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Resumo

Consideramos um modelo semi-analitico esquematico para o célculo dindmico de um
processo de colapso-explosdao que conduz a formagdo e composi¢do de proto-estrelas de
néutrons. A transicdo de fase hadrons-quarks ¢ incluida em um cenario onde neutrinos sdo
confinados e interagdes entre hadrons, como também, entre quarks sdao levadas em conta. A
atracdo principal do modelo, além de sua simplicidade, ¢ que ele fornece uma descri¢ao
precisa quantitativa de caracteristicas globais do processo tais como: massa ejetada, energia
da onda de choque nascente, massa e raio do caro¢o remanescente. Apresentamos a evolugao
temporal do sistema durante o processo de colapso-explosao e concluimos que a formagao de
um carog¢o remanescente hibrido ¢ inibida pelo confinamento dos neutrinos durante o bounce
do caroco.



Abstract

We consider a schematic semi-analytical model for the dynamical calculation of
collapse-explosion leading to the formation and composition of protoneutron stars. Hadron to
quark phase transition is included in a scenario where neutrinos are trapped and interactions
among hadrons as well as among quarks are taken into account. The main appeal of the
model, besides its simplicity, is that it gives a quantitatively accurate description of all global
features of the process such as ejected mass, the energy of the nascent shock wave, the mass
and radius of the remnant core. We present the time evolution of the system during the
collapse-explosion process and we conclude that the formation of a hybrid remnant core is
inhibited by neutrino trapping at the onset of the core bounce.



Introducéao

Acredita-se que as estrelas de néutrons sejam produto de explosdes de supernovas.
Baade e Zwicky especularam que, quando uma estrela massiva colapsa, apds a ejecao da
envoltoria, deve haver a formagdo de uma estrela de néutrons remanescente. [1]

A possibilidade da existéncia de matéria de quarks no centro de estrelas de néutrons
foi sugerida em 1969 por Ivanenko e kurdgelaidze [2]. Isso incentivou a procura de uma
equacdo de estado que descrevesse a matéria densa e que fosse compativel com a fisica
nuclear até entdo conhecida. Essa equacdo de estado deveria prever a transi¢ao de fase
hadrons-quarks quando a matéria estelar atingisse densidades compativeis.

Algumas perguntas pertinentes se referem a investigacdo das consequéncias de uma
equacdo de estado na propria supernova: haveria a possibilidade de ocorrer uma transicao de
fase nesse cenario? apos a explosdo, o caroco remanescente nao seria a proto-estrela de
néutrons? e como seria o perfil de densidade da matéria e a propria matéria dentro desta
estrela?

Para a fisica nuclear em particular, o estudo da explosao e das estrelas de néutrons tem
sido um guia muito util para se prever as propriedades da matéria nuclear submetida a
condigdes extremas de densidade e temperatura, permitindo aprimorar o nosso conhecimento
sobre as forgas nucleares e a interagdo hadronica. Para a astrofisica em geral, o estudo das
supernovas se justifica por estarem associadas, como se presume, a formacao de estrelas de
néutrons e buracos negros, além de propiciarem a verificagdo da teoria da evolucdo estelar
padrao.

Para descrever as propriedades da matéria estelar desde o colapso até o bounce
necessita-se de uma equacao de estado que seja adequada a uma faixa muito larga de

r

densidades, desde aproximadamente 10° g/cm® até =(2-5)p,onde p, =2,83x 10Mg/em’ ¢ a

densidade de saturagdo da matéria nuclear. Para este proposito, trés equacdes de estado
obtidas para diferentes regimes de densidade serdo ligadas em nosso trabalho.

Existe porém, uma diferenca fundamental entre a fisica que gera a proto-estrela logo
apos a explosdo da supernova e aquela que governa a estrela de néutrons em equilibrio: o
confinamento de neutrinos. Embora possamos considerar a mesma equacao de estado para
ambas no que se refere a interacao forte, existe pelo menos um Iépton - o neutrino, que tera
um papel muito importante na explosao, pois ele endurece a equagdo de estado, dificultando
que densidades suficientemente altas sejam atingidas durante este processo. Mas, os neutrinos
acabam escapando da estrela e estardo completamente ausentes da estrela de néutrons.

Durante o colapso de uma estrela massiva uma quantidade enorme de neutrinos ¢
produzida pelo processo de captura eletronica. Esses neutrinos t€ém energias na faixa de 20 a
30 MeV e ficam confinados quando a densidade de matéria estelar atinge valores em torno de
10" g/cm’ obrigando a fracio leptonica da estrela a permanecer constante [3,4].

Prakash et al. incluiram o efeito do confinamento dos neutrinos em calculos estaticos
de proto-estrelas frias concluindo que a transicao de fase hadrons-quarks deveria ocorrer [5].

"Nos instantes finais do colapso, o caroco da estrela inverte repentinamente o sentido do movimento (bounce), ao
mesmo tempo em que as camadas externas proximas ao carogo, em movimento praticamente de queda livre,
colidem violentamente com ele, sendo entdo refletidas.



Embora o processo da explosao da supernova envolva varios aspectos da fisica em
geral, como a fisica de particulas, a hidrodindmica, fendmenos ndo-lineares, etc., partimos
neste trabalho do pressuposto de que existem propriedades globais como o raio e a massa da
estrela remanescente e a energia da onda de choque que provoca a explosdo, que devem
independer de detalhes muito especificos e que, portanto, podem ser obtidas dentro do
contexto de um modelo esquematico que contenha o minimo necessario desta fisica tao
complexa.

Para supernovas do tipo I, acredita-se que um bounce hidrodindmico deve ocorrer
depois da fase de colapso quando o meio estelar sofre uma transi¢do subita do regime
subnuclear para o regime hadronico em alguns milisegundos [6,7]. Neste momento uma onda
de choque deve ser gerada. A ruptura ou nao do manto estelar depende fortemente da equagdo
de estado utilizada, uma vez que ¢ esta ultima que rege o contetido energético da frente de
onda[8].

Os primeiros estudos do mecanismo de explosao subita [9,10] comecaram com um
conjunto de simulagdes por van Riper [11] em 1979, seguidos de célculos do mesmo autor
usando hidrodinamica relativistica geral [12].

Embora o mecanismo de explosdo subita seja aparentemente ideal para explicar a
explosao de supernovas tipo II, ele parece ndo funcionar eficientemente, como se mostrou em
varios calculos numéricos [13]. A principal razdo para esta falha ¢ que a onda de choque
formada pelo bounce do carogo interno tem dois sumidouros de energia: a maior parte da
energia ¢ gasta na disruptura dos nticleos presentes na matéria em queda livre. Além disto, os
neutrinos produzidos neste processo deixam a matéria comprimida e causam também perda de
energia, decrescendo a pressao atras da onda de choque [4,14].

Existe ainda o chamado mecanismo retardado [15,16] -caracterizado pelo
ressurgimento da intensidade da onda de choque via neutrinos. Os célculos s3o complexos e
ainda inconclusivos [17,18].

Mesmo com as inumeras simplificacdes sugeridas na literatura e introduzidas em
varios trabalhos, os célculos atuais requerem técnicas numéricas sofisticadas e um enorme
tempo de computagao.

Neste trabalho usamos um modelo [19] no qual a dindmica ¢ formulada em termos de
um principio variacional. Os ingredientes (que consideramos essenciais) contidos no modelo,
sdo variaveis coletivas, tais como os raios de um nimero pequeno de camadas (no caso, duas)
e suas respectivas massas. Estas varidveis dindmicas devem obedecer a um principio
variacional onde o potencial a ser estudado contém dois termos, a parte gravitacional e a
energia interna, onde se encontra toda a informagdo sobre a equagdo de estado. As massas
dentro de cada camada sdo consideradas como coordenadas generalizadas na Lagrangiana
efetiva. Consequentemente a transferéncia de massas ¢ permitida na evolugdo dindmica e o
calculo nos fornece valores finais para as massas (e raios) das camadas.

A grande vantagem deste tratamento ¢ a possibilidade de se considerar a onda de
choque como um fendmeno bastante natural. Estas duas camadas permitem simular
esquematicamente o bounce hidrodindmico e nos resultados ganhamos uma imagem fisica
simples do processo de transferéncia de massa e energia.

H Supernovas do tipo II sdo em geral, resultado final da evolucdo de estrelas massivas, com
8M, <M < 60M que evoluem para um evento final de exploséo.



Nesse trabalho, construiremos a transi¢ao de fase considerando, na fase hadronica,
todo o octeto baridnico e o quarteto A, e na fase de plasma os quarks u, d e s. Durante a
transi¢do da fase de hadrons para a fase de plasma de quarks, as duas fases coexistem no
mesmo fundo de 1éptons (elétrons e muons e seus respectivos neutrinos). Para a descrigdo da
fase hadronica, utilizaremos uma teoria relativistica de campo médio, que descreve de forma
efetiva a interagdo entre os campos baridnicos € os campos mesdnicos escalar, vetorial e
isovetorial. Consideraremos também uma interagdo efetiva [20] na fase de quarks
desconfinados. Consideraremos a conservacdo da carga baridnica, da carga elétrica e da
fracdo leptdnica, esta ultima devido ao confinamento dos neutrinos. Um dos aspectos mais
interessantes de um sistema que possui mais de uma carga conservada, ¢ que quando ele sofre
uma transi¢do de fase de 1 ordem ele apresenta uma fase mista onde as duas fases coexistem,
mas, diferentemente do caso de um sistema que possui apenas uma componente, a pressao
ndo permanece constante € o processo passa a ser nao trivial [21]. Os potenciais quimicos sao
usados para expressar as condi¢des de equilibrio para um sistema de varias componentes que
carregam partes das cargas globais conservadas. Quando transformagdes entre espécies sao
possiveis, estes vinculos juntamente com os critérios de Gibbs definem relagdes entre os
potenciais quimicos.

Mostramos que, de acordo com o modelo usado, a transi¢ao de fase ndo ¢ atingida no
processo dinamico da formacdo de uma proto-estrela através da explosdo da supernova
quando o confinamento de neutrinos ¢ levado em conta. De acordo com os nossos calculos
[22], ndo teremos um remanescente hibrido apos a evolucao temporal do processo colapso-
explosdo. Entretanto, apds o resfriamento do caro¢o formado, quando os neutrinos tiverem
abandonado o sistema, a equagdo de estado ficard correspondentemente amolecida e assim,
existe a possibilidade de que este caroco se torne uma estrela de néutrons hibrida.

Este trabalho ¢ dividido em 5 capitulos:

No capitulo 1 tratamos da evolugdo estelar desde o nascimento até a explosdo de uma
estrela e a consequente formacdo de estrelas de néutrons, considerando as reacdes de
transformagao de matéria.

No capitulo 2 discutimos as lagrangianas efetivas para a descricdo da fase hadronica
na aproximag¢ao de campo médio.

No capitulo 3 discutimos o fendmeno do bounce como mecanismo de explosdo da
supernova.

No capitulo 4 estudamos a transi¢ao de fase hadrons-quarks.

E finalmente, o capitulo 5 contém os nossos resultados e conclusdes.



Capitulo |

A Evolucéo Estelar

On the twenty-second day of the seventh moon of the first year of the
period Chih-ho, Yang Wei-té said: "Prostrating myself, I have observed the
appearance of a guest star in the constellation T'ien Kuan; on the star there

was a slightly iridescent yellow color. Respectfully, according to the
dispositions for Emperors, I have prognosticated, and the result said: The
guest-star does not infringe upon Aldebaran, this shows that a Plentiful One is
Lord, and that the country has a Great Worthy. I request that this
prognostication be given to the Bureau of Historiography to be preserved".

- Sung Hui Yao

Relato de Yang wei-té sobre observagdes de uma supernova no verdao de 1054. Hoje a
reconhecemos como a nebulosa de Caranguejo.

Introducao

As estrelas passam por certos estagios evolutivos ao longo de sua existéncia. Elas
mudam as suas propriedades fundamentais, como luminosidade e raio, muito lentamente, de
modo que em um determinado momento elas podem ser consideradas como em equilibrio. A
medida que a estrela evolui, a sua composicdo quimica muda. As reagdes termonucleares
responsaveis pela luminosidade da estrela irdo fazer com que a quantidade de hidrogénio que
ela possui diminua irreversivelmente. Além disso, a sua composicao quimica deixa de ser
homogénea. A porcentagem de hidrogénio no centro da estrela cai enquanto continua
praticamente inalterada na sua envoltoria. Devido a essas mudancas, a estrela ird
gradualmente mudar a sua posicdo no diagrama HR, (de Hertzsprung-Russell) [1]. Neste
diagrama, cada estrela de um dado aglomerado ¢ representada por um ponto, cuja ordenada
estd relacionada com a luminosidade e a abcissa com a temperatura ou o indice de cor da
estrela, como mostra a Figura 1.1.

A luminosidade de uma estrela ¢ dada pela expressao:

L=4mR’0T;, onde 0 =5.67051x10"erg/cm’k*s & a constante de Stefan-

Boltzmann. A luminosidade do sol é 3,827 x 10* erg/s e ele se encontra na sequéncia
principal do diagrama HR.

As estrelas passam a maior parte do seu tempo de vida na Sequéncia Principal do
diagrama HR. Apds este periodo, elas se deslocam para a regido das gigantes vermelhas ou



das ands brancas, dependendo da sua massa. Se uma gigante vermelha for suficientemente
massiva, ela pode explodir violentamente como supernova.
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Figura 1.1- Evolugdo de uma estrela no diagrama H.R.

A Evolucao estelar ¢ controlada pela batalha entre Gravidade e Pressao. A medida que
desequilibrios sdo alcangados, a estrela ¢ levada a achar uma nova fonte de energia. Cada fase
nova da evolugdo estelar estd consequentemente marcada por um mecanismo diferente de
geragao de energia.

A energia nuclear ¢ a principal fonte de energia emitida pelas estrelas durante sua vida
ativa. No seu interior as condi¢des termodindmicas sdo propicias para provocar reagdes
termonucleares entre os elementos quimicos que as compdem.

Todas as estrelas obtém energia através da fusdo termonuclear de elementos leves em
elementos pesados. Temperaturas altas sdo necessarias para que possam ocorrer colisdes em
altas velocidades entre as particulas de forma que a repulsao eletrostatica muatua entre protons
em cada nucleo atdmico fundido seja superada. A temperatura minima para a fusdo de
Hidrogénio ¢ de 5 milhdes de graus Kelvin. Elementos com mais protons nos nucleos
requerem temperaturas mais altas. Por exemplo, fundir carbono requer uma temperatura de
cerca de 1 bilhdo de graus Kelvin. Apesar dessas temperaturas serem inacreditavelmente altas,
em fisica nuclear elas sdo insignificantes. As energias nucleares sao da ordem de muitos MeV
e uma temperatura de 10'® K, representa menos de 1 MeV de energia, o que faz com que se
possa considerar as estrelas como sistemas em temperatura zero.

No interior das estrelas os nucleos de hidrogénio se fundem para formar o hélio.
Entretanto, a nucleossintese de elementos mais pesados pode ocorrer dependendo de
parametros como a massa da estrela. Em estrelas suficientemente massivas a queima do hélio
¢ seguida da queima do carbono, produzindo oxigénio e outros elementos até chegar ao ferro.
O ferro ¢ o nucleo com maior energia de ligagdo por particula. Para que se possa sintetizar
elementos mais pesados a partir do ferro, ¢ necessario um suprimento de energia.. Quando um
carogo de ferro se estabelece na estrela, o destino dela ¢ inevitavel. Depois que o suprimento
de energia nuclear se esgota, ocorre o colapso gravitacional.

O destino final das estrelas, depois de consumir todo o seu combustivel nuclear,
depende de duas coisas: primeiro, se a estrela faz parte de um sistema binério ou multiplo, e



segundo, de sua massa inicial. Se a estrela faz parte de um sistema bindrio ou multiplo, e 60%
das estrelas fazem, sua evolu¢do depende tanto da massa quanto da separacdo entre as
estrelas, que determinara em que ponto da evolucao do sistema as estrelas interagirao.

Se a estrela ndo fizer parte de um sistema binario ou multiplo, sua evolu¢do dependera
somente de sua massa inicial. Se ela iniciar sua vida com massa menor do que 0,8 M_, onde

M, ¢ a massa do Sol, igual a 1.99x10" kg, a idade do universo sera insuficiente para esta

estrela evoluir além da sequéncia principal. Quanto menos massivas, mais lenta ¢ a evolugao
de uma estrela.

Se a estrela iniciar com massa entre 0,8 e 10 M, ap6s consumir o hidrogénio no
centro a estrela passara pela fase de gigante e depois de supergigante, ejetard uma nebulosa
planetaria, e terminard sua vida como uma and branca, com massa da ordem de 0,6 M, e raio

de cerca de 10000 km. Para se ter uma idéia, o raio do sol é 6.96x10° km.

Se a estrela iniciar sua vida com massa entre 10 e 25 M, ap0s a fase de supergigante
ela ejetard a maior parte de sua massa em uma explosao de supernova, e terminara sua vida
como uma estrela de néutrons, com uma temperatura superficial acima de 1 milhdo de graus
K, massa de cerca de 1,4 M_, e raio de cerca de 20 km. Se esta estrela possuir campo
magnético forte, ela emitird luz direcionada em um cone em volta dos pdlos magnéticos,
como um farol, e serd um pulsar. A densidade da estrela determina o periodo de pulsagao:
estrelas mais densas pulsam mais depressa que as de menor densidade. O pulsar no centro da
nebulosa de Caranguejo gira 30 vezes por segundo.

Se a estrela iniciar sua vida com massa entre 25 e 100 M, ap6s a fase de supernova
restard um buraco negro, com massa da ordem de 6 M_, e raio do horizonte menor que 1 km.
O raio do horizonte, ou raio de Schwarzschild, ¢ a distdncia ao buraco negro dentro da qual
nem a luz escapa: Ry = 2GM/c?. Para algumas estrelas massivas, os modelos de deflagracao
da explosdo de supernova prevéem dispersao total da matéria.

Se a estrela iniciar sua vida com massa acima de 100 M_, como a estrela da Pistola,
descoberta em 1997 com o Telescopio Espacial Hubble, ela ejetara a maior parte de sua massa
ainda na sequéncia principal, por pressdo de radiacdo, e depois evoluird como uma estrela de
até¢ 100 M...

Os elementos quimicos gerados por reagdes nucleares no interior das estrelas e
ejetados nas explosdes de supernovas produzem a evolucdo quimica do Universo.

1.2 O Diagrama HR

1.2.1 A Pré Sequéncia Principal

Acredita-se que uma estrela se forme devido a instabilidades gravitacionais na
distribuicdo de matéria de um gas interestelar, que faz com que o sistema condense
lentamente até formar uma proto-estrela. Uma proto-estrela ¢ composta basicamente de
hidrogénio e uma pequena parcela de nuclideos mais pesados, como o hélio, o carbono ¢ o
nitrogénio.



Inicialmente, a proto-estrela tem densidade de 1 particula/cm’, temperatura de 10 K e
raio de 10*° cm aproximadamente. A contragio prossegue até que a temperatura atinja
aproximadamente 10° K, necessaria para a ionizagdo do hidrogénio.

Durante a Pré-Sequéncia Principal a tnica fonte de energia da estrela é a gravitagao.
Aproximadamente a metade desta energia ¢ convertida em calor, fazendo com que a
temperatura da estrela aumente. A energia restante deve ser dissipada em forma de radiagdo
emitida para fora do sistema e energia para manter as correntes de conveccdo que se
estabelecem no interior da massa gasosa em contragdo. A medida que a densidade aumenta
esses movimentos vao se restringindo as camadas mais externas até que um nucleo denso e
quente seja formado.

Quando as reagdes termonucleares comecam, a estrela para de se contrair e fica em
equilibrio por um periodo de tempo razoavelmente prolongado.

Esse equilibrio hidrostatico ¢ resultante de duas forgas iguais e contrarias: a forca
gravitacional e a pressdo exercida pelo gas. A condicao de equilibrio hidrostatico ¢ expressa
pela equagao abaixo, demonstrada no Apéndice A.

_QZGM(Zr)p (1.1)

dr r

O lado esquerdo da equagdo representa a pressdao agindo em um volume unitario € o

lado direito, a for¢a de atracdo gravitacional do volume pela massa M(r) contida em uma

esfera de raio r. Encontrar configuracdes de densidade e pressdao que satisfacam o equilibrio
hidrostatico ¢ um dos objetivos principais em teorias de estrelas.

Uma estrela permanece no estagio de Pré-Sequéncia Principal durante um periodo de
tempo relativamente curto.

1.2.2 A Sequéncia Principal

Ao entrar na Sequéncia Principal, a densidade média da estrela ¢ aproximadamente
igual a 1g/cm’ e a temperatura central da ordem de 10° K, quando entdo se iniciam as reagdes
termonucleares. Numa primeira etapa essas reagdes irdo transformar o hidrogénio em hélio,
dando uma nova fonte de energia para a estrela, a energia nuclear.

A Sequéncia Principal ¢ caracterizada pela fusdo do caro¢o de Hidrogénio. Todas as
estrelas da Sequéncia Principal obtém energia dessa maneira. Como o Hidrogénio ¢ o
elemento mais simples, ele funde na temperatura mais baixa possivel. Devido aos fatos da
taxa de fusdo ser funcdo da temperatura e da pequena secao de choque da interagdo fraca, a
fase de queima do hidrogénio ¢ a mais longa. Todas as fases subsequentes da evolucdo estelar
sdao marcadas por temperaturas mais altas no carogo e tempos mais curtos [2].

Uma estrela na Sequéncia Principal tem uma estrutura simples. Ela apresenta um
carogo de hidrogénio ionizado. A pressdo e forgas gravitacionais sdo iguais, a estrela ¢ estavel
e seu carocgo esta suficientemente quente para fundir hidrogénio em hélio. Assim o caroco da
estrela na Sequéncia Principal se tornara puro hélio e isso marcara uma nova fase evolutiva
para a estrela.

Existem alguns mecanismos para a queima do hidrogénio e a consequente obtengdo do
hélio:



As cadeias pp

A fusdo do hidrogénio se torna possivel gracas as chamadas cadeias pp, ou ciclo do
hidrogénio. A primeira delas, a cadeia pp I, € composta pelas reagoes:

p+tp>d+e +u, (1.2a)
d+p- He+y (1.2b)
‘He+’He — ‘He +2p (1.2¢)

A medida que a quantidade de *He e a temperatura do meio vio aumentando, outra
cadeia, a pp Il entra em operagao:

p+p—~d+e +y, (1.3a)
d+p - He+y (1.3b)
*He+'He — 'Be+y (1.3¢)
"Be+e - 'Li+u, (1.3d)
"Li+p - 2'He (1.3¢)

Outra cadeia, a pp III, pode ocorrer dependendo da densidade do meio e da se¢do de
choque do "Be, que além de poder capturar elétrons, como na reagdo 1.3d, pode também
capturar protons:

p+p->d+e +u, (1.4a)
d+p- "He+y (1.4b)
*He+'He — 'Be+y (1.4¢)
"Be+p - *B+y (1.4d)
B - *Be+e' +u, (1.4e)
*Be - 2*He (1.41)

Observe que o resultado final das trés cadeias ¢ sempre

4p —*He
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e a energia média liberada ¢ da ordem de 26,7 MeV.

O ciclo CNO

Existe um outro conjunto de reacdes, capaz de processar a queima do hidrogénio:
Trata-se do ciclo CNO, ou ciclo do carbono, dominante em temperaturas mais altas, proposto
independentemente em 1938 por Von Weizsaker [3], e em 1939 por H. Bethe [4]. O ciclo
CNO ¢ constituido pelas reagdes:

3'He » "C+y (1.5a)
PC+p » BN+y (1.5b)
PN o PC+e’ +u, (1.5¢)
PC+p- “"N+y (1.5d)
“N+p- "O+y (1.5¢)
PO - PN+e +u, (1.5)
"N+ p - "C+'He (1.5g)

Embora com menor probabilidade, o ciclo pode se estender através das reagdes:

PN+p- “O+y (1.6a)
O+ p o TF 4y (1.6b)
"F o "O+e" +u, (1.6¢)
"O+p - “N+'He (1.6d)

Fazendo com que a quantidade de nitrogénio aumente consideravelmente no meio.

A temperatura e a abundancia de elementos quimicos no centro da estrela sdo os
fatores que determinardo qual ciclo serd dominante na fusao do hidrogénio, as cadeias pp ou
o ciclo CNO.

Quando todo o hidrogénio do caroco da estrela tiver sido consumido, o sistema assume
a seguinte estrutura: Um nucleo denso composto basicamente de “He e uma camada externa
rica em hidrogénio. Nao existindo condi¢des termodindmicas que possibilitem a fusdo do
hélio, as reagdes nucleares podem passar a ocorrer nas camadas externas, queimando o
hidrogénio ali presente. Com o consequente aumento da temperatura, estas camadas se
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expandem, e a estrela move-se para a regido das gigantes vermelhas no diagrama HR. O que
acontecera depois ird depender fortemente da massa com que a estrela sai da Sequéncia
Principal.

1.2.3 A P6s-Sequéncia Principal

Uma estrela na fase de Pos-Sequéncia Principal tem duas regides quimicamente
distintas: um carogo de hélio cercado por um envoltorio de hidrogénio. Como o hélio tem dois
protons em seu nucleo, a sua fusdo requer uma temperatura mais alta para superar a barreira
eletrostatica entre eles. Inicialmente, o carogo da estrela ndo estd suficientemente quente para
que a fusao do hélio possa ocorrer. Sem uma fonte de energia, o carogo nao pode resistir ao
colapso gravitacional e comeca a desmoronar. A medida que ele colapsa, a sua temperatura
aumenta. Este calor ¢ transferido a uma fina camada de Hidrogénio ao redor do carogo que ao
ter a sua temperatura aumentada provoca a fusdo do Hidrogénio. Como o carogo continua a
colapsar a temperatura na camada onde o Hidrogénio esta se fundindo continua a aumentar e
assim, a luminosidade e a pressdo aumentam. A estrela inteira estd fora do equilibrio. O
colapso do carog¢o acontece porque a gravidade excede a pressao. O colapso também ¢é
ajudado pela pressdo que a camada de Hidrogénio exerce, e com sua temperatura sempre
crescente (devido a transferéncia de calor do carogo colapsante) faz pressao suficiente para as
camadas mais externas da estrela que se expandem. Ao se expandirem elas esfriam. Assim, a
evolucdo de estrela na fase de Pos-Sequéncia Principal ¢ definida por dois atributos externos
que s3o manifestacdes de mudancas internas:

Expansao e resfriamento do envoltdrio. A estrela fica mais vermelha;

O aumento da luminosidade da estrela devido ao aumento da temperatura da camada
de hidrogénio.

Este desequilibrio continuard até que a estrela ache novamente uma fonte de geracao
de energia para o caroco.

Como vimos, nos primeiros estagios da evolucdo de uma estrela a geragao de energia
em seu centro ¢ obtida através da transformagdo de hidrogénio em hélio. Para estrelas com
massas de cerca de 10 vezes a do Sol isto continua por aproximadamente dez milhdes de anos.
Depois deste tempo, todo o hidrogénio no centro da estrela ¢ exaurido e ele continua a
queimar apenas em uma camada ao redor do caroco de hélio. O carogo contrai sob acdo da
gravidade até sua temperatura ser alta o bastante para a queima do hélio obtendo carbono e
oxigénio. A fase da queima do hélio também dura aproximadamente um milhdo de anos até
ser exaurido no centro da estrela, e como o hidrogénio, continua a ser queimado numa camada
ao redor do carogo de carbono e oxigénio, que por sua vez contrai até ficar quente o bastante
para a conversao de carbono em neonio, sodio e magnésio. Isto dura aproximadamente 10 mil
anos. Este padrao ¢ repetido e o nednio ¢ convertido em oxigénio e magnésio (em
aproximadamente 12 anos), oxigénio se transforma em silicio e enxofre (aproximadamente 4
anos) e finalmente silicio em ferro, em aproximadamente 7 dias.

1.3 O Limite de Chandrasekhar

A massa ¢ o parametro critico que permite que se possa estabelecer tanto a sequéncia
evolutiva quanto o ponto final da vida ativa de uma estrela. Sabe-se que existem limites
inferiores de massa para que cada etapa da queima de um dado elemento quimico ocorra. Tais
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limites sdo necessarios para que o material contido no centro da estrela atinja a temperatura
necessaria para a igni¢do do combustivel nuclear. Assim, calculos recentes indicam que as
massas minimas necessarias para a queima do hidrogénio, do hélio, do carbono e do nednio
sdo iguais a 0.08, 0.25, 1.06 e 1.37 M, respectivamente [5].

As estrelas mais massivas sao classificadas como estrelas da Populagdo 1. Sao estrelas
jovens porque, como queimam o combustivel nuclear mais rapidamente, uma vez que a
pressdo interna e a temperatura sao maiores numa estrela maior, ficam na Sequéncia Principal
durante um periodo de tempo menor que as estrelas da Populagdo II, pouco massivas e velhas
pois apresentam processos evolutivos mais lentos. Como o tempo necessario para a queima do
combustivel nuclear ¢ diretamente proporcional a razdo M/L, onde M ¢ a massa e L ¢ a
luminosidade da estrela, vemos que as estrelas da Populagdo I sdo mais luminosas do que as
da Populagdo II, como mostra a Tabela 1.1.

Tabela 1.1 Temperatura Central T, densidade central p. e escala de tempo para vérias
fases evolutivas de duas estrelas, uma de 25 Me e outra de 1 Mo . Adaptado da ref.[3]

Fase T.25) T.(1) P (25) p. (1) Tempo(25) Tempo (1)
(keV) (keV)  (g/em’)  (g/emd) (anos) (anos)
Queima do H 5 2.5 5 100 2 x 10° 10"
Queima do He 20 10 700 4 x10° 5% 10° 10°
Queima do C 80 - 2 x 10° - 60 -
Queima do Ne 150 - 4 x 10° - 1 -
Queima do O 200 - 1 x 10’ - 0.5 -
Queima do Si 350 - 3 x 10 - 0.01 -
Colapso 600 — 3 x 10 — 1 x10° —

Existem dois aspectos importantes na evolucdo estelar que estdo fortemente
relacionados com a massa da estrela: o tempo gasto nos ciclos de reagdes nucleares € o
aparecimento de matéria degenerada no nucleo. Justamente por serem pouco massivas, as
estrelas da populagado II tendem a atingir um estado degenerado mais rapidamente do que as
estrelas mais massivas. Isto se deve ao fato de que estrelas menos massivas conseguem atingir
densidades relativamente maiores, tendendo a desenvolver logo um caroco denso e
degenerado. Para elas, a degenerescéncia ¢ um fator determinante ao longo de quase toda a
sua vida evolutiva, e pode ocorrer no inicio da Sequéncia Principal.

A pressdo gravitacional em cada ponto no interior da estrela é proporcional a M p4/ 3

se os elétrons estiverem no regime ultra-relativistico de energia - p >>10°g/cm’ . Se o gas de

elétrons for ndo relativistico, a pressao hidrostatica sera sempre suficiente para contrabalangar
a pressdo exercida pela forca gravitacional, permitindo assim uma configuracdo de equilibrio,
qualquer que seja o valor da massa da estrela. Entretanto, se o gas de elétrons for
extremamente relativistico, passa a existir um limite superior de massa para que a pressao
hidrostatica consiga evitar a contracao gravitacional do sistema. Este limite foi estabelecido
por Chandrasekhar [6]. Ele mostrou que existe um limite para a pressdo que a repulsdo mutua
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entre os elétrons pode suportar. A medida que a estrela contrai, a energia gravitacional
aumenta, mas a energia dos elétrons também, aumentando a sua pressdo. O equilibrio ¢
possivel apenas se a massa for menor que um valor critico. Se a massa for maior que esse
valor, a estrela colapsa.

O valor desse limite depende do ntimero relativo dos elétrons e dos nucleons. Quanto
maior a propor¢do dos elétrons, maior a pressdo eletronica, e maior ¢ a massa limite. A
dependéncia do limite de Chandrasekhar com a composi¢do quimica da estrela esta
inteiramente embutida no peso molecular médio por elétron, L. Assim, para uma estrela
composta de nucleos relativamente leves, para os quais [, ~2, temos que

M., =146 M, (1.7)

Para um carogo totalmente sintetizado a *°Fe, como se presume existir nos instantes
que precedem o colapso gravitacional de uma gigante vermelha, M, =1.24 M.

As estrelas mais massivas tém um destino catastrofico. Quando o combustivel nuclear
se exaure, a forca gravitacional torna-se grande demais para ser mantida pela pressdo de
degenerescéncia dos elétrons e a estrela colapsa até que em densidades muito maiores os
elétrons e os protons se combinam para formar néutrons que se degeneram. Se a pressao de
degenerescéncia dos néutrons for suficiente para parar o colapso, da-se entdo a formagdo de
uma estrela de néutrons.

1.4 As Anas Brancas

Se ao sair da Sequéncia Principal, a massa da estrela for menor que o limite de
Chandrasekhar, a estrela continua a colapsar, at¢ que a matéria fica tdo compacta que se
transforma em matéria degenerada, ou seja, com todos os niveis energéticos ocupados, o que
resulta em uma pressao que incorpora um efeito quantico. Nao ha uma relacao de dependéncia
com a temperatura, como ocorre com a pressdo normal de um gas. As primeiras particulas a
serem afetadas sdo os elétrons que, ao se degenerarem passam a exercer uma pressao maior de
dentro para fora, resistindo a qualquer acréscimo de pressdo. Quando o nucleo estelar atinge
um estado no qual ele ¢ mantido pela pressao dos elétrons degenerados, a estrela torna-se uma
ana branca. Ela ¢ branca por ser inicialmente muito quente, em razdo da enorme compressao.
A sua densidade central ¢ de aproximadamente 10° g/cm’ e raio de 5000 km. Embora
chamadas anas brancas, essas estrelas na verdade cobrem um intervalo de temperatura e cores
que abrange desde as mais quentes, azuis ou brancas e com temperatura superficial de até
170000 K, até as mais frias, vermelhas, com temperaturas superficiais de apenas 3500 K.

Nao existindo condi¢cdes termodindmicas que permitam que a fusdo do hélio,
abundante no carogo, entre em operagao, gradualmente a estrela esfria e desaparece de vista
em alguns bilhdes de anos, tornando-se um objeto denso, frio e sem qualquer atividade, uma
and negra. O tempo que uma estrela gasta nesse estagio depende fortemente da sua
composi¢do quimica e da sua temperatura central ao sair da Sequéncia Principal. Para uma
configuracdo tipica esse periodo pode durar 10’ anos.
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1.5 As Gigantes Vermelhas

Se ao sair da Sequéncia Principal, a massa da estrela for maior que o limite de
Chandrasekhar, a pressao do gas de elétrons ndo serd suficiente para impedir a contragao
gravitacional do carogo. A temperatura chega entio a 10° K e a densidade a 10° g/em’.
Viabiliza-se entdo a fusdo termonuclear do hélio no carogo, enquanto o hidrogénio continua a
ser queimado na envoltoria da estrela.

A fusdo do hélio ocorre através da chamada reacdo 3-0 , que em notacdo compacta se
escreve

3 He o 2C+y (1.8.1)

cuja energia média liberada ¢ aproximadamente igual a 7,65 MeV. Esta reagdo ocorre em dois
estagios, a saber: primeiramente duas particulas alfa combinam-se durante um intervalo de

. - , s 7 8 r . : r
tempo muito curto (=107'°s ) para formarem o niicleo do isdtopo *Be, que é muito instavel,

‘He+'He - °Be (1.8.2)

Mas que, devido as condigdes existentes no meio, pode interagir com uma particula
alfa,

'Be+'He o *C" L C+y (1.8.3)

Apos ter sido produzida uma quantidade suficiente de carbono, o hélio podera ser
consumido através de outra reacao, dada por:

2C+He -0 +y (1.8.4)

com a qual comeca a ser sintetizado o oxigénio.

Terminado o ciclo da queima do hélio no ntcleo da estrela, composto agora
basicamente de carbono e oxigénio, ocorre uma nova contragdo das camadas centrais
enquanto o envoltorio se expande. Com a queda da temperatura, cessa também a queima do
hidrogénio nas camadas mais externas. Naturalmente, o préximo ciclo serd a queima do
carbono e do oxigénio disponivel no caroco da estrela, caso a massa do carocgo seja maior que
o correspondente limite de Chandrasekhar. A fusdo do carbono se realiza através de uma das
seguintes reagdes:

PC+*C - *Mg+y (13,93 MeV) (1.8.5a)
“®Na+p (2,24 MeV) (1.8.5b)
P Ne+a (4,61 MeV) (1.8.5¢)
P Mg+n  (-2,60 MeV) (1.8.5d)
S0+2a  (-0,11 MeV) (1.8.5¢)
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Quanto ao oxigénio, ele pode ser queimado através das reagoes:

*0+"°0 7S +y (16,54 MeV) (1.8.6a)
P+ p (7,67 MeV) (1.8.6b)
L3S+ (1,46 MeV) (1.8.6¢)
LBSiva (9,60 MeV) (1.8.6d)
S Mg +2a  (-0,39 MeV) (1.8.6¢)

onde o **Si aparece como o principal nucleo sintetizado. Por sua vez, este niicleo pode
participar da seguinte reagdo fotonuclear:

+38i S *Mg+a  (-10 MeV) (1.8.7)
y g

A partir da queima do silicio, irdo se processar outras reagdes termonucleares cujo
resultado final serd a sintese de ntcleos cada vez mais pesados, até que sejam sintetizados os
elementos quimicos pertencentes ao chamado grupo do ferro. Como se sabe, dos elementos
conhecidos da tabela periodica, o *°Fe é o elemento que possui a maxima energia de ligagio
por nucleon, sendo por isso, o elemento mais estavel. Qualquer processo de fusdo que inclua o
*%Fe ¢ endotérmico. Deste ponto em diante, encerram-se os ciclos de reacdes termonucleares
no interior da estrela.

Ao final deste estagio de evolugdo, a estrela esta com uma estrutura de camadas, mais
comumente chamada de estrutura de cebola onde ha um carogo extremamente quente e denso,
todo sintetizado a *°Fe, envolvido por outras camadas menos densas e compostas por nucleos
mais leves onde, provavelmente, prosseguem as reacdes nucleares. Na Fig.1.2, representamos
ilustrativamente a configuracgao final da estrela.

Figura 1.2- Estrutura de camadas, ou de cebola, de uma estrela no estagio de pré supernova. O centro da estrela apresenta
um carogo denso de ferro com massa em torno de 1,24 M
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1.6 Nucleossintese dos Elementos Pesados

A nucleossintese dos elementos quimicos até o grupo do ferro tem a sua origem
determinada pelas reagdes termonucleares presentes no interior estelar. Contudo, a fusdo do
ferro ¢ inviavel por causa da grande barreira coulombiana a ser vencida, o que exigiria
temperaturas superiores a 5X 10° K para a matéria estelar. Entretanto, nessa temperatura, a
fotodesintegragdo dos nucleos ¢ mais provavel do que a fusdo. Como explicar entdo a
abundancia de elementos mais pesados do que o ferro? A idéia mais aceita ¢ a de que esses
nucleos seriam formados através de trés processos basicos: a captura lenta de néutrons -
processo s, a captura rapida de néutrons - processo r e a captura de protons - processo p.

A baixas temperaturas, os nicleos podem capturar néutrons durante dois estagios de
evolucdo: na fase de gigante vermelha, através do processo s e durante a explosdo de
supernova, através do processo .

O processo s: Nucleos pesados podem capturar né€utrons livres de baixas energias,
produzidos pelo grupo de reagdes (1.8.5) e (1.8.6), através da reagao

(z,4)+n - (Z,4+1)+y (1.9)

favorecida pelo fato de ndo envolver nenhuma barreira coulombiana a ser vencida. Se o
nucleo (Z, A+1) resultante for estavel contra o decaimento [3 (n - pte +ve), ele podera

eventualmente capturar mais néutrons, se tornando um isétopo cada vez mais rico em
néutrons. Se ele ndo for estavel, havera uma competigdo entre o decaimento B e a captura de
néutrons. No entanto, para que ocorra o processo s, ¢ necessario que a taxa de captura de
néutrons seja muito menor que a do decaimento [3.

O processo r : Se no meio houver um fluxo intenso de néutrons, entre 10 e 10%
néutrons/cm’.s, a captura de néutrons pode ser mais rapida que o decaimento PB. Nesse
contexto, o nucleo segue capturando néutrons, um de cada vez, até que a energia de separagao
de um néutron (S,) se torne tdo baixa que ele ndo pode mais captura-los. O nucleo, rico em
néutrons, sofre sucessivos decaimentos [3, tornando-se assim mais rico em préotons. Quando
valores muito grandes de 4 forem atingidos, o processo r passara a competir com 0 processo
de fissdo dos nucleos formados. Para que a formagdo de nucleos pesados através do processo
r ocorra ¢ necessario, além da presenga de um fluxo intenso de néutrons, que a temperatura
seja suficientemente baixa de modo que os nucleos formados ndo sejam desintegrados. Este
processo ocorre durante a explosdo de supernova. A onda de choque gerada durante a
explosdo, ao atravessar as camadas mais externas e frias da estrela, libera uma grande
quantidade de néutrons que podem ser capturados pelos nucleos.

O processo p: A sintese dos nucleos ricos em prdotons ocorre mediante o processo p ,
através da reacao

(z,4)+p ~ (Z+1,4+1)+y (1.10)

A baixa abundancia relativa desses nucleos refletiria a baixa presenga de protons na
matéria estelar, causada pela captura eletronica.
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1.7 A Implosao

Quando a fonte de energia nuclear ¢ interrompida, o carogco da estrela se contrai,
usando a energia gravitacional disponivel. Com a contragdo, toda a estrutura evolui
rapidamente para uma configuracdo altamente instavel, desencadeando reacdes ultra-rapidas.
Com a temperatura da ordem de 10° K e densidade aproximada de 10° g/cm’, o sistema
caminha rapidamente para o colapso gravitacional. E o comego do fim para a estrela. Esta ¢ a
configuragdo de pré supernova. A partir de entdo, passam a ocorrer processos fortemente
endotérmicos, como a fotodissociagdo do *°Fe e a captura eletronica, levando a uma brusca
redugdo da pressao e da energia térmica do gas de elétrons. Como consequéncia, o equilibrio
hidrostatico ¢ rompido e as regides centrais da estrela que compdem o carogo de ferro, entram
em colapso gravitacional, ou seja, implodem.

Quando a escala de tempo da contragdo do sistema ¢ da mesma ordem de grandeza do
tempo de queda livre, ou tempo dindmico (qualquer desequilibrio da condi¢do de equilibrio
hidrostatico causa deslocamentos grandes e rapidos) dizemos que o sistema estd em colapso
gravitacional. Portanto, uma falta de equilibrio leva a mudangas significativas no raio da
estrela.

A escala de tempo de queda livre para um caroco esférico de massa M e raio R ¢ dada
por

g0’

t, = 1.11
4l %E (1.11)

Para um carogo tipico de supernova com M=1.5M_ e R=10%cm, encontramos tq= 50 ms.

Durante o colapso gravitacional, a matéria estelar torna-se cada vez mais densa.
Elétrons e protons se combinam e formam néutrons degenerados. A matéria estelar torna-se
entdo rica em néutrons. As camadas centrais implodem em fragdes de segundo com
velocidades caracteristicas de queda livre do sistema. Nestas condi¢des catastroficas, a
equacdo de estado que descreve o sistema passa a depender essencialmente da densidade.

Espera-se que o caroco da estrela ao ser comprimido, tenha a sua temperatura
aumentada, e que consequentemente, a pressdo também aumente e pare o colapso. Mas na
verdade, o aquecimento do carogo causa um efeito contrario. A pressdo ¢ determinada por
dois fatores: o numero de particulas no sistema (independente do tamanho) e a sua energia
média. No carogo da estrela, tanto os nucleos como os elétrons contribuem para a pressao,
mas a contribuicao eletronica ¢ maior. Quando o carogo ¢ aquecido, uma pequena parte dos
nucleos de ferro ¢ quebrada em nucleos menores, aumentando o niimero de particulas
nucleares e consequentemente aumentando a componente nuclear da pressdo. Entretanto, a
quebra dos nucleos absorve energia fornecida por foétons cuja energia média ¢ de 200 keV.
Dado que existe uma distribuicdo de fotons, sdo os fotons mais energéticos da cauda dessa

distribuicdo que comecam, de fato, a dissociar o ferro (y +°° Fe — 13a +4n). Isto ocasiona

uma pequena despressurizagdo que comprime o material um pouco mais. Com isso, a
densidade do meio e consequentemente a energia de Fermi dos elétrons aumenta. A energia
cinética desses elétrons chega a 0.6 MeV que permite o desencadear da captura eletronica por
nucleos do carogo. Devido a isto, o termo dominante de pressdo fica enfraquecido e a
contracdo se acelera. Neste ponto estamos com uma densidade de 10* g/cm’. A contragdo se
acelera e muitos neutrinos escapam. Como consequéncia desses fatos, o carogo neutroniza-se:
os nucleos ficam ricos em néutrons a tal ponto que os mesmos se soltam e proliferam no
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meio. Chega um ponto em que sdo os néutrons livres, ao invés dos elétrons que seguram a
estrutura da estrela, o que estd descrito pela equagdo de estado BBP [7]. A partir deste ponto,
a densidade de 10''g/cm’ ¢ atingida, os neutrinos ficam confinados e o colapso é invertido. A
perda na pressdo eletronica ¢ mais importante que o ganho na pressao nuclear, e o colapso
acelera [8].

Pode parecer que a implosao de uma estrela seja um processo cadtico. Na verdade ele
¢ bastante ordenado. Uma estrela colapsante evolui para um estado de menor entropia. Afinal,
ela estd implodindo e ndo explodindo. Numa estrela de hidrogénio, cada nucleon tem o seu
proprio movimento, enquanto que, num carogo de ferro grupos de 56 nucleons estdo unidos e
tém que se movimentar juntos. A baixa entropia do caro¢o ¢ mantida durante o colapso. As
reacOes nucleares continuamente mudam as espécies de nlcleos presentes, mas estas reagoes
sdo tdo rapidas, que o equilibrio ¢ mantido. O colapso ocorre em alguns milisegundos
enquanto as reacdes nucleares ocorrem num intervalo de tempo da ordem de 10" a 10
segundos, de modo que qualquer saida do equilibrio ¢ imediatamente corrigida.

O primeiro estagio no colapso da supernova termina quando a densidade do carogo
chega a 4x10" g/cm’ . Esse valor marca uma mudanga crucial nas propriedades fisicas da
matéria. Ela se torna opaca aos neutrinos. Vale lembrar que os neutrinos sao particulas que
ndo interagem com outras, mas até eles sdo confinados neste carogo tdo denso. Esta situacao
nao ¢ permanente. Depois do neutrino ser espalhado, absorvido e reemitido muitas vezes, ele
acaba escapando, mas este processo dura mais do que os outros estagios do colapso, e durante
o confinamento dos neutrinos, nenhuma energia escapa do carogo.

O processo de captura eletronica reduz ndo apenas a pressao eletronica, mas também a
razao elétrons/nucleons. Como vimos, esta quantidade faz parte do célculo da massa limite de
Chandrasekhar. Num carogo tipico de pré-supernova, essa razao fica entre 0.42 e 0.46.
Quando os neutrinos sdo confinados, ela cai para 0.39 o que lava a uma massa de
Chandrasekhar de 0.88 M_ , valor bem menor do que o valor original.

Neste ponto, o papel da massa de Chandrasekhar na andlise de supernovas muda. Ela
significava a maior massa que a pressao eletronica poderia suportar € se tornou a maior massa
que pode colapsar de uma maneira homologa, ou seja, em conjunto, preservando a sua forma
original. O trabalho de Chandrasekhar mostrou que a pressdao dos elétrons nao impede que o
caroco de uma estrela grande colapse. A unica esperanca de parar o colapso seria a pressao
dos nucleons, que no estagio de pré-supernova, ¢ uma fragdo desprezivel da pressdo
eletronica.

A situagdo ndo muda até que a densidade na parte central do carogo atinja valores em
torno de 2.7%10" g/cm’ e temperatura em torno de 10' K. Na verdade, os nucleons no
carogo se unem para formar um unico nucleo gigante. Como a matéria nuclear ¢ praticamente
incompressivel, assim que a parte central do caroco atinge tais densidades, ele passa a resistir
ao colapso. Essa resisténcia ¢ a primeira fonte de uma onda de choque que transforma o
colapso gravitacional em uma explosao espetacular.

A questdo basica ¢: uma supernova comeca como um colapso. Em algum ponto o
movimento para dentro da matéria estelar ¢ parado e invertido. Ou seja, uma implosdo se
transforma em uma explosao.
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1.8 O Confinamento de Neutrinos

Neutrinos sdo produzidos em todas as fases evolutivas das estrelas. Entretanto eles
podem escapar livremente delas sem sofrer interacdo devido as baixas se¢des de choque

(10™* c¢cm?). O livre caminho médio para neutrinos de 1 MeV de energia ¢ maior do que o raio
de uma estrela, mesmo uma gigante vermelha.

Entretanto, em 1966, Colgate ¢ White [9] levantaram a hipotese de que, nos instantes
finais do colapso gravitacional de uma estrela massiva, as suas camadas externas ao carogo
central pudessem ficar opacas aos neutrinos devido a formacao, nestas camadas, de ntcleos
com numero de massa elevado. Os autores supunham que os neutrinos produzidos pela
captura eletronica pudessem escapar livremente do caroco estelar porque as taxas das reagdes

V,+n - pte eV, te -V, te

deveriam diminuir progressivamente com o aumento da densidade devido ao principio de
exclusdo de Pauli. No entanto, a densidade das camadas externas ao carogo ¢ baixa, e 14, estas
reacoes sao possiveis. Portanto, devido a maior opacidade das camadas externas aos
neutrinos, ocorreria uma transferéncia de energia tanto pelas reagdes de espalhamento como
pela absorcao de neutrinos por nucleos. Tal energia transferida seria transportada para as
camadas externas em forma de calor, levando o caroco a esfriar e a envoltoria a se aquecer.
Com o aumento da temperatura, a pressao do gas aumentaria e este gradiente de pressao,
gerando uma onda de choque, poderia ocasionar uma explosao.

O trabalho de Colgate e White tem grande importancia porque foi a primeira tentativa
de simulagdo de um colapso gravitacional e de uma explosdo de supernova em computadores
eletronicos. Este trabalho trouxe um grande impulso a pesquisa em fisica de supernovas e
muitos calculos baseados em transporte de energia € momento por neutrinos foram
desenvolvidos, até que, em 1974, Freedman [10] propds a existéncia de correntes neutras em
interacdes fracas, mediadas pelo boson Z°, o que foi confirmado experimentalmente. Com
isso, os rumos da pesquisa em supernovas mudaram drasticamente, principalmente pelo fato
de que tais processos contribuem para a opacidade da matéria estelar a neutrinos.

Em 1975, Sato [11] e em 1976, Mazurek [12] mostraram que a matéria estelar torna-se
fortemente opaca aos neutrinos durante a captura eletronica, € que o processo de
neutronizagdo (elétrons livres relativisticos sdo capturados por protons nos nucleos e sdo
transmudados em néutrons numa reagdo inversa ao decaimento f3), fica fortemente inibido
tanto pelo mar degenerado de neutrinos confinados, quanto pela captura de neutrinos por
nucleos. Epstein e Pethick [13] determinaram o valor critico de densidade para o
confinamento de neutrinos, considerando os espalhamentos neutrino-préton, neutrino-néutron
e neutrino-nucleo. Compararam o tempo gasto por um neutrino para escapar por difusao do
caroco com o tempo caracteristico de queda livre, ¢ mostraram que o confinamento dos
neutrinos no interior da estrela ocorre para densidades da ordem de 10" — 10" g/em’, se
forem considerados neutrinos com energias maiores que 10 MeV.

Reagdes de corrente neutra, como:
V,*p-V,+p eV, +tn-V, +n

apresentam taxas de reacdo similares as reagdes induzidas por correntes com carga.
Entretanto, uma diferenga fundamental € que, no meio estelar, as taxas de reagdo com corrente
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neutra crescem com a densidade, pelo fato de ndo existirem elétrons nos estados finais. Além
disso, as secdes de choque para os processos de espalhamento coerente de neutrinos por
nucleos sdo bem maiores do que as secdes de choque tipicas, pois sdo proporcionais a A%,
onde A ¢ o nimero de massa dos nucleos. Consequentemente, para nicleos com numero de
massa elevado, presentes nas regioes centrais da estrela nos instantes finais do colapso, o
espalhamento coerente neutrino — nticleo deve ser a principal fonte de opacidade a neutrinos,
o que pode levé-los a ficar confinados no carogo da estrela.

Para ilustrar o que foi escrito acima, consideraremos o espalhamento coerente de
neutrinos por niicleos de *°Fe. A se¢do de choque para o espalhamento neutrino-nticleo [14] ¢
dada por

00 Ev 2
g=— A, 1.13
16 ¢’ ( )

onde a se¢do de choque elementar o, ¢

H Cr , onde Gr ¢ a constante de Fermi. (1.14)
R Er" Hn, ¢’

Vemos da equagio acima que a secdo de choque fica igual a A” vezes a secdo de
choque elementar entre o neutrino ¢ um nucleon individual. Esse fator de elevacao da se¢ao
de choque, combinado com as elevadas densidades alcancadas durante o colapso
gravitacional, leva a um livre caminho médio para os neutrinos incrivelmente menor do que
os estimados para as demais reagdes.

Adotando-se o valor G, =107 m;f para a constante de Fermi, onde m, ¢ a massa do

préton, obtém-se g, =1.67x107cm”. Por exemplo, para neutrinos com energia igual a 20
MeV e A=56, obtemos uma secio de choque total da ordem de 107® cm?.

Vamos estimar entdo, o valor do livre caminho médio dos neutrinos para um carogo de
*°Fe com densidade de massa igual a 10" g/cm’ e raio de 1000 km. O numero de nucleos de
Fe por unidade de volume (ny) €, entdo, da ordem de 10** ecm™ e o livre caminho meédio,

A=1/n,0, igual a 1km. O niimero de colisdes sofridas por cada neutrino (N) ¢ dado por

D=AJN , onde D ¢ a distancia efetiva percorrida pelos neutrinos. Por outro lado, o tempo
necessario para que os neutrinos escapem do carogo ¢ ¢ =AN/c. Fazendo D = 1000 km,
obtemos 7#=3.0s5. Notem que este valor ¢ muito maior do que a escala de tempo
caracteristica do colapso gravitacional, que ¢ da ordem de 0.1 s, mostrando que durante o
colapso gravitacional os neutrinos ficam efetivamente confinados no carogo, para densidades
maiores que 10" g/cm’.

Uma consequéncia tedrica imediata que o confinamento de neutrinos acarreta, ¢ a
impossibilidade de se explicar a explosao de supernova com base no mecanismo de transporte
de momento ou energia por neutrinos, como tentaram Colgate e White, ja4 que os neutrinos
ficam presos no interior do carogo durante o colapso gravitacional da estrela.
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1.9 A Explosao

Dentre os mecanismos que podem provocar uma explosdo de supernova, o bounce
hidrodinamico, proposto em 1960 por Colgate e Johnson [15], em 1975 por Bruenn [16] e em
1979 por Bethe et.al [17], serd por nés considerado. Nos instantes finais do colapso, o carogo
da estrela inverte repentinamente o sentido do movimento (bounce), a0 mesmo tempo em que
as camadas externas proximas ao caro¢o, em movimento praticamente de queda livre, colidem
violentamente com ele, sendo entdo refletidas. A onda de choque gerada durante o choque
pode, eventualmente, ejetar as camadas externas inicialmente em colapso, juntamente com o
restante da estrutura da estrela. Se a dinamica do colapso respeitar a simetria esférica, a
aceleragdo por unidade de massa sera dada por:

__1dpP Gm+Fkv
T T2

pdr r c

(1.15)

onde F representa o fluxo de energia dos neutrinos, k, a opacidade do meio aos neutrinos e ¢
a velocidade da luz. Na auséncia de transporte de neutrinos, ela torna-se:

—_1lar_Gm
pdr r’

O sinal da aceleragdo em cada ponto do fluido depende da competi¢cdo entre o termo
dado pelo gradiente de pressao hidrostatica e o termo dado pela forca gravitacional. Ocorrera
um bounce se o primeiro termo for maior que o segundo, o que poderd levar o carogo a
oscilar. Portanto, dependendo do comportamento da equagao de estado, o gradiente de pressao
pode se tornar muito maior que o termo gravitacional, de modo que o proximo bounce possa
gerar uma forte onda de choque. Nos instantes finais do colapso, o indice adiabatico muda
subitamente de um valor menor que 4/3 para um valor maior que 5/3 (Apéndice B). Com isso,
a equagdo de estado se torna mais mole, propiciando o bounce. Em outras palavras, o
gradiente de pressdo aumenta consideravelmente.

Detalhando mais, o carogo colapsa de maneira uniforme, € 0 que provoca isso € o fato
da velocidade de queda livre da matéria ser proporcional a distancia ao centro. Por outro lado,
a densidade ¢ inversamente proporcional a distancia ao centro, € como consequéncia, 0O
mesmo acontece com a velocidade do som. O raio para o qual a velocidade do som ¢ igual a
velocidade de queda livre da matéria ¢ chamado de ponto sdnico, € marca a fronteira do
caroco homologo. Uma perturbagdo dentro do carogo ndo causa nenhuma reagao além desse
ponto. No ponto sénico, ondas de som movem-se radialmente para fora em relagdo ao
referencial da matéria em queda, que se move radialmente para dentro com a mesma

velocidade, de modo que as ondas ficam paradas em relagao ao centro da estrela.

Quando o centro do carogo alcanca a densidade nuclear, ele para de se contrair
subitamente. Isto cria ondas sonoras que se propagam através do carogo. Essas ondas sdo
atenuadas a medida que elas se propagam para fora do carogo homologo devido a diminuigao
da velocidade do som e também porque elas se movem contra uma massa que esta colapsando
muito rapidamente. No ponto sénico elas param completamente. Mas outras ondas de choque
sdo geradas, e por uma fragdo de milisegundos essas ondas se encontram no ponto sonico,
aumentando a pressao l14. Esse impacto na pressdo atenua a massa que cai através do ponto
sonico criando uma descontinuidade na velocidade. Essa mudanga descontinua da velocidade
constitui uma onda de choque.
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Na superficie do carogo duro o colapso para subitamente, mas ndo instantaneamente.
A compressibilidade da matéria nuclear ¢ baixa, mas ndo ¢ nula, e o colapso continua até
além do ponto de equilibrio, comprimindo o carogo central at¢ uma densidade mais alta do
que a densidade nuclear. A esfera de matéria nuclear faz um bounce como uma bola de
borracha quando comprimida. O bounce causa mais ondas de choque, que se associam
aquelas no ponto sonico.

Uma onda de choque ¢ diferente de uma onda sonora. Uma onda sonora ndo causa
mudanca permanente no meio. A passagem de uma onda de choque causa mudangas na
densidade, pressdo e entropia. Uma onda de som se move com a velocidade do som. Uma
onda de choque se move mais rapido, com uma velocidade determinada pela sua energia.
Logo, uma vez que a descontinuidade da pressdao no ponto sonico se transforma numa onda de
choque, ela ndo fica mais presa no lugar pela massa que cai. A onda se propaga para fora
através das camadas mais externas da estrela, e, de acordo com simulagdes computacionais,
com velocidades entre 30 mil e 50 mil km/s. Ela alcanga a superficie do caroco de ferro em
uma fracdo de segundo, e entdo, continuamente através das sucessivas camadas da estrela.
Ap6s alguns dias ela chega 4 superficie externa da estrela e sai numa violenta explosdo. Além
de um determinado raio, chamado de ponto de bifurcagdo, todo o material da estrela ¢ ejetado,
e o que sobra dentro desse raio pode condensar em uma estrela de néutrons.

1.10 As Supernovas e as Estrelas de Néutrons

Ja foram registrados em nossa galéxia seis eventos de explosdao de supernovas, sendo
que a explosdo mais célebre foi a que resultou na Nebulosa de Caranguejo, na Constelacdo de
Touro, observada pelos chineses em 1054, e em cujo centro esta o pulsar de Caranguejo.

Hé vérias classes de supernovas, sendo as mais importantes as do tipo I (SNI) e as do
tipo II (SNII). As supernovas do tipo I sdo o resultado da transferéncia de massa em um
sistema binario formado por uma ana branca e uma estrela gigante em evolucao. Supernovas
do tipo II s@o em geral, estrelas volumosas que chegam ao fim da vida de forma espetacular.
Fundamentalmente, o que distingue uma classe da outra sdo a curva de luz, o intervalo de
massa para a estrela progenitora e 0 mecanismo de explosao.

Uma SNI gasta aproximadamente 50 dias para atingir seu brilho maximo, tendo como
principal caracteristica a regularidade da sua curva de luz e a auséncia de linhas de
hidrogénio. Existem evidéncias observacionais de que as SNI’s estejam associadas a estrelas
binarias [18]. O par de estrelas perde momento angular até que elas se tornam tao proximas
que a matéria da estrela companheira ¢ transferida para um disco ao redor da ana branca que
consequentemente, tem a sua massa aumentada até o limite de Chandrasekhar. A ana branca
consiste basicamente de carbono e oxigé€nio. Neste processo, carbono (ou possivelmente
hélio) ¢ usado como estopim sob condi¢des altamente degeneradas e uma parte substancial da
estrela ¢ queimada até o equilibrio nuclear. Podemos acrescentar ainda que nao ha registro de
nenhuma estrela de néutrons que seja remanescente da explosdo de uma SNI [19]. Presume-se
também que as SNI’s tenham como progenitoras estrelas velhas, isto €, estrelas da Populagao
II, e pouco massivas, cujo intervalo de massa ¢ 4M_ < M <8M,_.

As SNII’s apresentam curvas de luz irregulares, linhas fortes de hidrogénio e sdo, pelo
que se acredita, resultado final da evolugao de estrelas da Populagdo I, mais massivas, com
8M, < M <60M,. Elas existem apenas nos bracos de galdxias espirais. Apos passarem por
varios ciclos de nucleossintese, tais estrelas entram em colapso gravitacional e explodem
violentamente, deixando como resultado um caroco denso e rico em néutrons que pode,
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dependendo do valor da sua massa, atingir uma configuragdo dinamicamente estavel: uma
estrela de néutrons.

Para melhor explicar como uma supernova do tipo II evolui, ¢ melhor comegarmos
pelo momento em que ocorre a fusdo do silicio para formar o ferro no centro da estrela. Nesse
ponto, a estrela j& passou pelos estagios de queima do hidrogénio, hélio, nednio, carbono e
oxigénio e ja tem a estrutura tipo “cebola” descrita anteriormente. A estrela gasta varios
milhdes de anos para chegar a este estagio de evolugdo O que vem a seguir ocorre muito mais
rapidamente.

Quando as fusdes finais comecam, um caro¢o de ferro e alguns outros elementos
comeca a se formar no centro da estrela, com um envoltorio de silicio. A fusdo continua na
interface entre o carogo ¢ o envoltorio adicionando massa ao carogo. Entretanto, no carogo
nao ha mais producao de energia através de reagdes nucleares. O carogo se torna uma esfera
inerte sob grande pressdo. Ele pode resistir a contragdo apenas com a pressdo dos elétrons,
que esta sujeita ao limite de Chandrasekhar, que para um caroco de ferro ¢ algo entre 1.2 e 1.5
massas solares. Todo o processo descrito acima, ou seja, desde a fusdo do silicio até o caroco
alcancar o limite de Chandrasekhar ocorre em apenas um dia. E o carogo que foi feito em um
dia colapsa em alguns milisegundos.

A morte de uma estrela grande ¢ um evento unico. A estrela evolui calmamente
durante milhdes de anos, passando por varios estagios de desenvolvimento, mas quando o seu
combustivel acaba, ela colapsa devido ao seu proprio peso em menos de um segundo. O
produto disso ¢ uma supernova, uma explosdao poderosa, que pode brilhar mais do que uma
galéxia inteira com bilhdes de estrelas. A explosdo de uma supernova ¢ um dos eventos mais
violentos que ocorrem naturalmente no universo. Ao longo de poucos meses ela emite a
mesma quantidade de luz que o Sol emite em um bilhdo de anos. A energia liberada pelo
colapso expele a maior parte da massa da estrela, espalhando os elementos quimicos formados
durante a sua evolugdo pelo espago interestelar. Massas da ordem de vérias massas solares sao
ejetadas com velocidades de mais de 10000 km/s. Quando a explosdo acaba, o que sobra no
centro ¢ uma estrela de néutrons ou, em alguns casos, um buraco negro.

O conceito de estrelas de néutrons data de 1930, e foi primeiramente discutido no
contexto da relatividade geral por Oppenheimer [20] em 1939, porém elas ndo foram
observadas até¢ 1968 quando Gold [21] sugeriu que os pulsares seriam estrelas de néutrons
fortemente magnetizadas, que giravam rapidamente. A primeira observa¢do de um pulsar foi
feita em 1967 por Hewish et al. [22]. A regularidade da emissao do pulsar ¢ devida a um feixe
de radiacdo da estrela que varre o céu durante cada periodo de rotagdo. O pulsar de
Caranguejo, por exemplo, emite nas faixas de radio, otica e de raios-x, a intervalos regulares
de aproximadamente 30 pulsos por segundo.

As estrelas de néutrons sdo estrelas degeneradas com massa de aproximadamente uma
massa solar, raio de aproximadamente 10 km e densidades centrais da ordem de 10"*g/cm’,
mas a sua temperatura ¢ baixa, da ordem de 10® K, o que é muito menos que um MeV. A
energia de um nucleon ¢ 50 a 100 vezes maior do que KT. A densidade no centro de uma
estrela de néutrons pode chegar a assumir valores maiores do que a densidade de saturacdo da
matéria nuclear (pp = 2.4 x 10" g/em® ou 0.15 nucleons/fim’) e, por isso mesmo,
contrariamente ao que ocorre no caso das ands brancas, o limite superior de massa de uma
estrela de néutrons ndo estd ainda bem estabelecido, uma vez que a equacdo de estado da
matéria estelar quente, no regime supranuclear de densidade nao ¢ bem conhecida. Portanto,
para que uma teoria de supernovas do Tipo II tenha sucesso, o primeiro requisito ¢ que ela
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tenha uma boa equacdo de estado tanto para densidades abaixo como para densidades acima
da densidade nuclear.

O primeiro calculo feito neste sentido foi realizado em 1939 por Oppenheimer e
Volkoff [20]. Eles usaram a equacdo de estado de um gés ideal de néutrons livres e uma
equagao de equilibrio hidrostatico com corregdes relativisticas e encontraram o valor limite
de 3/4 M, para a massa de uma estrela de néutrons.

Mais recentemente Glendenning [23] através de uma equagdo de estado da QHD
obteve o limite de M=1.81 M, para uma estrela de néutrons rica em hyperons, com raio de
aproximadamente 11.3 km e densidade central de 2.4 x 10" g/cm’.

Um modelo simplificado [24] que usa o modelo de sacola apenas para néutrons nao
interagentes permite obter um limite de M=1.80 M_, raio da ordem de 10 km e densidade
central de 2.0 x 10"°g/cm’, para uma estrela de néutrons.

Nesse trabalho, consideraremos um modelo esquematico semi-analitico, que veremos
em detalhe no Capitulo 3, para o calculo dinamico do colapso e da explosdao de supernovas,
que dara origem a formagdo e composi¢do de proto-estrelas de néutrons. A transi¢cdo de fase
de matéria hadronica para matéria de quarks sera vista num cenario onde ocorre o
confinamento de neutrinos e onde as interagdes entre os hadrons e entre os quarks sdo
consideradas. Este modelo, além de simples, fornece uma descrigdo quantitativa precisa de
todos os aspectos globais do processo, tais como a massa ejetada, a energia da onda de
choque, a massa e o raio do caroco remanescente. Apresentaremos também, uma evolugao
temporal do sistema durante o processo de colapso e explosdo.
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Capitulo 2

A Hadrodinamica Quantica

2.1 Introducéo

Em 1974 Walecka [1] propds uma teoria quantica relativistica de muitos corpos, a
Hadrodindmica Quantica, QHD (do inglés Quantum Hadro-Dynamics), com o objetivo de
descrever autoconsistentemente a interacdo entre hadrons através da troca de mésons
massivos ndo interagentes entre si.

Essa teoria alcangou grande sucesso devido ao fato dela descrever de forma bastante
simples a energia de ligacdo da matéria nuclear como um efeito relativistico que “desliga” a
atragdo produzindo um minimo para a energia de ligacdo na energia e densidade corretas em
contrapartida com modelos nao relativisticos que precisavam de calculos elaborados para dar
conta desses numeros. No entanto, a compressibilidade da matéria nuclear obtida a partir
dessa teoria ¢ muito alta se comparada com a compressibilidade extraida de dados do “modo
de respiragdo” — ressondncia monopolar nuclear, muito importante para os estudos da
evolugdo estelar. Portanto, modificagdes capazes de produzir uma descricao mais adequada da
compressibilidade foram propostas. Dentre estas sugestdes destaca-se a de Zimanyi e
Moszkowsky [2] que modifica a interagdo entre 0 méson escalar o e os barions W e introduz a
interagdo entre o méson escalarog ¢ o vetorial isovetorial w. Este sera o modelo usado em
nosso trabalho, mas antes, por questdo de simplicidade, faremos uma breve apresentacdo do
modelo de Walecka. Como ¢ usual, consideraremos daqui por diante #=c =1.

2.2 O Modelo QHD-I

Considera-se um sistema de nucleons interagindo entre si através do campo escalar
0(x,) e do campo vetorial @, (x,). O campo escalar descreve a parte atrativa da interagdo

entre os nucleons, dominante em densidades intermediarias em comparagdo a p,, a densidade

da matéria nuclear saturada, enquanto o campo vetorial descreve a parte repulsiva da
interagdo, dominante em densidades elevadas.

Os graus de liberdade fundamentais em QHD sdo os campos baridnicos e 0os campos
mesonicos. Assim, a interacdo entre os nucleons ¢ descrita pelo acoplamento do campo

bariénico ¥ com os campos mesdnicos 0 e w, sendo mensurada pelos termos g, WYy, Yw e

g, WWo , onde g, e g sdo as constantes de acoplamento vetorial e escalar, respectivamente.
Nesta descricdo, W,0 e w sdo operadores.

Nesse modelo, a lagrangiana ¢ dada por [3]
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£,=Wly, @" - g,0")~(m, -g,0)W+
%(auaa“a—mfaz)—%mwm“” +%mjwuw“ 2.1)

onde m,,m, e m_ representam as massas dos nucleons, do méson vetorial ¢ do méson escalar

¢ ¥, denota as matrizes de Dirac:

0 0 r_Ho o
Y _% —1E Y Erak OE 2

1 é a matriz identidade 2 x 2 €

SIS FLEE K

séo as matrizes de Pauli. O tensor antissimétrico ® , ¢ definido por

(’Jyv :auwv _aku (2-4)

O primeiro termo da Eq. (2.1) ¢ a lagrangiana de Dirac para férmions livres acrescida
da energia de interacdo com os mésons weo . O segundo ¢ a lagrangiana para bosons
escalares livres e o terceiro e o quarto termos correspondem a lagrangiana de um campo
vetorial massivo.

Partindo-se das equacdes de Euler-Lagrange

00 oL, DL, _

Ox* %(@qi/ax“ )E_ dq, 2

com ¢, =0,w,,¥, pode-se obter as seguintes equagdes de movimento para 0s campos:

(aua” +ms2)0 =g, YW, (2.6)
0, 0" +mw’ =g,J;, (2.7)
b’” (iau ‘gv%)—(mB -gSG)J‘P =0 (2.8)

onde em (2.7), o tensor
JE =gyt (2.9)

¢ a corrente baridnica, sendo

27



Y=y ty0 o conjugado de Dirac associado ao operador V. (2.10)
Da equacao (2.8) obtemos a seguinte equagao para [y
qJ[V“(iau +gu%)+(m3 -gﬁ)]:() (2.11)

Multiplicando-se (2.8) a esquerda por Y (2.11) a direita por W e, a seguir somando-
as, obtemos a equagao

0,J; =0 (2.12)
que traduz a lei da conservagdo da corrente baridnica. Consequentemente, sendo m # 0,
segue-se de (2.7) que 9 ,w" =0.

Em termos da densidade lagrangiana, o tensor energia-momento ¢ usualmente definido
por

oL 0q,

7, =-g,L + 2.13
D X PN X 213
Substituindo-se (2.1) e (2.8) na equacao anterior, obtemos:
7, =105 60’0 +mo’ + Lo, 0 -maw,w S
uv 7 H A K 7 Ao v*¥A %T“V (214)
+iWy,0,W+0,00,0+0,0'®,,
Para um fluido uniforme, o valor médio do tensor 7, ¢ dado por [4]
(T,,) = (e+Pu,u, -Pg,, (2.15)

onde & ¢ a densidade de energia do fluido, P a pressdo e u,, = (l,u) o quadri-vetor velocidade

associado ao movimento do fluido. Portanto, para um fluido uniforme em repouso, as relacdes
abaixo sdo verdadeiras:

£=(Ty), (2.16)

P=—(T,) (2.17)

Assim, dada a lagrangiana de um sistema, podemos obter a equacdo de estado
determinando o valor médio de T*'. No presente caso, isto equivale a conhecer

28



primeiramente, as expressdes para os campos W,w,,e0 que satisfagam as equagdes de
movimento (2.6; 2.7; 2.8).

As equacdes de movimento formam um sistema de equagdes diferenciais acopladas e
ndo lineares para os campos W,w,,e 0, cujas solugdes exatas sdo de dificil obtengdo. Uma

solugdo aproximada, e em muitos casos bastante satisfatoria, consiste em fazer uma
aproximacao de Campo Médio, em que se substitui os campos mesoOnicos nas equacoes de
movimento por seus valores médios relativos ao estado fundamental do sistema:

o~ (0)=0

Para um sistema uniforme, os campos o’e a)z sdo independentes de x,, e as

respectivas equagdes de movimento admitem, nesse caso, as solugoes:

o' =8 p (2.18)
m?

w(()) :%pB (2.19a)
v

w =5u (7, ) i=123. (2.19b)
mU

O termo de fonte para o campo ¢°médio, presente na equacdo (2.6), ¢ a densidade
escalar p_, definida por

p, = <¢ W>O (2.20)

Para o campo a)f, as fontes sdo a densidade baridnica volumétrica p,

0, <wtw>o (2.21)

e os respectivos valores das componentes espaciais da corrente baridonica.

As solugdes apresentadas para os campos mesonicos envolvem mésons massivos. Por
outro lado, as fontes para os campos condensados dependem apenas do campo baridonico W .

Da Eq.(2.21), vemos que N, o nimero total de barions do sistema, ¢ uma constante de
movimento e ¢ dado por:

N, = _[VJg d’x = IVlPtLPd3x (2.22)
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Substituindo g’ e wﬁ na Eq. (2.8), obtemos a equacao de movimento para ¥

lv, (0" - g, )-my |w =0, (2.23)

onde a equagao

*

mg=mp=80, (2.24)

define a massa efetiva dos nucleons, cuja solugdo discutiremos mais adiante.

Consideremos, em primeiro lugar, a solucdo de onda plana para a equacao de Dirac
(2.23), dada por:

W(x,£)=ulk,A)e!lxs0r) (2.25)

onde u(k,}\) ¢ o espinor de Dirac, kK 0o momento ¢ A define o estado de spin. Substituindo-se a
solugdo acima em (2.23), obtemos a seguinte equagdo de autovalores:

(ak+Bmy)uk,A)=Eulk,A) (2.26)

onde

B=y’, a=py (y=(1,72.7),

*

E =¢(k)-g,w),

k, =k, _ngio

e o operador @ k + 8 m, é o hamiltoniano da particula.

Observe que, sob a acdo do campo médio O, os barions respondem com a redugdo da

sua massa efetiva, como vemos na Eq. (2.24) e que, por outro lado, o campo vetorial afeta a
relacdo de dispersdo da solugdo de onda plana, redefinindo o zero de energia e o momento k
da particula.

A Equacio (2.26) pode ser escrita da seguinte forma:

T e B ER
L

cujas solugdes fornecem os autovalores de energia

onde
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g, =gw tE 2.27
+ V70
onde

E" =+ +m2)" (2.28)

A solucdo positiva esta associada aos barions e a negativa aos anti-barions. Para a

solucdo positiva (L_m =1), temos

+m, d”H a)l(cA i

m

u(k,A)= 2E*B% é‘mxﬁ (2.29)
B

onde X, ¢ o espinor de Pauli, que na base dos autoestados do operador ¢, é dado por

o

A soluc¢do para o campo baridnico ¢ entdo:

W )= ull ) =y Ao 230

Analogamente, a solu¢ao da equacgdo de Dirac para os anti-barions ¢

W () =0k, A)e A = e @3

o 1.

O segundo passo consiste na quantizacdo das solugdes acima, escrevendo-as como
operadores de campo, o que pode ser feito definindo-se operadores de criagdo e aniquilacao
de barions e anti-barions, cujas regras de anticomutacao sao:

{am.at, =1 bt 1=5, 6 (2.32a)

k> AN

{a.b,, f={a.bt, 1=0 (2.32b)

Nesta base de operadores, o procedimento usual de quantizagdo fornece a seguinte
expressao para o operador campo [3]

\/_ Z [ak)\u k A)elkx i€t +b,:AU(k,/\)€_ik'x_is't] (2.33)

onde V é o volume do sistema.
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Num sistema esférico, o valor médio da parte espacial do campo vetorial ¢
identicamente nulo, isto &, <a).>0 =0. Tem-se entdo apenas a componente temporal w,e as

1

solucdes sdo obtidas fazendo-se a substitui¢do do vetor k; pelo seu méddulo 4;. Consideraremos
0 NOSso sistema com simetria esférica.

Em termos dos campos médios 0, e w,, a lagrangiana (2.1) se escreve agora como
;EfCM=l-|-’in6“ —guyowo —mB]W—EmSZUg +5m5a)3 (2.34)
Usando a equagdo de movimento para W (2.23), obtemos
()"GOLPHI—ZZIQZ

Tuv oy S 1PYV,L0, _UZmUwO_EmSGO v (2.35)

Escrevendo-se separadamente as componentes diagonais do tensor energia-momento,
teremos:

oY 1 1
(TOO)ACM = tZE‘Emﬁwg’fEme@,
_ ot I 5 2.1 5 5
(Tii)ACM =—i¥ Y.D‘-P+§muwo +§ms0-0

De acordo com as equagdes (2.16) e (2.17), encontramos as seguintes expressoes para
a densidade de energia e pressao:

E:llJt(_ia.D+ﬁm; +gua)0)LP—%m2w02 +%;ng2 002 (2.36)

P:§LIJt(—ia.D)LIJ +%m5 W} —%mzag (2.37)

N

onde nas passagens foi usada a equagdo de Dirac juntamente com as propriedades das
matrizes de Dirac descritas no apéndice D.

Tomemos o limite T = 0. Devido ao Principio de Exclusdo de Pauli, todos os férmions
do sistema, ou seja, os nucleons, devem preencher os niveis de energia abaixo do nivel de
Fermi. Podemos, entdo, definir o estado fundamental do sistema como:

2
|EF) =[] al0). (2.38)
kA

onde kré o momento de Fermi dos nucleons e o ket |0> ¢ o estado de véacuo dos operadores de

aniquilacdo ae b, tal que
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a|0) =1|0) =

Usando-se a Eq. (2.33), verifica-se que:
y p y
=(W'W) =" (k’dk ="k, 2.39
pB < > 27-[2 _([ 67.[2 F ( )

onde y = Zi(ZSi +1) ¢ a degenerescéncia de spin, sendo S; o spin de cada espécie. Entao

y =2 para matéria de néutrons e y =4 para matéria nuclear.

Assim, os valores esperados para a densidade de energia e para a pressdo no estado
fundamental, definido pela equacao (2.38), sdo:

k
_ 1 55 1 5, y 2 1/2
E=g W, -— —m; k*\k dk 2.40
8.WyPg o Mo T Ee T ‘!. ( ) ( )

221ku k*

1 1
P=— —-— +— 241
2ngop19 stao 39 I(kz )1/2 dk (2.41)

Eliminando-se w,e O nas duas equagdes anteriores, através das equacdes (2.18-19),

encontramos
c: , . m MY y b ) 1/2
= + - +—— (k| dk 2.42
€ 2 129 pB 2C3 (mB mB) 27_[2 -!. ( ) ( )
C? m? e Ly g
P=—"Yp——L5 \m, —-m, | +- dk 2.43
2m129 P 2Cs2 ( B B) 3 2772 I(kz )1/2 ( )

onde C, =g m,/m,e C., =g m,/m,.

As duas equagdes acima especificam univocamente a equacdo de estado da matéria
nuclear a temperatura zero, prevista por esse modelo. Elas fornecem a pressao e a densidade

de energia em fun¢do de um Unico parametro: a densidade baridnica p, .
A massa efetiva m, pode ser obtida substituindo-se (2.18) em (2.24):

*

2
* gS y fF 2 mB
m, =m, — k®—=——dk 2.44
el e ) -

Resolvendo-se a integral, temos:
: C? - F E ;
my = my ——% yms @:F 21n (2.45)
m;, 41’
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s _ 2 w0 \/2
ondeEF—(kF+mB) .

As constantes de acoplamento g e g, sdo ajustadas usando-se as seguintes

propriedades [3] da matéria nuclear simétrica saturada: a energia de ligacao por nucleon e o
momento de Fermi, cujos valores experimentais sao

-N
2Mp 0 = 1575 MeV
NB

kY =1,42 fm™ (2.46a)
a partir dos quais obtemos
C>=2671¢e C;=1959 (2.46b)

Observe que o modelo depende da razdo entre as constantes de acoplamento e as
massas dos respectivos mésons. Sendo assim, ndo existe uma escala que fixe a massa dos
mésons para a matéria nuclear.

A massa efetiva m, é uma fungdo decrescente do campo escalar. Para a densidade
nuclear ordinéria, a razdo m,/m, ¢ da ordem de 0,6. Isto ocorre devido ao alto valor de
g.0,, que determina o comportamento da massa efetiva. Para a densidade de saturacdo,
g.0,¢ da ordem de 400 MeV. Embora o campo repulsivo ndo afete o valor da massa efetiva,

ele contribui para a energia de ligacdo por barion (E/Np), a esta mesma densidade, com
aproximadamente 330MeV.

Dessa forma, a baixa energia de ligagdo nuclear (=I6MeV) observada

experimentalmente, pode ser entendida pela competicdo entre o campo escalar atrativo e o
campo vetorial repulsivo.

Existem dois parametros relevantes para a discussdo presente, que s3ao a
incompressibilidade da matéria nuclear saturada, definida por

(p%e O
K(p :9p2$ (2.47)
( 0) 0 pz H}zpo

e a energia de assimetria [5,6]

1 e U g .1 K
a,=—p 0 =—2f 24— “F (2.48)
T2 B%%ﬂo 12, "6 k2 4 m? )"

onde p,eg,sdo grandezas associadas ao méson p. O coeficiente a,aparece na expressdo

para a formula semi-empirica de massa.

O valor previsto por este modelo para a incompressibilidade da matéria nuclear
saturada ¢ de 540 MeV, valor muito maior do que o obtido experimentalmente,
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210+30 MeV, enquanto que o modelo prevé para a, o valor de 22,1 MeV contra o valor
empirico de 33,2 MeV.

2.3 O Modelo QHD-II

Uma extensdo natural da QHD-I seria incorporar, além dos mésons 0 e @, o méson P.

2.3.1 O acoplamento p-N

Em sua forma mais simplificada, a densidade lagrangiana que descreve a interagao
entre o méson P e os nucleons ¢ dada por [5]:

—w u ) gP 0 1 v 1 2 u
LpN_ l'IJN %’u u _TT'pu my SPN _Z puv P +Emppu'p (249)

Onde T ¢ o operador de isospin e
P =0,p,-0,p, -2 (P,xP,)

O méson p ¢ um vetor isovetor (isospin 1), que pode ser representado por um tripleto
de quadrivetores correspondentes aos seus trés estados de carga

B! o P prf
p; p; p;U
Py P; p?ﬁ
Consideremos a seguinte transformagao global sobre o objeto 7. py:

[T.pu] - [T.pu]/ :eiT-éT_pue—iT,e'

Tal transformagdo deixa £, y invariante, ¢ a corrente conservada associada a esta
invariancia ¢ dada, neste caso, pela corrente isovetorial

TH=—W y'TW, +p, x p*

N | —

Frisemos, finalmente, que o resultado obtido para a lagrangiana parcial £on ¢ uma
consequéncia direta de sua invariancia frente as transformagdes globais do grupo SU(2).

2.3.2 A Lagrangiana QHD-II

De acordo com o que foi visto a lagrangiana [3] para o sistema composto de nucleons
acoplados aos campos mesdnicos g, we p ¢ dada por:
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L= L+ Lont LY (2.50)

onde

i

: g, Yyyi't.p, W, ,

L pN:_

1 1 ;
L= mapuP” = Py -P"

e L € a lagrangiana QHD-I, definida na Eq.2.1. As correspondentes equagdes de movimento
sdo:

E(“Eau —g.Ww, —%gpr-p,, Q—(mg —gsa)a‘VN =0 (2.51)
0,04 +m)o =g W, W, (2.52)
0,0" +miw’ =g, Wy, (2.53)
0,p" +myp" = %gﬁNVVT Wy (2.54)

Afortunadamente, a aproximacdo de campo médio conduz a uma significativa
simplificagdo destas equacdes.

A invariancia de translacdo e de rotagdo implica que os valores médios das
componentes espaciais dos campos mesonicos sejam todos nulos, isto €,

@), =(p), =0. =123

e que os termos derivativos mesonicos também sejam nulos. Por outro lado, no espago de
isospin temos que:

r,|EF)=(N, - N,)

EF)

onde N, € o nimero total de protons do sistema € N, o niumero total de néutrons. Escolhendo-
se <T1>0 =<T2>0 =0, tem-se:

(o), =(p3), =0

Sendo assim, quando a aproximagdo de campo médio ¢ aplicada ao campo p,, sobrevive

somente a componente temporal < oX >0 = p,;, associada a0 méson P neutro.
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Tendo em vista as simplificacdes mencionadas acima, a lagrangiana QHD-II se reduz
a expressao:

o U 1
LI/;CM =W, %yuau _Eng3y0p03 _gvyowo _(mB - 8,0, )g‘PN
. . . (2.55)
—Emfag +§m3woz +Emngz
a partir da qual obtemos as seguintes equacdes de movimento:
N - “00s — gy w, —(m, —g.0,)3¥, =0 2.56
%yy 2ng3y Pos —8Y Wy —\my —g,0, N~ (2.56)
=550, (2.57)
mS
w, =% p, (2.58)
mV
g
Pos :_Zp3 (259)
2m,
onde as fontes dos campos mesonicos sao dadas por:
p, =(T,w)=(®,w)\)+(Pw,) (2.60)
py =(PLW, ) =(W1w )+ (Wiw ) 2.61)
p, =@, w))=(Tw))-(T/w) (2.62)

De acordo com a equacdo acima, vemos que o méson O traz informagdo sobre a
assimetria de carga no sistema e que a fonte p, pode ser escrita na forma

py=p, =P,

Em particular, para p, = p, (matéria nuclear simétrica), recupera-se os resultados
obtidos na se¢ao 2.1.

A solucdo da equacgdo de Dirac ¢ semelhante a que foi obtida na primeira se¢do.
Entretanto, a relacdo de dispersao ¢ dada agora pelas seguintes expressoes:

1/2

£, =g, +%gppo3 + (k2 + mzz) para protons (2.64)
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(2.65)

1 /2 A
£, =g,W, ~=&,Py (k2 +mB ) para n€utrons.

2.3.3 As Equacdes de Estado

Vejamos agora como fica a equagdo de estado prevista pelo modelo QHD-II. Para o
valor médio do tensor energia-momento, temos a seguinte expressao:

(TW) =-g,, Hlmzooz +%m5w§ +%m§p023 §+<¢piyuava> +<¢niyy6vtl{1>

(2.66)

De acordo com o que vimos na se¢do 2.1, a equagdo de estado para a matéria nuclear

fria ¢ dada, entdo, por:
2
( * )2 P A2
mg—mg) + > Pos *

£ ={Tn), = 2 p 2C2 m
B
2.67
2 E‘] *2 0 ( )
%‘ m, dk+J’(k +m), )“d kO
g
(]
1 C? m> v C
P:§<]:'i>0_2 Zz? 252( _mB) + mpé p023+
(2.68)

2
mg
4, k2
g e /2dk+J.£ 2j/z

onde kp e kn sdo os momentos de Fermi dos prétons e néutrons,

C,=g,mz/m,e

Cv = gva /mv :
Por ultimo, a Eq. 2.24 fornece a seguinte equagdo de movimento para a massa efetiva

*

mg=myz=g8.0,

P * n * EI

=m _ CSZ 2 EI mB d3k+k mB d3kE| (2'69)
B 2 (2 )3 5 Lo V2 >, *2 1/2 0
My \oTT k™ +m, 0 \k ]

No total, o modelo possui cinco parametros, sendo dois deles parametros externos —
e p,, € mais as constantes de acoplamento g, gy, fixadas pelas mesmas propriedades da

Py
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matéria nuclear simétrica mencionadas no final da sec¢do 2.1 e g, obtido mediante o ajuste do
valor empirico de a.
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Capitulo 3

Descricdo Lagrangiana do Bounce Hidrodinamico

3.1 Introducéao

Dentre os mecanismos capazes de causar uma explosdo de supernova, o bounce € o
mais simples deles, pois ndo depende explicitamente de processos microscopicos especificos,
mas apenas das propriedades globais da matéria estelar durante o colapso.

Como vimos na se¢ao 1.9, o bounce € um movimento subito de expansao do carogo da
estrela. Em fragdes de segundo, a matéria estelar transita do regime subnuclear ao regime
supranuclear, passando pelo regime hadronico de densidade, e a equacdo de estado torna-se
mais dura devido ao crescimento das forcas repulsivas de curto alcance, causando uma
inversao no colapso gravitacional (ver Apéndice B).

Assim, a equagdo de estado da matéria estelar no regime hadronico € decisiva e ¢ ela
quem determina a possibilidade ou ndo de uma explosdo. O rompimento ou ndo do manto
estelar depende da quantidade de energia da onda de choque gerada. E por isso que o estudo
das propriedades da matéria nuclear densa ¢ tdo importante para a astrofisica nuclear.

As equagdes de estado da matéria estelar hadronica e supranuclear serdo estudadas no
proximo capitulo. Neste capitulo, apresentaremos um formalismo [1] que descreve, de forma
simples, os aspectos globais que caracterizam a dindmica do colapso gravitacional e a
explosdo de supernova, e verificaremos que o hounce ¢ um mecanismo eficiente de explosao,
mas antes vamos descrever rapidamente o tratamento que ¢ usualmente empregado em
calculos hidrodindmicos de supernovas.

Esse tratamento divide o caro¢o da pré-supernova em muitas camadas descritas por
suas massas, raios, densidades, temperaturas, e sobre tal sistema sao aplicadas as equacdes da
hidrodinamica. As equagdes de movimento resultantes sdo aproximadas por um conjunto
equivalente de equacdes, as equagdes de diferencas finitas [2], em que as variaveis locais sdao
discretizadas, possibilitando a integracdo numérica do sistema original de equagdes. No
entanto, para se obter solugdes estaveis dessas equagdes de movimento, faz-se necessaria a
implementa¢do de um coédigo numérico que contenha um nimero elevado de malhas,
chegando as centenas ou aos milhares. Para contornar o problema inevitavel do aparecimento
de descontinuidades excessivamente grandes nas varidveis e a conseqiiente divergéncia da
solucdo numérica, utiliza-se um recurso puramente matematico, a pseudoviscosidade de
VonNeumann-Richtmyer [3]. A pseudoviscosidade tem as mesmas dimensdes de pressdo e
entra nas equacdes de movimento como um termo dissipativo artificial. Ela ¢ definida de
forma a assumir valores despreziveis nas regides homogéneas do fluido e valores grandes nas
regioes onde hd uma tendéncia a se formar uma descontinuidade numérica, ou seja, nas
camadas altamente comprimidas. O resultado obtido ¢ uma suavizagdo da frente de onda de
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choque, cuja espessura pode conter varias camadas. Esse formalismo apresenta a desvantagem
de requerer tratamento numérico para um grande niimero de varidveis.

Em 1992, Rodrigues, Duarte, Kodama e Avila [4], propuseram um modelo semi-
analitico efetivo para descrever a dinamica do colapso gravitacional adiabatico e o0 mecanismo
de bounce. O carogo da pré-supernova ¢ dividido em camadas homogéneas, com massas fixas
especificadas por seus raios e densidades médias. Para descrever a dindmica do sistema, uma
Lagrangiana efetiva ¢ construida tomando-se como coordenadas generalizadas os raios das
camadas. A partir dai as equagdes de movimento sdo obtidas analiticamente e integradas
numericamente.

Existe uma diferenca entre esta abordagem e a anterior. As equagdes da hidrodinamica
sdo equagdes diferenciais parciais que devem ser aproximadas por um conjunto de equagdes
de diferencas finitas, o que possibilita uma solu¢cdo numérica das equacdes de movimento. Tal
aproximagdo ¢ tanto melhor quanto maior for o niumero de camadas. Por outro lado, na
descricdo lagrangiana efetiva, as equagdes de movimento sdo integradas numericamente sem
a necessidade de introduzir-se aproximacdes prévias, sendo possivel, a principio, fazer
calculos para um numero arbitrario de camadas, como duas, sem comprometer a precisao ou a
estabilidade da solu¢do numérica, o que ndo ocorre no formalismo hidrodinamico usual, onde
existe a forte restricdo de que o numero de camadas deve ser grande. Entretanto, as duas
abordagens sdo equivalentes, pois se aplicando o limite hidrodindmico nas equacgdes de
movimento obtidas através da lagrangiana, ou seja, fazendo-se o nimero de camadas tender
ao infinito ¢ a massa de cada camada tender a zero, recuperam-se as equacdes da
hidrodinamica.

Imaginaremos a explosao de uma supernova como um processo no qual em fracdes de
segundo, o carogo inicial da pré supernova separa-se em dois subsistemas: um carogo denso
remanescente - uma estrela de néutrons - € uma camada externa violentamente ejetada. A
maneira mais simples de descrever o processo consiste no desmembramento do caroco da pré-
supernova desde o inicio do colapso, em duas camadas homogéneas descritas por seus raios,
massas, densidades médias, pressdes e densidades de energia interna. Como graus de
liberdade do sistema, serdo considerados os raios € as massas das duas camadas, que servirdo
de coordenadas generalizadas.

3.2 O Formalismo

Divide-se o carogo esférico da pré supernova em duas camadas concéntricas: uma
camada interna dada por uma esfera de raio R; e massa m; ¢ uma camada externa limitada
interiormente pela superficie esférica de raio R; e exteriormente pela superficie de raio R; e
massa m; como mostra a figura 3.1
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Figura 3.1 Carogo dividido em duas camadas concéntricas

O sistema esta submetido ao vinculo
m, + m, =m = constante (3.1)

Onde m ¢ a massa total do carogo. No caso de duas camadas, esse vinculo reduz o
nimero de graus de liberdade para apenas trés: R;, R, e m;.

Considerando as duas camadas homogéneas, temos para as densidades de massa:

3m,
= 32
PR (3:2)
3\m—-m 3m
p, = Sm) __ m. (3.3)

“an(R-RY) an(R: -R?)

Desprezando-se perdas de energia durante o colapso gravitacional, escrevemos a
Lagrangiana do sistema como:

L=L(R R, m, R, R, it,)= K W — € (3.4)

onde K ¢ a energia cinética do sistema,  a energia potencial gravitacional ¢ € a energia
interna.

3.3 Calculo da Energia Cinética

Para o célculo da energia cinética do sistema, precisamos determinar o campo de
velocidade do fluido compressivel. Usaremos a equagdo da continuidade, que devido a
simetria esférica do nosso problema ¢ escrita como:
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d(, op

—\r 79 + —— = 0 3.5
redr ( p ) ot (3-)
onde ¢ ¢ a velocidade. Como a densidade depende implicitamente do tempo,

dp _omdp 0R p

_0m OR (3.6)
ot Ot Om Ot OR
logo
%1 -, %P1 4 %P1 (37
o 'om, 'OR,
com
op, 3
9P _ 3.8
om, AR} oY
€
% = - 9m1 (39)
OR,  4mR!
Entao,
0p, _ 3w, _9Rm, (3.10)

0t 4mR’ 4mR}

que substituido em 3.5 leva a:

i(rzplﬁl(r))‘FPR‘m‘ - %2 (3.11)

dr Himr!  4nR’

Integrando em r, temos:

3R j
9,(r)= E4 ITI - m13 E'+ a ~, a=constante (3.12)
TR 'p, 4mR;p, o,r

Levando em 3.12 a expressdo para a densidade da camada 1, e, sabendo que, ao
aplicarmos os limites de integracao (desde zero até R,), encontramos zero para o valor da
constante a, temos entao:

9,(r) = E%l— ;“:1 % (3.13)
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Essa equacao ¢ linear em r, ou seja, ela define um carogo homdlogo. Repetimos o
mesmo calculo para a 2° camada, e encontramos:

_P b
3p, o,

b = constante (3.14)

O fluxo de massa através da superficie de separacdo esférica S;, definida pelo raio Ry,
¢ ditado igualmente pela lei da conservacao da massa, que na forma integral se escreve:

my == s, P, U, (Rl)dSI (3.15)

onde S, =4mR’ e u, (R1 ) =4, (Rl)— R,, é a velocidade da camada 2 em relagio a
descontinuidade r = R;. Com essa equagdo determinamos b:

m __pz(ﬁz(Rl)_Rl)Sl (3.16)
m, _ 0 p, b - [
- R, + -R 3.17
anky P30, T Rp, H 47
donde
p= PR pap o 0 (3.18)
3 an

Substituindo em (3.14) e sabendo que m1, = —m,

RJR, —RR, R’ R’
9,(r)= % %3’%% 2%; (3.19)

e, a partir das Egs. (3.2 e 3.13), verifica-se que:

1

9(R)=R -—— 3.20

(®) R (3.20)
e da Eq. (3.19)

: )

9, (R)=R ——— 3.21

(R)) . (321)
[

9,(R,)=R, (3.22)

Nas equagdes (3.20) e (3.21) percebe-se que a presenca de um fluxo de massa através
da superficie S| provoca uma descontinuidade no campo de velocidade em »=R,. E essa
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descontinuidade no campo de velocidade associada a descontinuidade na pressao e na
densidade das camadas que caracteriza a formacdo de uma onda de choque.

Na interface R,

A9 =9, (R )-9,(R, )= 1 _1H™ (3.23)

Ho, p, E4nRz

Vemos entdo que a descontinuidade no campo de velocidade se anula apenas se
p, = p,ou se m, =0. Mas se AJ for muito grande (m, >>0 ¢ p, > p,), uma onda de

choque ¢ formada. Existe também uma descontinuidade na pressdo que ¢ uma fungao
monotonicamente crescente da densidade.

Eliminando-se 71, nas Eqgs. 3.20 e 3.21, obtemos a lei da conservacdo da massa através
da descontinuidade, dada por p,u, = p,u,, que corresponde a condi¢ao de Hugoniot-Rankine

para a lei de conservagdo do fluxo de massa através da superficie S; e onde u; e u, sdo as
velocidades relativas [9].

Podemos agora determinar a energia cinética do sistema.

Como K = K; + Kj, podemos calcular as contribuicdes das duas camadas para a
energia cinética do caroco. Sabendo que

K, ——j P9 (r

onde dV =4mr*dr, calcularemos em primeiro lugard; :

L
92 = gh 2R g (3.24)
. 3Rm; 9m,

o que leva a seguinte expressao para a energia cinética da primeira camada:

) ) > R?
K, :imlRlz _llelRl +Lm1 l
10 5 30 m,

(3.25)

Para o célculo de 9; teremos um pouco mais de trabalho, pois temos um polindmio

bastante extenso que devera ser elevado ao quadrado. Por razdes logicas, ndo colocaremos
todo o calculo aqui, mas caso o leitor queira reproduzi-los basta seguir alguns passos:

Sabendo que

RR RR R

2
r

R RR

2

9, = (3.26)

3m2

Podemos escrever o polindmio da seguinte forma:
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R)Ryr _ RRr  RRJR, . R'R  mr mR  R'R

3. =
*R-R R-R FR-R) ~R-R) 3m, 3m?

Elevando ao quadrado, obtemos um polindmio constituido de 28 termos. Coloca-se em

Ca . 1 1
evidéncia r*,— ¢ — . Como
roor

’OZI 19 r)dV = 2np2IB )r2dr

integra-se tudo em r de R; a R,. Obtém-se assim uma expressao para K.

Chamando R,/R; de X, e agrupando os termos em R?,R? m’ e os termos cruzados,
chega-se a:

) (o) (e, () (e, 2 B
£ =2 Pt B -) (-1) (e-1) x(e-f x xlx-1)f

Ot (xs-1) x*(x? -1) X3(X—1)E

1S.st()ﬁ—l)z ooy (o)

e -1) i -1)_xi(xe-)
+ 270 PRy ﬂ 45m; 9m; 9m; E

2P, ROR R Jaxi(x-1)  x2(er-1) x2(ei-1) x2(x*-1) 2x(x-1)_2x(x-1)
274 M

5o o) W) e (oo (oo

arp, R ﬂ—z(XS—l) Ll -1 (e-n) | (e-n) ax(x-n) axi(x-)
Py fam K 'Hsm (X3—1) (X -1) 3m (X3 -1) 3m,  3m(XP-1)  3m,

[ITIT]

) (e =) i (ei-n)_ x(x 1) | axt(r-)
27T,02RmRHl5 (X3_1) 3m2(X3—1) 3m2(X3—1) 3m2(X3_1)E

Como

X -1=(x-1)x* + x>+ X2+ x +1)
X -1=(x -1)(x* +x +1)
x2-1=(x-1)(x +1)

e lembrando que da Eq. (3.3)
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3m, 3m,

= = 2 =
P amr’ (x° -1) 7 P 2R (X -1+ x +1)

finalmente chega-se a seguinte expressdo para o termo referente & segunda camada para a
energia cinética do carogo:

3 r6x e3x w0 300 (X +3X7 46X +5),
’ 10(x* +x +1) 1 10(x* +x +1) ’

(-1 (x +6x2 +3x +1)R? . 9N (X +3x +1)m, ik

30m, (X7 +x +1) 10(x* +x +1)

(x-1)sx° +6x2 +3x+1)R, . 3x*(x-1)\xX?+3x+1R, .

B 2 R, - 5 myix,
s(x? +x+1) 10(x? +x +1)

A energia cinética total ¢ entdo:

_ 3 HSXC+6x? +3,)(+1)m2 i %2+3X3(X3+3X2+6X+5)m2 o
10g (Xz +X+1)3 1E 1 IO(Xz +X+1)3 2

2
1 Ox-1) (5)(3+6X2+3X+1)+LEQ2%_112+9X2(Xz+3X+1)w2 ik

+% mz(X2+X+1) m & 10(X2+X+1)3

— 3 2 D 2 B ’
;%X sx? +6x +3X+1)+1Ezlgwé ax(x-1)x +3X+1)R1mR

s s(x?+x+1) 1 10(x? +x +1f o

(3.27)
Todo o calculo da energia cinética das duas camadas pode ser resumido em sua forma
quadratica:

K=K +K, :%<V|M|V> (3.28)

onde
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e M ¢ uma matriz simétrica definida por

11 M12 M13
M:WZI M22 M23D

H‘/ISI M32 M33

cujos elementos de matriz sdo:

O
Y 5)(3+6)(2+3)3(+1)mz+mlD
SH (X2+X+1) =
v 3x°(x° +3x2 +63X+5)m2
s(x? +x +1)

1 Qx-1P6xt+ex?+3x+1) 10,
M 155 m(x?+x+1) +m_léR1
M= = 9x°(x? +3X+31)m2

10(x 2 +x +1)
_ O
w=ar, = LHX Nsx® +6x° ;'3X+1)+1D?1
SH (X2+X+1) =

_ 3 x (-l +3x+)
10 (x2+x+1)

R,

3.4 A Energia Potencial Gravitacional e a Energia Interna.

A energia potencial gravitacional ¢ composta de trés termos:

- A autoenergia gravitacional da camada 1 dada por

W, =~ _[IG’"—I(r)dm1 (3.29)

D r
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onde G ¢ a constante de gravitacdo universal,

- A autoenergia gravitacional da camada 2:

Ry
W, =- J’GmTZ(r)dmz (3.30)

Ry

- E aenergia de interagdo entre as duas camadas:

R,
W ==[G ldmz(r) (3.31)
R, r
O resultado final é:
3G0 5 0
W=‘§R—l %’112 + /(X )m +Eg(X)m1m2E (3.32)
onde
12X +4X*+6X +3
fx)== .
2 (x2+x+1)
c
_ XL R
g(X)_X2+X+1’ X R2

So falta agora conhecermos a energia interna do sistema. Ela pode ser determinada a
partir da densidade de energia interna por unidade de volume,

m&, + m,&,

P 25

€= (3.33)

ou ainda, através de uma equagao de estado que nos forneca o seu valor como fungdo da
densidade barionica, o que sera abordado no préoximo capitulo.

3.5 Equacdes de Movimento
Da Lagrangiana L =K -W —&€ podemos deduzir as equagdes de Euler-Lagrange

correspondentes as equacdes de movimento para as trés coordenadas generalizadas usadas
para descrever a evolugdo dindmica do sistema.

dHOLH oL _, (3.34)
dt dx OQK
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onde ¢x=R,R,,m e gx= Rl,Rz,n’zl. Temos entdo:

K
w+& (3.35)
% aqK aqK )

Os termos de forga oriundos da energia cinética, presentes na equacao acima, sao
dados por:

d K[ d _
EE?EE:EWMM’ k=123 (3.36)

onde M ¢ a matriz definida na se¢do anterior e

HH EPH 5
00 .|2)=00 . [3)=00
als BJH als

1)=

0K _1 .
Ogr 2

M.
Fe= g; NG . =123
z o EJ,CI, J

Os termos correspondentes a forca gravitacional e a forga hidrostatica serdo analisados
posteriormente.

sendo

Precisamos das derivadas temporais e espaciais de cada elemento da matriz M. As
derivadas espaciais sao:

9 ,5X7+8X +2
m —_—

M, == (3.37a)
! (x2+x+1)
' a4y —
My, == myx 2 A X o (3.37b)
S (x2+x+1)
. X +3X +1
My =2y XL (3.37c)
57 (x2+x+1)
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9 , 2X2+8X +5

M, ==m,X (3.37d)
22 5 2 (Xz +X+1)4
' 5 4 44 3 4 2 _6X =2
M., =—2XX 3X'+11X 8)(3 6 R (3.37¢)
S 2(x2 +x +1)
' 44 347y - _
M., = 3 2 5X"+4X° +3X 28X 4R12 (3.370)
Sm, (X2 +X+1)
e as derivadas temporais sdo:
M, :LMl'lR MHR +—B§m M, Em (3.38a)
Rl Rl
: 1. X 1 :
My, =—M,R, ~——M,R ——M,,m, (3.38b)
R, R, n,
S B 1 DY -
M,y =— MR, +— (M, — XM )R, (3.38¢)
Rl Rl
: r . X 1 :
M, =—M,R,—M,, R, ——M,,m, (3.38d)
Rl Rl 2
S B 1 D
My =— MR, +_(M23 _XM23)R1 (3.38e¢)
Rl Rl
. IR | Yy L | 1R
My =—MyR, +_(2M33 _XM33)R1 +_EM33 (3.38f)
R, R, m, 15 m}
As equagdes de movimento para R,,R, e m, podem ser escritas como
MR +M,R, +M i, =Q, + B, +H,
M12R1+M22R2 +M23ﬁ;ll :QZ +BZ+H2 (339)

M13R1 +M231'é2 +M33ﬁ;ll :Q3 +B3 +H3

onde Q,,0, e 0, representam as forgas generalizadas das velocidades, derivadas da energia
cinética, B,,B, e B, formam o conjunto das forcas gravitacionais ¢ H,,H, e H;as forgas
hidrostaticas. Estas for¢as sao dadas por:
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K 10 A R i
0 = _ﬁ R gXMnRZ > (2M12 + XM, R +5(2M33 —XM33)m12
1

1

(3.40)
... R .+ MR . g, .0
_M11R1R2__lgm_MuB'”lRl'l'%Mu+M23_M13_XM23 1R2D
m, [ U 2
0K 1 | R |
0, = GT_RTg(M“ +2XM12 EMzszz +EM33m12
G R, ' s R, .- 0
+XM22R1R2 + M12 _M23 +M13 +XM23 1R1+m_M22m1R2D
2 2
(341
oKk _0O1 1
Q3 = aml Waém Mna_ R, (M13 XMB)%?
_ +__1M )
%‘l 2 m, ZQEQ 2m, 5" m1 :
(3.42)

1 LR , .
_RT%M12+M23+M13_XM23 1R2
1 2

1 A 1 ...
_RT(2M33 —XM33)m1R1 _RTMﬁmle
1 1

Lembrando que

f(x)=

12X°+4X7 46X +3 (x)= X+1
2 (cexs1) T X exn

¢ definindo

2 3 2
fl(X)=§X +3X +1 fz(X)=X3X +3X +6X3+5
(X2+X+1)
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X+2

_ v3
c gz(X)_X (X2+X+1)2

2X +1
gl(X):m

o conjunto de forcas gravitacionais ¢ entdo, formado pelas expressoes:

ow 3G 5
B, :_a:_gR_lz[mlz +f1(X)m§]+5gl(X)mlm2 (3.43)
_—aW :—2 G O 2 é O
B, = oR, 5 Xk Efz(X)mz +2g2(X)m1m2E (3.44)
W 36 _ B 0
5 TR (= (X ma )+ = gl Yom, mz)B (3.45)

Precisamos ainda determinar as forcas hidrostaticas. Para a primeira equagdo de
movimento, temos:

ar, ar.
o, =-98 - [ PE OV 0¢ OT, (3.46)
OR, v, 0R, 9V, R,
E . ~ ~
Como W =—P, onde P ¢ a pressdo, temos entao
H, =47(P, - P, )R} (3.47)
e através de calculos semelhantes,
H, =47nP,R; (3.48)

Para o célculo de H; serd mais conveniente escrevermos a expressao para a energia
interna na forma

E=m 0 (p1)+mz L, (pz) (3.49)

onde, aqui, U, (pl) e L, (pz) denotam a energia interna especifica de cada camada. Temos
entao que

o0& -0 +m, a0 dv, 0, +m, o0, av,
om, ov, om, ov, om,
(3.50)
:|:|1 +£—|:]2 —i
P P,

onde V, eV, sdo os volumes especificos das camadas.
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Entdo, em termos da densidade volumétrica de energia, podemos escrever:

_0E _E,+P € +P
om, P, P,

H, = (3.51)

Logo,
H, = hz _hl >

onde /; e h, denotam as entalpias especificas das camadas 1 e 2.
As equagdes de movimento (Egs. 3.39) formam um sistema de equagdes diferenciais
acopladas e ndo lineares que podem ser representadas simbolicamente pela equagao:

Ma=F (3.52)

com

Epl Bl Hl

FE[QZ B2 HZD

Eb3 B, H,

Da Equacao 3.52, obtemos as aceleragdes através da equagdo matricial:
a=M"' F, onde M ' ¢ a matriz inversa de M ,

que nos permite integrar numericamente as equagdes de movimento. Usamos para isso, 0O
método de integragdo numérica de Runge-Kutta-Fehlberg [5]

3.6 Equacoes de Estado

Para integrarmos as equagdes de movimento obtidas na secdo anterior, de modo a
obtermos a descri¢ao da evolugdo dindmica do colapso gravitacional, precisamos especificar a
equagao de estado da matéria estelar como funcao da densidades de massa, sendo que, nas
duas primeiras, devemos entrar com a pressao de cada camada enquanto que, na terceira, além
da pressao, precisamos entrar também com a densidade de energia interna das camadas.

Para se descrever as propriedades da matéria estelar desde o colapso até o bounce do
caroco, precisamos de uma equagdo de estado que cubra um intervalo grande de densidade

(ZIOgg/cm3 alo™ g/cm3). Para isso, trés equagdes de estado obtidas para diferentes
regimes de densidade foram ‘“costuradas”. Para densidades até¢ a fase de gotejamento de
néutrons, p =4.3x10" g/cm’, consideramos que a matéria fria estelar é composta por uma
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rede de nucleos e um gas de elétrons relativisticos. Neste regime, a equacao de estado BPS —
Baym, Pethick e Sutherland [6] ¢ usada. No proximo regime, o subnuclear com néutrons
gotejados, duas equagdes foram usadas, a equacdo BBP - Baym, Bethe e Pethick [7] se ndo
considerarmos os neutrinos confinados ¢ a GB - Gudmundsson e Buchler [8] se
considerarmos os neutrinos confinados. Para o regime hadronico com densidades de saturagdo
nuclear ou mais, vamos usar a equagdo de estado proposta no capitulo 4, obtida a partir da
QHD, quando entdo, construiremos a transi¢cao de fase da matéria hadronica para o plasma de
quarks e gliions que se imagina existir no interior das estrelas de néutrons.

Fazendo a evolucdo dinamica para as mesmas configuracdes, mas usando as duas
equacdes de estado, uma sem neutrinos confinados e outra com neutrinos confinados nos
permitira estudar de que forma o confinamento de neutrinos pode afetar a dinamica do
colapso gravitacional, a energia da onda de choque emergente durante o bounce.

3.7 A Condicao Inicial

Para o calculo da evolucdo dinamica do colapso gravitacional, determinada pela
equagao Ma =F, precisamos determinar a condi¢cdo inicial do sistema, ou seja, definir os
valores das coordenadas generalizadas R,,R, em,, e das velocidades generalizadas

R,, R, eir, no instante z = 0.

Suporemos que ambas as camadas sio compostas por nicleos de *°Fe, distribuidos
numa rede cristalina e imersos num géas de elétrons degenerados. Estas condigdes sdo
suficientes para que o carogo seja altamente instavel a contragdes gravitacionais, pois o indice
adiabatico ¢ de aproximadamente 4/3 (Apéndice E).

No equilibrio estatico, a energia cinética ¢ nula (Rl =R, =m, = O). Portanto a energia
total do sistema descrito acima ¢ dada por:

H=W+&
A energia interna £ ¢ obtida através da relagao termodinamica

P= nIZg a(‘:;:lnB)
B

que, integrada, da a expressao

Inng

E/n, = —dlnny, +€/ny ,
nB

Inng,

nos fornecendo a energia por barion em fun¢do da densidade barionica (nimero de barions
por unidade de volume). A integral ¢ resolvida numericamente, sendo 7, uma densidade fixa

de referéncia igual a 0.6295x10%*cm™

. A constante de integragdo &/n, corresponde ao
valor da energia por barion em n, =n, para um gas de elétrons excluindo-se a energia de

repouso destes ultimos.
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Fixando-se o valor de m, a massa total do sistema, podemos determinar os raios
iniciais e a particdo de massa entre as duas camadas minimizando-se a energia total do carogo
em relacdo a Ry, R, e my, isto €, resolvendo-se simultaneamente as equagoes:

O 5k, =0
oR,

oH

2L R, =
dR,

LLCF
om,

Na pratica, a energia foi minimizada por métodos numéricos. A massa total m para o
caroco foi fixada e valores para os raios e massas das camadas foram arbitrados de modo a
serem compativeis com os de uma and branca. Uma sub-rotina apropriada foi usada para
determinar as coordenadas R;, R, ¢ m; do minimo absoluto da superficie gerada por H,
conseguindo-se assim a configuracdo de equilibrio.

Para a construcao da configuragao inicial, foi usada uma equacgdo de estado de um gas
de elétrons degenerados com fragdo elétron-proton constante e igual 4 do “°Fe (~ 0.46) sem
incluir a energia de repouso dos elétrons. Tal equacao de estado ¢ dada por [1]:

P, =1.42180 x 10* g(x)erg/em®, onde P, ¢é a pressdo dos elétrons e

= 87%[2 E}x%xz —IE(1+)C2)1/2 +1n[x+(1+x2)1/2]§,

Pr
sendo X =-—— o parametro relatividade, com p, sendo o momento de Fermi, m " a massa da
m'c

particula e ¢ a velocidade da luz.

Foi usada também a corre¢do da rede que deve ser somada a energia do gas de elétrons
dada pela equagdo [1],

E_:_9 B“_H 2132213
Z

1003 O
Esta equacdo de estado com correcdo de rede ¢ ligeiramente diferente da equacdo de

estado BPS.

3.8 Acionamento do Colapso Gravitacional

Dada a condi¢ao inicial do problema, o segundo passo € acionar o colapso
gravitacional, que ¢ feito ao se “ligar” a equacdo de estado BPS a configuragdo de equilibrio.
Tal mudanca na equagao de estado ¢ suficiente para, fixando-se as massas e densidades das
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duas camadas, se obter uma reducdo tanto da densidade de energia interna quanto da fragao
leptonica das camadas, causando uma despressurizagdo do gas. Como o sistema ¢ instavel
(I_ =4/ 3), o equilibrio hidrostatico ¢ rompido em favor da forga gravitacional.

A integracdo numérica das equacdes de movimento permite acompanhar a evolucao
dindmica do sistema desde o inicio do colapso até alguns centésimos de segundos apos o
bounce ¢ a reflexao da segunda camada.

Acionada a implosdao do caro¢o pelo mecanismo de captura eletronica, a evolucao
temporal subsequente do sistema sera governada pelas equagdes de movimento obtidas
através da representagdo lagrangiana efetiva e com as quais podemos obter a cada passo da
integracdo numérica os valores de R;, R, e m; e de suas respectivas velocidades e aceleragdes
em cada instante .

Separa-se todo o processo da dinamica em duas fases: a fase de colapso gravitacional,
que ¢ um processo adiabatico, isentrdpico €, no nosso caso, isotérmico (aproximagao T =0), e
a fase pos-bounce, na qual predominam certos processos dissipativos como a dissociagao de
nucleos que ocorre durante a propagagao da onda de choque gerada no bounce. Estes
processos dissipativos podem reduzir a intensidade da onda de choque a ponto dela ndo
conseguir provocar uma explosao. Portanto, a aproximagao de temperatura zero adotada neste
trabalho para a fase pds-bounce ndo ¢ razoavel. Contudo isto ndo afeta em nada a validade do
formalismo proposto aqui.
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Capitulo 4

Transic&o de Fase da Matéria Estelar Hadronica para
Plasma de Quarks e Gluons

4.1 Introducéao

Nesse trabalho, construiremos a transi¢do de fase considerando, na fase hadronica,
todo o octeto barionico e o quarteto A, e na fase de plasma os quarks u, d e s. Durante a
transi¢do da fase de hadrons para a fase de plasma de quarks, as duas fases coexistem no
mesmo background de 1éptons (elétrons e muons e seus respectivos neutrinos). Para a
descricdo da fase hadronica, utilizaremos uma teoria relativistica de campo médio, que
descreve de forma efetiva a interacdo entre os campos baridnicos € 0s campos mesonicos
escalar, vetorial e isovetorial. Consideraremos também uma interagao efetiva [1] na fase de
quarks desconfinados. Para se obter de forma correta a equagdo de estado para as duas fases
puras e também para a fase de transicao, sao necessarios trés vinculos entre todas as varidveis
do sistema: a conservagdo da carga baridnica total, da carga elétrica e da fragdo leptonica (este
ultimo devido ao confinamento dos neutrinos). No regime de coexisténcia entre as duas fases,
além dos vinculos mencionados, devemos impor também as condi¢cdes de Gibbs para as
pressdes € os potenciais quimicos das duas fases.

4.2 Transicdo de Fase de Primeira Ordem com Mais de Duas
Cargas Conservadas

Um dos aspectos mais interessantes de um sistema @le possui apenas uma componente
¢ que quando ele sofre uma transi¢do de fase de 1* ordem™ele apresenta uma fase mista onde
as duas fases coexistem sob pressao constante. Mas, se o sistema apresenta mais de uma carga
conservada, a pressdo ndo permanece constante na fase mista, o que ¢ amplamente discutido
por Norman K. Glendenning, no artigo "First-order phase transition with more than one
conserved charge: Consequences for neutron stars"” [2]. As cargas conservadas podem ser
compartilhadas pelas duas fases em equilibrio em concentragdes diferentes daquelas originais.
Consequentemente, a densidade de energia ndo ¢ uma fun¢do linear da proporc¢do, como ¢
para uma substincia simples, mas varia com a propor¢ao. Logo, a pressdo interna nao
permanece constante enquanto o corpo passa de uma fase pura para outra. E claro que para
cada propor¢do, a pressdo ¢ a mesma para cada fase em equilibrio. Todas as outras
propriedades na fase mista sdo fun¢des nao lineares da proporg¢ao.

Transigdo de fase de 1* ordem ¢é aquela em que AP # Qe transi¢io de fase de 2* ordem ¢é aquela em que

Ap =0, onde p ¢ a densidade de energia.
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Os critérios de Gibbs para o equilibrio entre duas fases de um sistema que sofre uma
transi¢do de 1° ordem e que possui apenas uma carga conservada, como por exemplo, o
nimero de moléculas sdo:

Equilibrio quimico: u, =, = u
Equilibrio térmico: 7, =7, =T (4.1)

Equilibrio mecanico: p, = p ({qq}, u,T) =p ({(02}, u,T) =p,

Os indices 1 e 2 indicam as duas fases; p ¢ a pressdo; T a temperatura; U o potencial
quimico e {(p,} denota a variavel interna que caracteriza uma solugdo para as equagdes

dindmicas do sistema, excluindo o potencial quimico na fase i a uma temperatura T. Se
existirem m variaveis internas,

{d=0..0", 42)

elas satisfazem as equacdes dinamicas:

D (o} u7)=0, j=1.m 4.3)

O sistema sofre uma transi¢do de fase de 1° ordem, se e somente se existir uma
solucdo U para as Eqgs.(4.1) com {(q} 75{ (ti . A densidade da carga cujo potencial quimico ¢
U ¢ diferente nas duas fases, uma vez que a funcao p({ (/}, u) ¢ uma funcao diferente de U
pois as varidveis internas {q} sdo diferentes nas duas fases. Chamamos estas densidades
constantes de p, e p,:

po=pah.u1), p,=p(e}.ur) (4.4)

Isto ¢ verdadeiro para outras funcdes de U, como a densidade de energia. As Unicas
propriedades que sdo necessariamente comuns as duas fases em equilibrio sdo aquelas
indicadas pelos critérios de Gibbs, e elas sdo constantes para todas as densidades do intervalo
P, < p<p,. A fase mista ¢ uma mistura das duas fases que ocupam diferentes volumes no
espaco. Devido ao fato das densidades das cargas conservadas serem diferentes e fixas nas
duas fases em equilibrio (Eq. 4.4), as fases contribuem para a densidade média na propor¢ao
das proprias fases, ou seja:

p=(1-2)p,+7 p,. 0<{ <l (4.5)

Esta ¢ a diferenga essencial entre a transi¢ao de fase em sistemas simples e complexos.
No sistema complexo as for¢as internas t€ém liberdade de alcancar as densidades de carga
mais energeticamente favordveis em cada fase nas devidas propor¢des consistentes com as
leis de conservacdo. Para o sistema simples, a densidade de cada fase em equilibrio continua
fixa para todas as proporgdes e sdo determinadas pelas Egs. (4.4), uma vez que os critérios de
Gibbs sejam satisfeitos.
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Ja que a pressdo nao depende da proporcao de cada fase em um sistema simples, as
fases serdo separadas por qualquer campo externo, como por exemplo a gravidade, que
distingue as diferentes densidades.

Ilustrando a transicdo de fase da matéria composta por néutrons para a composta por
quarks que ocorre em estrelas compactas como se ocorresse em um sistema simples, a Fig.4.1
mostra como essa transigdo ¢ tratada ao negligenciar-se o equilibrio [3, ou seja, considerando-
se uma estrela composta puramente de néutrons. Os barions presentes na estrela sdo os
néutrons e os quarks u, d, s ndo tém massa o que faz com que ambas as fases tenham carga
neutra e que haja apenas um potencial quimico: aquele para o numero baridnico. Essas
considera¢des transformam o sistema complexo em simples. A pressdo e o potencial quimico
de equilibrio entre as fases ¢ dado pela intersecdo entre as duas curvas sélidas:

103
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Figura 4.1 - Pressdo em fun¢do do potencial quimico para uma transi¢do de 1° ordem (linhas sélidas). O ponto de
intercessdo é o ponto de equilibrio entre as fases. A linha pontilhada é esquematica e a tracejada representa o caso em que
se considera que os puros néutrons do carogo sdo convertidos em quarks u e d, e nenhum em s. Fonte: [2].

A linha pontilhada mostra esquematicamente o modo como a pressdo evoluiria como
fun¢do do potencial quimico se ocorresse uma transi¢do de fase de 1* ordem em um corpo
para o qual existisse uma teoria completa para as varidveis internas que o descrevem. Nesse
exemplo, usou-se modelos diferentes para cada fase. A Fig.4.2 mostra a constancia da pressao
e do potencial quimico e a dependéncia linear da densidade de energia com a densidade na
fase mista. A pressdo constante da fase mista na presenga de um campo gravitacional tem
como conseqiiéncia a separacao das duas fases pela gravidade, e cada uma fica com uma fase
pura. A fase mista em uma densidade ndo pode sustentar a fase mista em outra densidade uma
vez que a pressdo exercida por cada uma ¢ a mesma para uma substidncia simples em
equilibrio entre as suas duas fases. As equagdes de estrutura estelar garantem que a pressao €
uma fung¢do continua do raio de Schwarzschild e decresce monotonicamente a partir do centro
da estrela; logo, os dois pontos extremos da fase mista onde as pressdes sdo iguais estdo no
mesmo ponto radial na estrela. Consequentemente, para uma substancia simples, ndo existem
estrelas estaveis com densidades centrais dentro dos limites das densidades da fase mista, e
para as estrelas com densidades centrais acima daquele limite, a distribui¢do de matéria como
fun¢do da coordenada radial sofre uma descontinuidade, caindo de p, para p, no raio onde a

pressao iguala aquela do equilibrio de fases. Estes aspectos estdo ilustrados nas Fig. 4.3 e 4.4
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pelas linhas tracejadas. As linhas so6lidas correspondem a estrelas em equilibrio 8 que sofrem
uma transi¢io de fase de 1* ordem com conservagdo do nimero baridnico e da carga elétrica.

Toda a discussdao acima foi basecada na desconsideracdo do equilibrio B na fase
hadronica. Assumindo-se que os quarks u, d, s tém massas iguais, a fase de quarks fica
trivialmente em equilibrio e com carga neutra.
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Figura 4.2 Pressdo, densidade de energia e potencial quimico quando so existe uma unica carga conservada. A regido
plana em P e U é a fase mista. Fonte: [2].
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Figura 4.3 A linha pontilhada interrompida por pontos representa a familia de estrelas de um unico potencial quimico (caso
idealizado). Na regido n estdo as estrelas de puros néutrons e na regido n-q estdo as estrelas de camadas externas de
néutrons e carogos de quarks. A linha sélida representa a familia de estrelas compactas em equilibrio 3 (dois potenciais
quimicos), estrelas abaixo de m sdo estrelas de néutrons, estrelas acima de m tém carogos de matéria mista. Fonte: [2].

61



(g/cm®)
ll]llll{ Lottt

14

10

&

Lol

} O ; ] T

Figura 4.4 A linha tracejada representa uma estrela com um unico potencial quimico com massa limite da figura anterior.
O carogo é feito de matéria pura de quarks e o exterior de néutrons puros. A curva sélida representa uma estrela no limite

de massa em equilibrio B . O carogo esta na fase mista de matéria hadronica e de quarks. O exterior esta na fase de matéria

de estrela de néutrons. O ponto de divisdo é dado por m. Fonte: [2].

Os potenciais quimicos sdo usados para expressar as condi¢des de equilibrio de um
sistema composto por varias componentes. As leis de conservagdo referem-se a quantidade de
cada componente independente ou carga conservada com os quais o sistema foi inicialmente
preparado. Chamamos as n cargas ou numeros de cada componente independente de Q,

(a =a,b,..n). Logo, o potencial quimico de todas as substancias pode ser escrito como uma

combinagdo linear de tantos potenciais quimicos independentes quanto forem as leis de
conservacdo. Iremos chama-los de u ,pU,,...,H,. Os coeficientes na combinacdo linear se

referem ao numero de quantidades conservadas que a componente possui. Os numeros nao
sd0 necessariamente inteiros. As cargas elétricas e baridonicas dos quarks sdo numeros
fracionarios.

Um corpo com duas fases distintas, 1 e 2, pode sofrer uma transicao de fase se e so se

- As m equagdes dinamicas para as estruturas internas

D ({ qo} Uy U oo, T )= 0, j=1,..m, tiverem duas solugdes simultdneas distintas
para as variaveis internas,

{o}=0.0...0, (4.6)

de modo que

{a4 4. (4.7)

onde

Dj ({(pl}auaa“'aun’T)zo’ (48)
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Dj ({(pz}’ Hyse-os l‘ln’T):O (j: 1""7m)= (49)

- As solugdes forem sujeitas as importantes leis de conservagdo que serao discutidas
em seguida;

- Os critérios de Gibbs forem satisfeitos.

A distingdo entre as fases ¢ tal que as variaveis internas {qo} que descrevem o corpo
ocupam regides diferentes do espago interno, e € isso o que se quis dizer com a desigualdade
(4.7). Essas variaveis internas, que sdo solugdes das equacdes dinamicas, sdo fungdes do
potencial quimico e da temperatura. Os critérios de Gibbs para o equilibrio de fases em uma
temperatura fixa T quando hé » cargas conservadas ¢:

l‘ll,a = I’l2,a = l’la
l‘ll,n = l‘l2,n = l‘ln (410)
T,=T,=T

rab b, T)=p( e}, p,.T)

A pressdo ¢ a mesma funcao nos dois lados da ultima equacdo, mas ¢ avaliada em
regides diferentes, de modo que os dois lados da equagdo sdao funcdes diferentes do potencial
quimico. Essa equagdo nao ¢ suficiente para especificar a pressao e os potenciais quimicos no
equilibrio de fases. Se ocorrer uma transi¢do de fase de 1° ordem, a pressdo como fungdo de
um dos potenciais quimicos se comportara localmente como se o sistema possuisse apenas um
componente. Seja este potencial quimico H,. Geralmente pensa-se em variar o volume do

sistema através de agentes externos a uma temperatura constante. Isso corresponde a variar as
n densidades das cargas conservadas, Q,/V, o =a,b,...,n,e consequentemente, variar os

potenciais quimicos, dentre eles, o [, . E claro que enquanto o sistema estd em uma fase pura,
as razdes entre as densidades ndo se modificam.

As n leis de conservacao para as densidades de carga das fases puras 1 e 2 sdo:

g (@t s, T)=0, 17, (4.11)

wlotu sy, 7)=0,/v (@ =a,..n) (4.12)

Seja a fase 1 a fase de baixa densidade. Podemos encontrar as propriedades desta fase
pura escolhendo um volume ou uma densidade, por exemplo, g, =Q, /V e resolvendo o

sistema de equagdes (4.8) e (4.11) para as m varidveis internas {qq} e os n s de cada
volume, e entdo calcular a pressao p({(a},ua,...,un,T ) e qualquer outra quantidade de
interesse. Havera assim m + n equagdes € 0 mesmo numero de incognitas.
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A igualdade dos potenciais quimicos na fase de equilibrio requer um exame detalhado.
Em primeiro lugar estudamos as extremidades da fase mista, onde a propor¢ao de uma das
fases ¢ muito pequena. Entdo, vamos para a regido intermediaria. Comecemos com o corpo na
fase 1, e aumentemos a pressdao. A uma determinada pressdo e volume correspondente Vi,
partes do corpo irdo comegar a sofrer a transicao de fase. O corpo ¢ dito estar na fase mista. A
uma pressdo imediatamente abaixo as condi¢des de conservagdo ainda sdo expressas como
para a fase pura 1 através da Eq.(4.11) porque a quantidade de matéria na fase 2 ¢ desprezivel.
Neste ponto, as condi¢gdes de conservacao, as equagdes dinamicas (4.8) e os critérios de Gibbs
para a pressdo de equilibrio expressa na Eq.(4.10), produz as m + n + 1 equacdes que
especificam o volume V), os valores dos n potenciais quimicos, e as m variaveis internas
correspondentes ao estado do corpo no cendrio da transi¢do de fase. Do mesmo modo, a fase
mista pode ser alcancada através da fase 2. Um sistema equivalente de equagdes define a
fronteira entre as fases pura e mista. A Eq.(4.9) substitui a Eq.(4.8) e a Eq.(4.12) substitui a
Eq.(4.11), e elas, juntamente com os critérios de Gibbs definem o volume V, correspondente
a extremidade superior da fase mista, juntamente com as varidveis internas e potenciais
quimicos desta fronteira. Temos entdo dois conjuntos diferentes de equacdes que definem o
estado do sistema nos dois extremos da fase mista, ¢ as suas solugdes V,{qo}, U,,...1, serdo
diferentes em geral. Consequentemente, os potenciais quimicos e as pressoes, apesar de iguais
em cada fase em equilibrio, sdo diferentes nas duas extremidades da fase mista, como as
densidades das cargas conservadas.

Falta ainda descrever a fase mista para uma propor¢do arbitrdria das duas fases.
Escolhe-se um volume V dentro do limite V, 2V =V,. Seja 1-{ a fracdo do volume
ocupado pela fase 1 e { o volume ocupado pela fase 2. As leis de conservagdo escritas

através das Eqs.(4.11) e (4.12) para as fases puras agora devem ser escritas como uma unica
equagao para cada carga que concerne as duas fases:

(1-2)qs Qs tty s 11,7+ g0 Q0o 1y eer 1, T)= 0, 17, (4.13)

com (0{ = a,...,n)

As equagdes que governam o sistema na fase mista sdo as 2m, ou melhor, as m
equacdes dinamicas (Eqs.(4.8) e (4.9)) para a solucdo das m variaveis internas {(p,} de cada
fase (i = 1,2), as n leis de conservacdo (Eq.(4.13)), e os critérios de Gibbs para os n potenciais
quimicos e a propor¢ao ¢ . Logo, ha 2m + n +1 equagdes simultaneas que descrevem o estado
do corpo na fase mista, incluindo a propor¢do { de fases. Se uma solucdo existe para o
volume escolhido ou densidade de cargas, com 0 < { <1e¢ {qq} # {(pz} ela representa o
estado do corpo na fase mista.

Na fase mista a Eq.(4.13) ¢ a tnica maneira de expressar as leis de conservagdo
consistentemente com o equilibrio de fase de Gibbs. Aplicando as Eqgs.(4.11) e (4.12)
separadamente aos volumes de cada fase ( - )V e { V geralmente assegura-se que 0S
potenciais quimicos sejam diferentes nas duas fases. Além disso, ha n condigdes a mais do
que variaveis.

Para compreender a natureza especial de uma transicdo de fase de 1* ordem de um
sistema com mais de uma carga conservada, ¢ importante notar que as razdes das densidades

de carga Q,/V nas fases puras sdo constantes, uma vez que o sistema foi preparado com um
numero especifico de cada tipo de carga. Entretanto a razdo entre as cargas ou componentes

64



pode ser diferente em cada uma das fases no equilibrio. Apenas a soma das cargas nas duas
fases precisa se conservar (Eq. (4.13)). Assim, compreendemos o papel das forcas internas,
incluindo a energia de Fermi, de otimizar as propor¢des de cargas na fase de equilibrio, de
modo a minimizar a energia livre do sistema. Isto estd implicito nas solu¢des simultaneas da
Eqgs.(4.8)-(4.10) e (4.13). Para um sistema com n cargas conservadas, existem n-1
concentragdes, ou graus de liberdade que as forgas internas possuem quando duas fases estdo
em equilibrio. Em particular, ndo ha tal liberdade para um sistema que s6 tem uma Unica
carga conservada ou uma unica componente independente. Assim, em geral, os dois sistemas
de equagdes descritos acima possuem solucdes diferentes, de modo que a pressao nao
permanece constante enquanto o corpo muda de uma fase pura para outra, ¢ da mesma forma,
todos os potenciais quimicos mudam. A pressdo e os potenciais quimicos da fase mista
mudam continuamente a medida que a propor¢cdo das fases em equilibrio muda em um
sistema complexo.

Uma vez que as 2m+n+1 equacdes (Egs. (4.8)-(4.10) e (4.13)) sdo resolvidas
simultaneamente, todas as outras quantidades aditivas podem ser calculadas através da regra
expressa aqui para a densidade de carga correspondente a lei de conservagao:

q,=0-2)a.Qat. 1, ..o, 7)+2q, ({0}, 1, o 11,.7)) (4.14)

Como conseqiiéncia da variagdo do potencial quimico com as proporg¢des de cada fase,
todas as outras propriedades aditivas tais como densidade e densidade de energia também
variam, mas nao necessariamente de uma maneira linear com a propor¢do . Comparando as

Egs. 4.5 e 4.14, percebe-se que na primeira a densidade tem um valor fixo em cada fase,
correspondente ao Unico valor do potencial quimico no equilibrio, enquanto na segunda todas
as densidades de carga variam com as proporcoes das fases. Todos estes aspectos de uma
transi¢do de fase de 1® ordem em um sistema com mais de uma carga conservada sio
diferentes daqueles correspondentes ao sistema de apenas uma carga conservada com excegao
da descontinuidade das densidades através da interface entre as duas fases em equilibrio, que
¢ o que distingue uma transicdo de 1° da de 2* ordem. Entretanto, a magnitude da
descontinuidade no caso geral varia com a propor¢do das fases em equilibrio.

No caso de uma carga conservada, a pressdo como funcdo do potencial quimico para
esta carga tem a forma conhecida de uma curva como a mostrada na Fig.4.1. O ponto de
intercessdo corresponde aos valores de equilibrio da pressdo e do potencial quimico numa
dada temperatura. Imagine agora um terceiro eixo correspondente a um potencial quimico
adicional, como mostra a Fig. 4.5. Puxe a curva como se fosse uma folha elastica nessa nova
direcdo. E claro que o deslocamento ndo tem que necessariamente ser paralelo e a superficie
tera uma forma irregular. O ponto de intercessdo A, da pressdo nas duas fases puras se torna a
curva AA’; as duas fases em cada ponto da curva tém potenciais quimicos e pressdes iguais,
como exigido pelo equilibrio, mas em geral, eles variam ao longo da curva. Nem todos os
pontos da curva representam estados fisicamente acessiveis, dadas as leis de conservagao.
Para uma melhor compreensao disso, consideraremos as fases puras homogéneas. As leis de
conservacdo (Egs. 4.11 e 4.12) para cada fase pura descreve uma curva no plano do potencial
quimico parametrizado pelo volume V. A projecdo de cada uma destas curvas sobre a
superficie de pressdo da fase correspondente descreve uma curva em cada superficie.
Segmentos delas sdo a0 e 1b. Nestas curvas, o corpo estd nas fases puras 1 e 2
respectivamente, e satisfaz as leis de conservagdo. Pontos diferentes das curvas correspondem
a diferentes volumes ou densidades de uma dada carga. O equilibrio de fases ¢ possivel
apenas quando cada uma destas curvas cruza a curva de intercessio de pressio, AA .
Devemos compreender que a figura representa a superficie da pressdo apenas na vizinhanga
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de onde ocorre a transi¢dao de fase, e deve haver outras regides do potencial quimico onde ha
apenas uma superficie de pressdo e apenas uma fase. Quando ha distingdo de fases, os pontos
nos quais as duas curvas definidas pelas leis de conservacdo cruzam a curva AA em 0 e 1
geralmente ndo serdo coincidentes e definirdo os extremos de uma fase mista. A propor¢do da
fase 2 no ponto 0 ¢ zero e no ponto 1 ¢ total. A propor¢do varia entre estes valores ao longo da
curva 01. Esta ¢ a curva do equilibrio de fases. Geralmente, a pressdo e os potenciais quimicos
variam ao longo dela do mesmo modo que suas densidades de carga correspondentes.

Moy

Fig. 4.5 — Esquema da pressdo em fungdo de U o [, , no caso mais geral de duas cargas conservadas. A pressdo fisica é

mostrada pela curva aQ (fase pura 1), 01 (fase mista) e 1b (fase pura 2). Fonte [2]

E claro que em cada ponto da curva de intercessdo, que corresponde a alguma
proporcao definida de fases, todas estas quantidades sdo iguais por todo o corpo, como as
condigdes de equilibrio exigem. Esta constru¢do serve para ilustrar o porqué de uma transi¢ao
de fase de 1* ordem com mais de uma carga conservada ser tdo diferente de uma com apenas
uma. Quando existe mais de uma carga conservada, o equilibrio de fase ¢ possivel quando a
pressdo como funcdo dos potenciais quimicos independentes tem a topologia da forma
genérica ilustrada.

A variacao da pressdo com a propor¢ao das fases em equilibrio ¢, talvez, a diferenca
que traz mais consequéncias e pode levar a estrelas compactas estruturalmente diferentes, nas
quais a transicdo de matéria hadronica confinada para matéria de quarks ocorre, das que
seriam obtidas em aproximagdes que tratam a estrela como um sistema simples de apenas
uma carga conservada (numero baridnico).

4.3 Fase de Hadrons

Descreveremos a fase hadronica usando o modelo de Zimanyi-Moszkowski [3]. Este
modelo sugere uma mudanca na forma do acoplamento entre os campos baridnicos € 0 campo
escalar 0 . A densidade lagrangiana generalizada usada no modelo de Zimanyi-Moszkowski ¢
dada por:
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onde {, representa o operador de campo baridnico, 0 0 campo escalar, w, o campo vetorial

¢ p, o campo isovetorial. No capitulo 2 vimos que

W, = a”a)v —ava

pyv :aypv _avpy _ngpy va_

Os léptons sdo descritos pelos operadores de campo Y, ¢ g5, S € g, S30 as
constantes de acoplamento entre os campos baridnicos € os respectivos campos mesonicos.

Sabendo que protons e néutrons nao sao os unicos barions importantes na equagao de
estado, faremos a inclusdo de todo o octeto barionico além do quarteto A levando em conta o

acoplamento entre os campos baridnicos € os campos mesoOnicos escalar, vetorial e
isovetorial. Assim, a soma em B na equacao acima se estende a todas as espécies de barions

considerados: B =n, p,\,>7,2°,5" =7, = A", A°,A",A"™" ¢ a soma em A se refere aos
léptons e,v,, 1.V, .

Os campos baridnicos podem ser transformados segundo a relagio

0 g,o00”
w,=0+22° 0 w,, (4.16)
[l my []

o que faz com que a Lagrangiana fique sem o fator (1 +g./m B) e as massas dos barions
sejam todas substituidas pelas massas efetivas

-1
¥ g
mB:EﬁLE m,. 4. 17)

Mg
Da lagrangiana (4.15), obtemos as equacgdes de Euler-Lagrange para os campos, que

resultam nas equacdes de movimento para todos os operadores hadronicos de campo.
Aplicando-se a seguir a aproximag¢ao de campo médio aos operadores mesonicos de campo
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presentes nas equacdes de movimento obtidas (na forma como foi descrito em capitulo
anterior), todos os campos mesonicos sdao substituidos por seus respectivos valores médios
relativos ao estado fundamental do sistema [3;6;7]. Nesta aproximagao, a teoria € vista como
uma teoria efetiva onde as constantes de acoplamento sao ajustadas a propriedades da matéria
nuclear ou nucleos finitos, mas ndo as interagdes entre nucleons no vacuo. Em virtude da

simetria de translagdo e de rotagdo da matéria nuclear infinita, subsiste para o campo @,
apenas a componente temporal @, com valor médio ndo nulo. Analogamente, para o méson
isovetorial 0, apenas a componente temporal o, associada a0 méson O neutro possui valor

médio ndo nulo (veja o Capitulo 2 para maiores detalhes). Com estas aproximacgdes e
simetrias, as equagdes de movimento para os valores classicos dos operadores mesonicos
podem ser escritas como :

— gO'B T
o= ; - E E (4. 18)

w, = Zi—wgw;%) (4. 19)
(¢
Py, = Z‘i—w rW,). (4. 20)

Observemos que as fontes dos campos mesOnicos presentes nas equacgdes acima
dependem explicitamente dos campos baridnicos, cujas dindmicas sao governadas pela
seguinte equag¢ao de movimento:

. 1 .
(iy,0" - g,V —Engy0T3p°3 -my)W, =0. 4.21)

Aplicando-se a solucdo de onda plana para o operador de campo baridnico,
apresentada no capitulo 2, as Egs.4.18-20, obtemos

o= ngBE L 80 E E[ZJ +1f DJ. = **2 K2k, (4.22)

B

27, +1
wozg%%kg :ZE%%% (4.23)

g 2J, +1
> "flw( 6; - )k;, (4.24)

5 p

p03
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onde

, 2J, +1) 2J, +1
n3:<w3w3>:—( - )Jj =@t 5 )i

7.[2

¢ o nimero de barions B por unidade de volume, /,, € a proje¢do do isospin do estado de

carga do barion B, Jp 0 spin e kg 0 momento de Fermi da espécie baridnica. A tabela 4.1 lista
0s numeros quanticos, as cargas € as massas dos barions.

Tabela 4.1: NUmeros quanticos, massas e cargas de alguns barions

Barion m (MeV) Jp | I3 q

+1 +1
N 938 JA JA

-Y 0
N\ 1116 JA 0 0 0

+1 +1
> 1193 JA 1 0 0

-1 -1

+3 +2

+1 +1
A 1232 ¥ ¥ Y 0

-y -1

+Y 0
= 1318 JA JA

Y -1

A equacao de movimento para os operadores de campo dos Iéptons consiste na
equacdo de Dirac para férmions livres, dada por

[y e, -m,)w, =0,

a qual indica a auséncia do acoplamento entre os campos leptonicos e baridnicos. Assim, 0s
Iéptons contribuem para a energia do sistema como um gas ideal de Fermi. Contudo, vinculos
entre os graus de liberdade baridnicos e leptonicos devem ser introduzidos através da
condi¢cdo de equilibrio beta e do balango quimico para os canais de interacdo fraca. Neste
sentido, o primeiro vinculo a ser imposto ¢ a conservacdo do numero barionico total do
sistema, que se expressa por
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p=Yn,, B=npANHME) (4.25)

B

sendo p a densidade baridnica total. Outro vinculo diz respeito a neutralidade da carga
elétrica total da matéria estelar, e que se escreve:

O=zqen3—ne—nu, (4. 26)
B

ondeg, ¢ a carga elétrica do barion. Esta equagdo estabelece a conservagdo da carga elétrica
do sistema, vinculando as densidades das particulas com estado de carga diferente de zero.

Por fim, o confinamento dos neutrinos [10] antes dos processos de interagao fraca
impdem o seguinte vinculo de conservacao das fragdes leptdnicas eletronica e mudnica:

n,+tn,
Y, =———= =cte, 4.27)
’ P
e
n, —n,
YL = H=0. (428)
g P

Neste trabalho adotaremos Y, =0,4 para o valor da fragdo leptonica eletronica, de

acordo com resultados de calculos de colapso gravitacional. Entretanto, o valor exato depende
de varios pardmetros como a taxa de captura eletronica, opacidade da matéria a neutrinos,
etc., cujos valores apresentam incertezas.

Notemos que as duas equagdes anteriores nos fornecem as seguintes relacdes
imediatas entre as densidades do mesmo setor leptonico:

n, =Y, p-n, (4.29)

n,=n (4.30)

u

A energia de Gibbs por unidade de volume, para temperatura 7 =0, ¢ dada por
g= Z yn, —P, (4.31)

onde P ¢ a pressdo do sistema, U o potencial quimico e n, a densidade da i-ézima espécie. A
minimiza¢do de g a pressao constante resulta em

5g = z /~‘i5”i- =0 (4.32)
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Usando-se as Egs. (4.25) e (4.26), esta ultima equacao nos fornece as equagdes de
balan¢o quimico envolvendo os potenciais quimicos das particulas:

My =qpH, —q.(H, 1, ), (4.33a)

M=y, (4.33b)

onde g, e g, sdo, respectivamente, a carga baridnica ¢ a carga elétrica (em unidades da

carga do elétron) do barion B. Estas equagdes de balanco correspondem aos seguintes canais
de decaimento para os barions:

B o n—-qge +qyV,. (4.34)

e o [ HV, +Vy. (4.35)

Observemos que pelas Egs. (4.33) os potenciais quimicos dos néutrons e dos elétrons
podem ser selecionados como os dois Unicos potenciais quimicos independentes ja que o

vinculo de conservagdo da fragdo leptonica implica em que os potenciais U,, M, e U
e U

estejam correlacionados com 4, .

Assim, as equagdes para os campos mesdnicos e baridnicos discutidas anteriormente
fornecem uma descri¢ao relativistica consistente da interacdo forte entre os constituintes
hadrénicos, que incluem explicitamente, mesmo que de forma efetiva, a interacdo entre
hadrons do sistema. Por outro lado, embora o acoplamento entre os campos baridnicos e
leptonicos ndo esteja presente na densidade lagrangiana (4.15), as equagdes de balanco
quimico dadas pela Eq. (4.33) sdao fundamentais, pois permitem descrever de forma
termodinamicamente consistente os processos de intera¢do fraca presentes no sistema.

O potencial quimico de cada espécie barionica B ¢ o autovalor da equacdo de
movimento para os campos baridnicos (Eq. 4.21), isto &,

2y \1/2
Hp = 8up @y +ngp03[3B +(k1§ +m192) . (4.36)

Para os 1éptons massivos

w =2 +m?)” (4.37)

w, = (2 +m2)", (4.38)

e para os neutrinos U, =k, e [ =k, . As densidades leptonicas sdo escritas também em
e e H H

fun¢ao dos momentos de Fermi como
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n. =3 ~k, (4.39)
_ L 5

l’lu _ﬁk‘u’ (440)

n, = L o (4.41)

CN Y G ’
—L/ﬁ (4.42)

Vy 67T2 ;u' .

Cabe observar que o critério para que os niveis de Fermi para uma dada espécie
baridnica comecem a ser povoados ¢ dado por

unn 2 I’lB (kB = O) + qe(l‘le - I’lve ) o (4'43)

ou

qpH, 2 m; + 8 t &psPoslsp + q,(H, = “ve) 5 (4.44)
enquanto que o decaimento do elétron em muons exige que
M, 2m, + [, . (4.45)

Notemos que das Eqs (4.22, 4.23, 4.24, 4.36, 4.37 e 4.38), os momentos de Fermi
dependem das varidveis internas de campo O,w,,p,; € dos dois potenciais quimicos
independentes [, , M, para as cargas conservadas baridnica e elétrica, de modo que as

expressOes para as densidades de carga e densidade barionica, na fase hadronica estdo de
acordo com as dependéncias citadas na Eq. (4.11). Isto completa a descri¢ao das equacdes que
definem a solucdo da lagrangiana para matéria de carga neutra em equilibrio, chamada
matéria de estrela de néutrons.

As equagdes de movimento para 0s campos mesonicos juntamente com as equagoes de
conservacao da carga barionica e da carga elétrica, constituem um sistema de cinco equagdes
acopladas. Adotando-se como varidvel independente a densidade barionica p, o sistema de

equagdes pode ser resolvido pelo método da autoconsisténcia para um valor fixo de p,
obtendo-se para esta densidade os valores médios dos campos mesonicos O, W,, P, € 0S
momentos de Fermi dos néutrons e dos elétrons, k, e k,. Todas as demais variaveis do
sistema sdo obtidas usando-se as equacdes de balanco quimico.

Finalmente, conforme foi discutido no capitulo 2, a densidade de energia e a pressao
do sistema sao dados pelas seguintes expressoes:
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= miot o miwl + o m o}
2 2
2J, +1 & (4.46)
z B J.B(kz *2 1/2k dk+ I kz )I/Zk dk
- 2’ b
1 1
P= —Em o’ +2m Jw; + pp03
(4.47)

2J 5 +1 ks

1
5; J;) (k2 1/2 3Z J(.) kz )1/2 dk

Existe um estado de equilibrio que consiste num numero igual de néutrons e protons.
As constantes de acoplamento sdo ajustadas de modo que as propriedades para este estado
correspondam aquelas da matéria nuclear simétrica. Os valores das constantes de acoplamento
do modelo usadas neste trabalho foram tiradas da Ref. [2], os quais valores para elas sdo
ajustadas pelas seguintes propriedades da matéria nuclear saturada: densidade de saturacao

P, =0.16 fm™, energia de ligagdo por nucleon E/N, =16 MeV , massa efetiva do nucleon

na densidade de saturagio m, =0.855m, e incompressibilidade da matéria nuclear

saturada K =225MeV . Explicitamente, as constantes de acoplamento para os nucleons sdo
dadas por

E@E =7.487fm’, E@é =2.615fm’, E@E =4.774fm’,
Mg m, mP

sendo m, =550 MeV, m, =783 MeV e m, =770 MeV.

Adotamos também neste trabalho, como na referéncia citada, o mesmo acoplamento
entre os distintos campos baridnicos e mesonicos (acoplamento universal) ou seja, para
B#N (N=n,p),

8ov — v _ Eon
8 8w 8

=1

4.4 Fase de Quarks

A grande incerteza tedrica na descricdo da fase de quarks, até mesmo para decidir
sobre a sua existéncia, ¢, sem divida a equacao de estado. Nao sabemos como ¢ a equagdo de
estado num intervalo grande de densidades (desde aproximadamente a densidade nuclear p,
at¢ 10p,) as quais sdo possivelmente atingidas numa estrela de néutrons. Até hoje,

infelizmente, ndo existe nenhuma teoria que cubra esse intervalo de densidades com relagao
aos graus de liberdade dos quarks. O modelo mais aplicado hoje ¢ uma generalizacdo do
modelo de sacola do M.LT. que inclui efeitos do meio [4]. Nessa referéncia, usou-se a técnica
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de quasi-particulas tdo bem conhecida em varias areas da fisica, onde ¢ aplicada com grande
sucesso. A interagdo entre os quarks ¢ implementada através da atribuicdo aos mesmos de
uma massa efetiva dependente da densidade. Essa aproximacao deve fornecer uma descri¢ao
mais realista da matéria de quarks que vai além da aproximacdo por um gas livre de Fermi
utilizado em nosso trabalho de mestrado [8]. Na literatura, esse modelo [4] é referido como
“modelo de sacola com massa efetiva”. Na referéncia [4] mostrou-se que os efeitos do meio
aumentam a energia por barion da matéria de quarks (com estranheza incluida) tornando
portanto a fase de quarks menos favoravel do ponto de vista energético. A razdo fisica para
um aumento de energia por barion ¢ a dependéncia da massa efetiva com a densidade
deduzida em [4]. Ela aumenta com o aumento da densidade.

O modelo de sacola com massa, ¢ uma técnica usada em varias areas da Fisica, desde a
Fisica do Estado Solido até¢ a Fisica Nuclear tradicional e relativistica, para descrever de
forma ndo perturbativa interacdes complexas e efeitos do meio como modos coletivos em
sistemas de muitas particulas. A idéia basica ¢ que as particulas de tais sistemas adquirem
uma massa efetiva devido a interagdo com o resto do sistema. Adotando o esquema de quasi-
particulas, efeitos do meio foram recentemente incorporados na equagdo de estado dos quarks
no contexto do modelo de sacola do M.L.T. (Apéndice C). Nesse modelo, os quarks sao
considerados como quasi-particulas que adquirem uma massa efetiva devido a interagdo com
outros quarks presentes no sistema. A massa efetiva aparece como um polo do propagador do
quark iterado (e portanto ndo perturbativo) para potenciais quimicos finitos, o qual ¢
calculado na aproximagao de densidade alta. Graficamente os processos que contribuem sao:

O resultado desse calculo ¢ uma massa efetiva para os quarks dependente do potencial
quimico da seguinte maneira:

(4.48)

onde g ¢ a constante de acoplamento forte para o plasma de quarks e gluons, [, ¢ o

potencial quimico dos quarks, f =u,d,s ¢ m,=m, =0 e m,Z =150Mel s3o as massas
correntes adotadas para os quarks.

Note que as massas efetivas aumentam com a constante de acoplamento e também
com o potencial quimico. Esse ¢ entdao, dentro deste esquema, o resultado das interagcdes. O
ultimo ingrediente do modelo ¢ a constante de sacola fenomenologica B introduzida da
maneira usual e que supostamente simula a influéncia do confinamento e corresponde a
diferenca de energia entre o vacuo perturbativo dentro da fase de quarks desconfinada e o
vacuo verdadeiro fora dela.

As equagdes de balangco quimico na fase de quarks sdo dadas também pela equacao
Mg =qsH, —q.(H, = H, ) com B =u,d,s. Podemos explicitar estas equagdes como

)
Ho=3 (e~ 1), (4.49)

K, —5
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1

IJd:IJS:3

1
Mot H). (4.50)

Ao somarmos estas duas equagdes, obtemos uma relacdo fundamental entre o
potencial quimico dos néutrons e os potenciais quimicos dos quarks, dada por

un =I'lu +2ud : (4'51)
Em termos dos graus de liberdade da fase de quarks, ¢ possivel escrevermos também
l‘lu = l‘ld - l‘le + I’lve (452)

Nesta fase, a conservagao da carga barionica ¢ dada por
1
p=3 (n, +n, +n,), (4.53)
enquanto a conservagao da carga elétrica se expressa pela equacao
1 _
E(Znu —nd—n‘v)—ne—nu =0 (4.54)

Notemos também que a conservagao da fracdo leptonica total para a fase de quarks
tem a mesma expressao da fase de hadrons.

Finalmente, as expressdes da pressdo e da densidade de energia para esta fase sdo
dados por [1]

PQ:_B+;Pf+Z(PI+Pw)’ (4.55)

£y =—Fy + Z/anf + Z Hn, +Z My, 7, (4.56)

onde Py ¢ a pressdo de gas de férmions livres € B € a constante de sacola, [/ = e,
e f =u,d,s. Neste trabalho, variamos a constante de sacola dentro do intervalo

B = (100 - 250)MeV .fin™ .

4.5 Fase Mista

Para descrever a fase mista, a fragdo volumétrica da fase hadronica (H) € representada
por 1= ,onde { ¢ a fragdao volumétrica ocupada pela fase de quarks (Q) definida por

VQ
Vy+V,

,0<Z <1. (4.57)
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As leis de conservagdo escritas anteriormente para as fases puras de hadrons e quarks,
devem ser escritas agora através de equacdes envolvendo simultaneamente as duas fases.
Assim, a conservacao da carga barionica total do sistema durante a transi¢ao se escreve como

p=0-2)p, +2p,, (4.58)
onde

pH=an (4.59)
e

Py =%(nu +n,+n). (5.60)

A conservagao da carga elétrica global ¢ dada por

0=-n,-n, +(1—Z)(np —n_ +n_ —n_+n, +2n,, —n:_)+%Z(2nu -n, —n,)

4.61)

Por ultimo, a conservagao da fracao leptonica eletronica escreve-se agora como

j— ne + nve

Y, =
‘ (I_Z)pH"-Z pQ

= const . (4.62)

E a densidade de energia da fase mista ¢ funcdo da fracdo volumétrica dos quarks
desconfinados, isto é, € = (1 - )£H +Z€Q. Observemos que os vinculos acima reduzem-se

trivialmente as equagdes de conservagdo para as fases puras de hadrons se { =0 ¢ para a de
quarks se { =1.

Além dos vinculos de conservacdo impostos globalmente as duas fases, devemos
impor também as condi¢des de Gibbs, a T = 0, para os potenciais quimicos

l‘ln = l’lu +2ud’

e a condicao de equilibrio mecanico

P,(0)=F,(p).

relacionando as pressoes de cada fase.

A primeira condigdo de Gibbs ja ¢ intrinsecamente satisfeita pelas equagdes de
balango quimico de cada fase, discutidas nas duas se¢des anteriores e que continuam véalidas
durante o regime de transi¢cdo. Portanto, além das trés equagdes para os campos mesonicos €
das equacdes de conservagdo das cargas baridnica e elétrica, devemos resolver
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simultanecamente a equacgdo devida a segunda condicdo de Gibbs mostrada acima. Temos
assim um sistema de seis equacdes acopladas.

Adotamos como variavel independente a fracdo volumétrica ¢, de forma que a
solugdo do sistema de equagdes para um valor fixo de ¢ (variando no intervalo 0,1) nos
fornece a densidade baridnica p, os valores médios dos campos mesonicos T, W,, P,; € 0S
momentos de Fermi dos néutrons e dos elétrons, k, e k,. De forma analoga ao procedimento

usado para a fase pura de hadrons, todas as demais variaveis do sistema, para as duas fases,
sao obtidas usando-se as equagdes de balango quimico.

Frisemos que todas as equagdes apresentadas nesta e nas duas se¢des anteriores
continuam validas se os neutrinos forem considerados ausentes, bastando fazer-se

uve =U;u :O'

Para ilustrar os métodos aqui utilizados, mostramos nas Figuras 4.6 e 4.7 o
comportamento da densidade de energia e da pressdao em funcdo da densidade para as trés
fases, cobrindo um largo intervalo de densidade, com o objetivo de comparar o caso nao
realistico em que os neutrinos estdo ausentes do sistema com o caso em que eles estao
confinados. Em ambas as figuras a regido entre as linhas verticais pontilhadas indica a regido
de transicdo de fase. Observa-se que a pressdo e a densidade de energia sdo fungdes
monotonicamente crescentes e continuas da densidade baridnica. A transi¢do € de 1* ordem,
mas a pressao nao permanece constante em virtude da existéncia de mais de uma carga
conservada. Percebe-se ainda que esta faixa ¢ mais estreita para o caso de confinamento de
neutrinos, o que sera discutido mais detalhadamente no préximo capitulo.

As figuras 4.8 e 4.9 mostram as populagdes relativas (Y, =n,/p) em fungdo da

densidade para os mesmos casos mostrados nas duas figuras anteriores. Observe que no caso
sem neutrinos, a fase pura de quarks ¢ quase que completamente constituida de hadrons, i.e., ¢
uma matéria pobre em Iéptons. Nota-se ainda que o numero de quarks das trés espécies ¢
aproximadamente o mesmo e da ordem de p/3. No caso de confinamento de neutrinos, a
situagdo muda e a fase pura de quarks fica rica em Iéptons (elétrons e neutrinos eletronicos).
Note também que durante a transi¢do, a medida que a populagdo de quarks u,d e s vai
aumentando em virtude do desconfinamento das espécies baridnicas presentes, as populagdes
relativas de barions decrescem.
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Figura 4.6 : Energia e pressdo em fungdo da densidade para as trés fases para o caso sem neutrinos.
A regido entre as linhas verticais pontilhadas indica a regido de transi¢do. (B=150, g=2.5)
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Figura 4.7 : Energia e pressdo em fungdo da densidade para as trés fases para o caso de neutrinos confinados. A regido
entre as linhas verticais pontilhadas indica a regido de transi¢do. (B=150, g=2.5)
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Figura 4.8 : Populagées relativas ( Yl =n; /n ») em funcdo da densidade para o caso sem neutrinos. (B=150, g=2.5)
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Figura 4.9 : Populagées relativas ( Yl =n, /n ) em fungdo da densidade para o caso de neutrinos confinados. (B=150,
g=2.5)
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Capitulo 5

Resultados e Conclusdes

O objetivo principal deste trabalho é investigar a possibilidade de formacdo de um
carogo hibrido num cenario de formagao de onda de choque além de estudar as consequéncias
do confinamento de neutrinos na transi¢do de fase hadrons — quarks durante o processo do
colapso-explosao.

5.1 Discussao dos Resultados

Para descrever as propriedades da matéria estelar desde o colapso até o bounce do
carogo, necessita-se de uma equagdo de estado que seja adequada a uma faixa muito larga de
densidades, desde aproximadamente 10° g/cm’ até =(2-5)p,onde p, =2,8x 10Mg/em’ ¢ a

densidade de saturagdo da matéria nuclear. Para este proposito, trés equacdes de estado
obtidas para diferentes regimes de densidade serdo ligadas em nosso trabalho. Para densidades
até o ponto de gotejamento de néutrons, = 4.3 x 10'" g/em®, consideramos que a matéria
estelar fria ¢ composta por uma rede cristalina de nucleos e um géas de elétrons livres
relativisticos e degenerados. Neste regime, a equacao de estado descrita em [1] € usada. Para
o regime subnuclear com néutrons livres, usamos a equacdo de estado dada em [2] quando os
neutrinos forem considerados ausentes, € no caso oposto usamos a equagao de estado dada na
Ref. [3] se os neutrinos forem considerados confinados. Para valores de densidades maiores
que a densidade de saturagdo nuclear, usamos a equagdo de estado construida no capitulo
anterior.

As equagdes de movimento para os raios das duas camadas, R, ¢ R,, € a massa da
camada interna, m,, obtidas no capitulo 3 sdo resolvidas numericamente para uma carogo
tipico de pré-supernova com massa total de 1.45 M, composto de nicleos de **Fe e um gas de
elétrons livres degenerados (7'=0). A condicdo inicial ¢ obtida minimizando-se
numericamente a energia total de um caroco esférico de 1.24 M, com duas camadas, por
variagOes das variaveis R,, R, € m,, visando obter uma configuracdo de equilibrio estatico
para o sistema. Com este procedimento, obtemos os valores inicias dos raios e das massas das

duas camadas do carogo de **Fe. O colapso gravitacional deste carogo ¢ acionado pela adigdo
de uma massa residual de 0.21 M_ a camada externa, totalizando assim uma massa total de
1.45 M, , e pela mudanga da equacdo de estado de um gas puro de elétrons degerados para a
equacgao de estado usada neste trabalho. Estes dois fatores juntos fazem com que o equilibrio
estatico seja rompido, dando partida ao colapso do sistema.

Em todas as figuras a seguir, mostraremos dois cenarios, um com neutrinos confinados
(Y,, =0.4), mostrado pelas linhas grossas e o outro sem neutrinos confinados (Y, =0),

mostrado pelas linhas finas ou pontilhadas.
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Figura 1: Potenciais Quimicos dos néutrons e elétrons em func¢do da densidade bariénica O . Os parametros usados foram

B= 150MeV/fm3, g = 2.5, fra¢ao do neutrino eletrénico Y, =0 (linhas finas) e fragdo leptonica Y, =04 (linhas

grossas).

Na Figura 1 mostramos os resultados obtidos para os parametros independentes, isto €,
os potenciais quimicos de néutrons e elétrons como fun¢do da densidade barionica, usando

valores tipicos de B=150MeV / fm3 e g =2.5. Uma faixa de densidades mais estreita para a

transi¢do de fase mostrada pela parte sombreada na figura ¢ obtida quando os neutrinos sao
confinados, situagdo bem diferente de quando os neutrinos ndo sdo confinados. Note que o
valor da densidade de transi¢do para o caso sem neutrinos confinados ¢ de aproximadamente
0.6 fm> , valor muito menor do que ~2.26 fm™ , para o caso de neutrinos confinados, e
portanto, dentro de uma faixa de densidade alcangada durante o colapso gravitacional.
Entretanto, o valor da densidade no final da fase mista ¢ menos afetado pela inclusdo ou nao
de neutrinos. Esta ¢ uma consequéncia direta do maior endurecimento da equagdo de estado
na fase hadronica se comparada a fase de quarks quando os neutrinos sdo confinados. Note
que o confinamento de neutrinos leva ao endurecimento da equacdo de estado em ambas as
fases. Entretanto, como os quarks u, d e s sdo particulas relativisticas leves, a pressao
leptonica adicional ¢ mais representativa na fase hadronica do que na fase de plasma quando
0s neutrinos sdo confinados.
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Figura 2: Densidades maximas em unidades de [0, para as duas fases possiveis (hadrons e quarks) em fungdo da constante

de sacola B. Os quadrados representam a densidade maxima alcangada pelo carogo interno no bounce no caso de
confinamento de neutrinos e os tridngulos tém a mesma representa¢do para o caso sem neutrinos.

Nas Figuras 2(a,b,c,d) mostramos a influéncia da constante de sacola B nos limites das
fases, considerando para a fase de plasma de quarks e gltions alguns valores para a constante
de acoplamento forte g. Em cada figura, as duas linhas superiores mostram as densidades
barionicas (em unidades da densidade de saturacdo nuclear p,) nas quais a fase pura de

quarks se inicia. As duas linhas inferiores mostram as densidades que separam a fase
hadrénica pura da fase mista. Como podemos ver, o confinamento de neutrinos provoca dois
efeitos: o deslocamento das coordenadas do ponto de transi¢do para valores mais elevados da
densidade baridnica e diminui a largura da faixa de densidades da fase mista se comparada ao
caso sem neutrinos confinados. Ao mudarmos os valores de B e da constante de acoplamento,
obtemos resultados qualitativamente semelhantes. Os quadrados representam a densidade
maxima alcangada pelo caroco interno durante o bounce no caso de confinamento de
neutrinos e os tridngulos tém a mesma representacdo para o caso sem neutrinos. Isto ainda
sera discutido mais a frente.
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Observa-se nas quatro figuras que compdem a Fig.2, que quanto maior a constante de
acoplamento g, maiores se tornam as densidades limiares para o inicio da transi¢do para o
caso dos neutrinos confinados. Lembramos também que ao usarmos a equacao de estado do
modelo de sacola do M.L.T., com a inclusdo de efeitos do meio, a interacdo entre os quarks ¢
descrita dando a eles massas dependentes do potencial quimico e da constante de acoplamento
g. Devido ao aumento destas massas, a energia por barion da matéria de quarks é aumentada,
o que faz com que esta fase seja energeticamente menos favoravel se comparada com a
aproximacao de gas livre de Fermi.

A Figura 3 ilustra o colapso adiabatico para um carogo de massa total igual a 1.45 M,
onde a evolugdo temporal dos raios dos carocos interno (R;) e externo (R,) ¢ mostrada.
Observe que ap6s o primeiro bounce do carogo interno uma forte onda de choque ¢ gerada
causando um evento de explosdo representado por uma reversdo subita na velocidade da
camada externa, levando a sua expansao. Um objeto compacto ¢ formado de raio minimo em
torno de 8.5 km para o caso sem neutrinos ¢ de 9.6 km para o caso de neutrinos confinados.
Podemos notar também, que para o caso de neutrinos confinados, o bounce ocorre um pouco
depois do que para o outro caso, pois a equacio de estado ¢ mais dura do que a do caso sem
neutrinos. As densidades centrais do caroco alcancadas no instante do bounce, para ambos 0s
casos, sdo mostradas na Fig.2 (B =150MeV.fm™), onde podemos observar que, para nenhum
dos casos, a densidade de transi¢do ¢ alcancada, fazendo com que o sistema permanega na
fase pura de hadrons. Em outras palavras, com este modelo, o carogo remanescente, a proto-
estrela de néutrons, ¢ formada por matéria hadronica pura ndo importando se a equacao de
estado usada ¢ a de neutrinos confinados ou nao, para estes valores de B e de g.
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Figura 3: Raios dos carogos interno e externo em fung¢do do tempo para os casos de neutrinos confinados (linhas grossas) e

livres (linhas finas). Os pardmetros usados foram B =150MeV | fm Y g=25% =0eY, =04.
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A massa final do carogo interno ¢ um parametro crucial para a estabilidade e estrutura
de uma estrela compacta formada. Os valores obtidos para os dois casos (com e sem neutrinos
confinados) sdo compativeis com os dados observacionais para estrelas de néutrons. A
evolucdo temporal da massa do carogo interno ¢ mostrada na Figura 4, onde os resultados dos
calculos sdo mostrados para os dois casos. Podemos ver que a massa da proto-estrela de
néutrons formada ¢ um pouco menor para o caso de neutrinos ausentes. Entretanto, da Figura
3, notamos que, uma vez que a equacao de estado do caso de neutrinos confinados € mais
dura, o raio do carogo interno no primeiro bounce ¢ maior do que na situagdo sem neutrinos
confinados. A densidade do bounce do carogo interno para o caso sem neutrinos ¢ maior do
que no caso com neutrinos confinados, como mostra a Figura 2. Este cenario se repete em
todos os casos analisados obtidos para varias configuracdes de massa inicial e parametros B e
g da equagdo de estado.
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Figura 4: Evolugdo temporal da massa do carogo central para o caso de neutrinos confinados (linha grossa) e sem neutrinos

(linha fina) com B=150MeV | fin", g =2.5. ¥, =0 ¥, =0.4.

A Figura 5 mostra a evolugdo temporal das energias totais, i.e., a soma das energias
cinética, gravitacional e interna dos carocos interno (H;) e externo (H;). O sucesso da
explosdo depende da poténcia da onda de choque gerada no bounce. Vemos que a camada
externa do caroco ¢ ejetada devido a transferéncia de energia do carogo interno para o externo
durante os bounces. Apos o desacoplamento entre as camadas, a camada externa fica com a
energia total positiva (energia cinética somada a energia interna maior do que a gravitacional),
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da ordem de 20 foe (1foe=10"erg), caracterizando um sistema ndo ligado, ao contrario da
camada interna com a energia gravitacional maior do que a soma das outras duas. O caso que
considera os neutrinos confinados ¢ menos energético do que o que considera os neutrinos
nao confinados.
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Figura 5:Evolugio temporal da energia total dos carogos interno e externo dados em foe — 1 foe = 10°! erg.

As duas figuras a seguir mostram as velocidades relativas a velocidade do som no
meio no referencial da interface entre as duas camadas, dadas por u, = (Vl(Rl)—Rl)/c1 e
u, = (Vz(Rl)—Rl)/ c,. A velocidade do som num meio liquido ou gasoso ¢ dada por
c=K/p onde K=xpé o modulo de compressibilidade e p é a pressdo do gas ndo
perturbado e x , o expoente adiabatico, € a razdo entre os calores especificos C,/C,. Para haver
formacgdo de uma onda de choque, € necessario que esta velocidade relativa a camada interna
seja menor que 1 e a relativa a camada externa seja maior do que 1, ou seja, o fluxo deve ser
subsoOnico para a camada interna e supersonico para a externa. A Figura 6 mostra um fluxo
subsonico para a camada interna e a Figura 7, um fluxo extremamente supersonico para a
camada externa. Em ambos os casos os picos nas curvas correspondem ao primeiro bounce.
Observe também que, para o caso sem neutrinos, o fluxo do material da camada externa ¢
mais supersonico durante o bounce do que para o caso com neutrinos confinados.
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Figura 6: Velocidade de matéria em relagdo a superficie do carogo interno no cendario do bounce, mostrando um fluxo
subsénico para a camada interna (u;<I).
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Figura 7 Velocidade de matéria em relagdo a superficie do carogo interno no cendrio do bounce, mostrando um fluxo
extremamente supersonico para a camada externa (u;>1).
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A existéncia de uma fase mista dentro do carogo interno no momento do bounce
depende fortemente do confinamento ou ndo dos neutrinos e dos parametros usados na
descricdo de cada uma das fases. Na figura 2, como vimos, os quadrados representam a
densidade méxima alcangada pelo carogo interno durante o primeiro bounce no caso de
confinamento de neutrinos ¢ os tridngulos t€ém a mesma representagdo para o caso sem
neutrinos. Estes pontos foram obtidos usando-se os célculos dindmicos discutidos no capitulo
3. Note que para o caso com neutrinos confinados, o bounce do carogo interno sempre ocorre
em densidades menores do que a densidade minima necessaria para a transicdo de matéria
pura de hadrons para a fase mista. Apenas no caso nao realistico sem neutrinos, a densidade
da matéria do carogo interno pode alcancar valores dentro dos limites da fase mista, para
valores baixos da constante de sacola B.

5.2 Conclusodes

Analisamos neste trabalho a ocorréncia de transicdo de fase quark-hadron durante o
colapso gravitacional de uma caroco de pré-supernova, usando um calculo adiabatico
simplificado da dinamica do carogo de supernova. O colapso gravitacional foi descrito a partir
de uma lagrangiana efetiva do sistema, com o caroco sendo dividido em duas camadas
homogéneas, com massas também dependentes do tempo.

Investigamos também o papel do confinamento de neutrinos sobre a transi¢ao de fase
da matéria estelar hadronica para o plasma de quarks e glions num calculo estatico. A fase de
hadrons foi descrita por uma teoria de campos covariante efetiva, optando-se pelo modelo de
Zimannyi-Moszkowsky apresentado no capitulo 4, enquanto que a fase de quarks foi descrita
usando-se 0 modelo de sacola com efeitos de interagdo do meio. O regime de transi¢do entre
as duas fases foi construido obedecendo-se as condigdes de Gibbs juntamente com os vinculos
de conservagdo das cargas barionica, elétrica e leptonica, esta ultima para o caso de
confinamento de neutrinos. Estes modelos nos permitiram construir duas equagdes de estado
para o regime de densidade supranuclear, uma incluindo o confinamento de neutrinos e a
outra nao, as quais foram usadas nos calculos dindmicos de colapso gravitacional.

Os calculos dinamicos de colapso gravitacional mostraram que a explosdo de
supernova pode ser vista como um evento de duas camadas. Apds o colapso gravitacional do
caro¢o, uma parte do sistema ¢ ejetada com velocidade caracteristica de uma explosdo de
supernova, enquanto que na regido central do sistema subsiste um caro¢o remanescente
oscilante, gravitacionalmente ligado, com raio médio, massa e densidade caracteristicas de
uma estrela de néutrons.

Mostramos que, de acordo com esses modelos, o confinamento de neutrinos inibe
fortemente a formagdo de um caroco hibrido remanescente nos instantes finais do colapso
gravitacional, pois as densidades limiares para a transi¢cdo de fase ndo sdo em geral atingidos
durante o colapso gravitacional. Entretanto, frisamos que apds o processo de resfriamento da
proto-estrela de néutrons, quando entdo, os neutrinos ja terdo abandonado o sistema e a
equagao de estado tiver se tornado mais mole, passard a existir a possibilidade desta estrela se
tornar hibrida.

5.3 Perspectivas

Acreditamos que esse modelo simplificado tem o principal mérito de incluir a fisica
essencial do processo da explosdo de supernovas e relacionar o mesmo com a formagao de
uma estrela de néutrons, o que, até onde pudemos investigar, nunca foi feito. Por outro lado,
algumas das simplificagdes feitas sdo drasticas, como por exemplo, a simulacdo do carogo em
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apenas duas camadas, quando sabemos que essa separacao ¢ suave. Uma perspectiva para o
futuro ¢ a inclusdo de mais camadas e a investigacdo do limite hidrodindmico. Um outro
ponto importante, sobre o qual, infelizmente, temos menos controle sdo as equacdes de estado
utilizadas tanto para os hadrons como para os quarks. Elas sdo deduzidas de modelos efetivos
e ainda assim, consideradas apenas na aproximacao de campo médio. A obtencdo de uma
equacdo de estado a partir de primeiros principios (em sonhos, a QCD!!!), ¢ um objetivo
dificil, porém altamente desejavel. O que pode ser feito em curto prazo, ¢ considerar modelos
efetivos que, pelo menos, retenham algumas das simetrias da teoria fundamental como, por
exemplo, a simetria quiral, que sabidamente, tem um papel crucial na descri¢ao dos hadrons
leves. Uma possibilidade seria o modelo de Nambu-Jona Lasinio e suas extensdes. Apesar
disto, acreditamos que as caracteristicas globais do processo ndo devem depender muito
destas questdes.
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APENDICE A

O Equilibrio Hidrostatico

A energia total da estrela, na auséncia de movimento macroscopico, ¢ dada por:

M

E= _[El(S, p)dm —}élc—m@m

) r 0

R
onde m :I4W2 pdr é a massa dentro da esfera de raior e p ¢ a densidade. O 19 termo se
0

refere a energia interna e o 29 a gravitacional. Usando a identidade termodinamica para a
pressao P:

H
po BT

@ )0

onde S ¢ a entropia, podemos entdo calcular a 12 variagdo da energia total:
M M
P m
OE =+ odm + G H—B’m&f (A.1)
Jov %;2 % -0[ O O

Transformamos a 12 integral em:

[ oot 2
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} dm [0

M

- o BBy
} 0" pdr
M
- IE;%P %»dm
0 r
Substituindo em (A.1) e fazendo 6F =0, temos:

M M
I%%D%rdm +GIﬁ25rdm =0
0 r Or

ou seja:

d_P + Gi’l;lp =0
dr r
ou ainda:

_dP_Gmp
dr r’

: (A.2)

que ¢ a equagdo de equilibrio hidrostatico.

920



APENDICE B

O Limite de Chandrasekhar

Consideremos uma estrela composta de matéria fria (T=0). Suponhamos que a
equagao de estado do gas de elétrons livres possa ser representada pela equacao de estado de
um gas politropico, onde a pressdo ¢ dada pela relagdo

P=Kp" (B.1)

onde p ¢ a densidade de massa do meio, K € uma constante e ' ¢ o indice adiabatico definido
por

r_(91nP

= B.2
dlnp B-2)

6 3 , r , I ~ T , .
Se p << 10” g/em’, o gas de elétrons estd no dominio ndo-relativistico, e o indice
adiabatico ¢ 5/3. Neste caso, a pressao ¢ dada por

5
3
P=1.0036 xlo”%Jﬁgerg/cnf (B.3)

onde U, € o peso molecular médio por elétron definido como

-1
ZX,

Sin T B.4

U, EZ y) E (B.4)

Z;, A;, X; sdo respectivamente o nimero atdmico, o nimero de massa e a fragdo em massa do
elemento i.

Se p >> 10° g/lem’ , os elétrons estdo no regime ultra relativistico de energia, I
assume o valor 4/3, e a equagdo de estado ¢ dada por

4
3
P=12435%10" %—/ﬁgerg/cnf (B.5)

A equagdo de equilibrio hidrostatico (1.1) pode ser escrita na forma:
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2
izi ar = —AnGp (B.6)
r-drp dr

Introduzindo-se as variaveis 0 e &, definidas de modo a que tenhamos

r=aé (B.8)
onde
1 /2
n+1)Kp, O
a=7—"—"" B.9
U 4nGp U (B.9)
B B
P. € a densidade central e n € o indice politropico dado pela relacao
1
Fr=1+— (B.10)
n

Podemos expressar a Eq. B.6 na forma adimensional conhecida como equacdo de
Lane-Emdem para um politropo de indice n

1 d .,do B.1)
E-dé - dé

Este formalismo permite determinar o raio, a massa maxima e o perfil de densidade de

uma esfera composta de um gas politropico em equilibrio, podendo ser aplicado em uma
analise aproximada da estrutura de ands brancas da seguinte maneira:

Aplicando as seguintes condi¢des de contorno para o centro da esfera

0(r=0)=1 (B.12)
e,
d—g(r—O)—O (B.13)

A condigdo B.12 vem diretamente de B.7 e a equacao B.13 vem do fato de
m(r)= 4mp.r* /3 préximo do centro de modo que pela Eq. 1.1 (Equilibrio Hidrostatico),
dP(p /dr =0 =dp/dr no centro. E para » = R, sendo R o raio da esfera politropica

P(r=R)=p(r=R)=0, &=¢&, 6(&,)=0

podemos integrar numericamente a equacdo de Lane-Emdem, comegando em &é=0com as
condigdes de contorno B.12 e B.13. Se n < 5, ie, [ > 6/5, as solu¢des decrescem
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monotonicamente até o zero em ¢ =¢ |: 6(51)= 0. Este ponto corresponde a superficie da
estrela onde P = p = 0. Obtemos assim a seguinte expressao para o raio da esfera:

E(n+1KE(

WD €, (B.14)

R
=J'47Tr2pdr
0

&
M = 4w’ p, [£°0"dE
0

Eliminando 6" na equagdo acima através de B.7 e usando B.11:

_ “q0,de
e TEE’E

M = 4m3pc512 |6'( 1)|

Usando-se a Eq B.9 para eliminar a na equagao anterior, obtemos

.
E(% o (¢ (B.15)

Eliminando-se p. através das Eqgs. B.14 e B.15, chegamos a seguinte relagdo entre a
massa e o raio de uma esfera politrépica

[(n I)KD !
0 4nG

M = 47TR1" g “&lo-(,)] (B.16)

Solugdes para dois casos particulares nos interessam, especificadas pelos seguintes
parametros:

Gas de elétrons nao relativisticos presente em uma ana branca com baixa densidade
central:

r=2 n=§, £,=365375, &30 (£,) =2.71406 (B.17)

b) Gés de elétrons extremamente relativisticos presente em anas brancas com alta
densidade central:
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r=§, n=38,=689685 &0-(€,)=2.01824 (B.18)

No primeiro caso, o raio € a massa total para as configuragdes de equilibrio sao dados
pelas expressoes

-5/6
R=1.122x10* eH im (B.19)
0° g/cm 02 0

€
M= 070118#5 B&H M (B.20)
0" km [ 02 O
No segundo caso obtemos
D -2/3
R=3347 x104m5 %Q om (B21)
€

M=M, =1 sl R F E%@ M, (B.22)

[10% km 0

Em resumo, quando supomos o limite extremamente relativistico para o gas de
elétrons, obtemos uma expressdo para a massa que ¢ independente de R e p.. O valor
encontrado ¢ justamente o limite de Chandrasekhar que fornece o valor méximo possivel para
a massa de uma Ana Branca. O valor desse limite depende do numero relativo dos elétrons e
dos nucleons. Quanto maior a propor¢ao dos elétrons, maior a pressdo eletronica, e maior € a
massa limite. Observe também que a dependéncia do limite de Chandrasekhar com a
composicdo quimica da estrela estd inteiramente embutida no peso molecular médio por
elétron, L. Assim, para uma estrela composta de nucleos relativamente leves, para os quais L,
~2, temos que

M, =146 M,

Para um carogo totalmente sintetizado a *°Fe, como se presume existir nos instantes
que precedem o colapso gravitacional de uma gigante vermelha, M, =1.24M_.
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APENDICE C

O Modelo de Sacolado M.I.T.

Introducéo

Apresentaremos brevemente o modelo de sacola do M.L.T, que foi usado no nosso
trabalho de mestrado. Nesse trabalho de doutorado, usaremos uma variagao desse modelo
para o célculo da equacao de estado.

Espera-se que a transi¢do para matéria de quarks ocorra quando a matéria nuclear for
comprimida tanto, que seus constituintes hadronicos se sobrepdem uns aos outros. Nestas
circunstancias, quarks em diferentes hadrons podem se intercambiar livremente e os graus de
liberdade da matéria ficam sendo os dos quarks. A matéria fica entdo melhor descrita por
quarks que constituem os hadrons, do que por hadrons. Devemos enfatizar que a densidade de
matéria nuclear (1x10') é s6 um pouco menor que a da matéria hadronica (2.8x10').
Hédrons no nucleo estdo quase se sobrepondo e basta uma pequena compressdao para que a
transi¢ao ocorra.

O Modelo de Sacola

A teoria de quarks e glions, a cromodindmica quantica, ou QCD, contém dois
aspectos fundamentais: liberdade assintdtica e confinamento. Esses dois aspectos sao
incorporados ao modelo de sacola da seguinte maneira:

- dentro da sacola as interacdes ndo sao consideradas (ou sdo tratadas com teoria de
perturbagdo de ordem mais baixa)

-fora da sacola quarks sdo proibidos de existir como particulas livres. Isto ¢ alcangado,
dando-se ao vacuo uma densidade de energia constante B que mantém quarks e glions
confinados em pequenas regides do espacgo.

Esta-se considerando os hadrons como sacolas com quarks e gliions dentro. A energia
de um hadron ¢ entdo composta de duas partes: a energia associada ao volume da sacola
devida a densidade de energia finita do vacuo e a energia devida a energia cinética dos quarks
dentro da sacola.

O modelo de sacola tem sido usado para descrever a matéria de quarks e gliions ndo
apenas dentro dos hadrons, como também em qualquer volume fechado finito. E por isso que
usamos este modelo nas estrelas de néutrons. A diferenca de energia entre o estado
fundamental do vacuo fisico até o vacuo QCD dentro da sacola ¢é alcangado adicionando-se o
termo.
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No modelo de sacola, as equacdes de estado para o plasma de quarks e glions sdo
dadas por [12]:

P=%(€—4B)

N_N 4 4
g =—1 Hlﬂ4T4+%7T2T2[qu+u—qH+—Ng7T2T4+B

Tom 0 4415

onde Ny ¢ o numero de sabores de quarks leves, N o nimero de cores ¢ Ng o niimero de
glions no plasma. T € a temperatura.
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Apéndice D

Notacoes e Convencoes

Os quadrivetores contravariantes que aparecem no texto sao definidos como:

xt = (t, x),
p* =(E,p).
0 0
0" =—=0-—,-0
ox* Eﬁl‘ EL
E os quadrivetores covariantes por:
X, = (t,—x)
Py = (Esp)
0 0
0, =—= ,0
©ooxH @ﬁ; El

Com essa norma, o tensor métrico ¢ dado por

HIOOOH

M -1 0 00

H = =
& T8w 0o -1 oU
0 0 —1@

Se a e b sdo dois quadrivetores, entao o produto escalar entre eles fica escrito:

ab=a,b" =a"g, b" =a"h’ —ab,

e, de forma analoga

62
auau ZF_DZ
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Os indices gregos assumem valores de 0 a 3 enquanto que os indices latinos assumem
valores de 1 a 3.
As matrizes de Dirac obedecem as seguintes regras de comutacao:

Wy pEyty syt =g
Observe ainda que

() =1

(v =1
Vey'}=o0

Ve=8uwY' =@°,—;/§

A matriz y, ¢ definida por

0,,1,,2,,3

ys =y’ =iy’y'y’y

Os espinores de Dirac satisfazem as relagdes:

(iyua“ —m)u(k,/\)=0
(iyua“ +m) v(k,A)=0
u(k,A) iy, 0% —m)=0

V(A iy, 04 +m)=0
u (e, A (A )= v (ks AN )=

u(le, Nl A )= Vi, AN )= ( m

1/2
k? +m2)
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