Instituto de Fisica Tedrica
IFT Universidade Estadual Paulista

DISSERTACAO DE MESTRADO IFT-D.009/02

Efeitos do Meio Nuclear Denso sobre o Mecanismo do Pélo do Pion

(yy = 7 — vp)

Felipe Arretche

Orientador

Prof. Dr. Adriano A. Natale

Julho de 2002



Agradecimentos

Em primeiro lugar, gostaria de agradecer a minha mae, dona Maria Terezinha
da Silva Gongalves, pois sem seu amor, incentivo e carinho, dificilmente estaria
apresentando esta dissertagao de mestrado. Gostaria de agradecer a minha tia Marta
Tereza Arretche pelo carinho e pelo apoio financeiro e moral. Aos meus amigos e
colegas Alexandre Leite Gadelha, Victo dos Santos Filho, Eduardo de Carli da Silva,
Luis Carlos Torres Guillen, Licio Campos Costa, Joao Pacheco Bicudo Cabral de
Melo e Andreia Nali Soares Hisi. Com certeza estou esquecendo algumas pessoas.
Perdoem-me por esta falta mas saibam que vocés tem minha gratidao e admiragao
tanto quanto os explicitamente citados. Finalmente, gostaria de agradecer ao meu
orientador Adriano A. Natale pela competente orientacao e pela paciéncia nos meus

momentos de dificuldade. Agradeco & CAPES pelo apoio financeiro.



i

Resumo

Neste trabalho, investigamos a viabilidade do mecanismo de pélo do pion (yy —
7% — vP¥) como mecanismo alternativo para o resfriamento do nticleo estelar de
estrelas de alta massa durante o processo de colapso gravitacional. Em especial,
concentramos nossa atencao no vinculo para a luminosidade de neutrinos emitidos
pela supernova SN1987A. Mostramos que ao incorporar os efeitos do meio nuclear
denso no propagador pionico através da teoria de Migdal para sistemas fermionicos

finitos, o mecanismo de poélo do pion é suprimido e que por causa disso nao con-

seguimos obter nenhum vinculo significativo para odecaimento do pion em neutrinos.

Palavras Chaves: Pélo do Pion, Supernova SN1987A, Meio Nuclear Denso

Areas do conhecimento:Fisica de Particulas Elementares, Astrofisica, Fisica Nu-

clear
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Abstract

In this work, we investigate the viability of the pion pole mechanism (yy —
7% — v¥) as an alternative mechanism for the cooling of stellar nucleus of massive
stars during the gravitational collapse. In particular we concentrate our attention
on a possible constrain on the neutrino’s luminosity from the supernova SN1987A.
We show that incorporating the effects of the dense nuclear medium through the
Migdal’s theory for finite fermionic systems in the pion propagator, the pion pole
mechanism is supressed and we cannot obtain any meaningful constrain for the pion

decay into neutrinos.



Indice

1 O Problema do Mecanismo de Pélo do Pion 1

1.1 Proposicao do Problema . . . . . ... .. ... ... 0L 1

2 Perda de Energia em Supernovas 4

2.1 Introducao : Fisica de Particulas Elementares x Astrofisica . . . . . . )

2.2 Principios Béasicos de Evolucao Estelar . . . . . ... .. ... .. .. 8

2.2.1 Fase de Equilibrio Hidrostatico . . ... ... ... ... ... 9

2.2.2 Fase de Colapso Gravitacional . . . . . .. .. ... ... ... 15

2.3 Neutrinos da Supernova SN1987A . . . . . . . . . .. .. ... .... 21
2.4  Emissao de Neutrinos: Regime de Difusao x Regime de Escape Livre(Free

Streaming) . . . . . ... 23

24.1 Regimede Difusao . . . ... ... ... ... 23

2.4.2 Regime de Escape Livre - "Free Streaming” . . . . .. .. .. 29

3 O Meio Nuclear Denso 36

3.1 Absorcao de Pions no Meio Nuclear Denso . . . . . . ... ... ... 38

3.2 Teoria de Migdal para Sistemas Fermionicos Finitos aplicada ao Nucleo

AtOmICO . . . . ., 40

3.3 Mecanismo do Pdélo do Pion no Meio Nuclear Denso . . . . . . . . .. 43

4 Conclusoes 48
4.1 PobélodoPionno Vacuo . . . . . . . . . .. .. 48
4.2 Poblo do Pion no Meio Nuclear Denso . . . . . . . . . . .. ... ... 48
Referéncias 51



Capitulo 1

O Problema do Mecanismo de Pdlo do Pion

1.1 Proposicao do Problema

A producao de neutrinos através do processo vy — VT e sua importancia no
contexto astrofisico foi discutida pela primera vez por Chiu e Morrison [1]. Do
ponto de vista tedrico, a reagao yy — v¥ seria um possivel mecanismo de perda de
energia para estrelas durante o processo de evolucao estelar. De uma perspectiva
cosmologica, também teriamos fotons da radiagao césmica de fundo que poderiam
dar origem a neutrinos, influenciando diretamente os limites sobre outras particulas
leves presentes na época da nucleossintese primordial [2].

O que ha de relevante para a fisica de particulas elementares em considerar
os aspectos astrofisicos da reagao vy — vv 7 Na versao usual do modelo padrao
de Weingerg-Salam, os neutrinos sao qualificados como férmions de mao esquerda,
nao massivos e desprovidos de interacdo eletromagnética. Os fétons sao bdsons
vetoriais de spin 1, de forma que o processo vy — v7 precisa ser computado através
de diagramas tipo caixa de um loop. Dicus[3] mostrou que este mecanismo de
resfriamento estelar possui uma taxa menor que outros processos tais como ete  —
VU e ye — evl.

Este resultado provém de um teorema demonstrado por Gell-Mann [4], que es-
tabelece que no limite de massa zero do neutrino, a amplitude do processo yy — vU
se anula quando a corrente fraca é local e possui estrutura V-A.

Fischback et al. [5] chamaram a atengao para o fato de que o teorema estabelecido

por Gell-Mann é valido para correntes fracas neutras com estrutura V-A, contudo,
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este nao é aplicavel se a reagao vy — v7 for intermediada por particulas escalares
ou tensoriais. Em particular, propuseram o mecanismo do pélo do pion (yy —

7 — vw). Neste caso, a amplitude associada ao processo em questdo teria um

pélo quando a energia disponivel fosse da ordem da massa do 7°

. Esta condicao
poderia ser satisfeita em um meio com temperaturas da ordem de 10 K (=~ 10MeV),
compativel portanto com a temperatura do niicleo de uma supernova. Mesmo para

O — v¥ poderia fornecer contribuicdes

temperaturas menores, 0 processo yy — T
importantes. E importante observar que, por conservacdo de momento angular, o
decaimento 7% — ¥ s6 é permitido se também existem neutrinos de mao direita.

Natale [6] aplicou a prescrigdo desenvolvida por Fischback et al. [5] aos dados
provenientes do pico de luminosidade dos neutrinos da supernova SN1987A. Os
modelos de supernovas fornecem temperaturas para o nicleo estelar durante o pico
de emissividade dos neutrinos da ordem de 10 a 70 MeV. Com este dado em maos
e valendo-se do cardter ressonante da reacdao vy — 7° — v7, Natale extraiu limites
superiores para I'(m® — v7) em fungdao da temperatura do nicleo estelar cerca de
sete ordens de magnitude menores que os limites experimentais disponiveis na época
[8]. Em especial, Natale usou seus resultados das larguras de decaimento para limitar
também a massa dos neutrinos, obtendo valores compativeis com os prescritos pela
literatura [9, 10].

Contudo, resultados significativos para os mecanismos de resfriamento estelar

devem necessariamente levar em conta os efeitos coletivos associados as densidades

do niucleo estelar.

Raffelt e Seckel [11] estudaram a viabilidade do processo NN — NNv¥w levando
em conta efeitos de miltiplo espalhamento dos nucleons*. Para tanto, os autores
invocaram o efeito Landau-Pomeranchuk [24] o qual estd fundamentado no fato de
que a radiagao produzida via bremsstrahlung requer um intervalo de tempo nao
nulo para ocorrer. Seus resultados mostram que os vinculos obtidos a partir do

mecanismo de bremsstrahlung dos nucleons sao de fato relaxados.

Os proprios autores reconhecem que sua estimativa para a taxa de colisoes é

*N representa um nucleon.
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muito grosseira uma vez que efeitos associados a degenerescéncia dos nucleons, bem
como variacoes na relagao de dispersao para os mesmos ou ainda possiveis alteracoes
no potencial de interacao entre eles foram absolutamente desprezados.

Em suas conclusoes, chamam a atencao para o fato de que a inclusao dos efeitos
do meio nos propagadores das interagoes poderia modificar também outros processos
até entao discutidos na literatura. Em especial, chamaram a atenc¢ao para o trabalho
desenvolvido por Natale [6] ao estudar o processo vy — 7° — vv. Natale considerou
em seus calculos a largura de decaimento total do pion I'; no vdcuo. Argumentam
eles que no nicleo de uma supernova, os pions estariam preferivelmente sujeitos a
absorcao por nucleons ao invés de decairem livremente no vacuo, tal que ['; no meio
denso deveria assumir um valor muito maior que o considerado e o efeito associado
A reacao vy — 7 — vV seria fortemente suprimido.

Em um trabalho subseqiiente, Natale e colaboradores [12] procuraram incluir os
efeitos de absor¢ao do pion e verificaram que o efeito associado & reacao vy — 7% —
v era realmente suprimido, conforme preconizado por Raffelt e Seckel [11]. Entre-
tanto, a absorcao dos pions na matéria nuclear foi computada de forma relativamente
grosseira, conforme iremos explanar e discutir.

O objetivo desta dissertacao é incorporar os efeitos coletivos nucleares no propa-
gador pionico e mostrar de modo mais rigoroso a supressao do mecanismo yy — vv
no contexto de resfriamento estelar. Para tanto, usamos a teoria de sistemas finitos
de Fermi desenvolvida por Migdal [13] para a descri¢do de colisdes niicleo-nicleo.
Mais precisamente nos valemos do setor da teoria que descreve a dindmica dos pions
na matéria nuclear densa a altas temperaturas. Finalmente, apresentamos pela
primeira vez um calculo rigoroso do mecanismo do pélo do pion para a situagao

tipica de uma supernova levando em conta um meio nuclear denso.
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Perda de Energia em Supernovas

Nos primoérdios da astronomia moderna, astronomos observavam o surgimento de
novas estrelas no céu. Estas estrelas brilhavam intensamente por horas e até dias.
A observacao continua destes objetos revelou no entanto que seu brilho diminuia
pouco a pouco, tornando-se praticamente imperceptivel em semanas ou meses. Tais
estrelas foram denominadas nowvas. Entre estas havia uma classe cujo brilho era
visivelmente mais intenso e que por tal razao foram chamadas de supernovas.

Tecnicamente as supernovas sao classificadas em supernovas do tipo I e super-
novas do tipo II. Esta classificacao esta fundamentada na observacao do espectro de
luz durante o pico de emissao. Supernovas tipo Il apresentam linhas de hidrogénio
no espectro enquanto as de tipo I nao. Supernovas tipo II nao sdo observadas em
galdxias elipticas. Costumam ser localizadas em bracos espirais de galdxias. Es-
tas sdo regides tipicamente ocupadas por estrelas jovens. A superposicdo destas
evidéncias permite inferir que supernovas tipo II constituem os estdgios finais de
evolucao de estrelas massivas, as quais existem por uma escala de tempo relativa-
mente curta, da ordem de milhoes de anos. Supernovas tipo Il sao relevantes para
a fisica de particulas elementares porque sao grandes fontes de neutrinos. O estudo
das supernovas tipo Il permite inferir e limitar varias propriedades acerca destas
e de outras particulas exodticas presentes em outros modelos além do padrdao. Seu
estudo também estd relacionado com a sintese de elementos pesados no universo*,
assunto do qual nao trataremos nesta dissertacao, mas que por si sé justifica sua

importancia.

*O elemento mais pesado produzido por fusio nuclear no interior das estrelas é o %6 Fe.
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O estudo de supernovas tipo I revelou até o presente momento que estas sao cau-
sadas por explosoes termonucleares em anas brancas presentes em sistemas binarios,
nos quais a estrela companheira, em geral uma gigante vermelha massiva, deposita
matéria sobre sua companheira compacta. Os modelos tedricos preveém que tais
sistemas nao produzem remanescentes de supernova e que o fluxo de neutrinos asso-
ciado a tais objetos é desprezivel. Por estes motivos, vamos concentrar nossa atencao
nas supernovas tipo II. Antes porém, vamos procurar motivar o estudo de sistemas

astrofisicos do ponto de vista da fisica de particulas elementares.

2.1 Introducao : Fisica de Particulas Elementares x As-

trofisica

A estrutura ultima da matéria foi tema de acirrados debates entre os fildsofos
gregos da antigiiidade. Modernamente, a procura pelos ”4atomos” de Leucipo e
Demécrito evoluiu para o que chamamos hoje de fisica de particulas elementares. O
objetivo desta linha de pesquisa, é identificar os blocos fundamentais da matéria e
descrever como eles interagem entre si para formar o universo tal como ele aparece
para nés atualmente, e se possivel, também em tempos remotos. Razoavel entao
afirmar que a fisica de particulas elementares ocupa-se em elucidar os mecanismos
que regem O Microuniverso.

A astrofisica nasceu do casamento entre os conhecimentos fisicos desenvolvidos
em laboratorios terrestres e sua aplicacdo a interpretacao de fendmenos de origem
astronomica. Do ponto de vista histdrico, a astrofisica nasceu quando técnicas
espectroscépicas foram utilizadas para analisar a luz do Sol e mais tarde de outros
objetos astronémicos(estrelas e nebulosas). Como as raias espectrais dos elementos
quimicos funcionam como ”impressoes digitais”, pela primeira vez na histéria da
astronomia, foi possivel inferir os elementos quimicos presentes nas estrelas. De
uma forma geral, a astrofisica moderna procura extrair dados e desenvolver modelos
para as estruturas fisicas presentes no espaco exterior, tais como planetas, estrelas,
galdxias, nuvens moleculares, quasares, etc.

Para a fisica de particulas, o estudo de sistemas astrofisicos é particularmente
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interessante porque é possivel extrair dos dados observacionais, limites para as pro-
priedades das particulas elementares, tais como suas massas e cargas entre outras
caracteristicas igualmente importantes. E possivel também estudar a quebra de
simetrias fundamentais da natureza tais como a assimetria entre matéria e anti-
matéria e a violacao do ntimero barionico, sendo este ltimo um dos problemas mais
interessantes para as teorias de grande unificacao. Certos problemas especificos
como a composicdo da matéria escura e a determinacao das anisotropias da radia-
¢ao césmica de fundo, permitem explorar a possivel existéncia de outras interacoes
fundamentais, inferir a existéncia de novas particulas ainda nao observadas em la-

boratoério ou ainda possiveis limites para o nimero de dimensoes do universo.

O estudo de mecanismos especificos de resfriamento estelar, tema no qual esta
dissertacao esta calcada, permite testar a validade de modelos alternativos, testar
setores especificos do modelo padrao e reforcar os limites nos acoplamentos entre os

campos obtidos via experimentos terrestres[14].

Em particular, uma aplicagao interessante e relativamente proxima do tema deste
trabalho, foi feita por Raffelt e Seckel[15]. Neste trabalho, os autores extraem limites
para a constante de decaimento dos axions, para as correntes fracas de mao-direita
e para a massa de Dirac dos neutrinos a partir dos dados da supernova SN1987A.
Nao estamos interessados aqui nos resultados obtidos por estes autores, mas sim em

explorar a argumentacao utilizada por estes para derivar seus resultados.

A energia e o tempo de duragdo do pulso de neutrinos medido a partir da su-
pernova SN1987A foram utilizados para obter informacdes sobre a massa dos neu-
trinos e os parametros de mistura dos sabores. Porém, varios tipos de particulas
exoticas leves(PEL’s) poderiam também ser produzidas no interior da proto-estrela
de néutrons. Com os dados do pulso de neutrinos, seus acoplamentos com os demais
campos de matéria podem ser limitados. Consideremos por exemplo uma PEL z
com constante de acoplamento g, com a matéria ordindria. A figura 2.1 mostra

como varia a luminosidade L, desta PEL com a constante de acoplamento g,.

Para g, pequeno, ou seja, PEL’s fracamente interagentes com os demais campos

de matéria, todas as PEL’s escapam livremente e é possivel mostrar que L, cresce
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Le = 03,
Emisséio proporcional
a0 volume
da estrela

Emissdio tipo
corpo negro

Ly 12 T4 (ry)

10g40 (9y)

Figura 2.1: Perfil de luminosidade para uma particula exdtica leve em funcao da

sua constante de acoplamento.

com g2. Neste caso, L, deve ser também diretamente proporcional ao volume da
estrela, ou seja, ao volume de matéria a partir da qual as PEL’s sao produzidas.
Todavia, a se¢ao de choque de absorgao também ¢ diretamente proporcional a g2, tal
que a medida que g, cresce e atinge um determinado valor maximo, a matéria estelar
torna-se opaca para as PEL’s. Nesta situacao, as PEL’s passam a escapar livremente
da estrela a partir de uma esfera de raio r,, que chamamos PEL’sfera. r, corresponde
a distancia associada a um livre caminho médio. L, pode entao ser aproximada
por um corpo negro, ou seja, L, o< 72T%(r,). Para uma proto-estrela de néutrons,
r2T*(r) é uma fungao que cai rapidamente com r, tal que L, diminui a medida que g,
cresce. Considerando a luminosidade dos neutrinos bem determinada, existe apenas
um intervalo de valores possiveis para a constante de acoplamento ¢,,in < 92 < Gmaz,
onde L, > L,. Se g, estivesse nesse intervalo, a energia gravitacional de ligacdo E}
da estrela de néutrons seria emitida principalmente na forma de PEL’s. Como
as caracteriticas do pulso de neutrinos da supernova SN1987A concordam com as
predicoes tedricas, valores para g, neste intervalo devem ser excluidos. Em geral, é

mais interessante trabalhar na determinacao de g¢,,;, pois, em muitos casos, outros
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argumentos astrofisicos ou dados de laboratério acabam por excluir acoplamentos
iguais ou maiores que gpqz-

Este é um exemplo tipico do tipo de argumentacao utilizada para impor limi-
tes sobre o comportamento das particulas e verificar a viabilidade dos mecanismos

possiveis para o resfriamento estelar.

2.2 Principios Basicos de Evolucao Estelar

O tema desta dissertacao esta diretamente associado a aplicacao de um modelo
para a fisica de meio nuclear denso nas condi¢oes presentes no nucleo de uma pré-
estrela de néutrons. Afim de situar o leitor em um contexto mais amplo, nesta secao
faremos uma breve revisao dos principais aspectos da teoria de evolucao estelar
relevantes para o nosso problema.

A evolucao de uma estrela divide-se em duas etapas: a fase de equilibrio hidrostatico,
na qual a estrela permanece a maior parte de sua vida e a fase de colapso gravitacional[17].
O diagrama 2.2 sintetiza de forma breve as principais etapas intermedidrias do pro-

cesso de evolucao estelar.

Expansdo
das camadas

Controcdo i . oxtormos

q:
Estrela alcanca o Sequeéncia

Principal no diagrama HR f F ) deH->H
Fusio de H --> He wioge > e

Nuvens de gés e

oocita -> condensacdes Fusdo de He --> elementos mais pesados

até o fe
Gés ejetado rico em

elementos pesados Fases alternadas de
contragdo e expansio

Buraco Negro '

%
Z Supernova

Estrela de *—TQ:
Neutrons O ‘/z/ e \\ “Q
:// Estrelos de alta massa --> varios estagios

Ané Branca  © de pulsacio

‘ Estrelas & Cefeidas, et
Estagios finais de (bhelas 5 Cefeic, eh)
evolugdo estelar

Figura 2.2: Diagrama dos estagios de evolugao estelar.
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2.2.1 Fase de Equilibrio Hidrostatico

Estrelas formam-se a partir do colapso gravitacional de nuvens de gds, principal-
mente hidrogénio e poeira presentes no meio interestelar. Acredita-se atualmente
que todas as estrelas sao fruto de processos de contracao gravitacional de tais nu-
vens, embora os mecanismos especificos ainda sejam passiveis de discussao [20]. De
modo geral, flutuacdes de densidade suficientemente grandes geram instabilidade
gravitacional. Por viscosidade, a temperatura local nestes aglomerados aumenta e
progressivamente, apos milhoes de anos, a matéria ali presente vaporiza e depois
ioniza formando o proto-plasma estelar. O processo de contracao gravitacional con-
tinua até que a matéria circundante se esgote ou haja pressao suficiente no pré-nicleo
estelar para que comecem as reacoes termonucleares, mais precisamente a fusao do

hidrogénio em hélio. De forma simplificada temos:
4'H —* He + 2e™ + 2v, + energia (2.1)

E importante observar que objetos com massas menores que aproximadamente
0.08 M nao sao capazes de desenvolver temperaturas e densidades compativeis com
a producdo de energia nuclear. Tais objetos sdo chamados de anas marrons. Por
outro lado em proto-estrelas com massa superior a 60M, a pressao de radiagao é
maior que a pressao gravitacional de modo que a estrutura estelar ndo é estével[22].
Para fins de defini¢ao [17]:

Estrelas de baixa massa:

M < 8Mjg (2.2)

Estrelas de alta massa:

M > 8M, (2.3)

onde 1M, representa a massa do sol.

Com o avango das técnicas astronomicas e o refinamento dos modelos tedricos, o
estudo das propriedades estelares revelou que a evolucao de uma estrela é determi-
nada fundamentalmente por dois fatores: sua massa e sua composi¢ao quimica ini-
ciais. Estrelas tipicas apresentam 70% de sua massa inicial na forma de hidrogénio,

28% em hélio e o restante na forma de elementos mais pesados.
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Para melhor visualizar o processo de evolucao estelar, usamos o diagrama Hertz-
prung-Russell, ou simplesmente, diagrama H-R. O diagrama H-R é um gréfico da
luminosidade L (brilho absoluto) de uma estrela versus sua temperatura efetiva
T.!. E possivel também graficar o diagrama H-R de modo a relacionar a magnitude
absoluta ou aparente ¥ de um grupo de estrelas versus um indice de temperatura
que se refere a cor das mesmas(essencialmente a banda de freqiiéncia de observagao

do espectro eletromagnético)[23].

A maioria das estrelas quando graficadas em um diagrama deste tipo, encontram-
se localizadas em uma porcao diagonal chamada seqiiéncia principal(ver a figura
2.3). Estrelas presentes na seqiiéncia principal sdo quimicamente homogéneas e
fundem hidrogénio para formar hélio. Encontram-se na chamada fase de equilibrio
hidrostatico. O diagrama 2.4 ilustra a trajetoria das estrelas no diagrama H-R ao

longo de sua evolugao.

O principal fator que determina a posicao de uma estrela no diagrama H-R ¢ a
sua massa. A estrela comeca a se deslocar no diagrama a medida que o hidrogénio
presente no seu nicleo se esgota. Sem a pressao de radiacao proveniente da energia
gerada pelas reagoes nucleares para contrabalangar o préprio peso, a estrela nao
diminui a sua luminosidade. Ao invés disso, o nicleo se contrai por autogravitagao,
aquecendo a si mesmo e as camadas ao seu redor. Devido a contragao, a gravidade
nas fronteiras do niicleo aumenta e o resultado pratico é um aumento da taxa de fusao
do hidrogénio em hélio na camada imediatamente superior. Contudo, a luminosidade
da estrela é limitada pela taxa de difusao dos fotons através da fotosfera. Como
a luminosidade de uma estrela depende essencialmente de sua massa, o resultado

pratico é um aumento do raio estelar e uma diminuicao da temperatura efetiva, o

tA temperatura efetiva de uma estrela T, é a temperatura que um corpo negro teria se irradiasse
a mesma quantidade de energia por em?2.

tA magnitude aparente m de uma estrela é uma grandeza que expressa o brilho aparente com
que ela é observada no céu o qual depende essencialmente de sua luminosidade absoluta e da
distancia que ela se encontra do observador. Por sua vez, a magnitude absoluta M é definida
como a magnitude aparente que a estrela teria se fosse observada a uma distancia de 10pc(1pc =
parsec = 3,09x10%cm). E uma grandeza, til sobretudo quando deseja-se comparar caracteristicas
intrinsecas dos objetos estelares.
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Figura 2.3: Localizacao da seqiiéncia principal no diagrama H-R. Os pontos
fornecem as posicoes de estrelas de varias massas ao ingressarem na seqiiéncia prin-
cipal. Nesta figura, a luminosidade é fornecida em termos da luminosidade solar
Lo =3.90 x 10%3erg/s [22].

que pode ser rapidamente visualizado pela relagao:
L = 4nR?oT? (2.4)

onde L é a luminosidade da estrela (taxa de energia emitida por unidade de tempo),
R é o raio estelar, e 0T % energia emitida por unidade de area por unidade de
tempo por um corpo negro a temperatura 7.

Uma estrela que esteja nesta fase imediatamente pds-seqiiéncia principal move-
se mais ou menos horizontalmente para a direita no diagrama H-R, qualificando
a estrela ao ramo das subgigantes. Para um gés ideal nao degenerado p o p.T,
o que significa que um aumento de pressao é acompanhado de um aumento na
temperatura do nicleo estelar. Quando a temperatura chega a cerca de 108K, ocorre

expansao das camadas exteriores da estrela. O esfriamento e a conseqiiente diminui-

8¢ é a constante de Stefan-Boltzmann.
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Figura 2.4: Estagios de evolugao para estrelas de baixa massa a partir da seqiiéncia
principal até o estdgio de ana branca. A trajetéria a partir do ramo assintético
das gigantes até o estdgio de ana branca(via nebulosa planetdria) nao é bem co-
nhecido e aparece tracejado na figura. A luminosidade é apresentada em termos da
luminosidade solar Lg = 3.90 x 10¥3erg/s [22].

¢ao de temperatura das camadas exteriores faz com que a estrela adquira uma cor
avermelhada. O fato de que a temperatura efetiva ndo pode cair indefinidamente,
faz com que o trajeto de evolucao no diagrama H-R seja quase vertical e para a

direita, constituindo o chamado ramo das gigantes vermelhas.

No topo do ramo das gigantes vermelhas, as temperaturas no nicleo estelar sao
suficientes para promover a ignicdo do hélio e produzir carbono através do pro-
cesso triplo-alfa. Para estrelas de baixa massa, os elétrons livres do nicleo estelar
encontram-se em estado degenerado quando comeca a ignicao. Este processo é
conhecido como ”flash do hélio”, pois a temperatura do nicleo estelar continua au-
mentando até que a degenerescéncia dos elétrons seja removida, uma situacao que

favorece o processo de fusao nuclear. Embora a estrela possua neste estdgio duas
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fontes de luminosidade, a saber, o nucleo estelar que sintetiza carbono a partir do
hélio, e a camada de hidrogénio em torno do nitcleo que sintetiza hélio, a luminosi-
dade total e o raio da estrela decrescem. Esta etapa na qual o nicleo funde hélio e

a camada superior funde hidrogénio, é chamada de ramo horizontal.

Quando o hélio acaba, a estrela tem um caroco formado de carbono, oxigénio e
nitrogénio. O nicleo estelar continua a contrair até que o aumento de pressao e de
temperatura sejam suficientes para promover a sintese de elementos mais pesados.
Cada nova etapa de sintese de elementos mais pesados no niucleo estelar ocorre em
uma, escala de tempo menor que a anterior, porque a partir da fase do carbono,
os neutrinos constituem o mecanismo dominante de perda de energia. As camadas
de menor temperatura, portanto responsaveis pela sintese de elementos mais leves,
movem-se em direcao a superficie. A estrela passa a adquirir uma estrutura em
camadas muito similar a de uma cebola. A camada mais externa funde hidrogénio
em hélio, a intermedidria hélio em carbono e o caroco carbono em oxigénio. Esta
fase é conhecida como ramo assintdtico das gigantes. Se o envelope de matéria em
torno do nicleo pudesse ser retirado neste momento, o nicleo seria uma ana branca,
formada por carbono e oxigénio. Durante os estagios finais de evolugao, estrelas
de baixa massa perdem uma porcao consideravel do seu envelope de matéria e seu
ntcleo estelar nao produz elementos mais pesados que o carbono e o oxigénio por
causa da pressao gravitacional reduzida. O resultado final é a ejecdo das camadas
exteriores da estrela e a formagao de uma nebulosa planetaria iluminada por um

nucleo central, presumivelmente uma ana branca.

Em suma, apds cada elemento ser exaurido no nicleo estelar, segue-se uma fase
de contracao que aumenta a temperatura e torna possivel a sintese de elementos
mais pesados. Temperaturas cada vez mais altas sao necessarias porque a sintese
de elementos mais pesados exige a penetracao de barreiras coulombianas cada vez

maiores.

No caso de estrelas de alta massa, o raio do nticleo é menor do que quando a
estrela entrou no ramo das gigantes vermelhas, 0 que aumenta a gravidade em suas

fronteiras e gera luminosidades maiores ainda. Estrelas no final desta etapa podem
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Combustivel | Temperatura Produtos Tempo Mecanismo
x(10°K) principais de queima de resfriamento

'H 0.02 ‘He, “N 7 x 108 anos | fétons e neutrinos
‘He 0.2 20160, 22Ne | 5 x 10° anos fétons

2o 0.8 WNe, 2Na, Mg | 600 anos neutrinos

W Ne 1.5 160, Mg, 285 1 ano neutrinos
6C 2.0 B5i, 328 180 dias neutrinos
8BS 3.5 S Pe, SNi, 52Cr 1 dia neutrinos

Tabela 2.1: Duracao das etapas de queima do combustivel nuclear para uma estrela

de 25M, com os respectivos mecanismos de resfriamento, por Weaver e Woosley
(1980) [19].

tornar-se supergigantes vermelhas.

Acredita-se que devido a estes periodos de contracdo e conseqiiente producao
de elementos mais pesados, as estrelas desenvolvam longos periodos de relaxagao
térmica, com pulsos de emissao de energia muito bem definidos. Estamos nos
referindo as estrelas cefeidas, muito utilizadas pelos astronomos como marcadores

de distancia.

A ultima etapa possivel no caso de estrelas de alta massa é a queima do silicio
para formar elementos do ”"grupo do ferro”. Mais precisamente, as reacoes de
fusdo sao responsaveis por uma pequena parcela deste processo, sendo a maior
parte proveniente da fotodesintegragao do S72§ com a ocorréncia simultanea de uma
espécie de equilibrio quimico (equilibrio estatistico nuclear - ESN) governado pelas
interagoes forte e eletromagnética. Tal estado de equilibrio (ESN), do qual a intera-
¢ao fraca(decaimentos e captura de e~) nao participa, ocorre em temperaturas da
ordem de ~ 3.5 x 10°K e dele surgem principalmente Ni°% e Fe*. Esta etapa dura

em média 1 dia.

A tabela 2.1 mostra os principais mecanismos de resfriamento estelar ao longo

da etapa de equilibrio hidrostdtico para uma estrela de 25M,.
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2.2.2 Fase de Colapso Gravitacional

Nos estdgios finais de evolugao, uma estrela de alta massa exibe uma estrutura

em cebola similar a representada pelo diagrama abaixo:

Onda de choque
) Distribuicdo
ot fo dos elementos Temperatura(10” K)

da massa(%)

H, He
2% CNO, 0.1% Fe

‘He,”‘N

22&N
2. %0, Ne e(C‘/n)
0 ve : Tg=02
12 160 22y,
24
20We, Mg
A iViadl R
2000, 2Na, 240 Tg=08
w0 Ma
(- §
oW 180, 24 Mg, 28g; Tgz15
15
2B
\60/ 285 32
ce, N
2 4 Te=20

6 Nicleo Estelar Te>10

Estrela de Neutrons

Figura 2.5: Estrutura em cebola de uma estrela de 25M, antes do colapso gravita-
cional. O colapso gravitacional do nicleo estelar leva a formagdo de uma estrela de
néutrons e a ejecao de cerca de 95% da massa da estrela(explosdo em supernova)
[17, 18]. Observagao : T, representa a temperatura em unidades de 10°K para cada
camada.

E na regido do ferro que observa-se a maxima energia de ligagio por nucleon Y.
Por conseguinte, a producdo de energia através de fusao nuclear, produzindo uma
nova geragao de elementos mais pesados no nicleo estelar, consumiria energia ao

invés de produzi-la.

TCerca de 8 MeV /nucleon.
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Se a massa do nicleo de ferro excede o chamado limite de Chandrasekhar [21]
Mgy, = 5.72Y7 Mg, (2.5)

onde Y, é o nimero de elétrons por nucleon, a pressao do gis degenerado de elétrons
nao é capaz de resistir a pressao gravitacional. O nicleo estelar torna-se instavel e
colapsa, ou seja, ndo resiste ao peso da prépria estrela[24]. O gés de elétrons torna-se
degenerado porque a medida que a densidade aumenta o principio de exclusao de
Pauli precisa ser levado em conta[25].

O colapso dinamico ocorre em uma densidade central p ~ 4 x 10%gem™3 e T ~
8 x 10°K [26]. Nesta situagio Y, ~ 0.41 —0.43 [27]. Nas etapas seguintes, a evolucao
do ntcleo estelar é completamente desacoplada da evolucao das camadas exteriores.
O mecanismo principal para o colapso é a fotodesintegracao dos nicleos do grupo

do ferro e a captura de elétrons por nicleos e protons livres:

Fe® — 13He' + 4n — 124.4MeV (2.6)
e +p—on+tu, (2.7)
e”+ A% — A% 4, (2.8)

Estas reagoes sao possiveis devido a grande energia de Fermi do gas de elétrons
degenerados. Note que a equagdo (2.6) consome energia. As taxas de captura
eletronica (equagoes (2.7) e (2.8))determinam a dindmica inicial do colapso e também,
via equacdo (2.5), a dimensdo do nicleo em colapso. Sao chamadas de reacoes de
neutronizagao porque promovem a formacao abundante de néutrons.

Nestas condigoes, a pressao no nicleo estelar independe da temperatura. O tnico

fator relevante para o computo desta é a densidade de elétrons n., a saber [17]:

1

p= 5—(37r2)2/3n§/3 caso nao relativistico (2.9)
me
1

D= Z(37r2)1/3n‘§/‘°’ caso relativistico (2.10)

Este cendrio implica no colapso gravitacional porque o esquema usual utilizado

pela estrela para contrabalancar a pressao gravitacional
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fim do combustivel nuclear — contracdo — aumento da temperatura — aumento
da pressao — ignicao das reacoes termonucleares — producao de elementos mais
pesados — producao de energia — expansio — diminuicdo da temperatura,

nao funciona mais. Toda energia produzida conduz somente ao aumento de
temperatura.

Devido ao processo de neutronizacao, o nimero de elétrons é violentamente re-
duzido e ocorre a formacao de uma grande quantidade de nicleos ricos em néutrons.
Estes niucleos sao instdveis uma vez que se encontram longe da regiao de estabili-
dade nuclear na qual o nimero de prétons é aproximadamente igual ao nimero de
néutrons. Como a pressao de degenerescéncia dos elétrons era até entao o princi-
pal fator de contrabalanco da pressao gravitacional, o nicleo estelar colapsa rapida-
mente, em um intervalo de tempo da ordem de milisegundos. No processo de colapso,
o nucleo contrai de uma forma tal que a densidade de elétrons e por conseguinte a
pressao permanecem praticamente constantes.

Na porcao média interna do nicleo, a velocidade de contracao da matéria é
diretamente proporcional a distancia ao ponto central da estrela. Ja a porcao média
externa colapsa em velocidades supersonicas. As camadas externas da estrela ndo
percebem que o niticleo estd em colapso devido a baixa velocidade do som.

Os primeiros neutrinos produzidos em (2.7) e (2.8) deixam o nicleo livremente.
Porém, a medida que a matéria colapsa sobre o nicleo, a densidade aumenta até que
em um determinado momento os neutrinos acabam aprisionados. Tecnicamente isto
ocorre quando o intervalo de tempo necessario para que os neutrinos se difundam
pelo nicleo seja maior que o intervalo de tempo associado ao colapso deste. Neste
caso os neutrinos levam mais tempo para sair do nicleo do que este para atingir
altas densidades.

A principal fonte de opacidade para os neutrinos é o espalhamento coerente

IO espalhamento coerente ocorre quando o centro espalhador possui um estado de menor energia
muito bem definido. Quando um conjunto de tais centros espalhadores é exposto a um campo de
radiacdo de freqiiéncia w, no caso a radiacdo na forma de neutrinos, a radiacio espalhada deve
necessariamente ter a mesma, freqiiéncia w, garantido é claro que o efeito Doppler de recuo dos
centros espalhadores seja desprezivel. Um processo de absorcdo e reemissao com tais caracteristicas
é chamado espalhamento coerente. Em outras palavras, o espalhamento coerente dos neutrinos
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neutrino-niucleo via correntes neutras. A secao de choque para tal processo pode ser

parametrizada por [28]:

~ 10 “em2 N2 B, \* 2.11
o~ cm VeV (2.11)

onde N é o niimero de néutrons presentes no nicleo espalhador.

Neutrinos sao produzidos principalmente na regiao de densidades da ordem de
10" a 10'2g/cm3. Nicleos caracteristicos desta regiao possuem cerca de 50 néutrons
e massas entre 80 e 100(nimero total de nucleons). Esta camada é conhecida na
literatura como camada de desleptonizacao . Nestas condigoes, o livre caminho
médio dos neutrinos )\, é dado por [28, 18]

1 p A E 2
AR —a107em | —F —<7”) 2.12
nao 0%em (101290m—3> N2 \10MeV (2.12)

e o intervalo de tempo tipico de difusao dos neutrinos é dado por

d~10"cm (2.13)

Inserindo valores tipicos para os parametros acima, tais como p ~ 10''g/cm? a
10"2g/cm?, E, ~ 50 a 200MeV, A =~ 100 e N = 50, obtemos um tempo de difusao
da ordem de segundos. Consideravelmente maior que o tempo de colapso da ordem
de milisegundos. Por este motivo, os neutrinos ficam aprisionados e movem-se com o
material em colapso. A transi¢do entre os regimes 6tico opaco e transparente define
0 que a literatura prescreve como neutrinosfera.

Devido ao aprisionamento dos neutrinos por parte dos néutrons, surge um novo
cendrio no qual a captura de elétrons cessa. Nestas densidades da ordem de 10*2g/cm?
temos um processo inverso ao prescrito pelas equagdes (2.7) e (2.8). O niicleo deixa
de perder energia via neutrinos e estes entao termalizam. A termalizacao implica
em um estado de equilibrio com relagao a interagao fraca. Dai para frente o colapso

gravitacional progride adiabaticamente. Isto significa entropia constante, pois nao

ha transporte significativo de energia nem alteracao substancial da composicao do

pelos nucleos é dito coerente por ser de natureza eldstica o que significa que as particulas envolvidas

essencialmente trocam momento no processo de colisdo.
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Camada de fusdo de Si

Caroco exterior - Neutrinostera

Impacto da onda de choque
sobre o carogo

Superficie de aprisionamento Camada de neutronizacio
0 neutrinos

(Tditt = Teoll)

Figura 2.6: Estrutura do nicleo em colapso, evidenciando a posicao da neutrinosfera.

nucleo. Neste estdgio temos um géds de elétrons, néutrons, neutrinos e nicleos cuja
pressao ainda é sustentada pelo estado de degenerescéncia dos elétrons relativisticos.

Finalmente o nitcleo estelar atinge densidades tipicas dos nicleos atomicos =~
10*g/cm3. Neste regime de densidades a forga nuclear passa a ter cardter repulsivo
e a matéria passa a ser incompressivel. A matéria que se depositaria sobre o niucleo
bate e volta, colidindo com a que estd chegando. Surge uma onda de choque com
energia da ordem de 10%'ergs. A onda de pressao ndo pode cruzar o ponto sénico**.
Como a matéria continua fluindo em direcao ao nicleo trazendo energia cinética,
forma-se uma descontinuidade de pressao no ponto sonico que resulta em uma onda
de choque de dentro para fora com velocidade maior que a velocidade do som.

A energia exata carregada pela onda de choque depende da reagao do nicleo,
cuja determinacao depende diretamente da equacao de estado para a matéria nu-
clear densa. A principio a onda de choque perde energia dissociando nicleos de ferro
em protons e néutrons. Se a massa do niucleo de ferro for suficientemente grande,
a onda de choque nao penetra no nicleo e a explosao em supernova nao acontece.
Por outro lado, o processo de dissociagao em prétons e néutrons conduz a um au-

mento considerdvel da pressao que por sua vez conduz a uma reversao da direcao

**Ponto da estrela no qual a velocidade do som é igual a velocidade da matéria em colapso.
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de movimento da matéria em colapso na regiao da onda de choque. O resultado
pratico é uma explosao. Na regiao de dissociacao o livre caminho médio dos neu-
trinos ¢ grande, tal que estes concentram-se atras da onda de choque e quando esta
penetra em regides com densidades da ordem de 10''g/cm?, todos os neutrinos sdo
imediatamente emitidos. Este mecanismo é conhecido como explosao induzida ou
" prompt explosion” 29, 30].

Simulac¢oes computacionais mostram que para nicleos muito massivos a onda de
choque realmente nao consegue penetrar a superficie do nucleo estelar. Contudo,
esta pode ser reativada pelo grande nimero de neutrinos subseqiientes. A deposi¢ao
de apenas 1% de sua energia atras da onda de choque é suficiente para fazer com que
esta penetre o ntcleo estelar e promova a explosao em supernova. Tal mecanismo é
conhecido como explosdo retardada ou ” delayed explosion” (31, 32].

Para estrelas entre 10 — 16 M, verificou-se que o mecanismo de explosao induzida
é suficiente, enquanto para estrelas com massas maiores o mecanismo de explosao
retardada torna-se necessario[32].

Um dos grandes problemas encontrados pelos pesquisadores desta area nos ultimos
10 anos era o de que a onda de choque usualmente parava a uma distancia de cerca
de 100 a 150 km do centro da estrela, e em geral, a inclusao dos efeitos de absor¢ao
dos neutrinos e da deposicao da energia destes sobre a onda de choque permitiam so-
mente explosoes moderadas. Este problema foi resolvido com o desenvolvimento de
simulacdes computacionais em duas dimensdes. Até entdo as simulacoes eram feitas
apenas na direcao radial. Estas simulacoes permitiram a visualizacao de bolhas de
neutrinos de alta energia ou " neutrino-heated hot bubbles”[31, 33]. Tais bolhas pro-
duzem uma mistura consideravel do material emitido, que por sinal foi observada na
supernova SN1987A, além de justificarem o carater assimétrico do material ejetado.

A energia emitida em uma explosao de supernova é fruto da diferenca entre as
energias de ligacao gravitacionais da estrela original e da futura estrela de néutrons.

Ou seja,

M? M?
AE = (_G ) - (_G ) (2.14)
R estrela R estrela de mnéutrons
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que pode ser reescrita como

(2.15)

AE =592 x 105367,9 ( 10km ) (Mestrela de néutrons)

1.4M,,

Restrela de mnéutrons

Este é o panorama bésico de como se compreende hoje o processo de colapso
gravitacional e a conseqiiente explosdo em supernova de uma estrela massiva. Na
proxima se¢ao, vamos discutir algumas das informagoes que a supernova SN1987A

nos permitiu obter especialmente sobre os neutrinos.

2.3 Neutrinos da Supernova SN1987A

A supernova SN1987A foi descoberta em 24 de Fevereiro de 1987, na Grande
Nuvem de Magalhaes, uma galdxia satélite a nossa localizada a 165.000 anos-luz
da Terra [16]. Esta foi a supernova mais brilhante desde a registrada por Kepler
em 1604. Pela primeira vez na histéria, o estdgio de desenvolvimento tecnolégico
permitiu monitorar este evento astronémico em todas as bandas do espectro eletro-
magnético, identificar a estrela progenitora e estudar em detalhes o processo de
supernova desde a explosao até a interacao do material ejetado com o meio inter-
estelar.

Para a fisica de particulas elementares, o fato mais notdvel a respeito da su-
pernova SN1987A, foi a deteccao do fluxo de neutrinos no dia 23 de Fevereiro, por
volta de 7:36h, hordrio de Greenwich, no detector de neutrinos Kamiokande, por-
tanto antes da supernova ser identificada no céu através do sinal ético. Pela primeira
vez neutrinos provenientes de uma fonte diferente do sol foram detectados, marcando
de vez o surgimento da astrofisica de neutrinos[35, 36, 37].

A estrela progenitora foi identificada como SANDULEAK 69 202, uma supergi-
gante azul com tipo espectral B3I, cuja massa foi estimada em cerca de 20M,. A
principio este fato constituiu um problema para o modelo de evolugao estelar que
prevé que apenas gigantes vermelhas poderiam explodir em supernova. Contudo
uma analise mais elaborada dos dados mostrou que de fato a estrela progenitora era

realmente uma gigante vermelha quando explodiu em supernova. O problema entdao
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passou a ser como explicar sua rapida evolugao para este estdgio. Alguns autores
estudaram este problema e levantaram a abundancia do elemento oxigénio como

principal fonte de explicagio [38, 39].

A observacao da estrela de néutrons, ou melhor do pulsar criado a partir da
explosao em supernova, ou mesmo o buraco negro, sao desafios cientificos aguardados

para o futuro.

Quatro detectores afirmam ter detectado neutrinos provenientes da supernova
SN1987A. Os detectores Kamiokande e IMB(Irvine-Michigan-Brookhaven) sdo de-
tectores de radiagdo Cerenkov compostos por grandes tanques com agua. Ja os de-
tectores Baksan e Mont Blanc operam por cintilagao em liquido. Estes dois ultimos
possuem muito menos material disponivel para interacao com os neutrinos. Todos

sao sensiveis a reacao :

Uo+p—n+et (2.16)

Os neutrinos detectados no Mont Blanc foram detectados 4 horas e meia antes
dos outros e foram registrados no total 5 eventos na faixa de 5 MeV. Nenhum outro
detector confirmou tais dados. Acredita-se que os dados provenientes do Mont Blanc
sejam fruto de flutuacao estatistica e que portanto nao correspondam realmente aos

neutrinos da supernova SN 1987A.

Fixando o tempo de chegada do primeiro neutrino registrado em t=0 para cada
detector, foram registrados 24 eventos em 12 segundos(Kamiokande + IMB + Bak-
san). A anélise do espectro de energia dos neutrinos detectados e de sua distribuigao
angular permitiu inferir que a energia total emitida na forma de neutrinos foi de

(40, 41]

E, =~ 3 x 10%erg (2.17)

compativel portanto com as estimativas tedricas.
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2.4 Emissao de Neutrinos: Regime de Difusao x Regime de

Escape Livre(Free Streaming)

Como vimos nas segoes anteriores, em uma explosao de supernova ocorre uma
liberacao de energia da ordem de 103 5*erg. Apenas 1% desta energia é liberada na
forma de fétons. Seguramente os outros 99% restantes sao liberados principalmente
na forma de neutrinos. Outras particulas exodticas leves podem ser criadas e parti-
cipar do processo de resfriamento estelar, contudo vamos desconsiderar este aspecto
do problema. Assumindo entdo que a estrela resfria fundamentalmente emitindo
neutrinos, € necessario levar em conta os detalhes associados ao processo de colapso
gravitacional.

Como vimos, o colapso gravitacional acontece quando o combustivel nuclear da
estrela acaba. A pressao de degenerescéncia dos elétrons do caroco de Fe-Ni nao
consegue contrabalancar a pressao gravitacional e o resultado é o empacotamento
dos elétrons sobre os prétons e nicleos. As reagdes de captura dos elétrons ((2.7) e
(2.8)) determinam a dindmica do colapso. Esta fase de grande produgio de néutrons
é conhecida como neutronizagao. Sabe-se que os neutrinos provenientes do processo
de neutronizacao carregam no maximo 10% da energia total emitida [42, 43, 44]. O
restante da energia é liberada na forma de neutrinos térmicos. Neutrinos térmicos
sao neutrinos que surgem como resultado final de outras reagoes de resfriamento
possiveis no interior da proto-estrela de néutrons [17]. Estes neutrinos difundem pelo
nucleo estelar até chegarem a neutrinosfera, a partir de onde escapam livremente. A
taxa na qual a energia é drenada para fora da estrela é de 102 — 10%3erg/s enquanto

o processo de difusdo dura de 1 a 10 segundos [45].

2.4.1 Regime de Difusao

Os neutrinos percorrem uma caminhada aleatéria na qual sofrem vérios espal-
hamentos antes de chegarem a neutrinosfera a partir de onde escapam livremente.
Sao espalhados principalmente pelos nucleons presentes no meio. A se¢ao de choque
dos neutrinos com os campos de matéria cresce com o quadrado da energia [47] o

que faz com que a opacidade destes dependa também desta quantidade. Portanto,
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para estudar a emissividade de energia via neutrinos precisamos levar em conta este
fato. Para tanto, utilizamos a aproximacao de difusao de Rosseland para o meio
estelar. Nosso problema consiste fundamentalmente em calcular o raio da neutri-
nosfera. Se conhecemos este fator, podemos calcular a emissividade de energia via
neutrinos usando a aproximacao de corpo negro. Para maiores detalhes veja Grifols
e Mass6[10] e Shapiro [48].

Nosso algoritmo de trabalho consiste inicialmente em calcular o livre caminho
médio dos neutrinos levando em conta a dependéncia com a energia, com o perfil
de temperatura do nicleo estelar em colapso e com a secao de choque dos neutrinos
com os nucleons. A seguir, utilizamos este resultado para estabelecer o raio da
neutrinosfera em fungao de uma série de parametros associados a dindmica do nicleo
em colapso. Conhecido o raio da neutrinosfera, podemos calcular a emissividade de
energia via neutrinos através da aproximacao de corpo negro. Finalmente usa-
mos o vinculo observacional da luminosidade de neutrinos para fixar os parametros
disponiveis no modelo considerado [49].

Nestes cédlculos vamos considerar apenas neutrinos do mion de mao esquerda.
Esta escolha é simplificadora no sentido de que estes neutrinos interagem com os
demais campos de matéria exclusivamente via correntes neutras. Como existe uma
equiparticao aproximada entre os tipos de neutrinos no que se refere ao fluxo de
energia [46], basta multiplicar o resultado obtido por um fator 6 (3 familias de
léptons, cada uma com seu neutrino e antineutrino).

O livre caminho médio de Rosseland é definido como [48]:

— [P dE(oq) T E*eE/T [ (eB/T 4 1)2
v fOOO dEE4eE/T/(eE/T + 1)2

(2.18)

Nesta expressao, o é a secao de choque dos neutrinos, ¢ é o numero de centros
espalhadores(nucleons) por unidade de volume presentes no meio, F é a energia
dos neutrinos e T é a temperatura do nicleo estelar. Consideraremos o perfil de

temperatura prescrito por Turner [49]:

156MeVeip2l® para > 2,
T(r) = 1/)143 para pi4 = (2.19)
20M6V01p1£ para pi4 < 2,
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onde p14 = (r/r14) ™ é a densidade em unidades de 10*g/cm3, n é um parametro
livre a ser ajustado que varia entre 3 e 7 por valores inteiros e 4 = 1.5 x 10%cm.
c1 € um parametro associado as incertezas do comportamento adiabatico do ntcleo.
Espera-se que c¢; seja proximo de 1.

A principal fonte de espalhamento dos neutrinos no niicleo estelar em colapso sao
os nucleons. Vamos portanto considerar a parametrizagao disponivel para a secao

de choque v-nucleon e vamos desprezar todos os outros processos. Temos entao:

o(vN) = ioO(E/me)Q (2.20)

com oy = 1.76 x 10~ *em?.

Inserindo a se¢do de choque acima em (2.18), obtemos:

- 4m? y J° E2eP/T [ (eBIT 4 1)2 (2.21)
R ‘

Apés algumas manipulagGes algébricas, as integrais em (2.21) fornecem o resultado:
o
/ EeBIT [(eB/T 4 1)2 = (1 — 27"l (n) (2.22)
0

onde ((z) é a funcdo zeta de Riemann, tal que

— _ 4mi  ((2)
Y qoo 21T2¢(4)

(2.23)

Segundo Turner [49], os neutrinos sao irradiados a partir da neutrinosfera, cujo raio

possui um valor entre 2 — 3 x 10%cm. Isto significa que

—n 1 108 "
pmz(L) :< 0 x 10%em ) <2 (2.24)

T14 (2 —3) x 10%cm

De acordo com (2.19),

—  4m? 1 1 90
N, = e s (2.25)
400 c3400(MeV )2pyy”° 21 67

pois €(2) = 7%/6 e ((4) = 7*/90.
Usando m, = 0.511MeV e assumindo uma densidade de alvos ¢ = p/my com

p = pu X 10"%g/em? e my = 1.672 x 1072*g, obtemos

— 179.53 / 7 \5"/3
A(r) = 2 (7“_14) cm (2.26)
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E interessante observar que o resultado acima é consistente com a expectativa
de que a estrela torna-se cada vez mais transparente a medida que o neutrino vai
atingindo as camadas mais externas.

De posse de A, podemos definir o raio da neutrinosfera R,. Defininos R, através
da expressao:

M(r=R,)=¢R, (2.27)

A neutrinosfera é por definicao a distancia ao centro da estrela correspondente a
um livre caminho médio. Por conveniéncia inserimos um parametro de ajuste & que

esperamos nao difira de 1 por mais do que uma ordem de grandeza. Portanto temos,

_ 1 ) . 5n/3
N(r=R)=¢R, = 105 (R—> em (2.28)
9 T14
que resulta em
R _ (283 x 10475, (2.29)

T14

A expressao acima fornece o raio da neutrinosfera em funcao dos parametros do
nucleo estelar em colapso.

Por hipé6tese, a neutrinosfera ird emitir neutrinos e perder energia como se fosse
um corpo negro. Para tanto consideramos o nicleo estelar como um gas de neutrinos
em equilibrio térmico [23]. Neutrinos sdo férmions e portanto obedecem a estatistica
de Fermi-Dirac. A funcao de distribuicao para um gas de Fermi-Dirac é:

1
exp(e/kpT) + 1

n = (2.30)

onde € é a energia do neutrino e kg1 é o fator de energia térmica. O nimero de
estados que uma particula de spin I pode ocupar no espaco de fase é:

d*p d3q

(21 +1)— 3

(2.31)

Fazendo o produto do niimero de estados acessiveis aos neutrinos ' no espaco de
fase com a estatistica de ocupagdo dos mesmos, obtemos o nimero de neutrinos por
unidade de energia N(e) com energia entre € e € + de:

L @D 43
exp(e/kgT) + 1 h?

tLembrando que o neutrino tem spin 1/2.

N(e) de =2 (2.32)
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Expressando € em termos da freqiiéncia v através da relacao ¢ = hv = pc, tomando

d®p = 4w p* dp e integrando sobre o espaco de coordenadas, temos

2
N(v)dv = 8V L dv

2.
3 exp(hv/kgT) + 1 (2:33)

onde V é o volume o ocupado pelo gés(no caso o volume do nicleo em colapso).
A densidade de energia da radiacao de neutrinos em fungao da freqiiéncia v serd
portanto dada por:

hv 8rhy? dv
() (v)dv 3 exp(hv/kpgT) + 1

7 (2.34)

Integrando a equagao acima e fazendo U = hv/kgT temos

_ 87h ]CBT 4 oo U3dU _ 87h kBT 4 1
E_c—3<T) /0 U1 3 ( h ) (1—§) I'(4)¢(4). (2.35)

Logo

E

2 T\* 77t
_ 8w 2mh (kB ) T (2.36)

c3 2k ) 120
pois ((4) = 71/90 e I'(4) = 6. Para obtermos a radiancia do sistema, ou seja, a
energia total emitida por unidade de tempo por unidade de drea a partir de um
corpo negro a temperatura 7' multiplicamos a equagao (2.37) pela velocidade com

que a radiacao se propaga, no caso a velocidade da luz c :

R (2.37)

_ 8w 2mh <k3T>4 Tt

c? orh ) 120

No sistema de unidades h = ¢ = kg = 1, uma particula fermionica com dois graus

de liberdade terd
7

R:m’ﬂ'

27t (2.38)

Este calculo pressupoe que estamos considerando neutrinos de mao esquerda e de
mao direita. Porém, no modelo padrao existem apenas neutrinos de mao esquerda.
Se supusermos que a energia emitida é igualmente dividida entre os graus de liber-
dade do neutrino temos:

R= —n°T% (2.39)
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A luminosidade dos neutrinos, assumindo que a neutrinosfera tenha raio R,, sera

dada por:
7 7
L,= %HT‘* X 4TR? = %WP’T‘*R,% (2.40)
Considerando (2.19) teremos para T, = T(R,):
7n RN\
L= [20MeV " (E) ] R (2.41)

Tal que, usando (2.29) temos

12n
7 3204 2 5n—3
L= =M% eyt (2.42)
60 (8.9 x 103¢) %=1

Este resultado estd escrito no sistema de unidades naturais (A = ¢ = kg = 1).
Para obtermos o correspondente no sistema cgs em erg/s, fazemos a conversao de

unidades

1 1 MeV
= 2.43
he(MeV em) 8 h(MeV s) s (2.43)

Sendo 1 MeV =1,602x10 %erg, ic = 197,327x 10 3MeV ecm e i = 6,582MeV s,

MeViem? x

devemos multiplicar a equagao (2.42) pelo fator 6,25435 x 10%%. Assim temos,

L, =0,5075 x 10%*

m=s (erg/s) (2.44)

Lembrando que o cédlculo prescrito acima foi desenvolvido considerando apenas os
neutrinos do muon de mao-esquerda, precisamos multiplicar o resultado acima por
um fator 6 para levar em com os outros sabores(elétron e tau) e os antineutrinos,
ou seja

L~6x1L, (2.45)

Grifols and Massé [10] consideraram o vinculo
3 x 10°%%erg/s < L < 3 x 10%erg/s (2.46)

fornecido em Schramm[59] para a luminosidade de neutrinos da supernova SN1987A.
Seus resultados consideram & como um ntimero proximo de 1 por até uma ordem
de magnitude, ¢; = 1 (embora outros valores de ¢; fornecam resultados similares) e
n = 7. Outros valores de n ndo fornecem resultados consistentes segundo a andlise

destes autores.
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2.4.2 Regime de Escape Livre - ”Free Streaming”

Nesta secao, vamos inicialmente discutir a formulacao para a emissao de neu-
trinos no regime de escape livre também conhecido na literatura como ”free strea-
ming”. Em seguida, vamos ilustrar esta técnica aplicando-a ao mecanismo de pélo
do plon(yy — 7% — vp).

No regime de escape livre, a quantidade importante a ser calculada é a emis-
sividade (. A emissividade é uma grandeza fisica que expressa a quantidade de
energia por unidade de volume por unidade de tempo produzida no nicleo da su-
pernova através de algum mecanismo especifico de interesse. Em verdade, podemos
considerar mais de um mecanismo ao mesmo tempo considerando a emissividade
total como sendo a soma das emissividades parciais. Como o préprio nome sugere,
esta formulacao assume que todos os neutrinos produzidos no interior deste volume
escapam livremente da estrela.

A luminosidade (taxa de emissdo de energia por unidade de tempo) L, emitida

na forma de neutrinos esta relacionada a emissividade () através da relacao :

4
L, =3m RiyQ (2.47)

onde %7‘(’ R%, é o volume do niicleo estelar em colapso onde os neutrinos sio pro-
duzidos. Consideramos Rsy = 10km. Esta é a ordem de grandeza tipica que se
espera para o raio de uma estrela de néutrons a qual acredita-se serd gerada em uma
explosao em supernova como a que estamos considerando.

Estamos cientes de que os neutrinos ficam presos no niicleo estelar durante o co-
lapso gravitacional. Acredita-se que este ndo seja o caso no que se refere a uma série
de particulas exéticas leves como os axions por exemplo, os quais devem realmente
escapar livremente. Sendo assim, é perfeitamente legitimo questionar a aplicacao da
técnica de escape livre ao estudo do mecanismo de pélo do pion (yy — 70 — vp).

E preciso ter em mente que a formulacao de difusao, a rigor, estd fundamentada
na fisica de transporte radioativo. Considerar o problema de difusao dos neutrinos
através do nucleo estelar, criados a partir de algum mecanismo especifico como o

que estamos querendo considerar aqui, ¢ uma tarefa dificil e laboriosa. Desejamos
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considerar o mecanismo de polo do pion como mecanismo alternativo ao cenario
usual para a emissao de neutrinos no processo de colapso gravitacional e extrair
vinculos para o acoplamento entre os pions e os neutrinos. Por este ponto de vista,
é muito mais interessante encarar o problema a partir de uma formulacdo mais
simples, porém, capaz de evidenciar aspectos fisicos do problema em questao com
clareza. Sendo assim, optamos por atacar o problema usando o ferramental do
regime de escape livre.

Fenomenologicamente, é razodvel aceitar que o nicleo de uma supernova seja um
ambiente recheado de fétons de alta energia, principalmente na faixa das dezenas
de MeV. Fischback et al. [5] observaram que a interacao entre dois fétons seria
capaz de produzir um pion através de um mecanismo ressonante (m, = 135 MeV
no vacuo, no referencial de centro de massa, dois f6tons com energias ~ 70 MeV
podem interagir gerando um pion). Se o neutrino tiver massa, o decaimento 7° — vv
torna-se possivel. A possibilidade da perda de energia ocorrer devido a interacoes
anomalas entre fétons e neutrinos dando origem a reacdo vy — v7 foi considerada
por Natale, Pleitez e Tacla [60].

Vamos entao aplicar a técnica de escape livre ao mecanismo de pdélo do pion e
procurar extrair informacoes sobre as particulas envolvidas, principalmente os pions
e 0s neutrinos.

A emissividade d(@) gerada em um volume diferencial do espago de fase, deve ser
proporcional a estatistica de ocupagao dos estados quéanticos (densidade de estados
- dn) associada as particulas presentes no estado inicial da reagdo, no caso fétons.
Deve ser proporcional também a probabilidade de que estas particulas reajam pro-
duzindo um estado final composto por um par neutrino-antineutrino (apresentada na
forma de uma se¢io de choque), a energia dos f6tons iniciais e a um fator cinemético

de velocidade relativa. De forma geral, escrevemos:
dQ = 4dn; dny (w1 + we) Vpe 0 (2.48)

onde usamos unidades naturais: ii=c=1. O fator 4 vem do fato de considerarmos
a emissao de neutrinos e antineutrinos tipo "right” e tipo "left” (vg, vy, Uk € 7.

Ao longo dos célculos a seguir, usaremos unidades naturais e ao final, faremos a
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conversao para o sistema cgs para compararmos com o vinculo observacional para
a luminosidade de neutrinos.
A densidade de estados dos fotons é determinada pela estatistica de ocupacao
de Bose-Einstein:
1 d3k
= 2.4
dn (23 Wl — 1 (2.49)

A expressao para a emissividade de energia por unidade de volume por unidade

de tempo para a reacao vy — 7’ — v¥ torna-se:

4 d3k, d?ky
(2m)6 / ew1/ksT — 1 ew2/ksT 1

onde d®k; e w; , com i=1,2, representam o diferencial de volume no espaco de mo-

Q=

Vpet (W1 + wo)o (2.50)

mentos e a energia do i-ésimo féton respectivamente, v, € o fator de velocidade
relativa entre eles e o é a secao de choque para o processo considerado.

O fator de velocidade relativa para um referencial arbitrario [47] fornece:

1

1/2
Vret = @ ]

[(ky - o) — K (2.51)

onde k; = (w;, EZ) representa o quadrimomento do i-ésimo féton. Como kf'k;, = 0
para os fétons, temos

ky - kg —wy - wo

Upel = =1—cosf (2.52)

w1 - Wa

pois neste sistema de unidades w; = |k;|. 6 é o angulo entre os f6tons.
Em especifico, estamos interessados em investigar a producao de neutrinos através
da reacdo vy — 7 — v¥ na aproximacao de ressonancia. Para tanto, consideramos

a formula para a se¢ao de choque tipo Briet-Wigner:

o(s) = 87 (s?/mi )T (70 — yy)['(7® — vo)F(s) (2.53)

(s — m2)? + m2IZ

Nesta, expressdo, ['; é a largura de decaimento total do pion no vécuo, I'(7? —
vD) e ['(m® — 77) sdo larguras de decaimento parciais e m, é a massa do pion em
repouso. F(s) é um fator de vértice e seu valor depende do modelo considerado. Para
o caso de presente interesse, podemos considerar F(s)=1 a exemplo do trabalho de

Fischback et al.[5]. s é a varidvel de Mandelstam, definida como:

S = (kl + k2)2 = 2]€1 . kQ = Zklfkgu (254)
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Naturalmente

s = 2(wiwsy — ki - ko) = 2wiws(1 — cos ). (2.55)
Desejamos desenvolver a expressao para o calculo de ). Com este intuito, con-

7
vertemos os elementos de volume no espaco de momentos d®k; para coordenadas
esféricas:

(2.56)
onde df2; sao elementos de angulo sélido. Introduzindo as varidveis adimensionais
Wi
i = 2.57
%= T (2.57)
€SCrevemos

(2.58)
Na secao de choque Briet-Wigner, fazemos u = 1 — cosf e denotamos ['(7° —

vy) =T e ['(n® — vw) =Ty, tal que obtemos

(321 /mE) (kpT)*a3z3u’T Ty
0(8) - (2(k:BT)2zlz2u

i I (2.59)

2
mr

Com esta expressao para a se¢ao de choque, a expressao para Q toma a forma

4 Tl
@= (26 (ksT) /

m8

™

2175(21 + T2)uddr1dTedQ dQ D (T1, T2, u)du

2.60
(emr —1)(e*2 — 1) (2:60)
com D(zq,x9,u), 0 denominador da Briet-Wigner no vacuo, definido como

1
D = 2.61
(l‘l)xQ;U/) ( (kB’I;r);rmlm2u _ 1)2 + ;_727% ( )
Integrando nos angulos sélidos temos

/dQl =%
/dQQ = —27r/d(cos ) = 27T/du

(2.63)
de onde segue que a expressao para (Q torna-se

(2.62)

Q

7T3 kBT ul1 I‘z/ /00 rixd(z) + z9)dz dTy

(err —1)(e*2 — 1)
2

/ D (21, 29, u)du

U

min

(2.64)
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O valor de u,,;, estd diretamente relacionado a finitude da massa do neutrino. Sabe-
mos que /s representa a energia no referencial de centro de massa. A energia minima

necessaria para criar um par vv ¢ dada por:
Smin = (2m,)? = 4m? (2.65)

de onde a partir de (2.55) deduzimos que

2 my, \ 2
= 2.
Hmin 1Ty (kBT) (2.66)

Podemos fazer a integracao em u analiticamente. Para facilitar a notagao, definimos

kgT y
’)/ = — T = B T = m— (2.67)
m7l' mT(' m’ﬂ'

A integral em u torna-se:

r

min

2 1
u3D(x1,x2,u) = / 3

2.68
Umin “ (1 — 2z129uT?)2 + 72 (2.68)

onde U, passa agora a ser escrito como:

Umin = 2 (Z>2 (2.69)

T1T2

O resultado da integral analitica fornece:

2 1
3 = 2 2 2 2
/umm U D(xla Ta, U,) = W{s(mleT - T )(.’1’)13727' +r°+ 1)
1 — 3 2 4 2 _ 1 4 2 _ 1
+ 7 (arctan ST T arctan — )
3 — 2 1—14 2\2 2
g ln( T1ToT ) + } (270)
2 (1—4r2)2 4 42

Definindo:

I(1,7,7) = 8(z1227* — r®)(x1227° + 172 + 1)

1— 32 4 21 47?2 — 1
+ i (arctan ST T arctan — )
Y Y Y
3— 1—4 2
(30, (L dmmer) 4y (2.71)
2 (1 — 4r2)2 4 2
e inserindo o resultado da integral em u na expressao para Q:
0 (kBT YTy 1 / / (x1 4+ x2) I (7,7, r)dx1d2s (2.72)
m8 78 (emr — 1)(e*2 — 1)
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T 010203 |04]05)|06)|07]08]09]|10

J(7,7,7) x 1077 | 0.12 | 0.85 | 3.39 | 6.84 | 10.6 | 14.3 | 17.8 | 21.0 | 24.2 | 27.0

Tabela 2.2: Resutados numéricos para a integral J(r,~,r) x 1077

onde definimos

// (21 + 22) (7,7, r)dx1dxs

T (2.73)

J(T,7,7

Devido ao cardter transcedental da fungéo I(7,7, ), calculamos a integral em
(2.72) usando a técnica numérica de quadratura gaussiana. Consideramos r ~ 0
pois a pequena massa do neutrino afeta muito pouco o espago de fase da reacao. Os
resultados obtidos encontram-se na tabela (2.2).

Em especifico, a taxa de perda de energia para a supernova SN1987A, a qual

associamos aos neutrinos, é limitada por [6]:
L, <2 x10%erg/s (2.74)

A luminosidade @ tal como na equacdo (2.72) estd em unidades naturais. Conver-

tendo esta equagdo para o sistema cgs, temos a partir de (2.72):

1 Pl FQ M 4 1
o= Sewary () () (1) e
Segue que
1 r r mye \* [1GeV\?
asbaanteny e k7" (20 (22) (557) (5)
Q= 7r3( 64x10%2erg Sem™3s71) (kgT)" o) G ) Gt - J(7,7,7)
(2.76)

onde o fator kT deve ser fornecido em ergs. Sendo I'y/m, = 5.734 x 1078 e

m, = 0.13497GeV, temos

Q=118 x 10" (P(Wom:) Vv)) ( ]:Z 1})4 (kgT)"J(7,v,7) (erg/em®s)  (2.77)

Usando a equagdo (2.47), escrevemos

L, = 4.94 x 10% (P(Wom:) Vv)) ( /ZZ ;)4 (ksT)"J(1,7,7) (erg/s) (2.78)
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T 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7
T(MeV) 40.5 54.0 67.5 81.0 94.5
F(7r0 — vD) /T, | 3.46 X 10714 | 724 x 1071 | 2.40 x 10715 | 1.03 x 107 | 5.22 x 10716

Tabela 2.3: Resutados numéricos para I'(m® — v7) /T, no vécuo.

Usando o vinculo observacional dado na equagao (2.74), podemos explicitar I'(7% —

VT) na expressao acima:

L'(m% — vp) < 404 x 10747 my
1—W'Ir - (kBT)7J(T’ Y, T) er

(2.79)

A tabela (2.3) fornece os resultados obtidos para temperaturas tipicas do nicleo
estelar em colapso. Sendo o valor experimental I'(7® — v7)/T'; < 8.3 x 1077, vemos
que os resultados obtidos sao até 9 ordens de grandeza melhores que os obtidos em
laboratério. Estes resultados nos levam a considerar o mecanismo de pélo do pion
como uma alternativa interessante para obtencao de vinculos entre os pions e os
neutrinos.

Nao obstante, este calculo foi totalmente desenvolvido sem nenhuma referéncia
aos efeitos que a matéria nuclear exerceria sobre o pion. Em verdade, os cédlculos
prescritos acima aplicam-se puramente para o as condicoes similares ao vacuo. E
preciso portanto, investigar de forma mais rigorosa a validade dos resultados obtidos
e a viabilidade deste mecanismo. Este é o objetivo desta dissertagao. Como Raffelt
e Seckel [11] preconizaram, os pions podem ser preferencialmente absorvidos pela
matéria nuclear e o efeito que estamos considerando seria suprimido. Na préxima
se¢do, continuaremos trabalhando no regime de escape livre. Vamos incorporar os
efeitos do meio denso no propagador pionico e estudar as conseqiiéncias desta nova

maneira de tratar o problema.
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A fonte de energia das estrelas era um dos problemas cientificos mais intrigantes
do inicio do século XX, sobretudo porque fisicos e bidlogos haviam chegado ao acordo
de que sem a luz solar, nao poderia haver o surgimento e desenvolvimento da vida
tal como ela se apresenta na Terra. O conhecimento adquirido até entao, apontava
para duas fontes de energia: quimica e gravitacional. Ambas produziam idades para
o sol incompativeis com as estimativas elaboradas pelos bidlogos e gedlogos ao levar

em conta o processo de evolucao das espécies e a formacgao dos acidentes naturais.

O problema sé foi resolvido com a publicagdo do famoso trabalho ”Energy Pro-
duction in Stars”, de autoria do fisico alemao Hans Bethe[53]. Neste trabalho, as
estrelas passaram a ser modeladas como gigantescas ”usinas termonucleares” e foi
demonstrado que a fonte de energia mais viavel e compativel com as outras fontes
de informacao a respeito da idade das estrelas, principalmente o Sol, seria o processo
de fusao nuclear. Desde entao o conhecimento da dindmica dos processos nucleares

passou a ser de suma importancia para o estudo dos estigios de evolugao estelar.

Estando o problema da fonte de energia das estrelas encaminhado*, George
Gamow aplicou as idéias da mecanica quantica acerca da fisica nuclear para es-
tudar a nucleossintese primordial dos elementos [57]. Tal trabalho teve um impacto
fantastico sobre a comunidade cientifica, porque acabou culminando na teoria do Big

Bang. Até os dias atuais, o pilar de sustentacao deste modelo estd na concordancia

*A fonte de energia das estrelas passou a ser uma questdo fechada a partir deste ponto, cabendo
aos estudiosos da 4rea incluir as corregdes necessirias nos calculos desenvolvidos por Hans Bethe

[53], como a inclusdo dos neutrinos nas reagdes termonucleares por exemplo.

36
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entre a teoria e a observacao da abundancia relativa dos elementos nas estrelas e

galaxias.

Por outro lado, a teoria da relatividade geral prevé que apds o colapso gravi-
tacional de estrelas de alta massa (M > 8Mg) ocorra a formagdo de uma estrela
de néutrons ou de um buraco negro. No caso da estrela de néutrons, a pressao
de degenerescéncia dos nucleons associada ao carater repulsivo da for¢ca nuclear na
escala de densidades tipicas do ntcleo atémico(~ 103 — 10'*g/cm?) sdo os fatores
responsaveis pela estabilidade do sistema. Entretanto, se a gravidade reinante for
tal que estas grandezas fisicas nao sejam capazes de contrabalancar a pressao gra-
vitacional, deve surgir um buraco negro, um objeto cujo campo gravitacional deve
ser tao grande que nem a luz conseguiria escapar, gerando o chamado ”horizonte de
eventos”. A fisica dos buracos negros carece ainda de melhores estudos principal-

mente no que tange ao critério de formacao e observa¢ao dos mesmos [48].

Estrelas de néutrons ja sao monitoradas desde o final da década de 60, quando
provou-se que os pulsares eram objetos astrondmicos representativos de tal estagio
de evolucao estelar. Com o desenvolvimento de novos telescépios e satélites as
observacoes puderam revelar caracteristicas nunca antes observadas acerca do com-
portamento e da fenomenologia desta classe de estrelas, tais como seus campos
magnéticos e taxas de resfriamento [58]. Porém, a dinamica dos processos internos é
ainda um problema em aberto. Rigorosamente falando, o problema estaria resolvido
se conhecessemos a equacao de estado da matéria nuclear em tal regime de tempe-
raturas e densidades. Como isto nao é possivel, pelo menos nao de forma exata,
faz-se necessario utilizar uma rota alternativa na qual sdo necessarias uma série de
aproximagoes e hipoteses simplificadoras afim de extrapolar o comportamento da

matéria nuclear.

Nesta dissertacao, vamos usar uma prescri¢ao para o propagador pionico no meio
nuclear denso, representativo do ambiente no qual o mecanismo de pélo do pion
ocorre. Usaremos a teoria de sistemas finitos de Fermi desenvolvida por Migdal,
aplicada ao ambiente nuclear[13]. Nao pretendemos aqui fazer uma exposi¢io com-

pleta acerca do modelo. Vamos sim, aplicd-lo ao mecanismo de pdlo do pion e
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analisar os resultados obtidos a luz da fenomenologia prescrita por esta teoria.

3.1 Absorcao de Pions no Meio Nuclear Denso

No célculo desenvolvido para o mecanismo de pélo do pion no regime de escape

livre na secao 2.4.2, tinhamos essencialmente trés parametros: v, 7 e r, dados por

'z kT
= — T' =

My My My

Uy (3.1)

O parametro r representa a razao entre a massa do neutrino e a massa do pion.
O pequeno valor da massa do neutrino (m, << m,) afeta muito pouco o espaco
de fase da reacdo. Sendo assim, consideramos r = 0 em nossos calculos. 7 é um
parametro de temperatura e 7y representa a largura de decaimento do pion, ambos
em termos da massa deste méson.

Em termos praticos, calculamos a emissividade @ (energia por unidade de volu-
me por unidade de tempo) em fun¢do de 7 e consideramos 7 como um parametro
fixo. Para o vdcuo temos 7 ~ 5.8 x 1078, Seu valor tdo pequeno caracteriza o
comportamento ressonante da reacao em questao. Todavia, ao considerarmos a
largura de decaimento do pion no véacuo, desprezamos qualquer efeito associado
a interacdo do pion com o meio nuclear denso. Raffelt e Seckel [11] criticaram
exatamente este aspecto do célculo desenvolvido por Natale[6]. Em um trabalho
subseqiiente, Natale e colaboradores [12] desenvolveram uma prescrigdo que lhes
permitiu incorporar os efeitos de absorcao do pion no meio nuclear denso, calculando
uma largura de absorgao I'y,s. Vamos agora apresentar o raciocinio feito por eles.

Na expressao (2.59), vemos que

nr nr
o(s) ox E%LZ = ;22 (3.2)

quando 2(kpT)%z129u/m2 ~ 1, onde I'y = ['(7° — vy) e ['y = ['(7® — v¥). Em um

meio denso, a largura de decaimento total I'; serd dada por

FTI’ = F'uacuo + 1—\abs (33)
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onde ['y4euo € a largura de decaimento do pion no vacuo e I'ys representa a taxa de
absorcao dos pions formados por ressonancia no meio nuclear da proto-estrela de
néutrons.

A taxa de absorcao de pions é dada por
1ﬂabs = OabsNNUx N (34)

onde o, é a secao de choque para absorcao de pions reais, ny é a densidade de
nucleons e v,y é o fator de velocidade relativa entre os pions e os nucleons. Como
a formagdo dos pions ocorre na ressonancia, temos v,y & vy ~ prp/my, onde
vy 6 a velocidade do nucleon e pp = (37%ny)Y? é 0 momento de Fermi. Como
as temperaturas no nicleo da supernova logo apds o colapso variam entre 10 e
70MeV os nucleons estarao na fronteira entre os limites de degenerecéncia e nao-
degenerecéncia. Sua densidade sera dada por ny = 4.1x107° g(y)T]?,I/fv onde Threy =
T/1MeV, com y = (u— m)/T. p é o potencial quimico. ¢(y) foi calculado por
Brinkmann e Turner [50] e o resultado obtido por eles foi ny = (0.001—0.003)GeV?3.

Considerando que a principal fonte de absorcao dos pions ocorre via reacao
7NN — NN, e considerando também que a secdo de choque para esta reacao

pode ser estimada assumindo que o meio nuclear denso é composto de nucleos ele-

mentares(a saber, déuterons)[51], escrevemos:

-
)‘abs (pN/2)

onde py é a densidade de quasi-déuterons! onde consideramos py = ny ¥, € Agps ~

(3.5)

Oabs ~

4 — 6fm é o comprimento de absor¢ao do pion para as energias que estamos con-
siderando [51, 52] 8.
Inserindo estas prescricoes na expressao para Iy, obtemos uma expressao com-
pacta, dada por:
2(372)1/3 n%g

[pps = ———— 3.6
’ )\abs my ( )

tQuasi-déuterons sio estados de quasi-particula associados aos déuterons.
1O fator 2 foi incluido para levar em conta o fato de que o déuteron é composto por dois

nucleons.
$\aps representa o livre caminho médio do pion no meio nuclear até que ele seja absorvido.
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Sendo my = 0.94GeV, vemos que I'y, varia entre 25 e 50MeV. Como ['ygeuo =
7.8 x 1075MeV, temos I'; ~ T4 Se os calculos acima estdo corretos, o efeito
ressonante associado ao mecanismo de pélo do pion é de fato suprimido, pois agora
o novo valor de 7 = 7,45 é da ordem de 10~!. O vinculo originalmente obtido em [6]
para ['(m® — v¥) torna-se pior que o resultado experimental.

Entretanto, é interessante tecer alguns comentdrios a respeito da prescri¢ao uti-
lizada para o cdlculo de T'y,. Na expressdo (3.4), temos a secdo de choque para
absorcao de pions reais. Este nao é necessariamente o caso considerado pois de-
vido ao carater ressonante da reacao vy — my — vV, os pions podem muito bem
ser virtuais. Simplificar a interacao dos pions no meio nuclear denso do nicleo da
proto-estrela de néutrons considerando o processo de interagao similar a absor¢ao
de pions por déuterons é uma aproximacao absolutamente questionavel. Efeitos de
correlacao e de multiplo espalhamento entre os pions e os nucleons presentes no
meio, os quais poderiam ser capazes de concorrer com os efeitos de absorcao, foram
completamente desprezados por exemplo.

Desta forma, o mecanismo de pélo do pion carece ainda de uma formulacao
mais robusta e completa, capaz de investigar melhor este mecanismo, explicando a
fenomenologia associada aos efeitos de absorcao de pions, pelo menos no contexto

de emissao de energia por supernovas.

3.2 Teoria de Migdal para Sistemas Fermionicos Finitos apli-

cada ao Nucleo Atomico

Antes de atacarmos o problema da forma do propagador pionico no meio nu-
clear denso, algumas consideracoes a respeito da teoria de Migdal para sistemas
fermionicos finitos no contexto da fisica nuclear fazem-se necessarias. A discussao
que aqui apresentamos esta toda baseada na referéncia [54].

Primeiramente, sabemos que, de uma forma geral, conseguimos obter solucoes
exatas para problemas fisicos que envolvem um, dois e infinitos corpos(veja por
exemplo a particula livre, o &tomo de hidrogénio e a mecanica estatistica dos gases

ideais). Contudo, em praticamente todos os problemas reais da fisica moderna,
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temos que lidar com o chamado problema de muitos corpos. Este é o caso de uma
ampla classe de problemas em fisica atémica e molecular, fisica nuclear, fisica do
estado sélido, entre outras areas diversas.

Consideremos agora a Eletrodinamica Quéntica(QED). A intensidade da intera-
¢ao entre os quanta de luz e as particulas carregadas é caracterizada pela constante
adimensional «, também conhecida como ”constante de estrutura fina”, dada por

e? 1

Esta teoria pode ser tratada via teoria de perturbacao pois a intensidade da interacao
é caracterizada por um fator numérico pequeno (menor do que 1).

Similarmente a carga elétrica e, ha também uma carga nuclear g. Esta carga
nuclear caracteriza, por exemplo, a interacao entre um néutron ou um préton com

um méson-7. Em unidades adimensionais, temos
e
— 12— 14. (3.8)
c
Ao contréario da QED, uma teoria nuclear nao é passivel de ser desenvolvida através
de teoria de perturbacao, pois a interacao é muito intensa.

A solucao desenvolvida para contornar este problema foi o desenvolvimento da
”teoria de dispersao para particulas elementares”. A hipétese fundamental por tras
desta teoria é a de que no intervalo de energia de interesse, existe um nimero de
quantidades que variam muito suavemente e podem ser aproximadas por constantes.
Por principio, tais constantes, a saber, as massas das particulas e as cargas envolvidas
nas interacoes, devem ser obtidas a partir dos dados experimentais.

A descricao de um sistema nuclear genérico requer a introducao de constantes
que representem os elementos constituintes do nicleo atomico e as interagoes que
ocorrem no ambiente nuclear. Esta tltima classe de constantes é responsavel por
carregar informacao a respeito do meio nuclear e é justamente ela que faz a diferenca
em relacao ao tratamento do problema de nucleons interagindo no vacuo.

O que significa tratar o problema nuclear através de uma teoria para sistemas

fermionicos finitos? O nicleo atomico é constituido por um numero finito de prétons
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e néutrons. Além deste fato, protons e néutrons sao férmions que interagem forte-
mente entre si. Em um sistema fermionico, os estados excitados de mais baixa
energia ¥ s3o descritos de uma forma relativamente simples, independentemente da

intensidade da interacao considerada.

As excitagOes para uma unica particula sdo andlogas as excitagdoes em um gas
de Fermi ideal. A particula faz uma transicao de um estado com energia abaixo
da superficie de Fermi para um estado vago acima desta. Em outras palavras,
uma excitacdo em um gas de Fermi ideal corresponde a formacao de um estado de
particula e um estado tipo ”buraco” em relacao ao mar de estados presentes na

esfera de Fermi.

Nao obstante, as particulas e buracos criados a partir das excitacoes de um
sistema fermionico real possuem propriedades diferentes daquelas derivadas para
particulas livres e seus buracos. As excitacoes de uma tnica particula em um sistema
fermidnico real sdo andlogas as excitacdes de um gés de Fermi ideal composto por

quasi-particulas com uma distribuic¢do de energia igual a distribui¢ao de Fermi usual.

Mas o que é uma quasi-particula? Uma particula movendo-se em um determi-
nado meio envolverd particulas vizinhas ao longo de seu movimento, principalmente
no caso da matéria nuclear. Para excitagoes cuja energia estd um pouco acima da su-
perficie de Fermi, a distribuicao das particulas do sistema nao deve apresentar uma
dependéncia muito forte em relagao ao estado inicial deste. Portanto, para excitacoes
de baixa energia o composto particula + vizinhancas forma um sistema estavel, o
qual é chamado quasi-particula. A descricao de um estado de quasi-particula apre-
senta pontos similares a descricao do estado de uma particula. As quasi-particulas

possuem spin e obedecem o principio de exclusao de Pauli por exemplo.

Apresentamos nesta secdo, de forma breve, a idéias bésicas da teoria de Migdal
para sistemas fermionicos finitos. Desejamos agora visualizar como esta teoria pode

ser aplicada ao mecanismo de pélo do pion.

TEstados cuja energia estd um pouco acima da superficie de Fermi.



Capitulo 3. O Meio Nuclear Denso 43

3.3 Mecanismo do Podlo do Pion no Meio Nuclear Denso

Nesta secao, vamos apresentar o propagador pionico com as corregoes necessarias
para considerar os efeitos do meio nuclear denso e os resultados para I'(n® — v7) /T,
nestas condi¢oes. Todas as expressoes aqui apresentadas referentes as modificacoes
deste podem ser encontradas na referéncia [55]. Em seguida, vamos usé-lo para cal-
cular a razdo entre as emissividades do meio nuclear denso e do vicuo Q%ms° /Qvacuwe
e verificar a validade do efeito em questao.

A dinamica de interacao entre os nucleons em um meio nuclear denso é comple-
tamente diferente da dindmica no vicuo devido a existéncia de efeitos coletivos I,
entre os quais destaca-se a suavizagdo do grau de liberdade pionico [56]. O grau de
liberdade pionico é suavizado a medida que a densidade barionica aumenta devido a
interacao atrativa 7N. Dados de estrelas de néutrons confirmam esta hipétese [56].

As expressoes aqui apresentadas assumem que os graus de liberdade do tipo
quark-gluon nao sao excitados. Sendo assim, a descricao do meio nuclear denso é
feita a partir dos graus de liberdade mesonicos e barionicos. Considera-se a matéria
nuclear fora do equilibrio com temperaturas caracteristicas T' < m, e cuja densidade
de nucleons p é algumas vezes menor que py onde py ~ 0.48m} é a densidade normal
da matéria nuclear**. Considera-se aqui m, ~ 140MeV como sendo a massa do
pion.

A emissividade de neutrinos no meio nuclear denso é calculada usando a mesma

expressao para o caso do vacuo, ou seja:

4 d3k; d3ks

(27)6 / ew1/ksT — 1 ew2/knT — 1

A secao de choque para o processo serd agora reescrita como

8m(s?/mi)T(7® — yy)T(7® — vo)F(s)
|Ddenso|2

Vper (W1 + w3a) om0 (3.9)

Qdenso —

o(s)%nse = (3.10)

onde desejamos ressaltar o papel do propagador pionico D!, o qual, no meio nuclear

denso é dado por:

D7drenso = [(,()2 - m?r - k2 - H(w7 kaTa p)] (311)

IEfeitos coletivos ou excitacdes coletivas sio estados ligados de quase-particulas e quase-buracos.

**No sistema cgs po ~ 4.27 x 1013g/cm3.
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onde w e k sao a energia e o trimomento do pion e Il(w, k, T, p) é o operador de
polarizagdo do mesmo. II(w,k,T, p) carrega a informagdo sobre os efeitos do meio
nuclear denso na dependéncia com p e T. II(w,k,T, p) é composto de uma parte
real e outra imagindria. Os termos reais modificam a massa do pion no meio nuclear
denso dando ao pion a inércia de uma quasi-particula. Os termos imaginarios por
sua vez, expressam os efeitos de absor¢ao , decaimento e miltiplo espalhamento.
Em verdade, todos os termos presentes na equacao (3.10) sdo modificados no
meio nuclear denso, a saber a largura de decaimento do pion em fétons I'(7® — ),
a largura de decaimento do pion em neutrinos I'(7® — v7 e a massa do pion m,.
Porém, o efeito principal vem da mudanca do propagador piénico devido ao pélo do
pion. Sendo assim, nos calculos a seguir, consideraremos somente esta modificagao.

A rigor, devemos ter
(w, k, T, p) = Myacuo + My + A + Tl (3.12)

onde Il,4040 € 0 operador de polarizacdao do pion que restitui o caso do vacuo, Ily
e IIx s@o os operadores de polarizacao que representam a interagao dos pions com
os nucleons e com as ressonancias A e por fim, II,., é o operador de polarizagao

residual, dado por:

Hres = HF - HF(,OO, T = 0) + Hreg- (3.13)

O termo Il leva em conta as autointeracoes wm. Estas tornam-se relevantes nas
vizinhangas do ponto critico de formagao do estado condensado de pions (p ~ p.)
ft. Nao consideramos esta possibilidade neste trabalho. Logo, tomaremos Il =
r(po, T = 0) = 0. O termo regular II,., corresponde as amplitudes 7N que variam
suavemente com w e k. A informacao destas amplitudes é proveniente do ajuste de
dados experimentais provenientes de dtomos pionicos [61].

Vamos agora apresentar os termos relevantes para o propagador pionico. Deste
ponto em diante, empregaremos o sistema pionico de unidades m, = 1.

Consideraremos o operador de polarizagao do pion I1(w, k, T, p) como sendo dado

A densidade critica para formacido do condensado de pions neste caso é p ~ p. ~ 3pg, para
P> po
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por:

M(w, k, T, p) = Ta + eg + Hyacuo (3.14)

onde I, qeu0 = —il';. Se desconsiderarmos os outros termos ¥, obtemos novamente
o propagador pionico para o vacuo. O termo Il serd desprezado. A cinematica da
reacao prescreve w > k pois o mecanismo é relevante devido a producao ressonante
dos pions. Nestas condicoes, a contribui¢ao proveniente de estados nucleon particula-
buraco é menos relevante[55].

O termo de ressonancia A é dado por

A(w, &k, T =0,p) = Rella(w, k, T =0, p) + Imlla(w,k, T =0, p) (3.15)

onde
BOF(gI)
Rell kT =0,p) = ——F—"—" 3.16
€ A(wv ) :p) ’U~J2A(t) — w? ( )
e
2wBy 2 (g1)vok?
Imlla(w, k, T =0, p) = 0 (9% (3.17)

[ (1) — w?]?
Nestas expressoes, By = 4.0p'2 y k20 (t), sendo o fator de forma T2y, ~ T2, /8 ~
1/B para o caso de trimomentos pequenos (w > k). B ~ 1+ 0.23k% é um fator
empirico que leva em conta a contribuicdo das ressonancias nucleonicas de energia
mais alta. vy ~ 0.0872 . é outro fator empirico, s6 que relacionado a largura das
ressonancias A. O fator de correlagao entre os nucleons e as ressonancias A é dado

por

C -1
I'(¢g)=|1+——" 3.18
W=+ o (3.18
com C = 1.8p[%\ e
2.1 t
oa(t) =21 (1 t=k*—w? 3.19
sa) 21 (14 ) + 5 7, (3.19

é a energia das ressonancias A, onde m}, é a massa dos nucleos quasi-particula. Por
simplicidade, consideramos w3 >> w? que para o caso que estamos considerando
é uma aproximacao razoavel. Os detalhes relativos as dedugoes destas expressoes

podem ser encontrados no apéndice B da referéncia[55].

HHA e Hreg-
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O termo regular do operador de polarizacao do pion apresenta uma forte de-
pendéncia com relacdao ao modelo considerado. Como dissemos anteriormente, sua
forma é obtida a partir de dados experimentais para atomos pionicos[61]. Em es-

pecifico, consideramos
Rell ey (w, k, T =0, p) = —0.50>p% y + 0.502% x + 1.0pk* T 2% & (3.20)

comI, yyvx~1le

. 2k2r2a
Imll,,, = 0.62pT2 0-36p"K "1 wivw

3.21
NN T [1+ 1(2.30p — 0.56p2)]2 (3:21)

Com esta prescricdo, a emissividade Q%"*° no meio nuclear denso passa a ser dada

por:

16 1T

Qdenso - (kBT)

=~ M(r) (3.22)

8
My

onde M (1) é a integral adimensional com o operador de polariza¢iao do meio denso:

o gtdr, [ xidz,
M(r) = / 1 2 3.23
() 0o e1—1Jo e -1 ( )
y /2 du(z1 + z2)u?
2 (m, kpT)? (20122uT?2 — 1 — Rell(w, k, T, p))2 + (—Imll(w, k,T, p))?’

r1x9
onde tomamos m, /kgT << 1 e colocamos o limite inferior da integral como sendo

zero. Comparando as expressoes (2.72) e (3.22), obtemos a razio Q9"°/Qvacue:

Qdenso g M(T)
=167"—"—". 3.24
Qvacuo J(T, , 7.) ( )

A resolucdo numérica da integral para M (7) fornece os resultados apresentados na

tabela 3.1:

Na figura (3.1) apresentamos a raziao Q%"° /QV4° para trés valores de densidade
em fungao da densidade normal da matéria nuclear: p = (0.5;1;2)py. Usamos
my = (0.9;0.85;0.7)my para estas densidades. Como podemos observar, os efeitos
do meio nuclear denso suprimem a emissividade de neutrinos por um fator de 6 a 7

ordens de magnitude, de acordo com as previsoes de Raffelt e Seckel [11].
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T 0.1 0.2 0.3 04 | 05 06|07 |08|09]1.0
M (1) com p = 0.5py | 881504 | 240194 | 39037 | 8471 | 2424 | 860 | 362 | 173 | 92 | 53
M (1) com p = py 186745 | 56398 | 11031 | 2869 | 969 | 399 | 190 | 101 | 59 | 36
M (1) com p = 2py 31565 | 11172 | 2907 | 951 | 383 | 180 | 95 | 54 | 33 | 21

Tabela 3.1: Resultados numéricos da integral M (7). Estes resultados foram obtidos

via quadratura gaussiana.

Qmed / Qvac X 106

4
3
2
1

i P=2p,
0 i \ \ ]

0.2 0.4 0.6 0.8
T

Figura 3.1: Razdo entre as emissividades Q™°?/Q"* como fun¢do do pardmetro
Observe que a razdo QM /Qve

estd multiplicada por um fator de 10°. Atencao : neste gréafico temos Q9"s° = Qmed

7 = (kgT/my) para p = 0.5p0, p=po € p = 2pq -

e Q’UGCUO = Q’UG.C‘
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4.1 Polo do Pion no Vacuo

Embora a reagao vy — v7 seja menos relevante que outros processos no contexto
de evolucao estelar segundo o modelo padrao de particulas elementares, Fischback
et al. [5] propuseram que, se os neutrinos possuem massa, a reagao poderia ser
intermediada por um pseudoescalar (como o 7°). Sendo assim, na faixa de tempe-
raturas do nicleo de uma supernova por exemplo, a reacido vy — m° — v¥ poderia
ser muito importante devido ao cardter ressonante proporcionado pelo meio.

Natale [6] aplicou esta idéia aos dados da supernova SN1987A e obteve vinculos
para I'(7® — v7) muito melhores que os disponiveis na literatura. Obteve também
limites superiores para a massa dos neutrinos de acordo com os resultados experimen-
tais da época. Raffelt e Seckel[11] questionaram a validade dos resultados obtidos
por Natale, pois este realizou seus calculos considerando um ambiente similar ao
vacuo. Raffelt e Seckel argumentaram que no meio nuclear denso do nicleo de uma
supernova, os pions seriam muito mais facilmente absorvidos pela matéria nuclear
do que propriamente decairiam em um par vv. Contudo, nao apresentaram e nem
mesmo sugeriram uma forma de levar em conta os efeitos do meio nuclear denso

sobre o mecanismo de pélo do pion e desde entao o problema ficou em aberto.

4.2 Polo do Pion no Meio Nuclear Denso

O grafico apresentado na figura (3.1) do capitulo 3, mostra que o mecanismo de

polo do pion é altamente suprimido neste ambiente. Qualitativamente, as razoes para

48
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esta grande supressao estao diretamente relacionadas a absorcao dos pions no meio
nuclear denso, conforme Raffelt e Seckel[11] apontaram. A largura de decaimento
total do pion para energias e momentos apropriados aos que consideramos neste
trabalho, cresce até dezenas de MeV dando uma contribui¢ao varias ordens de
magnitude maior que a contribuicao do vacuo. Tal fato destréi o carater altamente
ressonante da rea¢ao no vacuo. Outra razao importante para a supressao do mecanis-
mo é a dependéncia de energia e momento da parte real do operador de polarizacao
do pion. As alteragdes que este termo provoca na massa do pion fazem com que
as temperaturas necessarias para que o carater ressonante da reacao apareca sejam
muito mais altas que as prescritas pelos modelos de supernovas.

Calculamos I'(7® — v7) /T, nas condigdes do meio nuclear denso. A emissividade
no meio nuclear denso sera dada por:

16 (1,164x10%erg Sem s~ ) (ksT)” (E) (&) <kBT>4 (lGeV)QM(T)

73 my) \mg/) \ my My
(4.1)

Qdenso —

onde o fator kgT deve ser fornecido em ergs. Realizando passos similares aos de-

senvolvidos no capitulo 2, obtemos

Ldense — 7.90 x 10% (F(”O ~ W)> <k3T>4 (ksT)"M(r). (4.2)

mﬂ' mﬂ'
Usando novamente o vinculo para a luminosidade de neutrinos [6], temos

[(r% — vp) < 2.53 x 10 m, (43)
| T4(kgT)"M (1) T

onde M(7) é a integral para o meio nuclear denso. A tabela (4.1) apresenta estes
resultados.

Comparando os resultados obtidos com o limite experimental ['(7% — v7)/T; <
8.3 x 1077, vemos que o vinculo extraido inicialmente para o caso do vicuo é prati-
camente perdido. Considerando os dados de baixas temperaturas para p = 2p,
obtemos inclusive um resultado pior que o experimental.

Desta forma, mostramos que de fato o mecanismo de pdlo do pion é suprimido
e portanto nao é relevante para as condicoes fisicas associadas ao niucleo de uma

supernova. Espera-se para o futuro, aplicar o mecanismo de pélo do pion a estrelas
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T 0.3 0.4 0.5
T(MeV) 40.5 54.0 67.5
['(7° — v) /T, para p=0.5p, | 2.87 x 1078 | 5.59 x 107° | 1.68 x 10~°
['(m% — vw) /T, para p = py 1.01 x 1077 | 1.65 x 1078 | 4.20 x 107°
(7% — vp) /T, para p=2py | 3.85x 1077 | 4.97 x 1078 | 1.06 x 1078

Tabela 4.1: Resutados numéricos para I'(7® — v7)/I'; no vécuo.

de néutrons, afim de estudar sua viabilidade como mecanismo de resfriamento. E

interessante observar que varios modelos para fisica das estrelas de néutrons preveém

a existéncia de estados condensados de pions. Nestas condi¢oes, o decaimento 7% —

vU pode ser relevante e fornecer novas informacdes a respeito da dinamica do meio

nuclear denso.
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