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Resumo

Neste trabalho, propomos um formalismo lagrangeano efetivo para descrever a
dindmica do colapso gravitacional e do mecanismo de bounce de um caro co de supernova.
O caroco ¢ dividido em duas camadas homogéneas, cujos ralos e massas constituem os
graus de liberdade efetivos do sistema, e as equagdes de movimento resultantes sdo in-
tegradas numericamente para diferentes configuracdes iniciais. O formalismo permite

calcular a intensidade da onda de choque gerada no momento da inversao do colapso.

Com o objetivo de investigar os efeitos do confinamento de neutrinos sobre a
evolucéo do colapso, propomos também uma equagdo de estado para a matéria estelar no
regime hadrénico a T = 0, obtida a partir da hadrodindmica quéntica, incorporando-se

explicitamente os neutrinos.

Os resultados obtidos mostram que o formalismo reproduz as principais carac-
teristicas do colapso de supernova, em particular a geracdo da onda de choque no in-
stante do bounce. O confinamento de neutrinos, introduzido através da equagdo de

estado, exerce um efeito significativo, tanto sobre as propriedades da matéria estelar

como sobre a dindmica do colapso.
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Abstract

In this work we propose an effective lagrangian formalism to describe the dynamics
of supernova core collapse and the bounce mechanism. The core is divided in two
homogeneous shells, their radii and masses being assumed to be the degrees of freedom
of the system. The resulting equations of motion are numerically solved for different
initial configurations. This formalism allows us to calculate the shock wave intensity

generated during the bounce.

To investigate the effects of neutrino trapping on the dynamical evolution of the
core collapse, we present a stellar matter equation of state in the hadronic phase at
T = 0, obtained from the quantum hadrodynamics, where the neutrinos are explicitly

taken into account.

The results show that the formalism reproduces the basic characteristics of the
supernova core collapse and the shock wave generated during the bounce. The neutrino
trapping, introduced through the equation of state, affects dramatically the stellar mat-

ter properties and the collapse dynamics.
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Introducao

” Qs antigos nio chegaram as coisas que expuse-
mos, porque eragm deficientes ne douta tgnordncia.”

De docta ignorantia, Nicolau de Cusa

Ha algumas décadas, a fisica de supernovas tem despertado um interesse cres-
cente no campo da Astrofisica Nuclear Tedrica e da Fisica de Altas Energias [1,3]. Tal
interesse tem aumentado desde a observacio da supernova de 1987 — a SN(1987)A -,
cujo registro se verificou tanto na faixa Stica quanto na faixa de neutrinos, permitindo

por & prova os fundamentos da teoria corrente sobre explosao de supernovas [4, 5].

Para a Fisica Nuclear, em particular, o estudo desse fendmeno tem sido um guia
muito util para se prever as propriedades da matéria nuclear submetida a condigdes
extremas de densidade e temperatura, permitindo aprimorar nosso conhecimento sobre
as for¢as nucleares e a interagho hadrdnica. Para a Astrofisica em geral, o estudo das
supernovas se justifica, por estarem associadas, como se presume, & formacéao de estrelas
de néutrons e buracos negros, além de propiciarem a verificacio da teoria de evolucao
estelar padrao. Qutros ramos de pesquisa ligados as exploses de supernovas sao, por
exemplo, a origem dos raios cdsmicos, a abundancia dos elementos quimicos no Universo,

a nucleossintese de elementos pesados, a fisica de neutrinos, etc.

Quando chegam ao fim de sua vida ativa, estrelas suficientemente massivas, com
massa entre 8 Mg e 60M,, onde My, representa a massa do sol, desenvolvem um carogo

de Fe {g = 10° g/em?, T = 10° K), altamente degenerado, e com massa aproximada-
£
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mente igual ao limite de Chandrasekhar. Devido a processos fortemente endotérmicos,
como a fotodissociacio do *6Fe e a captura eletrénica, tais estrelas entram em colapso

gravitacional e, a seguir, explodem violentamente como supernovas [6, 7).

A energia liberada por uma exploséo de supernova é da ordem de alguns foe () e
um 1inico evento apenas pode ter um brilho maior do que toda uma galaxia. Tais eventos
de explosido, espetaculares por suas dimensoes, foram denominadas de supernova por
Baade e Zwicky [8] em 1934, por serem muito mais brilhantes do que as novas. Os
mesmos autores também aventaram, primeira vez, a hipdtese basica de que as estrelas

de néutrons seriam o resultado final e residual de uma explosdo de supernova.

O colapso gravitacional, cuja escala de tempo é da ordem de milissegundos, prosse-
gue até que a densidade nas regides centrais da estrela atinja valores entre duas e trés
vezes o valor da densidade de saturacsio da matéria nuclear normal **) | Submetida
a condicbes tdo extremas de densidade e de temperatura, a composi¢io quimica da
matéria estelar varia muito rapidamente, fazendo com que a equacdo de estado sofra
um repentino endurecimento, que se traduz, por exemplo, por um rapido crescimento
do indice adiabatico, que passa de um valor préximo de 4/3, no inicio (estagio de pré-
supernova), para um valor entre 2 e 3, no final do colapso, quando a matéria estelar
passa para o regime supranuclear de densidade. Essa mudanga nas caracteristicas da
equacdo de estado se deve, notadamente, & interagdo repulsiva entre os nucleons, que se
manifesta, por exemplo, no valor elevado da incompressibilidade da matéria nuclear. Em
consequéncia desse endurectmento da equacao de estado, as camadas internas do carogo
invertem subitamente o sentido de movimento e se expandem rapidamente (bounce),
colidindo violentamente com as camadas externas. O resultado direto dessa colisio estd
na formagio de uma forte onda de choque, que se propaga radialmente para fora e sobre
o restante do material que compde o carogo (que prossegue em seu movimento quase de

queda livre). Eventualmente — dependendo de certos parametros como, por exemplo,

(*) 1foe = 10%! erg (ten to fifty one erg). Esta é a unidade natural de energia usada

em fisica de supernovas.
() 5, =2 8 x 10" g/em® =0,15fm 3.
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a massa total do carogo —, a onda de choque pode ejetar o restante da estrutura
estelar, isto é, a manta e a envoltéria da estrela, ocasinando um evento de explosao de
supernova [9]. Dessa forma, a formacéo de onda de choque pelo mecanismo de bounce

hidrodindmico estaria habilitada a explicar uma exploséo de supernova do Tipo IL

A primeira vista, podemos ter a impressio de que o colapso gravitacional de uma
estrela massiva constitua um processo catastréfico e altamente desordenado; mas € o
oposto: trata-se de um processo altamente ordenado. De fato, a evolucio estelar é
dirigida continuamente no sentido de se atingirem estados cada vez mais ordenados,
ou seja, estados de baixas entropias. E assim, por exemplo, que durante a fase de
sequéncia principal, estagio em que a estrela ainda estd queimando hidrogénio, a en-
tropia por nucleon, em unidades da constante de Boltzmann, é aproximadamente igual
a 15, enquanto que no estigio de pré-supernova ela é menor do que 1, no carogo. A
reducio na entropia é resultante da radiagio eletromagnética e dos neutrinos emitidos
para fora da estrela durante suas etapas evolutivas precedentes. Este aspecto relevante
do colapso gravitacional foi trazido & luz, primeiramente, por Bethe et al., em 1979
[9]. Convém frisar, portanto, que a entropia por nucleon no carogo estelar é mantida
aproximadamente constante ao Jongo do colapso gravitacional, justificando a validade
da aproximagio de adiabaticidade usada nos calculos de colapso gravitacional.

O primeiro estdgio do colapso gravitacional termina quando a densidade do carogo
da estrela alcanca um certo valor limiar, em torno 4,3 x 10! g/cm®. Quando esta
densidade é atingida, dois processos importantissimos passam a ocorrer, mudando dras-
ticamente as propriedades fisicas da matéria estelar. Em primeiro lugar os nicleos,
fortemente neutronizados em virtude da captura de elétrons, comegam a evaporar
néutrons; em segundo, a matéria estelar torna-se opaca aos neutrinos emitidos pela
captura eletronica, ficando confinados no carogo da estrela. O confinamento é causado
pelo valor relativamente elevado da segfo de choque de certas rea¢des de corrente neutra
que ocorrem durante o colapso, quando comparada com as se¢oes de choque tipicas de

reacdes eletro-fracas induzidas por correntes carregadas. A relevincia desses processos
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para a Astrofisica foi apontada, primeiramente, por Sato [10] em 1975, e Mazurek [11]

em 1976, e constitui um dos temas deste trabalho.

O confinamento dos neutrinos nao ¢ permanente, ocorrendo durante um intervalo
de tempo cuja ordem de grandeza é muito malor que a escala de tempo caracteristica
do colapso gravitacional. Neste sentido, o confinamento dos neutrinos é efetivo, e se
deve a uma dréstica redugio do seu livre caminho médio, prevista pelo modelo padrio
da interagio eletro-fraca. A consequéncia mais importante que deve ser destacada é
que, desde o momento em que comega o confinamento, nenhuma energia pode mais
abandonar o caroco da estrela, e a partir de entdo o colapso torna-se rigorosamente

adiabético (os fétons estdo confinados desde o inicio do colapso).

No periodo inicial de formagio da estrela de néutrons, resultante da exploséo da
supernova, os neutrinos inicialmente confinados desempenham também um papel muito

importane no processo de esfriamento da estrela de néutrons, ao escaparem dela.

Durante o confinamento, a fragio leptonica (¥;) do carogo estelar, definida pela
razio entre a densidade de léptons do sistema e a densidade de barions, permanece con-
stante enquanto o confinamento se mantém. Nesse periodo, o valor da fragao leptonica
fica congelado num valor em torno de 0,3, contra uma fragio lepténica inicial da ordem
de 0,46, que é arazdo Z/A para o *®Fe. O decréscimo inicial da fracao lepténica se deve,
obviamente, ao fato de que antes do confinamento os neutrinos podem escapar do carogo
da estrela. Uma vez que o limite de Chandrasekhar decresce com a fragio lepténica, seu
valor vai se reduzindo ao longo do colapso, até que o confinamento se estabeleca e seu
valor fique fixado pelo valor final de ¥;. Apds a explosdo, os neutrinos véio embora e a
fragio leptonica da estrela de néutrons é reduzida em virtude, principalmente, do flash

de neutrinos emitidos.

Fm sua generalidade, os céleulos hidrodindmicos estdo de acordo e predizem basi-
camente as mesmas caracteristicas do colapso gravitacional, as mesmas que descrevemos
anteriormente. Contudo, o mesmo nio se verifica no que diz respeito ao periodo poste-

rior ao bounce, sobre o qual existem ainda varias controvérsias. Este desacordo resume
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o chamado problema da supernova, que pode ser colocado da seguinte forma: a onda
de choque gerada pelo bounce é suficientemente intensa para que possa se propagar até
a superficie da estrela, e assim poder ejetar quase toda sua massa? Os célculos mais
recentes de simulacao de colapso gravitacional apontam para uma resposta negativa a
esta pergunta [9]. A razdo estd no fato de a composigdo quimica do carogo no instante
do bounce nao ser homogénea. De fato, a matéria presente nas regioes centrais do
caroco, atras do ponto onde é gerada a onda de choque, é composta por nucleons livres,
elétrons, e outras particulas, ou seja, estd no regime de densidade nuclear. Entretanto,
as camadas mais externas, sobre as quais se propaga a onda de choque, apresenta uma
composicio quimica em que nicleos compostos ainda estdo presentes. Ora, quando a
onda de choque passa por essas camadas, ocorre uma alta compressiio do material, ele-
vando enormemente a temperatura; consequentemente, os nucleos da regiao comprimida
pela onda de choque vao sendo fotodesintegrados pelos fétons altamente energéticos. A
fotodesintegragio dos nicleos é uma reagio endotérmica, e a energia consumida neste
processo é cedida justamente pela onda de choque. Além do mais, parte da energia da

onda de choque é dissipada também pela produgéo de neutrinos.

THo intensa e eficiente é a dissipagfo [3] que, apds atingir a disténcia entre 100
a 300 kmn em relagio ao centro, a onda de choque ¢ atenuada e morre, sem chegar a
ultrapassar os limites do carogo de ferro, num intervalo de tempo da ordem de 10 ms (A

velocidade inicial da onda de choque é da ordem de 3,0 — 6,0 x 10° cm/s.).

A fragmentagdo de niicleos contribui para a dissipagido de uma outra forma adi-
cional: os prétons livres resultantes da fotodesintegragéo nuclear capturam elétrons e os
neutrinos emitidos neste processo escapam, agindo para dissipar ainda mais a onda de
choque. Os neutrinos podem escapar porque a densidade do material em que se propaga

a onda de choque é menor do que o valor limiar de confinamento.

Esta discussio introdutéria serve para delinear o atual estado da arte da fisica
de supernovas, que vive um impasse fundamental, vale dizer: o mecanismo bésico de

explosao néo é conhecido. Em outras palavras, dado que os célculos hidrodindmicos, em
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quase sua totalidade, levam a resultados negativos, permanece ainda desconhecido para
a Astrofisica Nuclear de que forma o colapso pode ser violentamente revertido numa

expansdo explosiva, originando um evento de exploséo de supernova [7,12,13].

Existem, contudo, dois mecanismos de explosio diferentes sobre os quais vale a
pena falarmos um pouco. O primeiro [14, 15] foi proposto por Baron et al. em 1985, e
consiste no chamado mecanismo de explosdo direta (prompt ezplosion). O mecanismo
de explosdo direta se aplicaria a estrelas de massa intermediaria, entre 8Mg e 20Mg,
que seriam capazes, segundo alguns célculos de evolugéo estelar, de sintetizar carogos
de ferro com massas relativamente pequenas, menores que 1,35Mg. Além disto, para
que seja eficiente, isto é, para que consiga gerar uma onda de choque suficientemente
intensa e capaz de atravessar as camadas mais externas do carogo, tal mecanismo exige
que se introduza nos cdlculos, ad hoc, uma equacio de estado suave para o regime
de densidade nuclear, o que equivale a assumir um valor para a incompressibilidade
da matéria nuclear saturada significativamente menor do que aquele que as pesquisas

atuals em reacdes relativisticas de ions pesados parecem apontar.

O funcionamento desse mecanismo é ficil de se entender. Os calculos hidrodindmi-
cos mostram que na fase de colapso o carogo estelar se separa em duas partes distintas:
um caroco homdlogo *) | onde a velocidade durante o colapso, em qualquer ponto, é
menor que a velocidade do som no meio (regido subsonica) e cuja massa é justamente
igual ao limite de Chandrasekhar ¢ da ordem de 0,8M (fixada pela fragao lepténica
final, como j4 assinalamos anteriormente), e uma camada externa, cuja velocidade de
queda livre é malor que a velocidade do som no meio {regiao supersénica). Ora, como a
onda de choque é formada justamente na borda do cerogo homdlogo entdo, para alcangar,
se for o caso, a superficie do carogo, ela deve atravessar uma quantidade de material dada
por M, —Mj, onde M, é a massa total do carogo e M}, a massa do carogo homdlogo. Mas,

como j4 vimos, a onda de choque é dissipada pela fotodesintegragao nuclear, consumindo

) O termo homdlogo significa que a velocidade em qualquer ponto no interior dessa
regizo do carogo é diretamente proporcional a distidncia desse ponto ao centro. Isto
implica, pela equacio da continuidade, que esse carogo é homogéneo.
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nesse processo aproximadamente 2 foe para cada 0,1M; de material dissociado por ela.
Essa quantidade de energia ¢ da mesma ordem de grandeza da energia final liberada na
explosdo. Assim, quanto menor a massa inicial do caroco de ferro, menor a quantidade
de material a ser dissociado e, portanto, maior a possibilidade de que a onda de choque
possa atingir a superficie do carogo e explodir a estrela. Por outro lado, quanto mais
suave for a equacio de estado, maiores sao as densidades atingidas pelo carogo homdlogo
no final do colapso. Com isso, a energia gravitacional disponivel para a formacao da
onda de choque durante o bounce do carogo homdloge também aumenta, favorecendo
ainda mais a possibilidade de uma explosao, significando que uma diferenca de “apenas”
0,1M; na massa inicial do carogo de ferro pode decidir se a estrela explode ou néo,
pois representa um acréscimo da ordem de e 2 foe de energia para a onda de choque.
Vemos assim que a maior ou menor eficicia do mecanismo de exploséo direta depende

criticamente de pequenas diferencas entre grandes quantidades.

O outro mecanismo {16-18], denominado de explosio de longo termo (delayed ez-
plosion), foi formulado primeiramente por Wilson em 1985, e operaria em estrelas com
massa entre 20Mg, e 60M;. Em tal mecanismo, sfo os neutrinos, oriundos da cap-
tura eletrénica e inicialmente confinados durante a fase de colapso, que desempenham o
papel fundamental. Assim, entre 0,5 ¢ 1,0 s apds a onda de choque comecar a ser dissi-
pada, a proto—estrela de néutrons emite um intenso fluxo de neutrinos. Estes neutrinos
sio absorvidos pelo material imediatamente préximo da onda de choque, aquecendo-o
e elevando a pressio. Com isso, a onda de choque é revivida, ganhando energia. En-
tretanto, os resultados obtidos com este mecanismo dao baixas energias de exploséo,
se comparadas com as supernovas que ja foram observadas e com os resultados obtidos

com o mecanismo de explosio direta.

Considerando-se a enorme complexidade dos processos fisicos incluidos nas si--
mulacgdes numéricas de explosiao de supernova, como, por exemplo, o acoplamento entre
as equacdes hidrodindmicas e as equagdes de transporte de neutrinos, taxa de cap-

tura eletrénica, taxas de reagdes nucleares, opacidade da matéria estelar a neutrinos e
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0s mecanismos de dissipagao, apenas para citar alguns exemplos, aliados as infimeras
. ~ - rd - - I rd L4 -
aproximagdes, Incertezas ¢ erros numeéricos embutidos nos célculos, é ficil entender as

controvérsias que envolvem o problema da supernova.

Entretanto, o fato é que 0s modelos formulados até o presente momento estao em
desacordo com os dados observacionais, se considerarmos a frequéncia de explosoes de
supernova no Universo. Talvez, em nossa concepc¢ao, a explosao de uma supernova seja
originada mais pela natureza da estrutura da estrela progenitora e nas propriedades
globais da matéria estelar presentes durante o colapso e no momento da sua inversio,

do que em processos microscopicos ou em detalthes finos da estrutura da estrela.

Neste trabalho, vamos investigar o problema da supernova em duas frentes com-
plementares. Primeiramente, propomos um formalismo alternativo ao que é aplicado
nos calculos de colapso e explosdo de supernovas, ou seja, o tratamento hidrodindmico

usual.

Admitimos como hipdtese simplificadora que o processo de explosdo de supernovas
¢ decorrente de propriedades globais da matéria estelar, que se manifestam durante o
colapso gravitacional, e que esse processo se resume, essencialmente, em um desmem-
bramento do sistema em uma estrela de néutrons remanescente e uma camada externa,
capaz de transferir suficiente energia para a eje¢io do restante da estrutura da estrela,
que se desacopla do carogo durante o colapso. Com este propdsito em mira, dividimos
o caroco da pré-supernova em duas camadas homogéneas, cuja dindmica serd descrita
por uma lagrangeana efetiva, construida assumindo-se como graus de liberdade efetivos
do sistema os raios e as massas das camadas. Mostraremos que a introducao das massas
das camadas como varidveis dindmicas do sistema permite um tratamento direto da
onda de choque como uma descontinuidade matematica, assemelhando-se as condicdes
presentes em uma onda de choque real, sem a necessidade de se introduzir qualquer
aproximacho espiria. Usando-se a equacio de continuidade, e supondo que o sistema
¢ esfericamente simétrico, obtemos o campo de velocidade radial no interior de cada

camada, com os quais calculamos a expressio da energia cinética efetiva do sistema.



Introducao 9

A lagrangeana efetiva do sistema pode ser entao construida, adicionando-se os termos
de energia gravitacional e energia interna das camadas. Deduzimos entio as equagoes
de Euler-Lagrange, que sio integradas numericamente. Por simplicidade, adotamos
a aproximacao de temperatura zero e de adiabaticidade para a analise da evolugao
dindmica do sistema. Este trabalho se filia diretamente ao formalismo proposto [19]
em 1992 por Rodrigues et ¢l., onde estao apresentados os fundamentos basicos, e agui
propomos estender o mesmo formalismo introduzindo-se o mecanismo de transferéncia

de massa entre as camadas.

Por outro lado, o formalismo lagrangeano efetivo que serd proposto neste tra-
balho, projeta-se como um ponto de partida para uma descrigio a varias camadas
[20], cuja soluggo das equagdes de movimento dispensard, a principio, aproximagoes
ou a introducdo de pardmetros arbitrarios, como, por exemplo, a pseudo-viscosidade
de VonNeumann [21, 22], amplamente utilizada nos célculos hidrodindmicos de colapso

gravitacional.

Em segundo lugar, pretendemos investigar o papel desempenhado pelo confina-
mento de neutrinos sobre a dinidmica do colapso e sobre o processo de formacao de
onda de choque. Com este objetivo, propomos uma equaglo de estado realista [23]
para o regime de densidade hadrénico, isto é, para a matéria composta de nucleons,
mésons e léptons, a temperatura zero, que inclui explicitamente os neutrinos no calculo
da pressdo, da energia interna e da composicao quimica do sistema. Para tanto, vamos
usar uma teoria quantica relativistica consagrada para a descri¢do da matéria nuclear,
a Hadrodinamica Quéntica (QHD), para descrever a dinémica dos campos baridnicos e

meson1cos.
Para finalizar, damos a seguir a estrutura desta tese:

No primeiro capitulo fazemos um breve apanhado da teoria da evolugdo estelar
padrao, e tentamos mostrar ao leitor como o colapso gravitacional é tido como o ponto
final na vida evolutiva de estrelas suficientemente massivas. Conceitos importantes

para a Astrofisica, como o conceito de limite de Chandrasekhar, por exemplo, também
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sdo discutidos. Abordamos os possivels mecanismos de implosao e os mecanismos de
explosao de supernovas, com énfase no mecanismo de bounce hidrodindmico, que é

apresentado com um exemplo simples.

No segundo capitulo, vamos apresentar as equacdes de estado que serao usadas neste
trabalho no calculo da dindmica do colapso gravitacional. A primeira delas € a equagéo
de estado obtida por Baym, Pethick e Sutherland [24] para o estado fundamental (T = 0)
da matéria estelar no regime de densidade subnuclear sem néutrons livres. A segunda
é a equacio de estado de Baym, Bethe e Pethick [25] para o regime subnuclear com
néutrons livres. Fazemos no comego do capitulo um breve estudo sobre o gas ideal de

Fermi, topico importante para se entender o que segue.

Apresentamos sumariamente, no terceiro capitulo, uma introdu¢éo ao formalismo
da Hadrodindmica Quéntica (QHD) e sua aplicagho ao cilculo da equagdo de estado
da matéria nuclear & temperatura zero. Esse capitulo deve ser lido como introducao
ao quarto capitulo, onde propomos, a partir da QHD, uma equagio de estado para
a matéria hadrénica com neutrinos confinados, e apresentamos a equacdo de estado
obtida por Gudmundsson e Buchler [26], para o regime subnuclear com néutrons livres
e neutrinos confinados. No mesmo capitulo, apresentamos também os resultados e

conclusdes sobre a equacio de estado proposta.

No quinto capitulo apresentamos o formalismo lagrangeano efetivo com massas
varidvels para a descricdo do colapso gravitacional e formagéo de onda de choque. O
modelo é exemplificado, aqui, para o caso mals simples de duas camadas apenas. As
simulacBes numeéricas sfo realizadas paras as duas situagbes opostas: ou os neutrinos
estiao confinados, ou estio ausentes do sistema, para que possamos investigar as con-
sequéncias do confinamento sobre a evolugio do colapso. Com este propésito, usaremos
os resultados discutidos no terceiro e quarto capitulos. Finalmente, no sexto capitulo

apresentamos os resultados e as conclusoes.
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Capitulo
1

Evolucao Estelar

e Colapso Gravitacional

“(-+) vi no Aleph a terra, e na terra outra vez o Aleph
e no Aleph a terra, vi meu vosto e minhas visceras, vi teu
rosto e senits vertigem e chorei, porque meus olhos haviam
visto esse objeto secreto e conjetural cujo nome o0s homens
usurpam mas que nenhum homem tem olhado: o inconcebivel
universo.”

O Aleph, Jorge Luis Borges

1.1 Introdugao

Entre as poucas informagoes de que dispomos para o estudo da estrutura e
do interior estelar, destacam-se a luminosidade e a temperatura superficial das estre-
las. Contudo, essas grandezas exibem certos padrdes regulares de variagao ao longo do
tempo, levando-nos a concluir que as estrelas devem passar por determinados estagios
evolutivos, ao longo de sua longa existéncia. O programa da Astrofisica Nuclear Tedrica,
é estabelecer, com base nas leis e dados experimentais coletados pela fisica nuclear, os
processos fisicos subjacentes a tais padres de variagio e as correspondentes etapas

evolutivas de uma estrela [1-4].

Um dispositivo amplamente utilizado na analise ¢ classificacdo das estrelas é o

chamado diagrama HR, (em homenagem a Hertzsprung e Russel, seus criadores), que
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consiste em um grifico onde cada estrela de um dado aglomerado é representada por um
ponto, cuja ordenada estd correlacionada com a luminosidade (magnitude) da estrela, e a
abscissa com a temperatura superficial (o indice de cor da estrela). Assim, o diagrama
HR permite que possamos classificar as estrelas segundo seu estigio de evolugio. O
que chama mais a nossa aten¢io é que a maioria das estrelas representadas no diagrama
situa-se ao longo da diagonal. Por este motivo, esta regiio do diagrama HR, assim como
a fase evolutiva que caracteriza tais estrelas, ficou sendo chamada de sequéncia principal.
Af encontramos, por exemplo, o nosso sol. Acima da sequéncia principal situam-se as
gigantes vermelhas, estrelas muito luminosas, com temperaturas superficiais da ordem
de 10° K, e de grandes dimensoes, com raios da ordem de 10'* cm. Abaixo da sequéncia
principal encontramos a regido das anas brancas, estrelas de baixa luminosidade, pouco
massivas, temperaturas superficiais da ordem de 10* K e muito compactas, com raios

da ordem de 10° cm.

Uma estrela fica a maior parte de sua vida na sequéncia principal e, dependendo
do valor de sua massa pode, apds esse periodo, se deslocar rapidamente para a regiao
das gigantes vermelhas ou para a regido das ands brancas. Entretanto, estrelas sufi-
cientemente massivas, ap0s se tornarem gigantes, podem explodir violentamente como
supernovas. A Astrofisica Nuclear Tedrica estabelece esses trés estadgios como os fun-
damentais na vida de uma estrela, e busca esclarecé-los com base no conhecimento que

adiquirimos sobre o comportamento da matéria que compde o interior estelar.

E gracas & teoria da evolucio estelar que ficamos sabendo, por exemplo, que a
energia nuclear é a principal fonte de energia emitida pelas estrelas durante sua vida
ativa. De fato, é apenas no interior estelar que ocorrem condigdes termodindmicas
propicias — isto é, condigdes de densidade, de temperatura e de pressiio — capazes de
provocar reagdes termonucleares entre os elementos quimicos que compdem a matéria

estelar.

Os ciclos de reagdes termonucleares nas estrelas iniciam-se com a fusao do hidrogeé-

nio, da qual resulta a sintese do hélio. No entanto, dependendo da magnitude de certos
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parametros, como a massa da estrela, por exemplo, tais reagdes podem avancar para
a nucleossintese de elementos cada vez mais pesados, até o ponto em que todo o com-
bustivel nuclear disponivel tenha sido exaurido. E por esta razio que podemos pensar
as estrelas como os laboratdrios onde se produziriam os elementos quimicos presentes
em nosso universo. Neste sentido, um dado importante para pdr & prova a teoria da
evolugéo estelar é a abundincia relativa dos elementos quimicos existentes no sistema

solar.

Um dos feitos mais relevantes realizados pela teoria da evolugdo estelar, como
tentaremos mostrar aqui, foi o de ter conseguido relacionar cada perfodo evolutivo de

uma estrela com a fusfo termonuclear de um determinado tipo de elemento quimico.

1.2 Pré-Sequéncia Principal

Acredita-se que o nascimento de uma estrela seja originado por instabilidades

. . . B . e ) ’ .
gravitacionais na distribui¢io de matéria de um gés interestelar, fazendo com que o
sistema se condense lentamente até se formar uma proto-estrela. Uma préto-estrela é
composta basicamente de hidrogénio e uma pequena parcela de nuclideos mais pesados,

como o hélio, o carbono, o nitrogénio, etc.

Com temperatura, densidade e raio da ordem de 10K, 1 particula/cm® e 10%°
cm, respectivamente, a contragio da préto-estrela prossegue até que a temperatura do
material atinja o patamar de ionizagio. Como a energia de lonizagdo um dtomo leve
é da ordem de dezenas de elétron-volts, vemos que a temperatura necessiria para a
lonizagio é de =~ 10% K. Para o Sol, por exemplo, que possuil um nicleo composto de
hidrogénio totalmente ionizado, estima-se que a temperatura central tenha um valor em

torno de 2,5 x 10°K.

Durante o perfodo inicial de formagéo, chamado de pré-sequéncia principal, a tinica
fonte de energia da estrela é a gravitagio. Pelo teorema do virial, é facil mostrar que

aproximadamente metade da energia gravitacional da contra¢do do sistema é obrigato-
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riamente convertida em energia térinica, fazendo aumentar a temperatura da estrela.
A energia restante deve ser dissipada em forma de radiagdo emitida para fora do sis-
tema e, também, para manter as correntes de convec¢do que se estabelecem no interior
da massa gasosa em contrag¢io. Contudo, & medida que a densidade val aumentando,
esses movimentos turbulentos vao se restringindo as camadas mais externas, até que

um nuicleo denso e quente seja formado.

Quando o nicleo da estrela atinge condi¢des termodinamicas capazes de viabi-
lizarem as reagdes termonucleares, a estrela para de se contrair e atinge, por um periodo
de tempo relativamente prolongado, uma configuragio de equilibrio. A razao disto é a
seguinte: consideremos a escala de tempo hidrodinamico, definida por

R 1/2
t, (3) : (1.2.1)
onde g = GM/R?, sendo M a massa da estrela, R o ralo e G a constante gravitacional;

e a escala de tempo térmico, definida como

ty % , (1.2.2)

onde e, é a densidade de energia térmica por particula (~ kT) e L a luminosidade.

Acontece que, para os sistemas que estamos discutindo — as estrelas — verifica-se que
£, < b,

Para uma estrela como o sol, por exemplo, substituindo-se os respectivos valores

de M, R, ¢, e L nas equagdes anteriores, obtemos
t, ~ 10%s t, &~ 107s . (1.2.3)

Sendo assim, somos obrigados a concluir que a estrela deve permanecer a maior parte

do tempo de sua vida em estados de equilibrio hidrostatico onde a atividade térmica ¢

predominante.

Notemos que este equilibrio resulta de um balanceamento entre duas forgas bésicas:

a forca gravitacional e a for¢a hidrostatica, originada pela pressio exercida pelo gés. Ve-
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jamos porque! Assumindo-se que a estrela é uma esfera de raio R ligada gravitacional-

mente, e em equlibrio, entdo sua energia total H deve satisfazer a seguinte condigio de

minimizagao:
SH =0, (1.2.4)
onde
m{R) Gm(r)dm(r) m{R)
o= —/ — -[—] e (r)dm(r), (1.2.5)
0 0

em que o primeiro termo do segundo membro é a energia potencial gravitacional, o

segundo a energia térmica do sistema (e, representa a energia térmica especifica), e

m(r) = /{;T 47rg(r')r'2dr' , (1.2.6)

é a massa total encerrada pelo raio r. Consequentemente, a Eq. (1.2.4) nos fornece a
seguinte equagdo de equilibrio hidrostatico

dP Gm(r)p(r)
MRV 1.2,
dr r? ’ (1.2.7)
onde P e p denotam a pressdo e a densidade no ponto r, respectivamente. Mediante a

equacdo anterior, vemos que a forca gravitacional é contrabalangada pela componente

radial do gradiente da pressio, ao longo da estrutura da estrela.

Umea estrela permanece no estdgio de pré-sequéncia principal durante um periodo
de tempo relativamente curto, se comparado com o tempo que €la gastard na sequéncia
principal. Para estrelas com massa igual a 1 Mg ), por exemplo, este periodo ¢ de

aproximadamente 107 anos.

Ao entrar na sequéncia principal, a densidade média da estrela é aproximadamente
igual a 1 g/cm?® e a temperatura central da ordem de 10° K, quando entdo iniciam-
se as reacdes termonucleares. Numa primeira etapa, essas reagoes irdo transformar o

hidrogénio em hélio, acionando nova fonte de energia para a estrela: a energia nuclear.

{(*) Simbolo da massa do sol (= 2,0 x 10%3 g).
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1.3 Sequéncia Principal

Assim que ingressa na sequéncia principal, a estrela apresenta um micleo denso
de hidrogénio, extremamente quente e completamente ionizado, sitio onde se processarao

as reagOes nucleares que servirdo como a principal fonte de energia da estrela [5].

1.3.1 — As cadeias pp

Dadas as condi¢oes existentes no interior estelar, a fusao do hidrogénio se torna
possivel gracas as chamadas cadeias pp, ou ciclo do hidrogénio, como também sao con-

hecidas. A primeira delas, a cadeia pp [, € composta pelas reagoes

p+p — d+et +u,, (1.3.1a)
d+p — *He+1v, (1.3.1b)
3He + *He — *He +2p. (1.3.1c)

A medida que a abundéancia de *He e a temperatura do meio vao aumentando,

outra cadeia — a pp Il — entra em operagao:

p+p — dtet +u,, (1.3.2a)
d+p — *He+17, (1.3.2b)

*He + "He — "Be + 1, (1.3.2¢)
Be+e” — "Litu,, (1.3.2d)
"Lit+p — 2%He. (1.3.2¢)

Qutra cadeia — a pp III — pode operar também, dependendo da densidade do
meio e da se¢io de choque do "Be, que além de poder capturar clétrons, como ocorre
na reacdo (1.3.2d) acima, pode também capturar prétons. Ela ¢ formada pelas trés

primeiras reagdes da cadeia pp II, mais as seguintes:

"Be+p — *Be+ 7, (1.3.3a)
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®Be — ®Be+ et + 1., (1.3.3b)
8Be — 2*He. (1.3.3c)

Observe que o resultado final das trés cadeias é sempre
4p — *He,

cuja energia média liberada é da ordem de 26,7 MeV.

1.3.2 — O ciclo CNO

Existe um outro conjunto de reagdes capaz de processar a queima do hidrogénio:
trata-se do ciclo CNO, ou ciclo do carbono, proposto independentemente em 1938 por

von Weizsaker [6], e em 1939 por H. Bethe [7]. O ciclo CNO engloba as seguintes reagoes:

204p — BNy, (1.3.4a)

BN — BCHet tue, (1.3.4b)
BC+p — "Nn, (1.3.4c)
UNtp — ¥0+44, (1.3.4d)

50 — Y"N+et 4o, (1.3.4e)
BN4p — 2C+ ‘He . (1.3.4f)

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

BN4p — %0+, 1.3.5a

160+p——}17F+’)’,
17F**_*170+e++ye,

170+P*_+ 14N+4H€,

fazendo aumentar a abundéncia do nitrogénio no meio.
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A temperatura e a abundancia de elementos quimicos no centro da estrela é que
ditardo qual dos dois ciclos sera o dominante para a fuséio do hidrogénio, se as cadeias

pp ou se o ciclo CNO.

O tempo gasto pela estrela na sequéncia principal pode ser estimado [8] usando-se

M\ [ Lg
tap R (H{;) (_L—) x 10" anos , (1.3.6)

onde Lg é a luminosidade do sol.

a seguinte expressao:

Apds ter sido consumido todo o hidrogénio do carogo da estrela, o sistema assume
a seguinte estrutura: um ndcleo denso composto, agora, basicamente de “He, e uma
envoltéria rica em hidrogénio. Nao existindo condi¢bes termodinamicas que possibilitem
a fusfio do hélio, as reacdes nucleares podem passar a ocorrer nas camadas externas,
gqueimando o hidrogénio ali presente. Com o consequente aumento da temperatura,
estas camadas se expandem, e a estrela move-se para a regiao das gigantes vermelhas
do diagrama HR. O que acontecerd depois, vai depender fortemente da massa com que

a estrela sai da sequéncia principal.

1.4 O Limite de Chandrasekhar

A massa é o pardmetro critico que permnite que se possa estabelecer tanto a
sequéncia evolutiva como o ponto final da vida ativa de uma estrela. Sabe-se que existem
limiares inferiores de massa para que cada etapa de queima de um dado tipo de elemento
quimico possa ocorrer. Tais limiares sdo necessarios para que o material contido no
centro da estrela atinja a temperatura apropriada para a igni¢go do combustivel nuclear.
Asgsim, calculos recentes indicam que as massas minimas requeridas para a queima do
hidrogénio, do hélio, do carbono e do neénio sdo iguais, respectivamente, a 0,08, 0,25,

1,06 e 1,37Mg [9].

Existem dois aspectos importantes da evolugio estelar que estao fortemente rela-

cionados com a massa da estrela: o tempo gasto nos ciclos de reagoes nucleares e o
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aparecimento de matéria degenerada no nicleo da estrela.

Como exemplificamos na Tabela I, as estrelas massivas ficam na sequéncia principal
durante um periodo de tempo menor que as estrelas pouco massivas, isto é, elas sio
capazes de queimar o combustivel nuclear disponivel mais rapidamente do que as estrelas
menos massivas e, por isso, sio classificadas como estrelas da Populagio I, ou seja, séo
estrelas jovens. As estrelas de massa pequena, em contrapartida, apresentam processos
evolutivos mais lentos do que as primeiras e, por serem estrelas velhas, s@o classificadas
como estrelas da Populagao II. Como o tempo necessario para a queima do combustivel
nuclear é diretamente proporcional arazao M/L, onde M é a massa e L a Juminosidade
da estrela, vemos que as estrelas da Populacao I sdo mais luminosas do que as que

pertencem a Populagdo 11

Tabela I
Fase T, (25) | T, (1) | 0c (25) | 0. (1) | Tempo (25) | Tempo (1)
Queima do H 5 2,5 5 100 2 x 10° 1010
Queima do He 20 10 700 4 x 10* 5 x 10° 108
Queima do C 80 - 2 % 108 - 60 -
Queima do Ne 150 - 4 % 108 - 1 -
Queima do O 200 — 107 — 0,5 —
Queima do S1 350 - 3 x 107 — 0,01 —
Colapso 600 — 3 x 10° — 10—6 —

— Temperatura central T, (KeV), densidade central p. (g/cm®) e escala de tempo
(anos) para vérias fases evolutivas de duas estrelas, uma de 25Mg e outra de 1Mp.

Adaptado da ref. [6].

Justamente por serem pouco massivas, as estrelas da Populagao IT apresentam
um tendéncia de atingirem a degenerescéncia do seu material mais rapidamente que
as da Populagdio I. Para aquelas, a degenerescéncia é um fator determinante ao longo
de quase toda sua vida evolutiva. A degenerescéncia pode ocorrer em estrelas pouco
massivas (M < 0,5Mg) ja no inicio da sequéncia principal, enquanto que no caso de

estrelas muito massivas (M > 15Mg) cla pode, praticamente, ser desprezada durante
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sua vida ativa. A razdo disto é que as estrelas pouco massivas siio capazes de atingir
densidades relativamente maiores, tendendo assim a desenvolver logo um carogo denso

e degenerado.

Prosseguindo a discussao, vamos considerar, por simplicidade, uma estrela com-
posta de matéria fria, isto é, a temperatura zero. Suponhamos que a equagao de estado
do gés de elétrons livres possa ser representada pela equagzo de estado de um gas

politrépico, onde a presszo é dada pela relagio (*)
P=Kp", (1.4.1)

onde p é a densidade de massa do meio, K uma constante e I' o indice adiabético,

definido por
r— dlnp

= 3o (1.4.2)

Se o < 10% g/cm?®, o gas de elétrons esta no dominio nao-relativistico, ¢ o indice

adiabético vale 5/3. Neste caso, a pressao é dada explicitamente por

5/3
P =1,0036 x 10** (i) erg/em® | (1.4.3)

e

onde . é o peso molecular médio por elétron, defmido por

fe = (Z Zf”) , (1.4.4)

i

onde Z;, A; e X; sio o niimero atdmico, o nimero de massa e a fra¢éo em massa do

clemento 7, respectivamente.

Entretanto, se os elétrons estiverem no regime ultra-relativistico de energia, o que

ocorre se g > 10% g/cm?, entdo ' = 4/3, e a equagdo de estado fica dada por

4/3
P =1,2435 x 10" (ﬁ) erg/em® . (1.4.5)

e

(*) Veja a sechio 2.2.



Capitulo 1 — Evolugdo Estelar e Colapso Gravitacional 23

A pressao gravitacional em cada ponto no interior da estrela é proporcional a
M?/3p4/3, Portanto, se o gas de elétrons for nao-relativistico, a pressio hidrostatica
sera sempre suficiente para contrabalangar a pressdo exercida pela forga gravitacional,
permitindo assim uma configurac¢io 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 contracio
gravitacional do sistema. Este limite foi estabelecido primeiramente por Chandrasekhar
[11}, podendo ser deduzido da seguinte forma: A equacio de equilibrio hidrostatico, dada
pela Eq. (1.2.7), pode ser reescrita na forma

2
%2% (%g) — —4nGo . (1.4.6)

Introduzindo-se as variaveis § e £, definidas de modo a que tenhamos [12]

0= 08", (1.4.7)
e
r=af, (1.4.8)
onde
Nl
_ |t DKo , (1.4.9)
4G
0. = o(r = 0) é a densidade central, ¢ n o indice politrépico, dado pela relagéo
1
F=1+—, (1.4.10)
n
podemos expressar a Eq. (1.4.6) na seguinte forma adimensional:
14 2f@+9“ =0, (1.4.11)

£ d¢” dé
conhecida como equacgio de Lane-Emden para um politrépico de indice n.
Este formalismo permite determinar o ralo, a massa méxima e o perfil de densidade

de uma esfera composta de um gas politrépico em equilibrio, podendo ser aplicado em

uma andlise aproximada da estrutura de estrelas anas brancas. Vejamos como:
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Aplicando-se as seguintes condigdes de contorno, dbvias por si mesmas, para o

centro da esfera:

or=0)=1, (1.4.12)

g(r=0)=0, (1.4.13)

onde ¢ =db/df, e P=p=0,&=£(1,001) =0emr = R, onde R é o raio da esfera
politrépica, podemos integrar numericamente a equacao de Lane-Emdem, arbitrando-se

para n e p. valores fixos.

Se n<5 (I'>%), obtemos a seguinte expresséo para o raio da esfera politrépica:

n+ DKV 1zn
g‘q%—] chn 61 N (1414)

R:aélzl

R
MI/ 472 o(r)dr
0

&
= dra’p,. 20mde (1.4.15)

0

para a massa total da esfera.

Usando-se (1.4.7) e (1.4.9) para se eliminar ™ e a na equagdo anterior, obtemos

(n+ 1)1{]3/2 3-n

M= ar | PEDE) T o). (1.4.16)

Eliminando-se agora g, entre as Eqgs. (1.4.14) e (1.4.16), chegamos & seguinte relagao

entre a massa e o raio de uma esfera politrépica

sen [(n+ 1)K 5T 320
M = 4xR1=- [(__li?rf})_] 1 HAGHE (1.4.17)

Pelo que foi discutido em paragrafos anteriores, nos interessam aqui as solugdes

para dois casos particulares, especificadas pelos seguintes conjuntos de parametros:

F=2, n=g, &=305375, €216/ (¢1)| = 2, 71406 , (1.4.18)



Capitulo 1 — Evolugao Estelar e Colapso Gravitacional 25

para o gas de elétrons nao-relativistico presente numa ana branca com baixa densidade

central, e
T==, n=3, £ =689685, ¢7)8(¢1)=2,01824, (1.4.19)

se o gas de elétrons for extremamente relativistico, como € o caso em anas brancas com

densidade central grande.

No primeiro caso, o raio e a massa total para as configuragtes de equilibrio sdo

dados pelas expressoes

—1/6
¢ e —5/6
R=1,122 x 10* | —2° (”—) km (1.4.20)
108 g/cm 2
c
R \7? rpe\®
M = 0,701 —) M . 4.2
() (8 e
No segundo caso, obtemos
-1/3 23
R=3347x10* | — -2 (”—) km, (1.4.22)
108 g/cm 2
=]
9 2
M = Mcy, = 1,457 (—) Mg . (1.4.23)
He

Em resumo, quando assumimos o limite extremamente relativistico para o gas de
elétrons, obtemos uma expressdo para a massa que ¢ independente de R e g.. O valor
encontrado é justamente o limite de Chandrasekhar (abreviadamente Mcy ), que fornece
o valor maximo possivel para a massa de uma and branca. Observe também que a
dependéncia do limite de Chandrasekhar com a composi¢do quimica da estrela esta
inteiramente embutida no peso molecular médio por elétron, .. Assim, para uma

estrela composta de nucleos relativamente leves, para os quais p, & 2, temos que

MC’h o] 1,46 M@ . (1424)
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Para um carogo totalmente sintetizado a 5%Fe, como se presume existir nos instantes

que precedem o colapso gravitacional de uma gigante vermelha, Mgy, = 1,24 M.

1.5 Ana Branca

Se, ao sair da sequéncia principal, a massa da estrela for menor que o limite
de Chandrasekhar, os fatores dominantes a partir de ent&o serdo a degenerescéncia
do gis de elétrons e o esfriamento por emissdo de radiagdo. Neste caso, tendo sido
consumido todo o hidrogénio inicialmente disponivel, a estrela se contrai até que o
equilibrio hidrostatico seja restabelecido em virtude do aumento da pressao exercida pelo
gis de elétrons, agora fortemente degenerado. Neste ponto, a temperatura superficial
da estrela atinge valores da ordem de 10* K, densidade central ~ 10% g/cm® e raio & 10°

CII.

Nao existindo condigdes termodinimicas que permitam que a fusao do hélio, agora
abundante no caroco, entre em operacao, a estrela inicia um longo periodo de esfria-
mento, periodo este em que a luminosidade da estrela sera originada apenas pela energia

térmica dos nicleos nao degenerados.

Este é o ultimo estdgio de atividade para estrelas deste porte, sendo chamado de
and, branca. Pelo que foi discutido na se¢ao anterior, sabemos que as anas brancas séo
objetos altamente compactos, e que se mantém em equilibrio hidrostatico perene em

virtude da pressdo da matéria fortemente degenerada existente em seu interior.

O tempo que uma estrela poderd gastar neste estdgio val depender fortemente
da composigio quimica e da temperatura central que a estrela possuir quando sair da
sequéncia principal. Por exemplo, para uma configuragao inicial tipica com temperatura
central igual a 5 x 10° K e ntimero de massa A = 20, esse tempo é da ordem de grandeza
de 10% anos. Ao fim desse periodo, a estrela terd se transformado em um objeto denso,

frio e sem qualquer atividade: uma ani negra.
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1.6 Gigante Vermelha

Se ao sair da sequéncia principal a massa da estrela for maior que o limite de
Chandrasekhar, a pressao do gas de elétrons nao sera suficiente para impedir a contracao
gravitacional do carogo e, atingindo-se temperaturas da ordem de 10® K e densidades
da ordem de 10° g/cm®, viabiliza-se a fusfio termonmuclear do hélio, enquanto que a

envoltdria da estrela continuard queimando o hidrogénio.

A fusdo do *He ocorre através da chamada reacao 3-a, que em notagio compacta

8€ escreve

3%He «— 20+, (1.6.1)

cuja energia média liberada é aproximadamente igual a 7,65 MeV. Esta reacao ocorre
em dois estagios, a saber: primeiramente, duas particulas alfa combinam-se durante um
intervalo de tempo muito curto (= 10~% s) para formarem o nicleo do isétopo ®Be, que

é muito instavel,

‘He + *He « - %Be, (1.6.2)

mas que, devido as condicdes existentes no melo, pode interagir com uma particula alfa,

8Be + ‘He «— 12¢* — B2C+ 7. (1.6.3)

Apbs ter sido produzida uma quantidade suficiente de carbono, o hélio podera ser

consumido por outra reacéo, dada por
204+ *He — %0 44, (1.6.4)

com a qual comeca a ser sintetizado o oxigénio.

Encerrado o ciclo da queima do hélio no nicleo da estrela, composto agora basica-
mente de carbono e oxigénio, h4 uma nova contragdo das camadas centrais, emqguanto

que a envoltéria se expande. Com a queda da temperatura, cessa também a queima
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do hidrogénio nas camadas mais externas. Naturalmente, o préximo ciclo deverd ser
a queima do carbono e do oxigénio disponivel no carogo da estrela, caso a massa do
carogo seja maior que o correspondente limite de Chandrasekhar, A fuséo do carbono

se realiza por um dos seguintes canais:

20 4 20— Mg+ (13,93MeV), (1.6.5a)
— BNa+p (2,24MeV), (1.6.5b)
—s ®Ne+a  (4,61MeV), (1.6.5¢)
— BMg+n  (—2,60MeV), (1.6.5d)
—s %0 4 2a  (-0,11MeV). (1.6.5¢)
Quanto ao oxigénio, ele pode ser queimado através dos canais:
%0 + %0 — %S+ 4 (16,54 MeV) (1.6.6a)
—s P pp (7,67 MeV), (1.6.6b)
— *1S4n (1,46 MeV), (1.6.6¢)
—s ®Sita (9,60 MeV), (1.6.6d)
—s Mg+ 2a (—0,39MeV), (1.6.6¢)

onde o 22Si aparece como o principal niicleo sintetizado. Por sua vez, este niicleo pode

participar da seguinte reagéo fotonuclear:

v+ 288 — Mgt a (~10MeV). (1.6.7)

A partir da queima do silicio, vao se processar outras reagdes termonucleares cujo
resultado final serd a sintese de niicleos cada vez mais pesados, até que sejam sintetizados
0s elementos quimicos pertencentes ao chamado grupo do ferro. Como se sabe, dos
elementos da tabela periédica conhecidos, é justamente o **Fe que possui a maxima

energia de ligagiio por nucleon, sendo, por isso mesmo, o elemento mais estavel (Qualquer
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processo de fuséo que inclua o **Fe sé pode ser endotérmico.). Deste ponto em diante,

encerram-se os ciclos de reagoes termonucleares no interior da estrela.

Ao final deste estagio de evolugdo, a estrela estd com a seguinte estrutura: um
caroco extremamente quente e denso, todo sintetizado a *¢Fe, envolvido por outras
camadas menos densas e compostas por nicleos mais leves onde, provavelmente, pros--

seguem as reagoes termonucleares. Na Fig. 1.1, representamos ilustrativamente a con-

figuracdo final da estrela, em que prevalece uma estrututura de camadas.

Fig. 1.1 — Estrutura de camadas, ou de cebola, de uma strela no estagio de pré-
supernova. O centro da estrela apresenta um caroco denso de 36 Fe, com massa em torno

de 1,4M®.

Como a fonte de energia nuclear é interrompida, o carogo da estrela se contrai, us-
ando, dessa forma, a energia gravitacional disponivel. Com a contracio, toda a estrutura
evolul rapidamente em dire¢do a uma configurac¢io altamente instdvel, desencadeando-
se reagOes ultra-rapidas. Com temperatura ~ 10 K e densidade ~ 10° g/cm?, o sistema
caminha rapidamente para o colapso gravitacional: é o comego do fim para a estrela.
Esta configuracio é chamada de pré-supernova. A partir de entdo, passam a ocorrer pro-

cessos fortemente endotérmicos, como a fotodissociaciio do *®Fe e a captura eletrénica,
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levando a uma brusca redugao da pressao e da energia térmica do gas de elétrons. Como
consequéncia, o equilibrio hisdrostatico é rompido e as regides centrais da estrela, que

compOem o carogo de Fe, entram em colapso gravitacional, ou seja, implodem.

Durante o colapso gravitacional, a matéria estelar torna-se rica em néutrons, em
virtude da captura de elétrons pelos nucleos, ao passo que, em fragbes de segundo,
as camadas centrais implodemn com velocidades caracteristicas da ordem de grandeza
da velocidade de queda livre do sistema. Nestas condigoes catastroficas, a equagao de
estado sofre uma mudanca funcional brusca, passando a depender essencialmente da

densidade, em virtude da forte degenerescéncia dos elétrons.

Nos instantes finais do colapso, a temperatura e a densidade assumem valores
extremos, da ordem de 10'® K e 10 g/cm?, respectivamente, e um carogo duro ¢
rico em néutrons é formado. Por razoes que ainda nao estdo bem esclarecidas para
a Astrofisica Nuclear, a implosao é bruscamente invertida numa violenta expansio,

originando um evento de explosao de supernova.

1.7 Nucleossintese dos Elementos Pesados

A nucleossintese dos elementos quimicos até o grupo do Fe, como vimos, tem a

sua origem determinada pelas reagbes termonucleares presentes no interior estelar.

Contudo, a fusdo do Fe ¢ inviavel por causa da elevada barreira coulombiana a
ser vencida, o que exigiria para a matéria estelar temperaturas superiores a 5 x 10° K.
Entretanto, frente a temperaturas tdo elevadas, o mais provavel é a fotodesintegragao

dos nicleos do que a fusdo.

Como entio a teoria padrao de evolugao estelar explica a abundéncia dos elementos
pesados, vale dizer, daqueles elementos mais pesados que o Fe? A idéia mais aceita é
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 prétons (processo—p).
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A baixas temperaturas, os niicleos podem capturar néutrons durante dois estdgios
de evolucdo: na fase de gigante vermelha, para o processo—s, e durante uma explosio
de supernova, para o processo-r. No primeiro caso, nicleos pesados podem capturar
néutrons livres de baixas energias, produzidos pelo grupo de reacdes (1.6.5) e (1.6.6),
através da reacdo

(Z,A)+n — (Z,A+1)+ 7, (1.7.1)

favorecida pelo fato de ndo envolver nenhuma barreira coulombiana a ser vencida. Se
o nicleo (Z, A+ 1) resultante for estavel contra decaimento beta, ele poderd, eventual-
mente, capturar mais néutrons, caminhando na direcdo de um isotopo cada vez mais
rico em néutrons. Em caso contrario, haverda uma competigdo entre o decaimento beta
e a captura de néutrons. No entanto, para que ocorra o processo—s, ¢ imperativo que
a taxa de captura de néutrons seja muito menor que a de decaimento beta. Segundo
Burbdge et al. [5], é mais provavel que o processo—s ocorra durante a fase de gigante

vermelha da estrela.

A outra alternativa é o processo—r: Se no meio houver um fluxo de néutrons intenso,
entre 10?2 ¢ 10%® néutrons/cm?/s, a captura de néutrons pode ser mais rdpida que o
decaimento beta. Neste contexto, o ntcleo segue capturando néutrons, um de cada
vez, até que a energia de separa¢o de um néutron (S,) se torne tio baixa que ele
nio poderd mais capturar néutrons. A partir de entdo, o nacleo, rico em néutrons, vai
realizar sucessivos decaimentos beta tornando-se, assim, mais rico em prétons. Quando
valores de Z muito grandes forem atingidos, o processo—r passard a competir com o

processo de fissdo dos nicleos formados.

Vale ressaltar, contudo, que a formacio de nficleos pesados através do processo—r
requer, além da presenca de um fluxo de néutrons bastante intenso, que a temperatura
seja suficientemente baixa de modo a que os nicleos que vao sendo formados néo sejam

fotodesintegrados.

Naturalmente, o sitio mais provavel para o processo—r deve ser a explosao de uma

supernova. De fato, a onda de choque gerada durante a exploséo, ao atravessar as
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camadas mais externas e frias da estrela, libera uma grande quantidade de néutrons, os

quais podem ser capturados pelos nicleos.

A sintese dos nticleos ricos em prétons ocorre mediante o processo—p [5], ou seja,

pela captura de prétons por nucleos, através da reacao

(Z,A)+p — (Z+1,A+1)+7. (1.7.2)

A baixa abundancia relativa destes niicleos refletiria a baixa presenc¢a de prétons

na matéria estelar, causada pela captura eletronica.

1.8 Supernovas, Estrelas de Néutrons e Buracos Negros

S0 identificadas duas classes de supernovas: as do Tipo I (SNI) e as do Tipo
II (SNII). Fundamentalmente, o que distingue uma classe de outra séo a curva de luz,
ou seja, o modo como a luminosidade da supernova se comporta em relagao ao tempo,

o intervalo de massa para a estrela progenitora e o mecanismo de exploséo.

Uma SNI gasta aproximadamente 50 dias para atingir seu brilho maximo, tendo
como principal caracteristica a regularidade da sua curva de luz. Por outro lado, existem
evidéncias observacionais de que as SNI's estejam associadas a estrelas bindrias [13].
Assim, o fluxo de matéria oriundo da companheira faz com que a massa da ana branca
exceda o limite de Chandrasekhar, levando-a a entrar em colapso gravitacional e a
desencadear, por exemplo, a detonagio do carbono como mecanismo de exploséo (),
Podemos acrescentar ainda que ndo ha nenhum registro de uma estrela de neutrons que
seja remanesncente da explosdo de uma SNI [14]. Presume-se, também, que as SN I's
tenham como progenitoras estrelas velhas, isto é, estrelas da Populagdo II, e pouco

masgsivas, cujo intervalo de massa é 4Mg < M < 8Mp.

! . ~
Por seu turno, as SNII s apresentam curvas de luz irregulares e sao, pelo que se

acredita, o resultado final da evolucéo de estrelas jovens (Populacio I) e massivas, com

(*) Veja mais adiante a se¢ao 1.10.2.
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8Ms < M < 60Mg. Apéds passarem por varios ciclos de nucleossintese, tais estrelas
entram em colapso gravitacional e explodem violentamente, deixando como resultado
um caro¢o denso e rico em néutrons. Como ilustrac¢ao, mostramos na Tabela II algumas

propriedades que distinguem os dois tipos de supernovas.

Tabela II

Tipo de Supernova SNI SNII

Massa ejetada |~ 0,1 — 1M >5Mg
Velocidade ~ 10%m/s [~ 5 x 10%m/s

Energia cinética |~ 5 x 10%%rg| = 10°'erg

Caracteristicas das Supernovas Tipos I e IL

J4 foram registradas, em nossa galaxia, seis eventos de supernovas, e destas a mais
célebre é a que resultou na Nebulosa do Carangueijo, localizada na Constelacio de
Touro, observada pelos chineses no ano de 1054, e no centro da qual estd o pulsar do

Carangueijo.

Apés explodir violentamente como supernova Tipo II, restard no centro da estrela
um carogo compacto que pode, conforme o valor da sua massa, atingir uma configuragio
dinamicamente estdvel: uma estrela de néutrons. Segundo as muitas evidéncias obser-
vacionais disponiveis, acredita-se que os pulsares sejam estrelas de néutrons girantes.
Esta hipétese, hoje praticamente um consenso entre os astrofisicos, foi aventada inicial-
mente por Gold [15], em 1968, logo apds a primeira observagdo de um pulsar, feita por

Hewish et al. [16] em 1967.

A densidade no centro de uma estrela de néutrons pode chegar a assumir valores
maiores que a densidade de saturagio da matéria nuclear (oo = 0,15 nucleons/fm?) e,
por isso mesmo, contrariamente ao que ocorre no caso das anas brancas, o limite superior
de massa de uma estrela de néutrons nio estid ainda bem estabelecido, uma vez que a

equacio de estado da matéria estelar quente, no regime supranuclear de densidade, néo
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¢ bem conhecida ainda. Em vista disto, o limite superior de massa para uma estréla
de néutrons é fortemente dependente do tipo de equagao de estado que é implementada
nos calculos de estrela de néutrons. Por exemplo, o primeiro célculo neste sentido foi
realizado em 1939 por Oppenheimer e Volkoff [17]. Para tanto eles usaram a equagéo
de estado de um gas ideal de néutrons livres e uma equagao de equilibrio hidrostatico
obtida da Relatividade Geral, e encontraram o valor limite de 3/4 M para uma estrela
de néutrons. A equacao de equilibrio hidrostatico, neste caso, pode ser obtida fazendo-se

as seguintes substitui¢ées na Eq. (1.2.7):

4 3
m(r) — m(r) + ”c]:” , (1.8.1)
P
o — ot (1.8.2)
P2 g2 (1 - ZGT) . (1.8.3)
rc

Mais recentemente, & guisa de exemplo, Glendenning [18], usando uma equagéo de
estado obtida da QHD, obteve o limite de M = 1,81 M para uma estrela de néutrons
rica em hiperons, com raio ~ 11,3 km e densidade central igual a 2,4 x 10'5 g/cm®

(aproximadamente 8 vezes o valor da densidade da matéria nuclear saturada).

Entretanto, se a massa do carogo remanescente for malor que este limite, ele devera
reimplodir apds a explosdo da supernova, dando origem a um buraco negro. Para o caso
mais simples, isto é, simetria esférica, a Teoria da Relatividade Geral prevé que para
um observador remoto, localizado fora da a¢io do campo gravitacional da estrela, o raio

desse carogo tenderd assintoticamente para o valor [12]

_ 2GM

5 ?
CZ

(1.8.4)

T

conhecido como raio de Schwarzschild.
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1.9 Mecanismos de Implosao

Consideremos um carogo esférico de massa M e raio R. A escala de tempo de

queda livre do sistema é dada por

9R3

1/2
tqr & [G—M-] - (1.9.1)

Como exemplo, consideremos um carogo tipico de uma pré-supernova com M =2
1,5Mgs e R =~ 10%® cm. Substituindo-se esses valores na equacao acima, encontramos

tq1 = 50 milissegundos.

Ora, dizemos que ocorre um colapso gravitacional quando a escala de tempo da
contracio do sistema tem a mesma ordem de grandeza do tempo de queda livre. A
pergunta que cabe entdo é a seguinte: Que processos fisicos, atuando durante fracdes de
segundo, seriam capazes de levar um carogo denso e quente a implodir, isto é, a entrar

em colapso gravitacional?

Os mecanismos fisicos que podem ocasionar o processo de imploséo sao os seguintes:

1.9.1 — Fotodissociacdo do *°Fe
Em 1957, Burbidge et al[5] propuseram a seguinte reagdo fotonuclear para

aclonar a implosao:

v + %®Fe — 130+ 4n . (1.9.2)

Trata-se de uma reagdo fortemente endotérmica, capaz de consumir do sistema
aproximadamente 2,1 x 10'® erg/g. Lembremos que o *®Fe ¢, precisamente, o produto

final dos ciclos de nucleossintese, e que precedem a formagao do carogo de pré-supernova.
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1.9.2 — Captura Eletronica

Outro mecanismo que pode acionar o colapso gravitacional é o processo de
captura eletrénica. Depois que o *Fe é sintetizado, o carogo da gigante vermelha se
contrai lentamente, fazendo com que a densidade se eleve gradualmente. Com isso, o
potencial quimico dos elétrons cresce na mesma medida em que diminui o volume do
sistema. Para densidades da ordem de 10° g/cm?, o potencial quimico dos elétrons é de

~ 10 MeV, e a seguinte reacio é energeticamente possivel:
(Z,A)+e¢” — (Z-1,A)+v., (1.9.3)

conhecida como captura eletronica. Na equagio acima, (Z, A) representa o nucleo ori--
ginal de niimero atémico Z e nimero de massa A. Os prétons livres, eventualmente

presentes no meio, também podem participar do processo, através da reagéo

pte — ntv.. (1.9.4)

Notemos que a captura eletrénica constitui um processo duplamente endotérmico:
por um lado, ela reduz tremendamente o niimero de elétrons do sistema, diminuindo
a pressio e a energia interna do gds e, por outro lado, através do fluxo de neutrinos
abundantemente emitidos para fora do sistema nos instantes iniciais do colapso, as
custas da energia dos elétrons. De fato, em 1964 Bahcall [19] calculou a taxa de captura
eletronica para as condigdes reinantes em uma pré-supernova, € mostrou que a captura

eletrdnica comporta-se como um mecanismo de implosao muito eficiente.

Outro aspecto importante sobre a captura eletrénica esta relacionado com o fato
dela produzir uma tremenda neutronizagio da matéria estelar. O processo de neutro--
nizacéo desempenha um papel fundamental nos instantes finais do colapso gravitacional,
pelo seguinte: quando a densidade atinge o valor de 4,0 ~ 10! g/cm®, os nicleos,
ricos em néutrons, com niimero de massa grande e distantes do vale de estabilidade

beta, comecam a evaporar néutrons. Os néutrons livres formam um gés, ¢ quando
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a densidade desse gas torna-se suficientemente grande, a interagdo hadrdnica passa a
determinar o rumo dos acontecimentos. Por outro lado, os neutrinos produzidos pela
captura eletronica ficamn confinados no carogo da estrela durante o colapso, afetando
fortemente a dinZnica do mesmo. Este tdpico sobre o confinamento dos neutrinos, em
particular sua influéncia sobre a composi¢io quimica e a equagio de estado da matéria

estelar, serd discutido com mais detalhes no Capitulo 4.

1.9.3 — Processo Urca

Proposto em 1941 por Gamow e Schoemberg {20, o assim chamado processo

Urca ) consiste no seguinte ciclo:

(Z,A) 4 e — (Z—1,A) +v., (1.9.5)

(Z -1,4) — (Z,A)+ e +v.. (1.9.6)

Na primeira reagio (uma captura eletrénica), uma fracéo da energia do elétron é u--
sada na criacdio de um neutrino e, na segunda reagdo (um decaimento beta), o nicleo
resultante da primeira reagio decai, convertendo parte da energia do processo em umn
anti-neutrino. Observe que o niticleo original é sempre recuperado ao final do ciclo,

cumprindo apenas o papel de catalizador do processo.

Vemos assim que o processo Urca constitui um mecanismo de produgéo de neutrinos
4s custas da energia dos elétrons, sendo, portanto, um processo endotérmico capaz de

reduzir a pressio do gas de elétrons.

Porém, é pouco provavel que o processo Urca seja um mecanismo cficiente de
implosdo. A razdo é que, com o aumento da energia de Fermi dos elétrons, a segunda

reagio do processo fica fortemente inibida em virtude da elevada degenerescéncia dos

(*) Nome dado pelos autores em homenagem ao extinto cassino da Urca. A analogia
est4 em que, num cassino, o que é “dissipado” nos ciclos de apostas é ... o dinheiro do
jogador.
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elétrons (principio de excluséo de Pauli).

1.10 Mecanismos de Explosao

Entre os mecanismos que podem provocar uma explosao de supernova, os prin-

cipais s&0 oS seguintes:

1.10.1 — Transporte de Momento por Neutrinos

O transporte de momento por neutrinos, proposto em 1975 por Schramm e
Arnett [21], consiste essencialmente no seguinte: Supondo-se que a dinAmica do colapso

respeite a simetria esférica, a aceleragéo por unidade de massa é dada pela expressao

1dP Gm Fk,
+

(1.10.1)

onde F representa o fluxo de energia dos neutrinos, k, a opacidade do melo aos neutrinos
e ¢ a velocidade da luz. Observando que o terceiro termo do lado direito da uma
contribuicao positiva para a aceleragao, uma explosao pode ocorrer se

Fk, Gm
>

7
C r2

(1.10.2)

isto é, se a luminosidade de neutrinos for maior que um certo valor critico, definido por

. 4rGm

L, W

(1.10.3)

conhecido como limite de Eddington. No entanto, observe que uma grande opacidade

aos neutrinos enfraquece enormemente o transporte de momento por eles, pelo fato de

L, depender do inverso da opacidade.

Na verdade, como discutiremos no Capitulo 4, os processos de interagao fraca com
corrente neutra levam os neutrinos a ficarem confinados no caroco durante um intervalo
de tempo cuja ordem de grandeza é muito maior que o tempo caracteristico de colapso.
Assim, o confinamento dos neutrinos praticamente inviabiliza qualquer mecanismo de

explosao que seja fundamentado em transporte de momento ou energia por neutrinos.
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1.10.2 — Queimas Termonucleares Explosivas

Em condigbes de densidade e temperatura especificas, e sendo a matéria estelar
degenerada, as reagoes termonucleares podem se tornar explosivas. Neste contexto, as
queimas termonucleares explosivas aparecem como possiveis mecanismos de explosao.
Como foi visto na secdo 1.6, um dos canais possiveis para a fusio do carbono é dada
pela reacio

204+ 120 — Mg+ (1.10.4)

Se o material do carogo apresentar baixa degenerescéncia, a queima do carbono
ocorrera nao explosivamente, pois, neste caso, a pressao do gas atua como um ter-
mostato, de forma que, se a temperatura aumenta, o sistema expande fazendo baixar
a pressio e mantendo aproximadamente constante a taxa de reacdo. Mas, num gas
fortemente degenerado a pressao depende fracamente da temperatura e nada impede
que a temperatura, e consequentemente também a taxa de reagio, aumentem muito.
Neste caso, a reagao (1.10.4) pode ocorrer numa escala de tempo tdo pequena, que a

queima do carbono pode se tornar explosiva.

Um ponto fraco deste mecanismo para explicar a explosio de supernova é que ele
deve conduzir a estrela a uma total destrui¢ao, sem deixar um caro¢o denso remanes-

cente. Apesar disto, pode ser que a detonagdo do carbono, e de outros elementos, atuem

na explosio de supernovas do Tipo L.

Qutras possibilidades sfo: a detonagao do oxigénio, através da reagio

180 4+ %0 —» 3254+,  (16,5MeV) (1.10.5)

e a detonagao do silicio,

8Gi 4 281 — *®*Ni++v. (11MeV) (1.10.7)
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1.10.3 — Bounce Hidrodinamico

Outro mecanismo de exploséo, proposto em 1960 por Colgate e Johnson [22],

Bruenn [23] em 1975, € Bethe et. al [24] em 1979, é o bounce hidrodinamico.

Nos instantes finais do colapso, o carogo da estrela inverte repentinamente o sen-
tido de movimento (bounce), ao mesmo tempo em que as camadas externas proximas ao
carogo — em movimento quase de queda livre — colidem violentamente com um carogo
denso e duro, sendo entao refletidas. A onda de choque gerada durante o choque de
reflexfio pode, eventualmente, ejetar as camadas externas inicialmente em colapso, jun-
tamente com o restante da estrutura da estrela. Para podermos vizualizar melhor a
natureza deste mecanismo, consideremos novamente a Eq. (1.10.1). Na auséncia do

transporte de neutrinos, aquela equagéo torna-se

. 1dP Gm

O sinal da aceleragao em cada ponto do fluido depende da competig¢ao entre o termo
dado pelo gradiente da pressiio hidrostitica e o termo dado pela for¢a gravitacional.
Ocorrerd um bounce se o primeiro termo for maior que o segundo, o que poderd, em
geral, levar o carogo a oscilar. Portanto, dependendo do comportamento da equagéo de
estado, o gradiente de pressao pode se tornar muito maior que o termo gravitacional, de
modo que o subsequente bounce possa gerar uma forte onda de choque. Para que isso
aconteca, entretanto, é necessario que nos instantes finais do colapso o indice adiabdtico

varie subitamente de um valor abaixo de 4/3 para um valor acima de 5/3.

Vamos considerar, por simplicidade, um caroco composto de gas politrépico em
contracio homdloga (velocidade em cada ponto do fluido proporcional ao raio). A

equacio de estado, neste caso, é dada pela Eq. (1.4.1) sendo que

To

0= Qo (—)3 . (1.10.8)

r
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de modo que

dP P
— =_3r(= 10.
— ( r) , (1.10.9)
e, portanto,
N Gm To 3r'—4

onde 7y € o raio do carogo quando em equilibrio estatico. Notemos entéo o seguinte: se
I'<4/3 e r<rg, temos que <0, isto é, o carogo fica em colapso. Entretanto, se no final
do colapso o indice adiabatico passa subitamente para, digamos, 5/3, entdo 77>0: é o

bounce, portanto.

A propésito, lembremos que wma onda de choque constitui, basicamente, uma
propagacio de descontinuidades: descontinuidade na presséo, na densidade, na tempe-
ratura e no campo de velocidade através da frente da onda de choque. A descrigio de

uma onda de choque deve satisfazer as chamadas condigdes de Hugoniot-Rankine [25],

dadas por
X2 (1.10.11)
1 Uy
wo —uy = [(P1 — Py)(vo — v )]*? (1.10.12)
€
g1~ Eg = —;— (P1 + Py) (vo —v1) (1.10.13)

que expressam, respectivamente, as leis da conservagio da massa, do momento e da
energia através da frente de onda. Nas trés equagdes acima, os subindices 1 e 0 denotan,
pela ordem, a regido do meio perturbada pela onda e a néo perturbada. P, v, u e €
representam, respectivamente, a pressio, o volume especifico, a velocidade do meio em

relagio & frente da onda de choque e a energia interna por unidade de massa.
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Capitulo

Equacao de Estado da Matéria Estelar

no Regime Subnuclear

2.1 Introducao

Durante o colapso gravitacional, a matéria estelar passa por trés regimes de
densidade: o subnuclear sem néutrons livres, o subnuclear com néutrons livres e o

hadrénico, incluindo a transi¢do de fase & matéria nuclear.

O primeiro regime varre o intervalo de densidades que vai de ¢ & 10* g/cm?® até
o~ 4,3x10" g/ecm?, que corresponde ao valor de densidade onde se inicia a evaporagéo
de néutrons pelos niicleos altamente neutronizados. Nesta faixa de densidade, a matéria
estelar é composta por nicleos e um gas de elétrons uniforme, cuja degenerescéncia
cresce monotonicamente com a densidade. Ao contrario dos nucleos, que sdo muito mais
mais pesados e nio degenerados, é o gas de elétrons que d4 a principal contribui¢éo tanto
para a pressio como para a energia interna da matéria estelar, podendo ser tratado,
em primeira aproximacfo, como um gas ideal quantico. Este assunto sera tratado na
primeira seciio deste capitulo, dedicada a um estudo introdutdrio sobre o gés ideal de
Fermi, onde apresentamos a equagdo de estado de um gas de elétrons livres. Na terceira

secfio, vamos discutir a necessidade de se introduzir uma corregéo relevante na equagao
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de estado do gas de elétrons, proveniente do fato de que os niicleos se distribuem em
uma rede cristalina, quando se utiliza a aproximacio de temperatura zero ao se analisar
as propriedades bdsicas da matéria estelar densa. Alids, queremos frisar que esta serd
a aproximagao adotada, neste trabalho, em todos os regimes de densidade, sempre que
o nosso objetivo for o de estudar a equagio de estado da matéria estelar. Na secio
quarta, apresentaremos a equacao de estado para o regime subnuclear sem néutrons
livres, obtida por Baym, Pethick e Sutherland [1} em 1971, e que serd usada neste
trabalho.

O regime subnuclear com néutrons livres se caracteriza pelo processo de evaporagio
de néutrons pelos nicleos, o que comega a ocorrer a partir de o & 4,3 x 10!! g/em?,
e se estende até ¢ ~ 2,8 x 10 g/cm?®, que é o valor da densidade de saturagio da
matéria nuclear ordinaria. Nesse estdgio, a matéria torna-se crescentemente rica em
néutrons livres, de um lado, e o niimero de elétrons fica drasticamente reduzido, de
outro, como consequéncia do processo de captura eletronica. Nesta faixa de densidade,
os néutrons livres — degenerados — surjem como a principal fonte para a pressdo e para a
energia interna. Esta mudanca na composigio quimica da matéria estelar € a responsavel
pelo crescimento do indice adiabéatico nos instantes finais do colapso, ocasionando uma
violenta inversio do colapso (ibounce) em uma exploséo. Para o regime subnuclear com
néutrons livres, usaremos a equacgio de estado de Baym, Bethe e Pethick [2], que serd

apresentada, em linhas gerais, na wltima se¢éo deste capitulo.

Nos instantes finais do colapso, a densidade da matéria estelar atinge valores su-
periores ao da densidade da matéria nuclear normal, e os graus de liberdade de um
condensado hadrénico passam a ser os principais protagonistas dos acontecimentos. Im-
cialmente, os nicleos se dissolvem, perdendo sua existéncia individual, para formarem
um gas de néutrons, prdtons, elétrons, mions e, possivelmente, neutrinos. Com o au-
mento da densidade e, portanto, da energia disponivel no sistema, outros hadrons, mais

pesados, como os hiperons, vdo sendo criados.

Por sua maior complexidade e por se constituir numa das contribui¢bes a ser ap-



Capitulo 2 — Equacdo de Estado no Regime Subnuclear 46

resentada neste trabalho, o estudo da equacio de estado neste regime de densidade —

isto é, o regime hadrénico — seré deixado para os Capitulos 3 e 4.

2.2 Gas Ideal de Fermi

Um gas de Fermi é um gas ideal cujas particulas constituintes obedecem a
Estatistica de Fermi-Dirac. Ja dissemos que o gas de elétrons é a componente dominante
para a pressao nos instantes iniciais do colapso gravitacional. Além disso, as condigdes
de densidade e temperatura, presentes na matéria estelar durante o colapso, permitem
que se aplique a aproximacao T' = 0, o que equivale a dizer-se que os elétrong podem

ser descritos como um gas de Fermi completamente degenerado.

Consideremos um sistema composto de férmions independentes e encerrados dentro
de um volume V. A estatistica de Fermi-Dirac prevé que a fung¢do de particdo grand
canénica [3—5] para tal sistema é dada pela expresséo

E=[]le® /" +1], (2.2.1)

¢
onde ¢, é a energia de cada particula, y o potencial quimico, & a constante de Boltzmann

e T a temperatura do sistema. O indice g indica que o produtério varre todos os estados

quénticos de uma particula.

O ntmero de particulas por unidade de volume é dado por

ko, 1 _
n = —V—gﬁln:‘ = V Eq nﬁq y (222)
onde
_ 1
Tie, = (2.2.3)

e(e—u)/kT 4 1 ’

¢ a funcdo de distribuicio de Fermi, que representa o nimero de ocupagio médio do

, .
nivel de energia €.

No ensemble grand candnico, a pressdo é definida por

—JZ—; =InE = ; In [e (h=e) /KT . 1] . (2.2.4)
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Contudo, se o espectro de energia das particulas for continuo, devemos substituir
o somatdrio na equacao anterior por uma integral no espago de fase, varrendo todos os
estados acessiveis de energia para as particulas. Assumindo-se que €; ndo depende da

posicao, 1sto equivale a operarmos a seguinte substituicéo

g |4
PO /d%dsp:gﬁ fd3p,

q

onde h é a constante de Planck e A* o volume de uma célula unitéria no espago de fase.
O fator g representa a degenerescéncia de uma particula de momento p. Para particulas
massivas, g = 25 + 1, onde § é o spin (por exemplo, para elétrons e néutrons g = 2).
Para os fétons ¢ = 2, e para neutrinos ¢ = 1. Seguindo-se as prescrigoes observadas
acima, as Eqs. (2.2.2) e (2.2.4) tornam-se

0o 2
7 / d dp (2.2.5)
1]

- o2 k3 e (e=-m)/kT 4 1

e, ap6s uma integracao por partes,

oo 3
g D Oe
P=—— e —(p . 2.2.6

6r2h® /0 e (e=p) kT 1 1 9p P ( )

A energia interna do gas, £, é dada por

=— (%lnElw , (2.2.7)

onde z = e**T ¢ 8 = 1/kT. E facil verificar que a densidade de energia interna por

unidade de volume é

- e P’
£ = ? = 2??_;—3— /0 o (E——[J)/kT + 1 Edp . (228)

Nas equacbes acima, quando necessirio, devemos substituir e pela expressao rela-

tivistica para a energia das particulas, isto ¢,

€= (pzc2 + 1'1?,2(:4)1/2 , (2.2.9)
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onde m é a massa da particula e ¢ a velocidade da luz.

No limite p > kT, o gas torna-se completamente degenerado e a funcio de dis-

tribuicdo se reduz a seguinte fungéo degrau

_ 1, e<e,;
nie) = = 2.2.10
9-{q 3 (2.2.10)
onde €, é a energia de Fermi do sistema, que substitui o potencial quimico neste limite,
sendo dada por

e = (P2 + m2c)? (2.2.11)

onde p, é o momento de Fermi. Tanto €, como p,. sdo fungdes unicamente da densidade.
Neste contexto, as integrais presentes nas Egs. (2.2.5), (2.2.6) e (2.2.8) possuem solugdes

analiticas, dadas por

n=—3 o prdp = I (me/h)® =* (2.2.12)
27!‘27'5.3 0 P B2 ’ o
P 4.5
g 2 [TFpt gmc
P = = odp = 2.2.13
e [P ap= T 4w, (2215)
2 4.5
g Fooq gm-c
-9 dp = , 9.2.14
€= 5 /0 epidp == x(z) ( )

onde a variavel adimensional

z=2r (2.2.15)
me
é o parametro relatividade,
b(z) = §3T—2{$(§m2 ~1) (1423 Fin o+ (1427172} (2.2.16)
e
1
x(z) = gﬁ{sﬂ (1+2)Y(1+24%) — I [z + (1 + 27 )1/2]} : (2.2.17)

Para um gds de elétrons devemos fazer § = 2 e m = m,, onde m, é a massa do

elétron, para obtermos

P. =1,42180 x 10 ¢(z) erg - cm™* 2.2.18
) g
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€e = 1,42180 x 10%¥y(z) erg- cm 2 . (2.2.19)
Substituindo (2.2.15) em (2.2.12), encontramos

Py, = (3m2 RS 3nl (2.2.20)

e, da Eq. (2.2.11),
€, = mec? (1 4+ 2%)'/% . (2.2.21)

As Eqgs. (2.2.13) e (2.2.14) definem parametricamente a equacio de estado de um
gés de férmions livres completamente degenerado, tendo sido obtidas por Chandrasekhar

em 1931 [6,7].

Analisemos agora alguns limites de interesse. Primeiro, se z < 1 (gis ndo-

relativistico) as fungdes ¢(z) e y(z) possuem as seguintes expressoes assintéticas [8]:

L s_ 9 7.9 4

)~ 5o (s 4" Tt ). (2.2.22)
I r3,3 5 3 4

x(z) — 32 (:1: + 5% " Eet ) ) (2.2.23)

e para x >> 1 (gas relativistico),

1 4 2.3

H(z) — 1932 (zc —z° + 211123:---) , (2.2.24)
1 /7, o, 1

x(z) — e (:1: +z° — §1n2;r:---) . (2.2.25)

Considerando-se apenas o primeiro termo das Eqgs. (2.2.22) e (2.2.24), verificamos
que a pressdo de um gés completamente degenerado assume a forma politrépica, isto €,
P x pF, onde T é o indice adiabético, definido pela Eq. (1.4.1) (igual a 5/3 para um gas

nio relativistico e 4/3 para um gas relativistico).
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Para um plasma neutro completamente ionizado, composto por ions com nimero
de massa A e niimero atémico Z, o niimero de elétrons por unidade de volurne [9] pode

ser escrito como

Y.
ne = —2 (2.2.26)
mB

onde Y, = Z/A é o niimero de elétrons por barion, m, a massa de repouso dos barions

e p a densidade de massa. Segue-se da Eq. (2.2.12) que

z = (31{55)‘/3 [cgs] - (2.2.27)

Vernos agora que o limite ndo-relativistico corresponde a o <« 10%/Y,. Assim, os
elétrons presentes emn um plasma cuja densidade é muito menor que 10° g/cm?, podem
ser considerados nao-relativisticos. Neste caso, a energia de Fermi dos elétrons, dividida

por kT, e desprezando-se a massa de repouso do elétron, é dada aproximmadamente por

€p, 1mec® [Yeo 2/3
kFT N SET (106 ) [cgs] . (2.2.28)

Como num gés degenerado cumpre-se que €, /kT > 1, devemos ter entao

voir \*
Q> (m) [cgs] s (2.2.29)

como condigdo de degenerescéncia. Para o regime ultra-relativistico temos que

o> 108/Y, (*) | Neste caso,

€p, mec® [ Yep 1/3
;Tﬁ T (W) [cgs], (2.2.30)

e a condigdo de degenerescéncia para a densidade passa a ser

YT \°
o> (m) [cgs] . (2.2.31)

(*) Paraum gés de néutrons, o regirne ultra-relativistico é atingido para g > 6,0x10%°
g/cm?3.
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2.3 Correcao Eletrostatica

No estado fundamental do sistema (7" = 0), os {ons tendem a formar uma rede
cristalina, acarretando uma ndo-homogeneidade na distribuicio das cargas positivas na
estrutura. Isto torna necessaria a incluséo de uma correglo eletrostitica na equacgio
de estado do gas de elétrons, apresentada na seg@o anterior [10]. Tal correciao pode
ser feita usando-se, por exemplo, o modelo de Wigner-Seitz [8], que, em linhas gerais,
é o seguinte: Suponhamos que a rede cristalina seja formada por células “esféricas”
idénticas, de railos iguais, digamos, a ro. No centro de cada uma dessas esferas temos
um nicleo e Z elétrons uniformente distribuidos. O volume de cada célula unitaria
é igual a 47ry®/3 = 1/n,, onde n, representa o nitmero de nicleos por unidade de
volume. Vamos determinar a magnitude da interaco eletrostatica dos elétrons entre si

(repulsiva) e destes com os fons (atrativa).

A interagao eletrostatica entre os elétrons € igual a

Ee,e =/ gﬁ 3 (231)
0

r

onde, para uma distribuicao esférica e homogénea, temos
3
=

To

qg=—Ze

onde e ¢é a carga do elétron. Integrando, obtemos

3 ZZ 2
E,om = 2 (2.3.2)
5 0
Analogamente, para a intera¢éo entre os elétrons e os ions, temos
L/ 3 Z%e?
E.i= Ze/ e (2.3.3)
0 r 2 o
Portanto, a energia eletrostatica por célula é
9 7262
ER = Ee,e "'|" Ee,i = — . (2.3.4)

10 0
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Usando-se a relagdo n, = Zn, para eliminarmos r9 em favor de n. na equagao

anterior, podemos escrever

By _ 9 4m\1/3 2/3 2 2/3

que nos fornece a corregao da energia eletrostatica por elétron. Evidentemente, a “en-
ergia da rede” deve ser somada a energia do gis de elétrons que foi obtida na se¢ao

anterior.

A correspondente corre¢iio da pressao pode ser obtida da relagio termodindmica

P Za(ER/Z)_

R e dn,
Da Eq. (2.3.5) segue-se que

dm\1/3 2/3 .2 _4/3
P,=—-— (—3—) Z%e n, 1% | (2.3.6)

No limite ultra-relativistico, como vimos na se¢io anterior, a pressao do gas de

elétrons é dada aproximadamente por (*)
1
Py~ e (3r2)1/3 pif3 (2.3.7)

A razfio entre a pressdo corrigida e a pressdo do gas de elétrons sem a corregdo

eletrostatica (P) é dada por

P P+tP,
P P
5/3 1/3
= “% (i) Pzt (2.3.8)
T

onde o = e?/hc = 1/137 é a constante de estrutura fina.

Embora tais corre¢des possam ser desprezadas para baixos valores de densidade, elas
tornam-se importantes para densidades elevadas. Para ¢ a2 10!! g/cm?®, por exemplo, a

correcio eletrostitica na densidade de energia do gas de elétrons é da ordem de 15%.

(*) Veja as equagdes (2.2.13) e (2.2.24).
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Outro aspecto relevante € que, além da redugao na energia e na pressao dos elétrons,
a organizac¢ao dos nucleos numa rede cristalina influencia, também, a composi¢ao qui-

mica da matéria estelar, como serd visto a seguir.

2.4 Equagao de Estado de Baym, Pethick e Sutherland (BPS)

Lembremos que no regime subnuclear sem néutrons livres, a matéria estelar
é composta de nicleos imersos num gas de elétrons, isto é, um plasma neutro com-
pletamente ionizado. Por outro lado, vimos também que, em virtude da sua elevada
degenerescéncia, podemos tratar o gis de elétrons com a aproximacio T' = 0, e visualizar

os nticleos distribuidos uniformemente numa. rede cristalina (estado fundamental).

Suponhamos, entdo, que a matéria estelar seja composta por nicleos corn nimero

de massa A e niimero atémico Z. Seja n, a densidade de niicleos por unidade de volume
N P

e n, a densidade de elétrons por unidade de volume. Podemos escrever a densidade de

energia do sistema por unidade de volume como
e (A, Z,ny)=ny M(A,Z) +n, e, +ee(ne) , (2.4.1)

onde M(A, Z)c? representa a energia do nucleo (4, Z), englobando a energia de repouso
dos nucleons, ¢, a energia dos elétrons por unidade de volume e £, a energia eletrostatica

da rede por nicleo (negativa).

Para o calculo da energia da rede, os autores usaram os resultados obtidos por

Horsfall e Maradudin [11] para uma rede do tipo bcc. Explicitamente:

Z2 2
£ = — 1,819620 =, (2.4.2)
a
onde

3 2
at = — . (2.4.3)

nN

A densidade de energia do gas de elétrons é dada pela Eq. (2.2.14)
mic®

ge = —= x(2), (2.4.4)

n2h3
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onde m,. ¢ a massa do elétron.

Através das relacoes

(2.4.5)

ne = nB ] (2.4.6)

onde n, é o nimero de barions por unidade de volume, podemos exprimir cada termo
da Eq. (2.4.1) em funcéo apenas de Z, A e ny. Assim, para um valor de densidade
bariénica fixado, deve-se determinar o nicleo (A4, Z) que minimize a energia do sistema.
A minimizaciio da energia, como foi descrito acima, pode ser operacionalizada supondo-

se que Z e A sao variaveis continuas e resolvendo-se as equagdes

(%)A,% ~0, (2.4.7)
[&4
()., oan

Para o calculo da energia do estado fundamental dos nicleos, foi usada a férmula
semi-empirica de massa de Meyers e Swiatecki [12]. Os resultados obtidos por Baym
et al. [1] estdo resumidos na Tab. III, onde listamos todes os nicleos que definem a
composi¢io quimica para o estado fundamental do sistemna, bem como os intervalos de
densidade em que tais nicleos estao presentes. Estes nicleos caracterizam a composicao

quimica para o estado fundamental da matéria no regime de densidade considerado aqui.

Notemos que a captura eletrénica, implicitamente incorporada na minimizacao da

energia, é o processo responsavel pela mudanga progressiva na composigio quimica.
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Tabela ITI(*)

Nticleos B/A Z/A Omaz He Ap/o
56Fe 8,7905 0,4643 8,1 x 108 0,95 2,9
62Ni 8,7947 0,4516 2,7 x 108 2,6 3,1
84Ni 8,7777 0,4375 1,2 x 10° 4,2 7,9
81Se 8,6797 0,4048 8,2 x 10° 7,7 3,5

82Ge 8,5964 | 0,3902 | 2,2 x 10 10,6 3,8
807 8,4675 | 0,3750 | 4,8 x 10° 13,6 4,1
"8 Ni 82873 | 0,3590 | 1,6 x 10 20,0 4.6
"6Fe 7,9967 | 0,3421 1,8 x 101! 20,2 2,2
1240\ o 7,8577 | 0,3387 | 1,9 x 10! 20,5 3,1
1227, 76705 | 03279 | 2,7 x 104 22,9 3,3
120Gy 7,4522 | 0,3166 | 3,7 x 10 25,2 3,5
N8Kyr 7,2002 | 0,3051 | 4,3 x 10%! 26,2

— B/A é a energia de ligagao por nucleon; pmq. a densidade méxima
até onde o nuclideo esté presente; . o potencial quimico do elétron
em 0 = Pmaz, € Ap/p o incremento relativo da densidade de massa

na transi¢ao de um tipo de nuclideo para o seguinte. B/A e p. estao
dados em MeV € 0maz em g/cm®. pmar = 4,3 x 101 g/cm? é a
densidade limiar para evaporagdo de néutrons.

Para que ocorra uma, transigio de uma dada espécie de nicleo (4, Z) para a espécie

4 4 . . ~ .
(A, Z), é necessirio uma variagao na densidade de massa dada por

be A (2.4.9)

Q Zf /Af
Assim, por exemplo, a transicio dos niicleos de *Fe para os nicleos de ®2Ni cor-
responde a um incremento relativo de 2,9 % na densidade de massa.

Com a composi¢ao quimica e a energia do estado fundamental conhecidas, a presséo

pode ser obtida através da relagdo

de/n
P=n’ r%:%—ﬂ) : (2.4.10)

(*) Adaptada da referéncia [1].
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que com a Eq. (2.4.1), fornece

1
P=P + gnNz-:R, (2.4.11)
onde
e,
Pe —Ne 7— — E¢ L.
n B € (2.4.12)

é a pressao parcial de elétrons, dada por

m45

P, = W;g?, #(z) . (2.4.13)

Estdo listados na Tab. IV os valores de densidade de energia, pressio , ntmero de
barions por unidade de volume, Z, A e o indice adiabdtico I' . Notemos que os calculos
apresentados aqui se extendem de o = 1,044 x 10* g/cm®, onde predominam os ntcleos

de 56Fe¢, até a densidade limiar para evaporagio de néutrons, ¢ = 4,3 x 10! g/cm?®.

Como vimos, a equagio de estado de Baym et al. nao incorpora néutrons livres e,
por isso mesmo, ela deve ser aplicada, apenas, ao regime de densidades menores que a
densidade limiar de evaporacio de néutrons. Contudo, podemos determinar a densidade
para a evaporagio de néutrons introduzindo-se um termo a mais na Eq. (2.4.1), isto ¢,
adicionando-se a densidade de energia dos néutroms livres e, a seguir, minimizando-se

a energia total também em relagio a fragéo de néutrons livres Y5, definida por
Yn = — [ (2-4.14)
onde n, é o nlmero de néutrons livres por unidade de volume. Verifica-se que

n, = %(1 —Y)n, . (2.4.15)

Neste novo contexto, a grandeza que deve ser extremizada é

e (A, Z,ny) =ny M(Z,A)c” +nyep +ee(ne) +en(ne) (2.4.16)
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Tabela [V

o(=¢/c?)

P

Ny Y
1,044 x104 9,744 %1018 6,205x10%7 | 26 | 56 1,796
2,622x10% 4,968 x 1019 1,581 x10%8 26 | 56 1,744
6,587x10% 2,431 x10%° 3,972 x10%8 26 | 56 1,706
1,654 x10° 1,151x10%! 9,976 x 1028 26 | 56 1,670
4,156 x10° 5,266 x 1021 2,506 x 102° 26 56 1,631
1,044 %108 2,318 1022 6,294 x10%° 26 56 1,586
2,622 %108 9,755 x 1022 1,581x103%° 26 | 56 1,534
6,558 x 108 3,911x10% 3,972x10%° 26 | 56 1,482
8,293 %108 5,259x 1023 5,000 %1030 28 | 62 1,471
1,655 107 1,435x10% | 9,976x10%° 28 | 62 1,437
3,302x107 3,833 x10% 1,990x103! 28 | 62 1,408
6,589 %107 1,006 x10%5 3,972 x 103! 28 | 62 1,386
1,315x108 2,604 %1025 7,924 x 103! 28 | 62 1,369
2,624 %108 6,676 x10%° 1,581 %1032 28 | 62 1,357
3,304 x108 8,738 x 1025 1,990 x 1032 28 | 64 1,355
5,237 x 108 1,629 x102%¢ 3,155 x 1032 28 64 1,350
8,301 x10® 3,029 %102 5,000 x 1032 28 | 64 1,346
1,045%10° 4,129% 102 6,294 x 1032 28 | 64 1,344
1,316x10° 5,036 %1025 7,924 x 1032 34 | 84 1,343
1,657x10° 6,860 x 1026 9,976 x 1032 34 84 1,342
2,626 x10° 1,272x10%7 1,581x103%3 34 | 84 1,340
4,164 x10° 2,356 x 1027 2,506 x 1032 34 | 84 1,338
6,601 x10° 4,362x10%7 3,972 %1033 34 | 84 1,337
8,312x10° 5,662x10%7 5,000 x 103 32 | 82 1,336
1,046 x101° 7,702 10%7 6,204 x 1032 32 82 1,336
1,318 x101° 1,048x10%8 7,294 x1033 32 82 1,336
1,659x10'° 1,425 x10%8 9,976 x10%* | 32 | 82 1,335
2,090 x101° 1,938x102%8 1,256x10%% | 32 | 82 1,335
2,631x101° 2,503 x10%8 1,581 x103%4 30 | 80 1,335
3,313x10'% | 3,404x10%® 1,990 x 10%4 30 | 80 1,335
4,172x1010 4,628 x 1028 2,506 x 1034 30 80 1,334
5,254x10'% | 5949x10%® 3,155 x10% 28 78 1,334
6,617x10'° | 8,089x10%® 3,972 x10%4 28 78 1,334

(*) Adaptada da referéncia [1].
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- cont. da Tab. IV

8,332x10"° 1,100x10%° 5,000 x 1034 28 78 1,334
1,049 x 10! 1,495x102? 6,294 x 1034 28 78 1,334
1,322x 10! 2,033x10%% | 7,924x10%* | 28 78 1,334
1,664 x 10! 2,597x10%° | 9,976x10% 26 76 1,334
1,844 x 101! 2,892 x102%° 1,105x10%® 42 | 124 1,334
2,096 10" 3,290x102%° 1,256 x10%? 40 | 122 1,334
2,640x10!" 4,473 x102%° 1,581 x103%% 40 122 1,334
3,325x 101! 5,816 x10%° 1,990 x 1023 38 120 1,334
4,188x 10 7,538x10%° | 2,506x10%° 36 | 118 | 1,334
4,299 x 10! 7.805x10%? 2,572 %1033 36 118 1,334

— p é a densidade de massa em g/cm®; P a pressdo em dyn/cm?; n, o
nimero de bédrions por centimetro cibico; A e Z representam o ndmero
de massa e o niimero de protons, respectivamente, dos nicleos presentes

e I' é o indice adiabatico.

onde €,(n.) é a densidade de energia dos néutrons livres. Derivando-se a equagao acima

em relagao a Y, e igualando a zero, obtemos

M(A,Z)? + Zl®) +4Z¢, [3n,
A ?

(2.4.17)

egf‘) =

k1 e ~ + . ~ » .

onde e%) e e%) sao a energia de Fermi dos néutrons e dos elétrons, respectivamente.
[ s ~ ~

Se e%) > my, ¢, onde m,, é a massa do néutron, os néutrons passam a preencher um

espectro continuo de energia. Portanto, da equagao anterior, vemos que a evaporagao

de néutrons é ditada pela condic¢ao

M(A, %) > Amnc? — Zel®) — 4Ze, [3n. . (2.4.18)

A equacao anterior fornece a condi¢éo para a presenga de néutrons livres no sistema,
¢ nos permite determinar a densidade e o tipo de nuclideo presente quando a matéria

estelar faz a transiciio para o regime com néutrons livres. Da Tab. III, vemos que
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a densidade limiar para evaporagéo de néutrons, estabelecida pelos autores, é igual a

4,3 x 10! g/cm?®, onde predomina, na composicio quimica, o nuclideo 1*8Kr.

2.5 Equacao de Estado de Baym, Bethe e Pethick (BBP)

O regime subnuclear com néutrons livres cobre o intervalo de densidades entre
o~ 4,3 x 10" g/fem® — onde comega a evaporagio de néutrons — e o &~ 2,8 x 104
g/cm® — quando os nicleos presentes comegam a se dissociar, tendo lugar uma transicao

de fase para a matéria nuclear.

A configuraciao de equilibrio neste regime de densidade consiste de nicleos dis-
tribuidos em uma rede cristalina e imersos num gas uniforme de elétrons degenerados
e relativisticos, e num gas de néutrons degenerados e nao-relativisticos, que interagem

fortemente entre si e com os nucleos da rede.

A aproximagao T = 0 ainda se justifica, umna vez que as temperaturas tipicas da
matéria estelar neste estagio (<10 KeV) séio baixas se comparadas com as energias
necesséarias para a excitagio dos micleos [13]. Como na se¢do anterior, o problema de
obter a equacio de estado neste regime de densidade resume-se, essencialmente, em se
conhecer a energia de ligagdo por barion e a composi¢ao quimica em fun¢éo da densidade.
Os célculos realizados por Baym, Bethe e Pethick [2] sdo, em certo sentido, semelhantes
aos realizados por Baym, Pethick e Sutherland. A diferenca bésica estd na necessidade
de se incluir nos calculos a interagfio entre os nucleons e na forma de se determinar a

energia dos nicleos, como veremos mais adiante.
A densidade de energia € escrita como
e=¢e(A,Z,ng,nn, Vy)
=Ny (WN + We) + (1 -V nN) sﬂ-(nn) + Se(nﬂ) ) (2'5'1)
onde n, é o ntimero de niicleos por unidade de volume (densidade de nucleos), n,

a densidade de néutrons livres, n, a densidade de elétrons e V; o volume do nicleo.

Quando a pressao do gas de néutrons externos aos nicleos aumenta, V,, diminui, de-
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vendo ser tratado, entdo, como uma variavel. O termo W, representa a energia do
nticleo, incluindo a energia de repouso (sendo dependente de A, Z, np, e V), W, a
energia da rede cristalina por ntcleo, €, a densidade de energia do gas de néutrons e g,
a densidade de energia do gas de elétrons. Notemos que V n, corresponde a fragio de
volume ocupado pelos nicleos, enquanto que 1 — V,n, da a fragio de volume ocupado

pelos néutrons livres.

Em termos destas varidveis, podemos definir a densidade de néutrons corno

n _ N _ Nn 2.5.9
"TV, V(A —Vyny)’ (2:5.2)

onde N, é o nimero total de néutrons livres, V, o volume ocupado por eles e V € o
volume do sistema. Em consequéncia, a densidade bariénica (o niimero de bérions por

unidade de volume) é dada por

ng =An, + (1 - Vyny)n, . (2.5.3)

Finalmente, a condicao de neutralidade de carga da matéria estelar é expressa pela

relacao
Ne = ZNy . (2.5.4)

Para se determinar a configuragiao de equilibrio, devemos minimizar a densidade
de energia ¢, fixando-se a densidade baridnica n,. Observe, no entanto, que € é uma
funcdo de cinco varidveis, e que a minimizagio de £ deve fornecer quatro condigbes de

equilibrio independentes.

Para obtermos a primeira condigao, podemos fixar, dentro de um volume unitario,
o numero de prétons Zn,, o ntmero de néutrons n, (A — Z) nos nicleos, a fragao
nyV,, do volume ocupado pelos nricleos e o niimero de néutrons livres, ny (1 — Vyny).
A pergunta entdio é: qual o valor 6timo de A7 A resposta estd em se minimizar € em
ralacio a A, fixando-se Zn,, An,, n,yVy, € n,. Consequentemente, teremos também
Eqn € €¢ fixos. Definindo
(2.5.5)

L]
il
NS
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a condigdo descrita acima se expressa matematicamente por

o (W, +W,
ﬂ ( A )z,AnN, =0 , (256)

Vet fn
. . nﬁ d ri . 1 rs 4 -
cujo significado é que a energia por nucleon, dentro dos nucleos, deve ser um minimo.
A segunda condigio é imposta pela estabilidade beta dos nticleos, relacionada com

a variacao de Z. Assim, € deve ser um minimo em relagdo a Z, quando A, n,, V, e n,

sao fixos. Devemos ter entao

0
(a—;) =0. (2.5.7)
ANy, Vy nn
Notemos, no entanto, que
0 dee One
—Ee(Ne) = — — = , 2.5.
gz° (ne) = G a7 = el (2:58)

onde usamos a Eq. (2.5.4). . é o potencial quimico dos elétrons. Conjugando-se as

Egs. (2.5.1), (2.5.7) e a anterior, obtemos

o
He = _'55 (WN + WR )A,nN,V (2'5'9)

N )nﬂ

: .. . . N
Mas, por outro lado, o potencial quimico dos néutrons pertencentes aos niicleos, ,usl ),

é dado por
0
'ELN) = ﬂ (WN + WR)Z,nN,VN,n,, ’ (2'5'10)

que representa a energia minima necessaria para adicionar um néutron ao niucleo.

Analogamente, o potencial quimico dos prétons é dado por

0
#;N) YA (Wy + WR)A—ZsﬂN’VN’"“

0 o
= o W + Wadpn, Ve + 52 W ¥ Wadziny vy > (25:11)

As duas equacbes escritas acima permitem que se escreva a condigdo de equilibrio

beta, representada pela Eq. (2.5.9), na forma usual

(N)

R (2.5.12)
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A terceira condigio traduz o equilibrio existente entre o gis de néutrons livres e os
néutrons no nterior do nicleo. Em outras palavras, esta condi¢ao de equilibrio significa
que ndo deve haver nenhum custo de energia para transferir um néutron do gis para o
nucleo. Isto implica em minimizar-se ¢ em relagdo a A, fixando-se Z, n,, V,, e n,, isto

,

17,

(i) =0, (2.5.13)
g,V ip
que, pelo fato de n, néo ser independente das demais variavels, pode ser escrita como
on, { 0
(-QE—) = (ﬁ) + = ( © ) 0. (25.14)
04 Zng Vi omg 94 Zmny,Vy on 04 \dnn Zinny Vi A
Da Eq. (2.5.3), verifica-se que

On ___ T (2.5.15)

dA  1-Vyn,

Por outro lado, a energia do niicleo por unidade de volume ocupado pelo gas de néutrons

é dada por
nyV Ny

o = 1=V,

N

Va

1%

N

(2.5.16)

Quando o niicleo evapora um néutron, tanto £, quanto a energia do nicleo sofrem uma

variacio. Segue-se entdo que o potencial quimico dos néutrons livres deve ser definido

por
@ - Ly (aW”) 1 &en (2.5.17)
1-Vyn, \ Ona, ZAmy, Vy dng,
Como W, nao depende de n,, a Eq. (2.5.14) pode ser escrita na forma
) n? oW, den
— = — + —, (2.5.18
Ny A (WN + WR)Z,”N!VN:T‘R 1_ VNTLN Tty ( ann T My a’nn ( )

usando-se a Eq. (2.5.1). Observando-se as Egs. (2.5.10) e (2.5.17), a dltima equagho

resulta em que

(V) — (&) (2.5.19)
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A quarta e 1ltima condi¢io de equilibrio vem da minimizagao da energia total, €,

em relagdo a V,,, com Z, 4, ny e N,/V =n,(1 — Vyn,) fixos, ou seja,

O¢ )
=0, (2.5.20)
(BV ZAmny NafV
ou, ainda,
Oc ) on, ( Og )
+ =0. 2.5.21
(6V Z,Amny,n OV, \ On, Z,Any, Vy ( )

Aplicando a equacéo anterior a Eq. (2.5.1), encontramos

o On, (OW, 1—Vyn, On, de,
aV (W +WR)ZAn Jr61[/'1\1 (ann )ZA,HN;N+ LY, 6VN dnn_sn—O.
(2.5.22)
Mas
o
PNy = — (W, 2.5.23
v, Wy +Wa)zam, mn ( )
e
Ony, Ty
n - 2.5.24
BV,  1-Vyng (2:524)
Entéo,
—pW) 4y, T (aWN) P — (2.5.25)
1—=Vyny \ Ong, Z,Amp Vi dn,,
Da Eq. (2.5.17) temos que
Ty aWN . (G') dEn 92.5.96
I—VNnN(ann)ZAn e dn, (2:5.26)
Substituindo o resultado acima na Eq. (2.5.24), obtemos
PWN) =yl —g, (2.5.27)

Entretanto, a pressio do gas de néutrons é definida por

Py =nnpl% —¢, . (2.5.28)
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Logo
P~ p (2.5.29)

A 1ltima equagio expressa o balanco entre a pressio dos nmicleos e a pressao externa

do gés de néutrons.

As quatro condigtes de equilibrio deduzidas atrds, dadas pelas Egs. (2.5.6), (2.5.12),
(2.5.19) e (2.5.29), determinam completamente a composigdo quimica da matéria em
funcéo da densidade, vale dizer, o niimero de massa € o nimero atémico dos nicleos
para uma dada densidade n, fixa, assim como a densidade relativa de niicleos e de
néutrons livres. Entretanto, a aplicacio dessas quatro equagoes de equilibrio requer que

se especifique W, , Wy, en ¢ €..

A energia dos niicleos W, (A, Z,V,,n,), ¢ uma fungio de A, Z, do volume nuclear
V., e da densidade de néutrons livres n,. Lembremos, no entanto, que nos modelos
nucleares padrdes a pressao na superficie dos nicleos é zero, pelo simples fato de que tais
modelos se aplicam a niicleos isolados. Ora, ao se estudar as propriedades destes nicleos
na presenca do gas de néutrons livres, dois fatores importantes devem ser levados em
consideracio: primeiro, a alteragao que os néutrons livres causam na energia superficial
dos niuicleos e, segundo, a pressdo exercida por eles sobre os nicleos. Ocorre que a
pressio externa exercida pelo gds de néutrons tende a reduzir o volume dos nucleos,
enquanto que a diminui¢io da energia superficial tem exatamente o efeito oposto. Por
estes motivos, Baym, Bethe e Pethick adotaram em seu trabalho o chamado modelo da
gota liquida compressivel para o calculo da energia dos nicleos, em que W, possui uma

dependéncia explicita com a densidade bariénica.

Dentro do mesmo espirito da férmula semi—empirica de massa usual, a energia dos

niicleos é escrita como

Wo(A, 2, Vy,n,) = A[(1 — z)mac® + amyc® + W(k,z)] + Wo(A,Z,Vy,nn)
+ W (4,2, Vy,na), (2.5.30)

onde W, (A4, Z,V, ,n,) é a energia coulombiana, W, (4, Z,V,nn) a energia superficial
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e o termo de volume W(k,z) * depende de n, através da relagio

k3

’
2

b2

v
w

(2.5.31)

onde k é o ntimero de ondae ¢ fragdo relativa de prétons definida pela Eq. (2.5.5). Para
o cdlculo de W(k,z), os autores do trabalho incluiram os efeitos da interagéo nucleon—
nucleon através do potencial de Reid. Em particular, para a matéria nuclear simétrica
(z = 1/2) e para densidades préximas & densidade da matéria nuclear saturada (o),
temos a seguinte expressiio para W(k,z):

Wk, &) = wo+ 2K (1 AN 2.5.32
g/ T Ty ko) (2:5:32)

onde wy = 16 MeV, k¢ ¢ o ntmero de onda correspondente a densidade de saturagao

(ko = 1,4 fm~!) e K a incompressibilidade (= 135 MeV).

Por consisténcia, a mesma fungido W(k,z) é usada na determinagéo da densidade

de energia do gas de néutrons, para o qual z = 0, sendo dada por

En = Mg [W(kn,0) + mnc®] | (2.5.33)
onde
2k3
n= — 2.5.34
" 32 ( )

O termo de superficie, W (4, Z,V,,ny,), é construido de tal maneira que Wy =0
quando a densidade do gds de nédutrons e a densidade no interior dos ntcleos s@o iguais,

sendo dado por

. ; 2/3
WS _ O'(Wemt Wgnt) (1 _ nezt) A2/3 ) (2535)

Wo
onde ¢ é um parametro ajustado pelos dados experimentais, nin € Negt 540 as densidades
de néutrons no interior dos ntcleos e fora dos niicleos, respectivamente, Wz = W{nez:)

c int — W(nint)-

(*) A expressio de W(k,z) e os calculos para obté-la sdo muito extensos, e sua apre-
sentacdo detalhada foge aos objetivos deste trabalho.
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A energia coulombiana, ja incluida a correcio eletrostatica da rede cristalina, é

3 Z2 2 2
Wy, =22t (1 . L”) (1 + fi) : (2.5.36)

9 Ty To 2rg

dada por

onde r, € o raio do nucleo e rg o raio da célula esférica definida na secao 2.3.

Aplicando-se a Eq. (2.4.10) a4 Eq. (2.5.1) obtemos a pressio, dada por
P=P,+P.+P,, (2.5.37)

onde P, é a pressio do gés de néutrons, definida na Eq. (2.5.28), P, é a pressdo do gas
de elétrons, apresentada na segio 2.2 € P, € a pressao da rede, dada por

oW,
P, =n? (Bn—L) . (2.5.38)
N/ AZny,nn

Os principais resultados deste trabalho e que permitem especificar completamente
a equacio de estado para o regime submuclear com néutrons livres, estdo mostrados
na Tabela V. Observe que a densidade de massa é dada pela Eq. (2.5.1) dividida por

¢%. Observe ainda que, para altas densidades, os valores obtidos para Z e A néo séo
realistas.

Quando p = 4,3x 10! g/cm?, a pressio da matéria é devida quase que totalmente a
pressao do gas de elétrons e P,/ P =~ 0; mas quando g = 1,5x 10'? g/cm?, P, /P = 0,20,
eem p=1,5x 10" g/cm®, P,/P = 0,80.
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Tabela V(*)

0 A | Z z k| kn | pn #éN) e P n, X 10%

4,66x101" | 127 { 40 10,313|1,32|0,07| 0,14 |-24,89 | 26,31 | 5,00x107*| 2,02
6,61x10' | 130 | 40 |0,310|1,32(0,12| 0,37 |-25,33| 26,98 | 5,68x107%| 2,13
8,79x10'% | 134 | 41 |0,397(1,32|0,15| 0,55 |-25,67| 27,51 |6,42x107%| 2,23
1,20x10%2 | 137 | 42 | 0,304 1,32 0,18 | 0,75 |-26,08 | 28,13 | 7,60x107*| 2,34
1,47x10"% | 140 | 42 |0,302|1,3210,20| 0,91 |-26,38| 28,58 |8,73x107%| 2,43
2,00x10%% | 144 | 43 0,299 1,31 (0,23 | 1,15 |-26,88| 29,33 | 1,11x1073| 2,58
2,67x10%2| 149 | 44 {0,295(1,31 (0,26} 1,42 |-27,44| 30,15 {1,47x1073 | 2,74
3,51x10'2| 154 | 45 [0,291[1,31]0,29 1,71 |-28,05| 31,05 {1,98x107*| 2,93
454x10'2 | 161 | 46 |0,286|1,30(0,32| 2,01 |-28,72| 32,02 | 2,69x1073| 3,14
6,25x10'% | 170 | 48 | 0,280 (1,30 0,36 | 2,45 |-29,69| 33,43 [4,04x1073| 3,45
8,38 x10'2 | 181 | 49 |0,273|1,29|0,40| 2,91 |-30,78| 34,98 |6,02x107%| 3,82
1,10x10%3 | 193 | 51 0,266 1,28 (0,44 | 3,41 |-31,98 | 36,68 |8,81x107%| 4,23
1,50x10'3 | 211 | 54 |0,256(1,27]|0,49| 4,07 |-33,64| 39,00 | 1,38x1072| 4,84
1,99x10%% | 232 | 57 {0,246 1,26 (0,54 | 4,77 |-35,50 | 41,56 | 2,09x1072| 5,54
2.58x10%3 | 257 | 60 0,234 |1,25|0,59| 5,51 |-37,57| 44,37 |3,09x107%| 6,36
3,44x101% | 296 | 65 0,220(1,24|0,65| 6,47 |-40,34 | 48,10 | 4,77x1072| 7,52
4.68x1013 | 354 | 72 10,202 1,2210,72| 7,67 |-43,99| 52,95 | 7,62x1072| 9,12

5,96x10'3 | 421 | 78 |0,186|1,21|0,78 8,77 |-47,49| 57,56 | 0,111 10,7
8,01x10'3 | 548 | 89 |0,163|1,20|0,86 | 10,36 | -52,66 | 64,32 | 0,176 13,1
9.83x10"® | 683 |100|0,146 | 1,20 (0,92 | 11,66 | -56,86 | 69,81 | 0,243 15,0
1,30x10¢ | 990 | 120 |0,121|1,21|1,01|13,77|-63,52| 78,58 | 0,384 17,8
1,72 x10' | 1640 | 157 | 0,096 | 1,24 | 1,11 16,39 |-71,16 | 88,84 | 0,616 19,6
2,00 10 [ 2500 [ 210 0,081 [1,27[ 1,17 |18,11{-75,79 | 95,19 | 0,803 18,8
2,26x10'* [ 4330 [ 290 (0,067 [ 1,29 1,22 19,59 |-79.69 | 100,57 | 0,988 15,4
2,39x10%* | 7840 | 445 | 0,057 | 1,30 1,25 20,37 | -81,92 | 103,57 | 1,09 11,0

~ 0 ¢ a densidade de massa em g/cm®; ¢ = Z/A; k é o ntimero de onda, em fm ~7,

no interior dos niicleos, cuja densidade de nucleons é igual a 2k®/37?; a densidade do
gés de néutrons é 2k3 /37%; 1, é o potencial quimico dos néutrons livres (MeV); /.L;E,N) o
potencial quimico dos prétons nos nicleos; g, o potencial quimico dos elétrons; P ¢ a

pressao em unidades de MeV /fm® e n, o ntimero de niicleos por fm?.

() Adaptada da referéncia [2].
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Capitulo
3

Hadrodinamica Quantica

3.1 Introducao

Proposta por Walecka em 1974, a Hadrodindmica Quéntica (abreviadamente
QHD ™)) ¢é uma teoria quéntica relativistica de muitos corpos renormalizavel, cujo
objetivo é descrever antoconsistentemente a interagio entre hadrons, incorporando ex-
plicitamente os graus de liberdade bariénicos e mesénicos [1]. Entre suas aplicagdes,
podemos citar: o estudo da equagdo de estado matéria nuclear infinita [2,3] — um dos
temas deste trabalho — e as propriedades dos niicleos finitos [4]. Em Astrofisica Nuclear,
tem sido aplicada, por exemplo, & pesquisa da estrutura de estrelas de néutrons e ao
estudo da equagdo de estado da matéria estelar no regime supranuclear de densidade

5, 6].

A QHD guarda certa afinidade com a QED: esta descreve a interagdo eletro-
magnética entre particulas carregadas em termos do campo de fétons — os quanta do
campo eletromagnético — enquanto que, em QHD), a interagio entre hddrons é descrita

através da troca de mésons massivos.

Vamos apresentar, neste capitulo, uma breve introdugdo a QHD, enfatizando de

) Do Inglés Quantum Hadro-Dynamics.
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que forma esse formalismo pode ser aplicado, com sucesso, na obtengao de uma equagio
de estado realistica para o estado fundamental da matéria hadronica, isto é, da matéria
composta de barions e mésons a temperatura zero. Lembramos que as equagdes de
estado para o regime subnuclear sem néutrons livres e para o subnuclear com néutrons
livres, ja foram discutidas no capitulo anterior. Neste sentido, este capitulo serve de
suporte ao Capitulo 4, onde propomos uma equacgio de estado para o regime supranu-
clear de densidade a luz da QHD, visando incorporar ¢ confinamento dos neutrinos
produzidos pela captura eletronica durante o colapso estelar. O leitor familiarizado

com o formalismo da QHD pode, se preferir, ir direto ao Capitulo 4.

Neste trabalho, adotamos as mesmas convenc¢des e notagoes usadas por Serot e

Walecka na referéncia {4], descritas no Apéndice A, e o sistema natural de unidades

h—c=1.

3.2 O Modelo QHD-I

Consideremos um sistema de nucleons interagindo entre si através do campo es-
calar o(z,) e do campo vetorial w, (2, ). O campo escalar é introduzido para descrever a
parte atrativa da interagdo entre os nucleons, dominante para densidades intermediarias
(em relagio a densidade da matéria nuclear saturada, go), enquanto que o campo ve-
torial descreve a parte repulsiva da interagdo, dominante para densidades elevadas. A
inclusao destes dois campos neutros é suficiente para reproduzir a curva de saturagao

da energia de ligagio nuclear observada experimentalmente.

Os graus de liberdade fundamentais em QHD s#o os campos barionicos e os campos
mesdnicos. Estes campos sdo fundamentais no sentido de que as particulas descritas por

eles nao possuem estrutura interna (*)

Assim, a interacdo entre os nucleons é descrita pelo acoplamento do campo bariénico

(*) Neste sentido, a QHD nao é a teoria fundamental da interagdo forte, como ¢ a

QCD.



Capitulo 3 — Hadrodimamica Quantica 71

¥ com os campos mesdnicos, sendo mensurada pelos termos ¢, 07, Yw* e g, ¥¥a, onde
gv € gs sao as constantes de acoplamento vetorial e escalar, respectivamente. Nesta

descricao, ¥, ¢ e w sao operadores.

A lagrangeana do sistema descrito acima é dada por [4]

L, =Y [y, (10" ~ gow") — (my — go0) ] T + % (Bucd* o — mia?)

1
- Ewww”” + §m,2,wuw" , (3.2.1)

onde 7, denota as matrizes de Dirac, que na representagio usual de Dirac-Pauli sao

dadas pelas seguintes matrizes 4 x 4:

o (1 0 v (0 of
v = (0 _1>1 T = _O.k 0 ? (322)

onde 1 é a matriz identidade 2 x 2 ¢

. [0 1 s (0 —i s (1 0
UM(IO’U—iO v =g 1) (3.2.3)

sdo as matrizes de Pauli. O tensor antisimétrico wy, é definido por
Wyy = Opwy — By, , (3.2.4)

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

escalar, respectivamente.

O primeiro termo da Eq. (3.2.1) ¢ a lagrangeana de Dirac para férmions livres,
acrescida da energia de interagio com os mésons w e ¢; o segundo € a lagrangeana para

bésons escalares livres; o terceiro e o quarto termos correspondem & lagrangeana de um

campo vetorial massivo.

Partindo-se das equagdes de Euler-Lagrange

%, L, oL, 0
dzr | 8(8q:/OzH) dgi

(3.2.5)
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com ¢; = o,w,, ¥, pode-se obter as seguintes equacdes de movimento para os campos:

(8,0" + m%)o = g, V¥ , (3.2.6)
Opwt’ + miw? = god, (3.2.7)
[v*(i8x — gowp) — (mp — gs0) | ¥ =10, (3.2.8)
onde, em (3.2.7),
Jh = Uy'y (3.2.9)
é a corrente bariénica, sendo
T =gta0 (3.2.10)

o conjugado de Dirac associado ao operador W.

Da Eq. (3.2.8) obtemos a seguinte equacfio para ¥:

T [v* (18, + gowp) + (my —gs0)] =0. (3.2.11)

Multiplicando-se (3.2.8) & esquerda por ¥ e (3.2.11) & direita por ¥ e, a seguir,

somando-as, obtemos a equagao

BuJt =0, (3.2.12)

que traduz a lei da conservagio da corrente bariénica. Consequentemente, sendo m, # 0,

segue-se de (3.2.7) que J,w* = 0.

Em termos da densidade lagrangeana, o tensor energia-momento é usualmente [7]

definido por
oL Og;

Ty = — gu £+ Z 564,/ 5e7) Bav (3.2.13)

Substituindo-se (3.2.1) e (3.2.8) na equacéo anterior, obtemos

1 1
Ty = L [-00000 + 2ot + Lo — min g,

+ ili"y,ua,,lll + 0y00,0 + apw)‘wx,, . (3.2.14)
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Uma outra relagao [8], muito 1til para nds, é que, para um fluido uniforme, o valor

médio do tensor T, ¢ dado por
(Tﬂﬂ) = (5 + P) Upthy — Pg;w ) (3.2.15)

onde € é a densidade de energia do fluido, P a pressio e u, = (1,un) o quadri-vetor
velocidade associado ao movimento do fluido. Portanto, para um fluido uniforme em
repouso, valem as relages

£ = <T00) 3 (3216)

P= 3 (Ti:) (3.2.17)
Assim, dada a lagrangeana de um sistema, podemos obter a equagdo de estado
determinando-se o valor médio de T#”. No presente caso, isto equivale a conhecer-se,

primeiramente, as expressoes para os campos U, w, e ¢ que satisfacam as equagoes de

movimento (3.2.6-8).

Portanto, voltemos &s equagdes de movimento. Podemos ver que elas formam
um sistema de equagoes diferenciais acopladas e ndo-lineares para os campos W, wy
e o, e cujas solugdes exatas sio, evidentemente, de dificil obtengdo. Como resolvé-
las, entdo? Uma solugao aproximada, e em muitos casos bastante satisfatoria, para se
contornar o problema, consiste em se substituir, nas equagdes de movimento, os cam-
pos mesdnicos por seus respectivos valores médios relativos ao estado fundamental do
sistema. Este método de resolver as equagoes de movimento é denominado de Aprox-
imacio de Campo Médio {ACM), a qual, aplicada no presente caso, é equivalente a se

introduzir as seguintes substituigdes:

o {o)=0

0

Wu = (W) Sw, .
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% e w) sdo independentes de z,, e as

Para um sistema uniforme, os campos & “

respectivas equagbes de movimento admitem, neste caso, as solugbes

o_. Y
g o= _mzs Os 5 (3.2.18)
g
0 g :
w) = m_%(JBJ) , 1=1,2,3. (3.2.19Db)

O termo de fonte para o campo ¢° médio, presente na Eq. (3.2.6), é a densidade

escalar g,, definida por
0s = (0T, . (3.2.20)

Por outro lado, para o campo wj, as fontes sio: a densidade baridnica (ntmero de

béarions por unidade de volume), dada por
0, = (UTT), | (3.2.21)

e as componentes espacials da corrente baridonica. Notemos que nas solugbes apresen-
tadas acima para os campos mesdnicos, exige-se que os mésons em questdo sejam mas-
sivos. Por outro lado, podemos ver também que as fontes para os campos condensados

dependem apenas do campo bariénico W.

Da Eq. (3.2.21), vemos que
B= / Jod’s = f VAR AL (3.2.22)
14 14
onde B, o nimero total de barions do sistema, é uma constante de movimento.

Substituindo-se ¢ e w? na Eq. (3.2.8), obtemos a equa¢do de movimento para ¥
’ q , G

[V (10" — gowf) —my | ¥ =0, (3.2.23)

onde a equagao

= my — .00 (3.2.24)
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define a massa efetive dos nucleons, cuja solugdo discutiremos mais adiante.

Comnsideremos, em primeiro lugar, a solugdo de onda plana classica para a equacio

de Dirac (3.2.23), dada por
U(x,t) = u(k, A) etFeie®) (3.2.25)

onde u(k, A) é o espinor de Dirac, k o momento e A define o estado de spin. Substituindo-

se a solu¢io acima na Eq. (3.2.23), obtemos a seguinte equagao de autovalores ) .
(a-k+pm? )u(k,2) = E*u(k, ), (3.2.26)

ondeff = ’yo, a =0y (7= (v1,72,73))

E* =¢e(k) — Gowy

k; =&; —g,,w? .

Observe que, sob a acdo do campo médio og, os barions respondem com a reduco
de sua massa efetiva, como vemos da Eq. (3.2.24) e que, por outro lado, o campo vetorial

afeta a relacio de dispersdo da solu¢iio de onda plana, redefinindo o zero de energia e o

momento k da particula.

A Eq. (3.2.26) pode ser escrita na seguinte forma:
m; — E* o-k Ut _ 0
—-o-k —«m;—E* wus /0 NOJ
()=
Uz

cujas solucoes fornecem os autovalores de energia

onde

E4 = ngg :i: E* 3 (3227)

(*) O operador a - k 4+ f#m?, é o hamiltoniano da particula.
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Nesta base de operadores, o procedimento usual de quantizagao fornece a seguinte

expressao para o operador de campo [4]:

B(x,t) = > larau(k,X) et > =+t g bl v(k, A) e THRxTIEH] (3.2.35)

1
a4 A
onde V é o volume do sistema.

Num sistema com simetria esférica, o valor médio da parte espacial do campo veto-
rial é identicamente nulo, isto ¢, (w;}, = 0. Neste caso, sobrevive apenas a componente
temporal wp e as solugdes se obtém fazendo-se a substitui¢do k; — k;. Suporemos,

daqui por diante, que o nosso sistema possui simetria esférica. Vejamos agora como

obter a equagao de estado.

Em termos dos campos médios oy e wy, a lagrangeana (3.2.1) se escreve, agora,

EEACM) =P [iy, 0" gy wo —m} | U
1
~ Sm2od 4 mld. (3.2.36)
2 2
Usando-se a Eq. (3.2.23), obtemos
A 1 29 1 29
(T‘“’)ACM = 10y,0, ¥ — (-émvwo — Emsao) Guv - (3.2.37)

Escrevendo-se separadamente as componente diagonais do tensor energia-momento,

teremos
o 1 1
(Too) e = iy = 3ot + 5mas
. 1 1
(Tii) o0y = —i¥1y- VI + §m3w§ + 5'”@303 -

De acordo com as Egs. (3.2.16) e (3.2.17), encontramos as seguintes expressoes para

a densidade de energia e para a pressdo:

1 1
€= \Il*(ﬁz'a .V +Pmt + gowo )T — —z—m?,wg + §m§ag ) (3.2.38)

1 1
P= % U (—ia V) + gmiwg — 5miog, (3.2.39)
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onde, nas passagens, fol usada a equagdo de Dirac juntamente com as propriedades das

maftrizes de Dirac descritas no Apéndice A.

Investiguemos agora o limite T = 0. Neste caso, em decorréncia do Principio
de Exclusdo de Pauli, todas os férmions do sistema — isto é, os nucleons — devem
preencher os niveis de energia abaixo do nivel de Fermi. Sendo assim, podemos definir

o estado fundamental do sistema, |EF), como
P
|EF) =[] alal0), (3.2.40)

onde k, é o momento de Fermi dos nucleons e o ket |0) é o estado de wdeuo dos

operadores de criagdo a e b, tal que,

al0) = 5]0) = 0.

Usando-se (3.2.35), € imediato verificarmos que

k
toy= L [ Bdk = L 3.2.41
= {00} = onZ |, k“dk 61r2kF’ (3.2.41)
onde v = >,(25: + 1) é a degenerescéncia de spin, sendo S; o spin de cada espécie

(v = 2 para a matéria de néutrons e y = 4 para a matéria nuclear).

Assim, os valores esperados da densidade de energia e da presséo no estado funda-

mental, definido por (3.2.40), ficam dados por

1
€ = goWo0p — 2m 20k 4+ 5 -l- — f E? (k* mzz)lﬂdk . (3.2.42)
L 1 m2o? 1~y
= = — - dk . 3.2.43
F=ggwwots =35m0 t 3907 ] (k2 +m;;2)1/2 (3:2.43)

Eliminando-se wg € o nas duas equacdes anteriores, através das Eqgs. (3.2.18-19),

encontramos
C? m? ke .
e = gt ap(me —my) ko [ R G ml )k, (3249
B 3
2 2 k 4
SN S W ST S A k dk, (3.2.45)

omz %~ 202\"" 3277 Jy (B +mri)il
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onde Cy = gymy, [fmy e Cy = gymy [my,.

As duas equacgdes acima especificam univocamente a equagio de estado da matéria
nuclear a temperatura zero, prevista pelo modelo QHD-I. Elas fornecem a densidade de

energia e a pressao em funcdo, apenas, de um dnico parametro: a densidade baridnica
g

A massa efetiva m} pode ser obtida substituindo-se (3.2.18) em (3.2.24), com o

que encontramos

2 k *
* gs ’Y F 2 m
mB == mB — m% ﬁ f k (k2 + mﬂgz)l/Z dk . (3246)

Resolvendo-se a integral do segundo membro, temos

02 * k E*
mt =m, — ~3 1™y [kFE; _mzzln (F—+—‘1)} , (3.2.47)

B m? 4rx? m*
B B

onde EY = (ki +m§2)1/2.

As constantes de acoplamento g, € g, sao ajustadas usando-se as seguintes pro-
priedades [4] da matéria nuclear simétrica saturada: a energia de ligagdo por nucleon e

o momento de Fermi, cujos valores experimentais sio

E—B
(———m—ﬂ> — _15,75MeV
0

B
K =1,42fm™", (3.2.48a)
a partir dos quais obtemos (*)
C? =267,1,
C?=195,9. (3.2.48b)

A massa efetiva m? é uma funcio decrescente. Para a densidade nuclear ordinaria,

a razdo m} /m, é da ordem de 0,6. Isto ocorre por causa do alto valor de g;00, que

(*) Observe que o modelo depende, na verdade, da razéo entre as constantes de acopla-
q ) b

mento e as massas dos respectivos mésons. Sendo assim, ndo existe uma escala que fixe

a massa dos mésons para a matéria nuclear.
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determina o comportamento da massa efetiva. Para a densidade de saturacio gsoq é
da ordem de 400MeV. Embora o campo repulsivo nio afete o valor da massa efetiva,
ele contribui para a energia de ligago por barion (E/B), a esta mesma densidade, com

aproximadamente 330 MeV.

Dessa forma, a baixa energia de ligagio nuclear (= 16 MeV) observada experimen-
talmente, pode ser entendida pela competi¢ao entre o campo escalar atrativo e o campo

vetorial repulsivo.

Existem dois parAmetros relevantes para a discussao presente, que sdo: a incom-

pressibilidade da matéria nuclear saturada, definida por

0%
K(g,) =90} [5—95] o’ (3.2.49)

e a energia de assimetria [9, 10]

2
=300 (50). ) o

_ g 2, 1 ky
- 1272m2 % 6 (k2 + m32)1/2 ’

(3.2.50)

onde g3 e g, sdo grandezas associadas ao méson g, cujos significados serdo discutidos
na se¢ao 3.4 (). Evidentemente, como o méson ¢ estd ausente na QHD-I, o primeiro

termo do membro direito da Gltima equagio é identicamente nulo.

Ocorre que o valor previsto pelo modelo QHD-I para a incompressibilidade da
matéria nuclear saturada, de 540 MeV, estd em grande desacordo com o valor experi-
mental, estimado em 210 £ 30 MeV [11]. Entretanto, verifica-se um desacordo menor

para a energia de assimetria as: de 22,1 MeV, contra o valor empirico de 33,2 MeV.

(*) O coeficiente a4 entra na expressao da férmula semi-empirica de massa, dada por

E as a322 (B—ZZ)Z
H = Mp _a'1+Bll3 + B4/3 + aq Bg(]."{"C/Bl/S) 3

B

onde ( é uma corregdo ao termo de superficie.



Capitulo 3 — Hadrodinamica Quantica 81

Contudo, um significativa redugio da incompressibilidade pode ser obtida com
a introducio, na lagrangeana (3.2.1), de poténcias de ordens superiores em ¢, como
veremos na se¢ao seguinte. Por outro lado, a correcao de a4 surge naturalmente com a

incorporago do méson g ao modelo, como sera visto na segao 3.4.

3.3 O Modelo de Walecka Nao-Linear

Ainda que a QHD-I fornega uma descri¢ido consistente da matéria nuclear, vi-
mos que ela falha ao prever para a incompressibilidade da matéria nuclear, na densidade
de saturacgio, por exemplo, um resultado discrepante com os valores previstos empirica-
mente e, também, um valor reduzido para a massa efetiva. No primeiro caso, a diferenga

¢ consequéncia do elevado valor médio atribuido ao campo vetorial repulsivo.

Contudo, os resultados que estamos mencionando podem ser corrigidos introduzin-
do-se, na densidade lagrangeana (3.2.1), termos de ordens superiores em o, e que cor-
respondem a uma auto-interagio do campo escalar. Com efeito, no modelo nio-linear,
como é chamado, a lagrangeana para o mesmo sistema descrito no inicio da se¢ao ante-
rior é dada por [12,13]

L= [y, (10" — gyw") — (my — 9:0) | ¥ + %(aﬂaa”a — m2g?)
— —wyuwh” + %mz wuw* —U(o) , (3.3.1)

onde

1 1
Ulo) = gbmE o® + 160'4 , (3.3.2)

representa 2 energia de auto-interagio do campo escalar o, sendo b e ¢ constantes
adimensionais.
As equagdes de movimento para os campos séo dadas por
(8,8" + m2)a = g, 9T —bmyo” —co” (3.3.3)
dwt’ +miw” = g, JY (3.3.4)

[7* (104 — gotwp) — (M - g,0)] T = 0. (3.3.5)
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Aplicando-se agora a aproximagao de campo médio as trés equagoes anteriores e
Iembrando que, no estado fundamental de um sistema com siinetria esférica no espaco

dos momentos, o valor esperado da componeente espacial do campo vetorial € nula,

encontramos
c? C? b C? ¢
g0, = —(PT) — = —(g,0,)° — —=—(g,0,) , 3.3.6
o= T, - TE g0~ e Se) (336)
o_ CF gt
_ M

gow' = i (P 111)0 , (3.3.7)
[i7,0* — gu7'wo —mi] ¥ =0, (3.3.8)

onde Cs = gsm, fmg e Cy = gymy [my,.

Da Eq. (3.3.6), vemos que a equagdo para m} ¢
. ci b iy, Cic w3 CFo=

my, = Mg + uﬂ%_iﬁ(mﬂ —mB) + @E(mﬂ —m_) — -TR—%OP‘I’)D . (3.3.9)

Seguindo o mesmo procedimento descrito na se¢do anterior, podemos deduzir as

seguintes expressoes para a densidade de energia e para a pressao (para I' = 0):

m2 02 kp
e =Ulo)+ 57 9505 + 555 + (21)3 /0 (K2 +mt ) 2Pk (3.3.10)
s B
2 2 E 4
_ My 54, Gy o 1 7 " k 3
P =-U(0) = 35927 + 5 @ + 550 fﬂ GG

Nesta descricio, existe a liberdade de ajustar-se os valores de b e ¢ para se obter

*

*, condizentes com os dados experimentais.

os valores desejados de K e m

3.4 O Modelo QHD-II

Uma, extensao natural da QHD-I seria incorporar, além dos mésons o € w, 0s
mésons 7 e p. Entretanto, antes de apresentarmos os resultados desse modelo, passe-

mos rapidamente em revista algumas propriedades desses mésons, e de que forma eles
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podem ser tratados consistentemente dentro do formalismo da QHD-II, tendo em vista

a consideracao de algumas simetrias e leis de conservagao do sistema.

3.4.1 — O Teorema de Noether

O teorema de Noether afirma que, para cada simetria exibida pela lagrangeana
de um dado sistema, estd associada a conserva¢ao de uma corrente. Como exemplo,

consideremos a seguinte transformacéo sobre o campo ¥
U(x) = ¥'(x) = e Y(x) , (3.4.1)

onde a é uma constante (isto é, trata-se de uma transformagéo de fase global). Se a é

infinite-simal, temos

U(x)— ¥(x) =1 +1a0)¥(x), (3.4.2)

T(x) = U'(x) = (1 — ia)¥(x) . (3.4.3)
A lagrangeana (3.2.1) é invariante frente as transformagcdes anteriores, isto &,
L, =L, .
Logo, §£, = 0. Tendo em vista a Eq. (3.2.5), segue-se que

oLy =
¥ | = WUNPET | =0 .
o gy = onliten)

Mas 6¥ = ia¥; logo

ou

Oyt =0, (3.4.4)
onde J¥ é a corrente bariénica [veja as Egs. (3.2.9) e (3.2.12)].

A lei de conservacgio de uma dada corrente acarreta, como consequéncia, a €on-

servacio de uma carga associada a esta corrente (a integral de volume da componente
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temporal do vetor que a descreve). No presente caso, a carga conservada é justamente

o nimero total de barions do sistema, como mostra a Eq. (3.2.22).

3.4.2 — O acoplamento m—N
O méson m é um méson pseudoescalar-isovetorial (isospin 1), cujo campo é
completamente especificado por um tripleto de campos reais

LY

(3.4.5)

em que os campos para cada estado de carga podem ser obtidos através das combinagoes

lineares

1 .

o= E(ﬂ'l + i, ),
1 .

Ty = E(ﬂ-l —-2?1'2),

Ty = Ty -

Para o que se segue, é conveniente representarmos o campo dos nucleons (V) por

um 1inico objeto no espago de isospin: um dupleto de isospin 1/2, dado por

T, = (gz) . (3.4.6)

Consideremos a lagrangeana [4] de um sistema de nucleons e pions:

- 1 -
Lan = U (710" —my ) ¥, + §(BMW- Or—mim w) —ig, Uy y, 7, =

1
+ 5o M W (3.4.7)

onde a matriz 4° é definida por v = i4%y14?v?, e investiguemos suas simetrias.

Os geradores do grupo SU(2), T;, satisfazem as seguintes relagoes de comutagao

[Ti., TJ] = is,-jka 3 (348)
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onde g;jx € o tensor de Levi- Civita de trés fudices. Ora, o operador de isospin, 7, obedece
a mesma algebra dos geradores T;. Efetuemos, entéo, as seguintes transformagoes de

fase globais sobre os campos ¥, en
Ty (x) = U (x) = 20, (%), (3.4.9)
7 (x) =o' (x) = eiT'gvr(x) ) (3.4.10)
onde § = (61,602, 0;) é um tripleto de constantes reais. Para § -+ 0, temos

T (x) = (14 %r B, (x), (3.4.11)

7 (x) = (1 — 6x)7(x) . (3.4.12)

E facil verificarmos que a lagrangeana (3.4.7) é invariante em relagio ao conjunto

de transformacgdes mostradas acima. Fin consequéncia, temos que

BE’JTN
8(8# \I]N )

6£‘1TN

On N0, 7)

8V, | + 8, 61] =0,

que conduz a equacéo
d,J* =0, (3.4.13)

onde a corrente conservada (J#") é dada pela expresséo

JH = %\TIN')("T-\IJN +7 x "7, (3.4.14)

que € a corrente de isospin.

3.4.3 — O acoplamento o—N

Em sua forma mais simplificada, a densidade lagrangeana que descreve a in-

teracio entre o méson g e os nucleons é dada por [9]

_ . g 1
Lon =Ty ’Y#(’aﬁ o 727' -‘.’u) —mg | ¥y — Z"-’ﬁw e

1
ymien- e, (3.4.15)
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onde

euv = #ev _ay Eﬂ, —gg(e‘u X EV) * (3'4'16)

O méson p é um vetor isovetor (isospin 1), que pode ser representado por um
tripleto de quadrivetores correspondentes aos seus trés estados de carga
&y 0%y 0%y o
o' = 0% oy 0¥ 0%y |- (3.4.17)
903 0%y o¥3 073
Consideremos a seguinte transformag@o global sobre o objeto T' - p,,:

[T 0ul = [T o) =TT ge T (3.4.18)

Tal transformacéo deixa L, invariante, e a corrente conservada associada a essa in-

varidncia é dada, neste caso, pela corrente isovetorial

1=
T = §lIIN'7” 790, + 0. x p"". (3.4.19)

Frisemos, finalmente, que os resultados que foram obtidos mais acima para as
lagrangeanas parciais Lrn € Ly, s80 uma consequéncia direta de sua invariancia frente

4s transformacdes globais do grupo SU(2).

3.4.4 — A Lagrangeana QHD-I1I

De acordo com o que foi visto nas duas se¢bes anteriores, a lagrangeana [4] para

o sistema composto de nucleons acoplados aos campos mesénicos o, w,m ¢ g é¢ dada por
L,y =L+ Lan+ Lon+ Lo+ LY, (3.4.20a)

onde

Lan = *igfr"r : (‘IJN'YST‘IJN) y

'Z —
['QN = _EQQ‘PN"Y#T' eplIJN 3
1 1
£?r — E(a}ﬂr - o — miw 'T) + -égmmsff"’rff 3
1 1
L:O — —mieﬂ . EF — _epv . eﬂ'y N (3-4-20]))

¢ 2 4
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e L, é a lagrangeana QHD-I, definida na Eq. (3.2.1).
As correspondentes equacdes de movimento sao

. 1
[v* (10 — gotwu — 99e ™" eu) — (my — ¢:0)] Ty =0, (3.4.21)

(8,0" +m2)o = ¢, 2, T, 3.4.22)

(
Ouw™ +miw” = g, U 4" T, | (3.4.23)
(0,0 + m2)x = g 7, 7Y, , (3.4.24)
v v 1 T, v
By 0" +m’ p” = 59007 TTy . (3.4.25)

Afortunadamente, a aproximacio de campo médio conduz a uma significativa sim-
plificacdo dessas equagdes. Vejamos, primeiramente, o que acontece com o campo pseu-

doescalar w. Como se sabe, o méson 7 tem paridade negativa, isto €,
PrP ! =-—m,

onde P é o operador de paridade. Assumindo-se que o estado fundamental tem paridade
definida, isto &, que P|EF) = a|EF), onde |a| = 1, é facil ver que o valor médio do

campo w é igual a zero

(x), =0. (3.4.26)

Analogamente, a invaridncia de translagio e de rotagio implicam que os valores

médios das componentes espaciais dos campos mesdnicos sejam todos nulos, isto &,
(wi)o = (@), =0, i=123, (3.4.27)

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

de 1sospin temos que
3| EF) = (N, — N,)|EF) (3.4.28)

s

onde N, é o nimero total de prétons do sistema e N, o niimero total de néutrons. E

facil mostrar que {71}, = {12), = 0. Portanto,

(01) = (03), = 0. (3.4.29)
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Sendo assim, quando a aproximagao de campo médio é aplicada ao campo gy,

sobrevive somente a componente temporal {3}, = go3, associada ao méson g neutro.

Tendo em wvista as simplificagoes mencionadas acima, a lagrangeana QHD-II se

reduz, portanto, a expressao

1

(AC M) S 1
Ly, =Ty [0 — 590797 00 — 907 w0 — (Mg — 9500)] Uy ~ Smjog
1 1
+ évmgwg + Engge' , (3.4.30)
a partir da qual obtemos as seguintes equagoes de movimento:
L 1 0 0
(170 — 59737 065 — 907 w0 — (M — g500)] ¥y = 0, (3.4.31)
00 - _giz QS b (3.4:.32)
Gv
Wo = 5 85 (3.4.33)
Qo3 = 2992 03 , (3.4.34)
er
onde as fontes dos campos mesonicos sdo dadas por
00 = (T 0y) = (Tp¥,) +(TaT)) | (3.4.35)
0p = (UL 0, = ((UI0,) + (¥]0,)) , (3.4.36)
o = (e} = (T} 0} — (WLE,)) . (3.4.37)

De acordo com a equagio acima, vemos que o méson ¢ traz informagio sobre a

assimetria de carga no sistema e que a fonte g3 pode ser escrita na forma
€3 = @p ~— EPn - (3.4—.38)

Em particular, para g, = gn (matéria nuclear simétrica) recupera-se os resultados obti-

dos na secéo 3.2.
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A solugiao da equacgao de Dirac é semelhante & que foi obtida na primeira segio.

Entretanto, a relagdo de dispersao é dada agora pelas seguintes expressdes:

1
e+ = gowo + 590003 £ (k2 4 m2 %)/, (3.4.39)
para protons e
1
£+ = guwo — 592003 + (k2 4+ mr /2, (3.4.40)

para néutrons.

3.4.5 — Equacao de Estado

Vejamos agora como fica a equagao de estado prevista pelo modelo QHD-IL

Para o valor médio do tensor energia-momento temos a seguinte expressdo:

1 1 1
(Tunhy =~ (~ et + gl + gl
+ (U,i7, 8,0, + (Ui, 8, ¥n) . (3.4.41)

De acordo com o0 que vimos na se¢io 3.2, a equagio de estado para a matéria nuclear

fria é dada, entao, por

€ = (T()O)o
CE m2 . 2
- 2m2 92 + 252 (mB _m3)2 + 8?’1:)2 983
B 8 B
2 ko o 2\1/2 73 bo 2 241/2 13
* *
e
1
P = o(Tii)o
03 m?2 . C?
= *2“;179215 - ZCJ?E(mB _mg)z + Smez 933
B

2 ky k2 , ke p2 .
d .4.43
B b Tt ] @t 649
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onde k, e k, sio os momentos de Fermi dos prétons e néutrons, respectivamente, e
— 2
Co = ggmy /me .
Por dltimo, a Eq. (2.3.32) fornece a seguinte equagio de movimento para a massa

efetiva:

*

m; =mgz — §s00
cz 2 [ m
—m, — 5 &
e m? (27) [_/0 (k2 + m*2)1/2
+/kn (T3 3.4.44
o @rmyryr Tt (3449

No total, o modelo possui cinco pardmetros: sendo dois deles pardmetros externos,

0, € 03, € mais as constantes de acoplamento, gs, gy € g,. As constantes g, e g, sao

fixadas pelas mesmas propriedades da matéria nuclear simétrica mencionadas no final
b

da secio 3.2. O valor de g, ¢ obtido mediante o ajuste do valor empirico de aq.
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Capitulo
4

Efeitos do Confinamento de Neutrinos

sobre a Equacao de Estado

“Posui entdo [0 homem] a inteira certeza de ndo conhecer
nem um sol nem uma terra, mas apenas olhos que véem este
sol, mdos que tocam esta terra; numa palavra, ele sabe que o
mundo que o cerca eziste apenas como representagdo (--- ) .7

O Mundo como Vontade e Representacao, Schopenhauer

4.1 Introducao

S#o produzidos neutrinos em todas as fases evolutivas de uma estrela. Entre-
tanto, devido &s baixas segdes de choque caracteristicas de interagio com a matéria
estelar, da ordem de 107%* ¢m?, os neutrinos podem escapar livremente do interior das
estrelas semn sofrer, praticamente, interagio. Assim, por exemplo, o livre caminho médio
para neutrinos de 1 MeV de energia é da ordem de grandeza de 10'® cm, muito maior,
portanto, que o raio de uma estrela (uma gigante vermelha, por exemplo, tem rajo da

ordem de 10™cm).

Em 1966, contudo, Colgate ¢ White [1] levantaram a hipétese de que, nos instantes
finais do colapso gravitacional de uma estrela massiva, as camadas externas ao carogo
central da estrela pudessem ficar opacas aos neutrinos, devido & formagéo, nestas ca-
madas, de nicleos com mimero de massa elevado. Em seu modelo, os autores supunham

que os neutrinos produzidos pela captura eletrénica pudessem escapar livremente do



Capitulo 4 — Efeitos do Confinamento de Neutrinos ... 93

carogo estelar, pelo simples fato de que as taxas das reacoes
vVe+n —pte e vit+te —v.+e (4.1.1)

devem diminuir progressivamente & medida que a densidade aumenta, ficando, portanto,
crescentemente bloqueadas pelo Principio de Exclusdo de Pauli, que tende a restringir
o espago de fase acessivel aos elétrons que aparecem nos canais de saida das reagdes
mostradas acima. No entanto, a densidade das camadas externas ao carogo é baixa, e em
tals sitios essas reagdes tornam-se possiveis. Portanto, em virtude da maior opacidade
das camadas externas a neutrinos, ocorreria uma transferéncia de energia tanto pelas
reacdes de espalhamento como pela absor¢io de neutrinos por nucleos. Tal energia
transferida seria transportada para as camadas externas em forma de calor, levando
o caroco a se esfriar e a envoltéria a se aquecer. Com o aumento da temperatura,
a pressio do gds aumentaria e o gradiente de presséo, gerando uma onda de choque,

poderia, eventualmente, ocasionar uma explosao.

O trabalho citado de Colgate ¢ White foi a primeira tentativa de simulacio de
colapso gravitacional e de explosfio de supernova em computadores eletronicos, onde os
autores estabeleciam um possivel mecanismo de explosao, o qual parecia ser o mecan-
ismo definitivo. De fato, este trabalho trouxe um grande impulso & pesquisa em fisica
de supernovas e, desde entfio, muitos calculos de supernova, baseados na idéia de trans-
porte de energia ¢ de momento por neutrinos, foram densenvolvidos até que, em 1974,
Freedman propds a existéncia de correntes neutras em interagdes fracas, mediadas pelo
béson Z° [2]. Com a confirmagio experimental da existéncia de correntes neutras em
processos de interacio fraca, os rumos da pesquisa em supernovas mudaram drasti-
camente, sobretudo pelo fato de que tais processos constituem-se, efetivamente, como
tentaremos retratar mais adiante, numa fonte a mais de opacidade da matéria estelar a

neutrinos.

Em 1975, Sato [2], usando o modelo padrdo de Weinberg—Salam-Glashow para a
interacdo fraca, e Mazurek [5], em 1976, mostraram que a matéria estelar torna-se forte-

mente opaca aos neutrinos mesmo durante a captura eletrénica, e que o processo de neu-
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tronizacao fica fortemente inibido tanto pelo mar degenerado de neutrinos confinados,
quanto pela captura de neutrinos por nicleos. Por outro lado, Epstein e Pethick [6] de-
terminaram o valor critico de densidade para o confinamento de neutrinos, considerando
os espalhamentos neutrino-préton, nentrino-néutron e neutrino-ntcleo. Compararam o
tempo gasto por um neutrino para escapar por difusdo do carogo com o tempo car-
acteristico de queda livre, e mostraram que o confinamento dos neutrinos no interior
do carogo da estrela ocorre para densidades da ordem de 10'1—10'2 g/cm?, se forem

considerados neutrinos com energias maiores que 10 MeV.

Reacgdes com corrente neutra, como, por exemplo,
Ve +tp—vet+tp € vVet+tn—v,+n, (4.1.2)

apresentam taxas de reagdo similares as reacoes induzidas por correntes com carga.
Entretanto, uma diferenca fundamental é que, no meio estelar, as taxas de reagdo com
corrente neutra crescem com a densidade, pelo fato de nao existirem elétrons nos estados
finais. Além disto, as secoes de choque para os processos de espalhamento coerentes
de neutrinos por nfticleos sdo bem majores do que as se¢bes de choque tipicas, sendo
proporcional a A% , onde A é o nimero de massa dos nticleos. Consequentemente, para
nicleos com ntimero de massa elevado, presumivelmente presentes nas regides centrais
da estrela nos instantes finais do colapso, o espalhamento coerente neutrino—ntcleo deve
ser a principal fonte de opacidade a neutrinos, o que pode levé-los a ficar confinados no

carogo da estrela.

Como ilustracio, consideremos o espalhamento coerente de neutrinos por niicleos
de %® Fe. A amplitude total de espalhamento de um neutrino por um ntcleo com nimero

de massa A [7] é dada por
A !
F=Y" f(kk)et)m, (4.1.3)
=1
onde k é o ntimero de onda inicial do neutrino, k' o numero de onda final e f é a

amplitude de espalhamento entre o neutrino e um nucleon individual. Dizemos que
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o espalhamento é coerente se kR <« 1, onde R é o raio do nficleo (= 5fm para o
%6Fe). A partir daf, podemos estimar o intervalo de energia dos neutrinos para que
ocorra espalhamento coerente, pois F, = hck, o que dd F, <« 40 MeV. De fato, nestas

condicoes, a se¢io de choque para o espalhamento neutrinoniicleo[8] é dada por

2
oo By 2
o 16( ) A%, (4.1.4)

mect

onde a se¢iio de choque elementar gy é

4/ h N7/ Gr\?®
oo:;(mecg) (mecz) ; (4.1.5)

Vemos da equagio acima que a seciio de choque fica igual a A? vezes a secho de

choque elementar entre o neutrino e um nucleon individual. Este fator de elevagio da
secao de choque, combinado com as elevadas densidades atingidas durante o colapso
gravitacional, levam a um livre caminho médio para os neutrinos incrivelmente menor

do que os estimados para as demais reagoes.

Adotando-se o valor Gp = 10_"’ml;2 para a a constante de Fermi, onde m, é a
massa do préton, obtém-se op = 1,76 x 107%* cm?®. Para neutrinos com energia igual
a 20 MeV, por exemplo, e fazendo-se A = 56, obtemos uma se¢ao de choque total da

ordem de 10738 em?.

Vamos estimar o valor do livre caminho médio dos neutrinos para um carogo de
56Fe com densidade de massa igual a 10! g/cm?® e ralo igual a 1.000km. O nimero
de nticleos de 56Fe por unidade de volume (n,) é, entdo, da ordem de 10** cm™? e
o livre caminho médio (A = 1/n,0) igual a 1km. O ndmero de colisdes sofridas por
cada neutrino (N) é dado por D = M/N, onde D ¢é a distancia efetiva percorrida pelos
neutrinos. Por outro lado, o tempo necessario para que os neutrinos escapem do carrogo
é ¢t = A\N/c. Fazendo D = 1.000 km, obtemos t ~ 3,0s. Notem que o valor encontrado
¢ muito maior que a escala de tempo caracteristica do colapso gravitacional, que ¢ da

ordem de 0,1 s, mostrando, assim, que durante o colapso gravitacional os neutrinos

ficam efetivamente confinados no carogo, para densidades maiores que = 101! g/cm?.
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Uma consequéncia tedrica imediata que o confinamento dos neutrinos acarreta, é
a impossibilidade de se explicar a explosdo de supernova com base no mecanismo de
transporte de momento ou energia por neutrinos, como queriam Colgate e White, ja
que os neutrinos ficam presos no interior do carogo durante o colapso gravitacional da

estrela.

Vamos mvestigar, nas proximas segoes deste capitulo, os efeitos do confinamento de
neutrinos sobre a equagéo de estado da matéria estelar fria, seja no regime de densidade
subnuclear com néutrons livres, seja no regime hadronico. Na se¢io 4.2, apresentaremos
a equacdo de estado obtida por Gudmundsson e Buchler [9] a partir da equagéo de estado
de Baym, Bethe e Pethick, descrita no Capitulo 2, acrescida de um termo relativo a
contribuicio dos neutrinos para a pressio. Na segio 4.3, vamos propor uma equagao de
estado para a matéria hadronica obtida a partir da QHD, em que a composi¢ao quimica
é dada por néutrons, prétons, elétrons, miions e neutrinos. Os neutrinos (os eletrénicos e
os mudnicos) serdo autoconsistentemente incorporados ao calculo da equago de estado
como duas componentes leptonicas suplementares, em pé de igualdade com os demais
férmions do sistema. No final deste trabalho, no Capitulo 6, iremos discutir os efeitos

do confinamento de neutrinos sobre a dindmica do colapso gravitacional.

4.2 O Regime Subnuclear com Neutrinos Confinados

Vamos admitir que os neutrinos eletrénicos degenerados se distribuem uniforme-
mente, permeando a rede cristalina formada pelos nicleos. O primeiro efeito causado
pelo confinamento dos neutrinos estd em que as taxas de captura eletronica e de neu-
tronizacio diminuem, & medida que se preenche o mar de neutrinos, o que faz restringir

o espaco de fase acessivel aos néutrons, em virtude do Principio de Excluséo de Pauli.

Uma grandeza relevante para o calculo da equagio de estado € a fraco leptonica,

definida pela razdo entre o ndmero total de léptons e o niimero total de barions do
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sistema, ou seja,

Yi(@a) = o 3 (4.2.1)

B

onde g; e p, sfo, respectivamente, o numero de léptons e o nimero de bérions por

unidade de volume.

Assumindo-se para a densidade limiar de confinamento g, conforme podemos ver
na Tab. IV, o valor de 4,3 x 10! g/ecm3, teremos que a primeira fase do colapso
gravitacional, que antecede o confinamento, cobre totalmente o regime de densidade
onde é valida a equagio de estado de Baym, Pethick e Sutherland, de modo que, nesse
regime, apenas os elétrons vao contribuir para a fragdo leptonica, que inicialmente
diminui, em virtude da captura eletrdnica. Em contrapartida, quando a matéria se
torna opaca aos neutrinos, e estes confinados, a frago leptonica assume um valor fixo.
Na Tab. V, constatamos que o valor da fragio leptonica para a densidade limiar de

confinamento é Y;(o.) = ¥; = 0,315. Da Eq. (4.2.1), verificamos que

e 1 Ou.
=° 0 = = Ye(05) + Yolos), (42.2)
B

Y;

onde Y, e Y,, séo as fragdes parciais de elétrons e de neutrinos eletronicos, respectiva-
mente. Da conservagio da fracio leptonica, podemos obter a populacgdo de neutrinos

em funcao da densidade baribnica; de fato
ov, =Yy, 05 -
E, da Eq. (4.2.2), tiramos a relagdo
ov, = (Y1 —-Ye)og, (4.2.3)

que fornece a dependéncia da densidade de neutrinos com a densidade baridnica ¢g.

A densidade de energia para o gas de neutrinos é dada por

g brve 3
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onde kg, ¢é o momento de Fermi dos neutrinos, ¥ (= 1) é a degenerescéncia de spin,

€», = k a energia (m, = 0) e k,, o momento. Por integracio direta, obtemos

1
€y = 8_«5]“%% . (4.2.5)

A pressao do gas de neutrinos é dada por

kr,,
Pye . Y / kz deye d3 kvc
0

(6m)3 Ve dk,,
1 1
= i kb, = g lues (1.2:6)
e
Y Frve 2 13 1 .5
de = (27r)3 /{; kb‘ed k,,e = G?kF"'c . (4:27)

Combinando-se a equacéo anterior com a Eq. (4.2.3), podemos escrever o momento
de Fermi dos neutrinos em termos de Y7, Y, e g, obtendo-se a seguinte expressio para

a densidade de energia:

1
€y, = —[672(Y1 — Y2 )o, 143 . (4.2.8)

e 87T2
Vamos descrever, a partir de agora, a equacao de estado obtida por Gudmundsson

e Buchler para o regime subnuclear com néutrons livres e neutrinos eletronicos.

Consideremos o regime de densidade em que nicleos € néutrons livres coexistem
em equilibrio beia com um gés de elétrons e neutrinos. O problema que se coloca é o de
determinar-se a equacgao de estado para o estado fundamental de tal sistema, fixando-se
a densidade baridnica g,. Com p, fixo, a densidade leptonica g; também é fixa, em

virtude do confinamento dos neutrinos.

Sejam oy, 5, adensidade de niicleos com niimero de néutrons N e niimero de prétons
Z, on a densidade de néutrons livres, g. a densidade de elétrons e p, a densidade de
neutrinos. O estado fundamental pode ser determinado pela extremizacao da seguinte

grandeza:

Q= .2y (N, Z,00)00, 2y + Enlen) +ec(0e) +eulen) = A1 [(N + Z)0g, 5y + 0n]

_AZ(QE: _ZQ(N,z))_)\3(Qe+QV) 3 (4:29)
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em relagio a gn, IV, Z, 0y 5y, O € Qv, onde €, . denota a energia do niicleo e €y,
€. ¢ £, as densidades de energia dos néutrons livres, dos elétrons e dos neutrinos,
respectivamente. Os A’s cumprem o papel de multiplicadores de Lagrange, e estao

relacionados aos potenciais quimicos. A minimizagao de {2 resulta nas equacoes:

Oenlon) _ _
bon = A = fn (4.2.10)

onde p,(on) é o potencial quimico dos néutrons )

aEN,Z (Na Z, Qn) _

n o 42
N a (4.2.11)
Oey z(N,Z, 0n)
’ =A1— Ay = 4.2.12
57 1= A2 = fp, ( )
onde p, é o potencial quimico dos prétons presentes no interior dos ndcleos,
S(N,Z)(Na Z,0n) = paN + pip2 (4.2.13)
Ot.
Deeled) _ A2+ A3 = pe (4.2.14)
Boe
e
3z, (0v)
= A3 = 4.2.15
Bow 3 =H ( )

onde p. e p1, sdo os potenciais quimicos dos elétrons e dos neutrinos, respectivamente.

Olhando-se as Egs. (4.2.10) e (4.2.12), concluimos que gy, N e Z sdo completamente
especificados por p,, podendo ser escolhido como o primeiro pardmetro independente.
Por outro lado, as Eqgs. (4.2.12) e (4.2.13) fornecem a familiar condi¢do de equilibrio
beta

fin — tp(Bn) = e — v - (4.2.16)

Escolhendo-se como segundo pardmetro independente a densidade g, tem-se que

pre(0e) = ptn — pp(pin) + pulev) - (4.2.17)

(*) A dependéncia de E(n,zy COM gn NAO foi levada em conta pelos autores, nem a

energia da rede.
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A densidade de nicleos pode ser obtida da relacao

2
Q(N,z) = _Z_e 3 (4218)
que exprime a neutralidade de carga da matéria estelar. Por 1iltimo, temos a densidade

barionica, cuja expressao é dada por

0 =N+ 2)oy 4 + on . (4.2.19)

Pela Eq. (4.2.17) vemos que, se p, for fixo, um incremento em p,, causado pelo
confinamento dos neutrinos, leva a um aumento no potencial quimico dos elétrons e,
portanto, da densidade de elétrons g.. Consequentemente, isto implica em elevar-se

tanto a densidade de nicleos g, ,,, pela Eq. (4.2.18), quanto a densidade de barions
Og-

Os resultados apresentados acima conduzem a trés conclusdes importantes: a) O
tipo de nuclideo presente no meio é basicamente determinado pelo potencial quimico dos
néutrons, mas é independente da quantidade de neutrinos presentes; b) Os neutrinos
confinados obrigam os nucleos a absorverem néutrons livres, pois a razéo g 5 Jop é
crescente com p,; ¢) O confinamento dos neutrinos retarda o aparecimento de uma
nova, espécie (N, Z), isto é, para um dado gy, a espécie nuclear presente é a mesma que

existiria a uma densidade menor, mas com menos neutrinos confinados.

Os argumentos apresentados acima permitem extrapolar qualquer equagio de es-
tado, valida para o intervalo de densidade discutido aqui, ¢ obtida sem incorporar o
confinamente de neutrinos, em que ¥; = Y., para o caso em que Y;>Y;, correspondendo
ao regime com confinamento de neutrinos. Para o regime sem neutrinos, os autores

usaram os cdlculos de Baym, Bethe e Pethick, j& apresentados no Capitulo 2.
Das equacoes (4.2.18) e (4.2.19), podemos extrair a relagao

N+ Z
2y = Lpgo + ( 7 ) (Qe - QBO) 3 (4220)
0




Capitulo 4 — Efeitos do Confinamento de Neutrinos ... 101

onde o subscrito 0 serve para caracterizar as grandezas no regime livre de neutrinos,

calculadas por Baym et al.. E facil verificar, entao, que a pressao é dada por

1
P=F+ 1 (,Ueé’e — HegPeo + Hu, QVE) ’ (4-2-21)

onde P, é a pressdo dada pela equagao de estado de Baym, Bethe e Pethick, e que os

potenciais quimicos estao vinculados por
fe — My, = hno — Hpo = [eo - (4.2.22)

Das Eqgs. (4.2.3) e (4.2.20), tem-se que

Qv = (Y}CO - 1) Oe + Y}(QBO - COQEO) 3 (4‘.223)

onde

(o= (N—;—Z)o : (4.2.24)

A Eq. (4.2.22) pode ser reescrita na forma
1/2
(k.??e +mﬁ) / - kae = Heo (4:225)

onde

k.. = (3n%.) ", (4.2.26)

é o momento de Fermi dos elétrons e
1/3
ke, = [67%00. (0], (4.2.27)

o momento de Fermi dos neutrinos.

As Egs. (4.2.23) e (4.2.25) fornecem, em conjunto, as densidades de elétrons e de

neutrinos.

A equaciio de estado resultante estd representada na Fig. 5.3, onde mostramos a

pressdo em fun¢do da densidade baridnica g,. A titulo de comparagao, representamos
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também, na mesma figura, a equagio de estado de Baym, Bethe e Pethick. Observe
como a equagao de estado resulta ser sensivelmente mais dura com o confinamento dos

neutrinos, no regime de densidade correspondente.

4.3 Regime Hadroénico

Vimos na se¢ao anterior que o confinamento de neutrinos na fase subnuclerar
apresenta consequéncias significativas para a equacéo de estado. Portanto, vale a pena

investigar qual a sua relevancia para a fase hadroénica.

Para a matéria estelar, isto é, para a matéria de supernova propriamente dita,
o regime hadrénico é alcangado no auge do colapso e durante a reversio do mesmo,
quando a onda de choque é gerada. Assim, num lapso de tempo da ordem de milésimos
de segundo, é determinada a ocorréncia ou nio de uma explosao de supernova, o que
depende fortemente da equagio de estado. Portanto, cabe incorporar-se os neutrinos
confinados ao cilculo da equagéo de estado no regime onde ¢ vélida a QHD, e analisar-se
suas consequéncias sobre as propriedades da matéria de supernova. No Capitulo VI,
serd investigado seus efeitos sobre a dinfimica de supernova e, em particular, como o
confinamento de neutrinos afeta a geracéo da onda de choque. Esta se¢éo constitul uma

das contribuigdes originais do presente trabalho.

Vamos admitir, por simplicidade, que no regime de densidade hadrdnico o setor
baridnico seja preenchido apenas por nucleons, isto é, por prétons e néutrons, o mesonico
pelos mésons ¢, w € p e o leptdnico pelos elétrons, milons e mais os respectivos neutrinos
(*) | Observe que esta composigio para a matéria hadrénica é ainda simplificada quando
a COmparamos com a composigao quimica da matéria presente no interior das estrelas

de néutrons.

(*) Mais adiante, mostraremos que para o estado fundamental deste sistema, isto ¢é,
para T = 0, a condigiio de minimizagio da energia livre de Helmholtz, aliada &s reagoes
de interagdo fraca que se manifestam na matéria estelar, permitem a presenca apenas
de neutrinos eletronicos e antineutrinos mudnicos no meio.



Capitulo 4 — Efeitos do Confinamento de Neutrinos . .. 103

Esta simplificacao na composicio quimica se justifica, se atentarmos para o fato de
que, no final do colapso gravitacional, isto é, no momento em que a matéria estelar atinge
o ponto de méxima compressio e o carogo faz o bounce, a densidade pode assumir valores
maiores que a densidade de saturagfio da matéria nuclear normal (go & 0, 15fm™?), mas
néo muito maiores. Em outros termos, nosso objetivo basico neste trabalho é prover
o célculo da dinadmica do colapso gravitacional, a ser discutido no préximo capitulo,
de uma equacio de estado realistica e que seja vélida para os valores de densidade de

interesse para o problema de supernova.

Este ponto mais claro quando se analisar a dindmica do colapso gravitacional no
sexto capitulo, onde poderemos verificar que a matéria estelar, em geral, ndo chega a
atingir as densidades limiares para a produgéo de particulas estranhas, como a % ou a
A. Neste sentido, a equacgio de estado que apresentaremos a seguir é bastante realista
para o objetivo que nos propomos aqui, que é o de analisar a dinidmica do colapso e

discutir a formacio de onda de choque via mecanismo de bounce.

Para descrever os mésons, introduzimos os seguintes operadores de campo: o campo
escalar o, o campo vetorial w, e o campo vetorial g,. O campo baridnico, por sua vez,
serd descrito pelo operador de campo ¥, (B = n,p) e os léptons pelo operador de

campo ¥ (I = e, ™, Ve, Up).
A densidade lagrangeana do sistema ¢&

i} 1
L= Uy [1,(8" — gt — 5907 e") — (mp —900)] U5
B

1 1
+ %(6#0'8”0' — micr?) == gbmﬁ (950)3 - L_lc(gcro')4

1 1 1 , 1
- ZLW;WWW + 5’“3}“’#“’“ VL "’ + §m§9u "
+ Z Ui (2y*8, — mi)¥y, (4.3.1)
1

onde
Way = Opwy — Gy,

Buv = 0uly — Ovep — 9o(0n ¥ o) -
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Notemos a auséncia de um acoplamento explicito entre barions e léptons na la-
grangeana mostrada acima. Contudo, o acoplamento entre estes campos pode ser esta-
belecido impondo-se para as solugbes das equagdes de movimento o vinculo de equilibrio

beta.

As constantes de acoplamento g,, ¢, € g, entre os distintos campos mesénicos
com o campo baridnico, e as constantes adimensionais b e ¢, sao ajustadas mediante
algumas propriedades globais da matéria nuclear saturada, de mesma forma como se

fez no capitulo anterior.

As equagbes de movimento para todos os campos séo obtidas a partir das equagoes

o, |25 | 2% _,
* | o(0g:02,)) ~ g

de Euler-Lagrange:

onde ¢; = ¥, , ¥, 7, w,, o".

Ao aplicarmos a aproximacgao de campo médio as equagdes de movimento, como
descrevemos no capitulo anterior, devemos substituir todos os campos mesonicos por
seus respectivos valores esperados no estado fundamental. Impondo-se a eles a simetria
de rotagéo e de translagio, sobrevive, para o campo w,,, apenas o valor médio da com-
ponente temporal; da mesma forma, para o campo g, sobrevive apenas a componente
temporal pg3 associada ao méson p neutro. As outras componentes possuem valores
médios identicamente nulos. Levando-se em conta estas observagoes, as equagdes de

movimento ficam dadas por
g
m2oy = — gebmy(9o00)° — goc(gs00)® + W—;(mE — go00) X

Er,
{[7 2182+ my — gooa) 2k,
0

kr,
+f k2 [kE + (my, — gaao)z]‘”zdkﬂ} , (4.3.2)
0
miwﬂ = gu(on + 0p), (4.3.3)
1
m003 = 590(0p — 0n), (4.3.4)

para os campos mesonicos condensados, onde kp, e kp, representam os momentos de
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Fermi dos néutrons e protons, respectivamente,
[iv#8, —mi| ¥ =0, (4.3.5)
para os léptons e

) 1
[37”3# - 5997.370903 - gv"yowo - (mB - 9300)] qlﬂ =0, (436)

para os barions. As densidades g, e gp, pPresentes nas equagdes acima, estdo definidas
nas Eqgs. (3.4.36-37). Observe que a equagio de movimento para os léptons consiste
simplesmente na equagio de Dirac usual para férmions livres, refletindo o fato de que
a lagrangeana (4.3.1) ndo contém termos de interaciio entre os campos baribnicos e
leptonicos. Consequentemente, os 1éptons livres contribuirfio para a presséo e para a

densidade de energia como um gas ideal de Fermi, apenas.

Definindo-se a massa efetiva e a energia dos nucleons, respectivamente, por

*_
m, =My — go00,

E* — [k2 +m*2]1/2’

B B B

a equagéo de movimento para m? pode ser obtida de (4.3.2) e escrita como

mt =my + Asbmy(my ~m)? + Agc(my —m%)®

)\ kpn kz kpp k2
—Zm* k B Jk 4.3.7
,,zma{]o pdbat [ gdh [ (43.7)
onde
Ai = (gi/m)?, (1 =o0,w,0).

De acordo com o que foi prescrito no Capitulo 3, o valor esperado da densidade de

energia no estado fundamental (T = 0) é dado por
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1
2

Aw 2 Ag , 1 ke
o lent o)+ —e)+ g | K ELdk,

1 kg, 2 1 kp, 9 1 kg, )
T ;/ﬂ ko By dky + ;5/0 ke Eedke -+ W—QA k2 E,dk,
1

x 1 . 1
£ = (my ~mB)2+§me(mB —m )3+—c(mB —m;)’*

B 4

kr,, 3 1 krp, s
— k> dk — k; dkg 3.
e o valor esperado da pressido por
1 * 1 * 1 *
P= —gbmﬂ(mﬂ —mi) — Ec(mﬂ —miyt - ﬁ(mﬁ —m%)?

Aw s Ao Y
+ (Qn‘l’@p) + S(Qn—Qp) +3?/0 Ezdkn

2
1 [* k; 1 fhre gt R e
— dk, + — —<dke + —= £ dk
+ 32 Jo  E% »t 32 A E, + 32 A E,*
PRI (eI B g (4.3.9
672 0 ve Ve 672 0 et ) .2, )

onde E, = (k2 + m2)Y/? ¢ E, = (ki + mi)l/2 representam as energias dos elétrons e

muons, respectivamente, e kg, (i = €, jt, Ve, 7 ), 0s momentos de Fermi dos léptons.

Resolvendo-se explicitamente as integrais do membro direito das Eqs. (4.3.8) e

(4.3.9), a densidade de energia e a pressio ficam dadas explicitamente por

1 1 1
£ = iAU(mB —m: )+ gme(mB —-m*)’ + Ec(mE —m* )

Ao A 1 x *
+ 5 -(en + o) + ?’(gp —on)? + W{anEn3 +kp, B3

m*Z . . . m*4 (an +E:)(ka —]—E*)
— 2B (anEn—l—kaEp)— 2B ln[ ng 2
1 i B mﬁk z m? kr, + E.
T gz | e T g PRSe T I T,
1 2 m? krp + E
= kg B — —tkp E, — 1 C
+47r2{ Fulip = Ty M B ( mu
1 4 4
to (kF + kF) , (4.3.10)
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1 L 1 L 1
P = _EAU(mB — mﬂ)2 — gbmﬂ(mB — mﬂ)3 ¢ (my, — m:)4

Aw *
+ 7(9,1 + 0p)° + “2(0p — 01 )? o3 {k%ﬂEn + k% En

(kr, + E3)(kr, + E;)

*2
m.B

1 3 3 2 3 l’TCF.:‘I'JEe
+W{kFeEe__m kFE + 1 (m—e

1 5 3 3 kr, +E,
+127r2{kFﬂE“ ghr Byt mln ( m, >}

(b, +5, ) (4.3.11)

3 N
— Eng(kF"E: + kFPEP) + ‘Im;'l In

}

+ 2472

Mediante (4.3.7), obtemos para a massa efetiva

m¥ =my -+ Aebm, (my, —m})? + Asc(my, —m})°
Ao . . . k‘F —I—E kF —I—E*
— Zmi {kn, By + b, B~ mi? In [( ni(z )]} (4.3.12)
B

As Eqgs. (4.3.10)-(4.3.12) especificam completamente a equagdo de estado do sis-
tema. No entanto, tais equacdes s6 ganham sentido se os momentos de Fermi de todas
as particulas do sistema forem univocamente determinados como fungoes, por exemplo,

da densidade baridnica.

Sendo assim, devemos investigar de que forma o acoplamento entre léptons e barions
pode ser consistentemente incorporado 4 solugio das equagoes de movimento. Podemos
comecar fazendo uma listagem dos principais processos de interacio fraca que podem

ocorrer na matéria estelar: a captura eletronica
pt+e” —n+uv, (4.3.13)
a absor¢do de neutrinos eletronicos por néutrons

n+ve—pte (4.3.14)
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e o decaimento beta

n—p+e +0. (4-.3.15)

Contudo, na matéria estelar, os processos (4.3.13) e (4.3.14) ocorrem em equilibrio

quimico, podendo ser sintetizadas por uma tnica equacio de equilibrio

pte «—n+uv,. (4.3.16)

Quando a densidade baridnica atinge um certo valor limiar, tal que o potencial

quimico dos elétrons torna-se maior que a massa de repouso do mton, isto é,
fe >y = 105MeV | (4.3.17)
abre-se o seguinte canal de decaimento para os elétrons:

e —u +vetvy. (4.3.18)

Também os mitons podem, a principio, decair
p- e U+, . (4.3.19)
Temos que considerar ainda o decaimeneto dos néutrons em mitons, via

ne—pt+p +v,. (4.3.20)

Os processsos de interacio fraca descritos acima estdo submetidos aos seguintes

vinculos: a conservacao do nmimero leptonico, que se traduz pelas equagoes

Y, = Gt Ove = 0 _ Y; = const. , (4.3.21)
Cs
e
y, =eteln=0 (4.3.22)

m

€n
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a conservagao do nimero bariénico, dada pela equacido

€y = On + Op (4:323)

e a condicdo de neutralidade de carga da matéria estelar,

Op = Qe+ Cp - (4.3.24:)

Atribuindo-se um valor fixo a g, teremos, no total, oito variaveis e quatro equagdes
de vinculo: gn, @p; Qer Qu» Over 0.y O, © 05,, das quais quatro sio independentes,

podendo ser escolhidas, por exemplo, gp, 04, Ov., 05,

A energia livre de Helmholtz por unidade de volume é dada por
F=> mei—P, | (4.3.25)
onde y; é o potencial quimico da i-ésima espécie. A minimizagéo de f resulta em

6F = 1nb0n + ppbop + freb0e + piudop + v, 800,
+ pi5, 600, + oo, 00v, + p5, 605,
=0. (4.3.26)

As Eqgs. (4.3.21)(4.3.24) podem ser expressas numa forma mais conveniente:

80e + 80, — 805, =0, (4.3.27)
80, + 800, — 805, =0, (4.3.28)
§on = —60y (4.3.29)

b0c + 60, = 80, . (4.3.30)

Substituindo-as na Eq. (4.3.26) e arrumando-se adequadamente os termos semel-
hantes, obtemos

(tp + tte — pin = pw.) 80p + (Hv. + i5.) 805,
(b + v — the = thv, ) 80u + (fiw, + 3,) 605, =0, (4.3.31)
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que fornece as seguintes equagdes de equilibrio quimico:

Hp + fe = fn + fhu, 5 (4.3.32)
Mt o, = fie + My, , (4.3.33)
!uye = _ru-'_’e 3 (4-3.34)
Pv, = —la, - (4.3.35)

A funcao de distribui¢ao dos neutrinos eletronicos é dada por
nye - {exp [(Eye — !uVe)/kT] + 1}_1 3 (4'3-36)

enquanto que a funcéo de distribuicao para os antineutrinos eletronicos é

no. = {exp[(en, +m)/RT}H1}7, (4.3.37)

onde usamos a Eq. (4.3.34). Observe que, dadas as caracteristicas do sistema que
estamos estudando, no qual, por suposto, ji existem neutrinos eletronicos, temos que
#y,>0. Fazendo-se agora o limite u,, /kT — oo nas duas equagdes anteriores, verifi-
camos, usando-se a Eq. (2.2.2), que a densidade de antineutrinos eletrénicos é nula.
A interpretacio fisica deste resultado é que, se o sistema encontra-se estritamente a
temperatura zero, o processo de decaimento mostrado na Eq. (4.3.15) — o decaimento
do néutron — fica bloqueado, em consequéncia do Principio de Exclusao de Pauli. Con-
tudo, & medida que a temperatura aumenta, os niveis de energia para os antineutrinos

eletronicos passam a ser gradativamente ocupados.

Analisemos o caso dos neutrinos muénicos. Eles obedecem as mesmas distribuicoes

anteriores, isto &,

ny, = {exp (e, + ps, )/ kT] + 1}_1 , (4.3.38)

np, = {exp [(&, — ps, )/ET] +1)7, (4.3.39)
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onde usamos a Eq. (4.3.35).

Agora, entretanto, se da o oposto: a grandeza positiva, neste caso, é up, pois a
reagao (4.3.18) acontece antes que (4.3.19), ja que m.<m,, de forma que, no limite
s, kT — oo, obtemos n,, — 0. Portanto, para T' = 0, o processo que fica inibido é o

decaimento do muion, dado pela Eq. (4.3.19).

Por defini¢ao, o potencial quimico da i-ésima espécie é

_ Ot
Hi= g (4.3.40a)
onde ¢ = n,p, e, fi, Ve, ¥,. Mas, se T = 0, p; = vk%, /67°; logo,
O Okp.  2x* O
c PR _ T & (4.3.40b)

Hi = Okr, do;i ,},k%“ Okp,

Os potenciais quimicos dos elétrons e mions sdo dados simplesmente por

2

fhe = =y k2 B, = (k% + m2)Y?, (4.3.41)
i 2 24172
P = k2 k = (kg, +m,)'", (4.3.42)

que sdo as correspondentes energias de Fermi dessas particulas. Para os neutrinos,
My, = kF”a € Ju'ljpt = kFﬂ‘u'
Para se determinar os potenciais quimicos dos néutrons e prétons, devemos ter em

mente que ¢ é fungio da massa efetiva m?%, a qual, por seu turno, é uma fungao dos

momentos de Fermi kp, e kp,. Assim, o potencial quimico dos néutrons é dado por

(my —m¥)m} — bm, (my —~mt)Pmt

_ 72 Qe 7r2{ 1
Hn =82 Okm, K% L A

* ! 1 *
- c(mE - m; )3m [A (Qn + Qp) _)\w(é’.v n)] + w_gk%“nEn

* kp 2 kp 2
$ 0 [ Mo [ En gy
7r2 0 E 0 E* B B ?

B

B
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ou
A ? 1 *
Mn = Aw(Qn + Qp) - ZQ(QP - Qn) + —k—?{;ﬁk%’nEn
*
T [elmy = my) = Aabm (my —my 2= Age(m,, —m?)’
)\a kr, ki kpp k2
—=m* dk B_dk
+25m ([ ikt [ 2 )] ¢
onde
m_”,;' = omy
Okp

Notemos, contudo, que o termo entre as chaves presente na ultima equagao € iden-

ticamente nulo, em virtude da Eq. (4.3.7). Logo,

A A
pin = (A — f)gp + (A + FHen + (K, + mt 2, (4.3.43)

Fazendo-se um célculo semelhante, obtemos a seguinte expresséo para o o potencial

quimico dos protons:

A A .
tp = O+ Z1)ep + O = “Fon + (K, +m3 ") 2. (4.3.44)

Subtraindo-se (4.3.43) de (4.3.44), obtemos

1 *, *
i = ttp = Fho(0n = &) + (K, +mP)? = (kE, +mit)/,

As equacdes de balango (4.3.32) e (4.3.33), que governam o equilibrio quimico do

sistema, podem ser reescritas na forma

1 *
Salen — 00) + (b, +mgt V2 — (b, + )2 — (K, +md) 2~ kr,, = 0, (4.3.45)

(K%, +m2)? — (K3, +m2)? + kg, + kg, =0, (4.3.46)
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As duas equagdes anteriores devem ser simultaneamente resolvidas pelo método de
autoconsisténcia, fixando-se a densidade baridnica g, e a fracdo leptonica total ¥y, o
que possibilita obter-se a composi¢do quimica do sistema. Observe, contudo, que as
duas equacbes acima envolvem seis variaveis, das quais duas sdo independentes: por

exemplo, g, € g,. As demais varidveis estdo relacionadas pelos vinculos

%e + 0uv, = Y104 ,

que sai da Eq. (4.3.21), e
Op = Ps,
que sai da Eq. (4.3.22) e os vinculos dados por (4.3.23) e (4.3.24).
Suponhamos agora que 0s neutrinos produzidos nos processos descritos pelas Eqs.
(4.3.15-16) e (4.3.18-20) possam escapar livremente do sistema, isto €, o caso limite em

que ndo existe o confinamento de neutrinos. Neste contexto, segundo as Egs. (4.3.21-

24), as equagGes de equilibrio quimico passam a ser

Hn = fhp T fe (4.3.47)

pe =fin, (s€fte = my), (4.3.48)

com as quais obtemos a seguinte equaggo de equilibrio:

%*g(en — o)+ (B2 4+ mIY? — (kg +mi)2 — (k2 4+ m2) /2 =0, (43.49)

A Eq. (4.3.48) fornece uma relago entre g. e gy, dada por
3/2

1 \2/3 ,
o= |(g) 2y ear] (4350

32

As demais varidveis presentes na Eq. (4.3.49) estao relacionadas pelos vinculos de
conservacao do niimero baridnico e conservagio da carga. Assim, temos a liberdade de

expressar, também, g, em fungio apenas de ., € ¢» em fungho de g, e 0., e resolver-se
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a Eq. (4.3.49) pelo método da autoconsisténcia para o parametro independente g.. Com
isso, podemos obter a populacio de néutrons, prétons, elétrons e mions do sistema, a

uma dada densidade p, fixa.

Conhecidas as populagdes relativas das espécies presentes para cada valor de g, a
pressao e a densidade de energia s&o obtidas pelas Eqs. (4.3.11) e (4.3.10), fazendo-se
simplesmente kr,, = kp,, = 0. Com este procedimento, definimos completamente a

equacao de estado para o sistema sem neutrinos.

4.4 Resultados e Conclusoes

Usando-se o conjunto de valores para as constantes de acoplamento e outros
parametros, retirados da Ref. [11], para a solugéo das equacBes de movimento, que

estao listados na Tab. VI, obtemos os seguintes resultados, que passamos a discutir.

A Fig. 4.1, mostra as populagdes relativas de particulas obtidas para o caso limite
em que 0s neutrinos ndo estao confinados no sistema. Observe que, quando o poten-
cial quimico dos elétrons atinge o valor igual a massa de repouso do miuon, 0s milons
comecam a ser produzidos. O limiar de densidade para a produgdo de muons, neste
caso, corresponde a um valor menor que a densidade de saturagfio da matéria nuclear
normal. J4 na Fig. 4.2, mostramos os mesmos tipos de curvas para o caso em que 08
neutrinos estao confinados no sistema, com frag¢ao leptdnica 1gual a 0, 315. Observe que
a densidade limiar para a producfo de miions é sensivelmente maior (g & 2g0) que no
caso anterior, isto é, o confinamento dos neutrinos tem o efeito de retardar a produgéo
de mtons. Isto se deve ao fato de que o acesso ao espago de fase para os neutrinos
eletronicos produzidos pela reacio (4.3.18), fica fortemente bloqueado pelo principio de
exclusfo de Pauli, restringindo, assim, a produgéo de mions. Como consequéncia, uma
quantidade maior de néutrons deve decair, no sentido de preservar o valor constante da
fracao leptdnica Y7, e tornando a matéria mais rica em prétons do que no caso ante-

rior. Por outro lado, os resultados mostram que o isospin total do sistema é maior no
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primeiro caso do que no segundo, em que os neutrinos estéo confinados, o que, eventual-
mente, pode afetar o valor da densidade limiar para a produgéo de particulas estranhas

carregadas, como, por exemplo, a %7.

O campo escalar ¢ é muito pouco sensivel ao valor da fra¢ao leptdnica, como pode-
mos ver na Fig. 4.3, que mostra o comportamento da massa efetiva dos barions, m7, ,
em funcao da densidade baridnica, para trés valores de Y; fixos. Da mesma forma, o
campo vetorial w, por ser proporcional & densidade bariénica total, néo ¢ afetado pelo
confinamento dos neutrinos. Em resumo, o setor mesfnico isoescalar é muito pouco

sensivel a fragio leptonica eletronica do sistema.

Tabela VI

K |mt/my | (90/m0) | (gu/mew)? | (ge/me)’ b ¢

B

300 0,78 | 9,148 4,820 4,791 |0,003478 | 0,01328

— As constantes de acoplamento usadas neste trabalho. K é a in-
compressibilidade, em MeV, e m? a massa efetiva para ¢ = g0 =
0,153 fm~%. A energia de ligagdo por nicleon é —16,3 MeV e
as = 32,5 MeV. Os coeficientes (g;/m;)? estdo em unidades de fm?
e as constantes b e ¢ sio adimensionais. Adaptado da Ref. [11].

O estudo do comportamento da velocidade do som na matéria estelar comprimida,
¢ de importancia fundamental na formagio e propagagéo de ondas de choque durante
a explosiio de uma supernova. Neste sentido, mostramos na Fig. 4.4 a influéncia do

confinamento dos neutrinos sobre a velocidade do som do meio, definida por

oP 1/2
vy = | )
Ot /¢
QOutro parametro importante é o indice adiabatico I, definido na Eq. (1.4.2), e cujo
comportamento em fung¢do da densidade, e para diferentes valores da fracio leptonica

eletrénica, estd representado na Fig. 4.5. Observe que na regifio de interesse para o

problema das supernovas, isto é, na estreita faixa de densidade em torno da densidade
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de saturacdo gy, o confinamento dos neutrinos exerce uma influéncia draméatica sobre o

indice adiabatico.

O mesmo acontece com a equagio de estado. O confinamento dos neutrinos torna
a equagao de estado mais dura na regifo de baixas densidades, como podemos ver na
Fig. 4.6. Entretanto, este efeito é revertido para altas densidades, onde a equagao de

estado, com o confinamento, é nitidamente mais mole.

Na Fig. 4.7 mostramos como a incorporacéo dos neutrinos ao sistema afeta o valor
da incompressibilidade K, definida pela Eq. (3.2.49), calculado para a densidade de
saturag@o da matéria nuclear saturada. A curva cheia mostra o comportamento de K
para véarios valores crescentes da fracéo lepténica eletrénica ¥; comparado com o valor de
K para o caso em que os neutrinos estdo ausentes (linha tracejada). Podemos constatar
que, no regime de confinamento, a incompressibilidade é uma fungdo decrescente da
fracio leptémica eletréonica. O ponto marcado sobre a curva cheia corresponde ao valor
realistico da fracéo leptonica eletronica ¥; = 0, 315, com o qual se obtém K =~ 195 MeV,
significativamente menor do que no caso em que os neutrinos estao ausentes, para o

qual K = 219 MeV.,

Este resultado nos remete a uma conclus@o importante, pois, como vimos na In-
troducao, a explosdo de uma supernova via o mecanismo de explosao direta requer,
como salienta Brown [12], um valor da incompressibilidade da matéria estelar para a
densidade de saturacio da matéria nuclear sensivelmente menor do que o valor dessa
mesma grandeza medida para a matéria nuclear normal, que se diferencia da matéria

estelar pelo fato de nao conter léptons.

4.5 Conclusoes

Investigamos neste trabalho as consequéncias do confinamento de neutrinos sobre
as propriedades da matéria nuclear no contexto de uma teoria quantica relativivistica, a

QHD. Os neutrinos foram incorporados e tratados de um modo completamente consis-
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tente, sendo o acoplamento entre os campos leptdnicos e baridnicos introduzido através
do vinculo de equilibrio bete imposto sobre o sistema de particulas. Mostramos que a
composi¢ao quimica do sistema depende dramaticamente da fragio leptonica eletrénica
Y}, enquanto que os campos mesénicos isoescalares séo relativamente insensiveis a esta
grandeza. No regime de baixas densidades, comparada com a densidade de saturagéo
da matéria nuclear, que é a regiao relevante para a fisica de supernovas, mostramos que
a equacao de estado torna-se mais dura quando neutrinos sdo incluidos. Entretanto,

para altas densidades este efeito é revertido.

Verificamos que a incompressibilidade da matéria nuclear é menor quando os neu-
trinos estio confinados do que quando estes estdo ausentes. Assim, as tentativas de
parametriza¢io da equagio de estado da matéria de supernova, através dos resultados
coletados em reacdes de ions pesados, merecem ser questionadas, uma vez que este
trabalho estabelece que o confinamento de neutrinos afeta dramaticamente o valor da
incompressibilidade. Portanto, este parece ser mais um aspecto importante em que os
neutrinos cumprem um papel relevante no cenario da fisica de supernovas, o que diz

respeito & incompressibilidade.
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Fig. 4.1 — Populagdo relativa de particulas em fungao da densidade barionica g4,
em unidades da densidade da matéria nuclear normal g¢ = 0,15 barions /fm3, para o
caso em que nao hé neutrinos no sistema.
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Fig. 4.2 — Populagdo relativa de particulas em funcio da densidade barionica g, em
unidades de pg, para o caso em que os neutrinos estdo confinados com fragdo leptonica
tipica em colapso de supernova Y7 = 0,315.
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Fig. 4.3 — Massa efetiva dos bérions, em unidades da massa de repouso livre, em
funcéo da densidade barionica em unidades de go. Observe que existermn trés curvas na
figura, correspondendo a ¥; = 0,2 e 0,3, para os neutrinos confinados, e o caso oposto.
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Fig. 4.4 — Velocidade do som em unidades da velocidade da luz ¢ em funcdo da
densidade bariénica, em unidades de gg, para os mesmos valores da fracéo eletronica da
Fig. 4.4.
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Fig. 4.5 — fndice adiabético em funcio da densidade bariénica, em unidades de go.
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Fig. 4.7 — Incompressibilidade K em g, = p,, em funcéo de 7. A curva tracejada
corresponde ao caso em que os neutrinos estdo ausentes. O ponto sobre a curva cheia
indica o valor de K para o valor tipico ¥; = 0, 315.
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Capitulo

Descricao Lagrangeana do Colapso Gravitacional

a Duas Camadas: Transferéncia de Massa

“ In recent years the study of supernovas has benefited from
a close interaction between analytic theory and computer
simulation. The first speculations about supernova mecha-
nisms were put forward decades ago, but they could not be
worked out in detail untsl the computers needed for numers-
cal simulation became available. The results of the computa-
tions, on the other hand, cannot be understood except in the
context of an analytic model.”

H. Bethe e G. Brown

5.1 Introducao

Entre os mecanismos capazes de ocasionar uma explosio de supernova, sobre os
quais discutimos na se¢do 1.10, o mais simples, tanto do ponto de vista fisico quanto
do ponto de vista computacional, é o mecanismo de bounce, e sua simplicidade esta
em néo depender explicitamente de processos microscépicos especificos, mas apenas das

propriedades globais da matéria estelar durante o colapso.

O bounce é um movimento stibito de expansdo do carogo da estrela, provocado por
uma mudanga muito rapida na equagio de estado da matéria estelar nos instantes finais
do colapso. Em fracdes de segundo, a matéria estelar transita do regime subnuclear ao

regime hadrénico de densidade, e a equagio de estado torna-se dura. Essa mudancga das
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caracteristicas da equacgao de estado pode ser traduzida, por exemplo, pelo comporta-
mento do indice adiabatico em funcao da densidade, como ja assinalamos na secdo 1.10,
e é capaz de causar uma violenta inversio do colapso. Neste sentido, o que desempenha
o papel decisivo e determina a possibilidade ou néo de uma exploséo, no mecanismo de
bounce, é a equagao de estado da matéria estelar no regime hadronico. Advém dai a
importancia que tem para a Astrofisica Nuclear o estudo das propriedades da matéria

nuclear densa.

A equacio de estado da matéria estelar hadrdnica j4 foi estudada no capitulo ante-
rior. Neste capitulo, vamos apresentar um formalismo que permite descrever, de forma
simples, os aspectos globais que caracterizam a din&mica do colapso gravitacional e a
explosao de supernova, onde poderemos verificar que o mecanismo de bounce constitui-se

num mecanismo realmente eficiente de explosio.

Antes disso, porém, vamos descrever rapidamente o tratamento que é usualmente
empregado em célculos hidrodindmicos de colapso gravitacional e explosdo de super-
novas, que em linhas gerais é o seguinte: O carogo da pré-supernova ¢ dividido em
muitas camadas ou zonas, especificadas por suas massas, ralos, densidades, tempera-
turas, etc., e sobre tal sistema sao aplicadas as equagdes da hidrodinamica. As equages
de movimento resultantes sdo aproximadas por um conjunto equivalente de equagoes,
denominado de equagdes de diferencgas finitas [1], em que as variaveis locais séo dis-
cretizadas, possibilitando a integragdo numérica do sistema original de equagoes. No
entanto, para que se obtenham solugdes estiveis dessas equagbes de movimento, é
necessario implementar-se um cédigo numérico que contenha um niimero elevado de
malhas, em geral da ordem de centenas ou milhares. Além disso, para se contornar o
problema inevitavel do aparecimento de descontinuidades excessivamente grandes nas
variiveis e que, em consequénca disto, a solugio numérica divirja e perca significado
fisico (por exemplo, nao ficar conservada a energia), utiliza-se um recurso puramente
matematico, que é a pseudo-viscosidade de VonNeumann-Richtmyer [2]. A pseudo-

viscosidade tem as mesmas dimensdes de pressao e entra nas equagdes de movimento
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como um termo dissipativo artificial.

A pseudo-viscosidade € definida de tal forma que cla assume valores despreziveis nas
regides homogéneas do fluido, mas tem um valor grande nas regides do meio préximas
de onde tende a se formar uma descontinuidade numeérica, isto ¢, nas camadas alta-
mente comprimidas. O resultado pratico que se obtém é uma suavizacio da frente
de onda de choque, uma suaviza¢io simulada por um mecanismo dissipativo que, na
verdade, nada tem a ver com processos dissipativos reais como é o caso, por exem-
plo, da prépria viscosidade hidrodinémica. Entretanto, ndo obstante a sua natureza
puramente numérica, a pseudo-viscosidade se consagrou, ao longo de mais de quatro
décadas, como um procedimento realmente engenhoso e capaz de permitir o tratamento
numérico de formacao e propagacdo de ondas de choque. Como o problema da onda de
choque € um dos mais candentes em fisica de supernovas, é claro que, na falta de um
outro tratamento, a pseudo-viscosidede tem sido amplamente utilizada nos célculos de

colapso gravitacional.

Chamamos a atengdo — e isto € a base da motivagio para o formalismo que vamos
apresentar mais adiante — para o fato de que, paradoxalmente, a eficacia da pseudo-
viscosidade em poder tratar a propagacio de pertubagdes em um meio continuo, descrito
por equagdes hidrodinamicas, consiste em transformar uma onda de choque — que é uma
descontinuidade cuja espessura, na realidade, é da ordem do livre caminho médio de
uma molécula do meio - em uma “onda de choque” muito suavizada, onde a espessura
da frente de onda pode conter varias camadas. Este fato, por si s, define, portanto,
limites de razoabilidade para a pseudo-wiscosidade, quando aplicada em calculos de

colapso gravitacional.

Por outro lado, o formalismo hidrodindmico apresenta a desvantagem de requerer
o tratamento numérico de um grande ntimero de variaveis, encarecendo tremendamente

o custo computacional das simulaces, além de introduzir incertezas nos calculos.

Em 1992, Rodrigues, Duarte, Kodama e Avila [3), propuseram um modelo semi-

analitico efetivo para descrever a dinamica do colapso gravitacional adiabético e o
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mecanismo de bounce, cujos aspectos basicos sdo os seguintes: O carogo da pré-supernova
é dividido em camadas homogéneas, com massas fixas, especificadas por seus raios e den-
sidades médias. Para a descrigdo da dindmica do sistema, é construida uma lagrangeana.
efetiva, assumindo-se como coordenadas generalizadas os raios das camadas. A partir
da lagrangeana efetiva, sao obtidas analiticamente as equagées de movimento, que sio

integradas numericamente.

Cabe notar que existe uma diferenca marcante entre esta abordagem e a que foi
descrita mais acima: por um lado, as equagoes da hidrodinamica sao equacgoes diferenci-
als parciais, as quais, de partida, devem ser aproximadas por um conjunto de equagdes
de diferengas finitas, possibilitando uma solugéo numérica das equagoes de movimento;
tal aproximacao é tanto melhor quanto maior for o niimero de camadas. Por outro
lado, na descrigao lagrangeana efetiva, as equagbes de movimento sdo integradas nu-
mericamente, sem a necessidade de introduzir-se aproximacdes prévias, sendo possivel,
a principio, fazer cdlculos para um nimero arbitrario de camadas (por exemplo, duas),
sem comprometer em nada a precisdo ou a estabilidade da solugdo numérica, o que néo
ocorre no formalismo hidrodinamico usual, onde existe a forte restricao de que o nﬁrﬁero

de camadas deve ser grande.

Contudo, devemos salientar que, a despeito das diferencas descritas acima, de na-
tureza estritamente numérica, as duas abordagens sdo representagtes essencialmente
equivalentes, no sentido de que, tomando-se o limite hidrodindmico nas equacbes de
movimento obtidas pelo formalismo lagrangeano efetivo, isto ¢, fazendo-se o ndmero
de camadas tender ao infinito e a massa das camadas tender a zero, recuperam-se as

equacoes da hidrodinamica.

Neste trabalho, propomos estender o modelo de camadas efetivas citado acima,
no sentido de torna-lo mais realistico e capaz de melhor reproduzir os mecanismos
hidrodinamicos de transferéncia de massa e energia, que entram em operagao durante

a formacgao e propagagao de uma onda de choque.

Para compatibilizar a representagao global descrita anteriormente com o meca-~
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nismo local de formagdo de ondas de choque, aumentamos o nimero de graus de liber-
dade do sistema, através da introdugio da massa de cada camada como uma varidvel
dinémica do sistema, isto é, como uma coordenada generalizada cuja evolugio temporal,
assim como a dos raios, ¢ regida pelo principio de minima acio. Tentaremos mostrar
que a intfrodugao da massa como um grau de liberdade adicional do sistema permite, de
fato, representar o processo de formacéo de ondas de choque durante o bounce, sendo

respeitadas explicitamente as condi¢bes de Hugoniot—Rankine [4].

As condigdes de Hugoniot—Rankine expressam as leis de conservagao local do fluxo
de massa, momento e energia através da descontinuidade que caracteriza uma onda de
choque. Em nossa descrigéo, com efeito, as leis de conservacao do momento e da energia
de cada camada ja estfo naturalmente embutidas no calculo lagrangeano. A conservagio

da magsa pode ser incorporada ao formalismo usando-se a equagao da continuidade.

Como um exemplo simples e instrutivo de aplicacio do formalismo *) | podemos
pensar a exploséo de uma supernova como umn processo no qual, em fracoes de segundo,
o carocgo inicial da pré-supernova separa-se em dois subsistemas: um carogo denso re-
manescente — uma estrela de néutrons — e uma camada externa, violentamente ejetada.
A maneira mais simples possivel de descrever-se o processo consiste em desmembrarmos
o caroco da pré-supernova, desde o inicio do colapso, em duas camadas homogéneas,
cada qual descrita por seus raios, massa, densidade média, pressio e densidade de e--
nergia interna. Como graus de liberdade efetivos do sistema, serfo considerados os raios

e as massas das duas camadas, que servirdo de coordenadas generalizadas.

O campo de velocidade no interior de cada camada ¢ obtido a patir da equagio da
continuidade, com o qual podemos determinar a expressao da energia cinética das ca-

: -
madas. E construida uma lagrangeana efetiva para o sistema contendo, além da energia

(*) Neste trabalho, vamos apresentar as equagdes de movimento e alguns resultados
prelimirares para o calculo com duas camadas. O formalismo, assim como o codigo
numérico para um nimero arbitrario de camadas estd, no momento, em fase de con-
clusfo, como fruto de nossa colaboragio com Vitor d’Avila (ON), S.B. Duarte (UFPB)
e Marcello Chiapparini (TANDAR-CBPF).
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cinética, a autoenergia gravitacional de ambas as camadas, a energia de interagdo grav-
itacional entre elas e a energia interna. Da lagrangeana efetiva assim obtida, deduzimos
analiticamente as equagdes de movimento, que sao integradas numericamente. Além
de proporcionar uma descri¢éo simples do colapso gravitacional, como comprovaremos,
o o formalismo que vamos descrever mais adiante oferece possibilidade de podermos
determinar-se, com precisao, a energia disponivel para a da onda de choque gerada no

instante do bounce.

5.2 Descricao do Formalismo

Como ilustra a Fig. 5.1, dividimos o carogo esférico da pré-supernova em duas
camadas concéntricas: uma camada interna dada por uma esfera de raio R; e massa
my, e uma camada externa limitada interiormente pela superficie esférica de raio R; e
exteriormente pela superficie de raio Ry, cuja massa é my. O sistema estd submetido

ao vinculo

my + me2 = M = const. (5.2.1)

onde m é a massa total do caroco. No caso de duas camadas, este vinculo reduz o

ntmero de graus de liberdade para apenas trés, representados por Ry, Ry e mu.

Supondo-se que as duas camadas s80 homogéneas, a densidade de massa de cada

uma delas é dada por

3m1
= — 5.2.2
21 4‘7TR§ ) ( )
_ 3(m—m) (5.2.3)

T (B -RY)
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Fig. 5.1 — Caroco da pré-supernova dividido em duas camadas homogéneas, de massas
variaveis my e mg, delimitadas pelos raios Ry e Ry. O carogo possui massa constante

igual a M.

Desprezando-se eventuais perdas de energia durante o colapso gravitacional (como,

por e xemplo, o fluxo de neutrinos), podemos escrever a lagrangeana do sistema

L=1 (Rl,Rz,ml,Rl,Rz,ml)
=K-W-—¢, (5.2.4)

onde K denota a energia cinética do sistema, W a energia potencial gravitacional e £ a

energia interna.

Calculemos, primeiramente, a energia cinética do sistema. Paratanto, precisamos
determinar o campo de velocidade do fluido compressivel, o que pode ser feito usando-

se a equacgdo da continuidade. Devido a simetria esférica do problema, a equacio da
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continuidade se escreve, neste caso, como

Pelo que foi exposto acima, g; e gy 880 independentes de r, mas dependem implicita-

mente do tempo. Assim, aplicando-se a equagéo anterior & camada 1 e integrando-se,

mm:(%_;;)m (5.2.5)

obtemos

e, para a camada 2,

e b
vy (7) = —3% + (5.2.6)

onde b é uma constante de integracdo. Para obter a Eq. (5.2.5), usamos a condigao de
contorno vi{r = 0) = 0. Observe também que o campo de velocidade da camada 1 é

linear em r, isto é, ela forma um carogo homologo.

O fluxo de massa através da superficie de separacio esférica S, definida pelo raio
R,, é ditado, igualmente, pela lei da conservacdo da massa, que na forma integral se

escreve:

ml = “/ o2uUz (Rl)dSl 3 (527)
51

onde S; = 47 R? e
up (Ry) = vy (R1) — Ry, (5.2.8)

¢ a velocidade da camada 2 em relacao a descontinuidade r = E;. Podemos usar esta
equacgio para determinar b. Com este procedimento, encontramos a seguinte expressao
para o campo de velocidade da camada 2

RiR, — iRy R\  m R\ , R}
vz (r) = 2R§ — R%' r— + 3?’7:2 Tz + ——R1 . (5.2.9)

E imediato verificar que

o

5.2.10
471'R1 Q]_ ( )

vy (Ri) = Ry —
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S L B
Va2 (Rl) = R1 47I'R%92 N (5211)

va (Rg) = Ry . (5.2.12)

Observe nas Egs. (5.2.10) e (5.2.11) que a presenca de um fluxo de massa através da
superficie S7 acarreta, necessariamente, uma descontinuidade no campo de velocidade,
justamente em r = R;. E esta descontinuidade no campo de velocidade, acompanhada
ainda da descontinuidade na pressao e na densidade das camadas, que catracteriza a
formacao de uma ondade choque, como vimos no primeiro capitulo. Em outras palavras,
a introduc¢do da massa como uma variavel dindmica e cuja evolugao temporal é regida
pelo principio de minima ag¢éo, permite-nos, como mostraremos no proximo capitulo,
uma descricao efetiva do processo de formagdo de ondas de choque. Por outro lado, é

facil ver que na interface R,

1 1 ™My
Av=v; (R))—ve (R) :(——m—> .

F) =B =G, = o) anr2
Assim, vemos que a descontinuidade no campo de velocidade se anula apenas em
dois casos distintos: se g; = p3 ou 1hy = 0, o que é autoconsistente com o conceito de
onda de choque (veja a Fig. 5.2). Porém, se Av for muito grande, entdo r; > 0 e o1> 09,
e uma onda de choque é formada. Lembremos que existe também uma descontinuidade

na pressio, pois ela é uma fun¢io monotoénica crescente da densidade.
Eliminando-se 7; nas Egs. (5.2.10,11), obtemos a lei de conservag¢éo da massa
através da descontinuidade, dada por

Q1U1 = Pgata , (5213)

onde u; e ug sio as velocidades relativas definidas do mesmo modo que na Eq. (5.2.8). A
altima equagio corresponde & condigio de Hugoniot—Rankine para a lei de conservagao

do fluxo de massa através da superficie .5;.
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V,(R,)

campo de
velocidade

N

v>(Ry)

Fig. 5.2 — Representagio esquematica do campo de velocidade no interior das
duas camadas. Note que a descontinuidade do campo de velocidade em r = R, aparece
devido a introdugio da massa como uma varidvel dindmica.
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Conhecido o campo de velocidade de cada camada, a energia cinética pode ser
determinada através da expressio

K;=2 f oivi (r)dV , (5.2.14)
2 Jv

onde V; é o volume de cada subsistema. Portanto, a energia cinética total do sistema, é

dada pela seguinte forma quadratica:

K=K +K;
1
= §(V|M|V) , (5.2.15)

onde Ky e K, representam as energias cinéticas da camada 1 e da camada 2, respecti-

vamente, '
R,
|V) = R2 s (5216)
™)

e M ¢é uma matnz simétrica definida por

My My, Mis
M= | My Mz M), (5.2.17)
Ma1 May Maz

cujos elementos de matriz sao

3 2
M11 —:.~3— 5;[: +6$ +3$3+1m2 —I—m]_ N (5218&)
5 (14« +2?)
9 24 3z +1
Mg =My = — 2! ——"——my, 5.2.18b
12 21 10 (1+$+$2)3 2 ( )
1 528 + 622 +3z 4+ 1
Mis = M3 =—=[3(z—1 +1| Ry, 5.2.18¢
13 31 5[ ( ) 3(1+$+$2)2 1 ( )
3 2
VP P s e (5.2.184)
2 (14 z+z2)
3 22 4 3z 1
Moy = My = ——2% {2 — 1 , 5.2.18e
23 32 5 ( ) 2(1+$+$2)2 1 ( )
1 (21?52 +6224+3z4+1 1§
= — | R?, 5.2.18f
Mss 15[ mag (14 z 4 22) o | ( )
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onde a varidvel adimensional z é definida pela razao

ic
Ry’

x

(5.2.19)

A energia potenial gravitacional é composta de trés termos, a saber: a autoenergia

gravitacional da camada 1, dada por

R
e
Wy = ﬁa/ G (t) g, (5.2.20)
0

r

onde G é a constante da gravitagao universal, a autoenergia gravitacional da camada 2

R
Wy = —f Gm2 (1) g , (5.2.21)
R. r

e a energia de interagdo gravitacional entre as duas camadas

Ro d
Wine, = —/ Gmy T2 (r) : (5.2.22)
Ry r
O resultado final é
3 b
wo-_38& m? + f(zym3 + = g(z)mima| , (5.2.23)
5 Ry 2
onde
12z% +4z® + 6243
flz) == > (5.2.24)
2 (14z+22)
e
z+1
L 2.
9(o) = T (5.2.25)

Resta, apenas, conhecer o termo de energia interna do sistema, que pode ser deter-
minada a partir da densidade de energia interna por unidade de volume ¢, de modo a

que pOssalos escrever
mié; MaEy

£ = - , (5.2.26)
21 02

onde € e €5 representam a densidade volumétrica de energia interna da camada 1 e da

camada 2, respectivamente. Entretanto, a densidade de energia deve ser especificada
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por uma equagio de estado, que nos fornega seu valor como uma fungio da densidade

baridnica. Este tépico sera abordado na segio 5.4.

5.3 Equacgoes de Movimento

Da lagrangeana (5.2.4) podemos deduzir as equagbes de Euler-Lagrange cor-
respondentes 4s equagdes de movimento para as trés coordenadas generalizadas usadas

para descrever a evolu¢do dinamica do sistema, sendo dadas por

d (8L oL
4 (55) - o=, (5.3.1)

onde gy = R, Ra,m1 e vy = RI,RZ, 1. Explicitamente, temos que

d (BK) 0K o

— = — W4+ &) . 5.3.2
dt \ Ovg oq qu( + ) ( )

Os termos de forga oriundos da energia cinética, presentes na equagfio acima, séo

dados por
d { 0K d
il i LAY | k=1,2,3 5.3.3
dt (3vk) g FIMIv) 49 (5.3.3)
onde
1 0 0
=10y, 2y=(1])], 3=(0], (5.3.4)
0 0 1
e
oK 1
il 5.3.5
aqk 2 ‘Fk 3 ( )
sendo

OM;; ..
Fr = E ( aqu) viv;, 4,5 =1,2,3. (5.3.6)
L%

Os termos correspondentes a for¢a gravitacional e a forga hidrostatica serfo analisados

posteriormente.
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O célculo explicito das Eqs. (5.3.3) e (5.3.5) envolvem as seguintes derivadas dos

elementos de matriz de M, definidos em (5.2.18),

1
— (Sm — Mn) ma ,
na 15)

) 1 _
Mile — m—M12m1 ,
2

. 1 .

R z Mth ‘|'

E{

My = o M12R2

1

7

Mg = ~-Miy Ry -
R 22

1

Iy
1

Ry

R,
M13 =
:l:,' .
MZS -

Mz =

onde

253: +83:+2

My = —
(1-|—:c—|—a:2)

. 1 )
Mz Ry + A (Myz — aMy3) Ry,

1

— —Myamy
T

2

—Mjs Ry + (Mzs cMjs) Ry

M53R2 + E]— (2M33 — SL‘Méa) Rl

xt+42® 4z -1

!
M12 = 2.12

2:5 +3x+1
(1+ 2+ z2)°
9 2:5 +8:c+5

My, = =m
22 = 2t Qtata)’

!
M13"-"—"_

9
5"
9
5 (1—|—:c—|—:c3)4
g
5"

1,

9 % +3z%+ 1128 + 822 — 6z — 2

[

3 25:1: + 4z% 4 3z2

z 3
9 2(1+ z + 22?)
— 8z —4

ro_

5m2 (1+z -+ 3:2)

sendo

M. =
2] Oz

BM,-j

(5.3.7a)
(5.3.7b)
(5.3.7¢)
(5.3.7d)

(5.3.7¢)

(5.3.7f)

(5.3.8a)
(5.3.8b)
(5.3.8¢)
(5.3.8d)
(5.3.8¢)

(5.3.8f)

As equagbes de movimento para Ry, R2 e my podem ser escritas na forma
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My Ry + My Ry + Mygig = th+B,+H,, (5.3.9)
MRy + My Ry + Mastivy = Qy + By + Hs (5.3.10)
Mis Ry + Mas Ry + Magrny = Q3 + Bs + Hs (5.3.11)
onde
1 1 ! 2 1 ! 1 2 1 ! - 2
Q1 = R_l §33M11R1 - §(2M12 +zM,,) R; + 5(2M33 —mM33)m1
Ry (3 .
~ M | Ri Ry — — (—m - MH) rhy Ry
mo 5%
Rl ! 'l . -
+ m—MIZ + Mzg — Ml3 — .?;'Mzg mle s (5312)
Q = L o voeny B2 - tam i 4 et n? 1 onal Bt
2——R1 2( 11 + 2z Mi,) 17 52 2+§ 33"y + Ty, fiy fip
Ry . Ry .o
+ Mlg — Mos +M13 + .’.EM23 il + m—Mzgmle , (5313)
2
11 3
Q3 = [2m2 (5m Mn) — (M13 — me)] R?
1 1 Ry , 11 1 REN
M el = kel
TR ( 23 T 5 Mzz) R 5 11 (Mag 15mm% mj
1 (R . ..
— El_ _M12 + Mys + Mi; — aM,, | B R
. 1 .
—_ R_1(2M33 —_ $M§3)m1R1 - EM:;:;m]Rz 3 (5314)

representam as forgas generalizadas dependentes das velocidades, derivadas da energia
cinética.

Por sua vez, o conjunto de forgas gravitacionais é formado pelas expressoes

51%% 3 G 5

B; = ~3E; — -Sjizl" [mf + fl(m)mg + §gl(m)m1m2] , (5.3.15)
W 3 G 5
aW 3 G 5

By=—5 =R [2(m1 — f(@)ma) + 59(z) (m2 — ml)] , (5.3.17)
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onde
fi(z) = gf;j—;; : (5.3.18)
fa(z) =2° $3(J1r i’i 12:)? 5 (5.3.19)
g1(z) = (1—5-3;;—12)2 ; (5.3.20)
gao(z) = 2° (l_figx_?_)f : (5.3.21)

Resta determinarmos ainda as forgas hidrostaticas. Para a primeira equagao de

movimento, temos

Hﬁ_aeu_ aeavlJragan
"7 B8R, \O8Vi0R, ' 0V, 0R;
Observando que g% = —P, onde P é a pressao, obtemos

Hy =4n (P, — P) R} . (5.3.22)

Com um célculo semelhante, é facil ver que

H, = AnP,R; . (5.3.23)

Para o calculo de Hy, convém escrevermos a energia interna na forma alternativa

E=my 61(91) + maea(p2) , (5.3.24)

onde, aqui, €1(01) e €2{02) denotam a energia interna especifica de cada camada. Temos

entao que
og +m 861 8@)1 c m 862 avg
= € — — —
my L B my 0 P Oug Oy
P P
=+ = —e— >, (5.3.25)
21 02

onde v1 e v2 sdo os volumes especificos das camadas.
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Em termos da densidade volumétrica de energia, podemos escrever

08 e+ Pe _ath

Hy = —
Omq 02 21

(5.3.26)
Logo

Hy = hy — by, (5.3.27)
onde ki e h2 denotam as entalpias especificas das camadas 1 e 2, respectivamente.

As equagdes (5.3.9)—(5.3.11) formam um sistema de equagdes diferenciais acopladas

e nao-lineares, que podem ser representadas simbolicamente pela equagao

Ma=F, (5.3.28)
com .
R
a=| R, |, (5.3.29)
m1
e
Q:+ B+ H;
()3 + B3 + Hj

Observe que a Eq. (5.3.28) nos remete a familiar segunda lei de Newton. Assim, as

aceleracbes podem ser obtidas através da equagao matricial
a=M"F, (5.3.31)

onde M~! é a matriz inversa de M. A dltima equagho permite-nos integrar numerica-
mente as equagdes de movimento. Paratanto, usamos o método de integra¢ao numérica

de Runge-Kutta—Fehlberg descrito na referéncia [5].

5.4 Equacao de Estado

Para que possamos integrar as equagbes de movimento obtidas na se¢éo anterior,

e que descrevem a evolugao dinamica do colapso gravitacional, precisamos especificar a
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equagdo de estado da matéria estelar como fungéo da densidade de massa, sendo que,
nas duas primeiras, devemos entrar com a pressdo de cada camada enquanto que, na
terceira, além da pressio, precisamos entrar também com a densidade de energia interna.

das camadas.

Indicamos na Tab. VII as equagdes de estado usadas neste trabalho para os trés
regimes de densidade pelos quais passa a matéria estelar durante o colapso. Para o
regime subnuclear sem néutrons livres, usaremos a equacio de Baym, Pethick e Suther-
land (BPS), descrita na segio 2.4; para o subnuclear com néutrons livres sem neutrinos
confinados usaremos a equacdo de estado de Baym, Bethe e Pethick (BBP), mostrada
na secdo 2.5. Para o regime subnuclear com néutrons livres e neutrinos confinados, va-
mos usar a equagao de estado de Gudmundsson e Buchler {GB), que foi apresentada na
se¢ao 4.2. Por fim, vamos usar para o regime hadrénico a equagdo de estado proposta

na secao 4.3, obtida a partir da QHD.

Fazendo-se a evolugio dinamica para as mesmas configuragoes, mas usando-se as
duas equagoes de estado, uma sem neutrinos e outra com neutrinos confinados, permitira,
estudarmos de que forma o confinamento de neutrinos pode afetar a dindmica do colapso

gravitacional e a energia da onda de choque emergente durante o bounce.

Antes de prosseguirmos, convém observarmos, porém, que aquelas equacgdes de
estado foram obtidas tendo por base um calculo relativistico para a determinagao da
densidade de energia interna, isto €, elas contém explicitamente a energia de repouso das

; ~ . . ~
particulas. Néo haveria problema algum em se empregar diretamente aquelas equagdes
de estado se o formalismo proposto aqui fosse, também, relativistico. Entretanto as
equagoes de movimento, assim como o célculo da energia gravitacional, nao contemplam

nenhuma correcao relativistica, tendo sido obtidas a partir da aproximag¢ao newtoniana.

Para compatibilizar as duas descrigoes, o que fizemos foi o seguinte: Primeiramente,
com os valores de presséo listados nas Tabs. IV e V, e os resultados obtidos no Capitulo
4, podemos obter, por interpolagao numérica, uma curva continua da pressio em fungéo

da densidade baridnica, cobrindo-se, como € desejavel, todas as regides de densidade.
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Tabela VII
Regido| Densidade (g/cm?) Estrutura Equacao de Estado
I 2 x 103<p<4,3 x 10! |rede cristalina; niicleos leves BPS

e gas de elétrons.

IT |4,3 x 10" <p<3 x 10" |rede cristalina; nicleos pesados,
gas de elétrons relativisticos e BBP ¢ GB
gas de néutrons (£ neutrinos).

III | 3 x10¥<p<h x 10'® |nucleons relativisticos, mésons, Este trabalho
muons, elétrons (4 neutrinos). (QHD)

— Equagoes de estado usadas neste trabalho para os trés regimes de densidade:
Equagdo de estado BPS para o regime subnuclear sem néutrons livres (I); equacdo
de estado para o regime subnuclear com néutrons livres (II) com (GB) e sem (BBP)
neutrinos confinados; equacio de estado para o regime supranuclear (III) com e sem
neutrinos confinados (QHD) propostas neste trabalho.

Ora, sabemos que a pressdo e a densidade de energia estdo termodinamicamente

relacionadas por

b2 Oe/ng)

5.4.1
B On, ( )
Integrando-se a equagao acima, obtemos a seguinte expressao
nng P
g/ng —_—/ —dlnng +¢/ng (5.4.2)
in LT g

que nos fornece a energia por barion em fungdo da densidade bariénica (isto é, do
nimero de barions por unidade de volume). A integral que aparece no segundo membro
é resolvida numericamente, sendo n, uma densidade fixa de referéncia para a qual
adotamos o valor de 0,6295 x 10%® cm™®. A constante de integragéo €/n, corresponde
ao valor da energia por bdrion em n, = n, para um gas de elétrons, excluindo-se a

energia de repouso destes ultimos.

Com o procedimento descrito acima, conseguimos obter uma curva para a densi-

dade de energia termodinamicamente consistente, permitindo sua aplica¢io ao nosso
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formalismo. Na Fig. 5.3 mostramos a curva interpolada da pressao, dividida pela den-

sidade bariénica, em fun¢io do logaritimo da densidade barionica, para as trés regides

de densidade.

P/nb (erg)

1E-3 1 I T I T I 7 ;

materia
nuclear 111
1E-4
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confinados .
1E-5 nucleos ,"
+ rd
gas de e")n
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<+ +
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1E-8

vl g oaveoml v vened 1b i
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Fig. 5.3 — Pressao versus densidade nos trés regimes de densidade.
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5.5 Condigao Inicial

Para realizarmos o calculo da evolugdo dindmica do colapso gravitacional, di-
tada pela equagao (5.3.31), precisamos determinar a condigao inicial do sistema, isto
é, especificar os valores das coordenadas generalizadas R1, Ry e my, e das velocidades

generalizadas Rl, Rg e n1 no instante £ = 0.

Isto equivale a definirmos um modelo bastante simplificado para o carogo da pré-
supernova. Tal modelo serd especificado pela massa total do carogo, m, constante ao
longo da evolugdo temporal, pelos raios que limitam as duas camadas e pela partigdo
inicial de massa entre elas. Quanto a composi¢do quimica, vamos assumir, ainda por
simplicidade, que ambas as camadas sdo compostas por nucleos de *®Fe, distribuidos
numa rede cristalina, e imersos num gas de elétrons degenerados. Estas condigdes sao
suficientes para que tenhamos um carogo altamente instavel contra contragoes gravita-
cionais, pelo simples fato de o indice adiabatico situar-se em torno de 4/3. Em sintese, o
modelo de caroco de pré-supernova que estamos propondo aqui assemelha-se, bastante,

com uma ana-branca composta de 5Fe.

Para uma configuragio em equilibrio estético, a energia cinética é nula (R; = Ry =

ry = 0). Portanto, a energia total do sistema descrito acima é dada simplesmente por
H=W+&, (5.5.1)

onde W é a energia gravitacional do caro¢o, dada pela Eq. (5.2.23), e £ a energia
interna, que é obtida integrando-se numericamente a Eq. (5.4.2) no volume. Fixando-se
m, podemos determinar os raios iniciais e a particdo de massa entre as duas camadas
minimizando-se a energia total do carogo em relagdo a Ry, By e rny, isto é, resolvendo-se

simultaneamente as equacoes

oH
R tR =0,

H
OH py—o0, (5.5.2)

OR,
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OH

Bml

5m1=0.

Na prética, o que fizemos foi minimizar a energia por métodos numéricos, do
seguinte modo: fixamos uma massa m para o carogo e escolhemos valores arbitréarios
para Iy, Ity, compativeis com as dimensées de uma an&-branca, juntamente com m; e
mz. Uma sub-rotina apropriada é utilizada para determinar-se as coordenadas Ry, Ry e
m1 do minimo absoluto da superficie gerada por H, conseguindo-se assim a configuracéo

de equilibrio.

Para a construcdao da configuracdo inicial, fol usada uma equacio de estado de
um gas de elétrons degenerados com fragio elétron-préton constante e igual & do *®Fe
(= 0,46), sem incluir a energia de repouso dos elétrons. Tal equagio de estado estd
dada essencialmente pela Eq. (2.2.18) mais a corre¢iio da rede dada na Eq. (2.3.5),
sendo ligeiramente diferente da equagéo de estado de Baym, Pethick e Sutherland.

5.6 Acionamento do Colapso Gravitacional

Descrevemos na tltima se¢do de que maneira preparamos a condigéo inicial (de
equilibrio instavel) usando com este fim a equagao de estado de umn gés de elétrons puro

com fracio leptonica constante e igual & do 3¢Fe.

Dada a condi¢ao inicial do problema, como fazer para acionar o colapso gravita-
cional, isto é, como dar a partida na evolu¢ao dinfmica do sistema. O procedimento
que usamos para tanto foi o de "ligar” a equacao de estado de Baym, Pethick e Suther-
land & configuraciio de equilibrio. Tal mudanca na equacao de estado é suficiente para,
fixando-se as densidades e as massas das duas camadas, se obter uma reducao tanto da
densidade de energia interna quanto da fraciio leptonica das camadas, causando uma
despressurizacio do gas. Como o sistema é instdvel (I = 4/3), o equilibrio hidrostatico
¢ entao rompido em favor da forga gravitacional. Com isso, tem inicio o colapso grav-

itacional.
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A integragfo numérica das equagdes de movimento permitem acompanhar a evolu-
¢do dindmica do sistema desde o inicio do colapso até alguns centésimos de segundo
apos o bounce e a reflexdo da segunda camada. Este e outros resultados obtidos com o

formalismo descrito aqui, serdo apresentados e analisados no préximo capitulo.
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Capitulo
6

Resultados e Conclusoes

7 Mas existem mundos novos! Estio envoltos uns sobre
03 oulros, como as camadas de uma cebola. O mundo onde
existimos € apenas uma dessas camadas.”

A Arte do Sonhar, Carlos Castaneda

6.1 Evolucao Dinamica

Acionada a implosio do carogo pelo mecanismo de captura eletrénica, a evolugdo
temporal subsequente do sistema serd governada pelas equagdes de movimento (5.3.9-
11), obtidas através da representagio lagrangeana efetiva, e com as quais podemos obter,
a cada passo da integragio numérica dessas equagoes, os valores de R, 3 € m;, e de

suas respectivas velocidades e aceleragdes, em cada instante de tempo £.

Para o melhor entendimento e clareza do que vamos expor a seguir, convém, antes
de mais nada, separarmos todo o processo da dindmica em duas fases: a fase de colapso
gravitacional, que se caracteriza por ser um processo adiabético, isentrépico e, em nosso
caso, também isotérmico (aproximagio T = 0), e a fase pds-bounce, na qual predominam
certos processos dissipativos, como, por exemplo, a dissociagdo de nucleos, processos
estes que se estabelecem durante a propagagio da onda de choque gerada no bounce, os
quais, a rigor, ndo podem ser negligenciados. Como mencionamos na introdugao deste
trabalho, tais processos dissipativos podem, eventualmente, reduzir drasticamente a

intensidade da onda de choque, atenuando-a de tal modo que ela nédo consiga ocasionar
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uma explosdo. Queremos dizer com isso que, apds o bounce, a aproximagao de tempe-
ratura zero, adotada neste trabalho, nfo se apresenta como uma descricao razoivel do
fenémeno. Os resultados que vamos apresentar aqui devem, portanto, ser analizados
com esta ressalva: a de que a aproximacao adiabatica com T = () ndo & realista para o
periodo pds-bounce. Contudo, isto néo afeta em nada a validade do formalismo proposto

aqui.

Como um exemplo de aplicagao deste formalismo, vamos considerar o colapso gra-
vitacional de um carogo de 1,24Mg, composto de niicleos de 5®Fe e um gas de elétrons
degenerados, e apresentar alguns resultados obre a sua dindmica. A minimizacio da
energia total desse sisterna nos fornece a seguinte estrutura (i. e., a condigo inicial):
R; ~8,0x10% em, Ry = 1,3x10% cmemy = 0, 76 M. Observe que, a grosso modo, esta
configuracéo de pré-supernova corresponde a uma ana branca de ferro, e que 1,24Mg é

justamente o limite de Chandrasekhar para um carogo composto de 5¢Fe.

Como j4 mencionamos na sessao 5.6, a "chave” para aclonar o colapso consiste
em se reduzir tanto a pressio como o ntimero de elétrons do sistema, pela mudanca
da equagdo de estado. Com isso, o equilibrio hidrostéatico é desfeito em favor da forga
gravitacional, ou seja, em ¢ = 0 as forgas generalizadas B; e H;, presentes no lado direito
das equagdes de movimento assurmem valores ndo nulos, levando o sistema a entrar em

colapso.

Mostramos na Fig. 6.1a a evolugdo dos raios Ry e R em relagdo ao tempo para
esta configuragio, caracterizando um evento de exploséo. Podemos ver que, no inicio,
as duas camadas implodem; depois, todo o material da camada 1 (o carogo homélogo)
inverte repentinamente o sentido de movimento (bounce), se expande rapidamente e
colide com a segunda camada. Isto pode ser visto mais claramente ainda na Fig. 6.1b,

onde mostramos em detalhe o processo de inversio (observem a mudanca na escala de

tempo).

Apbs o desacoplamento da camada 2, o carogo homélogo fica realizando oscilagoes

periddicas de amplitude constante, com massa, raio médio e densidade média carac-
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teristicos de uma estrela de néutrons.

As duas figuras anteriores mostram que o formalismo apresentado aqui representa
satisfatoriamente um mapeamento a trés graus de liberdade do mecanismo de bounce.
Os elementos basicos desse processo sio os seguintes: no momento em que 0 carogo
homélogo faz o bounce, é formada ali uma forte onda de choque, que se propaga su-
personicamente sobre a camada 2, até alcangar a superficie R, invertendo também o
sentido de movimento desta ultima. Voltaremos a este ponto na préxima secdo. Salien-
temos também que nem todo o material inicialmente contido na camada 2 é ejetado,
pois, como mostraremos mais adiante, um parte significativa desse material é transferida

para a camada 1 durante o processo critico de bounce.

Na Fig. 6.2, mostramos as densidades caracteristicos atingidas durante o bounce,
para as duas camadas, como fung¢io da massa total do carogo, portanto, para diversas
configuragoes iniciais. No grafico de baixo, as duas curvas representam as densidades da
camada 1, em unidades da densidade de saturagao da matéria nuclear gy, alcangadas no
bounce, usando-se as duas equacdes de estado, isto é, com e sem neutrinos confinados.
No gréfico de cima, mostramos as densidades da camada 2 no bounce, em unidades de
101! g/cm®. Podemos ver que, no instante do bounce, o material da camada 1 sempre
atinge o regime de matéria nuclear, ao passo que a camada 2 fica ainda no regime

subnuclear.

Observe que as densidades maximas alcangadas pela camada 1 séo mais elevadas no
caso em que os neutrinos néo sio confinados (curva tracejada), situando-se num valor
em torno de duas vezes a densidade de saturacio da matéria nuclear. Por outro lado,
o confinamento dos neutrinos (curva cheia) altera sensivelmente a densidade de bounce,

baixando-a para algo em torno de 1,5 vezes gg.

A Fig. 6.3 representa a evolugdo dindmica para um carogo de 1,075Mg. Temos,
neste caso, um evento tipicamente n&o explosivo, no qual os raios das camadas ficam
indefinidamente realizando oscilagbes quase periddicas e praticamente em fase. As den-

sidades méximas atingidas pelas camadas durante cada oscilagio sdo muito menores que
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a densidade da matéria nuclear, ficando dentro do regime de densidade onde é valida
a equagdo de estado de Bayn, Pethick e Sutherland. Contudo, niio foi possivel estudar
detalhadamente o surgimento de certas estruturas mostradas pelas duas curvas. Por
outro lado, verificamos que carogos de ferro com massas menores que =~ 1,08Mg n3o
explodem. Entretanto, acreditamos que este limite inferior de massa deva depender

fortemente da equacio de estado que é implementada nos célculos.

Mostramos na Fig 6.4 a evolugdo da massa da camada 1 em relagiio ao tempo.
Durante o colapso, mi oscila levemente em torno do seu valor inicial, sofrendo um
salto significativo durante o bounce, quando entéo atinge um valor constante de aproxi-
madamente 1,06M¢, apds o desacoplamento da camada 2. Notemos que o processo de
transferéncia de massa da camada 2 para a camada 1, ocorre durante um intervalo de
tempo curtissimo, em torno do instante em que se dd o bounce. Esse fluxo intenso de
material da camada 2 para a camada 1, através da interface de raio R;, estd associado
precisamente a formagé@o da onda de choque durante o bounce. Este ponto sera discutido

mais adiante.

Um outro resultado interessante de ser visto estd mostrado na Fig. 6.5, onde
representamos separadamente a evolugio das energias totais de cada camada em relacao
ao tempo. Podemos ver que, apds o bounce, a camada 1 transfere uma grande quantidade
de energia para a camada 2, da ordem de 30 foe ¥ | As oscilagbes presentes em ambas
as curvas indicam que os dois subsistemas ainda interagem entre si apds o bounce, e
refletem as oscilagoes harmonicas da camada 1. Na Fig. 6.6 mostramos em detalhe o

processo de transferéncia de energia para o mesmo evento.

Com base nos dois iltimos resultados apresentados acima, podemos dizer que a
natureza global do processo de explosdo de uma supernova é bem descrita pelo nosso
formalismo, e que esse processo consiste basicamente em um desmembramento do carogo
inicial em dois subsistemas, ou seja, uma camada interna (a proto-estrela de néutrons)

ligada gravitacionalmente, e uma camada externa ejetada, malis rarefeita. Para que isto

() 1 foe = 105! erg.
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I ’ . -
ocorra, € necessario que a camada externa transfira massa suficiente para a camada

interna, e que esta transfira uma grande quantidade de energia para a camada externa.

6.2 Formacao de Onda de Choque

Passamos a discutir agora o processo de formagéo da onda de choque. Na Fig.
6.7, por exemplo, esta representada a evolugao temporal da velocidade relativa das
particulas da camada 1 localizadas em r = Ry (w3 = v (Ry) — R;), em unidades da
velocidade do som da camada 1. Na figura estao indicados os instantes do bounce da
camada 1 (1) e da ejegdo da camada 2 (¢3). Observe que a velocidade da interface de
separagdo ) é subsonica em relagdo ao meio material contido no interior da camada
1. Entretanto, podemos ver na Fig. 6.8, onde mostramos a velocidade relativa uy =
va(r = Ry)— R; em fungéo do tempo, que a mesma interface se propaga sobre a camada
2 com velocidade supersonica. Isto significa que a propria interface R; constitui-se na
frente da onda de choque, refletindo o fato de que o bounce ocorre quando o material no
interior da camada 1 e, portanto, atras dainterface R;, esta no regime supranuclear, com
densidade varias ordens de grandeza maior do que a densidade do material localizado a

frente da interface de separagao.

Na Fig. 6.9, mostramos o comportamento das mesmas grandezas discutidas acima
para um carogo de 1,075My,, e que corresponde a um evento néo explosio, ja apre-
sentado anteriormente. Observe que, neste caso, a velocidade relativa da interface em

relacao aos dois melos é sempre subsonica, ou seja, nao ha formacao de onda de choque.

Podemos ter uma idéia da propagagio da onda de choque através da camada 2,
analizando-se o grafico dos campos de velocidade das duas camadas para instantes de
tempo sucessivos e proximos ao instante em que ocorre o bounce. Assim, mostramos na
Fig. 6.10 o comportamento do campo de velocidades ao longo do carogo, em fungdo da
posicao r, para dez (10) instantes de tempo sucessivos: dois (¢; € t3), imediatamente

anteriores ao bounce, e sete ({4 - - - t19) apds o bounce. Observe como, logo apds o bounce,
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a descontinuidade R; se propaga (supersonicamente) sobre o material da camada 2,
enquanto esta continua em colapso. A curva correspondente ao instante 1, mostra o

instante da inversao do raio R,.

Devemos relembrar, contudo, a discussio que fizemos no inicio do capitulo anterior.
Trata-se do fato de que uma onda de choque real se caracteriza também por uma
descontinuidade elevada do campo de velocidade através da descontinuidade Ry, isto é,

quando se passa de um lado para outro da interface, ou da frente da onda de choque.

De fato, mostramos que isto s6 é possivel, no contexto da aproximacao de camadas
homogéneas proposto neste trabalho, fazendo-se com que a massa de cada camada seja
uma varidvel dinamica, isto é, permitindo-se que a massa de uma camada possa fluir
através da interface. Ja vimos na Fig. 6.4 que a transferéncia de massa da camada 2
para a camada 1 ocorre realmente durante o bounce, ou seja, no momento da formagio
da onda de choque. Alternativamente, mostramos na Fig. 6.13 a evolugao temporal de
m;. Se o leitor quiser, pode voltar & se¢do 5.2 e verificar que o gradiente de velocidade
através da interface R; é diretamente proporcional a ;. Observe na figura que o pico
na taxa de transferéncia de massa para a camada 1 se da justamente durante o primeiro
bounce do carogo central, e que ela cai depois rapidamente a zero, assim que a camada

2 se desacopla da camada 1, caracterizando, portanto, uma onda de choque.

6.3 Consequéncias do Confinamento de Neutrinos

Vamos apresentar agora as pricipais consequéncias do confinamento dos neutri-

nos sobre a dindmica do colapso e sobre a formagio da onda de choque.

Mostramos na Fig.6.11 a variagdo da massa da camada 1 ao longo do tempo,
para duas situagoes distintas: a curva cheia representa a evolugdo de m; usando-se a
equagao de estado com neutrinos confinados, enquanto que a curva tracejada representa

os resultados para o caso oposto, onde os neutrinos estéio ausentes. Podemos ver que,
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até o instante do bounce, as duas curvas coincidem, mas separam-se nitidamente no final
do processo, quando a camada 2 ji se desacoplou da camada 1. Observe que a massa
final da camada 1 é aproximadamente 10% maior quando o confinamento dos neutrinos
¢ levado em conta, o que corresponde aproximadamente a 0, 1Mg. De fato, quando os
neutrinos estfo confinados, temos no final do processo uma estrela de néutrons com uma
massa maior. Por outro lado, o confinamento leva a que a onda de choque tenha que
atravessar uma quantidade menor de material, isto é, o material contido na camada 2.
Portanto, se processos dissipativos forem levados em conta, como, por exemplo, a quebra
de nicleos desse material, a onda de choque final terd aproximadamente =~ 2 foe a mais
de energia j4 que, como mencionamos na Introdugéo, segundo algumas estimativas {1]
a onda de choque dissipa esta mesma quantidade de energia para cada = 0,1M de
material atravessado por ela. Assim, o confinamento dos neutrinos favorece ainda mais
a transferéncia de massa e a possibilidade de explosdo, ainda que processos dissipativos

sejam adequadamente levados em conta.

A Fig. 6.12 representa a evolugdo temporal da energia total da camada 2 para as
duas situagdes opostas descritas acima. Podemos ver que, se 0s neutrinos estao ausentes
do sistema, a energia final da camada 2 é maior, refletindo simplesmento o fato de que,
neste caso, a camada tem uma massa final também maior, como verificamos na figura

anterior.

A influéncia do confinamento dos neutrinos sobre a formacio da onda de choque
pode ser vista também na Fig. 6.13, onde mostramos a evolugdo temporal da taxa de
transferéncia de massa () para os dois casos. A equagio de estado com neutrinos
confinados oferece um pico maior para m; (o bounce ocorre em instantes ligeiramente
diferentes, para ambos os casos), significando que, neste caso, a onda de choque nascente

¢ mais intensa.

A Fig. 6.14 mostra as massas finais obtidas para a camada 1, apos o desacoplamento
da camada 2, para varias configuragoes iniciais, onde a dindmica do colapso e da explosao

foi realizada para vérios corogos, variando-se apenas as suas massas totals. Vemos se
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afirmar novamente a tendéncia geral do confinamento de neutrinos permitir sempre uma

massa final para a camada 1 maior do que quando os neutrinos estdo ausentes.

Finalmente, mostramos na Fig. 6.15 a intensidade da onda de choque nascente, isto
é, a poténcia da onda de choque emergente por unidade de area, calculada no instante do
bounce para varias configuracdes inciais, com massas totais diferentes, e usando as duas
equagoes de estado. Aqui se manifesta claramente uma forte e dramatica influéncia do
confinamento dos neutrinos sobre o processo de explosao: com o confinamento, a onda

de choque gerada durante o bounce se apresenta muito mais intensa.

6.4 Conclusoes

Assumindo-se uma configuragio de pré-supernova simples, apresentamos um
formalismo lagrangeano efetivo para a descri¢do da dinamica do colapso gravitacional,

a duas camadas.

Este trabalho mostrou, em primeiro lugar, que efeitos puramente mecanicos sao
3 ?

energeticamente capazes de causar a inverséo do colapso, gerando uma intensa onda de

choque na superficie do carogo homélogo. Estabelece, também, um modelo simples para

o calculo da intensidade da onda de choque gerada pelo bounce do caro¢o homdlogo.

O formalismo lagrangeano efetivo apresentado aqui, para apenas duas camadas
homogéneas, nado obstante sua simplicidade bésica, consegue reproduzir bem o que o
fenémeno de explosio de supernova apresenta de mais global, isto é, o desmembramento
da configuracio inicial — um carogo degenerado de Fe — em dois subsistemas: um estrela

de néutrons e uma camada ejetada.

Este trabalho apresenta como contribuigiio original, por outro lado, a introdugio
das massas das camadas como varidveis dindmicas efetivas do problema. A introdugio
dessas novas varidveis possibilita que se acompanhe a formag¢do da onda de choque,

e que se possa tratd-la como uma descontinuidade real, ou seja, como um fenémeno
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néo-linear. Mostrou-se que o processo de geragio da onda de choque est4 intimamente

ligado ao processo de transferéncia de massa entre as camadas.

Frisemos ainda que as equagées de movimento obtidas com este formalismo foram
resolvidas numericamente, sem a necessidade de introduzir-se pardmetros ou qualquer

aproximagcao, com rigososa e explicita conservagdo da energia total do sistema.

Neste trabalho, propomos também uma equagio de estado para o regime hadrénico
de densidade, obtida a partir da QHD, onde os graus de liberdade fundamentais para
a descri¢do da matéria de supernova séo incorporados, com um acoplamento explicito
entre os campos bariénicos e mesdnicos, além do campo leptonico. Dada a relevancia do
confinamento dos neutrinos para o problema de supernovas, os neutrinos foram incorpo-
rados ao célculo da equagéo de estado, visando a se investigar o efeito do confinamento
de neutrinos sobre a dinamica de supernova, usando a aproximagao de temperatura

Zero.

Mostramos, com efeito, que o confinamento de neutrinos exerce uma influéncia
dramatica sobre o processo de formagio da onda de choque, onde vimos que, com
neutrinos confinados, a onda de choque gerada no bounce torna-se muito mais intensa,
como consequéncia do fato de que a equacio de estado com neutrinos confinados €
mais dura do que aquela em que os neutrinos néo estao presentes, como discutimos no
Capitulo 4 . Portanto, existem efeitos causados pelo confinamento de neutrinos, como
principalmente o apontado acima, que nao podem ser negligenciados nos calculos de

colapso gravitacional e de explosao de supernova.

Salientemos, entretanto, que a aproximacao de adiabaticidade e temperatura zero
usada neste trabalho, valida para o periodo de colapso, onde os neutrinos estao confina-
dos, deixa de ser razoavel para o periodo posterior ao bounce. Apds o bounce, torna-se
fundamental incluir-se os processos dissipativos que acompanham a onda de choque, en-
quanto ela se propaga, como o transporte de neutrinos, a dissocia¢do de nicleos, o forte
aquecimento do material comprimido pela onda de choque e a consequente elevagio da

entropia do sistema, causada por estes processos. Neste sentido, a solugao das equagoes
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de movimento deixam de ser realistas nos instantes seguintes ao bounce.

Como perspetivas de prosseguimento a este trabalho, propomos estender o forma-
lismo proposto aqui para um sistema com um nimero arbitrario de camadas homogéneas
e massas varidvels, o que permitira se realizar cdlculos de colapso gravitacional sem
a necessidade de se introduzir parémetros arbitrarios, como, por exemplo, a pseudo-
viscosidade, como ¢ feito usualmente nos célculos hidrodinamicos de colapso. Tal for-
malismmo, o de varias camadas, estd numa fase bastante adiantada [2], e resultados

preliminares poderao ser obtidos em breve.

Um eddigo numérico para varias camadas, aumentando o nimero de graus de liber-
dade efetivos do sistema, possibilitard uma simulacao numérica adequada da propagagéo
da onda de choque, e entao introduzir-se novos ingredientes fisicos, como, por exem-
plo, os mecanismos dissipativos mencionados anteriormente. Neste caso, serd necessério
trabalhar-se com uma equagio de estado que apresente uma dependéncia também com
a tempe- ratura, além da densidade. Neste sentido, seria interessante estender-se os
calculos da equacao de estado, proposta no presente trabalho, para um sistema com

temperatura finita.
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Fig. 6.1a — Evolugao temporal dos raios das duas camadas para um caro¢o com
massa total igual a 1,24Mq. Na simulagdo foi usada a equagao de estado com neutrinos
ausentes. O detalhe dentro do retiangulo tracejado é mostrado na figura seguinte.
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Fig. 6.1b — Detalhe da figura anterior, mostrando as oscilagoes do carogo homdlogo
remanescente.



Capitulo 6 — Resultados e Conclusées 162

8.0 T I | | T I I
neutrinos confinados
() e —
e - = == sem neutrinos
O
S
(@))
= 40 . -
o
b e
Q -~ -
0.0 - | { I { l ]
3.0 | [ I [ 1 [ I
o - e
< el - -~
& 20 @ TTTTTTmeemmoee - —
Q.
1.0 L | { | L | i

1.12 1.16 1.20 1.24 1.28
M/ M,

Fig. 6.2 — Valores de densidades alcangados pelas duas camada durante o bounce.
Para a camada 1, o bounce sempre ocorre no regime supranuclear, enquanto que, para
a camada 2, ele ocorre sempre no regime subnuclear, com densidades vérias ordens de

gradeza menores que a camada 1.
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Fig. 6.4 — Evolucio da massa da camada 1 (m1), em unidades de massas solares,
em funcio do tempo, obtida da dindmica de um carogo com massa total de 1,24 M.
A explosdo se caracteriza, claramente, por uma sensivel e explicita transferéncia de
massa da camada 2 para a camada 1. Neste exemplo, usamos a equacgao de estado sem
neutrinos. Observe que a transferéncia de massa ocorre durante o a formagéo da onda
de choque formada no instante do bounce.
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Fig. 6.5 — Transferéncia de energia da camada 1 para a camada 2. As duas curvas
representam a evolugdo temporal das energias totais das duas camadas, em unidades de
foe (1foe = 10°! g/em?®): H; (curva tracejada) e H, (curva cheia). Apds o desacopla-
mento da camada 2, resta um caro¢o denso com energia de ligagfo caracteristica de uma
estrela de néutrons. O detalhe dentro do retdngulo esta mostrado na figura seguinte.
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Fig. 6.6 — Detalhe da figura anterior. Note a mudanca na escala do eixo dos tempos.
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Fig. 6.7 — Velocidade da descontinuidade R; em relagao a camada 1, em unidades
da velocidade do som da mesma camada (c;). Durante todo o processo ela é sempre
subgdnica. #; e ¢ indicam, respectivamente, os instantes do bouncedo caro¢o homologo
e da inversdo da camada 2. Neste caso, fol usada a equacao de estado sem neutrinos.
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Fig. 6.8 — O mesmo que a figura anterior, relativamente a camada 2. Neste caso.
vemos que a descontinuidade R, se propaga supersonicamente sobre a camada 2, car-
acterizando a onda de choque.
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Fig. 6.11 — Efeito do confinamento dos neutrinos sobre o processo de transferéncia
de massa entre as camadas, para o evento explosivo de um carogo com massa total de
1,24My. Observe que o confinamento dos neutrinos favorece francamente uma maior

tranferéncia de massa.
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Fig. 6.13 — Efeito do confinamento dos neutrinos sobre a taxa de transferéncia de
massa entre as camadas. As curvas mostram a evolugdo temporal de 7, para duas
situagées, isto é, em que os neutrinos estio confinados (curva tracejada) e ndo estao

confinados (curva cheia).
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Fig. 6.14 — Massa final da camada 1, em unidades de massa solar, em fungéo da

massa total do carogo, também em unidades de massa solar.



Capitulo 6 — Resultados e Conclusées 175

6.0 I T T [ T | T
neutrinos
» confinados 1
—
» 40 :
~ neutrinos -
E ausentes
O
o - -
((b)
o
RS
D 20F )
F ]
Intensidade da Onda de Choque =
0.0 1 1 1. ) L i L

112 1.16 1.20 1.24 1.28
M. (Mg)

Fig. 6.15 —~ Intensidade da onda de choque no instante em que é gerada pelo
bouncedo carogo homélogo, em fungdo da massa total do caro¢o. Para todas as on-
figuragdes, a onda de choque nascente ¢ sempre mais intensa quando se inclui nos calculos

o confinamento dos neutrinos.
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Apéndice A

Notacoes e Convencgoes

Os quadrivetores contravariantes que aparecem no texto sao definidos da seguinte

forma:

»* =(E,p), (A.1)

e os quadrivetores covariantes por

Ty = (¢, —x),

pu = (E,—P), (A.2)
== (29).

Com essa norma, o tensor métrico é dado por

I

1 0 0 0

iy 0 -1 0 0
glu = g,LLV == 0 0 __1 0 (A-S)

6 0 0 -1

Se a e b sao dois quadrivetores, entdo o produto escalar entre eles fica assim escrito:

a-b=aub* =a'g,b" =ad’t —a-b, (A.4)
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e, de forma andloga
82 2
oo, = ol V*.(A.5)

Os indices gregos, como g, v, etc., assumem valores de 0 a 3, enquanto que os

indices latinos, como i, j, etc., assumem valores de 1 a 3.

As matrizes de Dirac satisfazem as seguintes regras de anticomutacio:

(YA = e =2gM (A.6)
Observe ainda que
() =1,
(v*7)" =1,
{+*,v'} =0,
e que
Yo =guy" = (1",-9) - (A7)

A matriz 5 é definida por

15 =" =i’y (A.8)

Os espinores de Dirac satisfazem as relagtes

(tyu0* —m)u(k,X) =0, (A.9)
(27, 0% +m)v(k,A) =0, (A.10)
a(k, A) (iy, 0" —m) =0, (A.11)
o(k,A) (27,0 + m)=0. (A.12)
uT(k, Nu(k, M) =Tk, No(k, ') = &xa , (A.13)

m

_ (A L P
ik, Nu(k, ) = 5(k, No(k, ') = xx (2 L)

(A.14)
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