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RESUMO

Compostos contendo aluminio foram observados em envelopes de estrelas em estagios
avancados de evolucdo. Os principais processos quimicos responsaveis pela formacdo dessas
espécies em tais ambientes sdo pobremente conhecidos. Um dos possiveis mecanismos de
formacéo € a associagdo radiativa, cujos coeficientes de taxa de formagéo sdo desconhecidos.
Nesse sentido, foram calculados os coeficientes de taxa de formacdo dos compostos AlQO,
AIF, AICI e AIN. Para tanto, foi utilizado o método semi-classico de Bates, aplicado a
colisbes que envolvem reagentes pesados. Dentre os compostos analisados, a formacdo do
AIF por associacdo radiativa tende a ser mais rapido que a dos demais, enquanto que a

formacdo do AIN é a mais lenta.

Palavras Chave: Evolucéo estelar. Associacdo radiativa. Moléculas.



ABSTRACT

Aluminum-containing compounds were observed in envelopes of stars in advanced stages of
evolution. The main chemical processes responsible for formation of these species in such
environments are poorly known. One possible formation mechanism is the radiative
association, whose rate coefficients of formation are unknown. Accordingly, we calculated
the rate coefficients of formation of AlO, AlF, AICI and AIN compounds. For this purpose,
we used Bates semi-classical method, applied to collisions involving heavy reagents. Among
the compounds analyzed, the formation of AlIF by radiative association tends to be faster than

the others, while the formation of AIN is the slowest.

Key-words: Star evolution. Radiative Association. Molecules.
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CAPITULO 1

INTRODUCAO

1.1 A quimica circunstelar

A quimica dos envelopes circunstelares das estrelas evoluidas tem sido objeto de
estudo desde os primoérdios da radioastromonia milimétrica, quando a transicdo rotacional
J:2-1 em 2,6 milimetros foi detectada no envelope da estrela gigante vermelha CW Leo
(IRC+10216) (SOLOMON et al., 1971). Tais observacdes permitiram elucidar as

propriedades fisico-quimicas desses ambientes.

Os envelopes circunstelares das estrelas evoluidas podem ser ricos em carbono
(estrelas tipo N), ricos em oxigénio (estrelas tipo M) ou ainda possuirem as mesmas
abundancias de carbono e oxigénio (estrelas tipo S), que refletem a evolucdo da estrela no
diagrama de Hertzsprung-Russel (HR) ou diagrama logTe — logL (T € a temperatura efetiva
e L a luminosidade da estrela). Em tais ambientes, a espécie atbmica que apresenta a menor
abundancia estaria acoplada ao CO, sendo um composto molecular extremamente estavel
(energia de dissociacao de 11,1 eV). Parte dos atomos da espécie mais abundante ficaria livre
e reagiria com outras espécies formando radicais e moléculas, 0s quais podem se condensar e
formar gréos de poeira. Os grdos sob a acdo da pressdo de radiacdo aceleram e empurram o

restante do gas formando um extenso envelope (HERPIN et al., 2002).

Se a estrela central é rica em oxigénio, o seu envelope é caracterizado pela presenca de
oxidos, silicatos e compostos como o OH, H,0, CO,, SO, dentre outros, que possuem no
maximo trés atomos (TENENBAUM et al., 2010). Se, no entanto, o envelope é rico em
carbono, o excesso deste ultimo elemento quimico é usado para formar, por exemplo, CN, C,
C,H,, hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (PAH — Polycyclic aromatic hydrocarbons) e
SiC.

No entanto, em certos envelopes associados as estrelas em suas fases finais de
evolucéo, ocorre a coexisténcia dos dois meios, um rico em oxigénio e o outro em carbono,

como nos envoltorios proto-planetarios. Recentemente, moléculas complexas como 0s
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fulerenos, Cgo € Cyo, foram detectadas em envoltdrios proto-planetarios ricos em oxigénio
(GIELEN et al., 2011). Os mecanismos responsaveis pela presenca dos fulerenos em

ambientes ricos em oxigénio sdo pouco conhecidos.

O envelope da estrela IRC+10216 (CW Leo), por ser o segundo objeto celestial mais
brilhante em 5 um fora do Sistema Solar, perdendo apenas de Eta Carina (SKINNER, 2005),
€ 0 mais estudado. Trata-se de uma gigante vermelha que possui um envelope rico em
carbono e uma luminosidade da ordem de 1,1x10* Le. IRC+10216 encontra-se a 150 pc da
Terra e apresenta taxa de perda de massa da ordem de 3x10° Mg/ano (ARGUNDEZ,
CERNICHARO, 2006), com velocidade de 14 km/s. Modelos sugerem que a mesma possuia
uma massa inicial em torno de 4 M (MEN'SHCHIKOV et al., 2002). As observacdes do seu
envelope revelaram a presenca de 71 compostos moleculares diferentes (TENENBAUM et
al., 2010).

Por sua vez, dentre as velhas estrelas com envelopes oxigenados, o envoltério da
supergigante vermelha VY CMa é o mais estudado, por se tratar da supergigante mais
brilhante no infravermelho (GILLETT et al., 1970). Situa-se a uma distancia de 1,1 kpc,
possui luminosidade maior que 10° Lo e apresenta taxa de perda de massa da ordem de
2x10™ M@/ano, com uma velocidade em torno de 40 km/s (ROYER et al., 2005). Modelos
divergem quanto ao valor de sua massa inicial. Estima-se que tenha tido uma massa inical em
torno de 25 a 40 Mg (WITTKOWSKI et al., 1998). Devido ao seu estagio de evolucdo, ela
pode se tornar uma supernova a qualquer momento. As observacGes de seu envelope
mostraram 18 diferentes compostos moleculares (TENENBAUM et al., 2010).

As transicGes rotacionais de moléculas contendo metais foram observadas em
envelopes ricos em carbono e, em particular, no envoltério da estrela IRC+10216. Nesse
objeto, foram identificados nove compostos que contém metais, a saber: NaCl, AlF, AICI,
KCI, AINC, MgNC, MgCN, NaCN e o FeCN (CERNICHARO et al., 1987; HIGHBERGER
et al., 2001; ZIURYS et al., 2010; ZACK et al., 2011). As moléculas AlIF, MgNC e NaCN
também foram observadas na nebulosa proto-planetaria CRL 2688, rica em carbono
(HIGHBERGER et al., 2001). Recentemente, trés compostos contendo metais também foram
observados no envoltdrio da estrela VY CMa. S&o eles o AIO, NaCl e AIOH. Em ambos 0s
envelopes, 0os compostos mais simples sdo encontradas nas partes internas do envelope,
enquanto que os mais complexos, exceto 0 NaCN, nas partes externas (TENENBAUM et al.,
2010).
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TransicGes eletronicas do AlIO e TiO foram observadas nas partes internas dos
envoltorios de varias gigantes e supergigantes ricas em oxigénio, essencialmente na fotosfera,
bem como transigdes eletrdnicas dos compostos ScO e VO. A temperatura na fotosfera é em
torno de 4000K e 3500K para as supergigantes e gigantes vermelhas, respectivamente, a qual
decai com a distancia a fotosfera e pode atingir 25 K nas bordas do envoltério
(HIGHBERGER et al., 2001).

1.2 Motivacgdes e objetivos

Na parte interna do envelope circunstelar das gigantes e supergigantes vermelhas, o
gas é relativamente denso (~10'2-10"° particulas/cm®) e quente (3500-1600K)
(CHERCHENEFF, 1991) e pressupde-se que o equilibrio termoquimico prevaleca
(TENENBAUM et al., 2010).

Assumindo o equilibrio termoquimico, a concentracdo das diferentes espécies € funcao
apenas da temperatura, densidade e abundancias quimicas. Nesse caso, sao usados valores
tabelados da energia livre de Gibbs de formacgdo para obter a abundancia dos compostos
moleculares. No entanto, tais modelos ndo conseguem reproduzir as abundancias observadas
dos compostos que contém aluminio (TSUJI et al., 1973; TENENBAUM et al., 2009;
TENENBAUM et al., 2010).

Para reproduzir as abundancias dos compostos observados, o procedimento mais
indicado consiste na solucdo de um sistema de equacgdes quimicas que envolvem todas as
espécies relevantes (atomos, radicais, ions, moléculas e elétrons) (CHERCHENEFF, 1991).
Contudo, a maior parte dos coeficientes de taxa de formacao e destruicdo dos compostos que
contém aluminio ndo sdo conhecidos e, consequentemente, 0s principais mecanismos de

formacéo e destruicdo dos mesmaos.

Um dos mecanismos de formacédo é a associacdo radiativa, cujos coeficientes de taxa
ndo sdo conhecidos. Nesse sentido, foram calculados os coeficientes de taxa de formacéo do
AlO, AICI, AIF e AIN, em funcdo da temperatura, pelo mecanismos mencionado, usando o

metodo semi-classico de Bates (1951).
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1.3 Organizacao da dissertacao

A dissertacdo é formada por 5 capitulos. O Capitulo 1 apresenta uma breve discusséo
sobre a quimica circunstelar e os envelopes estelares estudados neste trabalho. No Capitulo 2
descreve-se uma breve introducédo sobre a evolugéo estelar, necessaria para a compreenséo da
formacdo dos envelopes estelares. O Capitulo 3 apresenta uma breve introducdo sobre a
estrutura molecular e a associacdo radiativa. No Capitulo 4 trata-se dos calculos e resultados
sobre a associacdo radiativa de compostos que contém Al. Finalmente para o Capitulo 5 temos

as conclusdes e perspectivas futuras.
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CAPITULO 2

ESTRELAS: SUA FORMACAO E EVOLUCAO

2.1 Introdugéo

Com o intuito de entender a formagdo dos envelopes das estrelas gigantes e
supergigantes, bem como a presenca de certos elementos quimicos e compostos nesses
ambientes, este Capitulo apresenta um breve resumo sobre a formacdo das estrelas e sua

evolugéo.

2.2 Formacao estelar

A formacdo estelar constitui um dos mais basicos problemas em astrofisica. O assunto
é bastante amplo e complexo. Nos dias de hoje, é bem aceito que as estrelas tém seus sitios de
formacdo nas nuvens moleculares. Essas nuvens sdo formadas pelo gas situado entre as
estrelas, compostas de gréos de poeira e moléculas, essencialmente H,. Tais nuvens formam
complexos, compostos de dezenas até centenas de nuvens (CERNICHARO, 1991) e possuem
estruturas internas chamadas de condensagfes. Estas Ultimas ainda possuem subestruturas
chamadas de nucleos. Estes nlcleos podem eventualmente se fragmentar e colapsar, formando

estrelas e sistemas planetéarios.

2.2.1 Colapso gravitacional

O principal agente responsavel pela formacdo da estrela € a gravidade do gas. A

instabilidade gravitacional ocorre para flutuacbes de densidades com escalas maiores ou
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iguais ao comprimento de Jeans, ou equivalentemente, se sua massa excede a massa de Jeans
(Apéndice A).

No entanto, se a gravidade fosse o Unico agente responsavel pela conversdo dos nucleos
das nuvens em estrelas, observar-se-ia um excesso de formacao estelar (JESSOP et al., 2000).
Assim, devem existir mecanismos que se opdem ao colapso, tais como: campo magnético,

rotagdo, turbuléncia e pressdo térmica (LADA, 2003).

2.2.2 Proto-estrelas

O colapso inicial da nuvem molecular leva cerca de 1 a 2x10° anos. Nessa fase, a
temperatura da nuvem permanece constante (colapso isotérmico), ja& que o aquecimento
resultante da contracdo e balanceado pelo resfriamento dos grdos de poeira (radiagdo
infravermelha) e pelas moléculas (ondas de réadio), sendo o CO o principal refrigerador
(transicéo rotacional J:1-0, em 2,6 milimetros). Na condensacdo surge um pequeno carogo
proto-estelar em equilibrio quase-hidrostatico. O que s6 é possivel para um perfil de
densidade aproximado a r ~ 2 (r é o raio do caroco) (YORKE et al., 1993). Tal perfil foi
confirmado através de observacdes (FURUYA et al., 2006).

A medida que ocorre a contracdo, a densidade aumenta tanto (~6x10™ 4tomos de
H/cm?®) que a radiaco liberada pelos gréos e moléculas ndo consegue escapar da condensagéo
e a temperatura comeca a subir (BODENHEIMER, 1992). A medida que o caro¢o ganha
massa e se comprime, sua temperatura aumenta e atinge 2000K, capaz de dissociar o H,. A
energia interna é usada na dissociacdo do H,, gerando uma diminuicdo da temperatura e
pressdo internas e, consequentemente, gerando um novo colapso, denominado de colapso
adiabatico. O caroco retoma o equilibrio por volta de 2000 K e densidades da ordem de
10%'-10% 4tomos de H/cm®.

A J(ltima fase de evolucdo consiste na deposicdo do restante do material da
condensacdo. Nessa fase, a proto-estrela permanece radiativa (YORKE et al., 1993;
STAHLER et al., 1980). Quando o caroco central atinge uma temperatura da ordem de 10°K,
inicia-se a queima do deutério e uma zona de conveccdo € deflagrada para as camadas mais

externas (STAHLER et al., 1980). O mecanismo de acrecdo é gradativamente reduzido com o
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estabelecimento do vento estelar, que frequentemente, adquire uma forma bipolar, ou seja,
combina acrecdo (pela regido equatorial) e ejecdo (pelo eixo de rotacdo) (TEREBEY et al.,
1984). Com o inicio das reacGes termonucleares, a protoestrela transforma-se em uma estrela
e caracteriza a sua entrada na chamada sequéncia principal ou idade zero no diagrama HR (ou

diagrama logTe — Log L, Te é a temperatura efetiva e L a luminosidade).

Devido ao fato de as protoestrelas formarem-se no interior de uma nuvem, séo
observadas no infravermelho, com raios grandes e temperaturas baixas e ficam localizadas no

canto superior direito do diagrama HR (Figura 2.2), denominado fase pré-sequéncia principal.

2.3 Estrelas Gigantes e Supergigantes

O tempo de vida da estrela depende de sua massa inicial. A evolucdo é bem diferente
para as estrelas de pequena massa e para as estrelas que possuem grande massa. Porém, os
processos fundamentais, que ocorrem nos dois casos, sao as reacdes nucleares. A medida que
a estrela envelhece, queima o hidrogénio em seu centro, formando um nucleo de He. Quando
cerca de 10% a 15% da massa total de H tiver sido transformada em He, a pressao gerada pela
queima de H ndo serd mais suficiente para manter o equilibrio (SCHONBERGAND;
CHANDRASEKHAR, 1942). Ou seja, quando 4 protons séo transformados em He, ocorre
uma diminuicdo do numero de particulas livres que causam um abaixamento da pressao
interna. Para manter o equilibrio, o ndcleo se contrai, a temperatura central aumenta,
aumentando a taxa de reacGes pp (Apéndice B). Assim, as camadas mais externas se
expandem, a luminosidade aumenta, porém a temperatura superficial se mantém constante. A

estrela deixa a sequéncia principal.

O aumento da temperatura central faz com que se inicie a queima do H numa fina
camada ao redor do ndcleo, mantendo a taxa de producédo de energia. A energia liberada causa
um aumento de volume na estrela. A estrela chega a fase de evolucdo denominada gigante

vermelha. Seu envelope é convectivo e instavel (HERWIG, 2005).

As estrelas com massa menores que 1,8 M@ possuem no estagio de gigante vermelha,
um ntcleo com densidades muito elevadas (~400 kg/cm?®). Nessas condicdes, o gés do nlicleo

se encontra em estado degenerado. O colapso do nucleo é quase que impedido. Quando a
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temperatura do ndcleo atinge 108 K, os nlicleos de He comecam a se fundir de modo violento
através do processo triplo-o (Apéndice B). Tal processo é conhecido como "flash do hélio™, o
qual remove a degenerescéncia (HERWIG, 2005). Essa fase de evolugédo define uma regido
do diagrama HR denominada de ramo horizontal.

As estrelas com 0,08 a 0,5 M@ ndo conseguem atingir temperaturas para dar inicio a
combustdo do He. Acredita-se que ndo se tornem gigantes vermelhas. Seu estagio final de
evolucéo é a formacdo de uma and branca. Para aquelas com 0,5 a 1,0 Mg, ocorre a contracao
lenta do ndcleo e um aumento de sua temperatura, mas ndo conseguem queimar o He. A
estrela se expande e torna-se uma gigante vermelha, perdendo seu envoltério e terminando

como uma ana branca.

Para as estrelas com massas maiores que 1,8 Mg, a pressdo gerada pelo gas
degenerado € insuficiente para sustentar o peso das partes externas e a temperatura aumenta
de tal maneira que as reacdes de fusdo com o He sdo disparadas de modo n&o violento
(HERWIG, 2005).

Nos nucleos das estrelas com massas entre 1 a 8 M@ a exaustdo do He no nicleo faz
com que ele se contraia, aumentando a temperatura e, consequentemente, aumentando a
pressdo interna e causando a expansao das camadas externas. Nessa fase, a energia provém de
duas camadas esféricas concéntricas. Uma, em torno do nucleo de C/O, queimando He. A
outra, mais externa, queima H. A estrela entra na fase de evolugdo denominada ramo

assintotico no diagrama HR.

As estrelas com massas entre 8 e 10 Mg, atingem temperaturas centrais capazes de
gueimar elementos mais pesados que o He e tornam-se gigantes vermelhas, caminhando para
a fase de evolucdo denominada ramo assintético no diagrama HR (HERWIG, 2005). No
entanto, ainda h& muitas incertezas quanto a evolucéo das estrelas massivas (van LOON et al.,
2005; HERWING, 2005). Ao fim de sua vida, as mais leves perdem o envelope, deixando um
nucleo composto de O, Ne e Mg, ou seja uma ana branca. As mais pesadas ddo origem a uma
supernova (HERWIG, 2005).

As estrelas com massas entre 10 e 40 Mg, ap6s a queima do hidrogénio tornam-se
supergigantes vermelhas. As com massas maiores que 25 Mg perdem o envelope rico em
hidrogénio e sdo chamadas de estrelas Wolf-Rayet (WR). O ndcleo dessas estrelas pode

atingir temperaturas suficientes para disparar a fusdo formadora de ne6nio (Ne) e de silicio
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(Si) e, no final, de ferro (Fe) (Apéndice B). A energia de ligacdo do ferro é a mais elevada da
tabela periodica. Assim, a formacédo de elementos quimicos por fusdo apos o ferro ndo produz
energia, mas consome. Sem fusdo nuclear no centro da estrela, a contragdo gravitacional
prossegue até exceder 10°K. O ferro sofre entdo uma fotodesintegracdo, produzindo He
(Fe +y — 13 *He + 4n). O He produzido também se fotodessintegra consumindo energia para
romper a energia de ligacdo (*H — 2p + 2n). A forte contracdo gravitacional comprime o0s
elétrons e os protons, resultando em néutrons e neutrinos (p + € — n +v). Em suma, ha a
conversdo do material do nacleo em néutrons. Essas estrelas, provavelmente, tornam-se

supernovas ou podem se colapsar e formar um buraco negro.

Por ultimo, as estrelas com massas maiores que 40 Mg, tornam-se estrelas WR e nédo
passam pela fase de supergigante vermelha. No entanto, passam por uma fase conhecida como
variaveis luminosas azuis ou varidveis LBV (Luminous Blue Variable). No diagrama HR,
algumas dessas varidveis podem coexistir com as estrelas azuis normais, porém elas possuem

propriedades bem diferentes, terminado sua vida, provavelmente, como buracos negros.

2.4 Estrelas AGB e super-AGB

As estrelas do ramo assintdtico ou AGB (Asymptotic Giant Branch) sdo estrelas com
massas iniciais entre 1 a 8 Me. As que possuem massas menores que 4 Mg sdo chamadas de
AGB de pequena massa e as com massa entre 4 e 8 Mo de AGB massivas. As super-AGB sdo
estrelas com massas iniciais entre 8 e 10 Mo (HERWING, 2005).

Em geral, as AGB possuem um nucleo inerte de C/O que contém uma boa parte da
massa da estrela (0,5 a 1 M), onde se encontra um gas de elétrons em estado degenerado, ou
seja, uma and branca. O ndcleo € circundado por uma camada onde ocorre a fusdo do He. A

camada de queima de He é rodeada por outra onde ocorre a queima do H.

O ramo AGB pode ser dividido em duas fases: (i) A fase inicial (early-AGB), na qual a
principal fonte de energia da estrela provém da queima de He e (ii) a fase das pulsacdes
térmicas (thermal pulsing-AGB ou TP-AGB). A duracdo da fase inicial depende da massa do
nticleo, sendo da ordem de 10’ anos para massa menores que 3 M. Ja a fase TP-AGB é mais
curta, cerca de 10° anos (IBEN; RENZINI, 1983; VASSILIADIS; WOOD, 1993).
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A fase das pulsacbes térmicas recorrentes € a fase final da AGB. Quando o He se
esgota na camada ao redor do nucleo de C/O e a producéo de energia provém do ciclo pp que
opera na base do envoltério convectivo. O He produzido é incorporado a camada de He
composta de gas degenerado. Com o passar do tempo, a temperatura nessa Ultima camada
aumenta a tal ponto que dispara o processo triplo-a. Esse processo remove a degenerescéncia
e torna-se a fonte dominante de energia novamente, inibindo o processo pp na camada
vizinha. Em suma, a queima de H é interrompida periodicamente pelos flash de He, dando

origem a uma série complexa de pulsos térmicos (HERVIG, 2005).

O material processado no interior da estrela pode ser trazido a sua superficie através de
um processo chamado de terceira dragagem. A dragagem € um processo de mistura por
convecgdo que ocorre apds o fim da fusdo de um elemento no centro da estrela, ou seja,
quando o envelope da estrela se expande e esfria. A primeira dragagem ocorre apés o fim da
queima do H, a segunda apds o fim da queima do He no nucleo da estrela e a terceira ocorre
apos cada flash de He na camada de fusdo do He (HERWIG, 2005).

Uma das mais importantes implicaces do processo de terceira dragagem € a formacao
das estrelas carbonadas ou ricas em carbono. De acordo com os modelos, as AGBs que
apresentam C/O > 1, possufam massas iniciais em torno de 1 a 4 Mo, Além do carbono, **C,
gerado principalmente através do processo triplo-a, outros elementos sdo dragados ¢ levados
para superficie como *C, *C, ¥N, *N, *°0, 0, 20, ®F, °F, Na, Mg, **Mg, *°Al e Z’Al.
O aluminio é formado através das reacdes: °Mg + p — PAl +y e ®Mg +p — YAl +7. O
sodio é produzido principalmente através das reacdes: ’Ne + n — **Na + y ¢ ?Ne + p —
%Na + y. Elementos quimicos pesados também podem ser formados através de captura de
néutrons (processo s), como: *°Cl, **Cl e °K dentre outros até 0 **Zr (GALLINO et al., 1998;

IBEN; RENZINI, 1983).

Nas supergigantes, o principal mecanismo de producéo de *’Al e *Na é a queima de C.
Uma pequena quantidade desses elementos é formada na camada onde ocorre a queima de He.
Evidéncias desse processo de nucleossintese foram observadas no espectro éptico de estrelas

supergigantes, onde um aumento na abundancia desses elementos parece estar relacionado.
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Figura 2.1: Esquema da vida de uma estrela do tipo solar (adaptacéo da Figura 7.2 de "Cosmic Butterflies - The

Color full Mysteries of Planetary Nebulae" de S. Kwok), (retirada de www.portaldoastronomo.org.br)
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Figura 2.2: Diagrama HR (retirada de http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/node2.htm)
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CAPITULO 3

ASSOCIACAO RADIATIVA

3.1 Introducéo

A associacdo radiativa desempenha um papel importante na formacdo de moléculas
em envelopes de estrelas evoluidas (WILLACY; CHERCHENEFF, 1998), restos de
supernovas (GEARHART et al., 1999), novas (PONTEFRACT et al., 2004), bem como em
nuvens moleculares (SMITH, 2011).

Porém, para estudar a formacdo de moléculas através da associacdo radiativa, devem-se

conhecer alguns conceitos basicos sobre estrutura molecular.

3.2 Estrutura molecular

3.2.1 Simetria e nUmeros quanticos

Para os atomos, se L é o numero quantico que indica a soma vetorial do momento
angular orbital de um estado eletrénico, e se S representa a soma vetorial do momento angular
do spin do estado eletrénico, e se J representa 0 momento angular total do estado eletrdnico,

nesse caso, o simbolo para o seu estado é dado por >*'L,.

Porém, em vez de usar um valor
numérico para L, usa-se uma letra para identificar o estado. As letras S, P, D, F, G, e assim
por diante, representam os valores para L= 0, 1, 2, 3, ..., respectivamente. A quantidade 2S5+1

é chamada de multiplicidade do estado.

Quando um atomo, caracterizado pelos nimeros quanticos L; e S; se associa a outro,
caracterizado por L, e S,, 0s possiveis valores de L e S para a molécula diatdbmica formada
sdo dados por L= L;+L; até |Li-Lo| e S = S1+S; até |S1-S;|, em incrementos unitérios.
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Para as moléculas, as forcas atuantes nos elétrons sdo as resultantes das forcas de
atracdo e repulsédo entre os nucleos atdbmicos e elétrons. Este fato implica na variacdo do spin
eletronico S. Em alguns aspectos, as moléculas diatbmicas comportam-se como 0s 4&tomos.
Com uma diferenca: a presenca de dois nucleos que produzem um campo elétrico com
simetria axial. Nessa configuracdo, a projecao do momento angular eletrénico M ao longo do
eixo atdbmico é constante. Essa componente pode assumir os valores M =L, L-1, ..., -L. A
medida que a intensidade do campo elétrico aumenta L precessa cada vez mais rapido em
relacdo ao eixo central, perdendo seu significado como momento angular. Porém, sua
projecdo M, permanece bem definida. Assim, é mais conveniente classificar os diferentes
estados de energia de uma molécula diatbmica de acordo com o valor de |M,|, caracterizado

pelo numero quantico A. Para dados valores de My, e M, tem-se que:
A= My, +Mg,|até|My, —M,|=0,1,23,..

De acordo com os valores de A =0, 1, 2,..., os correspondentes estados moleculares sdo
denominados por X, I1, A, @, ..., respectivamente, em analogia aos estados eletronicos S, P, D,

F, G, e assim por diante.

Os estados I1, A, ®@ sdao degenerados, porque A pode assumir dois valores, -M_e M. O
estado X ¢ dito ndo degenerado, pois A = 0. Se a fun¢do de onda de um estado X ndo muda de
sinal quando refletida em qualquer plano que passa pelos niicleos, o estado eletronico é X,
caso contrario, ¢ X". Nesse caso, deve-se considerar também a soma Li+L,+XZl1+21,. Se o
resultado de tal soma for par, o nimero de estados X" sera uma unidade maior que os X°, caso

contrario, o numero de estados X" serd uma unidade menor.

A projecdo dos momentos angulares dos spins eletrdnicos € caracterizada pelo nimero
quantico X (ndo confundir com a designacao do estado eletronico A = 0), o qual pode assumir

os valores =S, S-1, S-2,..., -S.

Cada estado eletronico é designado por **'Aq, onde Q ¢ a projecdo do momento
angular eletrénico total sobre o eixo internuclear, sendo dado pela soma de A e X. Para cada
valor de A existem 2S+1 subniveis determinados por 2S+1 valores de X, esse resultado é
denominado de multiplicidade dos estados eletronicos. Esse valor é acrescido em sobrescrito &

esquerda do simbolo do estado, o qual pode assumir os valores 1, 2, 3, etc.
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Figura 3.1: Esquema mostrando a resultante das forgas de interagdo entre as moléculas diatdmicas (retirada de
http://astrol.panet.utoledo.edu).

Os estados eletronicos das moléculas diatdbmicas sdo identificados por letras ou por
numeros. Quando o estado € caracterizado teoricamente, 0 nimero 1 é usado para identificar o
estado fundamental, o nimero 2 é usado para o primeiro estado excitado e assim por diante.
Quando o estado é caracterizado em laboratorio, a letra X é usada para indicar o estado
fundamental e as letras A, B, C, assim por diante, sdo usadas para indicar estados excitados.
J& para os estados com multiplicidade diferente do estado fundamental séo atribuidas letras

minusculas.

As moléculas diatdbmicas homonucleares apresentam um centro de simetria, e as suas
funcbes de onda podem ser simetricas ou anti-simétricas em relagdo a esse centro. Se um
determinado estado eletrénico de uma molécula diatbmica homonuclear é simétrico em
relacéo ao centro de simetria, a denominagao gerade (alema para ‘par’) ¢ aplicada, e a letra

g” ¢ acrescentada como um subscrito a direita, no simbolo do estado, se ndo for, a letra “u”

(ungerade) é usada.

Para transi¢des entre estados eletrénicos nem todas as transicdes sdo permitidas. As
regras de selecdo sdo AA =0,£1, AS =0, AQ =0,+#1 e para estados X ,+ <> +,— <> — mas nao
+«<>-. Ha uma restricdo para as moléculas homonucleares. A simetria par-impar deve ser
considerada. Somente as transicdes g-u e u-g sdo permitidas. As transicdes eletrdnicas
permitidas devem ter um momento de transicdo diferente de zero, como é dado na expressao:
M = [ W*u,¥dr, onde ¥ e W sdo as funcdes de onda do sistema que nos interessa e ue € 0

operador do dipolo elétrico que define a interacdo entre a luz e a matéria.



25

3.3 A curva de energia potencial

A energia potencial, U, na qual os nlcleos de uma molécula diatbmica se movem,
pode ser descrita em funcdo da distancia internuclear. Nesse caso, um estado molecular
ligado, ou fisicamente estavel, exibe um minimo em uma dada distancia internuclear em
relacdo a energia dos atomos separados (r — «). A profundidade do pogo de potencial
contado a partir da assintota de U(r), com r tendendo a infinito, é chamada de energia de
dissociacdo, De. Podem ocorrer estados fisicamente instaveis, conhecidos como estados

repulsivos, nos quais a curva de energia potencial ndo apresenta um minimo.

A curva de energia potencial representa a existéncia de uma forga repulsiva para
pequenas distancias interatbmicas e uma forca atrativa para distancias maiores. No entanto, se
0s dois atomos neutros se encontram separados por uma distancia r, de modo que ndo haja
uma apreciavel superposicdo das suas distribuicbes de carga, entdo o potencial é atrativo e €
dado por

U = ——31 (3.1)

sendo a; e oz as polarizabilidades dos dois atomos e | é a energia de ionizacdo. Neste caso, 0
mecanismo envolvido é uma atracdo entre dipolos elétricos (forca de van der Waals), que
resulta de flutuacbes momentaneas da distribuicao dos elétrons em cada um dos atomos. Essas
ddo origem a dipolos transitorios. Se esses a&tomos ndo estiverem unidos por ligacbes
covalentes, o dipolo transitorio de um dos atomos gerard, no outro, um dipolo antagénico.

Entdo, ambos se atrairao.

Para as interacdes ion-particula neutra, a grandes distancias ocorre geralmente uma
forte atragdo entre o ion e o dipolo induzido na espécie neutra, cuja energia de interacdo pode
ser dada por

ae?

U = — 1 (3.2)

As curvas de potencial dos diferentes estados moleculares eletrdnicos podem ser
obtidos usando-se a mecéanica quantica. Revisdes dos diferentes métodos empregados,
chamados de ab initio, podem ser encontrados em Bauschlicher & Langoff (1990), Bruna e
Peyerinhoff (1987) e Kryachko (1985) (ANDREAZZA, 1996).
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Existem também varias expressdes empiricas que descrevem a interacdo entre dois
nucleos atdémicos. Tais expressdes foram apresentadas por Morse (1929), Hulbert-
Hirschfelder (1941), Rosen-Morse (1932), Rydeberg (1931), Polchl-Teller (1933), Linnet
(1940), Frost-Musulin (1954), Varshni 11l (1959) e Lippincott (1961). De acordo com o
estudo comparativo realizado por Steele e Lippincott, dentre essas expressdes a que fornece

melhores resultados é a funcéo de Hulbert-Hirschfelder.

Figura 3.2: Curva de energia potencial para uma molécula AB qualquer, mostrando a energia de dissociacdo
eletrénica D, tomada como a diferenca de energia entre o fundo do poco e o limiar de dissociacdo. A energia de
dissociacdo rotacional Dy, ¢ uma medida de diferenca entre a energia de dissociacdo molecular e a energia do
estado fundamental vibracional (v=0), (retirada de http://astrol.panet.utoledo.edu/~ljc/chapgl0.html).

3.3.1 O potencial Hulburt-Hirschfelder

Qualquer forma aceitavel para uma funcdo de energia potencial deve apresentar um
valor maior que a energia de ligacdo dos nucleos e um valor minimo na distancia de equilibrio
entre 0s nucleos e se aproximar da energia de dissociacdo a medida que os nucleos se

distanciam.

Na separacdo a grandes distancias, a inclinagdo da curva deve estar de acordo com a
forca de van der Waals. H& um grande nimero de funcdes que tratam dessa representacao,

dentre elas, a funcdo de Morse é a mais Util e utilizada.

Uma funcdo de trés parametros apresenta todos os quesitos de uma boa fungéo de

potencial e ainda fornece os niveis de energia vibracional.
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Para a maioria das moléculas diatdmicas quatro constantes espectroscopicas sao
conhecidas e encontradas em tabelas covenientes. Alem disso, as energias de dissociacdo sao

conhecidas a partir de dados termoquimicos ou espectroscopicos.

Dessa forma, Hulburt e Hirschfelder (1941) apresentaram uma funcdo de potencial
com cinco parametros que pode ser facilmente determinada a partir das constantes
espectroscopicas (HULBURT; HIRSCHFELDER, 1941)

V(x) =D, [(1—e )%+ cx3e (1 + bx)] (3.3)
onde x é definido como
o2 )(2) @4
2(B,D,)z) "~ e

e as constantes b e ¢ sdo determinadas pelas seguintes relagdes:

_ AW, (4B, De)
C‘1+< 1 &ﬁ)( Y, (3:5)

b=2-

7 2D(BeDe)% F(_l aewe)z Za)exel (3.6)

12 w, 4\~ 6B2) 3 B,

sendo De a energia de dissociacdo espectroscopica, incluindo a energia do ponto zero, que esta
relacionada com a profundidade do poco, re a distancia interatdmica de equilibrio e Be, e , we,

W.X., € S80 as constantes moleculares.
3.4 Associacao radiativa
A associacdo radiativa é o processo,

A+ B-AB"-> AB+ hv (3.7)
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no qual duas espécies A e B se aproximam ao longo de uma curva de energia potencial
particular em um estado molecular excitado, AB”, o qual pode emitir um féton, formando a

molécula AB.

A taxa de ocorréncia de tal processo pode ser expressa em termos do coeficiente de

reacao a, definido por

dn(AB)
dt

= an(A)n(B) (3.8)

onde n denota a concentracao das espécies indicadas.

Uma descricdo semi-classica desse processo foi apresentada por Bates (1951), a qual
pode ser aplicada a colisdes entre reagentes pesados, onde os efeitos quanticos ndo sdo
relevantes. Nessa aproximacdo, as espécies A e B se encontram no continuo de um estado
molecular excitado AB*, o qual sera representado por Ug(r), sendo r a distancia interatbmica.
A qualquer momento, esse composto instavel pode relaxar para um estado de menor energia

Ui(r) ao emitir um féton com energia A2v(r) = Ug(r) — Ui(r).

Ha uma probabilidade finita, A(r), de que ocorra a emissdo espontanea do foton dada

por

_ 64ntgvi(r)

T |D(r)|? (3.9)

A(r)

2—0 i , L , .
onde g =( 0.A%+A )/2 _ 5oAse 0 peso estatistico, D(r) € o momento de dipolo em

unidades atémicas e v é frequéncia em cm ™.
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Figura 3.3: Curvas de potencial para os estados superior e inferior para a molécula AB.

Os atomos com spins S, e S e momentos angulares L, e L, podem formar
Jap = 2Ls + 1)(25, + 1)(21, + 1)(2S, + 1) estados moleculares. Para a aproximacao

entre os dois atomos ao longo de uma curva de energia potencial, U,°s com spin Se momento

. . . - . g
angular orbital eletronico total superior, 4%, a probabilidade é dada por DpSg = A%s

Jab
Assim, a probabilidade de que ocorra a associacao radiativa de A e B é dada por

P,s¢ = pAsSfA(T)dt (3.10)

onde, AS e A' sd0 as projecSes dos momentos angulares orbitais eletronicos totais dos estados
inferior (i) e superior (S), respectivamente.

Para ocorrer uma reacdo deve haver colisdo entre as espécies.

Uma colisdo € um
evento no qual uma forca relativamente forte atua sobre cada uma das espécies envolvidas

durante um intervalo de tempo relativamente curto (~10'%)

Essas forcas sao
significantemente maiores que qualquer outra forca externa durante a colisdo. As leis da

conservacdo de quantidade de movimento linear e da energia podem ser aplicadas, as quais

permitem determinar a duracdo da colisdo. A distancia que impede que a colisdo seja frontal
é denominada parametro de impacto, b.

29
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Visto que o movimento estd contido num plano, € vantajoso usar as coordenadas

polares r e # (ANDREAZZA, 1996). Assim sendo, as componentes da velocidade sdo dadas
d dae
por v, = d—z evy = rd—t, logo,
2

SR

A energia total € dada pela soma da energia cinética e a potencial,

2

E= % + Ug(r) (3.12)

Da conservacdo do momento angular tem-se: L = wvb. Manipulando as equacdes
(3.11) e (3.12) e considerando Ug(r) — 0 quando r — oo, obtem-se

dt = {172 (1 — E — US(r))}_E dr (3.13)
r? E

Das equacdes (3.10) e (3.13), pode-se determinar a secdo de choque, que € a area que

mede a probabilidade de que a colisdo entre as espécies ocorra, a qual € dada por

o(E) = Z P,s50 \s4(E) (3.14)

ASs

onde,

N[ =

J bdb j (dr
0 T, 2

(- -5

opus(E) = 4mg ()
(3.15)

sendo x a massa reduzida (em unidades de massa atbmica), g € a probabilidade de
aproximacdo de uma particula ao longo da curva de energia potencial, re é a distancia de

aproximagcao, V' sé a curva de energia de potencial e A(r) é a probabilidade de transicao.
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Supondo que os atomos tenham uma distribuicdo de velocidade Maxwelliana, o
coeficiente de taxa para a associacdo radiativa a(T) (em unidades de cm®s™) e temperatura T
(ZYGELMAN; DALGARNO, 1988) é dado por

1 3
2 2 (®

a(T)=(8) (kBiT) fo Ea(E)exp(—kf—T>dE (3.16)

um
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CAPITULO 4

RESULTADOS

4.1 Formacéao do AIO, AIF, AICI e AIN por associacgéo radiativa

Os valores dos coeficientes de taxa de formacdo dos compostos AlO, AlF, AICI e AIN
foram estimados usando o método semi-classico de Bates (1951), o qual pode ser aplicado a
colisbes que envolvem reagentes pesados. Para tanto, os momentos de transicdo eletrénica
que permitem calcular as probabilidades de transi¢do entre os diferentes estados moleculares,
bem como as curvas de potencial devem ser conhecidos. Os momentos de transicao eletronica
para as diferentes transicdes foram extraidas da literatura. As curvas de potencial quando nédo
disponiveis na literatura foram modeladas usando-se a funcdo de Hulburt-Hirschfelder
(fungdo HH).

4.1.1 Monéxido de aluminio

A molécula de AIO foi detectada no envelope da supergigante VY CMa
(TENENBAUM; ZIURYS, 2010). De acordo com as observagdes, o AlO forma-se

essencialmente na fotosfera da estrela.

Os atomos Al(°P) e O(*P), ambos em seus estados fundamentais, podem formar 54
estados eletronicos, sendo 26 estados dubletos e 26 estados quartetos, com simetria A, I1(2),
¥ (2)e X Todos esses estados foram identificados em estudos tedricos (ZENOUDA et al.,
1999). Desses, apenas 0s estados X22+, AT e CXI foram observados em laboratério
(SAKSENA et al., 2008). O estado X°T* é o estado fundamental. A energia de dissociacéo do
AlO é5,34 eV.

Os 4tomos Al(°P) e O(*P) podem se aproximar através de qualquer estado excitado e
decair radiativamente para outro estado e formar o AlO, desde que a transi¢do entre os estados

seja permitida, isto é, que sejam respeitadas as regras de selecdo: AA = 0,1, AS=0, AQ =
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0,1 e para os estados X ,+ <> +,— <> — mas ndo + < — . Assim sendo, os referidos atomos
podem se aproximar ao longo dos estados excitados A’Il e C’II, os quais decaem
radiativamente para o estado fundamental X?Z*. O estado C?I1 também pode decair para o
estado A’TI. A probabilidade de aproximagio através dos estados A’IT e C2IT é 4/54 ¢ o peso

estatistico (g) é igual a 1,0.

Os valores dos momentos de transicao eletronica dos sistemas A’IT - X25*, C2I1 - X2=*
e C?II - A’ entre 3,5 & a 4,2 a, foram extraidos de Zenouda (1999), os quais podem ser
vistos na figura 4.2. Para o calculo dos coeficientes de taxa de formagdo do AlO, através da
associacdo radiativa de seus &tomos constituintes, os momentos de dipolo devem ser
conhecidos para todas as distancias internucleares. Razdo pela qual, os momentos de dipolo
foram extrapolados usando-se as formas ue(f) = ar + br? para pequenas distancias e
ue(r) = ce"™ para grandes distancias. As constantes a, b, ¢ e d podem ser encontradas na
Tabela 4.1.

Tabela 4.1: Constantes calculadas para os momentos de dipolos de AlO

a b C d
AT - X°2° 0,2042 0,03920 2,29 0,6471
CII - X°2* 0,6794 0,1688 2,3941 0,5196
C°II - A°TI 0,2268 0,0508 14,6958 1,2688

As curvas de energia potencial foram modeladas segundo a funcdo HH e as constantes
espectroscopicas necessarias para tal modelagem foram extraidas de Launila e Jonsson
(1994), Saksena et al. (2008), as quais encontram-se na tabela abaixo. As curvas de energia
potencial podem ser vistas na figura 4.1. Dessa figura, pode-se notar que os &tomos de Al(*P)
e OCP) podem se aproximar ao longo do estado X" e decair radiativamente para o estado

ATL. No entanto, esperam-se valores de coeficientes muito pequenos.
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Tabela 4.2: Constantes espectroscépicas para o AlO

cm™ A
Estado Te We WeXe WelVe WeZe Be e De Ie
. 979,
XX 0 - 7.079 | 0.009 - 0,6431 | 0,005796 | 42994,40 | 1,618
ATl | 5406,1 | 856 | 4,888 | 0,084 | 0,0039 | 0,5372 | 0,005801 | 37588,29 | 1,768
5 979, 0,0042211
C°Il 33108 4,261 - - 0,6012 9886,40 | 1,671
524 23
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Figura 4.1: Curvas de energia potencia dos estados X?=*, C*IT ¢ A’II do AIO

Os coeficientes de taxa obtidos para as trés transi¢cfes analisadas encontram-se na
tabela abaixo. Pode-se perceber que o sistema A’TI-X?S * é 0 que apresenta 0s maiores
valores dos coeficientes de taxa. Esse resultado é consistente com os maiores valores dos

momentos de dipolo, bem como com os maiores valores das frequéncias envolvidas nessa
transicao.
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Tabela 4.3: Coeficiente para associacao radiativa de Al + O (cm s )
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T(K)

300

700 1000

2000

3000

4000

5000

6500

8500

10500

12500

14000

2 2 + -18
AT-XE (10 )

1,0862

1,3785| 1,4514

1,4786

1,4359

1,3912

1,3552

1,3172

1,2909

1,2840

1,2917

1,3044

2 2 -21
CI-ATI(10 )

0,5488

0,7064 | 0,7789

0,9407

1,0577

1,1549

1,2367

1,3342

1,4264

1,4870

1,5262

1,5459

2 2 + -19
CHm-Xx (10 )

3,9761

5,0585 | 5,5200

6,3779

6,7996

7,0273

7,1512

7,2267

7,2245

7,1687

7,0914

7,0279

-18
a(10 )

1,4844

1,8851 | 2,0042

2,1173

2,1169

2,0951

2,0716

2,0412

2,0148

2,0024

2,0024

2,0087




36

08 — L \
[0 E G 4

(=]
-
|
'l

momondo de dipolo {ua.)

o
ma
|

LI o

CH-AT y .

T T : — T - -|- -
(€] 4 B
distincia internucioar {ag)

Figura 4.3: Momento de transi¢do para o AlIO

Os valores dos coeficientes de taxa total variam de 1,48x10™ a 2,00x10™*® cm®™, para

temperaturas entre 300 e 14.000 K, respectivamente, e podem se expressos por

—0,05094

( /T 129,36
a(T) = < ~0,03612 5553 (4.1)
-18( ___ o >
k2,288.10 <300) exp( T ) T = 1600

Os atomos de AI(*P) e O(P) podem também se aproximar ao longo dos estados
excitados G?A, G'*X e E’%Z~ os quais podem decair radiativamente para o estado AZIL. Os
sistemas G'-A e G-A possuem momentos de transicdo muito pequenos, da ordem de 6x10 3
u.a. (ZENOUDA et al. 1999 ). Por essa razdo, os valores dos coeficientes de taxa de formacéo
do AIO através desses sistemas também sdo muito pequenos. O estado E'2X" possui uma
barreira de potencial de ~0,9 eV em relagdo ao minimo da sua curva de potencial. Esse
minimo, localiza-se 0,525 eV acima da energia de dissociagdo do AlO. Assim sendo, a

contribuicdo desse estado na formacdo do AlO por associacao radiativa também € pequena.

Os 4tomos de AI(P) e O(’P) também podem se aproximar através dos estados
quartetos. Na Literatura, ndo foram encontrados dados sobre os momentos de dipolo das

transicdes entre os quartetos. As curvas de energia potencial dos quatro primeiros estados: ‘A,
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*s” e “T* possuem um minimo. Isto é, sdo estados ligados, mas as transicdes entre eles sdo
proibidas. O estado “IT também possui um minimo, porém o mesmo esta localizado em torno
de 0,1 eV acima da energia de dissociagdo do AlO e possui uma barreira de potencial de
~0,72 eV (ZENOUDA et al., 1999). Portanto, a contribuicdo do estado “IT na formagdo do
AlO por associacdo radiativa nao devera ultrapassar a dos sistemas dubletos. Os outros dois

estados (*IT e “X") s&o repulsivos.

4.1.2 Cloreto de aluminio

Em 1987, Cernicharo e Guélin identificaram a molécula de cloreto de aluminio (AICI)
no envelope da estrela gigante vermelha IRC+10216. Segundo suas observacdes, o AICI se
forma na fotosfera da estrela.

A unido de um atomo de AI(P) e um atomo de CI(*P), ambos em seus estados
fundamentais, podem formar 18 estados singletos e 18 tripletos, com simetria A, I1(2), Z*(2)
e Y. Dentre esses, 0s estados AL, X*=*, a%1 e b3 foram observados em laboratério e
outros foram caracterizados teoricamente. O estado fundamental é o X'=*. A energia de
dissociacdo foi determinada experimentalmente e vale ~5,25 eV (BRITES et al. 2008).

Os atomos de Al(°P) e CI(?P) podem se aproximar ao longo do estado A'Il, com uma
probabilidade de 2/36. Esse estado pode decair radiativamente para o X'T*. As curvas de
energia potencial desses estados e os momentos de dipolo foram calculados por Langhoff e
Bauschlicher (1988), entre 2,4 e 50 ap, € 0s mesmos podem ser vistos nas figuras 4.4 e 4.5. O
estado A'IT possui um barreira de potencial de ~0,2 eV em torno de 6,0 a. Por causa da

barreira, os valores dos coeficientes de taxa caem em baixas temperaturas (Figura 4.6).
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Figura 4.5: Momento de transicao eletronico do AICI

Para temperaturas entre 300 e 14000 K, os valores dos coeficientes de taxa para a
formacdo de AICI podem ser vistos na figura 4.6, os quais variam de 0,1x10™" a

3,74x10°cm’s™ e podem ser aproximados pela expressdo
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~0.1466 1203.92
a(T) = 2.4971x107 1 (—) exp (— T)
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Figura 4.6: Coeficiente de taxa para o AICI

A unido dos atomos de AI(P) e CI(®P) pode ainda formar os seguintes estados
singletos: 'L, '=*, '3 e 'A. Sao todos repulsivos e sua contribuicio na formacao do AICI por
associacao radiativa é desprezivel (BRITES et al., 2008).

O AICI possui também seis estados tripletos: a°[1, 2°I1, b°s*, 2°2*, 12 e 1%A. Os
estados 2°I1, 2°2*, 1% e 1°A sdo repulsivos. O estado a1 é um estado ligado, ja o estado
b32+, que se situa a 2,46 eV acima do aSH, apresenta um minimo na sua curva de energia
potencial em torno de 2 A que é mantido por uma barreira de potencial de ~0,085 eV. Esse
minimo, localiza-se 0,25 eV acima da energia de dissociacdo (BRITES et al., 2008). O
momento de dipolo do sistema a-b foi calculado por Langhoff et al. (1988) e é igual a 0,45 ag
na distancia internuclear de equilibrio. Comparando o valor do momento de dipolo do sistema
a-b com aquele do sistema A-X, bem como as frequéncias de transicdo, pode-se afirmar que
os valores dos coeficientes de taxa de formacdo do AICI através do sistema a-b serdo muito
pequenos em relacdo aos do A-X.
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4.1.3 Fluoreto de aluminio

A primeira tentativa de se observar a molécula de AIF foi realizada por Cernicharo e
Guélin na estrela carbonada IRC+10216 por meio da espectroscopia de microondas em 1987.
Mais tarde, Tenenbaum et al. (2010) confirmaram sua presenca no envelope da mesma

estrela.

A unido de um atomo de AI(’P) e um atomo de F(°P), ambos em seus estados
fundamentais, podem formar também 18 estados singletos e 18 tripletos, com simetria A,
I1(2), £*(2) e X . Dentre esses, 0s estados A'TI, X's*, a’1 e bz foram observados em
laboratério e outros foram caracterizados teoricamente (LANGHOFF et al., 1988). O estado
fundamental é o X'T*. A energia de dissociacdo foi determinada experimentalmente e vale
~6,89 eV.

Os atomos de Al(°P) e F(?P) podem se aproximar ao longo do estado AL, com uma
probabilidade de 2/36, o qual pode decair radiativamente para o estado X'T* . As curvas de
energia potencial desses estados e os momentos de dipolo foram calculados por Langhoff e
Bauschlicher (1988), ambos entre 3,2 e 50 ap, e podem ser vistos nas figuras 4.7 e 4.8. O

estado A'MI apresenta uma barreira em 4,5 ao da ordem de ~ 0,08 eV.

anevgia potencial (u.a)

L T t T | T [
2 4 ] 8
distincia intermucienr (o)

Figura 4.7: Curvas de potenciais para o AlF
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Figura 4.8: Momento de transigao eletronica

Para o intervalo de 300 a 14000K, os valores dos coeficientes de taxa para a formacéo

de AIF vaiam de 1,35x10™" a 9,3x10*® cm®s™ e podem ser aproximados pela express&o

—0.2028
1299.96
T) = 4.737x1071¢ (—) (——) (4.3)
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Figura 4.9: Coeficiente de taxa para o AlF
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Os atomos de Al(°P) e F(°P) podem ainda formar os seguintes estados singletos: I,
3" 137 e *A. Os trés primeiros possuem minimos em suas curvas de potencial que se situam
muito acima da energia de dissociacdo, mantidos por barreiras de potencial elevadas, cujos
valores sdo de dificil determinagdo. Os sistemas que apresentam grandes valores de momentos
de dipolos sdo: *=*-X e *z*-A, cujos valores calculados na distancia internuclear de equilibrio
sdo ligeiramente superiores aos do sistema A-X (LANGHOFF et al., 1988). Contudo, devido
a localizacdo do estado '=* e sua grande barreira, provavelmente, a contribuicio desse estado
ndo deveré ultrapassar a da do estado A'II. O estado 'X~ é repulsivo e sua contribuicdo na
formacédo do AlF por associacdo radiativa € desprezivel (BRITES et al., 2008).

O AIF possui também seis estados tripletos: a’Il, 2°I1, b°c*, 2°%*, 1°% e 1°A. Os
estados 2°11, 2°z* e 13A possuem minimos situados acima da energia de dissociacdo do AlF,
0s quais sdo mantidos por grandes barreiras de potencial. O estado 1% ¢ repulsivo. O estado
a’ll ¢ um estado ligado. O estado b®T" apresenta um minimo na sua curva de energia
potencial, o qual esta localizado um pouco acima da energia de dissociacdo e é mantido por
uma grande barreira de potencial (LANGHOFF et al., 1988). O momento de dipolo do
sistema a-b foi calculado por Langhoff et al. (1988) e é igual a 0,57 a, na distancia
internuclear de equilibrio. Assim, comparando o valor do momento de dipolo do sistema a-b
com aquele do sistema A-X, bem como as frequéncias de transicdo envolvidas, pode-se
concluir que os valores dos coeficientes de taxa de formacdo do AICI através do sistema a-b

sdo muito pequenos em relacdo aos do A-X.

4.1.4 Nitrato de aluminio

O acoplamento dos atomos de AI(?P) e N(*S) podem formar estados eletronicos
moleculares tripletos e quintetos, com simetria I1 e X . Todos esses estados foram
caracterizados teoricamente, somente o estado *IT foi observado em laboratério. A energia de
dissociacdo do AIN vale 2,85 eV, obtida de evidéncias espectroscopicas (CLOUTHIER et al.,
2003).

A associacdo radiativa dos atomos de AI(?P) e N(*S) pode ocorrer através da
aproximacéo ao longo do estado A®L", com uma probabilidade de 3/24, o qual pode decair

radiativamente para o estado X*I1.
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As curvas de energia potencial dos estados A®S™ e X°IT foram modeladas usando-se a

funcdo HH. Para construi-las, foram adotadas as constantes espectroscopicas de Ebben e ter Muelen
(CLOUTHIER et al., 2003) para o estado X°[I e as de Clouthier et al. (2003) para o estado A’y

(tabela abaixo). Essas curvas podem ser vistas na figura 4.10. Por sua vez, 0s momentos de

dipolo para o sistema A-X foram calculados por Langhoff et al. (1988), entre 3,0 e 6,0 ao, 0s

quais encontram-se na figura 4.10. Os momentos de dipolo foram extrapolados usando as

formas:

te(r) 0,2203r - 0,03484r> para pequenas distancias internucleares e

1e(r) = 0,9194€ 03184 nara grandes distancias.

Tabela 4.4: Constantes espectroscopicas para os estados A% ¥ e X°IT do AIN

X AT
re(A) | we(cm™) | wexelcm™) | Te(em™) | re(A) | we(cm™) | Te(cm™) | wexe(cm™)
1,7864 | 758,4 5,7 0 1,944 604 161,315 52
. — T ' - '
i || L. - \ 1
H i 3 \ amexm 1
E'n? I'n, E E =
5
o — %411 e, & 1
I L ] J ] J v J | . I g -

ao AIN por associacdo radiativa variam de 1,69x10% a 3,20x10%! cm® s

4 5 L] L “ # L]
distincia internuckear {a ) distdncia intormuclear (a)

Figura 4.10: Curva de potencial e momento de transicao eletrénica para AIN.

Para temperaturas entre 300 e 14000K, os valores coeficientes de taxa para formacéo

st e pode ser

eXpressos por
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~0.238
524.685) (4.4)
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a(T) = 7.259x10 (300) exp ( T
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Figura 4.11: Coeficiente de taxa

4.2 Discussao

Os compostos de aluminio AlO, AIF e AICI foram detectados em envelopes de estrelas
em estagios avangados de evolugdo. Por sua vez, o AIN néo foi detectado nesses envelopes,
mas foi extraido de grdos pré-solares de meteoritos. Esses grdos possuem uma composi¢éo
isotopica completamente diferente daqueles formados dentro do Sistema Solar. Tal
composicdo reflete a abundancia dos diferentes elementos quimicos dos ambientes

astrondmicos dos quais eles se originaram.

Os grdos pre-solares sdo compostos de material refratario, como grafite, carburetos
(SiC, TiC, etc.), nitretos (SisNg4 etc.) e oxidos (Al,O3, MgAl,O,4, etc.). De acordo com sua
composicao isotopica, eles se formaram em envelopes de estrelas em estagios avancados de
evolucdo ou nas ejecbes de supernovas ou novas (PITMAN et al., 2006; NITTLER et al.,
1995).
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Novas sdo explosfes que ocorrem quando uma estrela comeca a se expandir, devido a
evolucdo natural, e parte do material cai sobre a companheira. Se a companheira estiver na
sequéncia principal, ndo acontece outra coisa de maior efeito, mas se for uma ané branca,
origina-se uma nova. Isto é, a queda subita de muito material sobre a and pode aumentar sua
temperatura até atingir 2,0 — 3,0x10% K, disparando reacdes termonucleares. Essas explosées
lancam uma grande quantidade de material (~ 2,0x10*Mg) (PONTEFRACT; RAWLINGS,
2004). A queima explosiva do H em novas pode produzir grande quantidade de %Al e BN,
bem como uma grande quantidade de **C (NITTLER et al., 1995).

Na figura 4.12 podem ser vistos os valores dos coeficientes de taxa de formagéo por
associagao radiativa de diferentes moléculas diatdmicas, dentre elas, as que contém aluminio.
Pode-se observar que a formacdo do AlF pela associacdo radiativa tende a ocorrer mais rapido
que AICI, AIO e AIN. Pode-se observar também que a formacdo do AIF e AICI é
relativamente maior ao do SiC, CS, CO e SiN. Enquanto que para o AlO, sua formacao por
associacao radiativa € apenas superior a do CS, SiN e AIN. Porém, a formacdo do AIN € a

mais lenta.
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Figura 4.12: Comparativo entre os coeficientes de taxa
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CAPITULO 5

CONCLUSOES E PERSPECTIVAS FUTURAS

5.1 Conclusodes

Neste trabalho, foram calculados os coeficientes de taxa de alguns compostos que
contém aluminio que foram observados em envelopes de gigantes ou supergigantes vermelhas

ou extraidos de meteoritos.

Dentre os compostos estudados, pode-se verificar que a formacdo do AIF pela
associacao radiativa tende a ocorrer mais rapido que AICI, AIO e AIN. Pode-se observar
também que a formacdo do AIF e AICI é relativamente maior ao do SiC, CS, CO e SiN.
Enquanto que para o AlO, sua formacéo por associacdo radiativa € apenas superior a do CS,

SiN e AIN. Porém, a formacédo do AIN ¢ a mais lenta.

Pode-se concluir que a formacéo, principalmente do AIN, por associacdo radiativa é
bastante ineficiente nos envelopes das gigantes ou supergigantes, onde outros pProcessos

quimicos devem ser considerados em sua formagé&o.

5.2 Perspectivas futuras

Compostos que contém carbono, silicio e enxofre foram detectados em envelopes de
gigantes e supergigantes, bem como em ejetos de novas e supernovas. Nesse sentido, para um
estudo completo da sintese dos compostos que possuem aluminio nesses ambientes, outras
espécies devem ser consideradas, principalmente, AlS, AIC e AISi, cujos coeficientes de
formacédo por associacdo radiativa ndo sao conhecidos. Assim sendo, um estudo dos valores

dos coeficientes de taxa de formacéo por associacdo radiativa é também de grande interesse.
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Apéndice A

Raio e massa de Jeans

Supondo uma nuvem molecular de forma esférica com raio R, massa total M e

densidade homogénea p. A densidade pode ser calculada por

M

p =
%nR3

(A1)
Para um atomo de H na borda dessa nuvem com velocidade v, a energia total é dada
por

myv? GMmy

Etotar = Ec + Ep =

Se Eww> 0 a energia cinética do atomo é maior que a energia gravitacional, mas se
Ewta< O a forca gravitacional é predominante e consequentemente havera o colapso, isto &, o
atomo de H seré atraido para o centro da nuvem. Pela teorica cinética, hd uma relagdo entre a
temperatura e velocidade dos a&tomos

3 myv?

S A3
2kT z (A3)

Para nosso estudo, vamos considerar somente 0 caso em que Eua< 0, assim obtem-se

a desigualdade

3 myv? GMmy
kT ~ A4
Sk <% (A4)
ou seja,
3 GMmy
—kT < A5
5 = (A5)

Multiplicando e dividindo o lado esquerdo de (A.5) por 4”TRZ resulta



65

R2>9< ol ) (A6)
77 8\mmyGp '

A desigualdade (A.6) fornece o raio de Jeans R, para a nuvem molecular. Entéo o raio
da nuvem deve ser maior que o raio de Jeans para que ocorra o0 colapso. A partir de (A6)
podemos obter o valor da massa minima, denominada de massa de Jeans M;, de uma nuvem
para que ocorra o colapso. Manipulando (A.6) obtem-se a equacdo que fornece a massa de

Jeans
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Apéndice B

Reagdes nucleares

Os protons e elétrons de um nucleo atdmico sdo mantidos ligados pela forca nuclear,
que contrariamente a forca gravitacional, é de pequeno alcance. O nucleo possui uma
dimensdo de ~ 10 cm, distancia na qual a forca nuclear opera, para distancia maiores que a

dimens&o do nucleo a forga nuclear tornar-se desprezivel.

Na colisdo entre um préton e um nacleo, por exemplo, a grandes distancias, os dois se
repelem mutuamente devido a forca eletrostatica. Assim, a energia do préton deve ser tal que
0 mesmo consiga vencer a barreira coulombiana entre ele e o nlcleo. No entanto, duas
situacBes podem ocorrer: 0 préton pode ser expulso do nucleo (espalhamento) ou pode ser
capturado pela forca nuclear e tornar-se parte do nucleo.

Porém, nem todas as combinag¢fes de néutrons e prétons formam ndcleos estaveis.
Além disso, nem todos os nucleos ligados sdo estaveis, porque protons e néutrons podem se
transformar um no outro por interacGes fracas. Por exemplo, um néutron livre ndo é estavel:
n—-p+e+0+0,782 MeV, onde e € um elétron e U € um anti-neutrino. Por outro lado, o0s
protons livres sdo estaveis, mas os protons que constituem um nucleo podem sofrer interagédo
fraca: p —» n + e"+v—1,8 MeV, onde " é um positron ¢ v é um neutrino, a qual requer
energia para ocorrer. Em todos os casos, a energia liberada é carregada pelos elétrons ou
positrons e pelos neutrinos ou anti-neutrinos. No entanto, ha configuracbes estaveis de

néutrons e prétons que ndo decaem, as quais formam os elementos estaveis.

O resultado combinado das forcas opostas, forca eletrostatica e a forca nuclear, é que a
energia de ligacdo por nucleon geralmente aumenta com o aumento de tamanho do atomo,
para elementos até com nucleo do tamanho de ferro e niquel, e diminui para nacleos mais
pesados. Eventualmente, a energia de ligacdo do ndcleo se torna negativa e nlcleos muitos
pesados tornam-se instaveis. Em ordem crescente de energia, 0s quatro ndcleos blindados
mais compactos sdo ®°Ni, *®Fe, *°Fe, e ®*Ni (WAPSTRA; BOS, 1985). Porém, no interior

estelar, o is6topo *°Ni se desintegra.
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O processo mais simples de nucleossintese € a queima de H com a formacdo de He,
que pode ocorrer por meio da cadeia préton-préton ou do ciclo CNO. A cadeia préton-préton
ocorre em estrelas com temperaturas centrais em torno 10°K, para que a energia cinética dos

prétons possa ultrapassar a barreira coulombiana de potencial repulsivo que existe entre eles.

B.1. A cadeia proton — préton ou ciclos pp

Dois protons se unem brevemente formando um di-préton instavel. Porém um dos
protons pode decair por interagdo fraca formando um néutron e liberando um positron (e*) e

um neutrino (v). Simbolicamente, tem-se
p+p—H+e" +v+0,42 MeV

Tal reacdo é bem lenta, ja que requer a ocorréncia das duas circunstancias anteriores.

O 2H pode reagir com p
’H+p — *He +y + 5,49 MeV

Uma vez formando o *He, existem trés possiveis cadeias consecutivas de reagbes para

que a fuséo do H via ciclo pp possa ser realizada, denominadas: pp 1, pp 2 € pp 3.
i. ppl
Para uma estrela com 1M pode ocorrer a reacao
*He + *He — “He + 2p + 12,86 MeV
ii. pp2

Para T > 1,4x10'K (cerca de 15% das vezes), apds ocorrerem as reaces acima, podem

ocorrer as reacdes
*He + “He — 'Be + Y
Be+e — Li+v

"Li+'H — *He + *He
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ii. pp3
A terceira possibilidade, que ocorre com T > 2,3x10°K (0,02% das vezes), é a cadeia pp
3, 0U seja,
“He + °He — 'Be + v
‘Be+'H—-°®Be+y+e +v
®Be — “He + *He

O “He possui uma energia de ligagdo grande, e ndo ha nicleo estavel com massa
atdbmica igual a 5, portanto ndo ha reacdes do tipo “He + p ou *He + n. Podem ser formadas
pequenas quantidades de °Li e "Li, através das reacdes: *He + ?H — °Li + v e *“He + °H — Li
+.

Os neutrinos, pelo fato de ndo possuirem massa e neutros, podem atravessar grandes
distancias sem interagirem com a matéria e escapar da estrela, carregando consigo energia. Os
neutrinos do ramo ppl sdo menos energéticos que os produzidos pela cadeia pp 3. Os
positrons podem se aniquilar com os elétrons, formando raios y, oS quais também carregam

energia. Em suma, tem-se:

4p —*He+2v+ 2" + y + 26,8 MeV.

B.2. Ciclo CNO

O ciclo carbono-nitrogénio-oxigénio € um conjunto de rea¢es nucleares que ocorrem
no interior das estrelas mais pesadas, ou seja aquelas que alcangam uma temperatura central
em torno de 2 x 10 K ou ainda naquelas de segunda geracdo em diante. As reacées ocorrem
sempre entre p e elementos pesados devido a menor repulsdo coulombiana. As reacGes mais
importantes desse ciclo séo (KRANE, 1988):

2C+p—BN+y+1,95MeV
BNoBC +e' + v+ 1,37 MeV

BC+p— ¥N+y+7,54 MeV
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YUN+p—-O+y+735MeV
B0 - BN +e" + v+ 1,86 MeV
YN +p — 2C + *He + 4,96 MeV

O '2C usado na primeira reacdo pode ser regenerado na Gltima. Ou ainda podem

ocorrer (0,04 % das vezes):
BN +p — %0 +y+ 12,13 MeV
%0 +p — YF +v + 0,60 MeV
YF 5 Y0+ y+v+2,76 MeV
YO +p— YN +He + 1,19 MeV
UN+p—-PO+y+1,19 MeV
PO 5PN +e" +v+2.75 MeV

O YF produzido é catalitico e em estado estavel, o qual ndo se acumula na estrela. No

entanto, em estrelas pesadas podem ocorrer
YO +p— BF +y+561MeV
BE B0 +e"+v+1,65MeV
B0 +p— N+ “He +3,98 MeV
BN +p—*0+y+12,13 MeV
O +p—-'F+y+0,6MeV
"F+p—->tO+e" +v+2,76 MeV

Ainda, em estelas pesadas a reacdo 20 + p pode formar o °F em vez de *N + “He e

prossegue através das seguintes reacoes:
BF +p— 0 +“He + 8,114 MeV
%0 +p — YF +vy+0,60 MeV

YF+p YO +e"+v+2,76 MeV
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YO +p— BF +vy+6,61 MeV
BF - 80 + + e" + v+ 1,65 MeV
B0 +p — YF+vy+7,994 MeV
Alternativamente, podem ocorrer as reagoes:
BF_ 80 + “He — ?Ne + y + 9,67 MeV
22Ne + “He —®Mg + n + 3,14 MeV

O que ocorreu foi a queima de 4 H em 1 He, o que libera em torno de 26 MeV por
ciclo. E o mesmo valor que se obtém nas cadeias pp. Em torno de 25 MeV sdo usadas na

sustentacdo da estrela.

B.3 O processo triplo-a.

Para temperaturas maiores que 10® K, a qual pode ser atingida por estrelas com massas
superiores a 1 Mg, 0 “He (ou particula o) é convertido em *?C pelo processo triplo-o
(WALLERSTEIN et al.,1999), ou seja,

*He + “He — ®Be +
®Be + *He — 2C + y + 7,27 MeV

Esta reacéo ocorre se 0 *He atingir o ®Be no instante de sua formacao.

B.4. Queima do carbono

Para estrelas com massas superiores a 2 M@, 0 nlcleo continua a se contrair e a
temperatura aumenta. Quando T~10°K, inicia-se a queima do C através de uma série de

reacOes termonucleares (CAMIEL et al., 1992)

2C +2C - 2Na + p + 2,241 MeV
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2C+12C > ®Ne+a+4,617 MeV

2C +2C — Mg + n + 2,599 MeV
Alternativamente,

2C+C - *Mg+v+y+ 13,933 MeV
2C +12C - 0 + “He -0.133 MeV

Ainda, os produtos podem sofrer reacGes termonucleares a0 mesmo tempo em que

ocorre a queima de C, ou seja,
23Na+p N 24Mg+y
Ne + o — 24Mg +vy
24Mg +a—YAl+p
%Na + o — Mg + p, etc.

Pode ainda ocorrer para temperaturas da ordem de 1,2x10° K, a fotodesintegracio do
Ne,

DNje +y — 0 4+ 4

Ha centenas de reacfes nucleares possiveis envolvendo o C e seus produtos. O

resultado mais geral é:

L2c 4 12¢c isotopos de Al, Na, Ne, Mg, ... + MeV

B.4 Processosres

Sdo processos de formacdo de elementos quimicos pesados pela captura lenta
(processos s) de neutros ou rapida (processo r). Acredita-se que processo S ocorra
principalmente em estrelas do ramo assintotico, onde ha poucos néutrons e 0 processo r em

explos@es de supernovas, onde ha uma grande quantidade de néutrons.

Para o processo s, principal fonte de néutrons sdo as reagoes:
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2Ne + “He — ®Mg+n
13C + 4He N 160 +n

Estima-se que o processo s produza aproximadamente metade dos isétopos mais
pesados que o ferro, chegando até o **Bi (BOOTHROYD, 2006).

B.5. Queima do oxigénio

Para estrelas com massas maiores que 10 Mg, ao fim da queima do C, o nucleo se
contrai e se aquece. Ao atingir ~2x10° K, inicia-se a queima do O através de uma série de

reacBes nucleares,
160 + 160 N 28Si +a
160 + 160 N 325 + p
Ne +a— *Mg+n

Além dessas, onde o principal produto é o %Si, muitas reagdes nucleares sdo possiveis

onde sdo formados *°Ar, ®Ar, *3s, 343, **Cl, °Ca, **Ca, etc.. De um modo mais geral

10 + %0 — isotopos de Si, P, Cl, Ar, K, Ca, ... + MeV

B.6. Queima do silicio

Se a estrela tem uma massa maior que 20Mg, a temperatura do ntcleo alcanca ~3x10°

K e ocorre a queima do silicio.
2SSi + ngi N 56Ni
*®Ni— ®Co+e* +v

%Co— BFe+e" +v
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A queima do silicio produz também is6topos de Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, etc., porém

0 produto dominante € o ferro (95 %). Assim,

285 + 8Gj — isotopos de Ti, V, Cr, Co, Ni, ... + MeV
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