inter-

cluster) que acontece principalmente através de onda-s ([Zadro et al. (1989)]). A expressao
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analitica pode ser expressa pela fun¢ao de Hulthén representada na expressao (4.2).

onde a = 0,2317 fm™' e b = 1,202 fm™ sdo pardmetros fixos ([Zandro et al. (1989)]) € p. é o
modulo do momento do espectador, nesse caso o néutron. O comportamento da distribui¢ao
de momentos do cluster p - n dentro do deuteron esta representado em unidades arbitrarias na
figura 4.4. Uma vez que o movimento ocorre principalmente através de onda-s, ¢ evidente o

maximo da distribui¢do em torno de p; =0 MeV/c.

1(08

’H n

Figura 4.3: Pseudo-diagrama de Feynman para o processo QF da reagdo *H('’B,a 'Be)n;
o polo inferior representa a quebra (break-up) do deuteron enquanto o pélo superior

representa a reagdo virtual de dois corpos de interesse.
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Figura 4.4: Distribuicdo de momentos para o movimento relativo p-n dentro do deuteron.

O comportamento dessa distribuicao € descrito pela fungao de Hulthén (4.2).

4.3 Determinacio das Condicoes Experimentais

Usando a expressio (3.3), pode-se calcular a energia do feixe de '°B de modo a obter
uma energia de centro de massa da reagdo de dois corpos de interesse em torno da regido do

pico de Gamow ~10 keV.

AE,+E =E,—B, (43)

ou seja, centrando AE,+E, ~10KelV e usando By = Biwweron = 2,224 MeV tem-se
E, .=FE ﬁﬁg=2,234 MeV . Passando para 0 sistema de laboratério

Eﬁ/;B= E?g_ p(mp—i- mu,)/m, obtém-se a energia do feixe Eﬁf= 24,4 MeV .
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Uma vez determinada a energia do feixe de '°B, é possivel realizar uma simulagio

Monte Carlo detalhada da cinematica da reacdo de trés de interesse “H('°B,a’Be)n. Esse
estudo € necessario para selecionar a regido angular de interesse onde a contribui¢ao do QF ¢
dominante. Isso significa, através da correlagdo das varidveis de interesse nos canais de saida
com o momento do néutron p,, adaptar as condi¢gdes experimentais para a escolha dos angulos
dos detectores de forma a cobrir a maior regido angular possivel.

Em primeiro lugar, utilizando um programa de simulag¢do da cinematica de reagdes de

trés corpos (desenvolvido pelo autor desse trabalho), determinou-se os pares de angulos das

particulas no canal de saida o e 'Be para os quais existe solugdo cinematica. Essa simulagdo
leva em conta todos os processos possiveis que levam aos mesmos canais de saida de
interesse. O resultado pode ser visto na figura 4.5. Os pontos em cinza representam a regiao
angular onde o momento do espectador, no caso o néutron, esta no intervalo |p,| < 30MeV/c.
Como foi discutido anteriormente, esse intervalo no momento do néutron corresponde a
condi¢do de quebra QF, na qual o momento do néutron — o qual ndo ¢ detectado — mantém o
mesmo momento que possuia antes da interagdo com a particula incidente. Neste caso, como
o movimento relativo do cluster p - n dentro do deuteron ocorre principalmente com onda
parcial /=0 e, como consequéncia, a distribui¢do dos momentos tem um maximo em p, = 0,
a regidao na qual o mecanismo de quebra QF ¢ dominante se situa no intervalo [p,| < 30
MeV/c. O locus cinematico, ou seja, a correlacdo entre as energias nos canais de saida, esta
representado na figura 4.6, onde a regido em cinza representa a condicdo QF onde [p,| < 30

MeV/c.
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Figura 4.5: Simulagdo da regido Figura 4.6: Simulacdo do locus
angular da reag¢do *H('°B,a’Be)n onde cinematico da reagdo “H('°B,a’Be)n
0s pontos em cinza correspondem a onde os pontos em  cinza
regido com |p,| <30MeV/c. correspondem a regido com |p,| <

30MeV/e.

A energia de centro de massa da reag@o de 2 corpos de interesse € calculada através da

relagdo (3.5) Ecv = E, 0By = E_ — O:xoreos, onde E_ representa a energia relativa entre as
) e e

particulas detectadas a e 'Be € Qxcorros € 0 Q da reagdo de 2 corpos (neste caso Qxcorros =

1,1447 MeV). Isso significa que uma das quantidades mais importantes a ser estudada ¢ a

energia relativa entre essas particulas. A figura 4.7 representa o diagrama borboleta que

mostra o comportamento de £ em fungdo do momento do nlutron p,, na qual esta

'Be

destacada a regiao de interesse (-30 < |p,| <30 MeV/c e 1.0 < E,5 < 2.2 MeV). A escolha da
energia do feixe, conforme estudado anteriormente, permite a obtencao de um intervalo de

energias de interesse astrofisico que vai desde 1 MeV, ou mais, até zero.
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Figura 4.7: Simulagdo do diagrama borboleta (butterfly diagram): a regido de interesse
astrofisico (entre as linhas horizontais) onde Ecy > 0 MeV possui uma forte contribuicdo

do mecanismo QF com |p,| <30 MeV/c (linhas verticais).

Outro fator que deve ser levado em conta ¢ a presenga de outras reagdes que podem

ocorrer na interagdo entre o projétil de "B e o alvo de *H (como por exemplo
“B+H-'"Li+a+p , Q= 0,546 MeV). Algumas outras reagdes que também possuem

uma particula 0 no canal de saida podem contribuir com a contaminagdo dos dados de

interesse, de modo que alguma forma de identificacdo de uma das particulas deve ser

empregado. A selegdo do "Be foi feita através da técnica E-AE bastante conhecida, utilizando
uma camara de ionizagdo preenchida com gés isobutano. Detalhes sobre as dimensdes da

camara e a pressao do gas estdo relatados a seguir.

4.4 Arranjo Experimental

A medida da rea¢do *H('°B,a’Be)n foi realizada no Laboratori Nazionale del Sud em
Catania/Italia. O acelerador SMP Tandem Van de Graaf forneceu um feixe de 24.4 MeV de

"B com intensidade média de 1nA. O alvo utilizado foi de polietileno deuterado (CD,),
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posicionado formando um angulo de 90° com a dire¢do do feixe. A tabela 4.1 mostra o
posicionamento dos alvos e suas respectivas espessuras; os alvos de Au e C foram utilizados

durante a tomada de dados para calibragao.

Alvo Espessura (mg/cm?)
CD, 0,192
CD, 0,211
CD, 0,194
C 0,096
Au 0,154

Tabela 4.1: Espessuras dos alvos utilizados.

O sistema de detec¢do ¢ constituido de 3 detectores, sendo 2 detectores de silicio

sensiveis a posicdo (PSD2 e PSD3) e um sistema E-AE, composto por um contador
proporcional (CP) e uma detector de silicio sensivel a posicao (PSD1). Os PSDs utilizados
foram da MICRON, modelo T, com resolucao de 0,5 % e 0,3 mm em energia e posi¢ao,
respectivamente. O detector PSD2, ajustado para a detec¢ao de particulas a, foi posicionado a

uma distancia de 35 cm do alvo, centrado em 8,2° e com uma cobertura angular de 5,2° —

11,2°. O detector PSD3, também ajustado para a deteccdo de particulas o, foi posicionado a

uma distancia de 28 cm do alvo, centrado em 17,9° ¢ com uma cobertura angular de 13,4° —

22.4°. O sistema E-AE, ajustado para a detec¢do do "Be, foi posicionado no lado oposto aos
PSD2 e PSD3 em relagdo a direcdo do feixe; o PSD1 foi posicionado a 56 cm do alvo
centrado em 6,9° com uma cobertura angular de 4,4° — 9,4°. O contador proporcional (CP), foi
preenchido com gas isobutano a 42 mbar e sua pressao foi monitorada e controlada durante

todo o experimento utilizando-se um sensor de pressdo e um sistema de entrada e saida de
gas. O CP possuia duas janelas de mylar, a primeira com 0,9 pm (0,1219 mg/cm?®) e a segunda
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com 1,5 um (0,1924 mg/cm?). Nestas condigdes, estimou-se um corte para a energia do 'Be de
aproximadamente 5 MeV. A figura 4.8 mostra a disposi¢dao dos detectores dentro da camara
de vécuo. Os sinais de energia e posi¢do das particulas detectadas foram processados
utilizando eletronica padrao para esse tipo de detectores e enviados para o sistema de

aquisi¢ao para monitoramento em linha (online) e armazenamento de dados.

10B 244 Mev

7Be AE + PsSD1
0:-6.9%t25°
d = 56 em

Figura 4.8: Foto do arranjo experimental (acima) ¢ esquema do arranjo mostrando as

distancias em relacdo ao alvo e os intervalos de cobertura angular (abaixo).
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4.5 Analise dos Dados : Calibracao dos Detectores

A primeira etapa na analise dos dados consiste na calibragdo dos detectores em
posicdo e energia. Para um melhor entendimento desse processo descreve-se a seguir 0s

principios de funcionamento dos detectores sensiveis a posi¢ao (PSD) utilizados.

4.5.1 Funcionamento dos Detectores Sensiveis a Posi¢ao (PSD)

Particulas carregadas perdem energia através da interagdo Coulombiana com os
elétrons e os nucleos presentes no material absorvedor. A interacdo com o nucleo ocorre
através do espalhamento Rutherford enquanto a interagdo com os elétrons leva a ionizagdo ou
excitagdo do atomo criando pares elétron-buraco. Nos materiais semi-condutores, o primeiro
mecanismo ¢ desprezivel e o segundo mecanismo ¢ descrito pela bem conhecida curva de
Bragg, que descreve o comportamento da perda de energia de uma particula carregada por
unidade de comprimento de um material absorvedor.

Uma vez que o movimento de uma particula carregada ao longo de um material semi-
condutor cria pares elétron-buraco, a carga coletada é proporcional a energia depositada no
material. No caso em que a espessura do material ¢ suficiente para frear totalmente a particula
incidente, a carga coletada ¢ proporcional a energia total da particula.

No Método do Cavalo de Troia, a energia de centro de massa da reacao ¢ calculada a
partir da energia relativa das particulas no canal de saida (expressdo 3.5). Como a energia
relativa depende tanto das energias quanto dos angulos das particulas emitidas, um detector
que fornece informagdo simultanea dessas duas grandezas se torna necessario. Em particular,
os detectores sensiveis a posicao (position sensitive detectors — PSD) possuem a vantagem de
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produzir a0 mesmo tempo um sinal com informacao da energia (E) e outro sinal (P)
proporcional a posi¢do (x) em que a particula carregada atinge o detector. Em um esquema
simplificado (figura 4.9), pode-se considerar um PSD formado por um eletrodo com baixa
resistividade, onde a carga Qg proporcional a energia ¢ coletada e um eletrodo com alta
resistividade onde a carga coletada Q,; traz informagao sobre a posi¢cdo x em que a particula
atinge o PSD uma vez que a resisténcia ¢ proporcional a posi¢cdo x. Sendo L o comprimento
do eletrodo (geralmente 5 cm) e x a distancia entre o ponto de impacto da particula carregada

e o terra do detector, o sinal (P) proporcional a posicao sera dado pela quantidade:

X
PocE>-
<EL  (44)

resistive electrode length (L)

—x

Qxl X

1 kO low resistive electrode

Qe

Figura 4.9: Esquema simplificado de um detector sensivel a posicao utilizado no
experimento. A carga Qr produzida pela particula incidente coletada através do eletrodo
de baixa resistividade ¢é proporcional a energia da particula. A carga Q,; coletada no
eletrodo com alta resistividade traz informagao sobre a posi¢do x que a particula atinge o
detector uma vez que a resisténcia & proporcional a posicdo x considerando a

resistividade do eletrodo uniforme.
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Os sinais sdo entdo processados através dos modulos de eletronica padrio e
convertidos em canais (entre 0 e 4096) através de conversores analogicos-digitais (ADC).
Esses sinais de £ e P expressos em canais sdo entdo transformados em MeV e graus,

respectivamente, através do procedimento de calibragdo descrito a seguir.

4.5.2 Calibracao Angular

A primeira etapa na analise dos dados consiste na calibragdo dos detectores em
posicdo e energia. A fim de realizar a calibracdo em posi¢do, utilizou-se uma mascara com
fendas igualmente espacadas em frente a cada um dos detectores. Utilizando um sistema
optico com um teodolito, o angulo central de cada detector e o angulo de cada fenda foi
medido em relagdo a linha do feixe. Essa mascara foi utilizada apenas na tomada de dados
referente a calibragdo e depois foi retirada durante o experimento. A determinagdo dos
angulos com boa precisdo, menor que 0,05° ¢ uma das tarefas mais importantes na analise,
pois a resolu¢do na energia de centro de massa no THM estd fortemente conectada com a
incerteza nos angulos relativos entre as particulas detectadas. A presenca das fendas durante a
tomada de dados de calibragdo leva a obtengdo de um espectro P-E conforme mostrado na
figura 4.10 (esquerda). Para obter o espectro linearizado, ou seja, sem a dependéncia da
energia na posicdo (figura 4.10 direita), deve-se selecionar uma fenda por vez (faixas
diagonais da figura 4.10 esquerda) e encontrar uma relacdo linear entre o sinal proporcional a

posi¢do € a energia em canais € ajustar os pontos através da relacdo linear (4.5):

Pcana/:ai(ecanal)'Ecanal+bi(90anal) (45)
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Os coeficientes a, e b; sdo diferentes para cada fenda estudada, mas existe uma

relagdo linear entre eles ¢ o angulo @ de cada fenda medido através de um teodolito em
relacdo a direcdo do feixe. As relagdes entre os coeficientes e os angulos medidos em

laboratério sdo dadas por:

a,(0)=a,+a,;0 e b,(0)=by+b-0  (4.6)

Colocando as expressoes (4.5) e (4.6) juntas € possivel estabelecer uma relagdo direta

entre a posi¢do P..a € a energia E.,, com a posicdo angular @ através da relagdo (4.7).
Aplicando-se a relagdo 4.7 diretamente para cada evento (E.ua, Peanat), Obtém-se o espectro
calibrado em posicao. A figura 4.10 (direita) mostra um exemplo do espectro calibrado em

posicao para o detector PSD2.
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Figura 4.10: Exemplo dos espectros tipicos dos detectores sensiveis a posi¢do. O espectro
do lado esquerdo € obtido através dos sinais de energia e posi¢do coletados no detector

PSD?2. O espectro da direita é obtido apds calibrar a posi¢do através da relacao (4.7).
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4.5.3 Calibracio em Energia

ApOs a calibragdo em posicao, a calibracdo em energia ¢ feita de forma separada para
cada um dos PSDs. Como existe uma relacdo linear de proporcionalidade entre a energia da
particula e o nimero do canal (entre 0 e 4096) convertido pelo ADC, a calibragdo em energia

pode ser feita através da relagdo linear (4.8):

E(MeV)=c;(0)+d(0)E s (4.8)

onde ¢;(0) e d,(0) sdo os coeficientes que dependem do angulo calibrado 8 e sdo obtidos
através dos ajustes realizados para cada uma das fendas (faixas horizontais da figura 4.10
direita).

Os seguintes pontos de calibragao foram utilizados: as particulas o de uma fonte tripla
com energias 5,80, 5,48 ¢ 5,15 MeV e os picos do espalhamentos eldsticos das reagdes
2C(°Li,°Li)*C, "7Au(°Li,’Li)"”’Au, "“C("°B,""B)*C e ""Au('°B,""B)"”’Au. Para as duas
primeiras reagdes, utilizou-se feixe de °Li a 9MeV e para as duas ultimas feixe de '°B a 24,4
MeV. Os valores de energia de cada pico sdo conhecidos através de céalculos de cinematica de
2 corpos.

No procedimento de calibracdo em energia, considerou-se ainda as corre¢des nos
coeficientes ¢;(0) e d;(0) em funcio de cada tomada de dados. Esse procedimento
melhora a resolugdo em energia do experimento uma vez que os ganhos dos sinais dos

detectores PSDs podem sofrer pequenas variagdes ao longo de cada tomada de dados.
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4.6 Analise de Dados: Identificacio da Reacio *H(*'B,a’Be)n

Apoés a calibracdo dos detectores em posicdo e energia, o passo seguinte de uma

analise Trojan Horse ¢ a identificagdo do canal da reagdo de 3 corpos de interesse
*H("*B,a’Be)n a partir da interagdo do '°B com o alvo de CD..

A partir desse momento, a analise ¢ feita separadamente para os dois pares de
detectores, PSD1-PSD2, o qual chamaremos de 4-B e o par PSD1-PSD3, o qual chamaremos

de A-C. Desta forma, foi feita uma selegio das particulas do '‘Be no detector PSD1 através da
técnica E-AE (figura 4.11), enquanto nenhuma identificagdo foi feita para as particulas o dos

detectores PSD2 e PSD3. Apos a selecdo do "Be no espectro de E-AE e reconstrugio
cinematica assumindo a terceira particula ndo identificada como sendo o néutron, foi gerado o
espectro do Q da reagdo (figura 4.12). Os picos centrados em Q = - 1,08 MeV para os pares
A-B e A-C estao de acordo com o valor teorico esperado para o Q da reagdo de 3 corpos

(Q=-1,0798 MeV). Selecionando os eventos dentro do pico (-1,3 < Q <-0,9 MeV) para os

pares A-B ¢ A-C foram construidos os espectros de £ vs. Eq (figura 4.13). Os pontos em

cinza na figura 4.13 representam os eventos gerados através de uma simulagdo Monte Carlo
da cinematica de trés corpos para as mesmas regioes angulares cobertas pelos pares de

detectores A-B (esquerda) e A-C (direita).

106




A E (MeV)

Figura 4.11: Espectro de E-AE para o detector PSDI, utilizado na identifica¢do do "Be.

Essa selegdo € necessaria devido a existéncia de outros processos envolvendo particulas o
no canal de saida da intera¢do de '"B com o deuteron. O corte na identificacdo do 'Be ¢

em torno de 5 MeV.
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Figura 4.12: Valor do Q experimental para o par A-B (esquerda) e para o par A-C
(direita), para os eventos selecionados na figura 4.11 (E-AE). O pico em torno de -1,08
MeV deve ser comparado com o valor teorico do Q = -1,0798 MeV para a reagdo de trés
corpos de interesse. A compatibilidade entre ambos ¢ um teste da boa calibragdo dos
detectores. A partir desse ponto, foram selecionados apenas os eventos dentro do pico

entre as linhas verticais em torno de -1,3 ¢ -0,9 MeV.
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Figura 4.13: Locus cinematico para a reagido *H('’B,a’Be)n a 24,4 MeV, assumindo um
néutron como a terceira particula ndo identificada para os pares A-B (esquerda) e A-C
(direita). A sele¢do do 'Be foi feita através de um corte grafico no espectro de E-AE
mostrado na figura 4.11. Os pontos em cinza representam a simulagdo da cinematica de

trés corpos para a mesma regido angular coberta pelos detectores e os pontos em preto sdo

os dados experimentais.

4.7 Evidéncias Experimentais do Mecanismo QF (Quase-Livre)

Como foi discutido nos capitulos anteriores, a idéia principal do THM ¢ extrair o fator
astrofisico S(E) de uma reacao de interesse astrofisico através da selecdo do mecanismo QF
de uma reacdo de 3 corpos apropriada. No caso da reacdo de 3 corpos de interesse
’H(*B,aBe)n, o canal de saida formado pelas particulas @, "Be e n pode ser atingido através
de diferentes mecanismos. Um possivel mecanismo ¢ o decaimento sequencial (sequential

decay - SD), que corresponde a formagdo do niicleo composto *C seguido pela emissdo do

néutron (B +°’H — ’C" — n+"C" — n +’Be + a ). Outros mecanismos possiveis
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sdo os processos diretos, cujas possibilidades estdo representados na figura 4.14. Como

descrito anteriormente, o nivel 8,70 MeV do ''C (centrado em 10 keV) é o mais importante no

estudo da reagdo '"B(p,a)'Be, portanto, apenas o mecanismo (a) da figura 4.14 é de interesse
para o restante da analise e uma investigacdo mais detalhada € necessaria.

Primeiramente, o estudo das energias relativas das particulas no canal de saida Eg,,

E., € Ez, permite obter informacdes sobre a presenga dos estados excitados intermedidrios
do "'C, *He ¢ *Be (figura 4.14) e separar as contribui¢des dos mecanismos diretos. Através dos

graficos da figura 4.15 verifica-se que ndo ha evidéncias das contribui¢des dos estados
excitados do *He e do *Be, enquanto a faixa em torno de E,7, = 0,9 MeV corresponde ao
estado 8,42 MeV (J"=5/2") do ''C e a faixa em torno de E,7, = 1,15 MeV corresponde aos

estados proximos 8,655 MeV (J"=7/2") ¢ 8,701 MeV (J"=5/2") do "'C.
ay “B+’H —~ n+"C*
L—» o+ Be

b) "B+’H — -+ Be*
L - n+7Be

¢) “B+*H — 'Be+ ‘He*
— O+ n

Figura 4.14: Formagdo e decaimento dos estados intermediarios do 'C (a), *Be(b) e
°He(c) respectivamente. O estudo desses mecanismos representada um estagio importante

na analise.
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Figura 4.15: Espectros experimentais das energias relativas entre as trés particulas
envolvidas no canal de saida 0, 'Be e n. A presenca de evidentes faixas horizontais em

Eq5 representam trés estados excitados do ''C. Esses estados podem ser populados por

SD ou por QF.

O estagio seguinte da analise consiste na discriminagdo entre os eventos de interesse
provenientes do mecanismo QF e os provenientes do SD. Do ponto de vista experimental,
esse tipo de solucdo precisa de alguns testes relacionados com os valores do momento do

espectador, neste caso, o néutron.

A figura 4.16 representa o comportamento da energia relativa E,,;, em funcao do
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momento do néutron p,. A partir desse grafico, nota-se uma forte dependéncia entre a se¢do
de choque da reagdo de 3 corpos € o momento do néutron, ou seja, podemos assumir o
néutron como espectador da reacdo. Esse grafico ¢ conhecido na literatura como diagrama
borboleta (butterfly-diagram) e confirma que ¢ possivel aplicar o THM a reacdo de 3 corpos

afim de extrair a se¢do de choque da reacdo de 2 corpos de interesse.
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Figura 4.16: Espectro de E,,;, (MeV) vs. p, (MeV/c) em concordancia com a simulagao

da figura 4.7. Os locus horizontais em torno de E,7. = 0,9 e 1,15 MeV revelam a

presenca dos estados excitados do ''C, 8,42 MeV, 8,655 MeV e 8,701 MeV.

Com a finalidade de verificar a presenca do mecanismo QF, os dados foram graficados
como funcdo do momento do néutron (figura 4.17) nos seguintes intervalos: 0 < |p,| < 20
MeV/e, 20 < |p,| < 40 MeV/c e 40 < |p,] < 60 MeV/c. A figura mostra claramente uma
correlacdo entre o numero de contagens € o momento do néutron, uma condi¢do necessaria
para confirmar a presenga do mecanismo QF. A energia de centro de massa entre '"B-p ¢é

calculada através da relagao (3.5).
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Figura 4.17: Numero de contagens na reacao de 3 corpos para os pares A-B (esquerda) e
A-C (direita). O decréscimo do nimero de contagens nos picos em fun¢do do momento do

néutron ¢ uma evidéncia experimental da correlagdo existente.

O proximo passo € estudar a distribuicdo experimental de momento do néutron. Na
hipotese do QF, o néutron no canal de saida deve manter a mesma distribui¢do de momentos

para o movimento relativo p-n que possuia dentro do deuteron. Desta forma, selecionando

uma pequena regido (1,13 < Eq5. < 1,15 MeV) no espectro da figura 4.16 onde a se¢do de
choque de 2 corpos pode ser considerada praticamente constante, ¢ dividindo pelo fator de
espaco de fase KF obtido por simulagdo Monte Carlo (cujo célculo sera detalhado mais
adiante), obtém-se o grafico da figura 4.18, proporcional a distribuicdo de momentos dentro
do deuteron, a qual ¢ descrita pela fungdo de Hultén (4.2). Os graficos de distribuicdo de
momentos foram obtidos para ambos os pares de detectores A-B ¢ A-C e a compatibilidade
entre os dados experimentais e a funcdo tedrica de Hulthén para o movimento relativo p - n

dentro do deuteron representa uma forte evidéncia de que o néutron age como espectador

durante a quebra que ocorre na reagdo *H('°B,a’Be)n. Apos essa evidéncia experimental, é

possivel concluir que o mecanismo QF estd presente na regido de energias de relevancia
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astrofisica, permitindo extrair os resultados astrofisicos de interesse por meio do THM.
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Figura 4.18: Distribui¢do experimental do momento do néutron (pontos pretos)
comparada com a fungéo tedrica de Hulthén no espago dos momentos (linha preta) para

os pares A-B (direita) e A-C (esquerda).

4.8 Estudo das ressonancias

O canal de saida da rea¢do *H('’B,a’Be)n pode ser populado através da formagdo de
varios estados excitados do nucleo composto intermedidrio ''C. A figura 4.19 representa o
espectro de coincidéncias para os pares de detectores 4-B ¢ A-C. Para poder comparar os

niveis observados com os estados excitados do ''C soma-se a energia Ecy com o valor do Q

da reagdo de formacdo do ''C  Q("B+p—"C+y)=8,69MeV . Os estados encontrados,

bem como o momento angular total e paridade, estdo representados na tabela 4.2. Utilizando
as regras de conservagdo de momento e paridade, nota-se que os estados 5/2° ¢ 7/2" sdo

permitidos para /=0 enquanto os estados 3/2°, 5/2" e 7/2" sdo permitidos para /=1
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Figura 4.19: Espectro de coincidéncias para os pares de detectores A-B (linha pontilhada)
e A-C (linha cheia) em escala logaritmica destacando a presenca dos estados ressonantes

listados na tabela 4.2.

Ressonincia Ex (MeV) Jr Ecm(MeV) I ot (MeV)

A* 8,105 3/2° -0,58 -

B* 8,424 5/2- -0,27 )

C* 8,655 7/2 7 -0,035 -

D 8,701 =0,01 5/2° 0,010 0,016 = 0,001
E 9,200 =+ 0,05 5/2° 0,56 0,55 =*=0,10
F 9,650 =+ 0,05 3/2- 1,05 0,23 *=0,05
G 9,790 =+ 0,05 5/2- 1,20 0,26 =+ 0,06

Tabela 4.2: Estudo das possiveis ressonincias presentes no estudo da reagdo 'B(p,a)’Be

[Wiescher et al. (1983)]. *Ressonancias abaixo do limiar.

Como pode ser visto anteriormente, a reagdo '“B(p,0)’Be procede principalmente
através da formagédo do estado 8,701 MeV do ''C. Em experimentos passados ([Angulo et al.

(1993)], [Angulo et al. (1999)] e outras referéncias nesses artigos) este nivel ¢ tabelado como
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tendo J"=5/2"¢ I'=16%x2kelV ([Wiescher et al. (1983)]. A partir do trabalho de [Wiescher
et al. 1983)] sobre os niveis do ''C, conclui-se que o pico em torno de 8,7 MeV que vemos

neste trabalho, ¢ formado por dois estados ressonantes muito proximos (figura 4.19), os niveis

8,655 MeV (ressonancia C) e 8,701 MeV (ressonancia D). Devido aos diferentes J™, os niveis

ndo interferem entre si, mas verifica-se que o nivel 8,655 MeV esta abaixo do limiar para a

reacdo '"B(p,0)'Be e, apesar de ser populado através da reagdo de trés corpos *H('’B,a’Be)n,
ndo estaria presente nas medidas diretas.

Desta forma, o passo seguinte da analise consistiu em separar a contribuicdo de cada
um desses estados e subtrair a contribui¢do do nivel 8,655 MeV (figura 4.20). Primeiramente,
o histograma foi ajustado por duas Gaussianas centradas nos valores das ressonancias C e D
da tabela 4.2. A contribui¢do de cada nivel foi entdo separada (linha tracejada e linha
pontilhada da figura 4.20). Subtraiu-se do nimero de contagens de cada canal do histograma o
valor da fun¢do Gaussiana ajustada para o nivel 8,655 MeV (linha tracejada da figura 4.20).

Os erros associados a esse procedimento foram estimados em 5 %.
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Figura 4.20: Procedimento para subtragdo da contribui¢do do nivel 8,655 MeV do ''C

(linha tracejada) no nivel 8,701 MeV (linha pontilhada) para o par A-C.
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4.9 Obtencao do Fator Astrofisico S(E)

Ap6s a selecdo do mecanismo QF na reagdo de 3 corpos, por meio da aproximacao
PWIA, ¢ possivel extrair a parte nuclear da secao da choque da reacdo de 2 corpos expressa

por:

do " d'o Vig_p 2T (4.9)
(=) « [(KF).|p(p,)2] :
dQ ', dE.dQ.dQ., v,

p -

onde, o indice N representa apenas a parte nuclear da secdo de choque da reagdo de dois
corpos de interesse 'B(p,0)’Be. Eventos com |p,| < 30 MeV/c foram selecionados onde o
mecanismo QF ¢ dominante.

Para obter a se¢do de choque de dois corpos (do/d Q)f:B_p dividi-se a secdo de

choque de trés corpos (figura 4.21a) pelo termo  KF-|¢( p,)’| (figura 4.21b) obtido através

de simulagdo Monte Carlo (detalhada adiante). Para obter a se¢do de choque o” deve-se

efetuar a integral da secdo de choque diferencial obtida. Nesse caso, as distribui¢des angulares

para a reagdo '“B(p,0)'Be sdo praticamente constantes [Youn et al. (1991)], e portanto, obtém-

se diretamente a secdo de choque integrada o (figura 4.21c). O termo Vu,_ p/ Vo e«
representa a razao entre as velocidades relativas no canal de entrada e no canal de saida
(figura 4.22).

Devido a diferenca de resolugdo em energia entre os pares A-B e A-C, os fatores
astrofisicos obtidos ndo poderdo ser somados. Entre os dois pares de detectores estudados, o
par A-C possui trés vezes mais estatistica e uma melhor resolugdo em energia de centro de

massa em comparagao com o par A-B. Desta forma, a anélise seguinte refere-se ao par A-C.
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Figura 4.21: Espectro de coincidéncias da reagdo de 3 corpos para o par A-C (a) dividido
pela simulagio Monte Carlo do termo  KF-|¢p( p,)’| (b) resultando na parte nuclear da

se¢do de choque da reagdo de 2 corpos (¢).
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Na simulagio Monte Carlo do termo KF-|¢(p,)’| (figura 4.21b), considerou-se o

processo direto representado na figura 4.14 (a). Para 10® eventos sorteou-se um angulo de

emissdo do "’C no referencial de centro de massa e calculou-se o dngulo de emissdo do
néutron. Sorteou-se, entdo, a energia relativa para as particulas a e "Be no canal de saida no

intervalo de relevancia astrofisica (0 < Eq4.5. < 3 MeV) e o angulo da particula @; usando as
leis de conservacdo de momento e energia calculou-se as respectivas energias cinéticas e
angulos no referencial de centro de massa. Calculou-se a energia de centro de massa entre o
"B ¢ o proton através da relagdo (3.5). Os eventos foram modulados pela fungéo teorica de

Hulthen (4.2) e considerou-se ainda os cortes em energia e cobertura geométrica dos

detectores.
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Figura 4.22: Comportamento do Figura 4.23: Comportamento do fator
termo Vu B_p/ Vige_o da expressdo de penetrabilidade P,=P,_, parao
(4.9). sistema '"B-p.

E importante lembrar que a parte nuclear da secio de choque o obtida (figura
4.21c) estda em unidades arbitrarias, e portanto, o proximo passo da andlise ¢ a comparagao

com os dados diretos para efetuar o procedimento de normalizagdo. A se¢ao de choque obtida
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pelo THM nio inclui o fator de penetrabilidade P, e ¢é necessario inclui-lo para tornar
possivel a comparagdo com os dados diretos e consequente normalizacao [Cherubini et al.

(1996)], [Spitaleri et al. (1999)], [Spitaleri et al. (2004)]. Desta forma, a se¢do de choque da

reacdo '“B(p,a)’Be (figura 2.24) pode ser obtida calculando:

o= W,P,a) , (4.10)

onde W, é o peso relativo e P, é o fator de penetrabilidade para cada componente / da
fungdo de onda, expresso por (2.17). No caso da reagdo '“B(p,0)'Be, uma vez que o '°B no

estado fundamental possui J™ = 3" ¢ o proton possui J™ = 1/27, o nivel 8,701 MeV (J™= 5/2%)
representa uma contribui¢do ressonante de onda-s com /=0 . Considerando ainda que o
fundo ndo ressonante também ¢ representado pela componente /=0 , na regido de interesse

astrofisico, a Uinica contribuicdo relevante ¢ a do estado /=0 , e portanto, a secdo de choque

pode ser calculada por =W, P,0" . O comportamento do termo P, esta representado
na figura 4.23.

A secdo de choque o obtida pelo THM em unidades arbitrarias foi entdo
normalizada com os dados diretos [Angulo et al. (1993)], [Youn et al. (1991)] no intervalo
100 < Ecy <400 keV. O resultado esta representado na figura 4.24.

A seguir esta descrito o procedimento para obtengao do fator astrofisico S(E) a partir

da se¢do de choque o . O procedimento de normalizacdo com os dados diretos do fator

astrofisico obtido pelo THM baseou-se no método de minimizagio de x> e permitiu extrair

o erro associado a esse procedimento (os detalhes serdo descritos mais adiante).
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Figura 4.24: Comparagio entre a se¢do de choque da reagdo '“B(p,a)’Be obtida apds
multiplicagdo da parte nuclear da secdo de choque pelo fator de penetrabilidade (4.10)
com os dados diretos [Angulo et. al. (1993)], [Youn et. al. (1991)] apods o procedimento

de normalizagdo descrito no texto.

A expressao para o calculo do fator astrofisico ¢ definida pela expressao [Cherubini et

al. (1996)], [Spitaleri et al. (1999)], [Spitaleri et al. (2004)]:

S(E)=EQ, _ W P exp(2mn) (4.11)

Como descrito anteriormente, na regido de interesse astrofisico, a unica contribui¢do

relevante ¢ a do estado /=0 e o fator astrofisico S(E) pode ser calculado por:

S(E)=W, Ec(E)exp(2mn) (4.12)
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onde: N ¢ o fator de Sommerfeld e 2mn('"B+p)=149,7E™"* |, sendo E a energia de
centro de massa expressa em keV.

A constante de normalizagio W, e o erro associado ao procedimento de

normalizagdo foi obtido através do seguinte procedimento: o X> foi calculado pela
expressao usual, considerando a somatdria dos quadrados das diferencas entre os pontos do

fator astrofisico obtido pelo THM e o ajuste dos dados diretos, ponderadas pelos erros. Para

cada constante de normalizagio ' foi calculado o valor correspondente do X° e

2
reduzido

escolheu-se o valor de W, parao qual o X ¢ minimo. Adicionando uma unidade ao

X2 Obteve-se W e W' (figura 4.26). O erro de normaliza¢io foi estimado como

sendo  (1—-W)=(W'=1)= 20 %.

o
I|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII

Figura 4.25: Procedimento de minimizag¢@o do X2 reduzido para obten¢do da estimativa

do erro devido ao procedimento de normaliza¢do em torno de 20 %.

Os erros totais foram estimados como sendo a soma quadratica entre o erro estatistico,

o erro devido a subtracido do nivel 8,655 MeV do ''C e o erro de normalizagio.
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A figura 4.26 mostra a comparagao entre os dados indiretos obtidos através do THM
(pontos pretos) e os dados diretos [Angulo et al. (1993)], [Youn et al. (1991)]. A linha
tracejada representa uma extrapolacdo dos dados diretos [Angulo et al. (1993)] nao
considerando o efeito de blindagem eletronica presente nos dados diretos a baixas energias. Ja
os dados obtidos através do THM estao livres do efeito de blindagem eletronica e representam
o fator astrofisico para o nucleo desencapado. A linha cheia na figura 4.26 representa um
ajuste dos dados indiretos THM utilizando a relagdo analitica (4.13), a qual ¢ a soma da parte

ndo ressonante com a parte ressonante (para a parte ressonante considerou-se uma Breit

Wigner centrada em E, com largura I').

S(E)=a,+a,-E+a, E’+as,. Fz/f - (4.13)
(E—E,)+I"/4
Os parametros obtidos do ajuste estdo representados na tabela 4.3.
Parametro Valor Erro( = )
o 25 (MeV-b) 17 (MeV-b)
a -109 (b) 127 (b)
a, 157 (MeV™"-b) 226 (MeV™'-b)
a3 1523 (MeV -b) 230 (MeV-b)
E, 10 (keV) 5 (keV)
r 25,4 (keV) 3,3 (keV)

Tabela 4.3: Parametros do ajuste do fator astrofisico obtido através do THM utilizando a

relacdo analitica (4.13).
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Figura 4.26: Comportamento do Fator Astrofisico para a rea¢do ''B(p,0)'Be e
comparagdo com os dados diretos [Angulo et al. (1993)], [Youn et al. (1991)]. A linha
tracejada ¢ a extrapolacdo dos dados diretos para baixas energias proposto em [Angulo et
al. (1993)], enquanto a linha cheia ¢ um ajuste dos dados obtidos utilizando a expressao
(4.13). Nota-se que os dados em [Youn et al. (1991)] foram multiplicados pelo fator 1,83,
como proposto no trabalho do [Angulo et al. (1993)].

O valor do fator astrofisico na ressonincia S;=3S(10keV )=1547+230(MeV -b)
pode ser obtido através do ajuste. Esse valor ¢ aproximadamente duas vezes menor se

comparado com o valor extraido da extrapolagdo dos dados  diretos

Sx=S(10keV)=2870+500(MeV-b) [Angulo et al. (1993)]. Uma possivel explicagdo para
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essa discrepancia observada pode estar tanto associada as incertezas provenientes do
procedimento de extrapolacao dos dados diretos [Angulo et al. (1993)] quanto devido a
expressao do fator de penetrabilidade a baixas energias no THM (figura 4.23).

O valor do fator astrofisico extrapolado para energia zero pode ser obtido através do

ajuste usando a expressdo (4.13) e seu valor é S(0)=967+144 (MeV -b)

4.10 Potencial de blindagem eletronica

Como ja foi discutido anteriormente, o fator astrofisico para a reagdo '“B(p,a)’Be
apresenta um aumento significativo a baixas energias Ecy < 450 keV (figura 4.26). Esse
aumento esperado ocorre devido ao estado ressonante do ''C (J™= 5/2%), que representa a
ressonancia centrada em E, = 10 keV somado ainda ao efeito de blindagem eletronica, sendo
esse ultimo presente apenas nas medidas diretas. Como a partir do Método do Cavalo de Troéia
obtém-se o fator astrofisico para o nucleo desencapado, ou seja, sem o efeito da blindagem
eletronica, é possivel extrai-lo através da relagdo (2.32). Inserindo o fator de Sommerfeld n

chega-se a seguinte expressao:

S(E)=S,(E)exp

(4.14)

3/2

UE
2,367
E

onde U. ¢ o potencial de blindagem eletronica em MeV e E ¢ a energia de centro de massa em

MeV. Dessa forma, utilizando a expressao (4.13) com os parametros do ajuste (tabela 4.3), e
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incluindo o termo exponencial da expressao (4.14), deixando livre apenas o parametro do

potencial de blindagem eletronica, obtém-se U,=434+£100e)  através de um ajuste com
os dados diretos [Angulo et al. (1993)], [Youn et al. (1991)], como ilustrado pela linha
tracejada na figura 4.27. A comparagdo entre o potencial de blindagem eletronica teodrico € o
obtido experimentalmente para o sistema H + '°B esta representada na tabela 4.4 juntamente

com resultados de outros sistemas.

FETN * THMd
= - . ata A-C
s e © AN93
o [ > 5 Y091
= ' 5 KN92
- — — blindagem eletrdnica
10°
10—
1 | L1 1 1 | 1 1 1 A | 1 1

1072 10

Figura 4.27: Fator astrofisico para a reagdo '’B(p,0)'Be para o nicleo desencapado (linha

cheia) e para o nucleo blindado (linha tracejada). O valor do potencial de blindagem

eletronica obtido parao H+ "B ¢ U,=434x£100eV
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Sistema U. (eV)

Teoria * Teoria® experimental
H + He 108 99 120+20 °©
H+Li 180 162 420+120 ¢
H+'"B 340 304 430+80 °
H+ "B 340 304 434+100 f

Tabela 4.4: Potenciais de blindagem eletronica tedricos e experimentais. a) [Peterson et
al. (1975)] e [Angulo et al. (1993)], b) [Becker et al. (1987)], c) [Engstler et al. (1988)], d)
[Engstler et al. (1992)], e) [Angulo et al. (1993)], ) presente trabalho.

O valor obtido neste trabalho para o potencial de blindagem eletronica do sistema
H+"“B U,=436*+100el estdi de acordo com obtido para o sistema H+'B

U,=430+80¢eV (tabela 4.4c). Esse resultado confirma a validade da aproximagdo para

isotopos, conforme amplamente discutido no trabalho de [Engstler et al. (1992)]. Como pode
ser visto na tabela 4.4, os valores experimentais sdo sistematicamente maiores do que os

valores teoricos. Essa diferenga até o momento ainda ndo foi completamente entendida.
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Capitulo 5

Estudo da Reacdo "B(p,0)’Be Através do

Método do Cavalo de Troia

Como foi discutido anteriormente, os elementos litio, berilio e boro podem ser usados
como pontas de prova para se extrair informagdes importantes sobre a estrutura da estrela. A
determinagdo simultanea desses elementos em camadas externas da estrela podem fornecer

informagdes a respeito dos mecanismos de mistura que ocorrem no seu interior, devido as
diferentes temperaturas de igni¢@o para as reagdes (p,0) de quebra desses elementos.

Nesse contexto, o estudo da reagdo ''B(p,0)*Be através do Método do Cavalo de Trdia,

permite obter o fator astrofisico a energias de interesse astrofisico eliminando os efeitos da
barreira Coulombiana e da blindagem eletronica. A reagdo ''B(p,0)*Be ocorre principalmente
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a temperaturas acima de 5.10° K, com uma energia do pico de Gamow em torno de 10,13 keV

enquanto a barreira Coulombiana estd em torno de 1,7 MeV.

5.1 Introducio

O estudo da reagdo ''B(p,0)"Be através de métodos diretos esta relatado em [Becker et

al. (1987)] e [Angulo et al. (1993)] (figura 5.1). Em particular em [Becker et al. (1987)], sdo
estudados os canais O (figura 5.2 esquerda) e a;, sendo que a contribuicdo dominante para o
fator astrofisico vem do canal a,. No canal 0y, o *Be no canal de saida se encontra no estado

fundamental, enquanto no canal a;, o *Be se encontra no primeiro estado excitado. Os fatores
astrofisicos a energia zero obtidos em [Becker et al. (1987)] foram S(0)=2,1(MeV -b) para
o canal a, e S(0)=190(MeV-b) para o canal a,. O estado ressonante em 150 keV estd
associado ao nivel 16,106 MeV do *C (J"= 2", I = 5 keV) [Ajzenberg-Selove (1988)]. O

trabalho mais recente de [Angulo et al. (1993)] confirma a presenca do estado ressonante em

150 keV e, como seus dados chegam a energias mais baixas Ecy = 18,73 keV, obtém-se o
valor do potencial de blindagem eletronica U,=430%80(el’) para o sistema H + ''B.

A contribui¢do do canal 0, corresponde a apenas 1 % em relagdo a contribuicdo do
canal o, [Rauscher et al. (1996)]. Sabe-se também que a reagdo ''B(p,a)*Be pode proceder
tanto através da quebra direta em 30 quanto por decaimento sequencial envolvendo estados

do *Be. Foi demonstrado em [Becker et al. (1987)] que a contribui¢do da quebra direta em 3a

representa menos de 5 % na se¢ao de choque total na regido de energias estudadas (Ecy =22 —

110 keV).
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Figura 5.1: Fator astrofisico da reagdo '"B(p,a)*Be obtido através de medidas diretas

[Angulo et al. (1993)], [Angulo et al. (1999)] somadas as contribui¢des de 0, e O;. Os
dados mostram uma forte ressonancia em torno de 150 keV. O aumento do fator

astrofisico para energias menores que 50 keV ¢ devido ao efeito de blindagem eletronica.

D .02 o 10
10 .
g 3 >
= ¢ =
o : W o
“ 10} 1 e
a 5
v“.....
1 ......"o. 25
0 02 04 06 08 1 0
Ea(MeV) 0O 02 04 06 08
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Figura 5.2: A esquerda, o comportamento do fator astrofisico da reagdo '"B(p,0)*Be para
a contribui¢do do canal o, obtido por [Becker et al. (1987)]. A direita, os pontos pretos

representam o fator astrofisico da reagdo ''B(p,00)’Be obtido através do Método do
Cavalo de Troia [Spitaleri et al. (2004)]; o histograma representa os dados diretos [Becker

et al. (1987)] graficados com a mesma resolucéo do experimento, em torno de 40 keV.
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O canal 0, da reagdo "B(p,a)*Be foi anteriormente estudado através do Método do
Cavalo de Troéia por [Spitaleri et al. (2004)] e o fator astrofisico obtido estd representado na
figura 5.2 (direita). Os pontos pretos representam os dados indiretos obtidos via THM
enquanto, para efeito de comparagdo, o histograma representa os dados diretos [Becker et al.
(1987)] graficados com a mesma resolucdo em energia do experimento indireto, em torno de
40 keV. O fator astrofisico a energia zero obtido S(0)=0,41%0,09 (MeV -b) é 5 vezes
menor comparado com o obtido por [Becker et al. (1987)] S(0)=2,1(MeV -b)

No trabalho descrito nessa tese estudou-se os dois canais 0, € 0 da reagdo ''B(p,0)*Be

através do Método do Cavalo de Tréia, o qual ¢ complementar ao estudo da reagdo
"B(p,0)*Be iniciado por [Spitaleri et al. (2004)]. A reacdo ''B(p,a:)*Be é dominada por
duas ressonancias T = 1 do "“C, uma em Ecy = 150 keV (J"=2",1=1) e a outra em Ecy =
620 keV (J" =2, 1 = 0). A segunda ressonancia ndo aparece na contribui¢do do canal 0,

devido a paridade, porém ¢é esperada no canal ;. Em [Ajzenberg-Selove (1990)], as duas

ressondncias sdo consideradas como puramente T = 1 e dessa forma ndo poderiam decair em

*Be + a, porém, o conceito de mistura de isospin foi estudado e entendido para os estados 1*:
experimentos com espalhamento de pions [Jaki et al. (1990)], [Cottingame et al. (1987)],
mostraram que varios estados excitados do '*C apresentam mistura de isospin, explicando a

presenca das ressonancias.
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5.2 Aplica¢io do THM a Reac¢do *‘H(''B,n a)*Be

O estudo da reagdo de interesse astrofisico ''B(p,0)*Be foi realizado através da selegdo

da contribuigdo do mecanismo quase-livre (QF) da reagdo de trés corpos *H(''B,a*Be)n
usando alvo de deuteron como nucleo Cavalo de Tréia. Essa se¢do seguird praticamente a
mesma sequéncia usada na se¢do 4.2.

A figura 5.3 mostra o pseudo-diagrama de Feynman: o polo inferior representa a
quebra (break-up) do deuteron enquanto o polo superior representa a reagdo virtual de dois
corpos de interesse. Como mostrado na secdo 3.4, baseando-se na aproximagdo de impulso
(TA), essa separacdo em dois pdlos leva a fatoracdo de se¢do e choque de trés corpos.
Conhecendo o fator cinematico KF e a distribuicdo de momentos do néutron dentro do
deuteron, ¢ possivel extrair a secdo de choque da reagdo de dois corpos de interesse através da

relagdo (5.1):

do N o VnB_p —\2(71-1 (5 1)
doy [(KF).|p(7)2" G
d( 11B—p dE(deo(dQSBe vae

A escolha do deuteron como nticleo Cavalo de Troéia [Spitaleri et al. (1999)], [Spitaleri
et al. (2001)], [Tumino et al. (2003)], baseia-se em sua baixa energia de ligacao (B4 = 2,224
MeV) e em sua conhecida distribui¢do de momentos [Zadro et al. (1989)]. A expressao
analitica para a distribui¢do de momentos do néutron dentro do deuteron é expressa pela

funcdo analitica (4.2) e o formato da distribuicdo de momentos pode ser visto na figura 4.4.
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Figura 5.3: Pseudo-diagrama de Feynman para o processo QF da reagdo 2H(''B,na)®Be;
o poélo inferior representa a quebra do deuteron enquanto o pdlo superior representa a

reagao virtual de dois corpos de interesse.

5.3 Determinacio das Configuracoes Experimentais

A reacdo (p,0) de interesse deve ser estuda a energias baixas de forma a alcangar a
regido correspondente ao pico de Gamow. Desta forma, a energia do feixe deve ser escolhida

de acordo com a expressao (5.2).
AE,+E =E,—B, (5.2)

ou seja, centrando a distribuicdo em um valor préximo a energia do pico de Gamow

AE, +E ~50KeV e usando By = Buuwon = 2,224 MeV temos E,=E\";=2,27 MeV.

. Jon] LAB M r .
Passando para o sistema de laboratorio E.,;=E\ B_p(m T n B)/ m, obtém-se a energia do

feixe em torno de E ﬁff= 27,2MeV . Uma vez determinada a energia do feixe, ¢ possivel
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realizar uma simulagao detalhada da cinematica da reagao de trés corpos.
Com o objetivo de explorar as regides de energia e angulares na qual a reacdo de trés
corpos ocorre, fez-se um estudo detalhado da mesma usando uma simulagdo Monte Carlo.

Através desse calculo € possivel obter o angulo e energia de todas as particulas envolvidas no

canal de saida, neste caso o, n e *Be. Como foi mencionado anteriormente, é necessario
selecionar a regido cinematica na qual a contribuicdo do mecanismo QF ¢ dominante. Isso
significa que uma das varidveis de interesse ¢ o momento do néutron no canal de saida.

A presenga do *Be no canal de saida deve ser levada em conta ja que ele decai em duas
particulas o com meia vida de 10"® s. Com essa meia vida e considerando uma energia
maxima que poderia ser atingida nessa reagdo, o nticleo do *Be percorre 10* c¢cm antes de
decair, como a distancia dos detectores ao alvo ¢ da ordem de 20 cm, isso significa que ele
decai antes de chegar nos detectores. Portanto, usando as leis de conservacdo de energia e

momento, € possivel reconstruir a energia e Angulo de emissido do *Be a partir das energias e
angulos das particulas o detectadas em coincidéncia.

Considerando-se que as particulas detectadas tém energias E; ¢ E; ¢ angulos 0, ¢ 0,, a

energia relativa ¢ dada por:

1
Erel = E H vlz'el (52)

onde U é a massa reduzida das duas particulas o e v é definido como V,,=V,—V,

Substituindo a expressdo de V,,; em 5.2 obtém-se:

1
Erez:E” vf+v§—2v1v2005912) (5.3)
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onde O, representa o angulo relativo entre as duas particulas. Em termos das energias das

particulas 0, a expressdo 5.3 pode ser escrita como segue:

E'rel=0’5 Eal+Eu2_2VEtxlEaZCosetxlod) (54)

Figura 5.4: Velocidade e angulo relativo das particula o provenientes do decaimento do ®Be.

E importante lembrar que a reconstru¢do dessa energia relativa ¢ fundamental na
determinacdo dos eventos do ®Be. Experimentalmente, essa reconstru¢do representa o
primeiro passo na determinagéo da cinematica do *Be. A energia ¢ angulo de emissdo do *Be
podem ser reconstruidos através das leis de conservacdo de energia e momento e calculados

através das relacoes (5.5) e (5.6).

EgBe=E1+E2—Erel (5.5)

p,cosf,+ p,coso,
Ppe

0., =arccos (5.6)
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No experimento anterior de [Spitaleri et al. (2004)], considerou-se apenas o estado

fundamental do ®Be; no experimento descrito nesta tese, estaremos investigando tanto o
estado fundamental do *Be, Q(*Be — o + a) = 0,092 MeV, I = 5,56 (25) eV e I'=0", que
corresponde ao canal Oy, quanto o seu primeiro estado excitado, com energia de excitagdao
E" = 3,03 MeV, I' = 1,513 (15) MeV, I'=2" e O (*Be" — a + a) = 3,122 MeV, que
corresponde ao canal Q.

O proximo estagio do estudo da cinematica da reagdo de trés corpos *H(''B,a*Be)n ¢é a

determinagdo, através de simulacdo Monte Carlo, dos angulos e energias das particulas O e

¥Be no canal de saida. Os angulos das particulas no canal de saida para os quais existe solu¢do
cinematica estdo representados na figura 5.5 esquerda (canal Qo) e 5.5 direita (canal a;). O

locus cinematico esta representado na figura 5.6 esquerda (canal 0,) e 5.6 direita (canal ;).
Os pontos em cinza representam a regido do QF, onde |p,| <30 MeV/ec.
Como mencionado anteriormente, a energia de centro de massa da reagdo de dois

corpos pode ser calculada através da relagao:

E.,= EHB_p=Eo<Be_Q2CORPOS (5.7)

onde, E,;, representa a energia relativa entre as particulas do canal de saida € Q>corros 0 valor
do Q da reagdo de 2 corpos (Qxcorros= 8,59 MeV para o canal Oy € Qxcorros= 5,56 MeV para

o canal ;). Através dessa relagdo, nota-se que umas das quantidades mais importantes a ser
estudada ¢ a energia relativa entre essas duas particulas. A figura 5.7 mostra a simula¢do do

classico diagrama borboleta (butterfly-diagram), que descreve o comportamento da energia
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relativa Eq; em funcdo do momento do néutron p,. A regido de interesse astrofisico
corresponde a baixos momentos do néutron, onde a condi¢cdo dominante do QF ¢ esperada. A

escolha da energia do feixe em torno de 27,2 MeV permite atingir energias de centro de

massa que vao de zero até 1,5 MeV.

8,p, (graus)
8, (graus)

80 00 :
0, (graus) %

60
8, (graus)

Figura 5.5: Simulagdo da regido angular da rea¢do *H(''B,a*Be)n canal 0, (esquerda) e

canal a; (direita). Os pontos em cinza correspondem a regido com |p,| <30 MeV/c.
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Figura 5.6: Simulagio do locus cinematico da rea¢do *H(''B,a*Be)n canal o, (esquerda) e

canal a; (direita). Os pontos em cinza correspondem a regido com [p,| <30 MeV/c.
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Figura 5.7: Simulag¢do do diagrama borboleta, canal 0, (esquerda) e canal a, (direita): a
regido de interesse astrofisico, entre 8,56 < Eyg;, < 10 MeV possui uma forte contribuicao

do mecanismo QF com |p,| <30 MeV/c. Canal 0, (esquerda) e canal a, (direita)

5.4 Arranjo Experimental

O experimento foi realizado no Laboratori Nazionali del Sud em Catania / Italia. O
acelerador SMP Tandem Van de Graaf forneceu um feixe de 27,2 MeV de '"B com
intensidade entre 1 ¢ 4 nA. O alvo utilizado foi de polietileno deuterado (CD), posicionado
formando um angulo de 90° com a dire¢do do feixe. A tabela 5.1 mostra as espessuras dos

alvos. Os alvos de Au e C foram utilizados durante a tomada de dados para calibragao.

Alvo Espessura (mg/cm?)
CD, 0,147
CD; 0,141
CD, 0,189
C 0,096
Au 0,083

Tabela 5.1: Espessuras dos alvos utilizados.
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O sistema de deteccao ¢ constituido por 2 detectores de silicio sensiveis a posicao

(PSD) de 5 x 1 cm?, com espessura de 492 pum e 4 detectores de silicio sensiveis a posi¢do

duplos (DPSD). Cada detector DPSD ¢ composto por dois PSDs de 5x1 ¢cm?, com espessuras
de 1000 pum, dispostos um sobre o outro com distancia de separa¢cdo de 1 mm.

Os detectores foram nomeados como A;, A, B, C,, C,, Dy, D,, E, Fi, F»; onde os
indices 1 e 2 sdo usados para distinguir os dois detectores de cada DPSD, om superior € o
outro inferior em relagdo ao plano da reacdo determinado pela linha do feixe e pelo centro dos
PSD's (figura 5.8).

Os angulos de cobertura de cada PSD foram escolhidos de modo a cobrir a regidao
angular correspondente aos eventos com |p,] < 40 MeV/c, ou seja, a regido onde a
contribuicdo do QF ¢ dominante. Os angulos centrais, cobertura angular e as distancias ao

alvo estdo na tabela 5.2.

Detector Angulo Central Cobertura angular  Distancia ao alvo
(graus) (graus) (cm)
Al— A (+) 47 40,4° - 53,6 21,7
B (+) 32 27,8° - 36,2° 34
Ci-G (+) 17 10,2° - 23,8° 21,0
D, -D; (-) 17 10,4° - 23.,6° 21,5
E (-) 32 28" - 36° 35,6
Fi—F, (-) 47 40,8" - 53,2° 22,8

Tabela 5.2: Angulo central e distdncia ao alvo para cada um dos detectores. O sinal
negativo nos detectores D, E e F indica que eles estdo em lados opostos aos detectores A,

B e C em relagdo a linha do feixe.
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Figura 5.8: Foto do arranjo experimental (acima) e esquema do arranjo experimental

mostrando a disposi¢do dos detectores em relagdo a diregdo do feixe (abaixo).

Os sinais de energia e posi¢do das particulas detectadas foram processados utilizando
eletronica padrao para esse tipo de detectores e enviados para o sistema de aquisi¢do para
monitoramento em linha (on/ine) e armazenamento dos dados. Os eventos foram obtidos no

modo single e foram analisados através das coincidéncias triplas entre quaisquer detectores.
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5.4.1 Simulacio das Coincidéncias Triplas para os Canais 0 e O,

Como foi mostrado anteriormente, o *Be proveniente da rea¢do *H(''B,a*Be)n decai
em duas particulas O antes de chegar ao detector. Uma simulagdo Monte Carlo permitiu
determinar em que angulos as particulas a provenientes do decaimento do *Be seriam
encontradas em eventos do canal O, quando a particula a proveniente da reagdo
’H("'B,a*Be)n ¢ medida no detector A; ou A, (figura 5.9 esquerda), B (figura 5.10 esquerda)
ou no C, ou C, (figura 5.11 esquerda). E de forma analoga para o canal a,, quando a particula

o proveniente da reagdo *H(''B,0*Be)n ¢ detectada no A; ou A, (figura 5.9 direita), B (figura
5.10 direita) ou no C; ou C; (figura 5.11 direita). Lembrando que devido a configuragdo do

arranjo experimental, as combinagdes dos detectores de forma simétrica também € possivel.
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Figura 5.9: Angulos de emissdo das particulas O, e o, provenientes da quebra do *Be

quando a particula o da reacdo *H("'B,0*Be)n ¢ detectada no detector A,. A esquerda para

a rea¢do envolvendo o estado fundamental do *Be e a direita o primeiro estado excitado.
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Figura 5.10: Angulos de emissdo das particulas O, e o, provenientes da quebra do *Be quando a

particula o da reagdo “H("'B,0*Be)n ¢ detectada no detector B. A esquerda para a reagdo

envolvendo o estado fundamental do *Be e a direita o primeiro estado excitado.
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Figura 5.11: Angulos de emissdo das particulas O, e , provenientes da quebra do *Be

quando a particula o da reac¢do *H(''B,a*Be)n é detectada no detector C;. A esquerda para

a reac¢do envolvendo o estado fundamental do *Be e a direita o primeiro estado excitado.
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5.5 Anailise de Dados: Identificacio da Reaciio 2H(''B,a®Be)n

Apo6s a calibracdo em energia e posicdo dos detectores PSD, de maneira analoga a
descrita na se¢do 4.5, a etapa seguinte de uma analise tipica, utilizando o Método do Cavalo
de Troia, ¢ identificar a reacdo de trés corpos de interesse. Devido a presenga do nucleo

instavel *Be no canal de saida, ¢ necessario reconstruir o evento do *Be através da detecgio de

duas particulas o em coincidéncia. A partir desse ponto da andlise, cada trio de detectores
com as coincidéncias desejadas deve ser estudado separadamente. Nesse caso, devido a

simetria do arranjo experimental, € possivel agrupar os trios de detectores conforme mostra a
tabela 5.3. Por exemplo, no trio D-Ci-C,, o primeiro detector D; detecta a particula o
proveniente diretamente da reagdo “H(''B,a*Be)n, enquanto os dois tltimos C;-C, detectam

as particulas a provenientes da quebra do *Be.

Canal q, Canal q
D:-Ci-C, Ci-Dy-Ds Ci-C,-Dy D;-D,-C,
D,-Ci-C, C,-Dy-Ds Ci-Co-D, Di-D»-C,
Grupol
Cz—C1—D1 DZ'DI‘Cl
Cz-CrDz DZ'DI'CZ
E-Ci-C, B-D;-D, Ci-Cy-E D;-D,-B
Grupo2
C,-Ci-E D,-D;-B
F]'C1-C2 A1-D1-D2 CI'Cz'Fl Dl'Dz'Al
Fz-C1-C2 Az—Dl-Dz Cl-Cz-Fz DI‘DZ‘AZ
Grupo3
Cz—C1—F1 Dz'Dl‘Al
Cz-C1-F2 DZ'DI'A2

Tabela 5.3: Separacdo dos trios de detectores em grupos devido a simetria do arranjo

experimental. Para cada grupo de detectores deve ser feita uma analise separada.
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A partir desse ponto, a analise deve ser feita de forma separada para cada um dos
grupos e para cada um dos canais 0, e 0; conforme representado na tabela 5.3. O grupo que
apresentou melhor resolugdo em energia e maior estatistica para o canal 0, foi o Grupo 3 ¢

para o canal o; foi o Grupo 2. Desta forma, a analise subsequente refere-se a esses dois

grupos.

5.5.1 Identificacio do *Be

A identificagdo do *Be foi feita através do calculo da energia relativa entre duas

particulas detectadas em diferentes PSDs utilizando a relagdo (5.4). O angulo relativo 8yq,

entre as particulas foi calculado através da soma quadratica do angulo relativo medido no
plano com o angulo ¢ estimado fora do plano. Os eventos no pico em torno de 90 keV (figura
5.12 esquerda), associado ao decaimento do *Be no estado fundamental em duas particulas a,
foram selecionados e a partir das medidas das energias e angulos das particulas o, pode-se

calcular a energia do *Be e seu angulo de emissdo (Bsp.) no referencial de laboratdrio através
das relacdes 5.5 e 5.6. Devido a disposi¢dao angular dos detectores PSD, também foi possivel

selecionar os eventos correspondentes ao decaimento do *Be no primeiro estado excitado,

representado pelo pico na energia relativa das particulas o em torno de 3 MeV (figura 5.12

direita).
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Figura 5.12: Espectro de energia relativa entre as particulas o em coincidéncia nos
PSDs. A esquerda o canal o, onde presenga do pico em torno de 90 keV estéa associada

ao decaimento do *Be no estado fundamental. A direita o canal o, onde presenga do pico

em torno de 3 MeV esta associada ao decaimento do *Be no primeiro estado excitado.

5.5.2 Identificacio e Selecio da Reac¢ao de Trés Corpos

Apbs a identificagdo do *Be e assumindo o nimero de massa 4 para a terceira particula
detectada em coincidéncia no mesmo evento, ¢ possivel construir o locus cinematico E, vs.
Esge da reagdo *H(''B,0o*Be)n para o grupo 3 de detectores da tabela 5.3 e, de forma analoga,

para a reagdo “H(''B,0,*Be)n para o grupo 2 (figura 5.13). E importante destacar que os
calculos de conservacdo de momento e energia foram feitos considerando a particula nao
detectada, neste caso o néutron, como tendo numero de massa 1. O espectro do Q da reacao

para os eventos selecionados no locus cinematico esta representado na figura 5.14. Os valores

teoricos para o Q da reagdo sao Qiesrico = 6,36 MeV (canal o) € Queorico = 3,33 MeV (canal a).
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Figura 5.14: Valor experimental do Q da rea¢do *H(''B,0®Be)n. A esquerda o pico em

torno de 6,3 MeV esta de acordo com o valor teérico Q = 6,36 MeV para a reacao

*H("'B,0,*Be)n ¢ a direita o pico em torno de 3,3 MeV esta de acordo com o valor tedrico

Q =3,33 MeV para areagdo *H(''B,a,*Be)n.
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5.6 Evidéncias Experimentais do Mecanismo QF

Como foi discutido nos capitulos anteriores, a idéia principal do THM ¢ extrair o fator
astrofisico S(E) de uma reacdo de interesse astrofisico através da selecdo do mecanismo QF

de uma reagdo de 3 corpos apropriada. No caso da reacdo de 3 corpos de interesse

’H("'B,0*Be)n, o canal de saida formado pelas particulas @, *Be e n pode ser atingido através
de diferentes mecanismos. Um possivel mecanismo ¢ o decaimento sequencial (sequential
decay - SD), que corresponde a formagdo do nucleo composto C seguido pela emissdo do
néutron ( "B +°’H — C" — n+"C" — n + *Be + a ). Outros mecanismos possiveis
sdo os processos diretos, cujas possibilidades estdo representados na figura 5.15.

Como descrito anteriormente, o nivel 16,11 MeV do "“C (centrado em 150 keV) é o
mais importante no estudo do canal 0, da rea¢do ''B(p,0)'Be. Ja para o canal a;, além do
nivel anterior, estd presente também o nivel 16,57 MeV do '*C. Como apenas 0 mecanismo

(a) da figura 5.15 ¢ de interesse para o restante da analise, uma investiga¢do mais detalhada ¢

necessaria.

Primeiramente, o estudo das energias relativas das particulas no canal de saida Eg;,,
E,, e Ess., permite obter informacdes sobre a presenca dos estados excitados intermediarios
do *C, “He e ’Be (figura 5.15) e separar as contribui¢des dos mecanismos diretos. No caso do
canal 0, a presenga da faixa vertical em Egg, = 8,71 MeV (figura 5.16 esquerda) corresponde
ao estado excitado do *C com energia 16,11 MeV. Uma faixa horizontal mais fraca em torno

de E,, = 0,5 MeV (figura 5.16 esquerda) corresponde ao estado fundamental do “He. E a faixa
horizontal em torno de Esz.,= 1,4 MeV (figura 5.17 esquerda) corresponde ao estado excitado

do "Be com energia 3,05 MeV. Apenas o estado 16,11 MeV do ">C contribui na regido de
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interesse astrofisico e contribui¢des dos estados intermediarios do *He e °Be foram subtraidas.

Uma discussao andloga pode ser feita para o canal a;. Neste caso, devido a resolugao
do experimento e a baixa estatistica ndo ¢ possivel identificar nos histogramas bidimensionais
da figura 5.16 (direita) e figura 5.17 (direita) os estados excitados presentes. Porém, em um
histograma unidimensional nota-se a presencga dos estados excitados 16,11 e 16,57 MeV do

12C, como serd mostrado mais adiante..

a) "B+°H — n -+ C*
L —» o +°Be

b) "B+’H —* o+ °Be*
L I'l-l-SBe

©) "B+’H > *Be-+ He*
L » O+ n

Figura 5.15: Formagdo e decaimento dos estados intermediarios do *C (a), *Be(b) e
He(c) respectivamente. A identificagdo desses processos e separa¢do do mecanismo QF

representa um estadgio importante na analise.
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faixa vertical em torno de 8,71 MeV corresponde ao estado excitado do nucleo

intermediario '*C. A faixa horizontal em torno de 0,5 MeV corresponde ao estado

fundamental do “He. A direita, espectro de energia relativa g, Vs. Eq, para o canal ;.
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Figura 5.17: A esquerda, espectro de energia relativa Egp, Vs. Ess, para o canal O, a
faixa vertical em torno de 8,71 MeV corresponde ao estado excitado do nucleo

intermediario '*C. A faixa horizontal em torno de 1,4 MeV corresponde ao estado
excitado 3,05 MeV do °Be. A direita, espectro de energia relativa Eqgp, Vs. Espen para o

canal a.

148




O estagio seguinte da analise consiste na discriminagdo entre os eventos de interesse
provenientes do mecanismo QF e os provenientes do SD. Do ponto de vista experimental,
esse tipo de solugdo precisa de alguns testes relacionados com os valores do momento do

espectador, neste caso, o néutron.

A figura 5.18 representa o comportamento da energia relativa Egg, em fungdo do
momento do néutron p,. A partir desse grafico nota-se uma forte dependéncia entre a secdo de
choque da reagdo de 3 corpos e o0 momento do néutron, ou seja, podemos assumir o néutron
como espectador da reagdo. Esse grafico ¢ conhecido na literatura como diagrama borboleta
(butterfly-diagram) e confirma que ¢ possivel aplicar o THM a reagdo de 3 corpos afim de

extrair a secao de choque da reacdo de 2 corpos de interesse.
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Figura 5.18: Espectro de Eyg (MeV) vs. p, (MeV/c) de acordo com as simulagdes da

figura 5.7. A esquerda, para o canal Qy, a faixa horizontal em 8,7 MeV revela a presenga
do estado excitado 16,11 MeV do °C na regido de interesse, onde |p,| < 30 MeV/c. A
direita, para o canal 0, devido a baixa estatistica ndo ¢ possivel identificar a contribuigdo

dos estados do "*C, porém nota-se que existem eventos na regido de interesse astrofisico

com |p,| <30 MeV/c.
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O passo seguinte da analise consiste em estudar a distribuicdo experimental de
momento do néutron. Na hipdtese do QF, o néutron no canal de saida deve manter a mesma

distribuicdo de momentos para o movimento relativo p - n que possuia dentro do deuteron.

Desta forma, selecionando uma pequena regido (8.59 < Egqgp. < 8.69 MeV) no espectro da
figura 5.18 (esquerda), onde a se¢ao de choque de 2 corpos pode ser considerada praticamente
constante, e dividindo pelo fator de espaco de fase KF' obtido por simulacio Monte Carlo,
obtém-se o grafico da figura 5.19, proporcional a distribui¢do de momentos do néutron dentro

do deuteron, a qual ¢ descrita pela fungcdo de Hultén (4.2). O grafico da distribuicdo de

momentos foi obtido para o canal 0, (figura 5.19). A compatibilidade entre os dados
experimentais e a fungdo tedrica de Hulthén para o movimento relativo p - n dentro do

deuteron representa uma forte evidéncia de que o néutron age como espectador durante a

quebra (break-up) que ocorre na reagdo “H(''B,0¢'Be)n. Apods essa evidéncia experimental, é
possivel concluir que o mecanismo QF estd presente na regido de energias de relevancia
astrofisica, permitindo extrair os resultados astrofisicos de interesse por meio do THM.

Ja no caso do canal a,, devido a baixa estatistica ndo foi possivel gerar a distribuicao
experimental de momentos do néutron. Mesmo com a baixa estatistica e nao sendo possivel
realizar todos os testes presentes em uma analise tipica THM, considerou-se que o mecanismo
QF esta presente para |p.| < 30 MeV/c e foi possivel extrair o comportamento do fator
astrofisico S(E) onde nota-se a presenga das duas ressonancias esperadas em torno de 150 e

620 keV. Como veremos adiante, esse estudo representa um primeiro estagio da uma analise

tipica utilizando o THM para o canal o, da rea¢do ''B(p,0)*Be ¢ estabelece os caminhos para
um préximo experimento que sera proposto em breve, para o qual algumas sugestdes de

melhoria serdo dadas mais adiante.
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Figura 5.19: Distribuicdo experimental do momento do néutron no canal de saida da

reacdo de trés corpos (pontos pretos) comparada com a fungao tedrica de Hultheén (4.2) no

espago dos momentos (linha preta) para o canal d,.

5.7 Obtencao do Fator Astrofisico S(E)

Ap6s a selecdo do mecanismo QF na reagdo de 3 corpos, por meio da aproximacao
PWIA, ¢ possivel extrair a parte nuclear da secdo da choque da reacdo de 2 corpos expressa

por:

Aoy AT Vs () g(pl 5B
dQ np_ dEO(dQ"‘dQXBe vsBe n

p -

onde, o indice N representa apenas a parte nuclear da secdo de choque da reagdo de dois
corpos de interesse ''B(p,a)*Be. Para o passo seguinte da andlise, os eventos com |p,| < 30
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MeV/c foram selecionados onde o mecanismo QF ¢ dominante.

Para obter a se¢do de choque de dois corpos ¢ (figura 5.20c) dividi-se a segdo de
choque de trés corpos (figura 5.20a) pelo termo  KF-|¢( p,)’| (figura 5.20b) obtido através

de simulagio Monte Carlo. Para obter a se¢dio de choque o” deve-se ainda efetuar a integral

da secdo de choque diferencial obtida. O resultado ¢ entdo dividido pelo termo

Viug_ p/ Vig._« , que representa a razdo entre as velocidades relativas no canal de entrada e
no canal de saida (figura 5.21).
Na simulagdo Monte Carlo do termo  KF-|¢(p,)’| (figura 5.20b) considerou-se o
processo direto representado na figura 5.15 (a). Para 10® eventos sorteou-se um angulo de
emissdo do ?C no referencial de centro de massa e calculou-se o angulo de emissdo do

néutron. Sorteou-se, entdo, a energia relativa para as particulas a e *Be no canal de saida no

intervalo de relevancia astrofisica e o angulo da @; usando as leis de conservagdo de momento
e energia calculou-se as respectivas energias cinéticas e angulos no referencial de centro de

massa. Calculou-se a energia de centro de massa entre o /B e o proton através da relagio

(3.5). Considerou-se ainda a quebra do *Be em duas particulas o — para o estado fundamental
(figura 5.20b esquerda) e o para o primeiro estado excitado (figura 5.20b direita). Os eventos
foram modulados pela funcdo tedrica de Hulthen (4.2) e considerou-se ainda os cortes em

energia e a cobertura geométrica dos detectores. Uma etapa importante na simulacdo foi

considerar os Angulos tanto em 8 quanto em  das particulas o provenientes da quebra do *Be.
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funcdo de onda.

E importante lembrar que a parte nuclear da secdo de choque o obtida (figura
5.20c) esta em unidades arbitrarias, e portanto, o préoximo passo da analise ¢ a comparagao
com os dados diretos para efetuar o procedimento de normalizacdo. A se¢do de choque obtida
pelo THM néo inclui o fator de penetrabilidade P, e ¢é necessario inclui-lo para tornar
possivel a comparacdo com os dados diretos e consequente normalizagdo [Cherubini et al.
(1996)], [Spitaleri et al. (1999)], [Spitaleri et al. (2004)].

Uma vez que a se¢ao de choque depende das ondas parciais envolvidas, e desde que a
funcdo de excitagdo pode ser escrita em termos do acoplamento entre os termos ressonante €
ndo ressonante, a penetrabilidade e os pesos relativos devem ser considerados. Em maiores
detalhes, o estado ressonante do '>C centrado em 16,106 MeV apresenta momento angular e
paridade J"=2" , o proton possui J"=1/2F e o "B J"=3/2" . Desta forma, a

ressonancia centrada em Ecy = 148 keV representa uma fungdo de onda-p com /=1 .Ja a
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ressondncia centrada em 620 keV (presente apenas no canal ) representa uma onda-s com

[=0 e a parte ndo ressonante também possui componente /=0 . A se¢do de choque da

reagdo ''B(p,0)*Be pode ser obtida através da relagdo:

o= W1=0'P1=O'UIN=0+ W1=1'P1=1'01N=1 > (5.9

onde W, é o peso relativo e P, ¢é o fator de penetrabilidade para cada componente / da
funcao de onda, expresso por (2.17). O fator astrofisico pode entdo ser obtido diretamente a

partir da expressao:

S(E)=EZ:I=0 W,P,aexp(2mn)  (5.10)

onde N é o fator de Sommerfeld e 27n (" B+ p)=150,3 E~"* , sendo E a energia de centro
de massa expressa em keV.

A normalizacdo para cada componente da funcdo de onda foi feita de forma
independente, ou seja, as constantes W, e W, foram obtidas separadamente. A figura 5.23

mostra um ajuste dos dados THM (linha cheia) e a contribui¢do de cada uma das componentes

[=0 (linha pontilhada) ¢ /=1 (linha tracejada) para os canais 0, (esquerda) e ; (direita).
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Figura 5.23: Estudo das partes ressonante € ndo ressonante na rea¢do ''B(p,0)*Be para o
canal O, (esquerda) para o canal a, (direita). A linha cheia preta representa o ajuste. A
linha tracejada mostra a contribuigdo da componente /=1 enquanto a linha pontilhada

mostra a contribuicdo da componente /=0

Para comparar os dados obtidos pelo THM com os dados diretos deve-se considerar
que a resolugdo em energia nesses experimentos ndo ¢ a mesma. Essa diferenca pode ser

verificada comparando a FWHM (largura a meia altura) da ressonancia centrada em 150 keV

nos dados diretos canal O (figura 5.2 da esquerda) com a FWHM dessa mesma ressonancia
nos dados THM (figura 5.23 da esquerda). Por esse motivo, esses dados ndo podem ser
comparados diretamente. Os dados diretos foram entdo graficados com a mesma resolugdo em
energia dos dados THM, que esta em torno de 60 keV, mantendo a mesma integral (figura
5.24 e 5.25). Como o efeito de blindagem eletronica ¢ desprezivel para energias de centro de
massa maiores do que 50 keV, o ajuste dos dados diretos foi feito a partir desse valor até 1000

keV, onde chegam os dados diretos para cada canal [Becker et al. (1987)].
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Figura 5.24: A esquerda, ajuste dos dados diretos [Becker et al. (1987)] com uma Briet-
Wigner e um fundo linear. A direita, um histograma representando os dados diretos com
resolugdo piorada para 60 keV para ser comparada com os dados obtidos pelo THM para
o canal 0y da reacdo '""B(p,0)’Be. A linha cheia preta representa o ajuste. A linha
tracejada mostra a contribui¢do da componente ressonante /=1 enquanto a linha

pontilhada mostra a contribui¢do da componente ndo ressonante /=0
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Figura 5.25: A esquerda, ajuste dos dados diretos [Becker et al. (1987)]. A direita, um
histograma representando os dados diretos com resolucdo piorada para 60 keV para ser
comparado com os dados obtidos pelo THM para o canal o, da reagdo ''B(p,a)*Be. A
linha cheia preta representa o ajuste. A linha tracejada mostra a contribuigdo da
componente ressonante /=1 e a linha pontilhada mostra a contribuicdo da componente

[=0 descrita por uma ressonancia centrada em torno de 540 keV, um fundo linear ¢

um termo de interferéncia entre os dois ultimos termos.
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Os dados diretos para o canal 0 (figura 5.24 esquerda) foram ajustados por uma Briet-

Wigner somada com um fundo linear. Os parametros obtidos para a ressondncia com /=1
foram Eg; = 148 keV, 'k =5 keV e Sg; = 1058 MeV.b.

J& para os dados diretos no canal a; (figura 5.25 esquerda) seguiu-se o procedimento
descrito em [Angulo et al. (1993)], considerando além das duas ressonancias, um fundo linear
e uma contribui¢do atribuida a interferéncia entre a ressonancia /=0 e o fundo ndo

ressonante. O ajuste da figura 5.25 (esquerda) forneceu para a ressonancia com /=1 os
parametros Eg; = 148 keV, ki = 5,3 keV e Sgi = 2967 MeV.b. A ressonancia com /=0 foi

ajustada por uma Gaussiana cujos parametros obtidos foram Eg, = 541 keV, Or, = 92 keV e
Sr2 =250 MeV.b. O valor obtido de S(0)=192+38 MeV -b ¢é compativel com o obtido pelo
ajuste dos dados diretos desconsiderando o efeito de blindagem eletronica em [Becker et al.
(1987)] S(0)=197x=12MeV b .

O mesmo tipo de ajuste foi feito para os histogramas gerados a partir dos dados
diretos (figura 5.24 direita e 5.25 direita) e a partir das areas de cada uma das componentes
pode-se determinar W, e W, e efetuar o procedimento de normalizacdo do fator astrofisico
com os dados diretos.

A normalizagdo com os dados diretos para o canal 0, foi realizada considerando o

2
reduzido

critério de minimizacdo do X (de forma andloga a descrita na secdo 4.9) e o erro
associado foi de 20 %. As barras de erro da figura 5.26 consideram o erro estatistico, somado
com o erro de normalizacdo e com o erro associado a subtra¢ao dos estados intermediarios do
’Be e do “He em torno de 10 %. A linha tracejada na figura 5.26 representa um ajuste dos

dados indiretos THM utilizando a relacdo analitica (5.11):
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E—a,

a,

2

Nesta caso, devido a resolucdo desse experimento, no lugar da fungdo Briet-Wigner
utilizou-se uma fungdo gaussiana para ajustar a componente ressonante € 0s parametros

obtidos do ajuste estdo representados na tabela 5.4.
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Figura 5.26: Fator astrofisico da reacdo ""B(p,0)*Be. Os dados THM (pontos pretos)
foram normalizados com os dados diretos (histograma da figura 5.24 direita) usando duas

constantes diferentes de normalizagdo para cada uma das componentes da funcdo de
onda. As barras de erro contém o erro estatistico somado com o erro de normalizagdo. A
linha tracejada representa um ajuste considerando a parte ressonante e a parte nao

ressonante.
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Parametro Valor Erro( = )

a0 226 (MeV-b) 059 (MeV-b)
a, 1,55 (b) 0,77 (b)

a, 5,1 (MeV-b) 1,1 (MeV-b)
as 0,15 (MeV) 0,04 (MeV)
as 0,063 (MeV) 0,016 (MeV)

Tabela 5.4: Parametros do ajuste do fator astrofisico obtido através do THM utilizando a

relagdo analitica (5.11).

O valor do fator astrofisico a energia zero pode ser obtido através do ajuste e seu valor
¢ S(0)=2,56+0,62(MeV-b) . Por outro lado, considerando que nos dados diretos a
contribui¢do da ressonancia centrada em 150 keV ao fator astrofisico a energia zero ¢é
praticamente nula e apenas a contribuicdo da componente /=0 esta presente, ¢ mais
razoavel calcular o fator astrofisico a energia zero através dos pardmetros do ajuste apenas da
componente de onda /=0 . Neste caso, o valor ¢ S(0)=2,26+0,59(MeV -b) o qual é
compativel com o extraido a partir dos dados diretos S(0)=2,1(MeV -b) [Becker et al.
(1987)] e também ¢ compativel com o obtido através do um ajuste dos dados diretos
utilizando o Método da Matriz-R [Barker (2002)] S(0)=2,4(MeV -b)

O valor de S(0) obtido nesta tese representa um progresso em relagdo a medidas

anteriores do canal 0, dessa reacao utilizando o THM para o qual extraiu-se um valor de
S(0)=0,41%0,09(MeV -b) [Spitaleri et al. (2004)]. Essa discrepancia pode ser devido a
ndo inclusio do termo V,./v. , que inclui os efeitos da barreira Coulombiana e de “off-

energy shell” quando a energia do projétil ndo ¢ suficientemente alta para torna-los

despreziveis [Typel e Wolter (2000)], [Typel e Baur (2003)].
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Adotou-se 0 mesmo procedimento para a normalizac¢ao do fator astrofisico para o canal
o, da rea¢do ""B(p,a)*Be com os dados diretos. O fator astrofisico obtido por meio da relagdo (5.10)

esta representado na figura 5.27.
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Figura 5.27: Fator astrofisico da reagdo ""B(p,a)*Be. Os dados THM (pontos pretos)
foram normalizados com os dados diretos (histograma da figura 5.25 direita) usando duas
constantes diferentes de normalizagdo para cada uma das componentes da funcdo de

onda. As barras de erro contém o erro estatistico somado com o erro de normalizacédo.

O fator astrofisico extraido para o canal a; da reagdo 'B(p,0)’Be descreve o
comportamento dos dados diretos quando ambos sdo comparados com a mesma resolu¢do em
energia (como descrito anteriormente). A FWHM obtida nesse experimento ¢ de ~ 140 keV
enquanto que no experimento direto essa largura ¢ de 5,3 keV, o que leva a uma resolugdo na
energia de centro de massa Ecy em torno de 60 keV.

Devido a essa resolu¢do, ndo € possivel extrair mais informagdes sobre o fator
astrofisico nem sobre o potencial de blindagem eletronica. Entretanto, esse resultado ¢ inédito
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e representa um primeiro passo no estudo do canal a; utilizando o THM, o qual apesar de ser
dominante na reagdo direta '"'B(p,0)*Be (fator 100 maior que o canal 0,), ndo é o canal

dominante na reagdo de trés corpos *H(''B,a;*Be)n utilizada na anélise através do THM.
Desta forma, um novo experimento deve ser realizado de forma a aumentar a estatistica,
aumentando o tempo de feixe em relacdo ao experimento anterior que foi de 2 semanas e
cobrindo uma maior regido angular com os detectores PSDs. Para cobrir toda a regido angular
de interesse, alguns dos detectores PSD devem ser posicionados a dngulos bem dianteiros (<
10°), porém, nesses angulos, a taxa de contagem do espalhamento eléastico das particulas do
feixe no alvo ¢ grande o suficiente para saturar o detector PSD. Desta forma, pode-se pensar
em algum procedimento para separar os eventos do espalhamento elastico, por exemplo,

usando um seletor de velocidades logo apds o alvo.

5.8 Estudo da Resoluciao no THM

E comum separar-se os erros dos experimentos em duas categorias:
sistematicos e estatisticos [Helene e Vanin (1981)]. Os erros sistematicos podem ser
provenientes da calibracdo dos instrumentos, procedimentos incorretos ou falhas conceituais,
enquanto os erros estatisticos sdo causados por variagdes incontrolaveis e aleatorias dos
instrumentos de medidas ou das condigdes externas ao experimento. Porém, muitas vezes, as
causas desses dois tipos de erros ndo podem ser separadas.

Como foi mostrado no item anterior, a resolugdo na energia de centro de massa do
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experimento THM da reagdo '"B(p,a)*Be descrito nesta tese ndo foi a mesma dos dados
diretos [Becker et al. (1987)], e dessa forma, os resultados ndo puderam ser comparados
diretamente. Para entender essa diferenca de resolugdo, realizou-se uma simulacdo Monte

Carlo considerando as resolugdes em energia e posi¢ao dos detectores PSD.

Neste experimento envolvendo a reacdo de trés corpos “H(''B,a®*Be)n, foram
detectadas trés particulas em coincidéncia, sendo uma particula o do canal de saida da reacdo

em coincidéncia com duas particulas o provenientes do decaimento do *Be. As medidas
individuais de energia e posi¢ao de cada particula estdo sujeitas a erros que nao podem ser
totalmente eliminados pois sdo inerentes ao processo de medida devido a resolugao finita dos
detectores PSD. Os PSDs utilizados foram da MICRON, modelo T, com resolucao de 0,5 %
em energia ¢ 0,3 mm em posicdo. Conhecidas as distancias dos PSDs ao alvo (tabela 5.2) ¢
possivel calcular a resolucdo em posig¢ao correspondente em angulo; para os PSDs C, e C; a
resolugdo ¢ em torno de 0,1° e para o PSD E ¢ em torno de 0,05°.

A energia de centro de massa na reagao de interesse de dois corpos ¢ calculada a partir
da energia relativa (5.12) entre as particulas no canal de saida segundo a expressao (3.5).
Dessa forma, a resolugdo na energia de centro de massa Ecy depende fortemente da resolugao

nos angulos e energias de cada uma das particulas detectadas:

E, E., E E.,,
E_ =ul—+ -2 cosO ., (5.12)
my Mg, mM,,, & Be

onde U é a massa reduzida e cos B, € 0 angulo relativo entre as particulas no canal de saida.

O angulo e a energia do *Be sdo calculados a partir dos angulos e energias das particulas o
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provenientes da quebra através das relagoes (5.5 € 5.6).
A fim de se avaliar a resolu¢do esperada para o experimento, realizou-se uma

simulagdo Monte Carlo, onde sorteou-se energias e angulos para as trés particulas medidas no

experimento distribuidos dentro de curvas Gaussianas com centroide em valores fixos e O
correspondendo aos valores nominais da resolugdo em posi¢cdo ou em energia dos PSDs. A
partir desses valores e utilizando as expressdes (5.5), (5.6) e (5.12), calculou-se a energia

relativa entre as particulas no canal de saida e a partir da expressao (3.5) calculou-se a energia

de centro de massa Ecu. O resultado € uma distribuicao Gaussiana centrada em 40 keV com 0

em torno de 47 keV (figura 5.28).
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Figura 5.28: Resultado da simulagdo Monte Carlo para a energia de centro de massa da
reagdo ''B(p,0)*Be. A linha pontilhada representa um ajuste Gaussiano centrado em 40

keV com 0 em torno de 47 keV.

O valor da resolugcdo na variavel Ecy obtida através da simulagdo Monte Carlo,

considerando apenas os valores nominais dos erros em posi¢do e energia dos PSDs, ja estd
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bem proximo do valor da resolugdo do experimento THM em torno de 60 keV. Além disso,
deve-se considerar que os erros do experimento sio maiores que apenas Os €rros nominais
devido a outras fontes de erro presentes. Entre elas, pode-se citar os erros provenientes do
processo de perda de energia das particulas carregadas ao atravessar o alvo e ao atravessar
uma fina camada de aluminio no PSD, ao aciimulo de cargas no PSD e ainda a pequenas
flutuacdes no ganho dos detectores ao longo do experimento. Embora esses erros tenham sido
minimizados eles estao presentes e nao podem ser totalmente eliminados.

Dessa forma, conclui-se que os erros na posi¢ao € energia das particulas detectadas sao
os principais responsaveis pela resolucao na energia de centro de massa em torno de 60 keV

no experimento.
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Capitulo 6

Conclusoes

A nucleossintese dos elementos leves litio, berilio e boro parece ser bem explicada
pelo modelo da nucleossintese por raios cosmicos galaticos (NGCR) [Fields et al. (2004)],
como descrito na se¢do 1.5 desta tese. As abundincias observadas dos elementos °Li,’Be,'’B e
"B sdo bem reproduzidos pelo modelo NGCR, enquanto no caso do ’Li, em particular, grande
parte de sua producdo deve ter ocorrido durante a nucleossintese primordial [Malaney &

Mathews (1993)]. Entretanto, o valor da abundéancia primordial de 'Li calculada a partir da

razao entre barions e fotons N deduzida do experimento WMAP [Bennet et. Al (2003)] ¢
maior do que as observagdes desse elemento em estrelas da primeira geracdo, como descrito

na se¢do 1.4 desta tese. Para explicar essa discrepancia, deve-se considerar os mecanismos de
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mistura que agem no interior estelar e geram essa depleg¢ao observada [Stephens et al. (1997)].
Em estrelas ands do grupo F e G, a queima de Li ndo ocorre na superficie, porém, através de
mecanismos de mistura como convec¢do ou mistura induzida por rotagdo [Boesgaard

(20044a)], o material superficial pode ser carregado até regides mais internas da estrela onde as

reagOes nucleares (p,0) se tornam eficientes. Algumas caracteristicas da estrutura interna em
diferentes estagios de evolucdo das estrelas podem ser estudadas através da observagdo das
abundancias desses elementos leves juntamente com as taxas das reagdes nucleares
responsaveis pela deplecdo. O berilio e o boro, como sao mais resistentes a destrui¢do do que
o Li, servem como trago dos mecanismos que ocorrem em regides ainda mais profundas da
estrela [Stephens et al. (1997)], [Boesgaard (2004a)], [Boesgaard te al. (2004b)], [Boesgaard
(2005)]. As conclusdes dos estudos desses autores foram largamente discutidas na se¢do 1.6
desta tese e as correlagdes estudadas entre as abundancias de Li, Be e B podem ser
interpretadas pelo modelo de mistura turbulenta induzida por rotagdo [Boesgaard et al.
(2005)], [Stephens et al. (1997)].

Como esses elementos sdo destruidos principalmente através de reagdes (p,0) no
interior das estrelas, a contribuicdo da fisica nuclear a questdo da deplecao dos elementos
leves ¢ o estudo das reagdes nucleares envolvendo a queima desses elementos. Devido as
condigdes extremas encontradas nas estrelas, a determinagdo das secdes de choque dessas
reacOes a energias extremamente baixas (regido do pico de Gamow) vem sendo um grande
desafio para os fisicos nucleares ao longo dos anos. Desta forma, apenas em alguns casos ¢
possivel medir diretamente a secdo de choque e o seu comportamento a baixas energias ¢
geralmente extrapolado da regido de energias mais altas.

Para evitar o procedimento da extrapolagao, o Método do Cavalo de Tréia vem sendo

utilizado nos ultimos anos com sucesso no estudo de diversas reagdes de interesse astrofisico
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[Romano et al. (2008)]. Em particular, no trabalho descrito nesta tese, estudou-se através do
Método do Cavalo de Troia as reagdes '"B(p,0)’Be ¢ ''B(p,a)*Be que sdo as principais
responsaveis pela queima do B no interior das estrelas F e G a sequéncia principal.

Outro aspecto importante para o estudo da reacdo '"B(p,a)*Be esta relacionado com a
utilizacdo do boro em reatores de fusdo para geragdo de energia relativamente limpa [Raeder
et al. (1981)], [Feldbacher e Heindler (1988)], [Rauscher et al. (1996)]. Entretanto, o B natural
contém 19,7 % de "B, o qual produz "Be como contaminante através da reagdo '""B(p,a)'Be.

Desta forma, para um estudo completo da viabilidade do boro como combustivel nuclear,

ambas reacdes devem ser consideradas [Peterson et al. (1975)].

6.1 Estudo da Reacio '""B(p,a)’Be

Medidas diretas dessa reacdo [Angulo et al. (1993)] ndo chegam a regido do pico do
Gamow de interesse astrofisico, sendo o menor ponto obtido em torno de 18 keV enquanto o
pico de Gamow esta centrado em 10 keV. O comportamento do fator astrofisico foi entdao

extrapolado a regides de energias mais baixas onde existe uma ressonancia centrada em 10

keV (' = 16 keV) considerando uma fung¢dao Breit-Wigner cujos parametros foram

determinados a partir de um experimento independente [Wiescher et al. (1983)] onde o estado
ressonante 8,701 MeV do ''C foi estudado através da reacdo '"B(p.y)''C.
No trabalho descrito nesta tese, estudou-se a reagao de interesse astrofisico

B(p,a)’Be pelo Método do Cavalo de Troia aplicado a reagdo de trés corpos *H('’B,a’Be)n.

Foram realizados dois experimentos, o primeiro no Laboratério aberto de Fisica Nuclear,
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cujos resultados foram publicados em [L. Lamia et al. (2007)]. Nesse primeiro experimento,
devido a baixa resolu¢cdo em energia de centro de massa, o fator astrofisico obtido ndo pode
ser comparado diretamente com os dados diretos [Angulo et al. (1993)] e o potencial de
blindagem eletronica ndo pode ser obtido.

Um segundo experimento com melhor resolu¢do em energia foi realizado no
Laboratori Nazionali del Sud (Catania / Italia). O fator astrofisico obtido pode ser diretamente
comparado com as medidas diretas. Na regido da ressonancia, o valor do fator astrofisico
obtido através do ajuste ¢  Sp=S(10keV)=1547+230(MeV -b) . Esse valor ¢
aproximadamente duas vezes menor se comparado com o valor extraido da extrapolacdo dos
dados diretos S;=S(10 kel )=2870+500(MeV-b) [Angulo et al. (1993)]. Uma possivel
explicagdo para essa discrepancia observada pode estar tanto associada a incertezas
provenientes do procedimento de extrapolacdo dos dados diretos [Angulo et al. (1993)]
quanto devido aos efeitos do fator de penetrabilidade a baixas energias no THM (figura 4.23).
O valor do fator astrofisico extrapolado para energia zero pode ser obtido através do ajuste
usando a expressdo (4.13) e seu valor é S(0)=967+144(MeV -b)

O potencial de blindagem eletronica obtido para o sistema H - '""B foi
U,=434+100eV . Esse valor esta de acordo com o obtido para o sistema H - ''B

U,=430£80eV [Angulo et al. (1993)], confirmando a discrepancia entre os valores de
potencial de blindagem eletronica obtidos experimentalmente e calculados através da teoria

(como mostrado na tabela 4.4).
A maior contribui¢do do THM aplicado a reagdo ''B(p,0)'Be esta na determinagdo do

fator astrofisico a baixas energias sem a necessidade de extrapolacdo, o que melhora

significativamente as incertezas. A reagdo ''B(p,0)’Be esta presente na questdo da deplegdo
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dos elementos leves Li, Be e B no interior de estrelas do grupo F e G. O fator 2 de diferenga
obtido entre os dados THM e as medidas diretas altera os valores da taxa de reagao em funcao
da temperatura. As consequéncias astrofisicas dessa alteracdo na taxa de reacdo depende da
utilizacdo desses novos valores em codigos de evolugdo estelar como o FRANEC (Frascati
Network Code) [Chieffi & Straniero (1989)]. Fazendo uma analogia com a questdo do Li
(descrita na se¢do 3.5) pode-se dizer que, em primeira aproximagao, mesmo com uma melhor
precisao do fator astrofisico obtido, as incertezas nos parametros estelares, temperatura efetiva
da estrela, massa, metalicidade, efeitos de convecg¢do, difusdao microscopica e rotagdo, ainda
dominam sobre as incertezas nos fatores astrofisicos. Isso significa que a questido da
abundancia do B ndo ¢ apenas um problema da fisica nuclear envolvida, mas principalmente
um problema que diz respeito a melhorias na determinagdo dos paradmetros astrofisicos

envolvidos.

6.2 Estudo da Reacio "B(p,a)’Be

A reagdo '"B(p,a)*Be pode ser estudada através dos canais 0, e 0. No canal a,, o *Be

no canal de saida esta no estado fundamental, enquanto no canal a;, o *Be estd no primeiro
estado excitado. Medidas diretas dessa reacdo estdo relatadas em [Angulo et al. (1993)] e

[ Becker et al. (1987)]. Em particular, em [Becker et al. (1987)] os autores estudaram os
canais Oy e 0 separadamente, sendo que o O, € o canal dominante no fator astrofisico a baixas
energias (o canal 0, corresponde a apenas 1 % da contribuicdo total). Nesse experimento, os
dados nao chegam na regido de interesse astrofisico. O menor ponto para o canal 0y € Ecy =

51,3 keV e para o canal o, ¢ Ecu = 21,8 keV, enquanto o pico de Gamow estd centrado em
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10,13 keV. No canal 0y, estd presente uma ressonancia bem estreita centrada em 148 keV (I
= 5,3 keV) populada pelo estado excitado 16,106 MeV do "“C (J™=27, 1=1) [Ajzenberg-Selove
(1990)]. No canal q;, além dessa ressonancia, ainda esta presente uma outra centrada em 620

keV populada pelo estado excitado 16,57 MeV do “C (J’=2", 1=0).
No trabalho descrito nesta tese, estudou-se a reacdo de interesse astrofisico

"B(p,a)*Be pelo Método do Cavalo de Troia aplicado a reagdo de trés corpos *H(''B,a*Be)n.

O experimento foi realizado no Laboratori Nazionali del Sud (Catania / Italia). O THM

permitiu obter o fator astrofisico dos canais O e 0; sem supressdo Coulombiana e sem o
efeito de blindagem eletronica. Devido a resolucdo do experimento em torno de 60 keV, os
fatores astrofisicos obtido nao puderam ser diretamente comparados com as medidas diretas.
Para que pudessem ser comparados, os dados diretos [Becker et al. (1987)] foram graficados
com a mesma resolucdo em energia do experimento THM (figura 5.24 e 5.25).

Para o canal a, da rea¢do ''B(p,0)*Be, o fator astrofisico a energia zero obtido através
do ajuste foi S(0)=2,26+0,59(MeV -b) , o qual é compativel com o extraido a partir dos
dados diretos S(0)=2,1(MeV -b) [Becker et al. (1987)] e também é compativel com o
obtido através de um ajuste dos dados diretos utilizando o Método da Matriz-R [Barker

(2002)] S(0)=2,4(MeV-b) . Esse novo valor obtido para S(0) representa um progresso em

relacdo a medidas anteriores do canal O, dessa reacdo utilizando o THM, para o qual havia
extraido o valor S(0)=0,41%0,09(MeV -b) [Spitaleri et al. (2004)].

O fator astrofisico extraido para o canal o, da reacdo '"'B(p,a:)*Be descreve o
comportamento dos dados diretos quando ambos sdo comparados com a mesma resolu¢ao em
energia (como descrito anteriormente). Devido a essa resolugdo, ndo foi possivel extrair mais
informagdes sobre o fator astrofisico nem sobre o potencial de blindagem eletronica.
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Entretanto, esse resultado ¢ inédito e representa um primeiro estagio no estudo do canal Q.
Esse primeiro estudo revelou que, apesar do canal O, ser dominante na reagdo direta
"B(p,a1)*Be (fator 100 maior sobre o canal 0,), ndo ¢ o canal dominante na reagdo de trés

corpos ‘H(''B,a,*Be)n utilizada na analise através do THM. Desta forma, um novo
experimento sera proposto de forma a aumentar a estatistica, aumentando o tempo de feixe em
relacdo ao experimento anterior que foi de 2 semanas e cobrindo uma maior regido angular
com os detectores PSDs. Para cobrir toda a regido angular de interesse, alguns dos detectores
PSD devem ser posicionados a angulos bem dianteiros (< 10°), porém, nesses angulos, a taxa
de contagem do espalhamento elastico das particulas do feixe no alvo ¢ grande o suficiente
para saturar o detector PSD. Desta forma, pode-se pensar em algum procedimento para
separar os eventos do espalhamento eléstico, por exemplo, usando um seletor de velocidades
logo apds o alvo. Pode-se ainda colocar os detectores PSDs a distancias maiores em relacao
ao alvo, o que diminuiria a resolu¢do angular de cada PSD e consequentemente melhoraria a
resolu¢do na energia de centro de massa (como foi discutido na se¢do 5.8).

Outro aspecto a considerar trata dos niveis excitados do '*C, em particular os niveis

16,11 e 16,57 MeV. Os dados diretos do canal a; da reagdo ''B(p,0)*Be foram ajustados
conforme procedimento descrito em [Angulo et al. (1993)], considerando, além de outras
coisas, o termo de interferéncia entre a ressonancia R, € o fundo ndo ressonante. Através de
um ajuste dos dados diretos [Becker et al. (1987)] realizado neste trabalho (figura 5.25
esquerda), o centroide obtido para a ressonancia R, foi 541 keV, enquanto o valor esperado ¢
em torno de 620 keV. Essa discrepancia existente indica que um esfor¢o maior deve ser feito
para um melhor entendimento da presenca desses niveis nos dados diretos, bem como das

interferéncias presentes.
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6.3 Consideracoes Gerais e Aplicacoes Futuras do THM

Como descrito na secdo 5.8 deste trabalho, um dos pontos mais importantes a ser
considerado no estudo das reagdes nucleares através do THM ¢ a resolugao em energia de
centro de massa do experimento. Resolugdes tipicas obtidas em experimentos anteriores
utilizando o THM estdo no intervalo 20 - 80 keV. Em alguns casos, os fatores astrofisicos

extraidos pelo THM podem ser comparados diretamente com os dados diretos e informagdes

relevantes podem ser extraidas — como foi o caso da reacdo ''B(p,0)’Be estudada neste

trabalho. Outras vezes, quando a resolugdo ¢ baixa, essa comparagdo direta ndo é possivel -

como foi o caso da reagdo ''B(p,0)’Be estudada neste trabalho. A resolu¢do em energia
depende fortemente das resolucdes angulares dos detectores PSD utilizados. A distancia dos
detectores PSD ao alvo, entre outras coisas, determina a resolu¢do em energia do
experimento.

Uma importante contribuicdo deste trabalho ao THM foi o desenvolvimento de uma
infra estrutura de simulagdo Monte Carlo, que permitira, entre outras coisas, realizar um
planejamento mais efetivo dos experimentos de forma a otimizar a resolugao em energia em
experimentos futuros.

Como foi descrito na se¢dao 3.5 deste trabalho, o THM vem sendo aplicado com
sucesso nos ultimos anos a diversas reagoes de interesse astrofisico [Romano et al. (2008)].
As reacdes estudadas estdo presentes nos cendrios da nucleossintese primordial e estelar e os
fatores astrofisicos obtidos podem servir como parametro de entrada em modelos de
nucleossintese e de evolucao estelar. A seguir descreve-se as aplicagdes futuras do THM.

O entendimento da nucleossintese do ""F é muito importante uma vez que sua
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abundancia observada em estrelas AGB contraria os modelos estelares. Para um entendimento

completo dessa questdo, estudos das reacdes envolvendo tanto a sua producdo quanto
destrui¢do devem ser considerados. Dentro desse cendrio, a reagdo ' F ( P, «)'°O pode ser

estudada pelo THM através da reagdo de trés corpos d ("’ F ,«'®O)n . Essa reagio ocorre
no ambiente astrofisico a temperaturas da ordem de 10° K, que corresponde a uma energia do
pico de Gamow da ordem de 500 keV. Desta forma, para estudar essa reagao através do THM,
o feixe de °F devera ter uma energia em torno de 54 MeV.

As reagdes nucleares “C("”C,x)"Ne ¢ “C("C, p)”Na , aparecem como
possiveis processos na queima do carbono em estrelas massivas devido a fortes evidéncias
que, em muitos casos, uma fragio significativa do '>C produzido no estagio estelar da queima
do hélio ndo é convertido completamente em '°O [Patterson et al. (1969)]). Devido aos
avancos em astrofisica nuclear experimental, em particular nos métodos indiretos, sera

possivel obter pela primeira vez o fator astrofisico dessas reagdes chave a energias de
interesse  astrofisico. As reagdes C("°C,x)* " Ne ¢ “C("”C, p)’Na podem ser
estudadas através do THM aplicado as reagdes de trés corpos “C('°0O, o’ Ne)x e

“C("0, p® Na)« . Essas reagdes ocorrem no ambiente astrofisico a temperaturas da

ordem de 10° K, que corresponde a uma energia do pico de Gamow da ordem de 2 MeV.
Desta forma, para estudar essa reagdo através do THM, o feixe de '°O devera ter uma energia

em torno de 18 MeV.
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