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Resumo

Almeida, L. G.. Onda de Detonagao de Matéria Estranha em Estre-
las Compactas. Rio de Janeiro, 2015. 111p. Tese de Doutorado LAFEX,
Departamento de Altas Energias, Centro Brasileiro de Pesquisas Fisicas.

Neste trabalho apresentamos uma descricao efetiva da formacao da onda de deto-
nacao na matéria hadronica dentro do niicleo de uma proto-estrela de néutron. Nos
usamos um modelo simplificado de duas camadas onde o meio da camada interna é
inicialmente composto por uma pequena massa de matéria quark estranho circun-
dado por uma espessa casca exterior composta de matéria hadronica. Nos utilizamos
uma equagao de estado (EOS) com base na Teoria de Campo Médio Relativistico
com o conjunto de parametros de acoplamento NL3 para descrever a fase nuclear e
uma expansao Virial para descrever a fase subnuclear. Utilizamos o modelo de sacola
do MIT para descrever a matéria de quark estranho. A transicao de fase hadron-
quark induz modos altamente fora do equilibrio, o que pode tornar-se um processo
de detonagao (mais rapido) ou um processo de queima (mais lento). O principal
objetivo do trabalho é estudar a formacao de uma estrela de quark remanescente
e a possibilidade de ejecao de massa causada pela transicao de fase hadron-quark.
Descobrimos que a quantidade total de massa ejetada é dependente do valor da

constante sacola utilizado na descri¢cao da matéria estranha.

Palavras—chave
Onda de detonagao, proto-estrela de néutron, matéria estranha, transicao

de fase.



Abstract

Almeida, L. G.. Detonation Wave of Strange Matter into Compact
Stars. Rio de Janeiro, 2015. 111p. PhD. Thesis. LAFEX, Departamento
de Altas Energias, Centro Brasileiro de Pesquisas Fisicas.

In this work we present an effective description of the detonation wave formation
in hadronic matter inside a protoneutron star core. We have used a simplified two
shell model where the inner shell medium is initially composed of a small lump
of strange quark matter surrounded by a thick outer shell composed of hadronic
matter. We have used an equation of state (EOS) based on Relativistic Mean Field
Theory with the coupling parameter set NL3 to describe the nuclear phase and a
Virial expansion to describe the subnuclear phase. We used the MIT bag model
to describe the strange quark matter. The hadron-quark phase transition actually
induces highly non equilibrium modes, which may become a detonation process
(faster) or a burning process (slower). The main purpose of the work is to study the
formation of a remnant quark star and the possibility of mass ejection caused by the
hadron-quark phase transition. We have found that the total amount of ejected mass

is dependent on the bag model constant used in the strange matter description.
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Detonation wave, protoneutron star, strange matter, phase transition.
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de 1.4M., T = 1MeV e Yp = 0.4.
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Nos Gréficos (a) e (b) vemos a evolucao das massas, das camadas
interna (M) e externa (M), para uma estrela de néutron de 1.4 M, onde
utilizamos diferentes valores para a constante de sacola na equacao de
estado da fase de quark.
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utilizamos diferentes valores para a constante de sacola na equacao de
estado da fase de quark.

Nos Gréficos (a) e (b) vemos a evolucao das massas, das camadas
interna (M) e externa (M), para uma estrela de néutron de 1.8 M, onde
utilizamos diferentes valores para a constante de sacola na equagao de
estado da fase de quark.

Nos Gréficos (a) e (b), apresentamos, respectivamente, as curvas de
evolucéo temporal das velocidades Rl e Rg para uma estrela com 1.4M,
onde utilizamos diferentes valores para a constante de sacola na equagao
de estado da fase de quark.

Nos Graficos (a) e (b), apresentamos, respectivamente, as curvas de
evolucéo temporal das velocidades R1 e Rz para uma estrela com 1.6 M,
onde utilizamos diferentes valores para a constante de sacola na equacao
de estado da fase de quark.

Nos Graficos (a) e (b), apresentamos, respectivamente, as curvas de
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onde utilizamos diferentes valores para a constante de sacola na equacao
de estado da fase de quark.
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Gréficos (c) e (d) vemos a evolugdo dos mesmos raios nas respectivas
escalas de tempo para uma estrela de 1.6, e, nos Gréficos (e) e (f)
vemos a evolugcdo desses raios nas respectivas escalas de tempo para
uma estrela de 1.8M. Nos trés sitemas utilizamos uma constante de
sacola B'/* = 145MeV .

Nos Graficos (a), (b) e (c) vemos as curvas da massa da camada 2 (Ms)
e da massa que atinge velocidade de escape (Mg jrc) em funcdo da
constante de sacola utilizada nos calculos da EOS da fase de quark para
estrelas de 1.4M.,, 1.6M, e 1.8M,, respectivamente.

No Grafico (a) vemos uma comparagao entre as curvas de Mggc em
funcdo da constante de sacola para as estrelas com 1.4Mg, 1.6M e
1.8 M, respectivamente. No grafico (b) temos as curvas do percentual de
matéria ejetada em fungéo da constante de sacola utilizada. No Gréfico (c)
vemos uma comparagao entre as curvas de massa do objeto remanesente
em fung¢do da constante de sacola.

No grafico acima temos as curvas de massa final do objeto estranho
remanescente, considerando diferentes massas iniciais, em funcédo do
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Introducao

Neste trabalho pesquisamos a formagao de onda de detonacao e a possibili-
dade de ejecao de matéria de uma proto-estrela de néutron induzida pela transi¢ao
de fase da matéria hadronica do meio super denso. A proto-estrela de néutron é ba-
sicamente um caroco composto principalmente de ferro remanescente de um evento
de supernova de carogo colapsante. Durante a formacgao da proto-estrela de néutron,
a maioria dos neutrinos produzidos fica aprisionada mas esses neutrinos acabam
atravessando o meio denso e escapando, essa difusao ocorre durante um intervalo
de tempo da ordem de 10 s. Com a difusao dos neutrinos ocorre um amolecimento
da equacgao de estado da regiao mais interna do carogo propiciando um aumento da
densidade daquela regiao onde pode ocorrer desconfinamento de quarks. Neste tra-
balho consideramos a formacao de uma pequena “semente” de matéria estranha onde
houve desconfinamento de quarks com a eventual producao de quarks estranhos. O
desconfinamento gera um amolecimento da equacao de estado da camada interna e
aciona o colapso do caroco. Embora a transicao ocorra no interior profundo do ca-
rogo, a onda de detonagao gerada pela transicao de fase pode transferir momentum
para a camada externa. Desta forma, pretendemos verificar se parte da matéria da
camada externa da estrela de néutron pode ser ejetada. E importante ressaltar que
o modelo dinamico utilizado nao é relativistico, mas newtoniano. Essa aproxima-
¢ao ainda é valida para uma aproximagcao inicial, pois a maioria dos modelos que
descrevem transi¢oes de fase hadron-quark sao estéaticos ou quasi-estaticos. Ou seja,
mesmo sendo newtoniana, nossa modelagem ¢é valida pois traz uma analise dinamica
do problema, algo ainda pouco explorado no estudo desse tipo de transicao de fase.

O estudo da formacao das estrelas de néutron indica que sua composicao
varia ao longo da estrutura [4, 5, 6, 7|. Estima-se que em sua crosta, uma estrela de
néutron possui densidades menores que a densidade nuclear de equilibrio, com uma
composigao de nucleos exéticos (ricos em néutrons) num mar de néutrons com alguns
protons e permeado por um gas de elétrons livres. No interior profundo superdenso
talvez haja um plasma de quark-glion, e a regiao intermedidria apresenta uma
composicao de hadrons e léptons onde a densidade ¢ menor, porém ainda supra-

nuclear.
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Para traduzir as diferentes composi¢oes do meio ao longo da estrutura de
uma estrela de néutron, trés equacoes de estado obtidas para diferentes regimes de
densidade sao utilizadas em nosso trabalho.

Utilizamos neste trabalho utilizamos como valores fixos a temperatura e a
fragao protonica da matéria hadrdnica respectivamente 7' = 1MeV e Yp = 0.4, o
que é razoavel para uma proto-estrela de néutron apos a fase de escape de neutrinos,
ver Refs. [8, 9, 10].

Para o regime de densidades subnucleares sem néutrons livres, utilizamos
a equacao de estado apresentada nas Refs. [11, 12], que considera o meio como um
gas composto de néutrons, prétons, particulas alfa e nucleos pesados. Realiza-se
uma expansao Virial em termos das fugacidades dos componentes do gés. O gas de
elétrons é tratado, em primeira aproximacao, como um gas de Fermi degenerado.

Para o estudo da faixa hadrénica de densidades utilizamos uma generali-
zagao do modelo de Campo Médio Relativistico (RMF na sigla em inglés), que foi
desenvolvido para a descricao da matéria nuclear densa, um modelo relativistico
aplicado a um sistema de muitos corpos. Tal modelo é aplicado a matéria nuclear e
a partir dele obtemos a equagao de estado [12, 13|. Neste modelo, onde foi utilizado o
conjunto de parametros de acoplamento NL3 [14], a interagao nuclear entre protons
e néutrons, ou barions mais pesados, deve-se a troca de mésons, conhecidos como o,
we p.

Para a fase de plasma de quark-glion, utilizamos o ja bem conhecido modelo
de sacola do M.I.T., [15, 16]. Utilizamos a aproximagao de massa nula para os quarks
e consideramos trés sabores (u, d, e s).

Para discutir a questao da formacao da onda de choque e da ejecao de
massa destas estrelas, cujos interiores passam por uma transicao de fase com des-
confinamento, varias simulac¢oes de evolucao hidrodinamica efetiva foram realizadas.
No céalculo incorporamos o acoplamento da hidrodinamica com a termodinamica da
transicao de fase.

Estudamos a possibilidade de ejecao de massa para diferentes massas
estelares, e para variagoes da constante de sacola utilizada na equacao de estado
da fase de quark. E importante salientar que a partir dos parametros das equacoes
de estado, estes sao os dois tinicos parametros livres de nosso calculo.

A Tese estéa estruturada da seguinte forma:

A fim de situarmos a formagao das estrelas de néutron dentro da evolugao
estelar, no Capitulo 1 discorremos resumidamente sobre a teoria de Evolugao Estelar.
Descrevendo o processo de formagao estelar, assim como as fases pos-seqiiéncia
principal, nos detendo um pouco mais no itens sobre estrelas de néutron e de quark
(maiores detalhes sobre Evolugao Estelar nas Refs. [4, 17, 18, 19, 20, 21, 22, 23, 24,
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25, 26, 27, 28]).

No Capitulo 2, descrevemos em linha gerais as equagoes utilizadas na
hidrodinamica Newtoniana e discorremos brevemente sobre sua aplicacao no estudo
de estrelas compactas, Ref. [29]. Apresentamos também, de forma sucinta, as
equagoes hidrodinamicas relativisticas utilizadas para descrever o meio estelar, ver
Refs. [30, 31, 32|. A utilizagdo de uma modelagem relativistica apresentaria um
carater mais geral e acurado a abordagem do problema que pesquisamos neste
trabalho, entretanto, a complexidade do modelo que utilizaremos demandaria um
enorme esfor¢co computacional que consideramos desnecessario numa aproximacao
inicial. Nossa escolha por um modelo Newtoniano sem viscosidade se justifica pois
nosso objetivo principal focaliza-se na pesquisa das consequéncias da transicao de
fase e nao na hidrodinamica em si.

No Capitulo 3, visando obter as equagoes de movimento que regem a
hidrodindmica do interior de uma estrela de néutron durante a transicao de fase,
utilizamos uma descri¢ao lagrangeana do caro¢o de uma estrela de néutron onde
utilizamos um modelo de duas camadas para o carogo, Ref. [33]. Apresentamos o
modelo de duas camadas utilizado para descrever a dinamica do caroco ao longo
do processo de desconfinamento de quarks em seu interior. A partir desse modelo
obtemos as equacoes de movimento para as camadas da estrela de néutron. Definimos
e deduzimos de forma sucinta a velocidade de escape, a fim de introduzirmos uma
tentativa de refinamento de nosso céalculo para os valores totais da massa ejetada em
funcao daquela. Também descrevemos brevemente como obtivemos numericamente
as condigoes iniciais a partir da preparacao de uma esfera hadréonica homogénea.

No Capitulo 4 discutimos as equagoes de estado utilizadas em nosso trabalho
para os regimes de densidade sub-nuclear e nuclear, pois no interior da proto-
estrela de néutron coexistem, em camadas distintas, meios com diferentes densidades
(conforme Refs. [4, 21, 22]), tornando-se necesséario utilizar diferentes equagoes de
estado para tais meios, como as das Refs. [11, 12, 13].

De forma anéloga ao que fizemos para a fase de hadrons no capitulo anterior,
no Capitulo 5 discutimos as equacoes de estado utilizadas em nosso trabalho para
os regimes de matéria de quark estranho, ver Refs. [15, 16].

No Capitulo 6 descrevemos a abordagem utilizada para descrever a transi¢ao
de fase hadron-quark, de primeira ordem. Mostramos, entao, a variacao da energia
interna que deve ser acoplada as equacoes de movimento obtidas no capitulo anterior,
tal acoplamento permite uma descricao aproximada da formacgao da onda de choque
induzida pela transicao de fase.

De modo a investigar a sensibilidade dos resultados aos parametros da

equacao de estado e as massas, na descricao da fase de quark na geragao da onda
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de choque durante a transicao de fase, no Capitulo 7 apresentamos os resultados
obtidos a partir da utilizacao de uma gama variada de valores para a constante de
sacola com uma estrela de néutron de massa igual a 1.4M,. Por fim, repetimos todos
os célculos para estrelas de 1.6M e 1.8M,.

As conclusoes demonstraram que a ejecao de massa é possivel e que
os valores mais propicios na escolha da constante de sacola, para obter maior
estabilidade do caroco, sao superiores aos comumente utilizados na literatura.
Entretanto, qualitativamente os resultados concordam com o de outros autores (vide
Ref. [34]) que, no passado, utilizaram um modelo hidrodinamico de n-camadas para
descrever a dindmica da transicao de fase hadron-quark.

No capitulo seguinte apresentamos nossas conclusoes e perspectivas para

trabalhos futuros continuando a linha de pesquisa seguida neste trabalho.



CAPITULO 1

Evolucao Estelar

Antes de mais nada, devemos definir o que é uma estrela. Podemos definir

duas caracteristicas que um objeto deve ter para que possa ser chamado de estrela:

1. deve ser ligado por sua auto-gravitacao; e,

2. deve irradiar energia proveniente de uma fonte termonuclear em seu interior?.

A primeira condi¢ao garante que sua forma deve ser esférica, pois o campo
de forca gravitacional é esfericamente simétrico. Ou esferoidal, caso haja a presenca
de forgas com simetria axial (Ref. [23]). Embora a segunda condi¢do dependa da
existéncia de reacgoes de fusao nuclear no interior do objeto, deve-se levar em
consideracao que ha também liberacao de energia potencial gravitacional durante
fases de contragao ou colapso, que serao mais discutidas adiante.

Uma implicagao direta das defini¢oes acima é que as estrelas devem evoluir:
a liberacao continua da energia produzida em seu interior deve promover modifi-
cagoes em sua estrutura ou em sua composicao, ou em ambas. Da definicao acima
também podemos inferir que a “morte” de uma estrela pode ocorrer de duas for-
mas: através da violacao da primeira condi¢ao — auto gravitacao — que significa a
ruptura da estrela, a expulsao de sua matéria para o espago interestelar; ou, através
da violacao da segunda condigao — irradiagao da energia produzida em seu interior
— que pode resultar da exaustao de seu combustivel nuclear. No segundo caso, a
estrela se apaga lentamente enquanto esfria gradualmente emitindo a energia resi-
dual acumulada durante sua producao em fases anteriores de sua evolugao. Faremos
adiante uma discussao sucinta de algumas dessas fases. Vale também comentar que,
apesar de ser certo que a maioria das estrelas (sendo todas) possui rota¢ao e campo
magnético proprios, sem perda de generalidade, ignoraremos propositalmente essas

grandezas.

!'Devemos incluir aqui uma ressalva: ha objetos chamados de “estrelas”, como estrelas de néutron
e estrelas de quark, por exemplo, que nao possuem reagoes termonucleares ocorrendo em seu interior
mas irradiam energia. Tais objetos, apesar de seu nome, nao sao estrelas mas sim remanescentes
de estrelas que explodiram.
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1.1 Formacao

As estrelas costumam se formar em gigantescas nuvens compostas basica-
mente de hidrogénio e poeira, tais formagoes sao chamadas de Nuvens Moleculares
(Ref. [23, 25]). A maior parte dessas nuvens ¢ fria em seu interior com temperaturas
da ordem de 10K (Ref. [25]), porém, em algumas regides as temperaturas podem ser
altas, da ordem de ~ 10>K. Seu tamanho também varia bastante, podendo variar
de um ano-luz a centenas de anos-luz de didmetro com massas que podem atingir de
10 a 10" M. Vale lembrar, entretanto, que apesar das dimensoes e massas gigantes-
cas dessas nuvens, a densidade média das mesmas é da ordem de ~ 10? particulas
por centimetro ctbico, muito menor do que a do melhor vacuo produzido em nosso
planeta.

Uma nuvem molecular é composta basicamente de hidrogénio molecular,
outras moleculas estao presentes como CO e HC),. Como a temperatura da nuvem
é muito baixa, a luz emitida no espectro visivel é muito fraca para ser detectada.
Por outro lado, a nuvem apresenta grande grau de extincao luminosa o que a torna
praticamente indetectavel no espectro visivel. Basicamente, a maioria das nuvens
moleculares é detectada nao pela emissao espectral do hidrogénio, mas sim de outras
moléculas como o CO.

Vérios fatores influenciam a formagao estelar, tais como gravidade, compo-
sicao quimica, pressao do gas, rotagao, campos magnéticos, materiais oriundos de
estrelas vizinhas, etc (ver Refs. [35, 36, 37]). No entanto, o fator mais importante
é a massa total que é formada predominantemente por hidrogénio molecular, desta
forma, sem perda de generalidade, desconsideraremos os outros fatores citados e
utilizaremos apenas a massa inicial como fator determinante da evolucao estelar.
Um estudo mais rigoroso deveria levar todos esses fatores em consideragao, porém
nao é nosso objetivo realizar uma analise mais aprofundada, apenas mostrar as ca-
racteristicas gerais das diversas fases da evolucao de uma estrela, e, para isso nossa
aproximacao € valida.

Embora seja facil imaginar a formagcao estelar comecando nas regioes mais
densas da nuvem atraindo gravitacionalmente a matéria nas regioes vizinhas, um
pré-requisito para tal acrecao de matéria é que a temperatura inicial da nuvem
seja a menor possivel (Ref. [27]). Um gas a baixa temperatura implica uma pressao
menor, ja temperaturas nao muito baixas promoveriam um aumento da pressao do
meio interestelar que poderia se contrapor a atragao gravitacional da matéria nas
vizinhancgas.

Uma nuvem molecular nao colapsa formando uma tnica estrela, mas serve

de bergario para varias formacoes mais densas distribuidas em seu interior. Tais
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formagoes densas sao chamadas de nuvens protoestelares, onde estas sim, podem
vir a originar estrelas (Refs. |20, 23]). Na verdade, estrelas massivas, com massa
muito superior a 2M), costumam se formar em pequenos grupos dentro das regioes
mais densas dessas nuvens. Estima-se que metade de todas as estrelas conhecidas se
encontra em sistemas binérios.

Um dos motivos da formagao de miltiplos objetos num mesmo grupo pode
ser a fragmentagao proposta por Hoyle em 1953 (Ref. [38]). Existe um limite teérico
de massa conhecido como Massa de Jeans (My), que é a massa minima necessaria
para tornar a nuvem instavel e iniciar seu colapso. Nao entraremos em detalhes na
deducao da equacao da Massa de Jeans, mas é interessante comentar a mesma é

~1/2 onde T & a temperatura da nuvem em colapso e p ¢ a

proporcional a T%/?p
sua densidade. Segundo o modelo de Hoyle, quando a regiao mais densa da nivem
possui massa maior que a masa de Jeans ocorre o colapso, porém, com o colapso,
em alguns casos pode haver um aumento suficiente da temperatura® para elevar a
massa de Jeans até um valor maior que o da nuvem (Ref. [21]). Como consequéncia
o colapso cessa e eventualmente a nuvem esfria e se fragmenta reduzindo o valor da
massa de Jeans localmente para cada fragmento até que este seja novamente menor
que o valor da massa do fragmento e o colapso se reinicie, porém, desta vez em
menor escala. Este processo se repetiria varias vezes sempre com a contracao mais
recente ocorrendo numa escala menor. Hoyle chamou este modelo de fragmentacao
de Estrutura Hierdrquica. E ainda hoje considerado uma boa aproximacio para

explicar a formacao de grupos de estrelas menos massivas.

Tabela 1.1: Definicio de estrelas massivas da Sequéncia Principal.

Massa Designagao
23 — 24 M, Tipo Early-B
24 — 25M, Tipo Late-O
25 — 200 Tipo Early-O
26 — 27 M, Tipos O e WR

A contragdo de parte da nuvem protoestelar forma um objeto chamado
de protoestrela. A medida que a protoestrela atrai matéria, sua massa cresce
promovendo um aumento da atragao gravitacional sobre as particulas do gés a
volta. A proto-estrela ndao é uma estrela propriamente dita, pois nao apresenta ainda

reacoes nucleares em seu interior, mas pode ser considerada um “embriao” de estrela.

2De acordo com o Teorema do Virial, Refs. 20, 26], pelo menos metade da energia gravitacional
da protoestrela deve ser convertida em calor, com isso, surge um gradiente de temperatura que
deve permitir que a estrela irradie a energia acumulada, entretanto, nesta fase a protoestrela é
opaca e toda radiacao produzida é utilizada na ionizacao da nuvem.
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A frente de choque na superficie da proto-estrela aquece o gas a milhoes de Kelvin e
o gradiente de temperatura formado faz com que o gas irradie e esfrie. Entretanto,
a alta opacidade da nuvem em volta da proto-estrela impede que a radiagao saia,
impossibilitando a observacao do nascimento de uma proto-estrela. Essa mesma
radiacao também reduz a taxa de acrecao do material para a proto-estrela.

A medida que a proto-estrela contrai sob sua auto-gravitacio, a temperatura
continua a subir rapidamente no interior, aumentando o gradiente de temperatura
entre as camadas centrais e as externas. Surge entao uma zona convectiva entre o
carogo e a superficie da proto-estrela. O caroco vai aumentando com a acregao de
massa, mas a proto-estrela continua contraindo-se e comprimindo a zona convectiva.
Normalmente, os niicleos de hidrogénio sao impedidos de se fundir devido & barreira
Coulombiana, em torno de 1MeV. Entretanto, quando a temperatura da proto-
estrela atinge temperaturas da ordem de ~ 109K, passa a haver tunelamento da
barreira Coulombiana possibilitando a ocorréncia de reacoes termonucleares. E o
surgimento da estrela propriamente dita. Com o inicio das reagoes termonucleares,
a estrela para de se contrair e atinge uma configuragao de equilibrio hidrostatico. Ou
seja, a atragao gravitacional continua mas é equilibrada pela pressao interna gerada
pelas reagoes termonucleares, o que permite & estrela ficar numa configuracao de
estabilidade que dura a maior parte de sua existéncia. A estrela comega, entao, sua

fase na Seqiiéncia Principal.

1.2 A Sequéncia Principal

Uma ferramenta muito utilizada na analise e classificacao das estrelas é o
Diagrama H-R. No inicio do século XX o trabalho de dois astronomos, Ejnar Hertz-
prung e Henry Norris Russell, levou a construcao do que hoje chamamos de Diagrama
Hertzprung—Russell (ou simplesmente diagrama H-R). Ele permite o estudo das es-
trelas pela analise de suas caracteristicas fundamentais como temperatura efetiva e
luminosidade. Quando o primeiro diagrama H-R foi feito a grande surpresa foi que
os pontos do grafico nao so6 se distribuiam de maneira nao homogénea, como também
os pontos representativos das estrelas, em sua grande maioria, se concentravam ao
longo de uma faixa larga numa das contra diagonais dos graficos (ver Figura 1.1).
Também foi notada a presenca de grupos menores, porém destacadamente colocados
em relagao a grande faixa. A essa grande faixa deu-se o nome de Seqiiéncia Principal.
A interpretacao dada dentro da teoria de evolucao estelar é que as estrelas passam
em torno de 90% de sua vida na Seqiiéncia Principal. O diagrama H-R é de grande

importancia na ligagao entre a teoria da evolugao estelar e a estrutura estelar.
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Figura 1.1: Imagem do primeiro Diagrama H-R baseado em medidas diretas de
paralaxe, 0s tamanhos dos pontos e circulos indicavam diferentes tamanhos de
erros provdveis. O eixo horizontal se refere a classe espectral onde as estrelas mais
quentes se situam & esquerda e as mais frias a direita (conferir Tabela 1.2). O eixo
vertical se refere a luminosidade da etrela, as mais brilhantes ficam mais acima e as
menos brilhantes mais abaizo. A Sequéncia Principal se destaca na contradiagonal

do grdfico. Fonte: Ref. [1]

1.2.1 Classe Espectral e Cor

A funcao mais importante de um sistema de classificagao é fornecer um
painel geral de referéncia no qual os objetos estudados possam ser encaixados.
Uma estatistica baseada num esquema de classificagdo pode fornecer pistas que
nos permitam compreender a natureza intrinseca dos objetos em estudo. O sistema
de classificacao mais utilizado associa a temperatura com letras na seqiiéncia O B A
F G K M3, onde as estrelas da classe O sao as mais quentes e as da classe M sao as
mais frias (ver Tabela 1.2). Quando surgem muitos espécimes novos de um mesmo
tipo, é natural que se crie um termo novo para adequar esse grupo. Desta forma,
posteriormente foram descobertas estrelas supergigantes quentes que perdem massa

a taxas vertiginosas, Ref. [24], que vieram a ser classificadas em 1962 como estrelas

3Ha véarios mnemonicos utilizados para se memorizar a sequéncia, mas o mais comum (em inglés)
é: “Oh, Be A Fine Girl, Kiss Me”.
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Figura 1.2: Esquema representando um Diagrama H-R tipico. A Sequéncia Prin-
cipal se destaca na contradiagonal do grdfico, mas também podemos ver grupos
menores como o de Anas Brancas e o das Gigantes Vermelhas. Fonte: Ref. [2]

de tipo W ou ainda W-R*, ver Ref. [39)].

1.2.2 A Entrada na Sequéncia Principal

A Sequéncia Principal (SP) é a etapa mais longa da vida da estrela, quando
ela estd fundindo hidrogénio em hélio no ntcleo e brilhando estavelmente, em
equilibrio hidrostético. Durante esse tempo as estrelas mantém uma relagao univoca
entre a luminosidade e a temperatura, determinada pela sua massa, formando uma
faixa diagonal no diagrama H-R, com as estrelas mais quentes (mais massivas), sendo
as mais luminosas e as mais frias (as menos massivas) as menos luminosas.

A massa com que uma estrela se forma define a sua temperatura, a sua cor,
o seu tamanho, a sua luminosidade e o seu tempo de vida da estrela na sequéncia
principal. Quanto maior a massa, mais quente, mais azul e mais luminosa seréd a
estrela, e menor sera o seu tempo de vida. Durante a sequencia principal a estrela

estda produzindo sua energia por reagoes termonucleares ocorrendo apenas na sua

4530 também chamadas de estrelas Wolf-Rayet em homenagem a Charles Wolf e Georges Rayet
que descreveram as trés primeiras estrelas que viriam posteriormente a serem classificadas dentro
deste tipo.
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Tabela 1.2: Caracteristicas que definem cada classe espectral e a temperatura
superficial (Ts) associada a cada classe.

Letra Ts(K)  Caracteristicas Especiais

> 40000 Muitas linhas de emissao
30000  Linhas de emissao e absorc¢ao
20000  He e H dominantes
10000  H dominante
7000 Ca dominante
6 000 Muitos metais presentes
4000 Linhas metélicas muito fortes
3000 Complexa devido a presenca de moléculas

ZxQmEEwWo =

parte mais central, o nucleo, que concentra aproximadamente 10% da massa da
estrela. Somente essa regiao é quente o suficiente para produzir tais reagoes. O tipo
de reagdo que esta ocorrendo é a fus@o de 4 nucleos de hidrogénio (4 protons) para

formar 1 nuacleo de hélio.

As cadeias pp

Para que haja a fus@o do hidrogénio (Z = 1) em hélio (Z = 2) é necessario
que haja o encontro de trés ou quatro protons, ntcleos de hidrogénio, a uma distancia
da ordem de fermis (1fm = 10713), Ref. [23, 25]. A probabilidade de ocorréncia de
tal encontro miltiplo é quase nula, portanto, o processo a partir do qual o hidrogénio
¢é convertido em hélio nao ocorre de uma s6 vez. Na realidade, o processo é gradual,
através de uma cadeia de reacgoes, cada uma envolvendo o encontro préximo de
apenas duas particulas. Tais cadeias comecam e terminam da mesma forma, ou seja,
comecam com o encontro de nicleos de hidrogénio e terminam com a formagao de
ntucleos de hélio. O que difere essas cadeias sao justamente as reagoes intermediarias,
que possuem diferentes probabilidades de ocorrerem, as principais, e portanto as
mais provaveis de ocorrerem sao as cadeias pp-1, pp-1I e pp-1I1. O primeiro elo comum
a essas cadeias ¢, justamente, a fusao de dois prétons via interagao nuclear forte
(dai a denominagao pp, de préton-préton). A particula resultante, entretanto, seria
instavel e decairia quase imediatamente em dois prétons novamente. Foi Hans Bethe
quem propos a solugao para esse problema em 1939 (ver Ref. [40]). Ele propds que,
ao invés da interacao forte apenas, ocorreria também uma interagao fraca durante
o encontro dos dois protons. Desta forma, a particula resultante seria um isétopo

mais estavel do hidrogénio, o deutério,

p+p— *D+et +u.. (1-1)
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Na reacao acima, h& conservacao de trés cargas: elétrica; baridnica; e,
leptonica. O deutério captura um préoton resultando na formagao do isétopo mais
leve do hélio, o *He,

°D+p— *He+7, (1-2)

o foton resultante sera rapidamente absorvido e sua energia sera distribuida entre
as particulas vizinhas. A cadeia agora se ramifica: um ramo seguindo o encontro de
dois is6topos de 3He, e ainda, outro onde um isétopo de >He encontre um de *He.

Ou seja, as reagoes de maior probabilidade de ocorrerem sao:

SHe + 3He — *He + 2p, (1-3)
ou

*He + *He — "Be + 1. (1-4)

A reagao (1-3) marca o fim da cadeia pp-I, que converte seis protons em
um ntcleo de hélio (também chamado de particula «) e liberando dois protons.
Entretanto, o aumento de temperatura e da abundancia de hélio aumentam a
probabilidade de ocorréncia da reacao (1-4), que por sua vez se ramifica nas cadeias
pp-II e pp-III. A pp-II segue com a captura de um elétron pelo “Be seguida da

emissao de um neutrino,
"Be+e — "Li+ ., (1-5)
e a subsequente captura de outro préton para formar dois dtomos de *He,
"Li+p— 2*He. (1-6)
A cadeia pp-III resulta da captura de um préton pelo ”Be, e ndo um elétron,

"Be+p— %B+7. (1-7)

O isotopo 8B decai em 3Be, que por sua vez & altamente instavel e

imediatamente decai em dois nicleos de *He,

5B —®Be+et + 1, (
8 Be —2'He. (1-9)

A energia liberada (@) para o meio estelar difere nas trés cadeias do tipo
pp (conferir Ref. [26]): @ = 26.50M eV na cadeia pp-I; Q) = 25.97MeV na cadeia
pp-11; e, Q = 19.59M eV na cadeia pp-111.
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A Ciclo CNO

Outra importante cadeia de reacoes que levam & fusao do hidrogénio em
hélio é o ciclo CNO que depende da existéncia prévia de Carbono, Nitrogénio
e Oxigénio no meio estelar (dai a nomenclatura CNO). No caso da queima do
hidrogénio via cadeias pp, o conjunto de reagoes inicia com a reagao entre dois
protons e apresenta um produto final completamente diferente, o *He. No caso da
queima do carbono, este elemento inicia a reagao e também aparece como resultado
final delas. Esta é a razao para chamarmos este conjunto de reacoes nucleares, que
¢ iniciado pelo carbono e produz carbono como elemento final, de “ciclo”. No caso
da queima do hidrogénio o que acontece é uma “cadeia” de reagoes.

O ciclo CNO s6 acontece em estrelas que ja possuem uma quantidade
razoavel de carbono no seu interior, ou seja, em estrelas formadas a partir dos
residuos gasosos produzidos pela explosao de uma outra estrela, uma supernova.
Como veremos mais tarde, as estrelas evoluem e produzem no seu interior elementos
pesados. Quando elas explodem esses elementos sao langados no meio interestelar e
se ela estiver proxima ou dentro de uma nuvem molecular gigante a onda de choque
resultante desta explosao pode comprimir o gas suficientemente de modo a dar
origem a novas estrelas. Como o meio interestelar foi contaminado pelos elementos
pesados da estrela que explodiu, as novas estrelas terao estes elementos quimicos no
seu interior.

O Ciclo CNO pode seguir trés caminhos distintos,

RO 4+p—BN+y (1-10)
BN —BC +et 41, (1-11)
BO+p—"N+y (1-12)
YN+ p—10 +4 (1-13)
PO —PN+et +u, (1-14)
BN +p—12C+ “He, (1-15)

ou
BN 4 p—190 44

P 10+ et +u,

(1-16)
YO +p—1VF+y (1-17)
(1-18)
"O4+p—U"N+ ‘He, (1-19)
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ou

"O+p—1BF +y (1-20)
B te —180 +u, (1-21)
BO+p—YF 4y (1-22)
YE 4 p—10 + He. (1-23)

O ciclo CNO propriamente dito é composto pelos dois primeiros conjuntos
de reacoes, o terceiro conjunto foi incluido apenas por completeza pois ainda ha
indeterminagoes nesse conjunto visto que a taxa da reacao 1"O(p, a)'* N ainda nao
¢ bem determinada.

Tanto a cadeia pp como o ciclo CNO produzem *He como elemento final
das reagoes. Isto quer dizer que, sejam estrelas de grande massa ou nao, o processo
nuclear iniciado na sequéncia principal deixara como residuo no interior da estrela
um nicleo inerte de * He. Na realidade, os dois processos nucleares, cadeia pp e ciclo
CNO, podem ocorrer simultaneamente nas estrelas e, dependendo de sua massa,
um deles se torna dominante. Por exemplo, para as estrelas que estao no intervalo
entre 1 e 3 massas solares, a fracao de luminosidade produzida pela queima no
ciclo CNO é pequena para as estrelas com 1M. No entanto, para uma estrela com
1.5Mg, o ciclo CNO ja é responsével por 73% da energia no centro da estrela e por
aproximadamente metade da sua luminosidade total. Para uma estrela com 1.7M),
e também para aquelas com mais massa, o ciclo CNO claramente domina o processo
de produgao de energia.

A fusao de hidrogénio em hélio ndao é o mais eficiente entre todos os estagios
de queima nuclear que ocorrem em uma estrela. Consequentemente, a fase de
permanéncia na sequéncia principal ¢ a mais longa da existéncia de uma estrela.
No entanto, o tempo de permanéncia de uma estrela na sequéncia principal depende
de sua massa e de sua composigao quimica. Estrelas de grande massa (M > 16M,),
aquelas que estao localizadas na regiao do canto superior esquerdo do diagrama H-
R, permanecem muito menos tempo na sequéncia principal do que as estrelas de
pequena massa (M < 8Mg).

Depois que todo o hidrogénio do carogo ¢ consumido, uma camada de
hidrogénio continua sendo queimada em torno do carogo isotérmico até que a
temperatura seja grande o suficiente para iniciar a queima do hélio no carogo. Se ao
sair da Sequéncia Principal a massa do caro¢o for maior que um limite conhecido
como Limite de Chandrasekhar (esse limite sera discutido mais adiante na Secao
1.3.2), entao a pressdo do gas de elétrons nao sera suficiente para deter o colapso

do caro¢o quando a queima de hidrogénio cessar. Eventualmente os aumentos da
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HIDROGENIO SEM FUSAD

FUSAO DE HIDROGENIO
FUSAO DE HELIO
FUSAO DE
CARBONO
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Figura 1.3: Representacao da estrutura do carogo de uma estrela massiva em seus
estdgios finais. A sobreposicao de camadas com fusdo de diferentes elementos faz
com que o carogo se assemelhe a uma cebola. Fonte: adaptado a partir da Ref. [3]

densidade e da temperatura viabilizardo a fusdo do hélio. E interessante lembrar
que, como o hélio possui dois prétons ao invés de um, é necessaria uma temperatura
muito maior para que haja tunelamento da barreira Coulombiana entre os ntcleos
de hélio. O mesmo vale para elementos mais pesados que, por terem mais protons,
apresentarao maior forca de repulsao Coulombiana e exigirao temperaturas cada vez
maiores para que possa haver sua fusao.

Ao processo nuclear que envolve a fusao do hélio damos o nome de processo
triplo-a, pois envolve a fusdo de trés particulas o (*He). Isto nos mostra que estas
reacgoes s6 podem ocorrer no interior das estrelas apds a fase de reagdes nucleares
da cadeia pp ou do ciclo CNO que produzem particulas a.

A queima de hélio produz um carogo de carbono. Quando um elemento se
exaure, se a temperatura for grande o suficiente, inicia-se a queima do elemento
seguinte. Cascas concéntricas vao se formando a medida que cada elemento é
sintetizado, o niicleo passa a ter uma estrutura semelhante & de uma cebola, ver
Figura 1.3. A queima de elementos continua até o ferro, quando as rea¢oes nucleares

entdo cessam, pois a fusao do ferro em elementos mais pesados é endotérmica’.

1.2.3 Anas Marrons

O limite de massa inicial minimo para a proto-estrela comecar a queimar
hidrogénio, e portanto entrar na SP, ¢ de aproximadamente 0.08Ms. Objetos

com massa inicial abaixo desse limite nao conseguem atingir temperaturas altas

5Elementos mais pesados que o ferro néo sdo produzidos nas reacdes de fusio e sim em eventos
de supernovae, sobre as quais falaremos mais adiante
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o suficiente para promover o tunelamento da barreira Coulombiana e iniciar a fusao
de hidrogénio em hélio. Entretanto, acredita-se que objetos com massa superior
a 12 massas de Jupiter (~ 0.0012M), possam comecar a fundir deutério (ver
Refs. [41, 42, 43]), que exige uma temperatura mais baixa do que a de fusdo
do hidrogénio. Embora haja reacoes de fusao de deutério, muitos autores nao
consideram esses objetos estrelas propriamente ditas pois nao entram na SP em
momento nenhum. Esses objetos sao conhecidos como anas marrons. Ha ainda
controvérsia sobre a diferenciagao entre uma ana marrom e um planeta gasoso
gigante. Ha autores que propoem essa diferenciacao através da observacgao das linhas
de litio, pois a queima de deutério destruiria o litio na superficie do objeto e as linhas
de emissao desse elemento estariam ausentes no espectro de uma ana marrom, mas
nao necessariamento no de um planeta gigante gasoso (Refs. |23, 43|). Embora haja
anas marrons de tipo espectral M, que sao as mais jovens, foi criada uma classificagao

extendida para elas com os tipos L, T e Y. Suas caracteristicas especificas sao:

e Classe M (T = 3500 —2100K) magneticamente ativas, apenas as mais jovens
anas marrons sao classificadas como M;

e Classe L (Ts = 2100 — 1300K) atmosferas ricas em moléculas de hidridos
(FeH, CrH, MgH, CaH) e outros condensados;

e Classe T (Ts = 1300 — 600K) s@o as anas marrons mais frias ja observadas,
possuem atmosfera com gases de HyO, CH, e N Hs; e,

e Classe Y (Ts =< 600K) tipo hipotético ainda nao observado, estima-se que

tenham nuvens de H,O.

1.3 Estagios Finais

Quando toda energia proveniente de reagoes nucleares cessa, a estrela se
encaminha para o fim de sua trajetoria evolutiva. Nesta secao consideraremos os
possiveis estagios finais da estrela.

Durante as reagoes termonucleares muitos raios gama liberados no carogo
produzem pares elétron-positron que se aniquilam produzindo pares neutrino-
antineutrino. A perda de neutrinos aumenta muito com a temperatura. A perda
¢ tao grande nesse estagio que as etapas seguintes de queima de elementos ocorrem
cada vez mais rapido, como oxigénio em um ano e silicio em uma semana. Quando um
dos elementos combustiveis é exaurido, o caroco se contrai até atingir a temperatura
necessaria para iniciar a préoxima etapa de queima. Em alguns casos a perda de calor
em um estagio seguinte é tao grande que pode ocasionar a re-expansao das camadas
mais externas da estrela, eventualmente até ejetando matéria para o exterior da

estrela.
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A cessagao da fusao nuclear sinaliza o fim do estagio luminoso da estrela. A
fusao termonuclear ocorre durante a maior parte da vida de uma estrela e a época de
sua cessagao depende de sua massa inicial. S6 estrelas massivas (M 2 8M,) chegam
a produzir ferro nas reagoes de fusao. Estas estrelas massivas podem terminar suas
vidas como estrelas de néutron ou buracos-negros. Em estrelas menos massivas a
combustao é mais lenta e nao chega a sintese do ferro. Estas estrelas terminam suas

vidas como anas brancas.

1.3.1 A Fase de Gigante Vermelha

As gigantes vermelhas nao estao entre os estagios finais das estrelas mas
precedem o estagio de ana branca, portanto é interessante comentarmos brevemente
este que é um importante estagio intermediario das estrelas de baixa massa.

Em termos de tamanho fisico o carogo isotérmico de hélio degenerado nunca
é muito grande. Assim, a evolugao pos-seqiiéncia principal de uma estrela de pouca
massa pode ser vista como o processamento de material estelar além da zona de
queima, com o hélio resultante sendo acumulado em um pequeno volume com
peso molecular médio muito maior (o carogo pode atingir densidades da ordem de
10%g.cm™3). A densidade caindo logo acima do carogo de hélio levara a um aumento
da temperatura (que passa a ser da ordem de 10*K’), de modo que os mecanismos
de geracao de energia nuclear possam suprir a energia necessiria para suportar
a estrela através do processo triplo-a. Entretanto, um aumento na temperatura
central levaria a um aumento do gradiente de temperatura e a um conseqiiente
aumento da luminosidade. A luminosidade aumentada, por sua vez, provoca a
expansao do envelope externo da estrela, diminuindo o gradiente de temperatura. O
equilibrio é estabelecido com uma temperatura de camada superior com gradiente
de temperatura e luminosidade um pouco maiores. O processo continua até que o
gradiente de temperatura exceda o gradiente adiabatico. Entao o envelope externo
inteiro se tornaréa convectivo ficando com a menor temperatura que uma estrela pode
ter — segundo modelos teoricos de Hayashi & Hoshi (limite de Hayashi, ver Ref. [44]).

O aumento no tamanho fisico do envelope diminui a temperatura superficial
e, portanto, aumenta a opacidade radiativa nas camadas externas. Isso promove
a reducao da eficiéncia do transporte radiativo e assegura a formacao da zona
convectiva externa. A estrela agora é totalmente convectiva. A reduc¢ao continua
do suprimento de hidrogénio disponivel na regiao de queima na camada, que se
torna extremamente fina, leva a um aumento continuo na temperatura de camada
acompanhado de um aumento da luminosidade. Com a zona convectiva externa

carregando eficientemente a energia para a superficie, a perda de energia é novamente
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limitada pela fotosfera e a estrela se expande rapidamente para acomodar o fluxo

de energia aumentado.

1.3.2 Limite de Chandrasekhar

Uma estrela que termine sua evolucao com um caroc¢o cuja massa esteja
abaixo de um determinado limite poderda ter o colapso de seu caroco detido
pela pressao dos elétrons degenerados em seu interior. Ou seja, existe um limite
maximo a partir do qual a pressao de elétrons degenerados nao consegue vencer
a gravidade e estabilizar a estrela. Com a auto-gravitagao sendo grande demais
para ser contrabalancada pela pressao de elétrons degenerados, seu colapso nao sera
detido e os protons do carogo comecarao a capturar elétrons e produzir néutrons
eventualmente ocasionando um evento explosivo que chamamos de supernova.
Falaremos sobre supernovae mais adiante.

A existéncia de um limite superior para a massa de uma estrela degenerada
foi proposta em 1931 por Chandrasekhar e, portanto, esse limite recebe o nome
de Massa de Chandrasekhar (Mcy), ou Limite de Chandrasekhar. O valor desse
limite superior é, segundo as Refs. [45, 46], de aproximadamente M¢), ~ 1.4Mg,
para maiores detalhes da dedugdo tedrica desse limite, ver as Refs. [47, 17|. Meio
século depois, tal descoberta rendeu a Chandrasekhar o premio Nobel de Fisica de
1983, que ele dividiu com Fowler, por suas contribuigoes & compreensao da Evolucao
Estelar.

1.3.3 A Fase de Ana Branca

Quando o hélio se esgota, o carogo volta a se contrair e o aumento de
temperatura pode levar a fusao do elemento seguinte e assim sucessivamente. Porém,
se a estrela nao for massiva o suficiente ela pode cessar sua contragao sem se aquecer
o suficiente para iniciar a queima dos elementos seguintes. Neste caso, é a pressao
de elétrons degenerados no interior do objeto que detém a contragao. O objeto
remanescente ¢ chamado de ana branca. Para que haja a formacao de uma ana
branca o caroco deve ter massa inferior ao limite de Chanddrasekhar, ou seja, uma
and branca, teoricamente, deve ter massa M < 1.4M,.

Uma ana branca é uma estrela que ja esgotou seu combustivel nuclear.
Nao possui, portanto, uma fonte de energia nuclear que a mantenha luminosa por
muito tempo. Entretanto, uma ana branca, por ser originalmente a regiao central
de uma estrela, é inicialmente um objeto bastante quente. Em conseqiiéncia, ela
mantém-se irradiando luz pela conversao de seu manancial de energia interna em

radiagao. Uma estrela normal também o faz, mas tem sua energia térmica reposta
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pelas reacgoes nucleares. No caso de uma ana branca, a inexisténcia de um processo
de reposicao de sua energia interna implica que a estrela lentamente se resfria até
entrar em equilibrio térmico com o universo, tornando-se eventualmente uma ana
negra. As anas brancas sao o produto final da evolucao estelar para cerca de 95—98%

de todas as estrelas.

1.3.4 Supernova

Se a massa inicial da estrela for pequena (< 8M; segundo a Ref. [28]),
o colapso pode ser detido pela pressao do gas de elétrons degenerados em seu
interior. Porém, caso a massa inicial da estrela seja > 8My, o colapso nao seré
detido pela pressao de elétrons e a temperatura continuara aumentando até que seja
possivel iniciar a fusao do hélio. Estrelas mais massivas podem se estabilizar com a
queima de hélio em seu carogo, também mantendo a queima de hidrogénio em uma
camada em torno do caroco. Os produtos finais da queima de hélio sao carbono,
nitrogénio e oxigénio. Apenas as estrelas com massa M > 8M, conseguem usar
carbono, nitrogénio e oxigénio como combustivel em reac¢oes termonucleares. Tais
estrelas possuem carogos mais massivos do que 1.4M, cuja pressao gravitacional
pode superar a pressao de degenerescéncia dos elétrons e assim tornar-se densas
o suficiente para queimar esses elementos. Esta massa é chamada de limite de
Chandrasekhar e é definida em funcao da falha da degenerescéncia dos elétrons
para deter de forma eficaz a enorme pressao gravitacional, como vimos na Secao
1.3.2. Quanto mais denso o nucleo da estrela, mais comprimidos os elétrons devem
ficar. Isto acaba por fazer com que os elétrons atinjam a energia de Fermi.

Como os carocos de estrelas massivas podem tornar-se quentes o suficiente
para queimar carbono, nitrogénio e oxigénio, as reacoes de fusao se sucedem. Em
geral, estrelas com massa acima dessa massa limite sao capazes de queimar todos
os elementos mais leves que o ferro. No entanto, nenhuma estrela pode fundir ferro
para obter elementos mais pesados, a razao disso é que o ferro tem a maior energia
de ligacao por nucleon. Como a fusao do ferro é endotérmica, isso, somado a reagoes
de fotodissossiagao, leva ao colapso do caro¢o. Durante o colapso, o endurecimento
da equacao de estado do caroco pode levar a reversao do colapso promovendo a
ejecao de mais de 90% da matéria estelar. Esse evento explosivo devido & reversao
do colapso do carogo de uma estrela massiva é conhecido como supernova (SN) com
plural supernovae (SNe), ver Refs.[48, 49, 50]. Mais adiante veremos que ha eventos
explosivos que, embora ocorram em anas brancas, também recebem este nome.

Uma massa de uma a dez massas solares é ejetada a velocidades da ordem

2

de dez por cento da velocidade da luz. A energia correspondente é comparével a
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energia de ligacao gravitacional de uma estrela e, portanto, evidencia que a estrela
fica severamente, se nao completamente, comprometida.

Varios sao os possiveis remanescentes da supernova, o tipo de remanescente
depende principalmente da massa total da estrela progenitora ao entrar na Sequéncia
Principal. Como exemplos, pode haver aniquilacao total da estrela na explosao,
podemos ter como remanescente da supernova um carocgo feito primariamente de
néutrons, que chamamos de estrela de néutron ou podemos ter um buraco negro, caso
a pressao de néurons degenerados nao consiga estabilizar o carogo remanescente. Elas
também podem liberar restos extensos que sao ejetados para fora e conduzem ondas
de choque para o meio interestelar. Essa energia pode ajudar a formar novas estrelas
e, em algumas circunstancias, pode “soprar” matéria totalmente para fora de galaxias
quentes. Devido a seus grandes brilhos, as SNe podem ser usadas para determinar
distancias e ajudam a determinar a idade, forma e dindmica do universo. Dos estudos
de SNe em outras galaxias, Minkowski classificou dois tipos basicos (ver Ref. [51]),

baseado na presenca ou nao de hidrogénio no espectro observado, chamados de :

1. Tipo I — caracterizado pela auséncia de hidrogénio no espectro e é hoje

dividido nos seguintes subtipos:

e Tipo Ia — (subgrupo que compreende 80% das SNe de Tipo I), em
geral sdo explosoes de estrelas antigas (seu tempo estimado de vida é
da ordem de 10° anos) e de baixa massa (algo em torno de 3 — 8My,).
Esta é uma classe extremamente homogénea de objetos. Na fase de brilho
méximo, seu espectro apresenta fortes linhas de absor¢ao de silicio. A
luminosidade maxima é bem definida, principalmente se considerarmos
separadamente as SNe de galaxias latetype (mais brilhantes) e early-type
(menos brilhantes). No cenério “standard” esta SN ocorre em sistemas
binarios, onde uma anad branca de carbono/oxigénio acreta a massa
da estrela secundaria, eventualmente atinge o limite de Chandrasekhar
(~ 1.4Mg) e explode em uma rea¢ao termonuclear. A reagdo ocorre
quando a queima de seu carbono e oxigénio ¢ disparada, produzindo
elementos mais proximos do ferro. Um importante isétopo produzido
& o Ni que decai para °Co, que por sua vez decai para *°Fe. Esses
decaimentos liberam raios gama da ordem de MeV e positrons que
potencializam a curva de luz 6ptica;

e Tipo Ib — Tais SNe tém linhas fortes de hélio e pouco silicio durante
o méaximo. Os progenitores dessas SNe (assim como as de Tipo Ic¢) sao
estrelas macigas que colapsam;

e Tipo Ic — Espectro semelhante ao Tipo Ib, mas sem as linhas proeminen-

tes de hélio;
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2. Tipo IT — O que define as SNe deste tipo é o fato de que exibem a linha
Ha de forma proeminente. Exceto pelo hidrogénio, seu espectro é similar as
SNe de Tipo Ib/c, mas, assim como a luminosidade maxima, ha uma grande
variedade. Estas SNe ocorrem devido ao colapso do caroco de estrelas com

massas no intervalo 10 — 30M,.

Ou seja, estrelas que entram na Sequéncia Principal com diferentes massas
poderao ter diferentes finais em sua evolugao. Neste trabalho nos ateremos ao estudo
das proto-estrelas de néutron, objetos remanescentes das SNe de Tipos Ib, Ic e II

que posteriormente evoluem para o estagio de estrelas de néutron.

1.3.5 A Estrela de Néutron e sua Formacao

A criagao de elementos mais pesados que niicleos de ferro nao libera qualquer
energia e, como consequéncia, a estrela com um caroco de ferro, portanto, nao possui
mais uma fonte de energia. Uma vez que o carogo também é muito grande para que
a pressao de degenerescéncia de elétrons possa manter o equilibrio hidrostatico, o
caroco inicia o colapso e ultrapassa a fase de ana branca até que um novo mecanismo
seja capaz de fornecer uma pressdo de equilibrio, Ref. [22]. Durante o colapso,
a pressao gravitacional que é demasiada para ser detida pela degenerescéncia de
elétrons, favorece a captura destes pelos prétons resultando na liberacao de néutrons
e neutrinos reduzindo drasticamente a populagao de elétrons e aumentando a de
néutrons. A degenerescéncia de néutrons, entretanto, pode ser capaz de fornecer
a pressao para deter o colapso gravitacional (ver Ref. [4]). Além disso estrelas
compactas feitas de quarks livres também devem ser capazes de fornecer a pressao
necessaria. A matéria de quark livre é um estado de matéria em que os quarks
se comportam como particulas que interagem fracamente. Em matéria normal,
os quarks sao fortemente ligados em barions, como resultado do confinamento,
fenémeno segundo o qual nao pode existir um quark isolado. No entanto, a altas
energias, a liberdade assintotica presente na teoria de interacoes entre quarks indica
que o desconfinamento deve ocorrer. Liberdade assintotica significa que, no limite
das energias infinitas a forca de interacao vai para zero. Falaremos um pouco mais
sobre liberdade assintotica mais adiante.

Objetos para os quais a pressao de degenerescéncia de néutrons ou quarks
é o fator de estabilizacao sao muito pequenos, com raios da ordem de 10km,
se comparados com anas brancas, cujos raios tipicos sao da ordem de 10%*km.
E também possivel que a pressio de degenerescéncia de néutrons ou de quarks
nao seja suficiente para se contrapor a gravidade se a massa do caroco for muito

grande. Nesse caso, nenhum outro mecanismo conhecido pode impedir o colapso do
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objeto. O remanescente desse tipo de colapso é o objeto que chamamos de buraco
negro, Ref. [4].

Neutralidade de Carga e Interacao Fraca na Fase de Formacao

A forca Coulombiana repulsiva agindo particulas carregadas, de mesmo
sinal, como se fosse uma carga liquida em uma estrela, sobrepujard a atragao
gravitacional agindo sobre essas particulas que eventualmente serao expelidas,
Ref. [22].

Pode-se concluir que a carga liquida por nucleon (e, portanto, a carga média
por nucleon em qualquer estrela) deve ser muito pequena, essencialmente zero. No
entanto, o namero de cargas de sinais iguais e de opostos nio é de todo limitado. E
importante ressaltar que a condicao de neutralidade da carga liquida em uma estrela
¢ uma caracteristica global mas nao local. O argumento acima nao coloca nenhuma
restricao quanto ao valor da densidade de carga como uma fungao da posi¢ao dentro
da estrela.

Por outro lado, a presenca de elétrons em matéria quark estranho é crucial
para que haja uma possivel existéncia de uma crosta nuclear em tais objetos. Como
mostrado nas Refs. [52] e [53], os elétrons, por estarem ligados a matéria estranha
pela forca Coulombiana ao invés da forca forte, se distribuem por varias centenas
de fm acima da superficie da matéria estranha. Associado a este deslocamento de
elétrons surge uma fina camada com um dipolo elétrico intenso capaz de suportar —
sem contato com a superficie da matéria estranha — uma crosta de material nuclear,
que se polariza. A densidade maxima possivel na base da crosta (densidade da
crosta interna) ¢ determinada pela densidade de gotejamento de néutrons (pgry, ~
4.3 x 10tg.cm™3), na qual néutrons comegam a “gotejar” para fora dos nicleos e
formar um gés de néutrons livres. Sendo eletricamente neutros, os néutrons livres
nao sentem a forga Coulombiana repulsiva e, portanto, devem cair em direcao ao
nicleo de matéria quark, onde eles se converterao, por hipotese, em matéria de
quark estranho. A condi¢do para que tal conversdo ocorra, segundo Witten (ver
Ref. [54]), ¢ a de que a energia média por barion da matéria deve ser maior antes
da transicao e menor apds o desconfinamento. A taxa com que tal conversao deve
ocorrer, entretanto, nao esta definida de forma definitiva na literatura. Discutiremos
melhor a nossa abordagem a esse respeito no Capitulo 6.

Para compreender a natureza do equilibrio quimico em uma estrela, é
interessante notar que a estrela evolui, e que uma estrela de néutrons fria em
equilibrio quimico representa a configuragao definitiva de estado fundamental.
Muitas reagoes diferentes podem ocorrer durante essa evolugao. Diversas reagoes

entre hadrons ocorrem. Certos nimeros quanticos ou particulas, tais como carga
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elétrica e nimero baridnico, sao conservadas em um longo prazo em comparacao
com a vida da estrela. No entanto, quaisquer kdons produzidos em associagao com
hiperons eventualmente irao decair na escala de tempo electro-fraca, e seus produtos
finais serao léptons, fétons e neutrinos.

Os neutrinos e fotons se difundem para a superficie e, tendo mais do que
a velocidade de escape, deixam a estrela, diminuindo sua energia e causando um
“bloqueio de Pauli” na producao dos hiperons em associacao com os kaons. Isso
continua até que a estrela eventualmente atinge um estado degenerado onde outras
reacoes nao sao possiveis. Nesta fase, na escala nuclear, e do ponto de vista da sua
composi¢ao hadronica e leptonica, a estrela é essencialmente fria (= 1MeV'). Apesar
de fria, a estrela ainda esta quente em comparacao a radiacao coésmica de fundo de
cerca de 3 K. E por isso que ha uma radiacdo residual de fotons e neutrinos. A
difusao de fétons continua ainda por milhdes de anos.

Para fins praticos os potenciais quimicos de quaisquer componentes que
nao sejam conservados na escala do tempo de vida da estrela sao definidos como
nulos. Tém-se, entao, as relagoes entre os potenciais quimicos. H& tantos potenciais
quimicos independentes, quantos hajam componentes ou atributos conservados, ou,
de modo mais geral, “cargas” que sejam absolutamente conservadas, ou conservadas
em uma escala de tempo longa em comparagao com a vida da estrela (ou de uma
forma mais restrita, ao longo da época de observagao). Todos os outros potenciais
quimicos nao nulos podem ser escritos em termos dos independentes.

Quaisquer neutrinos e fétons produzidos nas reagoes durante a desexcitacao
da estrela em seu inicio quente acabam se difundindo para fora. Estamos interessados
no estado fundamental apés essa difusao ter ocorrido e a estrela alcancado seu estado
frio em que reagoes posteriores sao proibidas por causa do bloqueio de Pauli dos
produtos da reacao. Como a populacao de neutrinos esta perdida para a estrela,

temos de definir o seu potencial quimico como zero,
p, = 0; (todos os sabores).

Como ja mencionado, a escala de tempo da interacao eletrofraca é curta
em comparagao com a escala macroscopica, de modo que o nimero quantico de
estranheza, embora conservado pela interacao forte, nao é conservado na escala
de tempo de vida da estrela. Ha, portanto, apenas duas “cargas” conservadas com
seus correspondentes potentiais quimicos, aqueles para o nimero baridénico e para
o nimero de carga elétrica. Os potenciais quimicos de todos os outros constituintes
podem ser escritos em termos destes dois.

Estrelas de néutron evoluem a partir de uma proto-estrela de néutron
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quente, preenchida por um grande nimero de neutrinos e fétons, que se formam no
colapso de uma estrela massiva apos a eje¢ao da maior parte da estrela progenitora
numa supernova (para maiores detalhes, ver Ref. [55]). A energia levada pela matéria
ejetada é uma fracao pequena, da ordem de um por cento, da energia que sera
retirada pouco depois por neutrinos. Ao longo do periodo de difusdao dos neutrinos
cerca de aproximadamente 99% da energia da estrela ¢ “roubada” pelos neutrinos,
estes, por sua vez, possuem tanta energia e atravessam um meio tao denso que
podem depositar momentum nas camadas mais externas da extrela e promover uma
nova ejegao de massa, s6 que em escala muito menor (conforme ja demonstramos
em trabalhos anteriores nas Refs.[8, 10, 9]). A fonte de energia é, claro, a energia
de ligacao gravitacional da estrela de néutrons (até 100MeV por nucleon). Esta
proto estrela de néutron inicial nao é isotérmica e tem temperaturas interiores de
vérias dezenas de MeV (1MeV = 1,1065 x 10'° K) e uma alta densidade, de modo
que mesmo neutrinos tém um tempo de difusao longo quando comparado com a
escala de tempo dinadmico do colapso. Com efeito, a maior parte dos neutrinos
escapa em cerca de 10s transportando para fora da estrela quase toda a energia
de ligacao, e a temperatura cai rapidamente para cerca de 10 MeV no seu interior
e varios MeV nas camadas externas em aproximadamente 20s. Depois disso, a
estrela esfria por mais emissao de neutrinos, por raios-X e, mais tarde, por emissao
de fotons, levando alguns milhoes de anos até cair a uma temperatura superficial de
10° K, ver Refs. [56, 57, 58]. Ainda ha consideravel controvérsia sobre quais sao os
processos mais relevantes através dos quais o resfriamento ocorre, por outro lado, a
temperatura cai em um curto periodo de tempo a um patamar inferior a 1 MeV,
que é considerado frio na escala nuclear. Todos os fétons e neutrinos escapam e, até
onde se sabe, a temperatura torna-se tao baixa e a degenerescéncia de barions no
mar de Fermi é tao completa que outras reagoes nao sao mais possiveis devido ao

bloqueio de Pauli.

1.3.6 Estrelas de Quark

Estrelas de quark sao objetos astrofisicos tedricos que seriam formados por
matéria de quarks desconfinados, ver Refs. [59, 60]. Estrelas hibridas, como o proprio
nome ja permite supor, seriam estrelas de néutron com um carogo feito de matéria
de quark. Tal estado da matéria foi teorizado logo apds a descoberta de que os
quarks, os constituintes dos nucleons, sao assintoticamente livres. No extremo da
transferéncia assintotica de momento, densidade ou temperatura, os quarks sao livres
de interacao. Nestas circunstancias, a individualidade dos nucleons é perdida, e os
quarks da matéria nuclear se tornam livres para explorar uma regiao “sem cor” muito

maior do espaco conhecida como matéria de quark.
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A fase de desconfinamento da matéria de quark é de grande interesse em
astrofisica por varias razoes. Em primeiro lugar, o universo primordial provavelmente
passou por esta fase nos seus primeiros segundos. Em segundo lugar, as condi¢des nos
nicleos das estrelas compactas (como estrelas de néutron e anas brancas), podem ser
tais que a matéria hadronica ordinaria na qual os quarks estao confinados em héadrons
individuais seja convertida pela alta pressao em matéria de quark, formando uma
estrela hibrida com um caroco central de matéria de quark e um manto de matéria
nuclear. Em terceiro lugar, é concebivel que o estado fundamental da interagao forte
seja na realidade a matéria de quark estranho ao invés da matéria ordinaria composta
por nucleons e niicleos que nos ja conhecemos bem. Neste caso, pulsares poderiam

ser estrelas de quark estranho ao invés de estrelas de néutron.

Modelo de Confinamento de Quark

Quarks nao sao observados isoladamente na natureza. Isso provavelmente
ocorre devido a uma propriedade chamada confinamento. Liberdade assintotica é a
propriedade de algumas teorias de calibre nas quais a interagao entre as particulas
para distancias pequenas (ou altas energias) se torna arbitrariamente pequena. Ou
seja, quanto maior a distancia maior a interacao, como se esses quarks estivessem
ligados por uma mola. Se eles tém alta velocidade (grande energia) e estdo se
afastando, a mola vai se distendendo, e & medida que isso acontece, uma for¢a maior
vai puxando os quarks de volta. A partir de um certo ponto, eles nao conseguem
prosseguir. Quando retornam, aproximando-se, a mola relaxa, e é como se os quarks
estivessem “livres”.

Podemos considerar que os quarks estao livres da atuacao de forcas enquanto
estdo dentro das particulas de que fazem parte (barions, mésons e suas anti-
particulas). Mas por outro lado, eles ndo conseguem sair de dentro destas particulas,
a nao ser que recebam uma quantidade de energia muito grande, a esse fato damos
o nome de “confinamento”. Uma teoria definitiva para descrever a matéria de quarks
puros ainda esta longe de ser obtida, entretanto, ha modelos aproximados que vém
sendo utilizados na literatura. Um desses modelos, que utilizamos neste trabalho, é
o modelo de sacola do MIT, conferir a Ref. [61], que considera o nucleon como sendo
uma sacola com trés quarks dentro da qual estes se movem livremente. O modelo
de sacola aplicado & matéria superdensa considera que as sacolas individuais dos
nucleons estao tao comprimidas na matéria superdensa que eventualmente torna-se
possivel aos quarks transitarem de uma sacola a outra. Ou ainda, como se as sacolas
se fundissem numa sacola maior contendo todos os quarks das sacolas originais. Este

modelo serd mais detalhadamente descrito no Capitulo 5.



CAPITULO 2

Hidrodinamica

A Hidrodinadmica estuda o movimento dos fluidos. Podemos considerar tal
estudo como uma analise de um sistema de muitos corpos, portanto, uma descri-
¢ao fiel da evolucao dindmica de um fluido, em principio, dependeria de conhecer-
mos o estado de movimento de cada uma das particulas do sistema. Entretanto,
tal descricao nao é préatica e nao seria de grande valia para a descricao de siste-
mas suficientemente grandes, como o interior estelar. Em geral, o comportamento
macroscopico de um fluido é assumido como sendo perfeitamente continuo em sua
estrutura, e, grandezas fisicas como massa, densidade e momento sao consideradas
uniformemente distribuidas sobre todo o volume. Na realidade, tendo em vista que
o grau de acurécia desejado geralmente é menor que a aproximagao no meio con-
tinuo, na maioria dos problemas analisados é razoavel aceitar a modelagem de um
sistema desses como se fosse um fluido ideal mesmo sem levar em conta a estrutura
molecular do mesmo.

As equagoes de conservagao que apresentaremos mais adiante sao validas
para qualquer volume, entretanto, embora simples, geometrias estaticas e esferica-
mente simétricas sao ideais para o estudo de objetos astrofisicos como estrelas, pois
apresentam boas aproximagoes iniciais antes de se utilizar modelos mais refinados

e/ou complexos.

2.1 Equacoes da Hidrodinamica

Uma anélise hidrodindmica precisa deve levar em consideracao trés prin-
cipios: conservagao de massa; conservacao de momento; e, conservagao de energia.
Cada um deve ser levado em consideracao e, portanto, deve levar a utilizacao de
equagoes que quantifiquem essas grandezas ao longo do tempo de modo a permi-
tir um acompanhamento de sua evolugao dinamica. Descreveremos adiante alguns
modelos utilizados na Mecéanica Newtoniana (ver Ref. [29]) e, mais adiante, comen-

taremos brevemente a Hidrodinamica Relativistica.
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2.1.1 A conservagao de massa — Equagao da Continuidade

Sendo definida a densidade p de um fluido num dado ponto dentro de um
volume fechado V' como uma funcao do tempo t e do vetor posicao desse ponto 7,
podemos escrever p = p(t, 7). Desta forma, a massa desse fluido pode ser escrita

como,
m:/p(t,f)dV, (2-1)
v

mas, na auséncia de fontes e sumidouros, o principio de conservacao da massa dentro

desse volume também nos permite escrever,

d d

= — r)dV = 0. 2-2

Considerando o Teorema de Transporte de Reynolds para um campo escalar,

pOdemOS escrever,
d (tmdv—ﬁ/ dV+/ Udi—/ D vw)|dv =0, (23)

onde U é o vetor velocidade, d¥ é um elemento diferencial de area da superficie OV;

e definimos o operador derivada convectiva como,
—=—=—+47-V. (2-4)

A derivada convectiva de uma dada grandeza pode ser interpretada fisica-
mente como a taxa de variagao no tempo dessa grandeza ao longo do caminho que
segue o movimento do fluido. Considerando a aplicagao de tal principio de conser-
vacao a qualquer volume e que a densidade seja a mesma em todos os pontos, a
Equagao (2-3) se reduz & Equagdo da Continuidade para a massa.

dp

otV (o) =0. (2-5)

2.1.2 A conservacgao do momento

Através de argumentos semelhantes para o momento, porém incluindo a
segunda Lei de Newton que dé a derivada temporal do momentum total de um

corpo como sendo a soma das forcas que atuam sobre ele. Ou seja, teremos,

d

— [ podV = —/ pdY —l—/ pgdV :/ (pg — Vp)dV, (2-6)
dt Jy, ovi Vi Vi

onde G é a aceleragao da gravidade.
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Utilizando agora o Teorema de Transporte para um campo vetorial do lado

esquerdo da espressao acima, teremos,

/Vt [a(gf) +(7-V) (pﬁ)+pﬁ(v.ﬁ)] = /V (pg — Vp)dV. (2-7)

Utilizando a Equagao (2-4) e a Equagao (2-5), podemos reescrever facilmente

a Equagao (2-7) como,
Dv
"D

que também é conhecida como Equacao de Euler.

= pg = Vp, (2-8)

2.1.3 A comnservacgao da energia

Considerando que a energia do fluido seja dada pela soma da energia cinética

(Ek) e da energia interna (Ey,), podemos escrever,

1
EK+Eint:§/

pUZdV—i—/ pedV, (2-9)
Vi Vi

onde ¢ é a densidade volumétrica de energia interna.
O principio de conservacao da energia determina que a variagao temporal
da energia total de uma porcao do fluido é igual ao trabalho realizado por unidade

de volume sobre o sistema pelas forcas internas e externas. Isto nos permite escrever,

d

1 =
T (—pUQ + pe) dV = —/ pv-dYX + / pg - vdV. (2-10)
tJv, \2 v, v,

Aplicando novamente o Teorema de Transporte e o Teorema da Divergéncia,

é facil obter para a energia uma relacao equivalente as Equagoes (2-5) e (2-8),

d (1 1
5% (§p172—|—p5) +V. {(5,0172—0—@54—]?) 17} =pg- U, (2-11)
ou ainda, de forma mais compacta,
D /1
"Dy (5172 + 5) = pg - 7=V - (pv), (2-12)

E interessante comentar que a presenca da pressdo e da energia interna
em pelo menos duas das equagoes de conservacao acima torna o modelo altamente
dependente da equagao de estado utilizada para descrever o meio fluido. Ou
seja, equacoes de estado diferentes podem e deverao induzir diferentes evolugoes

dinamicas para o sistema.
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2.1.4 HidrodinAmica com Viscosidade

Um fluido perfeito pode ser definido de tal forma que uma forca aplicada
através de sua superficie separando duas particulas do fluido deve ser normal a
essa superficie. A teoria cinética, porém, nos diz que a existéncia de gradientes de
velocidade implica no aparecimento de uma forca tangente a superficie separando
duas camadas de fluido.

No caso de haverem forgas cisalhantes e/ou forgas viscosas no fluido,

precisamos incluir a contribuig¢ao dessas forgas para o momento na Equagao (2-8),

Dv

— —)pG—VT 92-13
PO = P9 : (2-13)

onde T é o tensor de stress definido como,
2
=—pl — g,u(tTD)I +2uD, (2-14)

onde p é o coeficiente de viscosidade, I é o tensor unitério e D é o tensor taxa de

deformagao que ¢é definido como,

D= [(Vv) + (W)T] . (2-15)

1
2

E possivel, também, reescrever a Equacio (2-12) como,

D /1 o

onde ) é um termo de fonte devido ao acoplamento entre matéria e radiacao.

2.2 Hidrodinamica Relativistica

De forma analoga ao caso Newtoniano, as equacoes hidrodinamicas relati-
visticas sao obtidas a partir de leis de conservagao locais do tensor de energia-stress,
T identidades de Bianchi, e da densidade de corrente de matéria, J*, equacao da

continuidade, (para maiores detalhes, ver Refs. [30, 31, 32|).

vV, " =0 (2-17)
V,J* =0, (2-18)

onde o termo V, ¢ a derivada covariante associada a metrica quadridimensional

do espacgo-tempo g,,. A densidade de corrente é dada por J* = pu*, onde u* é o
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quadrivetor de velocidade e p é a densidade de massa de repouso num referencial
inercial. Nas Equagoes (2-17) e (2-18) utilizamos a convencao de soma de Einstein,
que consiste em omitir o simbolo de somatoério e interpretar indices repetidos como
indicador desse somatorio.

O tensor de energia-stress para um fluido nao-perfeito é definido como
T = p(1 + e)uu” + (p — CO)L™ — 2no™™” + ¢"u” + g"u”, (2-19)

onde ¢ é a densidade especifica de energia, energia por unidade de massa, p é a
pressao, h* & o tensor de projegao espacial dado por A" = ufu” + g,,, ¢ € 1) sao as
viscosidades de massa e de cisalhamento, e ¢* é o vetor fluxo de energia. A expansao
0, descrevendo a divergéncia ou convergéncia das linhas de fluxo do fluido, é definida
como 0 = V,u*. Finalmente, o tensor de cisalhamento espacial, simétrico, é dado
por,

ot = % (Vaulh® + VYV u”h*) — %Qh"”. (2-20)

De modo a fechar uma descrigdo geral do sistema, as Equagoes (2-17) e
(2-18) precisam ser complementadas com uma equagdo de estado que relacione
algumas das grandezas termodinamicas fundamentais. Em geral, a equagao de estado

utilizada tem a forma
p = p(pe). (2-21)

As Equagoes (2-17) e (2-18) precisam ser resolvidas em conjunto com as

equacgoes de campo gravitacional de Einstein,
GM = 8rxTH, (2-22)

que descrevem a evolucao da geometria em um espago-tempo dinamico.

A utilizacdo de uma modelagem relativistica apresentaria um carater mais
geral e acurado a abordagem do problema que pesquisamos neste trabalho, entre-
tanto, a complexidade do modelo que utilizaremos demandaria um enorme esforco
computacional que consideramos desnecessario numa aproximacao inicial. Nossa es-
colha por um modelo Newtoniano sem viscosidade se justifica pois nosso objetivo
principal focaliza-se na pesquisa das consequéncias da transicao de fase e nao na
hidrodindmica em si. Desta forma, utilizamos um modelo Lagrangiano efetivo que
serd melhor descrito no Capitulo 3. Vale comentar que estd em nossos planos dar
continuidade a este trabalho com a adaptacao do formalismo dentro de uma visao

relativistica com simplificacoes, tais como a auséncia de viscosidade.



CAPITULO 3

O Modelo de Duas Camadas

Para descrever a dindmica da protoestrela de néutron, dividimos o sistema
em duas camadas homogéneas concéntricas de raios Ry e Ry, respectivamente, para
as camadas interna e externa. Definimos também as massas e densidades para a
camada interna, (mq, p1) e externa (msg, p2). Podemos ver na Figura 3.1 uma
representacao esquematica das camadas interna e externa da estrela de néutron. A
massa de cada camada ¢ incluida como uma coordenada lagrangiana do sistema
visando permitir a transferéncia de massa e energia entre os carocos interno e
externo, entretanto, é possivel eliminar a variavel msy dos calculos se tomarmos como
verdadeiro o vinculo

M = my + ma, (3—1)

onde M é a massa total do sistema.

3.1 O Formalismo

Neste modelo (para maiores detalhes ver Refs. [8, 33, 62]), a Lagrangiana

efetiva do sistema é dada por,

£ :E (-R17 R27m17 R17R27m1>
L=K—-W -1, (3-2)

onde sao definidos K como sendo a energia cinética, W a energia potencial gravita-
cional e U a energia interna,

Para obter a energia cinética, é necessario definir o campo de velocidade em
cada camada. Como nosso sistema possui simetria esférica, utilizamos a equacao de
continuidade como

—— (r’pv) + = =0, (3-3)

onde v é a velocidade. Desta forma, lembrando que p; = pi(Ry,mp), podemos
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escrever 5 5 5
P P i P .
Sl 3-4
ot~ ok am (3-4)
Desta forma, a Equagao (3-3) fica
d 2 8p1 . 9le1 3m1 2
g (o) + 57 = ( ATRY 47TR§> " (3-5)

Integrando a Equagao (3-5) em r, e adotando a condi¢ao de contorno

v(0) = 0, obtemos,
(R iy
vi(r) = (Rl 3m1> r. (3-6)

Realizando célculo similar para a camada 2, obtemos
ve(r) = —ﬁ + QL, b = constante. (3-7)
3p2 T2

O fluxo de massa através da interface esférica, com raio R;, entre as camadas

é dado por
m1 = —/ ngg(Rl)dsl, (3—8)
S1

Figura 3.1: Representacao esquemdtica do caroco como sendo uma esfera dividida
em duas camadas concéntricas.
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onde S; = 4w R? ¢ a 4rea da interface e uy(Ry) = vo(Ry) — R, é a velocidade relativa
entra a camada 2 e a descontinuidade r = R;y. A partir da Equagao (3-8), podemos

determinar que,

po R ~ My
b= 1 —|—RfR1p2—E. (3-9)
Desta forma, a Equagao (3-7) fica,
R2R, — R2R, R3 1y R\ R:R,
el =g ) Ta, U ) e (310

Tomando as Equagoes (3-6) e (3-10) em r = Ry, obtemos,

my

Ul(Rl) :Rl — m (3—11)
1
. m

UQ(R]_) :Rl — m, (3—12)
1

As Equagoes (3-11) e (3-12) deixam claro que um fluxo de massa através
da interface em r = R; provocarid uma descontinuidade no campo de velocidade na
interface. E justamente a associacao dessa descontinuidade junto & descontinuidade
na pressao e nas densidades das camadas que caracteriza a formagao da onda de
detonacao.

Podemos agora determinar a energia cinética K da Equagao (3-2). Tomando
K = K; 4+ Ky, onde K; e K5 sao as respectivas contribui¢oes das camadas 1 e 2.

Desta forma, a energia cinética da i-ésima camada sera,

1

K; = —/ pivZ(r)dV, (3-13)
2 Jv,

onde dV = 4xr2dr.
Realizando as devidas integragdes da Equagdo (3-13) em cada camada,

definindo uma variavel adimensional x = R,/ R;, agrupando os termos em R?, R3,

m? e seus termos cruzados e lembrando que:

2 —1=(z-1) (" +2°+ 2>+ +1) (3-14)
P —1=(x-1) (2" +z+1) (3-15)
vt —1=(x—-1)(z+1), (3-16)
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¢é possivel escrever a energia cinética total como,

3 [ (523 + 62% + 3z + 1) my } o
= — +mi| R
10|: (.T2+x+1)3 1 1
+i[x3(x3+3x2+6x—§5)m2] 72
10 (22 +x+1)
R |(z—1)7 (462> +3z+1) 1| ,
o — 1
+30 mo (22 +x+1) my M (3-17)
9 332(x2+3:v+1)m2} .
+ — R
10|: ($2+x+1)3 1412
-1 3 2 1 .
_&[(:c ) (523 + 62 +23:1:—|— )+1]m131
D (22 +x+1)
3R 2(x—1)(2*+3 1 .
_ 3R, [ZL‘ (r —1) (2 + §+ )} i B, (3.18)
10 (22424 1)

A energia cinética total pode ser escrita na forma quadratica abaixo,

1

K= (VIMV), (3-19)
onde,
Ry
Vy=| Ry |, (3-20)
!
e M é uma matriz simétrica definida por,
My Mg M
M = Mgl M22 Mgg y (3—21)

M31 M32 M33
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e com elementos de matriz:

3 [(ba® + 622 + 3z + 1)
MH:— 3 mo + My
5 (22424 1)
323 (23 + 32% + 62 + 5)
2 = ¢ 3 mo
5 (22+az+1)

R (x—1)2(5x3+6x2+3x+1)+i
¥ 15 my (22 + x4 1) mi
9 22 (22 + 3z +1)

Mo = Mot —
12 T @tz 1) ma
Ry [(x—1)(52® +62* + 3z + 1
M13=M31=——1{( )( 5 )—1—1}
5 (22 + 2+ 1)
3Ry 2? (x —1) (22 + 3z + 1
Myy = Myy = 2 0= D@ 304 1)
10 (2+z+1)

3.1.1 A Energia Potencial Gravitacional e a Energia Interna

A energia potencial gravitacional possui trés termos:

— A autoenergia gravitacional da camada 1 dada por

Ry
W, = — / Gmalr) (3-22)
0

r

onde G é a constante de gravitacao universal,

— A autoenergia gravitacional da camada 2 dada por

Ry
Wy = — / Gma(r) 4, (3-23)

R1 r

— A energia de interacao entre as duas camadas dada por

R>
Wi = — / UL (3-24)

R T

Apos as devidas integracoes, obtemos,

3G 5
W= =2k o f()md 4+ Sg()mama| (3-25)
5 Ry 2
onde,
1 (223 + 42% + 62 + 3)
r) == , 3-26
e7

r+1

_ 3-27
2+z+1 ( )

g(z) =
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Por fim, resta determinar a energia interna do sistema, que pode ser obtida

a partir da densidade de energia interna por unidade de volume, escrevendo,

U — mi€q 4 m2627 (3—28>
P1 P2

onde €; e € sao as respectivas densidades volumétricas de energia interna das

camadas 1 e 2.

3.2 As Equacoes de Movimento

A partir da Lagrangiana dada na Equagao (3-2), podemos obter as equagoes
de movimento para as trés coordenadas generalizadas usadas para descrever a

evolucao dinamica do sistema

d /0L oL
i (5a) ~ o =" 529

onde g = R1, Ry, mq e ¢ = Rl, RQ,ml. Temos entao

d /0K oK 0
SN . 3-30
it (aqk> oo g VU (3-30)

Os termos de for¢a oriundos da energia cinética, presentes na equagcao acima,

sao dados por

d [OK d
— =) == {k|M|V kE=1,2,3 3-31
3 (5 ) = 3 wnvy. k=12 (331)
onde
1 0 0
m=1of|, 122=11|, 13)=]0], (3-32)
0 0 1
¢ 0K 1
— | ==F 3-33
(50 ) =37 (3-33)
sendo oM
Fr = z; ( aq:)vivj, i,j=1,23. (3-34)
Mais adiante analizaremos os termos de forca gravitacinal e de forga
hidrostatica.

Precisaremos das derivadas temporais e espaciais dos elementos da matriz

M para obter o calculo explicito das Equagoes (3-31) e (3-33). As derivadas espaciais
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Sao0
/ 9 522 4+ 8x + 2
My = —ca? 2{ : ma,
5 (2+axz+1)"
/ 9 202 +8x +5
M22 —_ = ( ) 27
5" (22 + 2 +1)*
/ 3 (5x + 423 +32° —8xr —4) _,
My = 9 1
5ims (22 + x4 1)°
p / 9 42 — 4 —1
My = My, = __mﬂ( 1 )
5 (x2+x+1)
, , 9 ,(x?+3x+1)
5 (224 x+1)
, , 9 (25 +3z* 4+ 1123 + 822 — 62 — 2
M23—M32___ ( 3 )Rh
i) 2224+ 2 +1)
onde oM
! o z] .o
Mij =5 1,7 =1,2,3, (3-35)
e as derivadas temporais ficam
) 1, . T - 1 /3
M1 =—M, Ry — —M,,R — M- M
11 R 114%2 R 14t + - (5 11) my,
. 1 ;. X ;. 1 .
Myy = EMQQRZ - EMQQRl - m—QMQle,
. 1 1 / .
M33 = R M33R2 + — Rl <2M33 - I’M33> R1
1 R2Y\ .
+— | M3 — M ma,
mo 15 m1
. ) 1 ;o 1 .
My = My = R, M12R2 R, M12R1 - m—2M12m1,
. . 1 1 , .
Mlg = M31 = M13R2 + — (Mlg — $M13> Rl,
R, R,
. . 1 1 ’ :
M23 = M32 = M23R2 + — <M23 — .27M23) Rl-
R, R,
As equagbes de movimento para Ry, Ry e m; podem ser escritas como
MRy + MisRy + Mising = Q1 + By + Hi, (3-36)
M12R1 + M22R2 + Mazny = Q2 + By + Ho, (3-37)
MisRy + MysRy + Mg = Qs + Bs + Hs, (3-38)
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onde
11 , 1/, N, 1 N
0, = E SEMLRE = <2M12 v xM22> B+ <2M33 - xM33) 2
R (3 .
m2 5
R1 / A
11 s 1oy 1
0, = <M11 n 293M12) 1 = S My 8 + 5 Migri? + Moy P oy

Ry |2
’ / hd . Rl i .
+ m M12 — M23 + M13 + $M23 lel + EMQQRle s (3—40)
2
1 3 1 / .
|:2— EM — MH) — E <M13 — LEM13):| R%

2
/ R, 1 R?
—1 (M23 + 2—M22> R2 - % <M33 1 1M)

R 5m?
1 (R , ..
A : M12 + Mos + My, — ngg) Ri Ry
1
1 P\ 1 .
<2M33 .’JJM33> lel — —M33R2m1, (3—41)
Rl Rl

representam as forgas generalizadas dependentes das velocidades, derivadas da
energia cinética.

Por sua vez, o conjunto de forcas gravitacionais é formado pelas expressoes

oW 3G 5

Bl = __8R1 = — ER_% |\7T7€ + fl(l‘)mg + §gl<x>mlm2:| ; (3_42)
oW 3 G 5

By:—gﬁgz——ggﬁg[b@®m§+§mtwmﬂn47 (3-43)
oW 3G 5

By = aml = ER_l [2 (m1 — f(x)m2) + 59@) (ma — ml)} J (3-44)

onde f(z) e g(x) foram definidas nas Equagoes (3-26) e (3-27), respectivamente, e

também definimos

_§ (22 4+ 3z + 1) ]
fl(m) _2($2+$+1)37 (3 45)
5@ + 32 + 62 +5)
falw) == (@ +z+1)>° (3-46)
B 20+ 1 ]
(o) = (@2 + 2+ 1)* (3-47)
gola) ' —EFY (3-48)

(@2 +2+1)
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Por fim, resta determinar as forcas hidrostéaticas. Para a primeira equagao

de movimento temos

H, = —aa—gl =— <§51 g]‘% + g‘z g}g) . (3-49)
Lembrando que P = —g—g, podemos escrever a equacao acima como
H, = 4n (P, — P,) R%. (3-50)
Pode-se, através de célculo semelhante, demonstrar que
Hy, = 4t PR3, (3-51)
Para o célculo de H3, convém reescrever U como
U =maer(p1) + maca(p2), (3-52)

onde, €1(p1) € €2(p2) s@o as energias internas especificas de cada camada. Com isso,

temos
oUu S 681 6v1 e L m 852 81)2
= mi—-—— — _
aml ! ! (%1 8m1 2 2 6’02 8m1 ’
P P
=£1 + —1 — &9 — —2 (3_53)
P1 P2

onde v; e vy a0 os volumes especificos das camadas.
Em termos da densidade volumétrica de energia, podemos escrever
oUu €2 + P. 2 €1+ P, 1

H, = — = _
’ omy P2 P1

(3-54)
Portanto
Hy = hy — hy, (3-55)

onde h; e hy sao as entalpias especificas das camadas 1 e 2, respectivamente.
As Equagoes (3-36), (3-37) e (3-38) formam um sistema de equagoes

diferenciais nao-lineares acopladas que pode ser representado na forma compacta

M|a) = |F). (3-56)
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onde

la)=| Ry |, (3-57)

1+ B, + Hy
F)=| Qs+ B+ Hs |, (3-58)
Qs + B3 + Hj

Da Equagao (3-56), obtemos as aceleragoes através da equagao matricial
la) = M [F), (3-59)

onde M~ é a matriz inversa de M. A partir de tais aceleracoes, utilizamos o método
numérico de Runge-Kutta-Fehlberg (ver Ref.[63]) para integrar numericamente as

equacoes de movimento.

3.3 Velocidade de Escape

A obtencao da velocidade de escape pode ser feita de varias formas triviais,
apresentaremos aqui uma delas. Considerando uma massa teste m sendo langada
com uma velocidade v a partir da superficie de um objeto esférico de raio R e massa
M onde, por definicao, M > m. A velocidade de escape é definida como a velocidade
minima a partir da qual podemos lancar a particula que chegara em r — oo com
v — 0.

Considerando que a particula somente esteja sujeita a interagao gravitacio-
nal com a massa M, podemos escrever a segunda Lei de Newton para a particula
como Qo M

My = _GT’ (3-60)
onde G é a constante gravitacional.

Podemos utilizar a regra da cadeia na derivada temporal a esquerda da

Equacao (3-60) e obter a variagdo de v em relagao ao espago

a_
dt — dr’
e a Equagao (3-60) fica
dv M
e ey 3-61
Vdr 72 (3-61)

Integrando a Equagao (3-61) a esquerda ao longo de v = vgge até v =0 e
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a direita ao longo de r = R até r = oo, teremos

210 [e'¢)
v M (3-62)
vESC " Ir
2GM
VESC — T (3—63)

3.4 Determinacao das Condigoes Iniciais

Para preparar as condigoes iniciais para a camada externa, consideramos
o caroco inicial como sendo esférico, homogéneo, com raio R, massa M, pressao
P e energia interna F, regidas pela equacao de estado hadrdnica descrita no
Capitulo 4. Buscamos obter a configuracao de menor energia para o carogo. Para isso
devemos construir a Lagrangiana do carogo e extrair sua equagao de movimento, na
qual introduzimos uma pseudo-viscosidade que serve como artificio numérico para
minimizar a energia do sistema.

Para este modelo inicial podemos utilizar uma lagrangiana simplificada dada

por

L=L(R,R) (3-64)
L=K-W-E. (3-65)

Considerando que o carogo seja homologo, densidade nao dependente de
r, podemos integrar a equacao da continuidade para obter o campo de velocidade,

utilizando como codicoes de contorno v(0) = 0 e v(R) = R,

1d(r’pv) Op

oo o (3-66)
vv)—%ﬁ (3-67)

A enegia cinética K do caroco, portanto, pode ser calculada por,

1

K= - / pv*dV (3-68)
2 )y
3 .

K= —mR* (3-69)
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O potencial gravitacional W é obtido pela relagao,

R
W= / Gmff)dm (3-70)
0
2
W= —%Gg‘ . (3-71)

Desta forma, a equagao lagrangiana de movimento fica,

d (OL\ 0L

a (oL oL _ 72

dt(aR) or ~ " (3-72)
d (0K\ oW OF
— (=) - = —arR2= =0. .
dt(aR) o~ ATR S =0 (3-73)

E finalmente a aceleracio R passa a ser dada por,

_Gm 5P

B - 5P
R? +pR

(3-74)

Introduzindo uma pseudo-viscosidade proporcional a v? no lado direito da,
Equacao (3-74), podemos minimizar a energia da esfera numericamente até que esta
fique numa configuracao de equilibrio estavel, a qual pode ser utilizada nas condi¢oes
iniciais. A partir destas configuragoes iniciais, introduzimos um carogo pequeno
composto de matéria de quark estranho com raio Ry < Ry e passamos a utilizar as
equagoes de movimento representadas na forma matricial pela Equacao (3-59). Em
trabalhos anteriores, ver Refs. |8, 9, 10], estudamos a fase de escape de neutrinos
de uma proto-estrela de néutron. Considerando que apo6s a saida dos neutrinos o
amolecimento da equacgao de estado permite que haja uma acomodacao da matéria
hadroénica no interior profundo da proto-estrela de néutron, é possivel que ocorra
o desconfinamento de quarks nessa regiao central justificando a utilizacao deste

modelo.

3.4.1 Estabilidade da Posicao de Equilibrio

No equilibrio, a Equagao (3-74) se reduz a R =0, ou seja, podemos definir
uma posi¢ao de equilibrio R, onde a esfera possui uma pressao (P.) e densidade
caracteristicas (p, = m/(47R3)), e onde teremos,

Gm  HP,

— e 3-75
R, Pe (3-75)

Para estudar a estabilidade de R., analisaremos a Equacao (3-74) na

vizinhanga de R,., escrevendo R = R, + §, com 0 < R.. Usamos também que,
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(1 + i) ~ 1+ ozi. (3-76)

5 (3-77)

onde
(3-78)

e dp
A Equagao (3-74), com ¢ em primeira ordem, fica
Gm 5P(R. +9)

5:_[Re+5]2+ IR (3-79)

Utilizando na Equacdo (3-79) as aproximagoes definidas nas Equagoes (3-
76) e (3-77), obtemos,

Gm 207

6~ — + R.+ 06> P(R.+¢
DR TR
.. 2Gm 407 R.P, 15Pel _
5 ~ ( Rié + 5 — g > (5 = K(S (3_80)

A estabilidade da solugao de equilibrio dependera do sinal de K na Equa-
¢ao (3-80): K > 0 corresponde ao equilibrio instavel, ao passo que K < 0 corresponde

ao equilibrio estavel.



CAPiTULO 4

Equacoes de Estado da Fase Hadronica

Para simular a fase hadronica da camada externa do caroco, utilizamos
tabelas obtidas a partir da equagao de estado, EOS (do inglés equation of state),
para matéria nuclear densa descrita nas Refs., [11, 13, 12]. A EOS influencia a
formacao e a evolugao de ondas de choque assim como determina a densidade
da protoestrela de néutron. A EOS também afeta a neutrinosfera, que é o local
onde ha espalhamento e emissao de neutrinos. Embora nao incluamos a influéncia
de neutrinos em nosso trabalho atual, esta EOS abre espaco para a inclusao dos
mesmos em nossas perspectivas futuras. A EOS apresentada neste trabalho pode
ser utilizada para outros valores de temperatura finita e possui uma contante de
compressibilidade K = 271.5MeV. E uma EOS bem adequada para a utilizacdo
em pesquisas com estrelas de néutrons e colapso de supernovae. Tal EOS utiliza
como parametros de entrada a densidade de nimero barionico do meio ng, a fragao
protonica Yp, e a temperatura 7. Essas tabelas tém sido utilizadas por autores
diversos em simulagoes de colapso de carog¢o em supernovas, formacao de buracos
negros e estrelas de néutron. Essa EOS é baseada em célculos de campo médio
relativistico, que serao brevemente descritos na Secao 4.3, para descrever a fase
nuclear e utiliza uma expansao Virial, que sera descrita na Secao 4.2.1, para descrever

a fase subnuclear.

4.1 Unidades

Neste capitulo e nos demais utilizaremos, salvo seja explicitado o contrario,
utilizaremos como convencao, ¢ = h = kg = 1. Onde ¢ é a velocidade da luz, h é
a constante de Planck dividida por 27 e kg é a constante de Boltzmann. Também
utilizaremos como uma conveniente unidade de energia (e massa, mc?) um milhao

de elétron-volts, ou MeV. Sua conversao em erg e em algumas outras unidades é
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dada por,

MeV =1.6022 x 10~%erg = 1.3234 x 10%¢m,
= 1.7827 x 107*"g = 1.1604 x 10"°K. (4-1)

O alcance da forca nuclear é ~ 10~ *3cm que ¢ definido como um fermi e
denotado por fm,

Lfm = 10""cm.

A conversao entre MeV e fm é possivel através da relagao,
he =1=197.327MeV.fm. (4-2)

A partir das relagbes acima, é possivel estabelecer uma conversao da

densidade volumétrica de energia (MeV.fm™3), para o sistema CGS,

MeV.fm™3 = 1.6022 x 1033erg.cm™3.

4.2 Espansao Virial

A utilizacao da expansao Virial para uma equacao de estado foi proposta
inicialmente por Heike Kamerlingh Onnes, em 1901, como um aprimoramento da
equagao de estado de Van der Waals. Faremos uma breve descricao do modelo
proposto por Onnes, para uma abordagem mais detalhada ver a Ref. [64].

A equacao de estado proposta por van der Waals em sua Tese de Doutorado
(ver Ref. [65]), considerava que um gés é composto de particulas de volume v nao
nulo e incluia a contribuicao de forgas atrativas entre essas particulas. Para um dado
gas com pressao P, volume V', composto por N particulas e a uma temperatura 7',

sua equagao de estado é dada pela expressao,
a
(P + ﬁ) — (v —b) = RT, (4-3)

onde R é a constante universal dos gases, a é um coeficiente associado as forcas de
atragao, b &€ um coeficiente associado as forcas de repulsao e v = V//N. Posteriormente
determinou-se que a ¢é proporcional ao quadrado da densidade do gas e que b equivale
a quatro vezes o volume ocupado por molécula do gas. Os coeficientes a e b, portanto,
dependem fortemente da composicao e densidade do gas considerado.

Na Ref. [66] Kamerlingh Onnes escreve que tentou, sem sucesso, utilizar
varios métodos empiricos para obter funcoes dos coeficientes a e b por meio de

consideracoes cinéticas e termodinamicas. Ele argumentou que, sob seu ponto
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de vista, a melhor proposta seria combinar sistematicamente todo o conjunto
de dados experimentais disponiveis sobre isotermas de gases e liquidos e, tao
independentemente quanto possivel, a partir de consideragoes tedricas expressa-los
como uma série. Ou seja, ele nao se baseou nos resultados da obsrvacao de um gés,
mas sim de varios e sob diferentes limites. Ele conseguiu chegar a uma expansao da

Equacao de van der Walls com a seguinte estrutura,

B ¢ D E F
Pr=At =4S4 o (4-4)

Kamerlingh Onnes argumentou que a adi¢ao de termos envolvendo 1/1° e
1/v1% nao contribuiram significativamente para a expansiao. Também reportou que
tentou utilizar varias outras formas polinomiais que nao se provaram melhores do
que a Equacao (4-4).

Os dados experimentais serviram para determinar os coeficientes da Equa-
gao (4-4), aos quais chamou de coeficientes viriais, como fun¢oes da temperatura,

conforme a estrutura a seguir,
b
B=bi+—=+4 4+t (4-5)

E importante destacar que a mecanica estatistica pode ser usada para deri-
var os diversos coeficientes viriais em termos de fungoes potenciais intermoleculares
e explicar os desvios de comportamento em relacgao a um gés ideal em termos das
forgas entre as moléculas. Ou seja, o segundo, terceiro, quarto coeficientes viriais
representam os desvios de comportamento ideal quando colisoes que envolvem duas,
trés, quatro moléculas se tornam importantes no gas. O alcance da validade da

expansao virial depende da convergéncia da série.

4.2.1 Espansao Virial

Descreveremos agora uma expansao Virial para um gas composto de néu-
trons, protons, particulas alfa e ntcleos pesados. A grande funcao de particao Q de
um gas de pressao P e volume V' é expandida até a segunda ordem em funcao das

fugacidades de néutrons, de protons e de particulas alfa, respectivamente z,, z, e
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Ray

log Q
v

P 2

n

2
+ )\—z[za + ziba + 224 (20, + 2)ban)]
2
+ Z FZZQH (4-6)

onde (2; ¢ a fungao de particao para ntcleos e by, by, by € bapn s@0 os segundos
coeficientes Viriais definidos por Horowitz e Schwenk (2006), Ref. [67].

O somatorio em ¢ engloba diversos nticleos pesados para os quais utiliza-se a
tabela de massa da Ref. [68], para A > 16. Define-se o comprimento de onda térmico

para uma dada espécie a como,

Ao =V 21/m T, a = n, p, a, nicleos. (4-7)

Passaremos a utilizar os indices i, j, ...para somatorios sobre os niicleos
pesados e a, b, ...para todas as outras espécies. Utiliza-se a funcao de particao
obtida por Fowler et al. (1978), Ref. [69]. A condigao de equilibrio quimico entre

nucleons e nicleos pesados com Z prétons e N néutrons assegura que,
1i = 2ty + N, (4-8)

onde i, (i, € 1y, S0, Tespectivamente os potenciais quimicos do niicleo pesado, dos

protons e dos néutrons. Por sua vez, a fugacidade de um ntcleo pesado é dada por,
zi = exp(p; + E;) /T = ZpZZéVeEi/Ta (4-9)

onde E; é a energia de ligacdo do niicleo pesado 4Z. Considera-se a interacdo
Coulombiana entre elétron e nicleo obtida por Baym et al. (1971), Ref. [70], porém

generalizada para diversas espécies de nucleos. A energia Coulombiana total de um

37“A 1 A 3
-2 4+ (= 4-10
27’i+2<7“7;)]’ ( )

onde r4 = 1.16AY3 fm ¢ o raio nuclear (Ref. [68]), e r; é o raio médio de um fon

nucleo imerso em elétrons é

c_ 372

Q;

_57“A

esférico definido por

4
gﬂ"l"? (ZJ: Zjﬂj) = Zz (4—11)
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Esta definicao assegura neutralidade de carga dentro de cada fon esférico.
O primeiro termo da Equagao (4-10) vem da energia Coulombiana proton-proton e
é também incluida na energia de ligacao do nicleo. Quando r4 se aproxima de r; a
energia Coulombiana total de um niicleo desaparece, como esperado. Desta forma,

a corre¢ao Coulombiana para a energia de ligagao do niicleo é dada por

3’/“,4 1 A 3
22422 . 4-12

Adicionando esta corre¢ao a Equagao (4-9), obtém-se,

EC_BZfa
‘ _5 A

= exp(pu; + E; — EX) /T = z N o(Bi=Ef)/T. (4-13)

A densidade de cada espécie pode ser obtida através da relagao

1
N A (4-14)
0za V' Jyr
o que fornece
2 2
Ny, = )\—3[% + 22:by, + 225,200 + 820 2Znban), (4-15)
2
n, = )\_3[Zp + 2z2b + 22, 2pbpn + 82azpban, (4-16)
1
N = A—g[za +222b0 + 220(2n + 2p)ban), (4-17)
1
n;, = /\? 2. (4-18)

A fragdo de massa de uma espécie a(A, Z) é definida como

Aang

X, = .
np

(4-19)

As duas condigoes para determinar as fugacidades de néutrons e prétons

sao0:

e a conservagao da densidade barionica total

ng = Ny +ny, +4n, + Z Aing; (4-20)



4.2 Espansao Virial 60

e a fracao de préton deve ser definida como

Y, = (np + 21, + Z Zmi) /np. (4-21)
A densidade de entropia s do gas Virial é obtida de

oP 5P 2T [, 5 g :
o (ﬁ) =57 = g G )b+ 2]
" n

T /7 ’
+ )\_g [Ziboz + QZa(Zn + Zp)bom}

_ [Z n; log z; + n, log 2, + n,log 2, + n, log za]
Zi ’ 3EZC
+ Z )\_?TQi - Z nz‘a—T|ua (4-22)

onde a apostrofe indica uma derivada em relagao a temperatura. O dltimo termo é
a correcao Coulombiana para a entropia, que nao é estimada diretamente de forma
trivial. Entretanto, a energia livre do gés Virial pode ser obtida diretamente de forma
que nos permite também obter a entropia através da derivada da energia livre.

A densidade de energia € pode ser obtida a partir da densidade de entropia.

e=Ts+ Z Ngftg — P, (4-23)

onde o somatoério em a abrange néutrons, protons, particulas alfa e ntiicleos pesados.

A densidade de energia livre f é dada por

f:e—Ts:Zna,ua—P
= ny,T'log z, +nyT'log z, + nyT'log 2o — naEy

+ ) [nTlogz —n; (E; — EF)] - P. (4-24)

Da Equagao (4-24) podemos definir uma corregdo Coulombiana efetiva para

a energia livre por nucleon Af/A,

— == 4-2
1 o~ (4-25)
A energia livre por nucleon fica,
F
F_I (4-26)
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A pressao termodinamica Py, pode ser obtida a partir da energia livre,

O(F/A)
P, = n? 4-27
w=ny (P50 (4-27)
que pode ser reescrita como
OE¢
Pth:P—i—nB E niﬁ|T7yp. (4—28)
. B

O segundo termo na Equagdo (4-28) é a corre¢ao devida a interagao

Coulombiana sobre a pressao termodinamica.

4.3 Aproximacao de campo médio

Faremos a seguir uma breve descrigao da Aproximagao de Campo Médio
Relativistico, ou modelo RMF (do inglés Relativistic Mean Field). A EOS utilizada
neste trabalho para descrever a fase hadronica dentro do modelo RMF utiliza-se do
conjunto de parametros de acoplamento NL3 definidos na Ref. [14].

Para melhor descrever a matéria de baixa densidade rica em néutrons,
apresentamos um acoplamento dependente da densidade entre o méson escalar e o
nucleon. Notamos que muitos estudos anteriores de modelos tipo RMF dependentes
da densidade focaram principalmente em obter melhores descrigoes da matéria
nuclear e da matéria em densidade supranuclear. Aqui o foco serd a matéria rica
em néutrons a baixa densidade.

O ansatz bésico da teoria RMF é uma densidade Lagrangiana, onde nucleons
interagem através da troca de mésons sigma (o), 6mega (w,) e rho (p,), e também
fotons (A,),

L= E[iv“@u —m—Tso — g,v"w,

S - 1+

- gp'Y#T " Pu — ey” Au] (0

1 1 1 1
+ 58’”06“0 — §m§a2 - 59203 — 4_19304

1 pv 1 2 p 1 2 2
— " W + M Wy + ZCg(w wy)

1 Uy — 1 —y = 1 v
- ZPM “Puv t Emip“pu - ZAM Apy- (4-29)

Note-se que I'; = I',(n) (n = /Jjuj* € ju € a corrente nuclednica) é o acoplamento

dependente da densidade entre o méson sigma e o nucleon.
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wh = oHw” — I"wH,
AR = grAY — Y AR,
§Y = — P — g, X (4-30)

Na matéria nuclear eletricamente neutra composta de néutrons, n, prétons,
p, e elétrons, e, os nimeros de elétrons e protons sao idénticos. Em altas densidades
os elétrons podem ser tratados como um gas de Fermi uniforme. Eles contribuem
para a energia Coulombiana da matéria npe e servem como uma fonte de potencial
Coulombiano.

O principio variacional leva as equacoes de movimento abaixo
[a-p+V(r)+ B (m+ S(r))| v = ey (4-31)

para os espinores dos nucleons, com potenciais vetoriais e escalares,

- 1+7r
V(r) = Blg. Wy TGpT* P, +6% Ay "_ZRL
S(r)=T,0, (4-32)
onde wi o
v o
= L2 s 4-33
e (4-33)

¢ o termo de reorganizacao devido ao acoplamento dependente da densidade que
existe entre o meson sigma e o nucleon, p, é a densidade escalar de nucleons a ser

definida abaixo.

4.3.1 Conjunto de parametros de acoplamento dependentes
da densidade (NL3)

Neste trabalho utilizamos a interagdo efetiva descrita na Ref. [14], a qual
tem tido sucesso na reproducao das propriedades do estado fundamental de nucleos
estaveis e propriedades de saturagao da matéria nuclear simétrica. Os valores dos
parametros utilizados na interagao efetiva NL3 sao listados na Tabela 4.1.

Ja é fato conhecido que a proposta de campo médio para matéria de néutron
pura é problemética a baixas densidades pois correlagoes de longo alcance sao

importantes. A matéria neutrénica a baixas densidades estd muito préoxima de um
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Tabela 4.1: Interacao efetiva NL3. As massas dos nucleons sao iguais a 939MeV
tanto para prétons quanto para néutrons. Além disso, a constante de compressibi-
lidade nuclear é K = 271.5MeV, e c3 = 0 na Equagao (4-29)

Fg Gu 9p g2 g3 me my, mp
(fm™1) (MeV) (MeV) (MeV)

10,217 12,868 4,474 -10431 -28,.885 508,104 7825 763

gas unitario’, (vide Ref. [71]), visto que o espalhamento atinge distancias maiores
que o espaco médio entre as particulas, que é também maior que o alcance efetivo
da interagao nuclear. Visando descrever fenomenologicamente a matéria de néutron
no contexto RMF, sem abrir mao de seu sucesso para com as propriedades da

matéria nuclear, é introduzido um acoplamento escalar meson-nucleon dependente

de densidade.

r ro, n > ng (434)
R EC N R ‘

Os dois parametros livres, ng e «, sao determinados ajustando a energia da

matéria de néutron para a de um gés unitario a temperatura zero Ey (Ref.[72]),

3 k2 3 k2
Ey=¢-—E ~044-2L 4-35
U 552771 ) 52m7 ( )

onde kr ¢ o momento de Fermi do néutron e os melhores valores ajustados sao

no=5x103fm 3 ea=1.2.

Tabela 4.2: Intervalos de wvalores cobertos pela EOS para a temperatura, T, a
densidade barionica, ng e a fracdo protonica, Yp.

Parametro Minimo Maéximo
T [MeV] 0, 1078 1087
logyy (ng) [fm™3] -8 0.175
Yp 0, 0.05 0.56

LA principio, um gis unitério é qualquer gis cuja densidade numérica obedeca ao vinculo
pb3 < 1, onde b é o alcance de interacio das particulas do gas. Ou seja, a probabilidade de
encontrar duas particulas de tal gés juntas dentro do volume b3 é desprezivel.
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4.3.2 Aproximacao de Wigner-Seitz na matéria nuclear nao-

uniforme

As equagbes de movimento para os mesons e foétons sao

(m?j - V2)U = —Lyps — 9202 - 93037
(mi — VQ)w“ = guj" — csw (W'wy),
(2~ )7 = 9,7

—V2Ar =e (i —j¥), (4-36)

onde os elétrons sao incluidos como fonte de potencial Coulombiano. Os espinores

de nucleon fornecem os termos de fonte relevantes:
Ps = Z@ﬂ/&'ma
i
3= i,
i
j” = ZEW“TMW,
i

, — 14
iy =Y s (4-37)

A temperatura finita, a estatistica de Fermi-Dirac determina que as ocupa-

¢oes, n;, de néutrons e protons sao dadas por

1

CEnE (4-38)

n;
onde p é o potencial quimico do néutron (proton). Nos calculos da equagio de estado,
ver Refs. [12, 13|, os autores incluiram todos os niveis onde g; - n; > 1072, onde g; é
a degenerescéncia do nivel.

Levando em conta que o meio a ser descrito tem temperaturas da orden de,
no méximo, algumas dezenas de MeV, pode-se desprezar os estados de energia
negativa. Em um ntcleo esférico, nao ha correntes e as componentes vetoriais
espaciais wy, p, e A, desaparecem. Somente restam as componentes tipo tempo
wo, Po € Ag. A conservagao de carga garante que apenas a terceira componente
do campo isovetorial pg3 sobreviva. As equagoes nao-lineares acima sao resolvidas
dentro do contexto da aproximagao de campo médio onde os campos mesénicos sao
substituidos por seus valores esperados.

A aproximacao de Wigner-Seitz (W-S) ¢é utilizada para descrever a matéria

nao uniforme. Cada célula W-S possui um ntcleo, nesta aproximacao é importante



4.3 Aproximacgao de campo médio 65

incluir corre¢oes Coulombianas devido a interagao com as células W-S vizinhas
(maiores detalhes na Ref. [73]).

Os campos médios mesonicos e as fungoes de onda de Dirac dos nucleons
sao resolvidos de forma auto consistente dentro de uma célula W-S de raio R.,
para uma dada densidade bariénica ng, uma dada fragao proténica Yp, e uma dada
temperatura 7. Neste modelo RMF que adotamos, os nucleons sao os tinicos béarions.
O ntimero de nucleons dentro da célula W-S é A = 47 R3np/3 e o ntimero de prétons
é Z = YpA. A energia interna de uma célula W-S, incluindo a corre¢ao aproximada

da energia Coulombiana, é
Eb = Enucleon + EO' + Ep + Ew + ECoulomb - mA,

ou, de forma mais detalhada,

. ar', 1 1 1
by = ; €Ny — /dSTJO(T) 97 ps(r)o(r) — 5 /dgT {Fgaps(r) + 59203 + 59304}
1, | 1/, | 1,
3 d*rgepo3jos(r) — 3 d®r { guwoso(r) — 56390
— g /dST(pp + pe)Ao(r) + dw — mA, (4-39)

onde dw = 0.006562072/a é a corregao Coulombiana aproximada e a® = Vj_g € 0
volume da célula W-S.

A contribui¢ao do nucleon para a entropia é dada pela expressao usual
Sy=—kg ¥ _ gi[niln (n;) + (1= n;)In (1 —ny)), (4-40)

onde n; é dado pela Equacgao (4-38). A partir das Equagoes (4-39,4-40) torna-se facil

obter a contribui¢cao de um nucleon para a energia livre por nucleon F.

F = FyJA = (B, —TS,) /A. (4-41)

4.3.3 Matéria nuclear uniforme

A altas temperaturas ou a altas densidades a matéria é uniforme, incluire-
mos nas expressoes abaixo termos para anti-nucleons que apresentarao uma pequena

contribuigdo a grandes temperaturas. De acordo com as Refs. [12, 13|, a densidade
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de energia da matéria nuclear uniforme é,

' 1
_ i 2 9 2 2 2 9
€= § €hin T 5 [maa + mywy + mpp0,3:|

) 2
i=N,P
1 1 3
+ 59203 + 19304 + 103%1; (4-42)
onde 5
Cin = g [ AR (8) ne(T) + () (1-43)

com massa efetiva m* = m + [',o e E*(k) = Vk?>+ m*2. As probabilidades de

ocupagao para particulas, ng(7), e antiparticulas, ng(7), s@o, respectivamente,

1
n(T) = : 4-44
K(T) exp (E*(k) + guwo + 9,73po3 + BBF; pso —p)/T +1 ( )
1
() (4-45)

- exp (E*(k) — guwo — 9,73po3 — %L{PSU +p)/T + 1

A pressao da matéria nuclear uniforme, conforme as Refs. [12, 13], é dada

por,
. 1 1 1
P = Z Pin — émiaz - §9203 - 19304
i=N,P
ar', 1 1 1
+ B, PO + §mf)w§ + ch,wé + §m2p373, (4-46)
onde
po= L/d%k—Q [ (T) + 7 (T)] (4-47)
kin 3(27T)3 \/W k k .

A densidade de entropia da matéria nuclear uniforme é

- éfjs /d%[nk(T) Inng(T) + (1 = ny (7)) In (1 — ny,(T))

+ (T In g (T) + (1 — 1 (T)) In (1 — 7k(T))]. (4-48)

S =

Utilizando as Eqgs.(4-42) e (4-48), obtemos a densidade de energia livre por
nucleon para a matéria uniforme,
(e —Ts)

F=—-: 4-49
- (4-49)
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4.4 Alguns detalhes numéricos

Nesta secao descreveremos brevemente como foram interpolados os resul-
tados da energia livre e os céalculos de outras grandezas a partir de derivadas da
energia livre de uma forma termodinamicamente consistente, para uma descri¢ao
mais detalhada ver a Ref. [12].

4.4.1 A Equacao de Estado a Temperatura Zero

A EOS é obtida por extrapolacao quadratica dos resultados das duas meno-
res temperaturas T = 0.158MeV e T = 0.251MeV . Especificamente, quantidades
termodindmicas (como a energia livre, F') tém uma dependéncia da temperatura

aproximada do tipo
F(T)=F(T =0)+a-T? (4-50)

que ¢ usada para obter F(T' = 0).

De acordo com as Refs. [11, 12], os autores partiram da Tabela 4.2, que foi
usada para gerar a pressao a T' = 0 (também incluindo a pressao de elétrons no
procedimento de suavizagao a ser descrito mais adiante). A pressao termodinamica

P, pode ser obtida numericamente a partir da energia livre por barion (F'/A),

Py, = n% (%)HP : (4-51)

A pressao foi suavizada removendo-se pontos que divergiam significativa-
mente da média geométrica dos pontos vizinhos e substituindo-os com valores in-
terpolados. Foi utilizada uma interpolacao ctibica monotonica de Hermite na tabela
suavizada, de forma a obter uma tabela mais refinada no eixo das densidades. Fi-
nalmente, a energia livre a temperatura zero foi obtida integrando esta pressao em

relagao a densidade.

4.4.2 A Entropia a Temperatura Finita

A partir de pontos da energia livre a temperatura T' < 12.5M eV, densidade
np, e fragdo protoénica Yp, como na Tabela 4.2, a entropia por barion s, pode ser

obtida numericamente,
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Finalmente, obtem-se a energia por barion ey,

F
Cth — Z - TSth. (4‘53)

Para temperaturas mais altas T' > 12.5MeV, a matéria é uniforme para
todas as fracoes protonicas e densidades. Para a matéria uniforme todas as quanti-
dades termodinamicas podem ser obtidas diretamente a partir de calculos de campo
médio relativistico com boa consisténcia termodinamica.

O seguinte esquema foi utilizado para gerar uma grande tabela de EOS ter-
modinamicamente consistente, mantendo monotonicidades da entropia e da energia,
e preservando a suavidade de (dP/dng)|T. Comegou-se com a entropia no plano
(T,np) como na Tabela 4.2. Entao trocou-se para a tabela “crua” da entropia e

foram descartados numericamente os pontos que violavam os vinculos

oS

0S
3T >0, — <0. (4-54)

ong

Esses pontos foram substituidos pela interpolacao de pontos vizinhos. Desta
forma, obteve-se uma tabela de entropia que satisfaz as condi¢bes (4-54). As
contribuigoes dos elétrons e dos fétons pode ser manuseada de forma mais acurada
através de uma iterpolagao monotonica de quantidades individuais como energia,
pressao e entropia. Este procedimento assegura a suavidade de (dP/dng)|T.

Apos isso foi realizada uma interpolagao ciibica monoténica de Hermite para
gerar uma tabela quatro vezes maior tanto das direcoes da temperatura quanto na
da densidade. A tabela de entropia suavizada foi integrada para se obter valores da
energia livre (adicionando o termo a temperatura zero para obter a energia livre).
Desta forma, obteve-se uma tabela mais refinada para a energia livre com uma boa

consisténcia termodinamica.

4.4.3 Interpolagao Bictbica de F/A

O passo final foi obter a interpolacao bictibica dos valores prévios da energia
livre para gerar a entropia e a pressao através das Equagoes (4-51) e (4-52). Esta
receita assegura a monotonicidade da entropia e da pressao na tabela final e também
conserva a Primeira Lei da Termodinamica em testes de compressao adiabatica.

Primeiro aplicou-se interpolagao bictubica, Ref. [74], para a energia livre. As primeiras

2Um teste importante da consisténcia termodinamica desta EOS é conferir se a entropia é
conservada quando a matéria sofre uma compressao adiabatica reversivel. Isto possui uma relagao
muito estreita com a conservagao da energia na Primeira Lei da Termodinadmica. Para maiores
detalhes, ver a Ref. [12].
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derivadas sao geradas a partir de interpolagao cubica monoténica de Hermite. A
segunda derivada, a derivada cruzada 9*F/9nOT, é gerada na grade de pontos como
na Ref. [74]. A interpolacao bicubica pode entdo ajustar as energias livres com
funcoes cibicas em coordenadas de temperatura e densidade, e forneceu a primeira

derivada e a segunda (cruzada).

4.4.4 Formato das tabelas da EOS

Aqui descreveremos as quantidades fisicas fornecidas numericamente pela
equacao de estado, assim como as unidades utilizadas. H& dezesseis grandezas

diferentes fornecidas que incluem a contribuicao de elétrons, positrons e fotons.

1. Temperatura T[MeV]. O intervalo de temperaturas inicia em 7' = (0 e depois
vai de 10798 — 10187 ver Tabela 4.2;

2. Fracao protonica Yp. O intervalo de fragoes protonicas inicia em Yp = 0 e
depois vai de 0.05 — 0.56 com passo 0.01;

3. Densidade bariénica ng [fm™3]. O intervalo de densidades barionicas vai de

10708 — 100175,

A energia livre por barion F//A [MeV], subtraida a massa do nucleon 939MeV';

Pressao P [MeV - fm™3);

Entropia por béarion S/A [kgl;

NS G e

Potencial quimico dos néutrons pu, [MeV]. O valor tabelado tem subtraida a
massa do nucleon 939MeV;
8. Potencial quimico dos protons p, [MeV]. O valor tabelado tem subtraida a
massa do nucleon 939MeV;
9. Potencial quimico dos elétrons . [MeV]. O valor tabelado inclui a massa do
elétron;
10. Ntamero médio de massa A de niicleos pesados com massa A > 4, que exclui
as particulas «;
11. Numero médio de prétons p de niicleos pesados com massa A > 4, que exclui
as particulas a;
12. Fragao de massa de néutrons livres;
13. Fragao de massa de protons livres;
14. Fracao de massa de particulas «;
15. Fragao de massa de niicleos pesados com massa A > 4, que exclui as particulas
;
16. Massa efetiva do nucleon M* [MeV]. Na matéria uniforme é obtida a partir
da Teoria de Campo Médio Relativistico. Para o gas Virial e matéria nao-

uniforme, é escolhida a massa do nucleon livre M* = 939MeV .
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Na Figura 4.1 podemos observar os graficos da pressao e da energia obtidos

a partir da equagao de estado em diferentes regimes de densidade.
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Figura 4.1: Fquacdo de estado utilizando o conjunto de pardmetros de acoplamento
NL3 para as fases nuclear e supranuclear e expansio Virial para a fase subnuclear.



CAPITULO 5

Equacao de Estado da Fase de Quark

Para se estudar a transicao de fase hadron-quark, sdo necessarios modelos
que descrevam a matéria hadronica e a matéria de quark. Neste capitulo discutiremos
o modelo de quark e introduziremos o modelo de sacola do MIT, que utilizamos para
descrever o plasma de quark-gliion. Como o numero de particulas N e a energia E do
sistema em transicao podem variar, trataremos estatisticamente o plasma de quark-
glion como um ensemble gran-canodnico explicitando as densidades volumétricas
dessas grandezas como fung¢oes da temperatura e do potencial quimico dos quarks
ftq. Consideraremos uma transi¢ao de primeira ordem induzida pela presenca do
quark s, conforme proposto por Witten na Ref. [54]. A matéria estranha, por se
encontrar num estado de energia mais baixo do que a matéria hadronica, induz a

transicao de fase da matéria hadronica na regiao de fronteira entre as duas fases.

5.1 Modelo de Quark

Na década de 1960, enquanto um numero crescente de novas particulas
era descoberto, tornou-se claro que nao poderiam ser todas elementares. Os fisicos
estavam procurando pela teoria que explicasse este fendmeno, numa época em que
a formulacao da teoria de campo das interagoes fortes estava desfavorecida e muitos
fisicos eminentes defendiam abandoné-la completamente. O modelo de quarks para
hadrons foi introduzido pela primeira vez em 1964 por Gell-Mann na Ref. [75] e,
independentemente, por Zweig na Ref. |76]. Gell-Mann e Zweig forneceram uma
idéia simples, que resolveu o problema — eles propuseram que todos os mésons
consistem de um quark e um antiquark e todos os barions consistem de trés quarks.
Hoje é amplamente aceito que quarks vém em seis sabores: u (up), d (down), s
(strange), ¢ (charm), b (bottom) e t (top), e carregam carga elétrica fracionaria
(quarks u, ¢ e t tém carga +2/3, e d, s e b tém carga —1/3. Os quarks também
tem uma outra propriedade chamada “carga de cor” que foi introduzida em 1964
por Greenberg na Ref. [77], e em 1965 por Han e Nambu na Ref. [78]. Quarks e

antiquarks se combinam para formar hadrons, de tal forma que todos os hadrons
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observados possuem neutralidade de cor e carregam carga elétrica inteira. Quarks

1

sao férmions, ou seja, tém spin s = 3.

5.1.1 Liberdade Assintdtica

Por analogia com a EletrodinAmica Quéantica (QED), na qual os fotons
sao os portadores do campo eletromagnético, particulas chamadas gliions carregam
a forca forte na medida que sao trocados entre particulas coloridas. A diferenca
importante é que na Cromodinamica Quéantica (QCD) os glions também carregam
carga de cor e, portanto, podem interagir uns com os outros. Isto leva ao fato de que
os gliions num sistema se comportam de tal maneira que aumentam a magnitude de
um campo externo de cor aplicado & medida que a distancia aumenta. Quarks sendo
férmions tém o efeito oposto sobre o campo externo — eles se cancelam parcialmente
para qualquer distancia finita (a blindagem da carga de cor ocorre de forma muito
semelhante a blindagem da carga elétrica por elétrons na QED). O efeito combinado
dos quarks e glions sobre a polarizagao do vacuo depende do ntimero de sabores e
cores dos quarks. Em QCD, para 6 sabores de quarks e 3 cores, a anti-blindagem
de glions supera a blindagem devida aos quarks e leva ao surgimento do fenémeno
chamado de liberdade assintotica. O nome do fendmeno sugere o seu significado —
a distancias curtas (altas energias) particulas que interagem via interacao forte se
comportam como se elas fossem assintoticamente livres (o acoplamento efetivo é
muito pequeno).

A liberdade assintotica acabou por se tornar uma propriedade muito tutil
para o estudo da QCD de altas energias. Ela permite que se trate a interagao entre
particulas perturbativamente para distancias suficientemente pequenas e, portanto,

calcular as propriedades fisicas consideradas de uma forma sistemaética e controlada.

5.1.2 O Confinamento de Quarks

O confinamento é uma propriedade importante da interagao forte, que é am-
plamente aceito e deve ser incorporado em qualquer modelo fenomenolégico que vise
emular a QCD forte. Sendo um fenémeno essencialmente nao perturbativo, o confi-
namento ainda carece de uma explicagao rigorosa dos seus principios fundamentais
apesar de mais de 30 anos de investigagao.

O confinamento é muitas vezes definido como a auséncia de quarks isolados
na natureza, visto eles nunca terem sido observados experimentalmente dessa forma.
A procura por quarks livres normalmente se concentra em particulas livres com carga
elétrica fracionaria. Entretanto, a observagao de uma particula com carga fracionaria

nao implica necessariamente que um quark livre foi observado. Podem existir, por
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exemplo, particulas escalares coloridas pesadas que possam formar estados ligados
com a produgao de estados de quarks massivos com carga elétrica fracionaria, ver
Refs. |79, 80].

Outra defini¢ao de confinamento é como fenémeno fisico onde as particulas
com carga de cor nao podem ser isoladas. Mas isso confunde confinamento com
blindagem de cor, e também funciona para teorias de quebra espontanea de simetria,
que supostamente nao deveriam apresentar confinamento.

Pode-se também tentar definir confinamento pelas suas propriedades fisicas,
por exemplo, o potencial linear de longo alcance entre quarks. No entanto, esta
exigéncia é apenas razoavel para quarks infinitamente massivos. Quando dois quarks
com massas finitas se separam, em algum momento torna-se mais energeticamente
favoravel que um novo par quark/anti-quark seja criado a partir do vacuo do que os

quarks se separem ainda mais.

5.2 Modelo de bag do MIT

A teoria de quarks e glions, a cromodindmica quéntica, ou QCD, contém
dois aspectos fundamentais: liberdade assintotica e confinamento. Esses dois aspectos

sao incorporados ao modelo de sacola da seguinte maneira:

e dentro da sacola as intera¢oes nao sao consideradas (ou s@o tratadas com teoria
de perturbacdo de ordem mais baixa);

e na regiao fora da sacola nao existem quarks livres. Isto é representado, dando-
se ao vacuo uma densidade de energia constante B, também chamada de
constante de sacola ou constante de BAG, que mantém quarks e glions

confinados em pequenas regioes do espaco.

Considerando um hadron dentro do modelo de sacola, podemos interpretar
sua energia como sendo composta de duas partes: a energia associada ao volume da
sacola devida a pressao do vicuo e a energia devida a energia cinética dos quarks.
Em principio, pode-se utilizar o modelo de sacola para descrever a matéria de quarks
e glions em qualquer volume fechado finito. Portanto, tal modelo pode ser aplicado
no estudo de estrelas de néutron, onde consideramos que a sacola é uma regiao de
movimento livre para os quarks. Neste caso, podemos idealizar duas situacoes: as
sacolas respectivas aos hadrons estao tao comprimidas que os quarks se movimentam
livremente de uma sacola para outra; ou, as sacolas se fundem numa sacola maior
que engloba todo o volume da matéria de quark desconfinado, também onde os
quarks transitam livremente.

Neste capitulo continuaremos utilizando o sistema de coordenadas naturais,

onde se define h = ¢ = kg = 1, onde h é a constante de Planck dividida por 27, ¢ é a
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velocidade da luz e kg é a constante de Boltzmann. As fungoes de que necessitamos
para estudar uma estrela de quark sao a pressao P, a densidade volumétrica de
energia € e a densidade de ntimero baridénico ng. De acordo com a termodinamica,

tais fungoes sao dadas, no limite de um volume infinito, pels expressoes abaixo:

T 0
np —Vaan (5—1)
T 0 ul O
Q=-ThZ (5-3)
00 9(ThZ)
W - 8‘/ ) (5_4)

onde {2 é o grande potencial termodinamico, p é o potencial quimico e Z é a fungao
de particao do sistema considerado.

O proximo passo é determinar In Z(T, V, 1), para particulas e antiparticulas,
e calcular suas respectivas derivadas. No ensemble gran-candnico temos a defini¢ao

da funcao de particao

Z=Tr {exp{—%(A —;dV) H (5-5)

onde H é o operador Hamiltoniano e N é o operador ntamero de particulas. Como
estamos lidando com um gas de quarks livres no interior da sacola e utilizando o
sistema de coordenadas naturais, é possivel escrever In Z de um gas de férmions,

sem interagao, como
> 1
an:Zln{1+exp [_T <\/k:2+m2—,u)}}. (5-6)
k=0

No limite para V infinito podemos substituir o somatério por uma integral

mz—9" d3k1n{1+exp [—% (m_u)]} (5-7)

83

onde g é um termo de degenerescéncia. Como o caso que nos interessa ¢ onde o

integrando s6 depende de k, podemos explicitar d*k = 4wk2dk, obtendo

1
anzzg—V k2dk ln{1+exp [_T (\/k2+m2—u>}}. (5-8)

T2
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Resolvendo a integral acima por partes é possivel obter a nova relacao

7 gV [ Kkidk 1 (5-9)
nz = . -
2T Jo VE>+m2exp [+ (VE>+m? —p)] +1
Realizando calculos semelhantes para bosons, obtém-se,
Vo[~ kdk 1
nz =2 (5-10)

2m2T J, \/mexp[%(\/m—,u)}—l

5.2.1 Equagoes de estado para um sistema de férmions

Como hipétese simplificadora, vamos definir um potencial quimico p para
os quarks tal que u = pu, = pg = ps. A partir desta aproximagao, e utilizando a
Equagao (5-9) na Equacao (5-1), realizamos uma expansao de Sommerfeld (conferir

a Ref. [81]), obtendo a rela¢ao aproximada, para os sistemas fermionicos,

4

gV (T 54 212 H
TInZz)=>2— | —=7°T T — . -11

Para sistema de bosons, com p, = 0, obtemos,

(TlnZ), = WV o (5-12)
90

Estamos lidando com um gés livre de quarks com trés sabores e glions,
tanto quarks quanto glions tém dois graus de liberdade de spin e, de acordo com a
estrutura de calibre SU(3) da QCD, ha mais trés graus de liberdade para os quarks
(sabores) e oito para os glions, conferir nas Refs. [16, 82]. Portanto, o fator de
degenerescéncia para quarks e anti-quarks é gy = 3 x 2 x 3 = 18 e, para glions,
gp = 2 x 8 = 16. Desta forma, a grande fun¢ao de partigao para quarks, anti-quarks

e glions fica,
19 3

(T Z)ygp =V (%HT“ - §u2T2 +

3

R“4) — BV, (5-13)

onde B é a constante efetiva de sacola associada & pressao do vacuo que mantém
quarks e glions confinados a pequenas regioes do espaco.
Introduzir a constante B acima equivale a introduzir uma contribuicao do

vacuo para a grande funcao de partigao, contribuicao essa dada por,

BV

o (5-14)

In Zvdcuo - -
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A contribui¢do dada pela Equagao (5-14) é o que caracteriza o modelo de
sacola.
Tendo isso em mente, utilizando a Equagao (5-13) na Equagao (5-4),

obtemos finalmente a pressao para um gés livre de quarks e glions como sendo,

19 3 3
P=|—nmT*+ 22T+ —,*) - B. -1
(367T t o T+ h (5-15)

O modelo de sacola também prevé que,

p= % (e —4B), (5-16)

de onde podemos reescrever a Equagao (5-2) como,

19 24 9 22 9 4
=(—=mT" 4+ -pT" + — B. -17
€ <127r T T I (5-17)

A Equacao (5-1), por sua vez, fica,

13

w2’

ng =T%u+ (5-18)

Neste trabalho, estamos considerando um sistema onde, inicialmente, uma
semente de matéria estranha encontra-se imersa em um reservatério com tempera-
tura T'= 1MeV (estrela fria). Com isso, a Equacao (5-18) nos permite aproximar o

potencial quimico dos quarks como sendo dado por,

p N/ Tng. (5-19)

Por fim, é importante ressaltar que, dentro das aproximacoes aqui utiliza-
das, nossas conclusoes nao necessariamente serao validas para outros modelos de

confinamento.



CAPITULO 6

Transicao de Fase na Matéria Densa

Complementando os dados experimentais envolvendo matéria em densida-
des muito maiores que a densidade de satura¢ao nuclear (pg), obtidos nos modernos
aceleradores de particulas de altas energias (como LHC, RHIC e GSI, por exemplo),
é possivel que as observagoes astrofisicas de objetos compactos venham a proporcio-
nar uma oportunidade tnica de compreender a fisica oculta que rege as reagoes que
ocorrem a tais densidades.

Observagoes em frequéncias eletromagnéticas distintas (radio, visuais, in-
fravermelhos, raios-X, raios-y) poderao ser utilizadas para isolar e identificar muitas
das propriedades intrinsecas desses objetos, incluindo suas massas, raios, campos
magnéticos e estrutura interna. Além disso, podemos esperar que, num futuro pro-
ximo, venhamos a observar indicios de possiveis transi¢oes de fase que levem a novos
estados da matéria previstos mas nao observados em laboratoérios terrestres.

Atualmente, é bem conhecida a ideia de Witten, na Ref. [54], que propos pela
primeira vez que a matéria nuclear nao seria a forma mais estavel de matéria. Em
vez disso, a matéria mais estavel seria a matéria “estranha”, matéria consistindo de
quarks desconfinados com populagoes de up, down e strange. Foi demonstrado por
Fahri e Jaffe, ver Ref. [15], que sob determinadas condigoes especificas, a energia
média por nucleon pode ser menor na matéria “estranha” se comparada com a
matéria nuclear. Acredita-se que, se um pequeno pedaco de matéria estranha entra
em contato com uma estrela de néutrons por quaisquer meios possiveis, a estrela de
néutrons sera rapidamente convertida em uma estrela estranha. A questao é o quao
rapido e estritamente sob que condicoes essa conversao sera realizada. Existem dois
métodos basicos utilizados para analisar o processo de conversao. O primeiro é devido
a Olinto, Ref. [83], que utiliza um modelo de difusdo nao-relativistico. Como tal, é
um modelo de combustao lenta, com a propagacao da frente de queima ocorrendo
a uma velocidade de aproximadamente 10m/s. Esta é determinada principalmente
pela taxa na qual um dos quarks down dentro dos néutrons é convertido através de
um decaimento fraco para um quark estranho (strange): d + u <= s + u.

O segundo método foi introduzido por Horvath e Benvenuto, Ref. [84], que
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Figura 6.1: Representacdo esquemdtica do deslocamento da interface entre as

camadas em trés instantes de tempo distintos e consecutivos. As cores apresentadas
sao apenas tlustrativas e nao tém relacao com a “carga de cor” dos quarks.

modelam a conversao como uma detonacao. A sua taxa de conversao é de varias
ordens de grandeza maior do que a prevista por Olinto. Neste trabalho, nao preten-
diamos, a priori, assumir que o processo de conversao é devido a uma combustao
lenta ou uma detonacgao, entretanto, todos os resultados que obtivemos houve forma-
¢ao de ondas de detonagao. Utilizamos uma descri¢ao dinamica lagrangiana efetiva
para a evolugao dinadmica do sistema e analisamos a conversao da matéria hadro-
nica estelar em matéria de quark estranho. Tal evolugao depende enormemente das
equagoes de estado dos dois meios descritos, mantendo a conservagao de nimero
barionico através da frente de combustao. Isto é, fazemos uma analise cinemaética, a
qual tem a vantagem de ser independente dos detalhes microscopicos da transigao
e também independente de quaisquer hipoteses quanto & taxa a qual a conversao
ocorrera. Mesmo assim, visto que a equacao de estado utilizada para descrever a ma-
téria estranha é parametrizada pelo modelo de sacola do MIT, qualquer analise da
conversao de uma estrela compacta composta de matéria hadronica em uma estrela
estranha sera dependente do valor da constante de sacola, que nao é bem estabelecida
dentro das condigoes de densidade e temperatura de nosso interesse. Nos, portanto,
calculamos a velocidade da frente de conversao para uma ampla gama de valores
da constante de sacola. Veremos mais adiante que, para todos os valores utilizados

para a constante de sacola, obtivemos a formacao de uma onda de detonacao.

6.1 Vinculos Termodinamicos na Transicao de Fase

Visando reduzir o ntimero de parametros livres sem perder a consisténcia
termodindmica nos célculos das equagoes de movimento que regem a evolugao

dinamica do sistema, ou seja, respeitando as propriedades do sistema, introduziremos
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alguns vinculos. Partimos da 1* Lei da Termodinamica,

dE; =dQ — PidV; + Y _ piyidNys, (6-1)

onde dE ¢ a variacao da energia interna total na camada 1, dQ'é o calor liquido

trocado com o reservatério (que neste caso é a camada 2), e u;;dNy; é a energia

associada ao potencial quimico das particulas de espécie ¢ que entram no sistema.
Qualquer entrada de massa (—dmy)?, deve ser proporcional & variagao do

namero bariénico associado a camada interna (dNy),

dN1 = —idmg, (6—2)
mu

onde m, é a unidade de massa atémica. Ou seja, para cada hadron que atravessa
a camada 2 em direcao & camada 1, devemos considerar que as cargas baridnica e

elétrica sao conservadas.
Entretanto, estamos supondo que o hadron, ao atravessar a interface entre
as camadas, ¢ subdividido em seus componentes menores, seus quarks. Partimos
da aproximacao de que esses quarks possuem o mesmo potencial quimico, ou seja,

by = Mg = ps = 1. Onde cada quark possui potencial quimico p; dado pela

Equagao (5-19),
1 = v/ mny, (6-3)

onde n; é a densidade baridnica da camada 1.

Desta forma, a 1* Lei pode ser reescrita,

dE, = dQ — PdV; — 35—1dm2. (6-4)

N

Podemos, entao, obter as taxas de variagao temporal das respectivas gran-

dezas descritas acima.

dE; _@_Pldvl _3M1 dmy

At dt dt my dt (6-5)

Com relagao ao calor, se estamos trabalhando com temperatura (7") cons-

tante, podemos lidar com o calor recebido (d@)) como sendo proporcional a um calor

!'Devemos ressaltar aqui que o significado fisico de d@ nao é o mesmo de um diferencial no sentido
formal do calculo e mais correto seria fazermos AQ. Entretanto, manteremos propositalmente esse
vicio de linguagem pois tal variacao, para fins praticos de integracao numérica no nosso modelo,
pode ser aproximada como um diferencial.

20 sinal negativo se deve ao fato de que a camada 2 teve perda de massa, ou seja, a camada 1
tem acréscimos positivos de energia e nimero bariénico. Em outras palavras, houve colapso.
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latente (L) liberado pelo elemento de massa (dms) ao realizar a transicao de fase.
d@ = —Ldms. (6-6)
A variacao do volume fica,
dVi = 47 RIdR;, (6-7)
Retornando a variagao temporal, obtemos,

dE 3 . :
d_tl = — (L + m—;) e — ATP R?R,. (6-8)

Por outro lado, podemos reinterpretar o calor latente L como,
AQ = — (62 — 61) Amg, (6-9)

onde €y e € representam, respectivamente, as densidades de energia por massa que
o elemento de massa tinha quando estava na fase hadronica (na camada 2) e quanto
passou a ter quando passou para a fase de quark (na camada 1). Foi utilizada a
notacao de densidade de energia por massa pois estamos lidando com a perda de
energia de um elemento de massa. Porém, como o modelo do MIT utiliza densidade

volumétrica de energia, é conveniente fazermos,

AQ = — (@ - i) Am. (6-10)

onde definimos: ¢; = densidade de energia por unidade de volume da camada i.

Por fim, a variagao temporal da energia interna fica,

dE 3 .

—1__ (ﬂ + 22 i) iy — 47 PLR2R,. (6-11)
dt my P2 p1

Integrando numericamente a Equagdo (6-11) é possivel obter a energia

interna em qualquer instante ¢.



CAPITULO 7/

Resultados

7.1 Evolucao Dinamica

Conforme vimos nos Capitulos 3 e 6, a simulacao que realizamos leva
em conta nao apenas as equagoes de movimento apresentadas na Secao 3.2 mas
também possui consisténcia termodinamica dada pela Equagao (6-11) que governa
os vinculos da transi¢ao de fase na interface das duas camadas dos carogos interno
e externo. Veremos neste capitulo os resultados obtidos para a evolugao dinadmica
do sistema utilizando diferentes valores para a constante de sacola na fase de quark
e compararemos com os resultados obtidos para outros valores de massa inicial da
estrela de néutron.

Na aplicacao do modelo levamos em consideragao, inicialmente, um carogo
tipico de 1.4M.), composto de hadrons imersos em um gas de elétrons degenerados.
Como forma de obter a configuracao inicial do sistema descrito pela lagrangiana dada
na Equagao (3-2), determinamos a energia total e buscamos a configuragao de energia
minima para uma esfera hadronica. Tais condi¢oes foram obtidas numericamente
utilizando a equacgao de estado descrita no Capitulo 4 que utiliza a teoria RMF com o
conjunto de parametros de acoplamento NL3. Adotamos uma fragao protdnica inicial
dada por Y, = 0.4 e uma temperatura de 1MeV, que ¢ uma aproximagao razoavel
para uma proto-estrela de néutron imediatamente apo6s a difusao dos neutrinos que
foram aprisionados durante a formacao da proto-estrela de néutron. Na realidade,
neste trabalho damos prosseguimento a analise iniciada em estudos anteriores da
fase de escape de neutrinos, vide nossos trabalhos anteriores nas Refs. [8, 9, 10].
Apoés a difusao dos neutrinos, a perda de energia do carogo interno pode levar a
um aumento da densidade naquela regiao favorecendo o desconfinamento de quarks,
ou seja, aumentando a probabilidade de formacgao de uma “semente” de matéria de
quark devida a uma transicao de fase hadron-quark.

Em seguida utilizamos os mesmos procedimentos para diferentes massas
com o objetivo de verificar a variacao de nossos resultados face & mudanca da

massa total do sistema (que é um parametro de entrada para nossos calculos). Ou
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seja, comparamos os resultados obtidos a partir de uma estrela de néutrons tipica
com aqueles obtidos para estrelas mais massivas que o protétipo tomado. Como
uma perturbagao plausivel ao equilibrio da configuracao inicial do sistema, e que
simula o inicio da transicao de fase, introduzimos um caroco pequeno ja contendo
matéria estranha, para anélise de sua evolugao dindmica. A integracao numérica das
equagoes de movimento (Equagao (3-36) a Equagao (3-38) na Secao 3.2) do sistema
contempla a presenca de matéria estranha na camada interna que ¢ vinculada a
relacdo termodinamica dada na Equagao (6-11) associada a transigao de fase.

Na Figura 7.1, vemos no Gréfico (a) a evolu¢ao somente da camada interna
para uma estrela de néutron de 1.4M, onde utilizamos diferentes valores para
a constante de bag na equacao de estado da fase de quark. Note-se que, para
valores onde BY* < 160MeV, a curva evolui para uma configuracio de crescimento
rapido do raio R;, jai dentro da escala de 10~3ms, enquanto que, para valores
onde BY* > 160MeV, o crescimento é mais suave. No Gréfico (a) da Figura 7.2
vemos a evolucao do raio interno para uma estrela de 1.6M, onde notamos um
comportamento semelhante ao das curvas do Grafico (a) da Figura 7.1. No entanto,
no Gréafico (a) aa Figura 7.3, que mostra situagdo semelhante para uma estrela de
1.8M®, vemos que a curva associada & constante de sacola BY/* = 160MeV deixa
de apresentar uma evolugao lenta e se aproxima das curvas de evolugao mais brusca
na escala dos primeiros 10™3ms.

De maneira anéloga, os Gréaficos (b), das Figuras 7.1, 7.2 e 7.3 representam
as curvas evolutivas do raio externo (R2) para os mesmos sistemas respectivos
descritos nos Graficos (a)s. E interessante notar o distanciamento das curvas onde
utilizamos BY* < 160MeV em relacdo as curvas onde utilizamos BY* > 160MeV
para as estrelas de 1.4M, e 1.6M,. A diferenga nas ordens de grandeza do
crescimento se deve as velocidades maiores que R; atinge para os valores menores
da constante de sacola enquanto que para maiores valores dessa constante o sistema
evolui de forma mais suave pois o raio R; atinge velocidades menores.

E interessante verificar que, qualitativamente, nossos resultados concordam
razoavelmente bem com os obtidos por Fryer e Woosley (1998), conforme pode
ser visto na Ref. [34]. Os autores ressaltam em seu trabalho que a ejecdo de
massa devida a transicao de fase em uma estrela de néutron deve ocorrer devido
a deposicao de momentum apenas na camada mais externa. Enquanto os autores
da Ref. [34] utilizaram um calculo hidrodindmico com zoneamento de n-camadas
bem refinado nas regioes externas, obtivemos resultados semelhantes utilizando o
modelo simplificado de duas camadas, que é computacionalmente menos custoso
que o célculo hidrodindmico com n-camadas. O modelo dos autores da Ref. [34]

apresenta o bounce ocorrendo dentro da mesma escala de tempo que observamos
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Figura 7.1: Nos Grdficos (a) e (b) vemos a evolugao dos raios
das camadas interna (R1) e externa (Rz), respectivamente, para
uma proto-estrela de néutron de 1.4Mq, T = 1MeV e Yp = 0.4.
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Figura 7.2: Nos Grdficos (a) e (b) vemos a evolugao dos raios
das camadas interna (R1) e externa (Rz), respectivamente, para
uma proto-estrela de néutron de 1.6 My, T'=1MeV e Yp =0.4.
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Figura 7.3: Nos Grdficos (a) e (b) vemos a evolugao dos raios
das camadas interna (R1) e externa (Ra), respectivamente, para
uma proto-estrela de néutron de 1.8Mqg, T'=1MeV e Yp = 0.4.
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em nossos resultados (ms). Mesmo utilizando modelos diferentes, com equagoes
de estado diferentes, qualitativamente nossos resultados apresentaram cenérios
evolutivos semelhantes.

Também ¢ interessante notar que a massa inicial da estrela também exerce
um importante papel na evolucdo dos raios pois mesmo para B/ = 160MeV, para
o qual a curva evolutiva de R; era bem comportada para as estrelas de menor massa,
demostrou o comportamento de crescimento rapido em escalas de tempo menores
na estrela com massa de 1.8M,. Ou seja, Ry evolui mais rdpido em estrelas de maior
massa.

Comportamento semelhante podemos observar na evolucao de Ry, onde
podemos observar um bounce mais brusco nas curvas associadas a B/ < 160MeV .
De forma analoga ao comportamento de R;, temos um bounce mais suave para as
curvas associadas a B'/4 > 160MeV para as estrelas com massas iguais a 1.4M, e
1.6 M. Também de forma analoga, vemos que para a estrela de massa igual a 1.8 M
a curva associada a BY/* = 160MeV apresenta um comportamento de crescimento
mais rapido do raio Rj.

Na Figura 7.4, no Gréfico (a), vemos a evolugao das massas, das camadas
interna (M;) e externa (Ms), para uma estrela de néutron de 1.4M,, onde utilizamos
diferentes valores para a constante de sacola na equacao de estado da fase de
quark, mas todos sendo B4 < 160MeV. No Gréfico (b) da Figura 7.4 vemos
a evolucao das mesmas massas, também para uma estrela de néutron de 1.4Mg),
onde utilizamos valores para a constante de sacola B'/* > 160MeV . Note-se que a
evolucao das curvas ocorre de forma muito mais brusca no primeiro caso onde temos
uma escala de tempo da ordem de 10~*ms, ou seja, a transferéncia de massa entre
as camadas ocorre mais rapido, enquanto que, no segundo caso, com constantes de
sacola maiores, a evolucdo ¢ mais lenta e ocorre numa escala de tempo de 10~ ms.
Em outras palavras, quanto menor a constante de sacola utilizada mais rapida a
a troca de massa entre as camadas, o que fica evidente pelo desenvolvimento mais
brusco das curvas nos gréficos.

Nos Graficos (a) e (b) da Figura 7.5, vemos a evolu¢ao das massas para uma
estrela de 1.6M, onde notamos um comportamento semelhante ao das curvas dos
Graficos (a) e (b) da Figura 7.4. Podemos ja observar um deslocamento das curvas
em direcao a origem, denotando que as camadas trocam massa mais rapido que no
caso anterior de 1.4M. De forma analoga, porém, a evolugao das curvas se divide
apresentando uma evolucao mais lenta quando utilizamos a constante de sacola com
BY4 > 160MeV .

No Gréfico (a) da Figura 7.6 temos uma situagao inusitada, embora a mesma,

mostre situagao semelhante as figuras anteriores, para uma estrela de 1.8 M ©®, vemos
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Figura 7.4: Nos Grdficos (a) e (b) vemos a evolugio das massas,
das camadas interna (My) e externa (M), para uma estrela
de néutron de 1.4My, onde utilizamos diferentes valores para a
constante de sacola na equacao de estado da fase de quark.
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sacola na equacgao de estado da fase de quark.
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Figura 7.8: Nos Grdficos (a) e (b), apresentamos, respectivamente, as
curvas de evolugio temporal das velocidades R1 e Ry para uma estrela
com 1.6 Mg, onde utilizamos diferentes valores para a constante de
sacola na equacdo de estado da fase de quark.
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Figura 7.9: Nos Grdficos (a) e (b), apresentamos, respectivamente,
as curvas de evolugdo temporal das velocidades Ry e Ry para uma
estrela com 1.8 Mg, onde utilizamos diferentes valores para a cons-

tante de sacola na equacao de estado da fase de quark.



7.1 Evolucao Dindmica 93

que a curva associada & constante de sacola BY* = 160MeV deixa de apresentar
uma evolucao lenta e se aproxima das curvas de evolucao mais brusca na escala
dos primeiros 10~*ms. Ou seja, com esse valor para a constante de sacola, ainda
na escala de 10~*ms podemos perceber que a troca de massa entre as camadas ja ¢
perceptivel e no Gréfico (b) da Figura 7.6 ela se destaca das demais.

A diferenca nas ordens de grandeza do tempo na evolucao das curvas se
deve a troca de massa mais rapida entre as camadas para os valores menores da
constante de sacola enquanto que para maiores valores dessa constante a troca de
massa ocorre mais lentamente. Mas também devemos notar que a massa inicial do
sistema também é muito importante na evolucao dinamica da estrela pois as curvas
de evolucao temporal das massas se deslocavam no eixo do tempo a medida que
realizavamos os mesmos calculos para sistemas com massa inicial maior.

Na Figura 7.7, no Grafico (a) vemos nitidamente as curvas evolutivas de R,
ao longo do tempo, em unidades de velocidade da luz, para uma estrela de 1.4M
utilizando diferentes constantes de sacola. Entretanto, cabe aqui uma ressalva,
somente as curvas associadas s constantes de sacola com B'/* < 160MeV foram
apresentadas e tiveram seus valores de pico destacados no grafico. Fizemos isto
porque foram as tnicas curvas “mal comportadas”, para todos os valores de constante
de sacola onde BY* > 160MeV a evolucao de R1 foi totalmente subluminal e nao
é visivel nos graficos dentro da escala utilizada. Podemos notar, ainda no Gréfico
(a), um decaimento quase exponencial para os valores dos picos de R em funcao do
aumento do valor utilizado na constante de sacola. De forma semelhante, mas menos
gritante, no Grafico (b) vemos que R se comportou melhor para os mesmos valores
de B'/* > 160M eV, formando assim dois grupos distintos de curvas: um com carater
oscilatoério e mais violento e outro com crescimento suave e mais bem comportado.
Embora para essas curvas “bem comportadas” ainda tenhamos valores superluminais
para R,, devemos lembrar que o modelo utilizado é newtoniano. Tais resultados para
R, demonstram que uma correcio relativistica ¢ desejével porém néao essencial, por
outro lado, pode-se argumentar que os resultados para R; demandam uma COTTECan
relativistica, entretanto, o fato das curvas evolutivas se tornarem superluminais
para R, apenas para B'/* < 160MeV nos leva a crer que o problema nio esté
tanto na falta de uma correcao relativistica mas no ajuste do melhor valor para
a constante de sacola. Esses valores “probleméticos” para a constante de sacola ja
foram muito utilizados na literatura para situacoes préximas de equilibrio, quase
estaticas, porém aqui estamos lidando com um sistema que evolui de forma mais
dindmica e cujo carater nao linear de comportamento se torna evidente para todas
as grandezas observadas. Acreditamos que a abordagem da constante de sacola deva

ser diferenciada, talvez com a adocao de um modelo onde a constante seja dependente
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da densidade. Ja ha modelos assim sendo apresentados na literatura e estd em nossos
planos futuros incluir essa abordagem mais dinamica para a constante de sacola.

No Gréfico (a) da Figura 7.8 vemos evolugoes, similares as da figura anterior,
para as curvas de R; de uma estrela de 1.6M,,. E visivel que os picos de velocidade
para as curvas de Ry onde utilizamos BY4 < 160MeV estdo deslocados em direcio
a origem do grafico e os valores dos picos também sao maiores, o que indica que
a aceleragao de R; aumenta também com o aumento da massa inicial da estrela.
No Gréfico (b) da Figura 7.8 vemos evolugoes, semelhantes as do Gréafico (b) da
Figura 7.7, para as curvas de R, também para uma estrela de 1.6 M. Podemos
notar que as curvas apresentam evolugoes similares as do Gréfico (a) da Figura 7.7,
porém, destacamos o fato de que a curva associada a BY* = 160MeV comeca
a ensaiar uma mudanca de comportamento e se destaca um pouco das curvas do
mesmo grupo.

No Gréafico (a) da Figura 7.9 vemos evolugoes, similares as dos Gréficos
(a) das duas figuras anteriores, para as curvas de R; de uma estrela de 1.8Mp.
Novamente, ¢ explicito que os picos de velocidade para as curvas de Ry onde
utilizamos B4 < 160MeV estao maiores e mais deslocados em direcdo & origem do
grafico, indicando uma maior aceleracao de R; com o aumento da massa inicial da
estrela. No Grafico (b) da Figura 7.9 vemos evolugoes, semelhantes as dos Gréficos
(b) das figuras anteriores, para as curvas de R, também para uma estrela de 1.8M,.
Podemos notar o fato de que a curva associada a BY/* = 160MeV passou para o
grupo de curvas “mal comportadas”, provavelmente também devido a uma maior

aceleracao de Ry com o aumento da massa inicial da estrela.

7.2 Estimando a Massa Ejetada

Dentro deste trabalho, o modelo de duas camadas nos permitiu realizar
estimativas do montante de matéria ejetada do carogo devido a onda de detonacgao
gerada pela transicao de fase hadron-quark. No entanto, embora o modelo gere
resultados qualitativamente razoaveis, a simplicidade do mesmo pode permitir o
questionamento plausivel de que haja superestimativas dos reais valores de matéria
ejetada nos sistemas considerados. De modo a aumentar a confiabilidade de nossas
estimativas para a quantidade de matéria ejetada, resolvemos calcular qual a
quantidade de matéria da camada 2 nao atinge velocidade de escape e pode
eventualmente “cair” de volta sobre a camada 1.

Nos Gréficos (a), e (b) da Figura 7.10, apresentamos, em diferentes escalas
de tempo, a evolugao dindmica dos raios interno (R;) e externo (Ry) de um carogo

de 1.4M, e um “raio de escape”(Rgsc), que definiremos como o raio minimo acima
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Figura 7.10: Nos Grdficos (a) e (b) da Figura 7.10 temos uma visao comparada da
evolugao dos raios interno (Ry), externo (Ra) e o associado a velocidade de escape
(Rgsc) para uma estrela de 1.4Mg,, onde ambos os grdficos apresentam a evolu¢ao
dos raios em diferentes escalas de tempo. Nos Grdficos (c) e (d) vemos a evolugao
dos mesmos raios nas respectivas escalas de tempo para uma estrela de 1.6My e,
nos Grificos (e) e (f) vemos a evolugao desses raios nas respectivas escalas de

tempo para uma estrela de 1.8 M. Nos trés sitemas utilizamos uma constante de
sacola BY/* = 145MeV .
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massa que atinge velocidade de escape (Mgjpc) em fungao da constante de sacola utilizada nos
cdlculos da EOS da fase de quark para estrelas de 1.4Mg, 1.6 Mg e 1.8Mg,, respectivamente.
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Figura 7.12: No Grdfico (a) vemos uma comparac¢ao entre as curvas de Mgsc em fungao da
constante de sacola para as estrelas com 1.4Mg,, 1.6 Mg e 1.8 Mg, respectivamente. No grdfico (b)
temos as curvas do percentual de matéria ejetada em fungao da constante de sacola utilizada. No
Grdfico (¢) vemos uma comparagao entre as curvas de massa do objeto remanesente em func¢ao
da constante de sacola.
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do qual uma particula teste deve estar para atingir velocidade de escape. Note-se que
utilizamos uma estrela com equacio de estado da fase de quark com BY* = 145MeV
apenas, pois, para outros valores de constante de sacola o comportamento relativo
entre os raios foi essencialmente o mesmo. Nos Graficos (c¢) e (d) da Figura 7.10,
apresentamos graficos evolutivos das mesmas grandezas para uma estrela de 1.6 M.
Nos Graficos (e) e (f) da Figura 7.10, apresentamos graficos similares para uma
estrela de 1.8M,. Como esperavamos, nos trés casos, o raio R; esta totalmente
abaixo de Rgsc, porém este se distancia de Ry cada vez mais, ja na escala de tempo
de 1073ms, dando-nos a impressao de que a quantidade de matéria da camada 2 que
nao atingiu a velocidade de escape deve ser significativa. Essa impressao fica maior na
escala de tempo de ms onde podemos ver Ry e Rgsc se afastando indefinidamente.
Devemos lembrar, porém, que a diferenga entre as densidades torna-se muito grande
com o aumeno explosivo de Ry, ou seja, a camada 2 é mais rarefeita e a massa
que nao atingiu velocidade de escape pode nao ser tao significativa assim, como
poderemos confirmar na analise da Figura 7.11 mais adiante.

Uma massa teste que atingisse a velocidade de escape dentro da camada
externa com certeza seria ejetada, entretanto, nada nos garante que toda a matéria
da camada externa atinge velocidade de escape (para maiores detalhes sobre a
dedugao da velocidade de escape veja a Segao 3.3). Partindo do pressuposto de que
pode sim haver matéria da camada hadronica que eventualmente cairia novamente
sobre a superficie do caroco, em cada iteracao calculamos a velocidade de escape
numa grade de valores da posigao radial » de uma particula teste entre R; e R,.
Para cada valor de r calculamos a velocidade de escape vgse(r) e comparamos com
a velocidade da matéria no meio hadrénico v,(r) dada pela Equacdo (3-10). Para os
valores limite onde v9(1) = vEsc(r), definimos um r limite (r = Rpgc) acima do qual
toda matéria possui velocidade superior a velocidade de escape associada a Rggc.
Desta forma, torna-se simples calcularmos a matéria total contida no volume esférico
delimitado por Rgsc, a qual denotaremos por mgge € nos permitird uma estimativa
mais realista da matéria ejetada que passaria a ser dada por Mg ;pc = M — mgsc,
onde M ¢é a massa total do carogo dada no vinculo definido na Equagao (3-1). Em
sintese, mgsc € definida como a massa de toda matéria que ainda nao adquiriu
velocidade igual nem superior a velocidade de escape definida na Secao 3.3.

Toda matéria localizada a uma distancia radial do centro que esteja acima
de Rgsc tem grandes chances de ser efetivamente ejetada enquanto a matéria que
estiver em posigao abaixo de Rpgc estard gravitacionalmente ligada ao remanescente
do carogo. Devemos chamar a atencao ao fato de que esse é um refinamento no caculo
da massa ejetada, mas ainda se trata de uma estimativa. Poderiamos ainda remover

dos calculos a massa que estivesse acima da velocidade de escape, porém, como neste
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trabalho a massa é uma variavel lagrangiana, isso poderia falsear nossos célculos ao
invés de aumentar a acuracia de nossos resultados.

Nos Graficos (a), (b) e (c) da Figura 7.11, para estrelas de massas respectivas
de 1.4Mg, 1.6 M e 1.8M, apresentamos uma comparagao entre os valores atingidos
pela massa da camada 2 e os valores contidos fora do volume delimitado por Rggc,
ou seja, Mgpjpc = M — mgsc. Os valores sao apresentados em funcao da constante
de sacola utilizada na equacao de estado para a fase de quark. Como podemos
notar, para valores até BY/* = 155MeV a curva é quase linear formando um “platd”,
entretanto, a partir desse valor temos uma variagao brusca nos valores de massa
ejetada formando um “degrau” quase vertical e, logo apos, outro “platd”. Ou seja, hé
uma visivel descontinuidade nos valores obtidos para a massa ejetada para valores
de sacola préximos.

Para fins de comparacao, utilizamos tanto a massa da camada externa
quanto a massa que atingiu velocidade de escape no gréafico. Diferente do que
esperavamos com a sobreposicao das curvas, as diferencas de resultados nao foram
significativas e tornam-se imperceptiveis no primeiro “platd”. Embora se tornem mais
visiveis no segundo “platd”, ainda continua claro que suas diferengas em relacao a
massa total da camada 2 podem ser desprezadas e a massa M, ainda é uma boa
aproximacao da massa ejetada. Essa insignificancia na diferenca é relativa, ou seja,
em valores absolutos ela é perceptivel e dé indicios de que pode se formar uma crosta
hadronica sobre o objeto remanescente da transicao de fase. Entretanto, torna-se
desprezivel se comparada com o montante de massa ejetada pois mesmo Rggc sendo
nitidamente maior que Ry, a densidade da camada 2 ¢ muito baixa e a regiao entre
esses raios eventualmente vai se tornando cada vez mais rarefeita.

Embora as figuras apresentem aspectos semelhantes, os valores da constante
de sacola onde comeca o degrau de descontinuidade entre os platos varia, se
deslocando para longe da origem, ou seja, ele aumenta para maiores valores de
massa. Isso fica mais evidente no Grafico (a) da Figura 7.12 onde apresentamos as
curvas apenas de Mg pc para as estrelas com as trés massas consideradas em fungao
da constante de sacola. Também observamos que o acréscimo na massa inicial nao
somente desloca o degrau para a direita, mas também desloca os platos para cima,
ou, em outras palavras, os valores ejetados também aumentam em funcao da massa
inicial da estrela.

No Gréfico (b) da Figura 7.12, temos as curvas do percentual de matéria
ejetada, em relacao a massa inicial do carogo, em funcao da constante de sacola
utilizada. E interessante notar que, para carocos mais massivos, obtemos percentuais
de ejec@o de massa menores, ao contrario do que nos deu a entender o Grafico (a) da

Figura 7.12 que demonstrou valores absolutos maiores para a quantidade de matéria
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Figura 7.13: No grifico acima temos as curvas de massa final do objeto estranho
remanescente, considerando diferentes massas iniciais, em fungdo do wvalor da
constante de sacola utilizada.

ejetada. Ou seja, utilizando-se uma dada constante de sacola qualquer, estrelas de
maior massa realmente ejetam mais matéria do que estrelas menos massivas, porém
essa matéria ejetada a mais ainda é percentualmente menor do que o montante
ejetado pelas de menor massa. Podemos ver que a descontinuidade que gera o
“degrau” também ocorre neste gréafico para as trés estrelas consideradas.

No grafico da Figura 7.13, temos as curvas de massa final em fungao do valor
utilizado na constante de sacola. Podemos notar que, para caro¢os mais massivos,
obtemos objetos finais com maiores massas, mas apresentando também uma grande
dependéncia com relacao ao valor utilizado para a constante de sacola. Como
podemos ver, novamente temos um “degrau” devido a uma sibita descontinuidade
em cada uma das curvas. Notamos também que a descontinuidade ocorre mais a
direita no grafico para as curvas associadas aos carogos iniciais com maiores massas.

E interessante notar que a teoria nao nega a possibilidade de obter objetos
estaveis com massas tao pequenas quanto as obtidas nos degraus mais baixos do
grafico, ou seja, para valores mais altos da constante de sacola (acima de 158MeV/,

160MeV e 161MeV, respectivamente para estrelas de massa inicial 1.4Mg, 1.6 M
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Conclusoes e Perspectivas Futuras

Conclusoes

Analisamos neste trabalho a formacao e propagagao da onda de detonacao
gerada durante uma transicao de fase hadron-quark no interior de uma estrela de
néutron. Apos representar a configuragao inicial por um modelo de duas camadas
homogéneas com as massas sendo tratadas como varidveis lagrangianas, a evolugao
dindmica do sistema foi descrita através de uma Lagrangiana efetiva, ver Equagao (3-
2), de onde extraimos as equagoes de movimento das camadas, Equacao (3-59).

A fase de hadrons foi descrita através de uma equacao de estado que descreve
o regime de densidade supranuclear utilizando a Teoria de Campo Médio Relativis-
tico dentro de uma expansao Virial em termos das fugacidades das particulas cons-
tituintes no regime de densidade subnuclear conectado a equagao de estado RMF
para a fase hadronica (ver Refs. [11, 13, 12]). A fase de quark foi descrita utilizando
o modelo de sacola do MIT (Refs. [16, 82, 15]), onde varios valores diferentes para a
constante de sacola foram utilizados, onde foram considerados trés sabores de quark
(u, d e s), com potenciais quimicos idénticos. Também consideramos que a escala de
tempo da reagao ¢ suficientemente pequena para que a tnica transferéncia de calor
considerada seja a liberagao de calor latente durante a transicao de fase. A camada
externa hadronica foi tratada como um reservatorio térmico com temperatura de
1MeV e fracao protonica Yp = 0.4, visto que sao valores ja bastante utilizados na
literatura (pois estamos utilizando uma equagao de estado extremamente sensivel a
variacoes nesses parametros na descricao da fase hadronica nos regimes de densidade
nuclear e supranuclear).

Os célculos dinamicos mostram grande sensibilidade ao valor utilizado para
a constante de sacola na descricao da fase de quark, alterando drasticamente a
evolucao das varidveis lagrangianas ao longo do tempo. Apesar dessa variacao
no comportamento das variaveis lagrangianas, em todas as situagoes consideradas
obtivemos ejecao de matéria. O montante de massa ejetada depende da constante de
sacola utilizada, afetando de forma altamente nao-linear a fragdo de massa ejetada.

Os resultados foram comparados com os de outros autores que utilizaram
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uma descrigao hidrodinamica de n-camadas com zoneamento mais detalhado na
Ref. [34], e ainda assim obtivemos uma semelhanga qualitativa consideravel entre
esses resultados. Ou seja, nosso modelo apresenta uma abordagem efetiva mais sim-
plificada e consegue obter resultados semelhantes. Ainda tentamos um refinamento
maior considerando estimar isoladamente o montante de massa que atinge velocidade
de escape e obtivemos uma boa concordancia com os valores obtidos da segunda ca-
mada permitindo concluir que a massa da segunda camada ¢ uma boa aproximacgao
do total de massa ejetada.

Pra valores menores do que BY* = 160MeV obtivemos resultados com
velocidades generalizadas superluminais, ou seja, nao realisticas pois nao ocorrem
na natureza. As velocidades generalizadas obtidas demonstraram ser mais realistas
quando utilizamos valores maiores para a constante de sacola da fase de quark. A
evolucao das velocidades também demonstrou ser sensivel a massa inicial do caroco.

Por fim, comprovamos também que a massa inicial do caroco influencia
o processo de ejecao levando a valores absolutos maiores porém com percentuais
menores para o montante de material ejetado quando o carogo inicial é mais massivo.
Ou seja, carogos menos massivos ejetarao menos matéria mas terao percentuais de

ejecao maiores do que os mais massivos.

Perspectivas Futuras

Como complementacao a este trabalho, gostariamos de introduzir novos
elementos ao dar continuidade & nossa pesquisa, aqui seguem algumas idéias que

pretendemos implementar eventualmente nos nossos desenvolvimentos futuros:

1. Constante de sacola dependente da densidade. Embora tenhamos uti-
lizado diferentes valores para a constante de sacola em nossas simulacoes, em
cada simulacao a constante de sacola utilizada era sempre a mesma, indepen-
dente da evolucao do sistema. Hoje ja existem modelos de constante de sacola
dependentes da densidade que podem ser incorporados ao modelo (conforme
as Refs. [85, 86, 87, 88]), visto que a evolu¢do das massas, dos raios e das
velocidades é muito sensivel ao valor utilizado para essa contante.

2. Inclusao da emissividade de neutrinos. Desconsideramos aqui a producao
de neutrinos ao longo da evolucao do sistema. O tratamento desta questao
requer o estudo mais detalhado dos processos de producao via processos
fundamentais no plasma. Esta producao deveria entrar na equagao dindmica
como um termo de fonte dependente da densidade e composicao do meio.
Em trabalhos prévios, ver Refs. [8, 9, 10|, j& demonstramos que a perda de

neutrinos na fase de “cooling” de uma protoestrela de néutron pode transportar
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momentum para a camada externa promovendo ejecao de massa. Considerar a
influéncia dos neutrinos sobre a matéria densa da camada externa pode levar
a novos valores para a ejecao de massa.

Inclusao do octeto baridnico. Em alguns experimentos de colisoes de fons
pesados observa-se o surgimento de barions constituidos pelo quark s que sao
denominados hiperons, acredita-se que tais hiperons surjam também sob as
altas densidades e energias das estrelas de néutron, Ref. [89]. A ocorréncia de
espalhamentos e sucessivos decaimentos que produzem novas particulas pode
levar & presenca de todo o octeto baridnico. Muitos dos neutrinos produzidos
durante essas reagoes escapam ajudando a manter a temperatura do sistema
baixa.

Inclusao de matéria A. Também é interessante incluir futuramente a pre-
senga de matéria A, visto que ha também a possibilidade de formagao de
condensados de A no meio denso da estrela de néutrons Refs. [90, 91]. A pre-
senca de ressonancias A na fase hadronica pode modificar significativamente

as condigoes criticass para a ocorréncia da transi¢ao de fase, Ref. [92].
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