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Resumo

Supernovae sao o estagio final de evolucao de estrelas massivas e um fénomenos amplamente
estudado na astrofisica. A classificagao atual de supernovae é baseada em seu espectro
existindo dois tipos principais de supernovae: SN tipo I, onde nao ha presenca de linhas
de hidrogénio, e SN tipo II, onde linhas de hidrogénio sao observadas. Um caso particular
interessante, que contradiz a atual classificacao de supernovae, é a SN 2014¢: uma supernova
classificada como tipo Ib que, apds alguns dias de observagao, passou a apresentar linhas de
hidrogénio em seu espectro, se tornando uma supernova tipo II. Observagoes de Margutti
et al. (2017) e Milisavljevic et al. (2015) apresentam fortes evidéncias de que o histérico
de perda de massa de uma estrela antes do colapso pode ser muito mais complexo do
que atualmente compreendido. Progenitores podem perder suas camadas mais externas
antes da explosao, deixando material ao seu redor. A onda de choque de uma supernova
viaja muito mais rapido que a velocidade do vento gerado por sua progenitora, criando
uma interacao entre a onda de choque e o meio préximo a estrela. Linhas de hidrogénio
que nao foram observadas inicialmente na supernova, foram detectadas apods a interagao
com o meio. Neste trabalho serd apresentado simulagoes da explosao desta supernova e
sua interagdo com uma casca esférica exterior ao progenitor, emitida antes da explosaom,
mostrando que as simples estimativas analiticas de Margutti et al. (2017) se aproximaram
muito do acontecido. Os autores estimam que a onda de choque interagiu com a casca em
torno de cem dias depois da explosao. Nas simulagoes deste trabalho o choque interagiu em
torno de 161 dias apés a explosao, usando os parametros de energia, densidade e posicao
da casca estimados pelo artigo. Também, o resultado do pds processamento aplicando
as equagoes de transporte radiativo indicam que a curva observada se encaixa bem com
emissao em Bremsstrahlung. O fluxo de rede para a emissao de Bremsstrahlung foi muito
proximo do observado, mostrando que a emissao deve ser proveniente da regidao de frente
de choque que estd a uma temperatura em torno de 18 keV. Esta simulacao também
possibilitou o estudo da interacao complexa entra o choque da supernova e uma casca de

simetria esférica no meio estelar da progenitora.

Palavras-chaves: Supernova. Classificagdo. Simulagao numérica. Emissdao em raio x.






Abstract

Supernovae are a phenomenon widely studied in astrophysics, and they represent the final
stage of evolution of massive stars. The current classification of supernovae is based on
their spectra, since there are two main types of Supernova: SN Type I, where there is
no presence of Hydrogen lines, and Type Il where Hydrogen lines are observed. A very
interesting particular case, which contradicts the current classification of Supernovae, is the
SN 2014c: a Supernova classified as Type Ib, that after a few hundred days of observation
presented Hydrogen lines in its spectra, becoming a Type II Supernova. Observations
from Margutti et al. (2017) and Milisavljevic et al. (2015) show strong evidence that the
history of mass loss of a star before collapse might be far more complex than understood.
Progenitors can lose their outer layers just before explosion, leaving material around its
medium. The shock from a Supernova travels much faster than the wind of its progenitor,
creating interaction between shock and the medium near the star. Hydrogen lines in the
spectrum that were not observed in the beginning of the Supernova, were detected after
interaction. We present simulations of the Supernova explosion and its interaction with
a outer shell, showing that Margutti et al. (2017) simple analytical estimates were close
to what might have happened. The author estimates that the shock have interacted with
the outer shell around a hundred days after explosion. In the simulations of this work,
using the parameters of energy, density and position of the shell estimated on the paper,
the shock from the Supernova interacted in 161 days after the explosion. Also the post
processing calculation of the radiation transfer equations shows that the obervations indeed
are well fit by Bremsstrahlung emission. The net flux curve for Bremsstrahlung emission
was pretty close to the emission detected, showing that the emission should be from the
foward shock region with temperature around 18 keV. The simulation also allowed us to
study the complex interaction between the Supernova shock and the outer shell in its

medium.

Key-words: Supernova. Classification. Numerical Simulation. X ray emission.
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Introducao






1 Contextualizando Supernovae

“Ja que o homem é intrumento do

seu proprio conhecimento, é necessario estudd-lo
como um instrumento antes de possamos
avaliar o valor do que os seus sentidos

nos dizem com respeito ao mundo”

Bertrand Russel, em Delineamentos da Filosofia

Supernovae sao eventos astrofisicos que vém sendo estudados ha muitos anos. Representam
o estagio final da evolucao estelar de estrelas com mais de oito massas solares e sao
uma importante ferramenta na compreensao de alguns aspectos astrofisicos de interesse
fundamental. Este trabalho consiste no estudo de diversos aspectos de uma supernova
andomala, através de métodos computacionais, dos dados observados por Margutti et al.
(2017), onde a supernova SN 2014C apresenta um comportamento andémalo do comumente
conhecido pela literatura: SN 2014C muda sua classificacao depois de alguns dias de
observacao, passando de uma supernova do tipo I para uma supernova do tipo II. Para
podermos entender completamente o significado desta mudanga de classificacdo deveremos
abordar alguns aspectos sobre a classificacdo de supernovae e também estudar alguns
eventos importantes que moldaram o estudo de supernovae na era antes dos telescopios. Por
isso, neste capitulo veremos de forma geral as ordens das grandezas fisicas que envolvem
supernovae e posteriormente serao mostrados supernovae histéricas e sera realizada uma
descricao de como a classificacao de supernovae ¢ feita e os possiveis progenitores de tais
explosoes. Tais informagoes sdo pertinentes para o entendimento do trabalho desenvolvido,
pois precisamos compreender a importancia das supernovae e o significado das diferentes
classificagoes para podermos avaliar a relevancia que existe na alteracao da classificagao

de uma supernova.

1.1 Supernovae e suas ordens de grandeza

Inicialmente mal interpretadas como novas estrelas devido ao surgimento de um
ponto brilhante no céu onde antes nao havia nada, as supernovae' sio na verdade o colapso
de estrelas massivas ou o recolapso de anas brancas em sistemas binarios. O estudo do
colapso estelar ¢ um dos mais importantes dentro da astrofisica, com energias enormes
até para padroes astrondmicos. Supernovae sao os laboratérios perfeitos para astrofisicos

analisarem diversos aspectos da natureza das estrelas.

Novae é plural em latim abreviado para “nova stella”. O prefixo “super” se dé pelo fato de terem encontrado
brilhos mais intensos posteriormente, diferenciando novae de supernovae.
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As supernovae sao um dos poucos eventos naturais capazes de produzir elementos
quimicos mais pesados que o ferro, ja que as reagoes nucleares que produzem tais elementos
sao endotérmicas e exigem grandes quantidades de energia que a estrela nao consegue
prover. Os colapsos estelares envolvem escalas tao grandes de energia que sdao capazes
de produzir em torno de 10°® neutrinos (Alsabti; Murdin, 2017), ondas gravitacionais,
remanescentes compactas como estrelas de neutrons ou buracos negros estelares e sao os
mecanismos responsaveis por algumas “Velas Padrao” da astronomia, objetos estudados

para determinar distancias cosmologicas.

SNe? sdao eventos extremamente energéticos que liberam grandes quantidades de
energia. As estrelas sao compostas por plasma, e se mantém coesas devido a um equilibrio
hidrostatico entre a atragao gravitacional e a pressao de gés e de radiagao geradas pelos
processos nucleares em seu centro. O nicleo estelar funde elementos quimicos como H, He,
C, O e outros, liberando grandes quantidades de energia na forma de fétons e neutrinos. A
grande densidade préxima do ntcleo estelar torna o meio totalmente opaco para os fétons,
tornando seu livre caminho médio muito pequeno, fazendo com que possam levar centenas
de milhares de anos para efetivamente deixarem a estrela, elevando muito a temperatura
da regido. Este processo ocorre até que elementos quimicos mais metélicos® sejam formados

e o equilibrio entre a pressao de gas e de radiagao e a gravidade seja desfeito.

Segundo Alsabti e Murdin (2017) energia cinética emitida por uma SN é da ordem
de 10%! ergs*. Para termos uma ideia melhor da ordem de grandeza de energia emitida
nestes eventos, uma estrela como o nosso Sol, emitird algo em torno de 10*° ergs de
energia em toda a sua vida. O colapso gravitacional do ntcleo estelar acontece de maneira
muito rapida, em questdao de segundos, a luminosidade emitida ¢ em torno de 10°* ergs
s~!. Os neutrinos sdo responsdveis por grande parte do resfriamento do nicleo, pois a
energia perdida dessa forma é da ordem de 10°® ergs, j4 que neutrinos interagem pouco
com a matéria, e conseguem sair da estrela com muito mais facilidade que os fétons. A
temperatura do nicleo no momento do colapso é muito grande, da ordem de 10*° K. No
entanto estes valores sao apenas aproximagoes para podermos ter uma ideia de quais as

ordens de grandezas associadas aos eventos.

Supernovae que ocorrem através do mecanismo do colapso do ntcleo estelar acon-
tecem quando estrelas massivas, com massas entre oito e dez massas solares, formam um
nicleo de baixa entropia (Janka et al., 2012), onde elétrons relativisticos sdo a principal

influéncia na pressao. Os diversos processos de fusao nuclear na regiao formam camadas

Na literatura é comumente utilizado a abreviacao do plural, supernovae, como SNe, e do singular, supernova,
como SN. Assim, a patir de agora, para facilitar a leitura, serdo utilizadas tais abreviagoes.

A nocao de metalicidade dentro da astrofisica é um pouco distinta da metalicidade encontrada na literatura
usual. Para astrofisicos a metalicidade é uma caracteristica que descreve a abundéancia de elementos mais
massivos que hidrogénio e hélio.

Nesta discussao, sera utilizado o sistema de unidades CGS (centimentro, grama, segundo). Erg é a unidade
de energia e 1 erg = 107 J.
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de diferentes densidades e composi¢ao quimica na regiao central, o processo ocorre até que
o nucleo se aproxime de um ponto de instabilidade, onde a pressao nao é suficiente para
manter o equilibrio hidrostatico, fazendo com que a progenitora colapse. Mais informagcoes

serao dadas no Capitulo 2.

Existem diversos tipos de supernovae e cada um destes tipos apresenta diferentes
caracteristicas, fazendo com que as energias envolvidas possam variar drasticamente de
acordo com cada progenitor. As SNe dependem muito da quantidade de massa envolvida
no momento do colapso. Diferentes tipos de estrelas com massas diferentes, podem evoluir

de forma mais rapida ou mais lenta.

1.2 Supernovae Histéricas

Embora as explosoes de SNe sejam muito energéticas e liberem muito material
para o meio interestelar, a extin¢ao causada pelo matéria no nosso disco galatico torna
muito dificil a observacao de SNe na Via Léctea (Alsabti; Murdin, 2017). Para uma galaxia
como a nossa, a estimativa é de que hajam duas SNe por século, mas devido a coluna de

material na linha de visada do plano galatico as SNe podem nao ser detectadas.

Duragao Nome Registros Histéricos
da do Leste Asiatico
Data visibilidade | remanescente | Chineses | Coreanos | Japoneses | Europeus | Arabes
DC 1006 | 3 anos G3276 +145|Y Y Y Y
DC 1054 | 21 meses | SePwosa dofy Y Y
Caranguejo
DC 1181 | 6 meses 3C5H8 Y Y
Remanescente
DC 1572 | 18 meses de supernova | Y Y Y
de Tycho
Remanescente
DC 1604 | 12 meses de supernova | Y Y Y
de Kepler

Tabela 1 — A Tabela mostra cinco SNe histéricas, com seus respectivos tempos de duracao,
o nome da remanescente e os locais onde foram observadas. Extraido de Alsabti
e Murdin (2017).

Existem cinco SNe muito famosas que foram vistas por diversos povos no tultimo
milénio e seus nomes sao correspondentes aos anos em que foram observadas: SN 1006, SN
1054, SN 1181, SN 1572 e SN 1604. Na Tabela 1 é temos um conjunto de dados extraidos
de Alsabti e Murdin (2017), onde ha cinco SNe histéricas, com seus respectivos tempos de

duragao, o nome da remanescente e os povos que as observaram.

A SN 1006 é a SN mais brilhante dentre as cinco, com uma magnitude aparente

estimada em torno de -7, era visivel a olho ni durante o dia. Para se ter uma ideia
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Figura 1 — Remanescente da SN 1006. Extraido do site da Agéncia Espacial Americana:
<nasa.gov/mission_pages/chandra/multimedia/tapestry.html>.

comparativa, a magnitude aparente da Lua em sua fase mais brilhante é de -12,74, de Vénus
é de -4,89. Podendo ser vista por um periodo de trés anos e sendo muito brilhante, como
podemos ver na Figura 1, a SN 1006 foi a mais observada pelos povos. Sua remanescente

pode ser vista na Figura 1.

Figura 2 — A imagem mostra uma foto da Nebulosa do Caranguejo obtida pelo satélite
espacial Hubble. Extraido do site da Agéncia Espacial Americana: <nasa.gov/
multimedia/imagegallery /image feature 1604.html>.

O primeiro registro sobre a SN 1054 foi feito em 4 de julho na China. Vista pelos
arabes, japoneses e chineses por um periodo de vinte e um meses, esta SN é famosa até
hoje devido a sua remanescente, a Nebulosa do Caranguejo (Figura 2). A Nebulosa do
Caranguejo ¢ um dos objetos mais estudados na astrofisica, aprensentando fortes emissoes
em raio X, gamma e radio. No seu centro ha o Pulsar do Caranguejo, uma estrela de

néutrons rotacionando trinta vezes por segundo.

A SN 1181 tem seus primeiros relatos registrados no sul da China em 6 de agosto

do ano de 1181. Seu remanescente é uma fonte brilhante em radio e pode se visto na Figura


nasa.gov/mission_pages/chandra/multimedia/tapestry.html
nasa.gov/multimedia/imagegallery/image_feature_1604.html
nasa.gov/multimedia/imagegallery/image_feature_1604.html
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Figura 3 — Remanescente 3C58 da SN 1181. Extraido do site da Agéncia Espacial Ameri-
cana: <nasa.gov/chandra/multimedia/chandra-15th-anniversary-3c58.html>.

Figura 4 — Resmanescente da Supernovae de Tycho, SN 1572. Extraido do site da Agéncia
Espacial Americana: <nasa.gov/mission_ pages/ WISE /multimedia/gallery/
pial3119.html>.

3. Sua morfologia indicava a existéncia de um pulsar em seu centro, que foi confirmado em
2002.

A SN 1572, é também conhecida como SN de Tycho pois foi estudada por Tycho
Brahe, foi uma SN na constelacao de Cassiopeia primeiro registrada em 6 de novembro.
Existem registros desse periodo na Europa, Coréia e na China. Esta SN é importante pois
era muito brilhante e podia ser vista ao olho ni na Europa. Ao alterar o niimero de pontos
brilhantes no céu, estimulou & critica ao conceito de que o céu era composto por esferas

celestes imutéveis.

A SN 1604, é também conhecida como Supernova de Kepler, ja que Johannes
Kepler fez detalhadas observacoes sobre este evento. Seus primeiros registros sao datados
em 9 de outubro de 1604 na Europa. Esta supernova foi visivel a olho ni por um ano e

pode ser observada na Europa e na Asia.


nasa.gov/chandra/multimedia/chandra-15th-anniversary-3c58.html
nasa.gov/mission_pages/WISE/multimedia/gallery/pia13119.html
nasa.gov/mission_pages/WISE/multimedia/gallery/pia13119.html

8 Capitulo 1. Contextualizando Supernovae

Figura 5 — Remanescente da Supernovae de Kepler, SN 1604. Extraido do site da
Agéncia Espacial Americana: <nasa.gov/mission_ pages/chandra/multimedia/
kepler2013.html>.

Estas SNe apresentadas sao aquelas que apresentam mais registros historicos, no
entanto durante todo a histéria da humanidade diversas SNe foram relatadas e muitos
registros sao estudados até hoje para atestar a comprovacao dos eventos. Depois da SN
1604 nao foram registradas observagoes olho ni até a aparigdo da SN 1987A, uma das
SN mais famosas da astrofisica. A SN 1987A foi a primeira supernova estudada com

equipamentos modernos.


nasa.gov/mission_pages/chandra/multimedia/kepler2013.html
nasa.gov/mission_pages/chandra/multimedia/kepler2013.html

2 Classificacao de Supernovae

A classificagdo de SNe se da principalmente por suas caracteristicas espectrais e nao
estd diretamente relacionada com seu mecanismo de explosao ou com sua morfologia (da
Silva, 1993). Existem dois tipos principais: as SNe tipo I, nas quais os espectros observados
nao contém linhas de hidrogénio e as SNe tipo II, onde linhas de hidrogénio podem ser
observadas. Na Figura 6 é possivel ver um esquema de classificacdo de SNe - extraido de
Zhang (2018) - onde estao os dois principais tipos de supernovae e suas subdivisoes. Em
torno de dois tergos de todas as supernovae sao oriundas de colapso nuclear estelar, apenas
as Tipo Ia sdo diferentes por se tratarem de sistemas binarios onde uma Ana Branca
acreta as camadas mais externas de uma companheira e tem uma explosao considerada

termonuclear.

Figura 6 — Classificacao de espectral de Supernovae. Ha dois tipos principais, tipo I (sem
Hidrogénio) e tipo II (com Hidrogénio). De acordo com a largura e a presenca
de linhas espectrais de outros elementos, ha subdivisdes para a classificacao.
Extraido de Zhang (2018).

O hidrogénio é importante para a classificacao de SNe pois, além de ser o elemento
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mais leve da tabela periddica, correspondendo a 90% da massa de todos os elementos
quimicos é o elemento mais ambundante do universo, sendo muito comum no meio
interestelar e também nas estrelas. E o primeiro elemento a sofrer o processo de fusio
nuclear nas regides proximas ao nucleo estelar, transformando-se em hélio. As estrelas
fundem material no seu interior podendo criar varias regioes com composicao de elementos
quimicos diferentes. A estrutura formada é muitas vezes comparada de maneira didatica a
uma cebola, pois apresentam muitas camadas compostas pelos elementos quimicos mais
pesados ao centro e os mais leves nas camadas mais externas. Na Figura 7 podemos ver
uma ilustracao representativa de como se organizam as camadas internas de uma estrela
conforme evolui e funde os elementos mais préximos ao nicleo. Dependendo de como a
estrela evoluiu e até onde funde seus elementos, a estrela terd uma composicao espectral
diferente, ja que sua composi¢ao quimica nas camadas se alteram. Por isso a classificacao
espectral das SNe é importante e nos da informacgao sobre a progenitora e sobre como
0s processos que levaram ao seu colapso ocorrem. Este processo, para as SNe de colapso
nuclear, ocorre até que a estrela comece a fundir Fe, onde a reacao nuclear passa a ser

endotérmica e a estrela nao tenha mais como manter o equilibrio hidrostatico, colapsando.

H
He

Figura 7 — Esquema ilustrativo de uma estrutura de camadas estelar. As camadas nao
foram desenhadas em escala e sdo mereamente ilustrativas. A estrela funde
elementos em seu niicleo criando camadas internas, deixando elementos mais
pesados no centro e os mais leves nas partes mais externas. Extraido de Janka
et al. (2012).

2.1 Supernovae Tipo |

As SNe que nao apresentam linhas espectrais de hidrogénio sao classificadas como
SNe Tipo I. A falta de linhas espectrais de hidrogénio indica que por algum motivo o

elemento desapareceu das camadas mais externas da progenitora da SNe. O hidrogénio,



2

2.1. Supernovae Tipo I 11

por ser o elemento mais leve da tabela periddica e o mais abundante no universo, é o
primeiro a sofrer o processo de fusao nuclear. A distribuicao de densidade de elementos
na estrutura estelar normalmente se da por elementos mais pesados no niicleo e os mais
leves nas camadas mais externas onde a fusao nuclear nao estd ocorrendo ou demora mais
para ocorrer. Para que nao haja detecgdo de hidrogémio em uma SNe, o elemento precisa
ter sido varrido das camadas mais externas ou fundido em outros elementos nas camadas
mais internas. Para classificar a supernova é preciso analisar seu espectro. Isto pode ser

feito através da analise de distribui¢oes de fluxo por comprimento de onda.

Em uma distribuicao espectral de SNe, os picos representam uma quantidade extra
de fluxo de ondas eletromagnéticas em determinados comprimentos de onda, e os vales
representam uma absor¢ao do fluxo naquele comprimento de onda. Isto indica que ha
ambundancia de elementos quimicos que reemitem ou absorvem em tais frequéncias e,

portanto, serve para ajudar a classificar a supernova com base na sua composicao quimica.

A fase fotosférica de uma SN é onde o a estrela ainda é densa o suficiente para ser
opaca para a radiacao eletromagnética. Durante esta fase nao sdo observadas as linhas
espectrais das partes mais internas da estrela, mas sim de suas camadas mais externas.
Para as SNe Tipo I ha trés subclassificacdes que se dao principalmente nesta fase e estao

diretamente relacionadas com as linhas espectrais observadas: SN Ia, SN Ib e SN Ic.

2.1.1 Supernovae Tipo la

Supernovae la surgem da interacao entre estrelas em um sistema bindrio, uma
Ana Branca é uma estrela companheira que estd na sequéncia principal. Anas Brancas
surgem quando estrelas com menos de 8 My! chegam ao fim de seu ciclo evolutivo. Tais
estrelas nao tém massa o suficiente para que o resfriamento por neutrinos seja um processo
predominante em seu nicleo, portanto, como as camadas da estrela sdo opacas para ondas
eletromagnéticas, os fétons produzidos pelos processos nucleares empurram para fora as
camadas mais externas, compostas por elementos mais leves como H e He, mantendo
apenas seu nucleo com elementos mais pesados que surgiram através dos processos de
fusao nuclear. Este niicleo é o que conhecemos por Ana Branca, uma pequena estrela tao
pouco massiva que a sua principal emissao de ondas eletromagnéticas é proveniente de
interacao eletronica. Para termos uma ideia das relagoes de massa e tamanho de Anas

Brancas podemos ver a Figura 8.

Caso uma Ana Branca esteja em um sistema binario, pode absorver as camadas
mais externas de sua companheira, aumentando sua massa e, eventualmente, antigindo

o Limite de Chandrasekhar®. Ao atingir este limite reacdes termonucleares comecam

Mg é comumente utilizado na literatura como abreviacdo para massa solar. 1 My =~ 1,9891 x 1030 Kg
(sistema internacional) ou 1,9891 x 1032 g (sistema CGS).
O Limite de Chandrasekhar representa o maximo de massa possivel para que a ana branca suporte a
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Figura 8 — O grafico representa a razao entre massa e raio de estrelas Anas Brancas. Os
raios estao normalizados por R, o raio solar e as massas estao normalizadas
por Mg, a massa solar. Extraido de Provencal et al. (1998).

a existir, pois se passa a ter massa o suficiente e os elementos mais leves absorvidos
das camadas externas da companheiroa da Ana Branca permitem que processos de fusao
nuclear ocorram normalmente, transformando os principais elementos da Ana Branca, como
oxigénio e carbono, em zinco e niquel. Assim, surge uma SN com um comportamento bem
caracteristico, ja que a explosao nesse tipo de sistema sempre ocorre com aproximadamente
a mesma quantidade de massa e emitem o mesmo tipo de espectro. Tais tipos de SNe sao
utilizados como “velas padrao” na astrofisica, pois sao objetos com um comportamento
muito caracteristico e qualquer desvio de suas caracteristicas esperadas nos da informacao
sobre o meio. Estas velas padrao sao utilizadas para a determinacao de distancias em
escalas cosmologicas e, através delas, foi feita a medicao indireta da energia escura do

universo.

SNe Tipo la apresentam como principais caracteristicas em seu espectro linhas de
emissao e absorcao de silicio (Si), ferro (Fe), magnésio (Mg) e célcio (Ca). A Figura 9
mostra a distribuicao de fluxo em funcao do comprimento de onda de trés SNe Ia diferentes:
SN 2011fe, SN 1991T e SN 1991bg. De maneira caracteristica podemos ver linhas de
absor¢ao de Si IT (615 nm), mas niao de H e He.

2.1.2 Supernovae Tipo Ib e Tipo Ic

Supernovae Tipo Ib e Tipo Ic ndo apresentam linhas espectrais de hidrogénio por

ter perdido as camadas mais externas. Diferente das SNe Ia, seu progenitor nao é um

pressdo que a gravidade gera antes de colapsar, cerca de 1,44 Mg.
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Figura 9 — A figura mostra a distribuicao de fluxo em fun¢dao do comprimento de onda
de trés SNe Ia diferentes: SN 2011fe, SN 1991T e SN 1991bg. As distribui¢oes
espectrais de fluxo sao marcadas por diversas linhas de absor¢ao de elementos
distintos, o que nos ajuda a classifica-las como SNe Ia. Extraido de Alsabti e
Murdin (2017).

sistema bindrio, mas sim uma estrelas chamadas de Wolf-Rayet, estrelas muito massivas -
com mais de 8 Mg, - e evoluidas, que perderam toda sua camada externa de hidrogénio e
estao fundindo hélio ou elementos mais pesados nas capas mais externas do nicleo. Como
uma das principais caracteristicas de SNe Ib, seu espectro nao apresenta linhas de Si, mas

apresenta linhas de He. Ja as SNe Ic nao apresentam linhas de He nem de Si.

Desconsiderando a presenca de He, a distribuicao do fluxo espectral de SNe Ib e
SNe Ic é muito parecida, sendo muitas vezes dificil distinguir entre os dois tipos de SNe,
pois a quantidade de He pode ser pequena ou estar entre os limites que variam de acordo
com o autor para cada tipo. Comparando as Figuras 10 e 11 podemos ter uma ideia da
diferenca entre as distribuicao de fluxo espectrais de cada uma. Como mencionado, é
possivel ver na Figura 10 a presenca de linhas de He, enquanto na Figura 11 nao hé He. Ja
que os progenitores de tais SNe sdo estrelas muito massivas, as explosoes geradas podem
ser muito fortes. De fato, SNe Ic sdo possiveis progenitoras de GRBs (abreviagdo em inglés
de Gamma Ray Bursts), conhecidos por serem os eventos astrofisicos mais energéticos ja

detectados.
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Figura 10 — A figura apresenta a distribui¢ao espectral (fluxo por comprimento de onda)
de trés SNe Ib: SN 2008D, iPTF13bvn e SN 2007gr. Como caracteristicas
gereais, SNe Ib apresentam linhas de He mas nao apresentam linhas de Si.
Extraido de Alsabti e Murdin (2017).
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Figura 11 — A figura apresenta a distribui¢ao espectral (fluxo por comprimento de onda)
de trés SNe Ic: SN 199141, 2007gr e SN 2004aw. Como caracteristicas gereais,
SNe Ic sdo parecidas com SNe Ib, mas nao apresentam linhas de He. Extraido
de Alsabti e Murdin (2017).
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2.2 Supernovae Tipo Il

Assim como SNe Ib e Ic, as SNe II ocorrem através de colapso nuclear. Mas
diferente destas, ndo perderam suas camadas externas onde estdao os elementos mais leves
e, portanto, SNe II contém linhas de hidrogénio. Na literatura, existem diferentes formas
de subclassificar as SNe II, mas focarei nos principais tipos encontrados, que sdo: SNe II-P
e SNe II-L.

No geral, para que a estrela progenitora da supernova nao perca suas camadas mais
externas de hidrogénio é necessario um processo muito eficiente de resfriamento do ntcleo,
para que os fotons gerados nos processos nucleares nao empurrem para fora da estrela as
camadas menos densas. As estrelas progenitoras de SNe II tém entre 8 Mg e 50 Mg, ou

seja, sao relativamente muito massivas e produzem neutrinos em seus processos nucleares.

Em regides muito densas e com alta temperatura - como nos nicleos estelares
prestes a colapsar, ou nas regides de choque interno de uma SN - alguns processos de
reacoes nucleares improvaveis podem ocorrer com uma maior probabilidade. Um dos
principais processos que ocorrem em SNe com colapso nuclear sdo os processos de captura
de elétrons, onde, devido a grande pressao gerada pela gravidade, protons e elétrons podem
se juntar, formando neutrons e neutrinos. Néutrons, por sua vez, sdo instaveis sozinhos e
podem sofrer decaimento beta, que é quando um neutron emite um préton, um elétron e
um antineutrino (n® — p* + 7 + ). Isto faz com que muitos neutrinos sejam criados
nos colapsos estelares. Neutrinos interagem muito pouco com a matéria e, mesmo nas
regioes mais densas do nicleo estelar, tém um livre caminho médio muito maior que o
dos fotons. Portanto existe um processo muito eficiente de perda de energia através dos
neutrinos, este processo no nicleo estelar se chama “resfriamento por neutrinos” e permite
que o nucleo continue formando camadas de elementos quimicos pesados sem perder suas
camadas externas, fazendo com que em seu colapso final elementos mais leves, como H,

sejam detectados.

A grande pressao de gas e de radiacao é equilibrada pela atracao gravitacional,
mantendo a estrela coesa e criando uma regiao estavel sob condigoes extremas, possibili-
tando a producao de elementos mais pesados que os gerados em estrelas menos massivas,
mas ao comegar a produzir ferro a pressao de radiagao passa a nao ser suficiente pra conter
o colapso gravitacional. O ntcleo estelar entao colapsa exercendo uma grande forga sobre
suas camadas mais internas e implodindo. Em questao de segundos, as camadas mais
externas do nicleo explodem devido a grande pressao gerada pelo aumento repentino de
densidade, causando uma onda de choque que empurra as camadas mais externas e mais

leves para fora da estrela.
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2.2.1 Supernovae II-P e II-L

As SNe Tipo I sao classificadas principalmente de acordo com o espectro de elemen-
tos encontrados em suas observacoes, ja as SNe Tipo II sdo distinguiveis principalmente
por conter hidrogénio e por como a sua curva de luz evolui ao longo do tempo. Durante a
fase fotosférica da estrela, o meio é opaco para luz, mas a medida que as camadas da estrela
expandem o meio vai se tornando menos denso até que a SN entra na fase nebular, quando
o espectro observado passa a ser determinado pelo interior estelar. De maneira geral as
curvas de luz de SNe apresentam um pico devido ao inicio da fase nebular, onde todos os
fotons que estavam “presos” na fase fotosférica sao liberados. Posteriormente a curva apre-
senta um decaimento exponencial de luminosidade e a temperatura cai adiabaticamente,
ja que a energia dos fétons é transferida para o material das camadas mais externas da
estrela, transformando-se em energia cinética. Resumidamente, a curva de luz apresenta
um pico devido ao aumento da transparéncia do material a medida que expande, mas em
contrapartida, a temperatura cai com a expansao, formando as curvas caracteristicas que

podemos ver na Figura 12. No caso especial das SNe II-P, como podemos ver na Figura

BLUE MAGNITUDE

SN I1987A
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DAYS AFTER MAXIMUM LIGHT

Figura 12 — Curva de luz comparativa entre diversos tipos de SNe. A anomalia vista nas
SNe II-P é sua principal caracteristica de classificacdo. Extraido de Branch e
Wheeler (2017).

13 e na Figura 12, hd um platd®. Nas duas primeiras semanas de observacao, as SNe se
comportam de maneira parecida até que que entram na fase nebular, em torno de 20
dias depois do inicio de sua observacao, e a curva de luz para de cair tao rapidamente se
mantendo quase constante por alguns dias. O platoé encontrado em tais SNe se da por
causa do decaimento de elementos radiativos instdveis. °Ni comeca a decair em °Co em

torno de 6 dias depois do inicio da fazer fotosférica, no entanto sua contribuicao nao é

O “P” de SNe II-P vem da palavra latina plateau.
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relevante o suficiente para ser observada até que a fase nebular permita que o excesso de
fotons saia das camadas estelares. Posteriormente, em torno de 80 dias depois do inicio

da SN, *Co decai em *Fe, aumentando por mais tempo a intensidade da luminosidade

observada.
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Figura 13 — A Figura apresenta uma curva de luz por tempo observada para quatro
diferentes SNe: 2005cs, 1999em, 2009bw e 2012A. Extraido de Branch e
Wheeler (2017).

As SNe II-L apresentam um comportamento mais linear* na escala logaritmica.
De maneira geral as SNe II-P e SNe II-L. tém muitas caracteristicas em comum, mas o
que as diferencia é o comportamento de plato das SNe II-P que também apresentam mais

quantidade hidrogénio.

4 A escala é logaritmica, logo o decaimento nio é linear. Mas a curva em escala logaritmica apresenta esta

queda linear e por isso SNe II-L tem “L” em seu nome.
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3 Supernova 2014c

A SN 2014c¢ é um caso importante da quebra do entendimento da classificagao de
supernovae aceito pela comunidade astrofisica. Popularmente conhecida como “Supernova
Camaledao”, nesta SN é observado um comportamento distinto das demais. Como vimos no
capitulo 2, existem dois principais tipos de SNe: tipo I, sem linhas de hidrogénio e tipo II,
com linhas de hidrogénio em seu espectro. A SN 2014c, que foi inicialmente classificada
como tipo Ib, passa a ser classificada como tipo II depois de dias. A progenitora da SN
2014c ejeta uma camada de material (99% hidrogénio) no meio e posteriormente a onda de
choque da explosao da SN interagiu com este material. O estudo deste evento é importante
por dois motivos principais. Primeiro, hd uma mudanca de classificacdo devido a esta
interacao mostrando que o sistema de classificacao atual, baseado apenas na distribuicao
espectral, pode nos levar a erros ji que o espectro da SN muda consideralvelmente com o
tempo. Segundo, a camada expelida pela progenitora contém informacao sobre a estrela,
pois fazia parte dela ou do sistema que posteriormente gerou a SN. A onda de choque
da SN se move a uma velocidade muito maior que o vento emitido pela progenitora no
periodo antes da explosao, por isso o choque alcanca qualquer material que tenha sido
ejetado e interage com o mesmo. Como um material muito energético interage com essas
camadas ejetadas, os astrofisicos passam a ter ferramentas para estudar o que havia na
progenitora antes e tém a oportunidade de compreender melhor as estrelas. Neste capitulo
sera discutida esta mudanca de classificagao, a interagao observada e como a SN 2014c
emite, e as evidéncias que apontam para a possivel explicacdo dada por Margutti et al.
(2017).

3.1 Apresentando a SN 2014c

A SN 2014c foi descoberta pelo Lick Observatory Supernova Search (Kim et al.,
2014). Sua galdxia hospedeira é uma galdxia espiral chamada NGC 7331, que estd a uma
distancia de 14,7 Mpc!. Na Figura 14 h4 uma composicao de imagens onde mostra a

galaxia hospedeira e a SN 2014c.

A maior parte da emissao de SNe se da na faixa de comprimento de onda do 6ptico,
e em torno de 1 % da energia luminosa total é emitida nas faixas de comprimento de
onda de radio e raios X. No entanto, a analise em outros comprimentos de onda pode
nos dar novas informagoes sobre as SNe. A SN 2014c foi analisada por trés diferentes
instrumentos em faixas diferentes de comprimentos de onda do raio X. Segue abaixo a

lista dos instrumentos e as faixas de energia dos fétons correspondentes:

A abreviacdo pc significa Parsec. 1 pc = 3,086 x 10'6 m.
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Figura 14 — SN 2014c em sua galaxia hospedeira, NGC 7331. Uma composicao de imagens:
a foto da galaxia é do Sloan Digital Sky Survey e a foto imagem da SN 2014c
¢ em Raios-X e foi obtida pelo Chandra X-ray Observatory. Extraido de
<nustar.caltech.edu/image/nustar170124c¢>.

o Swift X-ray Telescope (XRT): detecta fétons entre 0,2 keV e 10 keV.
o Chandra X-ray Observatory (CXO): detecta fotons entre 0,2 keV e 10 keV.

o Nuclear Spectroscopic Telescope Array (NuSTAR): detecta fétons entre 3 keV e 79
keV.

A maior parte da emissao de fétons da SN 2014c¢ se concentra em um intervalo de

energia de fétons que vai de 3 keV a 40 keV.

3.2 Evolucao da SN 2014c

Na figura 15 podemos ver uma comparacao da distribuicao espectral de diferentes
SN Ib com a SN 2014c, obtido dia 9 de Janeiro de 2014, dia -4, ou seja, 4 dias antes do
ponto de maximo da luminosidade da Supernovae. De maneira geral, nos primeiros dias
de observacao de seu evento, a SN 2014c apresenta caracteristicas comuns de uma tipica
SN Ib. Em sua emissao ha linhas associadas com Fe II, He I a Ca II a uma velocidade
de aproximadamente 1,3 x 10* km s™!, o que é esperado para uma onda de choque de
supernova. Inicialmente, a SN 2014c nao apresenta caracteristicas distintas de outras SN

Ib, sendo uma SN ordiné&ria.


nustar.caltech.edu/image/nustar170124c
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Figura 15 — Distribuicdo Espectral de diferentes SN Ib comparadas com a SN 2014c. Esta
comparacao mostra que a SN 2014c apresenta caracteristicas comuns a SNe
Ib, ndo apresentando nenhuma anomalia em seus primeiros dias de observagcao.
Linhas de Fe II, He I e Ca II podem ser claramente observadas. Extraido de
Milisavljevic et al. (2015).

No entanto, como podemos ver na Figura 16, com o passar do tempo hid um
aumento no fluxo detectado no comprimento de onda de H,, que se di4 em torno de 656, 28
nm. Inicialmente, em um tempo quatro dias antes do maximo de luminosidade da SN
(t = —4 dias), o fluxo em H, corresponde ao da galdxia hospedeira da progenitora da
SN. Nas curvas correspondentes aos dias seguintes, que estao separadas por um fator
constante para facilitar a visualizagdao, ha visivelmente um aumento para os dias 113, 282
e 373. A quantidade de hidrogénio no meio aumentou consideravelmente se comparado
aos primeiros dias de emissao da SN 2014c. Tais observagoes mostram que algo diferente
aconteceu durante o percurso da onda de choque, aumentando a quantidade de hidrogénio

detectada no caminho.

Na Figura 17 hd uma curva de luz em funcao do tempo apods o evento da explosao
da SN. Com o passar do tempo a tendéncia da luminosidade da SN é diminuir, ja que
devido a expansao adiabéatica do material expelido pela explosao, a temperatura deve cair
a medida que o volume aumenta. No entanto, nesta SN em particular é possivel observar
um aumento da luminosidade do fluxo em raio X integrado na faixa entre 0,3 keV e 100
keV. Isto nos d4 fortes evidéncias de que o modelo proposto por Margutti et al. (2017) esta
correto e a onda de choque da explosao da SN interage com algo no meio estelar préximo

a progenitora. Observagoes da SN 2014c¢ ao longo dos dias mostram emissao em raio X
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Figura 16 — A imagem mostra o aumento do fluxo eletromagnético na frequéncia que
corresponde a linha de H,. O tempo estd marcado em dias apds o ponto de
maximo da Supernova. H4 uma comparacao de diferentes curvas da distribuicao
do fluxo em fun¢ao do comprimento de onda para a SN 2014c para os dias
t=—-4d,t=113d,t=282d et = 373. Extraido de (Milisavljevic et al.,
2015).

coerentes com Bremsstrahlung? ou livre livre. Na Figura 18 podemos ver observacoes
em radio e raio X. Os dados em radio sao bem explicados por radiagdo Sincrotron, no
entanto a linha tracejada mostra que este tipo de radiacao cai muito com a frequéncia, nao
podendo explicar as observacoes de radiagao em raio X. A radiagdo em raio X, segundo
Margutti et al. (2017), é compativel com um modelo de radiagdo Bremsstrahlung com
temperatura em torno de 7' = 18 keV, o que se da aproximadamente em torno de uma

temperatura de 108 K.

Este tipo de observagao também é coerente com variacoes bruscas para meios de
grande densidade, ja que a emissao de Bremsstrahlung é proporcional a uma funcao da
densidade ao quadrado. Na Figura 19 vemos a esquerda o comportamento do emissao em
raio X em trés diferentes tempos, t = 308 d, t = 396 d e t = 472 d. Nestes trés dias a
distribuicao dos dados se encaixa muito bem com modelos de emissao em Bremsstrahlung
em torno de T' ~ 20 keV. No lado direito superior da Figura vemos uma distribuicao

de densidade por raio (distdncia da progenitora) modelada pelos autores que se encaixa

Bremsstrahlung é uma palavra composta de origem alema. Bremsen significa frear, Strahlung significa
radiacdo. Também é conhecida na literatura por free free, que significa livre livre, ja que se da devido a
alteracao de velocidade de cargas livres.
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Figura 17 — Curva de luz em raio X com fluxo integrado entre 0,3 keV e 100 keV. A imagem
mostra a evolugao da curva de luz em raio X em funcao do tempo para a SN
2014c. Diferente do esperado, a luminosidade da SN aumenta com o tempo.
Extraido de (Margutti et al., 2017).

com seu modelo de distribui¢ao de radiacao em Bremsstrahlung. Os autores estimam um
meio com uma baixa densidade, formado principalmente pelo vento estelar emitido pela
progenitora antes da explosao, e a medida que o raio cresce se encontra um meio com
maior densidade, que pode ser visto como uma casca de simetria esférica. Tal simetria
parece consistente ja que a forga gravitacional que rege a progenitora ¢ uma forga central
e a expansao adiabatica de um gés também tem simetria esférica. No canto direito inferior
da imagem vemos a evolucao da densidade de coluna na linha de visada do observador,
mostrando que a medida que o choque evolui no tempo, a quantidade de material entre
o observador e o choque da supernova diminui, ja que a onda de choque atravessa aos

poucos essa regiao densa.

Margutti et al. (2017) cria um cendrio para explicar como tal evento pode ter
ocorrido. Segundo os autores, um dos cenarios provaveis é de que havia um sistema
binario de estrelas. Devido as forcas de maré causadas pela interacao gravitacional, as
estrelas perderam suas camadas mais externas formadas por elementos leves, composta
principalmente por hidrogénio. Esta camada viaja a uma velocidade em torno de 1000 km
s~! alguns dias antes da explosdao da SN. Quando a SN ocorre, a onda de choque enviando
material muito energético e quente, viaja pelo meio com densidade baixa e as detecgoes
apontam para uma SN Ib até que o choque comeca a interagir com o meio mais denso
formado pela casca de hidrogénio que havia sido liberada dias antes, emitindo um espectro
de uma SN II. Neste momento a interagao entre a onda de choque o meio mais denso
aquece o material e aumenta sua densidade, explicando a emissao em raio X. Como a

regiao ¢ formada pelas camadas mais externas de elementos mais leve, vemos um aumento
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Figura 18 — A imagem mostra os dados observados por Chandra e NuSTAR no dia t = 396
d (396 dias depois do ponto de méximo de luminosidade da SN) no intervalo
de comprimento de onda de raio X ao lado direito inferior. Também mostra
observagoes em radio, que sdo compativeis com radiacado Sincrotron, no entanto
a linha tracejada mostra como este tipo de radiagao evolui com a frequéncia.
As observagoes em raio X sao melhor explicadas por um modelo de radiagao
Bremsstrahlung com uma temperatura 7' = 18 keV. Extraido de Margutti et
al. (2017).

na linha de H,.

Neste trabalho, a partir das estimativas de Margutti et al. (2017), serdo mostradas
simulagoes da SN 2014c¢ partindo de dentro da progenitora, evoluindo a onda de choque
também no meio externo a progenitora, considerando a interacao do choque com o material
no meio préximo a estrela. A ideia é verificar se as estimativas dos autores sdo ou nao
coerentes e posteriormente compreender de maneira mais profunda como este evento tao

distinto ocorreu.
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Figura 19 — A imagem é uma composicao de graficos que podem ser divididos em trés ideias
principais: 1) No lado esquerdo temos a detecgao de raio X feita por Chandra
e NuSTAR para trés dias diferentes. Também ha um modelo de emissao em
Bremsstrahlung que explica a emissao para temperaturas em torno de T' ~ 20
keV. 2) No canto direito superior hd um modelo da distribuicao de densidade
em funcao do raio que pode explicar a emissao de raio X em tempos mais
tardios. 3) No canto direito inferior hd um grafico que mostra como a coluna
de densidade de material na linha de visada evolui a medida que a onda de
choque passa pela regiao densa. Acima do grafico da coluna de densidade
héa um gréafico da evolucao da temperatura. A medida que o choque interage
com o meio e atravessa esta regiao densa a temperatura sobe. Extraido de
(Margutti et al., 2017).
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4 Hidrodinamica

O trabalho realizado nesta dissertagao consiste em duas partes principais: simulagoes
numeéricas hidrodinamicas de alguns aspectos da SN 2014c¢, realizado com o codigo Mezcal
(De Colle et al., 2012), e o calculo numérico do transporte radiativo da radiagdo de
Bremsstrahlung que surge a partir da interagdo entre onda de choque da SN com uma
casca esférica que estd em torno da estrela progenitora. A partir das andlises feitas
por Margutti et al. (2017) e por Milisavljevic et al. (2015), a SN 2014C foi modelada
utilizando as estimativas analiticas feitas nos artigos. Como pds processamento para os
resultados das simulagoes hidrodinamicas, foi criado um cédigo de transporte radiativo que
calculou a radiacao de Bremsstrahlung que utiliza os dados de saida do codigo Mezcal para
calcular a evolugao do transporte radiativo em cada célula da malha computacional gerada
pelo codigo de simulacao hidrodinamica. Uma descricdo mais detalhada das ferramentas
implementadas sera feitas neste capitulo e no seguinte, onde serdo descritas as equagoes
governantes que regem os calculos numéricos utilizados nos cédigos. Sera dada uma énfase
maior as equagoes de transporte radiativo no capitulo 5, que ¢ a principal contribuicao deste

trabalho devido a criagdo do cdédigo de transporte radiativo para radiagdo Bremsstrahlung.

4.1 Equacoes Governantes

As simulagoes hidrodindmicas foram realizadas com o cédigo Mezcal (De Colle et
al., 2012). O codigo Mezcal é um cddigo Euleriano, paralelizado, de malha adaptativa e
multifisica, capaz de resolver as equacoes da hidrodindmicas, hidrodindmicas relativisti-
cas e magnetohidrodinamicas, incluindo um conjunto de ingredientes fisicos necessarios
nos contextos astrofisicos. O cédigo ja foi aplicado para estudar propagacao de ondas
de uma explosao de simetria esférica unidimensionais em um regime no limite entre a
mecanica Newtoniana (solu¢ao de Sedov-Taylor) e a relatividade especial (solugao de
Blandford-McKee). Também, o cbdigo é capaz de solucionar unidimensionalmente e bidi-
mensionalmente o comportamento de fluidos e a propagacgdo de ondas de choque em meios
de densidade constante ou variavel, podendo utilizar sistemas de coordenadas cartesianos,
cilindricos e esféricos. Devido as particularidades deste trabalho, as simulagoes serao feitas

em uma dimensao ja que hé simetria esférica.

Para um sistema classico em referencial Euleriano as equagodes hidrodinamicas
podem ser escritas com base na conservacao de trés grandezas fisicas, massa, momento e

energia:
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e Conservacao de massa

ap S
— . =0. 4.1
L (o0 *1)
e Conservacao de momento
Opii
%—I-V-(pﬂ'-ﬁ)—l—Vp:O. (4.2)
e Conservagao de energia
oF

onde p é a densidade de massa, @ é a velocidade do fluido, p a pressao total, E
a energia total do sistema. De maneira andloga as equacoes classicas, podemos escrever

as equacoes hidrodindmicas relativisticas em suas formas conservativas em referencial
Euleriano De Colle et al. (2012):

e Conservacao de massa de repouso

oD

— - (Dv) = 0. 4.4
V(D) (14)
e Conservacao de momento
oS 5o
E—FV-(va—i—pf):O. (4.5)
e Conservacao de energia
0
TN (1 + pi), (4.6)
ot
onde U = gc ¢ a velocidade relativistica do fluido, para 8 = %, I uma matriz

identidade, ¢ a velocidade da luz. A variaveis conservadas D, S e 7, sdo medidas a partir
do referencial do laboratério e tém relacado com as variaveis primitivas classicas p, @ e p

através das transformacoes de Lorentz:

D = pl, (4.7)
S = DhI'7, (4.8)
7= DhI'é® — p — D2, (4.9)

sendo h definido como a entalpia especifica, I' o fator de Lorentz,

1
I = = (4.10)
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4.2 Simulacoes Hidrodinamicas

De forma genérica, a equagoes de conservacao descritas na se¢ao 4.1 podem ser

escritas como

0A -
— B = 4.11
5 +V 0, (4.11)

onde A é um escalar qualquer e F' um vetor qualquer. A evolu¢cao numérica em

uma dimensao pode ser dada por

At

n+l _ gpn n+1/2 n+1/2

At = Ay = o (PR - ) (4.12)
Onde i é o centro de uma célula de tamanho Az; = Az;41/9 — Ax;_q/2. O método

utilizado para resolver equagoes do tipo da Equagao 4.11 é método Harten, Lax e Van

Leer (HLL) Schneider et al. (1993). Os integradores sdo resolvidos aplicando o método de

Runge-Kutta de segunda ordem temporal.

Devido a simetria esférica do problema as simulagoes foram realizadas em apenas
uma dimensao, a radial, considerando a evolucao das variaveis primitivas discutidas na
secao 4.1 em funcao do raio em relagado ao centro da estrela. As simulacgoes da SN 2014c¢
foram dividas em duas partes: primeiro uma simulacao interna do colapso no interior da
estrela e, posteriormente uma simulacao externa da evolucao da onda de choque, utilizando
o ultimo quadro da simulacao interna como condicao inicial para a evolugao da onda de
choque externa. Como Mezcal é um cédigo de malha adaptativa foi realizado um estudo,
que serd mostrado no capitulo 6, sobre o nivel de refinamento mais adequado para a
realizagdo das simulagoes. A malha adaptativa no Mezcal utiliza critérios de refinamento e
desrefinamento pré estabelecidos pelo usuario. Por exemplo, podemos estipular valores
nos quais a variacao das variaveis primitivas facam com que o c6digo aumente a resolucao
localmente para que nao se perca informacao sobre o problema. Neste caso o critério
utilizado foi a variagdo de densidade relativa entre um ponto da malha e o seguinte, onde
o codigo calcula um coeficiente de refinamento e a partir deste critério é estabelecido se a

malha deve ser refinada,

Pi — Pit+1
Pi

Caso este coeficiente de refinamento seja e > 0.5, a malha aumenta a resolucao localmente

e =

(4.13)

e caso e < 0.05, a malha diminui a resolugao localmente.

4.2.1 CondicGes Iniciais da Simulacdo Interna

A simulacao do colapso interno da estrela foi realizada utilizando o modelo de

Heger, Langer e Woosley (2000) para estrelas com 25 Mg. A equagao de estado utilizada
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foi a equagao para um gas ideal relativistico com indice adiabético v = 4/3. A malha
principal onde os calculos comegaram a ser realizados foi criada com resolucao igual a
20. O nivel de refinamento da malha foi configurado como 22, ou seja, a malha pode ser
refinada até vinte e duas vezes. O tamanho fisico da malha foi ajustado para um intervalo
de raio entre 2,19 x 10® cm e 6,57 x 10! cm. A taxa de perda de massa em funcao do
tempo devido ao vento estelar, M, foi considerado 3, 174603175 x 10'* g s~!, ou em funcéo
de massa solar por ano, 5 x 1075 M, /ano, a velocidade do vento, v,, foi de 1 x 10% cm

s~!, o tempo fisico total da simulacdo interna foi de t = 50 segundos.

Considerando a conservacao de massa de um meio em coordenadas esféricas,

op 10 ,

L2 = 4.14

ot + ror P’ ( )
Se nao ha perda ou ganho de massa em funcao do tempo, % = 0. Assim podemos igualar

o argumento do segundo termo da equacdo a uma constante r2pv = M,,, que é justamente
a taxa de massa devido ao vento estelar. A densidade inicial do vento pode ser escrita

como,

M,
=—.
4mriu,,

p (4.15)

Para o meio fora da estrela foi escolhido um valor de pressao baixo onde, proximo

ao valor real do meio interestelar,

p=pxctx1071 (4.16)

Também foi configurada a regidao central onde se inicia o mecanismo da explosao.
Utilizando uma energia cinética de Ej = 10°! ergs, foi dado um “empurrao” inicial no
interior da progenitora para iniciar o processo. A massa ejetada foi de Mo, = 103 g. A

densidade na regiao do mecanismo de explosao foi escrita como,

2Mejet
ejet — 4.17
1% jet 3V ( )
Onde V' é o volume da regiao. A pressao na regiao,
Ey,
= = 4.18
P=3y (4.18)

4.2.2 CondicGes Iniciais da Simulacdo Externa

Utilizando o dltimo quadro de evolugao da simulacao interna da SN 2014c, foi

realizada uma simulagao externa. Neste caso ha dois regimes de energias distintos. No
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inicio a onda de choque se propaga com velocidade muito grande, mas ao interagir com
o meio mais denso da casca esférica na parte externa, a onda de choque freia e passa
para velocidades mais baixas. O codigo Mezcal é projetado para reconhecer as regioes
de regime cléssico e de regime relativistico e pode de forma inteligente e automatica
trocar as solugdes numéricas para resolver os casos especificos. Para regioes onde ha altas
temperaturas utiliza a equacao de estado para um gas relativistico com indice adiabético
de v = 4/3. J& para regides menos energéticas utiliza a equagao de estado para um gas

ideal classico de indice adiabético v = 5/3.

A malha para a simulacao externa foi criada com resolugdo de 150 e com 24 niveis
de refinamento seguindo os mesmos critérios explicados na Equacao 4.13, onde caso o
refinamento seja e > 0.5, a malha aumenta a resolucao localmente e caso e < 0.05, a
malha diminui a resolucao localmente. A regiao fisica definida foi de em um intervalo de
10! cm até 3 x 107 em. O tempo fisico total de simulacao foi de ¢t = 2 x 108 segundos
(aproximadamente 6,6 anos). Também foi criada uma regiao para representar a casca
esférica que envolve & progenitora. A casca fica em uma regido entre 6 x 106 cm e 7,5 x 1016,

3

tendo uma densidade de pgey = 2 x 108 particulas por cm® e a mesma pressio ambiente

configurada na se¢do anterior.
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5 Transporte Radiativo

“Vemos a luz do por-do-sol alaranjada pois fica cansada ao lutar pelo caminho com o
espago-tempo.”
Albert Einstein

O estudo da astrofisica tem uma grande dependéncia do entendimento que temos
da radiacao eletromagnética. Como Isaac Newton decobriu em 1672, a radiagdo eletromag-
nética é um espectro feito de componentes distintas. Quando a escala do sistema é muito
maior que seu comprimento de onda, A, podemos considerar que a radiagao viaja como
raios. No entanto, absorcao, emissao e espalhamento da luz sao problemas de transporte
radiativo dos quais sao modelados através das equagoes de Transporte de Radiativo.
Tais equagoes sao consideragoes em regimes estatisticos de como ondas eletromagnéticas

interagem com a matéria em escalas maiores que a de um atomo.

As ondas eletromagnéticas podem, desde o momento que sdo geradas até o mo-
mento que sao observadas, sofrer diversas intera¢oes e espalhamentos. Entender como
tais interagoes ocorrem pode nos dar informacgoes tanto sobre os meios com os quais a
onda interagiu, quanto sobre a fonte que a gerou. Temos como exemplo o niicleo estelar,
que funde elementos quimicos emitindo radiagdo. A pressao de radiacao impede o colapso
gravitacional e as ondas eletromagnéticas que os astronomos detectam chegam apods a
interacao com o fluido estelar e o meio que nos separa. Por isso, é importante entender

como a radiacao eletromagnética interage com a matéria e como se propaga.

Devido a sua alta temperatura e densidade, estrelas podem ser estudadas através da
aproximacao por um corpo negro. Corpo negro é definido como um meio ou substancia que
absorve toda energia incidente sobre ele, nenhuma parte da radiagao incidente é refletida ou
transmitida. Logo, toda radiacao emitida é funcao da temperatura. As particulas contidas

e a radiacao estao em equilibrio termodinamico. Todo o processo de emissao é balanceado

daly
ds

aproximar a um Corpo Negro é um caso ideal e devem ser consideradas corregoes. Os

por um processo de absorcao. A intensidade! é constante no caminho = (. No entanto,
principais desvios espectrais que diferem estrelas de um corpo negro se dao principalmente
por quatro processos de absorcao: troca de orbital eletronico, fotoionizacao, radiacao

Bremsstrahlung e espalhamento Thomson.

Nesta secao sera feito um estudo geral das equacgoes de transporte radiativo, baseado
em Rybicki e Lightman (1985), a fim de entender como a radiagdo Bremsstrahlung evolui

em um sistema astrofisico.

A intensidade luminosa é a medida diferencial da poténcia luminosa emitida por uma fonte em uma dada
diregao diferencial.
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5.1 Fluxo de Intensidade

A quantidade de energia que passa por uma area em um dado tempo é diretamente
proporcional a variacdo da area e a variacao do tempo E = FdAdt. A quantidade que
iguala essa proporcionalidade é conhecida como Fluxo

A
dAdt
sendo definido como a energia carregada por todos os raios em uma certa area.

(5.1)

Nao faz sentido definir a quantidade de energia transportada por apenas um raio,
j& que a aproximagao macroscopica exige um tratamento estatistico. Um raio apenas nao
carregaria energia; para podermos tratar o problema de forma diferencial deve-se, entao,
definir uma nova quantidade. Considerando uma pequena area, onde os raios estejam
muito préximos, em um intervalo pequeno para uma pequena variagao de frequéncia, a

energia total desta pequena regiao
dE = I,dAdtdQ)dv, (5.2)

onde [, é a intensidade especifica, que é a quantidade de energia em um pequeno volume,

em um intervalo de tempo para uma certa frequéncia.

Consideremos o caso em que raios passam por um gas nos quais alguns sao
absorvidos por atomos em uma regido de volume V' = SAx, onde S é uma area transversal
e Az uma variacdo de profundidade. A intensidade I deve variar I; = I; + AI. Caso
nao hajam fontes, AI < 0, j& que os raios s6 poderao ser absorvidos e nao gerados.
Considerando uma sec¢ao transversal, o, proporcional a uma probabilidade de absorcao,
pois se houver um atomo em uma regiao, a probabilidade de que um foéton passe pela
regido em que ele estd é o/8S:

Al o

P=-—F=< (5.3)

Para diversos atomos, a probabilidade total de absorgao sera a se¢ao transversal

vezes o numero de atomos, ou seja, o numero de particulas absorvendo no volume

N =nSAzx, (5.4)
onde n é a densidade. Assim,
ATl No
= Y oA .
7 5 noAx (5.5)
De forma diferencial, quando a variagao for muito pequena, podemos escrever
dl
— = —nodx. (5.6)
I
Se n e 0 nao dependem de x
Inl =—nox+ C. (5.7)

Sendo I = Iy em x = 0,
I(z) = Ipe™"". (5.8)
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5.2 Profundidade 4tica

Neste caso, o unico processo sendo considerado é a absorgao. Caso n = n(x),

pode-se definir o nimero total de particulas absorvendo na regiao,

A profundidade éptica é entao definida como
7(x) = J/aC n(z')dz' = oN(z). (5.10)
0

7 nos diz o quanto da intensidade de luz é atenuada pela interagdo. Se n = cte, 7(x) = nozx.

Em termos de profundidade 6ptica podemos escrever a intensidade
I(z) = Ie 7@, (5.11)

Assim, se 7 < 1 0 meio é transparante, caso 7 > 1 o meio é opaco.

O livre caminho médio de um raio, antes de ser absorvido em um gas pode ser
escrito como N
Jo e "% dx 1

(z) = e~ no (5.12)

O livre caminho médio ¢ a distancia na qual 7 varia de 7 =0 a 7 = 1. O fluxo, em

meios simétricos, pode ser escrito como diretamente proporcional a intensidade

F= /Icos fdw o 1. (5.13)
Assim,
F 1
— = — 5.14
L (5.14)
(6]
F = F()eiT = F()Ginmn. (515)

5.3 Emissao e Absorcao

Quando raios interagem com a matéria a energia pode ser emitida ou absorvida.

Podemos definir um coeficiente de emissao,
dl, = j,ds. (5.16)

E um coeficiente de absorcao,

dl, = —a,1,ds. (5.17)
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A emissao e a absor¢ao variando a intensidade dos raios pode ser escrita como,

dl, = j,ds — o, I,ds. (5.18)

Para entender como a intensidade se altera no caminho podemos escrever

dl,
= .zz - I/IVJ 1
Is = Jva (5.19)
dl, — ju
=2 _ ], 5.20
a,ds  « ( )

Podemos definir dr, = «,ds. Para determinar a intensidade especifica Bremsstrah-

lung para cada frequéncia, utilizaremos a equacao de transporte radiativo

dl,
=S, -1, (5.21)
dr,
onde S, é a funcao de fonte, que é definida pela razao entre os coeficientes de emissao e
absorcao .
Jv
2 (5:22

Esta equacao tem solucao conhecida da forma

L(1) = Sy + (1,(0) = Sy)e™™. (5.23)

5.4 Radiacao Bremsstrahlung

A funcao que define os coeficientes de emissao e absorcao depende do tipo de

radiagao. Para Bremsstrahlung, no sistema CGS de unidade, temos

6,8 o
j =5 x 1075 2 nen T e "G, (5.24)
I8
Z2 elly —hv
a=3,7x 10T 222 (1 _ o) @, (5.25)
14

Onde Z é o nimero atoémico, n. e n; sao, respectivamente, a densidade de elétrons e a
densidade de fons, v ¢ a frequéncia, G é um fator de corre¢ao quantico conhecido como

Fator de Gaunt, e as outras variaveis tém seu significado usual.

Para ter o fluxo de rede? total do sistema, devemos integrar a intensidade especifica

por toda a area transversa.

1
o=+ / Icosfdw. (5.26)

O fluxo total, entdo, deve ser integrado sobre todas as frequéncias

F= / F,dv. (5.27)

Fluxo de rede é o fluxo para cada comprimento de onda.
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5.5 (Codigo de Transporte Radiativo: Bremsstrahlung

Como vimos na Equacao 5.23, podemos escrever a evolucao numérica de I, como
Hi+1) =2+ [ - L)e. (5.28)

o o
A partir de uma distribuigdo numérica de densidade, n(r), e temperatura T'(r), podemos
evoluir a intensidade [ (v) para uma faixa de frequéncias na diregao de i, que é o elemento de
iteracao entre as células. Para uma distribuicao bidimensional, por exemplo, sao calculados
os valores em cada i e posteriormente em cada j e a mesma logica se aplica para mais

dimensoes.

O codigo criado é composto de trés modulos principais: o primeiro modulo faz
o calculo da emissao em uma célula. O segundo moédulo utiliza a simetria esférica do
sistema para transformar os resultados unidimensionais do cédigo Mezcal em uma regiao
tridimensional, aplicando o primeiro médulo em cada uma das células desta nova malha e
projetando na dire¢do da linha de visada de um observador na terra. O terceiro médulo
do cédigo é o mddulo de paralelizacao, que distribui os cdlculos independentes em dife-
rentes nicleos do processador do computador, para que os resultados sejam gerados mais

rapidamente.

Para testar o c6digo criado foi reproduzido um exemplo do livro de Ghisellini (2013).
Foi calculada a intensidade em funcao da frequéncia para emissao em Bremsstrahlung
de uma regiao esférica variando a distribuicao de densidade. A variagao de densidade foi
de 10'° particulas cm™ até 10'® particulas cm™3. Cada curva das imagens da Figura 20

representa uma densidade diferente. A temperatura para todos os casos foi constante em
107 K.

v

o
T T T T T T T T T T
RN R R S N R R R

ot L b |
10 12 14 16 18 20 10 12 14 16 18 20

Log v Log v

Figura 20 — Intensidade por frequéncia em escala logaritmica. A esquerda imagem extraido
de Ghisellini (2013). A direita resultado do c6digo em python.

Como se pode ver na Figura 20, os resultados sao muito proximos, mostrando que o

codigo reproduz resultados encontrados na literatura. Ambos os resultados mostram que a
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medida que a densidade aumenta, o comportamento da intensidade em funcao da frequéncia
se aproxima ao comportamento de um corpo negro. Este é um resultado esperado ja que a
medida que se aumenta a densidade de um meio, também se aumenta a taxa colisional das
particulas. Assim, quanto mais denso o meio, mais rapido as particulas trocam de energia
e entram na particdo mais provavel encontrando o equilibrio termodinamico. No caso de
um meio muito denso isso faz com que se aproxime do comportamento de um corpo negro,
pois quando um corpo estd em completo equilibrio térmico, toda sua emissao ¢ térmica e

sera funcao da temperatura.
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6 Resultados

Os resultados deste trabalho sao divididos em duas partes principais. Primeiro
foram feitas simula¢oes hidrodinamicas da SN 2014c, desde a explosao da progenitora até
a interacdo com uma casca esférica proposta por Margutti et al. (2017). Posteriormente,
foi criado um cédigo para o calculo do transporte radiativo emitido devido a radiagao
Bremsstrahlung que utiliza os resultados das simulac¢oes hidrodinamicas, feitos com o
c6digo Mezcal, para calcular o fluxo de rede, o fluxo total e diversos outros parametros,
para cada quadro de evolucao dos resultados das simulagdes hidrodinamicas. Neste capitulo
serao apresentados alguns resultados que resumem as simulacoes e os calculos de transporte

radiativo, ressaltando as principais caracteristicas encontradas.

6.1 Simulacoes hidrodinamicas

As simulacoes hidrodindmicas sao compostas por duas partes principais utilizando
as condigOes iniciais discutidas no capitulo 4.2. Primeiro foi realizado uma simulacao da
propagacao da onda de choque no interior da progenitora da SN 2014c e, utilizando o
ultimo quadro de evolugao da simulacao do interior da progenitora como condicao inicial,
foi feita uma segunda simulacdo que evolui a onda de choque que interage e com uma

camada externa de hidrogénio.

6.1.1 Analise dos Niveis de Refinamento

O coédigo Mezcal é um cédigo de malha adaptativa. Isso significa que quando ha
gradientes nas grandezas fisicas das simulagoes, o c6digo pode aumentar a resolucao da
malha localmente, para garantir que nao se perca informagoes, como discutido na se¢ao
4.2. Foram realizados testes com o nivel de refinamento das simulagoes para encontrar o

nivel de refinamento no qual os resultados comecam a convergir.

6.1.1.1 Niveis de Refinamento Internos

Nesta secao serao mostrados distribuicoes de densidade em funcao do raio para
quatro diferentes niveis de refinamento. A Figura 21 mostram o ultimo quadro da simulacao
interna para respectivamente 16, 18, 20 e 22 niveis de refinamento da malha. Como podemos
ver pelas distribui¢oes, na Figura 21 as simulagoes variam muito entre 16 e 18 niveis, mas

entre 20 e 22 a propagacao da onda de choque se mantém quase constante.
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Figura 21 — Distribuigao de densidade por raio com respectivamente 16 (esquerda superior),
18 (direita superior), 20 (esquerda inferior) e 22 (direita inferior) niveis de
refinamento. Ultimo quadro da simulacao hidrodinamica interna.

6.1.1.2 Niveis de Refinamento Externos

Nesta secao serao mostrados distribui¢oes de densidade em fung¢ao do raio para o
ultimo quadro da simulacao hidrodinamica para cinco diferentes niveis de refinamento. A
Figura 22 ¢ uma comparagao entre simulagoes com 16, 18, 20 e 22 niveis de refinamento.
A Figura 23 é uma comparacao entre simulagdes com 22 niveis e 24 niveis de refinamento,
onde os resultados finais convergiram. Inicialmente se vé que a variacdo dos niveis de
refinamento altera bastante o resultado final da simulagdo, no entanto, na Figura 23 se
verifica que a distribui¢do de densidade converge, mostrando que mais niveis de refinamento

Nnao sao necessarios.
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Figura 22 — Comparagao entre niveis de refinamento para distribui¢cdes de densidade
em funcao do raio para o ultimo quadro da simulagdao externa da onda de
choque da SN 2014c. A esquerda superior temos a imagem com 16 niveis de
refinamento, a direita superior a distribuicdo com 18 niveis de refinamento,
a esquerda inferior temos a imagem com 20 niveis de refinamento, a direita
inferior a distribui¢do com 22 niveis de refinamento.
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Figura 23 — Comparacao entre niveis de refinamento para distribui¢oes de densidade em
funcao do raio para o ultimo quadro da simulagao externa da onda de choque
da SN 2014c. A esquerda temos a imagem com 22 niveis de refinamento, a
direita a distribuicdo com 24 niveis de refinamento.
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6.1.2 Simulacdo da onda de choque interna

Nesta secao sera mostrado distribui¢oes de densidade em fung¢ao do raio, que sao
os resultados das simulagoes da propagacao da onda de choque no interior da progenitora
da SN 2014c. A simulacao foi realizada utilizando o modelo de Heger, Langer e Woosley
(2000) para estrelas com 25 Mg. A densidade nas imagens é a densidade numérica de
particulas, ou seja, a quantidade de particulas por unidade de volume. A distancia radial
estd em centimetros. A Figura 24 mostra a evolugdo da onda de choque ao longo do raio.
A dltima imagem da Figura 24 é o tultimo quadro simulado que serve como condicao inicial

para o inicio da simulagao externa a progenitora.
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Figura 24 — A esquerda superior a imagem representa o primeiro quadro de distribuicao
de densidade em funcdo do raio. A direita superior a imagem mostra um
quadro intermediario da simulacao da propagacao da onda de choque interna,
mostrando a densidade em func¢ao do raio. Embaixo é representado o ltimo
quadro de da simulacdo. E o resultado da simulacdo do inicio da SN 2014c
dentro da regiao de sua progenitora.
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6.1.3 Simulacdo da onda de choque externa

Apos fazer a simulagao da propagagao da onda de choque interna, foi realizada uma
simulagao, utilizando o quadro representado pela Figura 24 como condigao inicial para
evoluir a onda de choque na regiao exterior a progenitora. Nesta se¢ao serao mostrados
quadros de evolugao da onda de choque representados pela distribui¢ao de densidade em

funcao do raio e também a evolucao da temperatura em funcao do raio.

6.1.3.1 Densidade por raio

Neste secao sera mostrada alguns tempos da evolucao da distribuicao de densidade
por raio da simulagao externa a progenitora. Na imagem 25 podemos ver os primeiros
quadros da simulacdo, onde a esquerda vemos a configuragao inicial antes da passagem da
onda de choque e a direita vemos a onda de choque quase interagindo com a casca esférica

que esté inicialmente na posicao de r = 6 x 10'% cm.
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Figura 25 — Distribuicao de densidade dos dias 0 e 602. Vemos os quadros da simulagao
externa com a casca esférica iniciando em r = 6 x 106 cm.

Podemos identificar a interacao entre a onda de choque e a casca esférica, onde se
vé que inicialmente a densidade comega a aumentar a medida que a onda de choque chega.

Também se vé o inicio de uma onda de refracdo causada pela interagao entre o choque o
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meio muito mais denso. Posteriormente se vé que a densidade na regiao da casca aumenta

e a casca ¢ levemente empurrada.

Na Figura 26 podemos comparar o quadro com 602 dias, onde a casca esférica
nao esta totalmente desfeita, com o quadro com 1041 dias, quando a onda de choque ja
deformou totalmente a casca esférica e consegue passar para a regiao menos densa, saindo

do outro lado da distribuicao.
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Figura 26 — A esquerda se vé a distribuicdo de densidade com a onda de refragao e a
direita, o quadro da simulagdo com 1041 dias, podemos ver a casca deformada
apos interacao e a onda de choque vencendo o meio mais denso.
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6.1.3.2 Temperatura por raio

Neste secao serao mostrados os mesmos quadros da secao anterior, no entanto
no lugar da distribuicao de densidade, sera mostrada uma distribuicao de temperatura
em fung¢do do raio. A andlise da temperatura é importante pois esta fortemente ligada a
emissao. Segundo Margutti et al. (2017), o melhor modelo de emissao em raio X se da por
temperaturas entre 18 keV e 20 keV, em torno de T' = 108 K.

Na Figura 27, vemos os mesmos quadros da Figura 25, mas para temperatura.
Inicialmente a esquerda, se vé que a temperatura do meio é a temperatura ambiente para
o vento do meio estelar, em torno de 7' = 10® K. Mas a medida que a onda de choque da

SN evolui, vemos a direita da Figura 27 que a temperatura aumenta consideravelmente
passando de 10'° K.
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Figura 27 — Distribuicao de temperatura por raio. Quadro de 0 dias e quadro de 602 dias.
Vemos o primeiro quadro da simulacao com 0 dias, 139 dias, 162 dias e 602
dias. Onde inicialmente a temperatura se d4 em torno de 10%. A medida que

o sistema evolui é possivel verificar o incremento na temperatura passando de
10 K.

O inicio da interagdo entre a onda de choque se d4 no quadro equivalente a 162
dias de simulacao. Na Figura 27, podemos ver que ha um pico de temperatura na regiao de

interacao, pois ha uma colisao entre a onda de choque e o material do meio mais denso. Na
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imagem correspondente a 602 dias de simulagdo, vemos claramente a criagdo da frente de
choque, um pico menor em torno de 7' = 10® K, esta regido segundo o modelo de Margutti
et al. (2017), é a regido que emite os dados observados. Atras da frente de choque hd um

pico de temperatura em torno de 10'* K e uma queda, correspondente a temperatura do
choque reverso.

Posteriormente podemos ver comparando as imagens da Figura 28, que a frente de
choque se acentua assim como a onda de refracao gerada pela interacdo com o meio mais
denso. Apés a interagdo, a emissdo, segundo o modelo de Margutti et al. (2017), vem da

frente de choque, regiao onde a temperatura ainda se encontra préxima a 103K
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Figura 28 — Distribuicdo de temperatura por raio. A esquerda se verifica a formacao de
uma frente de choque, onda onda de refracdo e um choque reverso que, a
direita, é completamente acentuado. A emissao, na imagem a direita, se da
claramente pelo choque reverso e nao mais pela frente de choque.
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6.2 Calculo de Bremsstrahlung

Utilizando os quadros simulados por Mezcal, foi criado o cdédigo de transporte
radiativo que calcula a radiagao Bremsstrahlung, discutido na secao 5.5. Nesta se¢ao sera
mostrado a distribuicdo do fluxo de rede para os principais quadros mostrados nas sec¢oes
anteriores. O intervalo de frequéncia esté limitado pelo intervalo de frequéncia observado
para que se possam fazer comparagoes. Posteriormente serd mostrado uma comparagao

com os dados observados.

6.2.1 Fluxo de rede

Na Figura 29, podemos ver o fluxo de rede correspondentes aos tempos com
respectivamente 140 e 162 dias da simulagao. Logo antes da interacao o fluxo integrado é
de aproximadamente 1,9 x 1072 Jy!'. No primeiro quadro de interacdo é possivel ver um
aumento consideravel no fluxo integrado para 2 x 10=% Jy. Isto mostra que a interacao

entre a onda de choque e o meio mais denso aumenta consideravelmente o fluxo neste

intervalo de frequéncias.
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Figura 29 — Fluxo de rede de emissao Bremsstrahlung para os quadros da simulagao de
Mezcal com 140 dias e 162 dias. A esquerda temos a distribuicdo do fluxo
de rede com 140 dias, logo antes da interacdo com a casca esférica. A direita
temos a distribuicao com 162 dias, primeiro quadro onde h& interagao com

casca esférica.

Na Figura 30 vemos o quadro, calculado a partir das simulagoes do cédigo Mezcal,

que melhor se encaixa com os dados observados por Margutti et al. (2017).

Para melhor comparar os dados foi criada uma imagem composta com os resultados
de Margutti et al. (2017) para que se visualize o quao bem os resultados se encaixam.

E possivel ver na Figura 31 o fluxo de rede para 396 dias, quando segundo o autor a

O jansky, ou Jy, é uma unidade usada em Astronomia para medir densidade de fluxo. O nome da unidade
se d& por Karl Jansky, que em 1932 detectou pela primeira vez ondas de radio emitidas pela Via Lactea.
A unidade corresponde 1 Jy = 10726 W m—2 Hz !
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Time 601.9 days. Total Flux: 4.882101e-02xJy
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Figura 30 — Fluxo de rede para 602 dias de simula¢do. A imagem mostra o quadro que
melhor representa os dados observados por Margutti et al. (2017).

emissao ocorreu. No entanto os dados da simulacao que melhor se encaixam com os
dados observados sao os de 598 dias de simulacao. As curvas obtidas através do codigo
apresentam o comportamento caracteristico da emissao livre livre, sendo mais auto-
absorvida em maiores frequéncias. A divergéncia de comportamento entre as curvas nas
regides tracejadas e os dados observados se da pois nao foi considerada a absorcao que se

da entre elétrons ligados e livres.
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Figura 31 — Comparagao entre o fluxo de rede observado e o calculado a partir das
simulac¢oes com o codigo criado. O fluxo de rede que melhor se encaixa com
os dados observados é em torno de 602 dias de simulagao.
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7 Discussao de Resultados e Conclusoes

Neste capitulo sera apresentada uma breve discussao de resultados e as conclusoes

obtidas através de anélises dos resultados obtidos.

7.1 Discussao de Resultados

Neste capitulo sera realizada uma discussao dos resultados apresentados no Capitulo
6. Foram realizadas simulagoes da SN 2014c, utilizando as observacoes, estimativas e

suposigoes realizadas por Margutti et al. (2017).

Na secao 6.1.1 foram realizados testes variando o nivel de refinamento das malhas. Os
resultados dos ultimos quadros de simulacao de diferentes niveis de refinamento mostraram
que as simulacoes convergem até que nao hajam variagoes significativas nos resultados
finais apos a interacao. Os valor do nivel de refinamento ideal encontrado para a simulagao
interna foi de 22, ja para a simulagdo externa 24. Assim, tais niveis de refinamento foram

utilizados para a simulacoes e para os resultados apresentados posteriormente.

Com os niveis de refinamento ideais foram realiazadas simulagoes hidrodindmicas.
Na secao 6.1.2, foi apresentada a simulacao externa. Utilizando o modelo de Heger, Langer
e Woosley (2000) para progenitoras de 25 massas solares foi criada no interior da estrela
com energia cinética suficiente para gerar a onda de choque estimada por Margutti et
al. (2017). A onda de choque passa pelo perfil de densidade da estrela até a regidao mais
externa, onde se propaga. O tltimo quadro da simulacao foi utilizado como condigao inicial
para realizar uma simulacao da propagacao da onda de choque na regiao externa a a

progenitora.

Na se¢ao 6.1.3, sao mostrados os resultados da evolucao da onda de choque no
meio externo a progenitora e também a interacao da onda de choque com uma casca
esférica mais densa na posicao r = 6 x 10'% cm. Nesta secdo, sao mostradas imagens de
distribuigoes de densidade e de temperatura. Os resultados encontrados mostram que a
onda de choque interage com o meio mais denso criando regioes distintas de densidade com
também diferentes temperaturas. Inicialmente a emissao se da devido a frente de choque
que apresenta temperatura proxima a estimada por Margutti et al. (2017). Posteriormente
é criada uma onda de refracao e um choque reverso gerado pelo material em alta velocidade
sendo freado pela interacdo com um material mais lento e mais frio. Sao formadas regices
de convecgao, onde o material na area de descontinuidade de densidade é desacelerado
e acumulado em uma regidao anterior a frente de choque. Apds a interagao com a casca

esférica a regido com temperatura que se encaixa com o modelo é a do choque reverso,
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sendo a regiao responsavel pela emissao.

Entao, sao mostrados os calculos realizados para o fluxo de rede devido a radiacao
Bremsstrahlung. Na secao 6.2 é possivel ver como a interacao entre a onda de choque e o
meio mais denso aumenta consideravelmente a radiacao emitida. A radiacao Bremsstrahlung
se da devido a variacao de velocidade das cargas livres do material energizado. Esta radiacao
é caracteristica deste tipo de interagao, pois a colisao entre as particulas com velocidades
distintas desacelera cargas que, entao, emitem. Posteriormente se vé a imagem que melhor
se encaixa com os dados observados. Diferente do estimado por Margutti et al. (2017),
a emissao nas simulacoes se da 602 dias apds o inicio da SN. Os autores detectaram os

dados observados 396 dias apos o inicio das simulagoes.

7.2 Conclusoes

A partir das questoes até entao expostas pode-se tirar conclusdes importantes.
Os autores (Margutti et al., 2017) fizeram simples estimativas e suposicoes que, salvo
a diferenca entre os dias simulados e observados, apresentam grande acuracia. Existem
diversos parametros livres que os autores nao puderam determinar com exatidao, e estes
podem ser os principais responsaveis pela divergéncia entre as simulagoes e as observagoes.
Caracteristicas como o perfil de densidade e posicao podem ser alterados para encontrar
valores mais préximos aos observados. Por exemplo, caso a casca esteja mais proxima
da progenitora, ou tenha uma massa diferente, diferentes distribui¢oes de fluxo serdo

observadas em diferentes dias simulados.

No entanto pode-se concluir que as estimativas e suposicoes realizadas pelos
autores podem explicar o evento observado de maneira impressionante, mostrando que o
entendimento atual da evolugao estelar e também da classificacao de Supernovae precisa
ser aprimorado. Segundo as observagoes de Margutti et al. (2017), corroboradas por este
trabalho, o histérico de perda de massa estelar é algo mais complexo do que é apresentado
pela literatura atual. Estrelas podem perder parte das camadas externas em periodos
antes da explosao, fazendo com que a onda de choque interaja com tais regioes ejetadas

posteriormente.

Existem duas grandes contribuicoes cientificas desta dissertagdo para o estudo deste
tipo de eventos. Primeiro, a ideia de que a interacao com a onda de choque emita radiacao
que pode ser posteriormente analisada para que se possa estudar as camadas ejetadas pela
progenitora, nos fornecendo assim uma importante ferramenta para entender o interior
estelar. Segundo, uma evidéncia clara de que o sistema atual de classificacdo de SNe precisa
ser atualizado, pois uma classificacdo puramente espectroscépica nos mostra dois tipos
distintos SNe para um mesmo evento. A SN 2014¢ pode ser classificada como Tipo I no

periodo antes da interacdo com a casca esférica e, caso observada apds a interagdo com a
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casca, seria classificada como Tipo II devido a presenca de hidrogénio.
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