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experimentos terrestres

Laura Paulucci Machado

Orientador: Prof. Dr. Jorge Ernesto Horvath

Co-orientadora: Profa. Dra. Frederique Grassi

Tese de doutorado apresentada ao

Instituto de F́ısica para a obtenç̃ao

do t́ıtulo de Doutor em Cîencias
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Ao meu av̂o Jośe, in memoriam.





“Tho’ much is taken, much abides; and tho’
We are not now that strength which in old days

Moved earth and heaven, that which we are, we are;
One equal temper of heroic hearts,

Made weak by time and fate, but strong in will
To strive, to seek, to find, and not to yield.”

Ulysses
Lord Alfred Tennyson





Resumo

A hipótese de que a matéria estranha de quarks (um plasma composto por quarksup, down

e strangeem quantidades aproximadamente iguais)é est́avel à press̃ao nula vem sendo consi-

derada h́a mais de vinte anos, tanto teoricamente quanto em experimentos espećıficos para sua

eventual detecç̃ao.

Se a mat́eria estranháe de fato est́avel, ent̃ao poderia haver importantes implicações para

a Astrof́ısica. Entre as mais estimulantes destas implicações est́a a possibilidade de conversão

da mat́eria nuclear ordińaria em mat́eria estranha no interior das estrelas de nêutrons devidòas

alt́ıssimas densidades ali encontradas.

Processos tais como coalescência em bińarias de estrelas de nêutrons e as próprias superno-

vas, eventos responsáveis pelo nascimento destas estrelas, poderiam ejetar estruturas finitas de

mat́eria estranha, chamadasstrangelets(equivalentes aos núcleos), no meio interestelar. Desta

forma, strangelets estariam presentes entre os primários de raios ćosmicos e seriam sujeitas a

processos elementares análogos aos ńucleos ordińarios.

Nesta Tese, as strangelets são estudadas desde os prováveis śıtios para sua produção as-

trofı́sica, passando por interações com a matéria do meio interestelar, até a chegadàas imedia-

ções terrestres. Estima-se o fluxo de strangelets de baixa energia que poderia ser mantido aprisi-

onado na magnetosfera da Terra, bem como são estudados os processos de suas interações com

componentes da atmosfera, com vistasàs assinaturas observacionais então resultantes. Desta

forma, s̃ao determinadas as caracterı́sticas relevantes para a identificação destes ex́oticos por

experimentos que testam o fluxo de raios cósmicos, ajudando na melhor compreensão das pro-

priedades da matéria nuclear em alta densidade bariônica e baixa temperatura.





Abstract

The strange quark matter hypothesis, which states that a plasma composed of quarksup,

down and strangein roughly equal amounts is absolutely stable at zero pressure, has been

studied for more than twenty years, both theoretically and during searches for its detection in

specific experiments.

If strange quark matter is indeed stable, then there could beimportant implications for the

field of Astrophysics. Among the most stimulating ones is thepossibility of conversion of ordi-

nary nuclear matter in strange quark matter in the interior of neutron stars due to the extremely

high densities reached in the core of these compact objects.

Processes such as the merger in neutron star binaries systems and supernovae themselves,

responsible for the birth of these stars, may eject lumps of strange quark matter, termedstran-

gelets, in the interstellar medium. In this way, strangelets may bepresent among the cosmic ray

flux and be subjected to elementary processes much in the sameway as ordinary nuclei.

In this Thesis, strangelets are studied from their likely astrophysical production sites, pas-

sing through the interstellar medium until they reach the Earth neighborhood. Estimates of the

low energy flux of strangelets that could be trapped in the terrestrial magnetosphere are given.

Also, the interaction of these particles with components inthe Earth atmosphere are studied

with the aim of providing better understanding of the resulting observational signatures. It al-

lows the determination of the relevant characteristics forthe identification of these exotics by

experiments testing the cosmic ray flux, helping to better understand the properties of nuclear

matter at high densities and low temperatures.
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4.1.3 A populaç̃ao aprisionada . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 93

4.2 Strangelets na atmosfera terrestre . . . . . . . . . . . . . . . . .. . . . . . . . 100
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1.6 Representação esqueḿatica da magnestofera de um pulsar estranho . . . . . . . 25

2.1 Janela de estabilidade para a SQM sem emparelhamentoà temperatura finita . . 34
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2.4 Energia por unidade de número barîonico para strangelets CFL como função de

A, B, ms, ∆ e temperatura. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38

2.5 Energias de superfı́cie e curvatura para strangelets CFL como função dems. . . 39

2.6 Energias de superfı́cie e curvatura para strangelets CFL como função de∆. . . 39

2.7 Energias total por unidade de número barîonico, de superfı́cie e de curvatura
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strangelets com prótons para diferentes frações declustersde b́arions. . . . . . 72
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Motivação

O diagrama de fases da matéria nuclear em regiões de altas densidades e/ou altas tempera-

turasé pouco conhecido. Os desenvolvimentos teóricos recentes ajudam a prever o comporta-

mento da mat́eria sob estas condições extremas mas de maneira ainda aproximada. A proprie-

dade de liberdade assintótica da QCD indica que a temperaturas ou densidades suficientemente

altas, (T >> ΛQCD, n >> Λ−3
QCD), a realidadée qualitativamente diferente do regime no qual

se encontram os hadrons. Em baixas densidades de energia, osquarks e gluons encontram-se

confinados em b́arions e ḿesons, enquanto que em altas densidades de energia, eles devem

encontrar-se num estado de plasma.

Alguns eventos sabidamente poderiam elucidar pontos sobreas regĩoes de transiç̃ao de fase

para a mat́eria barîonica: certamente durante a evolução do Universo primordial houve uma

transiç̃ao de fase da matéria na regĩao de altas temperaturas e relativamente baixa densidade

bariônica (ver figura 1); no entanto, não é posśıvel obter dados relativos̀a época na qual se

estima que o Universo tinha aproximadamente10−5 s. As colis̃oes déıons em aceleradores,

que conseguem atingir cada vez energias mais elevadas em centro de massa, poderiam testar

uma regĩao intermedíaria na qual a temperaturaé alta e a densidade um pouco mais elevada que

aquela da transição do Universo primordial. No entanto, a região ainda mais especulativa está

nas relativamente baixas temperaturas e altas densidades.

No extremo de altas temperaturas, os recentes avanços e mais modernas previsões v̂em dos

cálculos em QCD na rede (para uma recente revisão, veja [2]). Mas mesmo com este método,

ainda ñao foi posśıvel resolver a questão da ordem da transição de fase para o caso cosmológico

relevante, ou seja, quando o potencial quı́mico vai a zero e h́a dois quarks leves (u, d) e um de

massa intermediária (s).

Apesar dos enormes avanços nas análises da QCD na rede, estes cálculos ñao se encontram
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Motivação

Figura 1:Visão esqueḿatica do que se espera do diagrama de fases da QCD, retirado darefer̂encia [1]. Ćalculos

em QCD na rede indicam quée prov́avel que a transiç̃ao de fases sofrida pelo universo primordial seja do tipo

crossover. Na regĩao de altas densidades e baixas temperaturas, espera-se umatransiç̃ao de fases de primeira

ordem, possivelmente para uma matéria de quarks supercondutora. No entanto ainda não é posśıvel prever com

exatid̃ao o ponto no qual estáultima ocorre e nem, conseqüentemente, se as densidades encontradas no centro das

estrelas de n̂eutrons s̃ao suficientes para que a matéria em seu interior sofra a transição para o plasma de quark e

gluons.
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Motivação

estendidos ao doḿınio das altas densidades, sendo necessário o desenvolvimento de modelos

teóricos que englobem as caracterı́sticas pertinentes̀a mat́eria nuclear sob tais condições para

proceder-se ao estudo desta região do diagrama de fases.

Numa estrela de n̂eutrons, a densidade em seu centro excede a densidade de saturaç̃ao nu-

clear. Quais partı́culas elementares ocorrem ali e quais as suas propriedadescoletivas ñao s̃ao

conhecidas com precisão para prever a equação de estado da matéria que comp̃oe as estrelas de

nêutrons.

A possibilidade mais triviaĺe que a mat́eria seja simplesmente muito rica em nêutrons em

tão altas densidades. Mesmo seé este o caso, as densidades altı́ssimas no interior das estrelas

de n̂eutrons poderiam causar os fenômenos de superfluidez e supercondutividade. Entretanto

tem sido sugerido que no núcleo de estrelas de nêutrons podem dominar estados mais exóticos

da mat́eria. Estes incluem condensados de Bose-Einstein de partı́culas subat̂omicas como ṕıons

e kaons e matéria de quarks (matéria estranha) [3, 4].

Por haver incerteza sobre o comportamento das interações nucleares no regime de alta den-

sidade que deve existir no interior das estrelas de nêutrons, hojée imposśıvel dizer com precis̃ao

o estado da matéria no interior desses objetos.

Uma maneira de elucidar este pontoé obter restriç̃oes no espaço de parâmetros permitidos

para uma dada equação de estado que condizem com as medidas observacionais das estrelas

de n̂eutrons. Em particular, obter a relação massa-raio para estes objetos seria determinar a

equaç̃ao de estado da matéria nuclear acima da densidade de saturação, ou pelo menos excluir

uma śerie de propostas, que vão desde equações muito duras até bastante moles. No entanto,

esta relaç̃aoé incerta dadas as grandes dificuldades em medir-se parâmetros de objetos de raios

da ordem de 10 km a distâncias de muitos parsecs.

A composiç̃ao de uma estrela de nêutrons depende primariamente da natureza da interação

forte. Estes objetos podem, portanto, ser uma importante janela de estudo para se desvendar o

comportamento das interações da mat́eria nuclear densa e fria. Apesar de algumas limitações

que j́a podem ser impostasàs equaç̃oes de estado permitidas, ainda há muita especulação sobre

a composiç̃ao do interior destes objetos. Espera-se que com o avanço crescente nas técnicas de

observaç̃ao e um maior ńumero de objetos estudados, em breve possamos dizer do queé de fato

composta uma estrela de nêutrons.
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Motivação

Uma das propostas que vem sendo estudada já h́a mais de duas décadaśe a de que as

estrelas de n̂eutrons sejam, na verdade, compostas de um plasma de quarksup, downestrange,

formando o quée chamado de matéria estranha de quarks [5, 6, 7, 8]. Se a matéria estranha

é de fato est́avel, a presença de “gotı́culas” desta matéria, chamada destrangelets, vagando

no meio interestelaŕe prevista. Alguns mecanismos de injeção destas têm sido propostos e

levam a uma abundância mensuŕavel em meio aos raios cósmicos. De fato, alguns experimentos

julgam ter detectado possı́veis componentes exóticas [9, 10, 11, 12], ainda que estes dados sejam

discut́ıveis.

Assim sendo, uma maneira simples e, principalmente, diretade se testar a hipótese de

mat́eria estranha como componente do interior de estrelas de nêutrons seria detectar a presença

de strangelets por experimentos terrestres, em solo ou emórbita, provenientes do meio interes-

telar. Nesta Tese, estudamos a injeção, propagaç̃ao e conseq̈uente interaç̃ao destas partı́culas

nas imediaç̃oes terrestres de modo a prever as assinaturas observacionais destes eventos que

possam distingui-los e os identificar com segurança como umtesteà equaç̃ao de estado da

mat́eria barîonica a baixas temperaturas e altas densidades.

Esta Tese está estruturada da seguinte maneira:

O Caṕıtulo 1 introduz conceitos b́asicos da Cromodin̂amica Qûantica e apresenta a hipótese

da presença de matéria estranha em ambientes astrofı́sicos.É dadâenfase aos aspectos relevan-

tes aos estudos desta Tese.É discutida a possı́vel exist̂encia de mat́eria de quarks no interior

das estrelas de nêutrons e os mecanismos pelos quais strangelets poderiam ser ejetadas no meio

interestelar para formar uma componente exótica em meio ao fluxo de raios cósmicos. S̃ao

tamb́em brevemente discutidos os eventos que apresentam caracterı́sticas geralmente associa-

das a evid̂encias para detecção da mat́eria estranha.

No Caṕıtulo 2, apresentamos uma análise de estabilidade da matéria estranhàa tempe-

ratura finita. Este constitui um assunto importante quando se consideram os processos de

fragmentaç̃ao da mat́eria embulk, na aceleraç̃ao de strangelets em fontes astrofı́sicas, para a es-

tabilidade contra o decaimento por emissão de b́arions na interaç̃ao de strangelets com matéria

nuclear ordińaria e tamb́em na posśıvel produç̃ao desses exóticos em colis̃oes déıons pesados.

No Caṕıtulo 3, s̃ao estudados os processos de interação de strangelets com prótons no
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meio interestelar com especial atenção ao reprocessamento do espectro de massa inicial pro-

duzido nas fontes. S̃ao considerados os processos de espalação, fus̃ao, fiss̃ao, espalhamento e

desexcitaç̃ao atrav́es da emiss̃ao de ṕıons, f́otons, b́arions e neutrinos. S̃ao brevemente discuti-

das as implicaç̃oes destes resultados nos cálculos existentes na literatura.

No Caṕıtulo 4, voltamos nossa atenção aos possı́veis modos de detecção de strangelets

por experimentos terrestres. Foram estudados dois sı́tios. Primeiro, a possibilidade de que

strangelets de baixo número barîonico e energia sejam ser aprisionadas pelas linhas de campo

geomagńetico formando um cinturão de radiaç̃ao ex́otico em regĩoes espećıficas da magnetos-

fera. Este estudo foi feito considerando-se os critérios para penetração no campo geomagnético

e aprisionamento adiabático. A posśıvel interaç̃ao de strangelets com partı́culas da atmosfera

resultando na sua remoção do fluxo aprisionado e o mecanismo de difusão radial para dentro

foram utilizados para determinar a localização da regĩao na qual a densidade de strangelets

deve ser ḿaxima. Tamb́em a passagem de strangelets pela atmosfera terrestre, na qual stran-

gelets poderiam sofrer alterações em seu ńumero barîonico gerando uma assinatura de emissão

de part́ıculas que poderia ser usada para sua identificação, foi estudada. Foram considerados

os mesmos mecanismos de interação que pela passagem de strangelets pelo meio interestelar

com o objetivo de verificar se estes exóticos podem ser considerados como primários de eventos

an̂omalos reportados na literatura.

5



Caṕıtulo 1

Fundamentos téoricos

Na d́ecada de 1960, experimentos de espalhamento de elétrons de alta energia em prótons no

Stanford Linear Accelerator Center(SLAC) começaram a desvendar a estrutura dos nucleons.

O espalhamento de elétrons com alta transferência de momento sugeria que o próton continha

centros de espalhamento discretos no seu interior. Também as distribuiç̃oes emângulo e ener-

gia dos eĺetrons espalhados sugeriam que os centros de espalhamento não possúıam estrutura

interna (ou que ainda não havia resoluç̃ao para distingui-la até as maiores energias atingı́veis)

∗, fenômeno conhecido comoinvariância de escala. Hoje h́a evid̂encias convincentes de que os

hadrons s̃ao compostos de uma substrutura de partı́culas chamadas quarks.

Prótons e n̂eutrons ñao s̃ao, portanto, partı́culas fundamentais, mas sim formados porpar-

tons: os gluons (b́osons de calibre sem massa, de carga elétrica nula e responsáveis pela força

forte) e quarks (f́ermions de spin 1/2 carregados eletricamente). De fato, todos os hadrons po-

dem ser compreendidos como uma composição de quarks, sendo necessários tr̂es para se formar

os b́arions e dois (um quark e um antiquark) para formar os mésons.

Os quarks s̃ao encontrados em seissabores: up, down, strange, charm, top e bottom. Os

partons possuem um número qûantico adicional chamado decor, sendo que os quarks assumem

três valores para a cor (azul, verde e vermelho) e os gluons, oito. Um quark pode acoplar-se

com um anti-quark e um gluon, resultando em nove possı́veis misturas de cor. Em particular,

uma delaśe um singleto de cor, ou seja, o estado finalé siḿetrico com relaç̃aoàs permutaç̃oes

de cor; os oito gluons acoplam-se aos quarks com uma intensidade medida pela “constante” de

∗Hoje sabe-se que as partı́culas elementares não t̂em estrutura interna até os limites de10−18 − 10−19 m.
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acoplamentoαS. É posśıvel, ent̃ao, construir uma teoria de campos das interações fortes na qual

quarks portadores da carga de cor trocam gluons coloridos deforma ańalogaà eletrodin̂amica

quântica (QED), onde férmions com carga elétrica acoplam-se aos fótons, com a diferença de

que o pŕoprio campo de calibre também é portador da cor. Esta teoria das interações forteśe

chamada de Cromodinâmica Qûantica (QCD).

Na QCD, existem dois efeitos que afetam a intensidade da constante de acoplamento forte,

αS : um quark (uma carga de cor isolada) cerca-se de uma nuvem de pares virtuais quark-

antiquark coloridos, de modo análogoà polarizaç̃ao do v́acuo por uma carga elétrica isolada

que se cerca de uma nuvem de pares elétron-ṕositron virtuais. No entanto, como já apontamos,

os gluons tamb́em carregam carga de cor (em contraste com o fóton eletricamente neutro na

QED). Ent̃ao, um gluon pode acoplar-se com um par de gluons e o quark também pode cercar-

se de pares de gluons. A carga de cor predominante dos gluons perto do quarḱe a mesma

do quark em si. O resultadóe que a carga do quark parece estar “espalhada” no espaço, e

a carga efetiva diminui conforme aproxima-se do quark. Como anuvem de gluons virtuais

espalha a carga de cor, a força forte entre dois quarks não aumenta tão ŕapido quantòa força

eletromagńetica quando a distância entre as partı́culasé reduzida (efeito de anti-blindagem da

carga de cor). Isso tende a fazer com queαS decaia a dist̂ancias pequenas.

O número de gluons virtuais em torno de um quarké maior que o ńumero de quarks virtuais,

de modo que a inflûencia dos gluonśe a mais forte. O efeito finalé fazer com que a constante

de acoplamento da QCD,αS, decresça a pequenas distâncias, tendendo assintoticamente a zero.

Isto implica que, na região de momento elevado ou, equivalentemente, curta distância, a cons-

tante de acoplamento torna-se muito pequena e os quarks parecer̃ao quase livres, ou seja, a

teoriaé assintoticamente livre.

Se quarks de fato comportam-se como partı́culas livres e t̂em massas relativamente peque-

nas, a questão cŕıtica é: por que ñao se v̂eem quarks livres como estado final?́E um fato

emṕırico que quarks e cor estão confinados no interior dos hadrons. Como regra geral, acredita-

se que a natureza proı́ba a exist̂encia de partı́culas “coloridas” como sistemas isolados. Há

evidências de ćalculos em QCD na rede de que o confinamentoé uma propriedade dinâmica da

teoria, proveniente dos acoplamentos fortes e não lineares dos gluons.

Conforme a separação entre os quarks aumenta, a força entre estas partı́culas tamb́em au-
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menta, sendo que diagramas nos quais os gluons fragmentam e se recombinam podem con-

tribuir. Estas topologias não t̂em ańalogo na QED onde apenas um fóton existe, ao contrário

das oito cores para gluons na QCD. Assim, ao tentar separar dois quarks, o campo de coré

“esticado” de tal modo que passa a acumular energia com o aumento da dist̂ancia. A partir de

um dado ponto, a energia necessária para separar as duas partı́culas excede aquela necessária

para a produç̃ao de um par quark-antiquark, sendo, portanto, energeticamente mais favoŕavel a

criaç̃ao do par. Isto resulta no que se chama da propriedade deconfinamentoda cor, levandòa

exist̂encia apenas de estados que são singletos de cor com massas finitas.

Comparando-se a supercondutividade em QED com o confinamentode cor nesta interpreta-

ção fenomenoĺogica da QCD, quando mudamos da QED para a QCD, substitui-se o campo

magńetico ~H pelo campo eĺetrico de cor~E, o supercondutor pelo vácuo da QCD e o v́acuo da

QED pelo interior dos h́adrons. No primeiro, o campo magnéticoé expelido do supercondutor,

enquanto que nóultimo o campo eĺetrico de coŕe “puxado” para o interior dos hadrons, levando

ao confinamento dos quarks (ou cor).

Assim, a complexidade decorrente da existência da multiplicidade de cores faz com que a

QCD tenha duas propriedades importantes: o confinamento e a liberdade assintótica. Encontrar

soluç̃oes exatas para a QCD apresenta problemas diversos. Devidoà ñao-linearidade da teoria,

ainda ñao é posśıvel realizar ćalculos completos de fenomenologia hadrônica. As simulaç̃oes

de QCD na rede ainda não proporcionaram respostas precisas a densidades bariônicas finitas.

O que tem sido feito, então, é a construç̃ao de modelos ñao-perturbativos que enfatizam um

ou outro aspecto da QCD e que, proporcionando visão f́ısica, servem de guia para trabalhos

futuros. Estes modelos podem ser divididos em: modelos fenomenoĺogicos, nos quais os quarks

possuem massa fixa e o confinamentoé obtido atrav́es da introduç̃ao de uma constante de sacola

(ou potencial); modelos dinâmicos; e modelos que solucionam a equação de Dyson-Schwinger

nos quais as propriedades da matéria s̃ao determinadas de maneira auto-consistente.

O modelo de sacola do MIT

Os modelos mais simples são os chamados modelos de sacola. Eles são constrúıdos com

base em tr̂es caracterı́sticas principais da QCD: os bárions t̂em ńumeros qûanticos de sistemas
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cinP

vacP   = −B

Figura 1.1:Representaç̃ao esqueḿatica do equiĺıbrio de press̃oes no modelo de sacola. O confinamento dos

quarksé resultado da pressão externa exercida pelo vácuo. Por sua vez, a bolha torna-se estável atrav́es do

equiĺıbrio desta pressão externa com a pressão interna resultante da energia cinética dos quarks presentes em

seu interior.

com tr̂es quarks e os mesons, de um quark e um antiquark; cor e as forças coloridas encontram-

se confinadas no interior dos hadrons; e a QCDé assintoticamente livre.

Em particular, o modelo de sacola do MIT [13] considera que bárions s̃ao compostos de três

quarks relativ́ısticos ñao interagentes (com os números qûanticos corretos) e trata a interação de

troca de um gluon como uma perturbação (liberdade assintótica). Esses três quarks encontram-

se dentro de uma bolha no vácuo de raioR (confinamento). Assume-se queé preciso uma quan-

tidade positiva de densidade de energia para criar-se esta bolha no v́acuo,(E/V )vac = +B, ou

seja, o confinamento ocorre devido a uma pressão externa, como exemplificado esquematica-

mente na figura 1.1.

O hadron, ent̃ao, aparece como uma bolha de gás imersa em um meio, o vácuo. Nesta ana-

logia, como o meio exerce uma “pressão” sobre a bolha, h́a uma energia voluḿetrica associada

a ela. Tamb́em h́a uma energia cińetica associada aos quarks no interior da bolha. O colapso

da bolhaé evitado devidòa energia cińetica dos quarks. Por outro lado, esta não se expande

livremente devidòa tens̃ao de superfı́cie eà press̃ao do v́acuo.

Para um b́arion, com os tr̂es quarks no estado fundamental representados por espinores

relativ́ısticos, a energia cinéticaé dada porEcin = 2.04 × 3/R, ondeR é o raio da partı́cula. A

idéia da sacola pode ser naturalmente estendida para descrever um grande ńumero de quarks (na

aproximaç̃ao de um ǵas de Fermi). Embora este modelo seja bastante simples e, sabidamente,

descreva a matéria apenas de maneira aproximada, nesta Tese será apenas discutida a hipótese
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1.1. A HIPÓTESE DA MATÉRIA ESTRANHA

Figura 1.2:Representaç̃ao esqueḿatica da diferença de energia entre a matéria de quarksu ed e mat́eria estranha.

A introduç̃ao do quarks mais massivo poderia ser compensada pelo aparecimento do mar de Fermi associado a

este sabor extra. Figura adaptada da referência [14].

de estabilidade da matéria estranha nas bases do modelo de sacola do MIT, sendo estauma

escolha natural para proporcionar simplicidade no tratamento anaĺıtico (inclusive quando se

consideram as incertezas dos parâmetros que caracterizam a matéria barîonica) e direcionar

trabalhos futuros.

1.1 A hipótese da mat́eria estranha

Há quase trinta anos, foi proposto que um gás de Fermi desconfinado composto por quarks

up, down e strange, denominado matéria estranha (SQM, da sigla em inglês strange quark

matter), poderia serest́avel à press̃ao nula [5, 6, 7, 8]. A questão da estabilidade depende

se seria ou ñao posśıvel diminuir a energia de um sistema composto apenas de quarks u e d,

convertendo aproximadamente um terço de seus componentesno muito mais massivo quarks.

Como o momento de Fermi da matéria de quarksu e d é da ordem de 300 MeV na região de

coexist̂encia com a mat̃A c©ria hadr̂onica emT = 0, ou seja, maior que a massa estimada para

o quark strange, então seria energeticamente favorável a convers̃ao de uma parcela dos quarks

não strange deste sistema em quarkss por interaç̃oes fracas, devidòa introduç̃ao deste terceiro

mar de Fermi (como mostrado esquematicamente na figura 1.2).

Este ceńario de estabilidadée viável para um amplo espaço de parâmetros da SQM em
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bulk nas bases do modelo de sacola do MIT [15]. Cálculos tamb́em indicam que a SQM pode

ser est́avel em outras abordagens, por exemplo, no modelo de camadas, no qual os diferentes

ńıveis de energia na sacola são preenchidos de acordo com o princı́pio de Pauli [16]. Mais

recentemente, estudos indicam que este cenário de estabilidadée ainda mais favorável se a

mat́eria estranha está no estado decolor flavor locking(CFL), no qual h́a emparelhamento

de quarks, em processo semelhanteà formaç̃ao dos pares de Cooper em supercondutividade

[17, 18, 19, 20, 21], devidòa diminuiç̃ao da energia do sistema pela formação do condensado.

No entanto, ainda h́a controv́ersias quando se consideram modelos mais elaborados, como o

Nambu-Jonas-Lasinio [22].

A análise das propriedades de emparelhamento para a matéria estranha como um supercon-

dutor de cor, ñao é trivial devidoà variedade de sabores, cores e massas dos quarks, além da

necessidade de manter-se a matéria embulk neutra com relaç̃ao à carga eĺetrica e de cor e em

equiĺıbrio qúımico entre os tr̂es sabores [18]. Se a massa do quarks é muito pequena, então

a mat́eria estranha deve apresentar emparelhamento dos três sabores de quarks. Se a massa do

quark strange for muito elevada, então se espera que apenas os quarksu e d sofram empare-

lhamento, configurando o estado 2SC (two-flavor superconducting) [23]. O diagrama de fases

da QCD est́a sendo explorado com grande interesse (veja [24] e referências áı citadas). Outros

estados de emparelhamento diferentes são posśıveis para o supercondutor de cor, dependendo

dos valores dems, µ e a densidade de carga elétrica, entre eles os estados CFL-K0, CFL-K+,

CFL-π0,−, gCFL (gapless CFL), 1SC (single-flavor pairing), CSL (color-spin locked) e LOFF

(crystalline pairing).

O fato de observarmos em nosso dia-a-dia núcleos ordińarios ñao contradiz a hiṕotese de

estabilidade da matéria estranha. Se a matéria estranháe mais est́avel que os ńucleos ordińarios,

o fato deles ñao decáırem espontaneamente está relacionado com a altı́ssima ordem da interação

fraca necesśaria para fazer com que aproximadamente um terço dos quarksu ed que comp̃oem

os nucleons sejam convertidossimultaneamenteem quarks strange. Então, ńucleos comA & 6

seriam est́aveis por mais de1060 anos, j́a que a probabilidade para a transiçãoé de ordemG2A
F ,

ondeGF é a constante de acoplamento eletrofraca de Fermi. Para valores menores deA, efeitos

de superf́ıcie e curvatura s̃ao importantes e desestabilizam a matéria estranha [15].

Inicialmente, foi sugerido que a estabilidade da matéria estranha poderia implicar na existên-
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cia de “reĺıquias” cosmoĺogicas se a transição de fase associada aos efeitos da QCD no Universo

primordial tiver sido uma transição de primeira ordem [5]. Se esta transição ocorresse sem

consideŕaveis desvios do equilı́brio, a percolaç̃ao de bolhas hadrônicas surgidas no plasma de

quarks e gluons durante a expansão do Universo resultaria em um cenário inversoàquele cor-

respondente ao inı́cio da transiç̃ao: haveria bolhas da fase de alta temperatura em um substrato

de mat́eria hadr̂onica, como mostrado esquematicamente na figura 1.3. Ainda nesta ańalise, se

o esfriamento por emissão de neutrinos dominasse a emissão de b́arions, ent̃ao, a medida que

estas bolhas esfriassem, elas se tornariam mais ricas em conteúdo barîonico (perdendo energia

paraA quase fixo). Se estas regiões densas pudessem sobreviver aos dias de hoje, então seriam

candidatas naturais̀a componente da matéria escura do Universo. No entanto, trabalhos sub-

seq̈uentes mostraram que a sobrevivência destas relı́quias ćosmicas at́e a atualidadée dif́ıcil,

já que a evaporação de b́arions desde o momento de formação teria exaurido seu conteúdo

bariônico [25, 26, 27, 28], a menos que o emparelhamento impeça aevaporaç̃ao total [29].

Al ém disso, ćalculos de QCD na rede indicam que a transição de fase quark-hadron no Uni-

verso primordial teria sido umcrossover† e ñao uma transiç̃ao de primeira ordem (veja [19] e

refer̂encias áı citadas). Se este for o caso, então as bolhas de SQM sequer seriam formadas

durante este perı́odo.

Apesar destes resultados, se de fato a matéria estranháe o estado fundamental da matéria

bariônica densa e fria, ainda poderia haver importantes implicações astrof́ısicas, por exemplo,

o interior das estrelas de nêutrons poderia ser composto por esta matéria ex́otica, seja na forma

de uma estrela hı́brida ou de uma estrela estranha [4, 30, 31, 32, 33]. A existência de estrelas

estranhas implicaria na presença de strangelets, porções finitas de matéria estranha, entre os

primários de raios ćosmicos (vide abaixo). Strangelets seriam objetos com massas variando,

em prinćıpio, desde poucas dezenas em número barîonico aA ∼ 2 × 1057, adequado para

a descriç̃ao de uma estrela estranha instável gravitacionalmente. Sua relação carga-massa se-

ria muito menor do que aquela verificada para núcleos ordińarios, mas em valores absolutos,

poderiam alcançar valores para carga atômica muito maiores do que as dos núcleos.

A descriç̃ao da mat́eria estranha embulk sem emparelhamento (também referida nesta tese

†Na regĩao decrossover, a f́ısica muda suavemente e os comprimentos de correlação ñao divergem (ñao h́a

fronteira bem definida entre as fases).
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Figura 1.3:Representaç̃ao esqueḿatica do processo de criação de strangelets de origem cosmológica, de acordo

com a refer̂encia [5]. a) inicialmente, quando o sistema atinge a temperatura crı́tica para a transiç̃ao de fase,

surgem bolhas isoladas da fase de menor temperatura (no caso, hadrons, indicada porH) na fase de alta temperatura

(mat́eria estranha, indicada porSQM); b) as bolhas em expansão encontram-se e percolam;c) ao fim da transiç̃ao,

há bolhas isoladas de matéria estranha (strangelets) em fase de encolhimento num substrato da fase de baixa

temperatura.

como “normal” e atrav́es da sigla NSQM) ñaoé complicada: sup̃oe-se que esta contém quarks

u, d e s e eĺetrons (ou ṕositrons) para manter a neutralidade de carga elétrica. O equiĺıbrio

qúımico é mantido pelas interações fracas,

d ↔ u + e− + ν̄e, (1.1)

s ↔ u + e− + ν̄e, (1.2)

u + s ↔ d + u. (1.3)

Os neutrinos em geral escapam do sistema, não sendo, portanto, associado a eles um poten-

cial qúımico. As equaç̃oes de equilı́brio podem ser resolvidas sem dificuldades.

O estado de supercondutividade de cor para a matéria de quarkśe posśıvel devidoà interaç̃ao

fortemente atrativa entre os quarks em alguns canais. Nesteestado, a simetria local de cor será

quebrada com a formação dos pares, já que estes ñao s̃ao brancos. Se a SQM encontra-se

no estado CFL, no qual os quarks de todos os sabores e cores perto da superf́ıcie de Fermi

formam pares, por simetria, existe um número igual para os três sabores e a mistura embulk

é automaticamente neutra [34]. Neste caso, a condição para os potenciais quı́micos é dada

pela igualdade domomento de Fermipara os quarksu, d e s. Sendo o momento de Fermi

para cada componentei escrito comoνi =
√

µ2
i − m2

i e o potencial qúımico comum da fase,
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3µ = µu + µd + µs, obt́em-se

ν = 2µ − (µ2 + m2
s/3)1/2. (1.4)

As soluç̃oes s̃ao um pouco mais complexas do que no caso sem emparelhamento de quarks

mas perfeitamente tratáveis. Retornaremos explicitamente a este assunto no capı́tulo 2.

1.2 Matéria estranha em ambientes astrofı́sicos

Já mencionamos que a produção contempor̂anea de SQM leva naturalmenteà consideraç̃ao

do interior das estrelas compactas como “laboratórios” de alta densidade. Os objetos compactos

astrof́ısicos est̃ao classificados em três categorias: buracos negros, estrelas de nêutrons e añas

brancas. Estes constituem o estágio final da evoluç̃ao de estrelas de massa maiores que1M⊙,

ondeM⊙ representa a massa do Sol. Anãs brancas e estrelas de nêutrons s̃ao estrelas suportadas

pela press̃ao de degenerescência dos f́ermions que as constituem, enquanto que um buraco negro

é um objeto formado quando a pressão de degenerescência das partı́culas que o constituem não

conseguiu impedir o colapso completo da estrela que o originou, o que resulta na formação de

uma regĩao do espaço-tempo desconectada do resto do Universo.

A idéia de uma estrela suportada pela pressão de degenerescência dos n̂eutrons surgiu em

1934, pouco depois da descoberta desta partı́cula, com a hiṕotese de Landau (numa carta que

nunca foi publicada) e com o trabalho de Baade e Zwicky [35]. Esta seria uma estrela de pe-

queno raio e alta densidade, sendo mais ligada gravitacionalmente que as estrelas ordinárias.

Seguiu-se, então, o ćalculo de Oppenheimer e Volkoff [36], utilizando-se das equaç̃oes rela-

tivı́sticas de equilı́brio hidrost́atico, de um modelo no qual a estrela seria composta por um gás

ideal de n̂eutrons livres.

Somente em 1962 houve a primeira detecção de uma fonte de raios-X consistente com a

idéia de um objeto nas bases daquele proposto por Baade e Zwicky.Mais tarde, em 1967,

o primeiro pulsar foi detectado, sendo prontamente associado a uma estrela de nêutrons em

rotaç̃ao. As descobertas dos pulsares de Vela e Caranguejo, situados em remanescentes de

supernovas, forneceram a conexão entre as explosões de supernovas e a formação de estrelas de

nêutrons.
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As observaç̃oes de estrelas de nêutrons indicam que nãoé posśıvel compatibilizar muitas das

massas inferidas para estes objetos com a massa máxima permitida em um modelo no qual as

estrelas seriam compostas somente por nêutrons livres (que suportariam uma massa máxima de

0.7M⊙, enquanto que a maioria das massas destas estrelas detectadas est́a em torno de1.4M⊙).

Supor um modelo de gás ideal para uma mistura de prótons, n̂eutrons e eĺetrons ñao interagentes

produz resultados para a massa máxima, raio e densidades centrais similares ao caso de ter-se

simplesmente n̂eutrons. Assim, faz-se necessária a introduç̃ao das interaç̃oes entre os nucleons

aos modelos. A equação de estado que descreve a matéria hadr̂onica em densidades superiores

à densidade de saturação nucleaŕe bastante incerta e esta incertezaé refletida nas propriedades

esperadas para as estrelas de nêutrons.

Desta forma, diversas equações de estado são propostas para a descrição da mat́eria hadr̂oni-

ca a elevadas densidades. Estas diferem basicamente quantoà composiç̃ao exata da matéria

(nêutrons, pŕotons, eĺetrons, nucĺıdeos,Λ’s, ∆’s...), no modelo de interação (interaç̃ao entre

dois e tr̂es nucleons, por troca de pı́ons, teoria de campo ḿedio...) e na teoria para mui-

tos corpos utilizada para determinar a equação de estado (ḿetodo variacional com vı́nculos,

aproximaç̃ao relativ́ıstica de campo ḿedio, modelo de gota lı́quida, etc)‡. Estas diferenças

produzem significativa mudança na dependência da pressão com a densidade no interior destes

objetos compactos.

Para um dado modelo de equação de estado,P (ρ), as propriedades macroscópicas, massa e

raio, para as estrelas compactas são ent̃ao calculadas utilizando-se as equações de estrutura este-

lar (as equaç̃oes Tolmann-Oppenheimer-Volkoff que descrevem objetos autogravitantes, esferi-

camente siḿetricos e sem rotação ). Quando dispostas em um diagrama massa-raio, produzem

o resultado mostrado na figura 1.4. As observações de estrelas de nêutrons devem ser, por-

tanto, comparadas̀as previs̃oes de diferentes equações de estado para verificar-se qual melhor

representa a composição do seu interior (ou pelo menos quais não representam).

Al ém de encontrar equações de estado que sejam compatı́veis com as observações no dia-

grama massa-raio, há tamb́em uma śerie de fen̂omenos que devem ser explicados. Num con-

junto de pulsares, foram observadosglitches, mudanças śubitas na freq̈uência rotacional, que re-

querem origem em algum tipo de superfluido presente na estrutura interna dessas estrelas, como

‡Veja, por exemplo, [24] e referências áı citadas.
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Figura 1.4:Diagrama massa-raio para diferentes equações de estado possı́veis para estrelas de nêutrons, adap-

tado das referências [37, 38]. Vemos o comportamento tı́pico das baseadas na composição do interior de matéria

nuclear ordińaria naquelas identificadas pelas siglasFPS, UU , AP3, MSO e DBHF . As que pressup̃oem a

exist̂encia de condensados podem ser vistas emGS1, GS2 e M . As equaç̃oes de estado para a matéria desconfi-

nada apenas no caroço ou dominando quase totalmente o interior da estrela, t̂em comportamento das curvasSS1,

SS2, AFO, estrela de quarke h́ıbridas.

sugerido pelos tempos macroscópicos de relaxaç̃ao ao estado rotacional original. Também as

erupç̃oes (bursts) de raios-X (aumento repentino no fluxo de raios-X em fontes de raios-X) e a

conex̃ao da colis̃ao de duas estrelas de nêutrons com uma dada classe de erupções de raios gama

devem depender da composição desses objetos compactos, bem como seu esfriamento. Enfim,

toda a fenomenologia de pulsares deve ser bem compreendida eexplicada pelos modelos de

estrutura para essas estrelas.

Cerca de tr̂es d́ecadas atrás, foi sugerido que, devidòas alt́ıssimas densidades alcançadas

no interior das estrelas de nêutrons (da ordem de1014 g/cm3), os constituintes hadrônicos no

interior destas estrelas poderiam passar a uma fase desconfinada (ou seja, cruzar a linha de

transiç̃ao de fase ao longo do eixoT = 0 mostrada no diagrama da figura 1), resultando em um

núcleo de mat́eria de quark para estes objetos.

Ainda nem os experimentos de altas energias nem as simulações de QCD na rede puderam

fornecer de maneira conclusiva a densidade na qual a transic¸ão de fase para a matéria de quarks

deve ocorrer ao longo do eixoT = 0. Uma estimativa baseada em argumentos geométricos
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mostra que os nucleons começam a se tocar em densidades da ordem de aproximadamente

(4πr3
N/3)−1 ≃ 0.24 fm−3, onderN ≃ 1 fm é o raio do nucleon. Este valor está abaixo de

duas vezes a densidade de saturação nuclear,ρ0 = 0.16 fm−3 [39]. Acima desta densidade, pa-

rece ent̃ao conceb́ıvel que os hadrons “dissolvam-se” de modo que os quarks não permaneçam

confinados em seus interiores (resultado da propriedade de liberdade assintótica da QCD). De-

pendendo da massa da estrela, densidades da ordem de três ou mais vezesρ0 são facilmente

alcançadas em seu interior, de modo que os prótons e n̂eutrons poderiam ser dissolvidos em

quarks pela força da gravidade [40, 41]. Além disso, os quarksup e down de alta energia

seriam rapidamente convertidos em quarks strange aproximadamente na mesma densidade na

qual ocorre o desconfinamento [42, 43], resultando em um núcleo de mat́eria estranha.

A convers̃ao de um pequeno volume de matéria hadr̂onica em mat́eria de quarks no ńucleo

de uma estrela de nêutrons, causaria uma onda de conversão da mat́eria circundante (ainda

na forma de nucleons) até que o equilı́brio entre as duas fases da matéria seja alcançado e o

processo de conversão pare.

Desta forma, h́a uma enorme variedade de possı́veis composiç̃oes para as chamadas estrelas

de n̂eutrons, conforme mostrado esquematicamente na figura 1.5.As propostas ṽao desde a

conservadora possibilidade de que essas estrelas sejam compostas de uma mistura de prótons,

nêutrons e eĺetrons em seu interior até a posśıvel exist̂encia de mat́eria de quarks ou condensa-

dos.

Se a hiṕotese da estabilidade da matéria estranha for de fato válida, ent̃ao estrelas de nêutrons

seriam, na verdade, estrelas estranhas. Em princı́pio, essas duas classes de estrelas compactas

(estranhas e de matéria nuclear ordińaria) poderiam coexistir. No entanto, se a SQMé o estado

fundamental da matéria barîonica fria e densa, então as gaĺaxias devem estar contaminadas com

strangelets que, dependendo das suas energias [44], poderiam converter estrelas de nêutrons em

estrelas estranhas [45, 46, 47]. Então, fatalmente todas as estrelas de nêutrons seriam converti-

das em algum perı́odo de sua existência em estrelas estranhas.

Outra conseq̈uência da estabilidade da matéria estranha seria a possı́vel exist̂encia de “añas

brancas estranhas”, ou seja, anãs brancas que poderiam conter núcleos de matéria de quark

inertes mantidos separados do envelope de matéria nuclear ordińaria por um campo elétrico

superficial [4, 43]. Ou ainda, a existência de MACHOS (da sigla em inglês,massive compact
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Figura 1.5:As posśıveis propostas para a composição do interior de uma estrela de nêutrons ṽao desde as mais

antigas, com composição de mat́eria nuclear ordińaria, passando pela existência de condensados de pı́ons e kaons,

o aparecimento de hadrons mais pesados comoΛ’s, at́e o desconfinamento completo da matéria hadr̂onica em

quarks, seja apenas no caroço ou dominando quase totalmente o interior da estrela. Figura extraı́da da refer̂encia

[24].
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halo objects) estranhos que poderiam contabilizar uma fração da mat́eria escura da galáxia e

poderiam ser detectados por experimentos de microlentes gravitacionais dependendo da sua

abund̂ancia [48]§

1.3 Os ceńarios de injeç̃ao de strangelets no meio interestelar

Três diferentes cenários astrof́ısicos de injeç̃ao de strangelets no meio interestelar têm sido

propostos: a coalescência (processo demerger) de estrelas estranhas, a formação de mat́eria

estranha em supernovas tipo II e a injeção e aceleraç̃ao de strangelets na magnetosfera de pul-

sares. Um breve resumo destes servirá para contextualizar a possı́vel presença de strangelets no

fluxo de raios ćosmicos, objeto de estudo desta Tese.

Coalesĉencia de estrelas estranhas

Witten [5] já havia sugerido que acoalesĉenciade estrelas estranhas poderia ser uma fonte

de strangelets para o fluxo de raios cósmicos devidòa quase inevit́avel ejeç̃ao de mat́eria nestes

eventos. Em prinćıpio, o espectro de injeção e a massa total na Galáxia podem ser calculados a

partir da ocorr̂encia desses eventos e da massa total ejetada em cada um deles.

A taxa de coalesĉencia gaĺactica para bińarias de estrelas de nêutronśe de aproximadamente

uma colis̃ao na Gaĺaxia a cada 3000 a 60000 anos e simulações indicam que a massa liberada

por eventóe da ordem10−5 a 10−2M⊙. Isto levaria a uma massa total liberada na Galáxia de

10−10 a 3 × 10−6M⊙ por ano. Estas estimativas, no entanto, são um pouco incertas tendo em

vista que recentemente foi revisado o número de sistemas binários de estrelas de nêutrons, resul-

tando em um aumento do mesmo [49], enquanto que estudos numéricos sugerem que a massa

total ejetada nesses eventos pode sermenordo que aquela previamente esperada, pelo menos em

coalesĉencias de estrelas estranhas e buracos negros [50, 51]. Ainda ñao h́a simulaç̃oes comple-

tas para um sistema de duas estrelas estranhas, que só foi parcialmente estudado em [52] com

interesses outros que não a ańalise da ejeç̃ao de mat́eria para o meio interestelar nestes eventos.

§Os MACHOS s̃ao corpos astron̂omicos que poderiam explicar a aparente presença de matéria escura nos halos

gaĺacticos. Entre as propostas de MACHOS encontram-se as estrelas de n̂eutrons, buracos negros, anãs brancas

velhas, añas marrons entre outros tipos de corpos não-luminosos.
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Conforme as estrelas espiralam em direção uma a outra, devidòa perda de energia por

emiss̃ao de ondas gravitacionais, há uma fase de disrupção por forças de maré antes da colis̃ao

final. Analisando-se o balanço entre as forças de maré e a tens̃ao de superfı́cie da mat́eria es-

tranha, espera-se que, durante este estágio, os pedaços de matéria estranha extraı́dos do sistema

sejam macrosćopicos, tipicamente de número barîonico da ordem de1038. Uma grande fraç̃ao

desta mat́eria extráıda deve ficar orbitando o sistema com velocidades tı́picas de0, 1c, ondec é a

velocidade da luz. Colis̃oes subseq̈uentes devem diminuir seu número de massa. Considerando-

se que toda a energia cinética resultante dessas colisõesé usada para compensar as energias de

superf́ıcie e curvatura necessárias para a formação de strangelets de menor massa, acredita-se

que a distribuiç̃ao de strangelets encontre-se majoritariamente na faixa deA ≈ 102 − 104 [53].

Al ém da ańalise nuḿerica apresentada em [54], estimativas do fluxo de strangelets na

Gaĺaxia foram dadas por Madsen [55]. Considera-se que todas as strangelets liberadas na coa-

lesĉencia apresentam o mesmo número barîonicoA, uma incŕıvel aproximaç̃ao que se faz ne-

cesśaria j́a que ainda ñao foi posśıvel o ćalculo do espectro de massa resultante da fragmentação

da mat́eria estranha (ver apêndice A). Desta forma, o fluxo total obtidoé válido como um limite

inferior para uma massa total fixa ejetada se strangelets apresentarem uma distribuição de massa

com ńumero barîonico menor que oA adotado como espectro inicial.

Como as escalas de tempo caracterı́sticas para aceleração, perda de energia, espalação

(reaç̃ao nuclear na qual um núcleo bombardeado ejeta diferentes partı́culas) e escape da Galáxia

de strangelets são muito menores que a idade da Via Láctea, considera-se distribuição esta-

cionária para as partı́culas. Os termos considerados na resolução da equaç̃ao de propagação s̃ao

descritos brevemente nosı́tens abaixo:

• Termo de fonte:strangelets de ńumero barîonicoA são produzidas a uma taxa de10−10

M⊙/ano e espalhadas igualmente pela Galáxia. S̃ao aceleradas pelo mecanismo de Fermi

em remanescentes de supernovas o que resulta em um espectro de lei de pot̂encia para a

distribuiç̃ao em rigidezR (R = pc/Ze, ondep e Z são o momento e carga elétrica da

part́ıcula ec e e, a velocidade da luz e a carga do elétron, respectivamente);

• Difusão e escape da Galáxia: descreve a difus̃ao dos raios ćosmicos e eventual escape do

campo magńetico que os confina na Galáxia;
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• Perda de energia:considera as perdas por ionização do hidroĝenio neutro do meio inte-

restelar e por produção de ṕıons atrav́es de colis̃oes ineĺasticas em energias relativı́sticas

(γ ≥ 1, 3);

• Espalaç̃ao: considera-se que o processo destrói as strangelets, o que leva a subestimar o

fluxo;

• Reaceleraç̃ao : devidoà passagem de strangelets por novos remanescentes de supernovas.

É posśıvel encontrar tr̂es regimes para a propagação de strangelets no meio interestelar:

a baixas energias, as perdas de energia dominam sobre os outros processos, enquanto que a

médias e altas energias, os processos dominantes são espalaç̃ao e escape da Galáxia, respecti-

vamente.

Assim, neste ceńario, o fluxo total de strangelets no meio interestelar (ISM,da sigla em

inglês interstellar medium) que atinge a Terra, conforme estimado por Madsen [55] no meca-

nismo de injeç̃ao por coalesĉencia de estrelas estranhas,é dado por

F ≈ 2 × 105 m−2 yr−1 sr−1 A−0,467 Z−1,2 max[RSM , RGC ]−1,2Λ, (1.5)

ondeRSM e RGC são a modulaç̃ao solar e a rigidez para ocutoff geomagńetico, respectiva-

mente, eΛ é um par̂ametro de incerteza que se adota como sendo deO(1) e expressa a incerteza

associadàa normalizaç̃ao do fluxo de strangelets com a massa total ejetada. Esteé um fluxo

perfeitamente passı́vel de ser detectado por experimentos já existentes e por aqueles que estão

programados para entrar em operação [56].

Explosões de supernovas

Outro ceńario proposto para a produção de strangelets de origem astrofı́sica est́a relacio-

nado a um modelo de explosões de supernovas tipo II, Ib e Ic, ou seja, supernovas resultantes

do colapso gravitacional de estrelas massivas, devidoà convers̃aomat́eria nuclear→ mat́eria

estranhano caroço da estrela em colapso [31, 32]. Este modelo veio propor uma explicaç̃ao

21
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ao fato de que h́a muitas dificuldades nas simulações computacionais que visam explicar o pro-

cesso de ejeção de uma grande quantidade de massa e energia na fase final de evolução dessas

estrelas. Neste cenário seria posśıvel emitir strangelets junto com as camadas exteriores da

estrela.

Supernovas s̃ao eventos astrofı́sicos que ocorrem quando estrelas massivas, com massas de

8 − 70M⊙, exaurem todo o seu combustı́vel nuclear, ñao sendo mais possı́vel o balanço entre

a atraç̃ao gravitacional e a pressão t́ermica que estabiliza a matéria que as comp̃oem. Estas

estrelas evoluem através da queima termonuclear de combustı́veis cada vez mais pesados, de-

senvolvendo, então, um ńucleo de ferro suportado pela pressão de degenerescência dos eĺetrons.

No entanto, quando este núcleo de ferro atinge a massa de Chandrasekhar¶, MCh ≃ 1, 4M⊙, o

núcleo torna-se instável e se inicia o colapso gravitacional. Inicialmente, em escalas de tempo

dinâmicas, ocorre afotodissociaç̃ao parcial dos ńucleos de ferro, diminuindo a press̃ao da

mat́eria. Conforme o colapso continua, a densidade aumenta, elevando o potencial quı́mico

eletr̂onico, o que permite o processo deneutronizaç̃ao do ńucleo estelar. Os neutrinos produ-

zidos nessa região por captura eletrônica ficam aprisionados devidoà densidade muito elevada

do meio (n ∼ 3n0 = 0, 48fm−3).

Conforme a densidade em seu interior aumenta, o colapsoé freado no ńucleo devidoà

press̃ao de degenerescência dos nucleons. As camadas da estrela exteriores ao núcleo continuam

a deslocar-se em direção ao centro a velocidades supersônicas. Como resultado, quando esta

mat́eria atinge a superfı́cie do ńucleo, que agora não mais sofre colapso gravitacional, origina-

se uma onda de choque radialmente para fora com energia de algumas vezes1051 ergs (prompt

shock). No entanto, esta energiáe drenada na dissociação nuclear da matéria nas camadas

exteriores em colapso e na dissipação de neutrinos. Efetivamente, a frente de choque mantém-

se a uma distância de algumas centenas de quilômetros do centro e as camadas de matéria

que alcançam esta região s̃ao comprimidas e aquecidas por esta frente e se acomodam sobre a

proto-estrela compacta.

Os neutrinos aprisionados no núcleo da estrela, na verdade, difundem-se lentamente e esca-

¶A massa de Chandrasekharé a ḿaxima massa que pode ser suportada contra o colapso gravitacional pela

press̃ao de degenerescência dos eĺetrons. O valor nuḿerico para este parâmetroé dependente da fração de eĺetrons

presente na matéria que comp̃oe a estrela.
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pam em escalas de segundos, sendo que uma parte deles são absorvidos pelo manto de matéria

que atingiu a região da frente de choque, aquecendo-o. Este processo (neutrino heating) deve

criar as condiç̃oes necessárias para a explosão de supernova.

Até o momento, apenas uma simulação computacional conseguiu sucesso em obter as condi-

ções necessárias para a explosão em supernova de uma estrela massiva com massa inicial de

11M⊙ [57]. No entanto, estes programas são extremamente complexos já que precisam incor-

porar efeitos de relatividade geral, efeitos de turbulência e de convecção em simulaç̃oes muti-

dimensionais. Ainda se espera que outras simulações venham a confirmar estes resultados,

inclusive para estrelas de massas mais elevadas.

Foi frente a estas controvérsias que o modelo de supernova impulsionado pelo aparecimento

da mat́eria estranha no interior da estrela em colapso foi proposto. O mecanismo responsável

pela explos̃ao nesse caso seria considerar que a emissão de neutrinos prevista no modelo de

neutrino heatingprevine o recolapso mas que seria incapaz de ejetar as camadas externas da

estrela.

O núcleo da estrela alcançaria, então, densidades nas quais seria possı́vel o desconfinamento

da mat́eria nuclear rica em n̂eutrons em matéria estranha. Se a matéria estranháe mais est́avel

que a mat́eria nuclear ordińaria, a discontinuidade da pressão entre as duas fases resultaria em

uma onda de choque movendo-se radialmente para fora [58]. Esta onda de choque converteria

a mat́eria na forma de n̂eutrons que se encontraà frente, no modo de detonação. Cada nucleon

convertido em matéria estranha liberaria uma quantidade de energia que impulsionaria a onda de

choque. Sendo este um processo espontâneo, a detonação corresponderiàa ḿınima quantidade

de entropia produzida por um processo de detonação e a velocidade da frente teria o valor da

velocidade do som no meio (neste caso,1/
√

3).

A detonaç̃ao iria proceder até que a densidade da matéria nuclear̀a frente fosse menor que

ρc ∼ 1, 8ρ0. Deste ponto em diante, o fluido evoluiria como uma onda de choque padr̃ao em

direç̃ao à borda da estrela compacta [59]. Como o número de Reynoldśe grande tanto para a

mat́eria nuclear quanto para a estranha (da ordem de∼ 10), deve haver uma região turbulenta

atŕas da frente de detonação. Conforme a frente de onda se propaga, matéria estranha poderia

ser misturada por efeitos de turbulência [60]à mat́eria nuclear e ser ejetada junto com ela,

impulsionando strangelets comv ∼ 0, 1c e gerando, assim, uma abundância ñao nula no ISM.
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Cabe aqui apontar que as supernovas de colapso são de uma dezena a uma centena de vezes mais

freqüentes que a coalescência de estrelas de nêutrons j́a discutida, podendo, portanto, contribuir

de modo significativòa ejeç̃ao de strangelets na Galáxia se o mecanismo de explosão discutido

aqui se mostrar viável.

Adotando um perfil de densidade constante em uma massa deM ≃ 1, 6M⊙ e desconside-

rando interaç̃oes gravitacionais, a quantidade de energia estimada que seria carregada na forma

de movimento hidrodin̂amicoé da ordem de1051 erg, magnitude de energia esperada para os

eventos de supernova tipo I. Esta onda de detonação teria energia suficiente para ejetar as ca-

madas exteriores da estrela.

Injeção e aceleraç̃ao por pulsares

Se o ceńario de estabilidade da matéria estranháe favoŕavel à exist̂encia de estrelas estra-

nhas, ent̃aoé posśıvel que a superfı́cie destes objetos seja, na verdade, composta por strangelets

de carga eĺetrica positiva e massas da ordem deA ∼ 103 em um substrato uniforme de elétrons

[61, 62].

A magnetosfera de um pulsar‖ apresenta uma região na qual as linhas de campo magnético

co-rotacionam com a estrela. Esta região estende-se até a localizaç̃ao do chamado cilindro de

luz, um cilindro imagińario com eixo ao longo do eixo de rotação do pulsar e com raio que se

estende até o ponto no qual a velocidade de co-rotação é igual a velocidade da luz. A partir

deste ponto afastando-se da estrela, aparece uma componente de campo toroidal formada pelas

linhas de campo magnético abertas que passam pelo cilindro de luz e são defletidas de volta (ver

figura 1.6). Partı́culas carregadas na magnetosfera poderiam, então, ser aceleradas por linhas

de campo magńetico na regĩao interna ao cilindro de luz, seguindo o movimento de rotação

do pulsar. Estas partı́culas relativ́ısticas poderiam ser “ejetadas” pelas linhas de campo abertas

perto do cilindro de luz, gerando a radiação de alta freq̈uência observada em pulsares.

Assim, strangelets poderiam também ser extráıdas da superfı́cie de pulsares e aceleradas por

fortes campos elétricos gerados na magnetosfera destes objetos devido a suarotaç̃ao [63]. Duas

regiões seriam responsáveis pela aceleração das strangelets a energias relativı́sticas por causa

‖Sem perdas de generalidade, vejamos o caso no qual o momento de dipolo e o eixo de rotação da estrela estão

alinhados.
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Figura 1.6:Representaç̃ao esqueḿatica da magnetosfera de um pulsar estranho com a localização do cilindro

de luz (painel̀a esquerda). No painelà direita, a representação gŕafica da superfı́cie deste pulsar, com destaque

para a fragmentação da mat́eria estranha em strangelets distribuı́das em um substrato de elétrons. Estas strangelets

poderiam ser extraı́das pelos fortes campos elétricos e aceleradas pela magnetosfera.
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dos intensos campos magnéticos: os ṕolos e o cilindro de luz.

As regĩoes polares seriam capazes de acelerar strangelets com energias t́ıpicas de∼ 3 ×

1014(Z/102) eV e resultaria em um fluxo dessas partı́culas comA ≃ 103 duas ordens de gran-

deza menor do que aquele estimado por Madsen (equação 1.5).

A região pŕoxima ao cilindro de luz consegue acelerar de modo eficiente apenas nos pulsares

jovens, com perı́odos de rotaç̃ao entre0, 1 e0, 3 segundos. Nestes casos, partı́culas provenientes

das regĩoes polares poderiam ser também aceleradas nas regiões pŕoximas ao cilindro de luz,

resultando em strangelets com energias tı́picas de∼ 3 × 1016(Z/102) eV.

Para energias da ordem de∼ 1014 − 1015 eV, o fluxo esperado para strangelets aceleradas

nas regĩoes polareśe

F ≃ 25 Λ (m2sterad ano)−1, (1.6)

ondeΛ é um fator pŕoximo da unidade dado por

Λ = (Z/102)−1(I/1045g/cm2)(R/106cm)−3(Bp/1012G)−1,

sendoI, R e Bp o momento de ińercia, o raio e a intensidade do campo magnético no ṕolo da

estrela estranha, respectivamente, eZ a carga eĺetrica da strangelet.

Para strangelets aceleradas na região do cilindro de luz, com energias de∼ 1016 − 1017 eV,

o fluxo esperadóe deF ≃ 0, 1 Λ (m2sterad ano)−1.

Apesar destes valores para o fluxo serem muito menores do que aquele estimado por Madsen

(equaç̃ao 1.5), este processo também poderia contribuir de maneira não despreźıvel à abund̂ancia

de strangelets no meio interestelar, mais uma vez, devidoà freq̈uência muito maior destes even-

tos quando comparadosà coalesĉencia de estrelas de nêutrons.

1.4 A procura por strangelets

A prova definitiva sobre se a hipótese de (meta-) estabilidade da matéria estranháe válida ou

não deve vir das medidas experimentais. A procura por strangelets começou h́a mais de 20 anos
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e foram revisadas recentemente em [64]. Três principais nichos para a pesquisa desses exóticos

são explorados:i) a produç̃ao direta de strangelets em colisões déıons pesados [65, 66]; e a sua

exist̂encia entre os priḿarios de raios ćosmicos que poderiam ser detectadosii) diretamente; ou

iii) pela sua interaç̃ao com o material presente na Terra (registro de meteoritos anômalos,Earth

quakes, procura de traços em mica, meteoritos ou detectores de raios ćosmicos, entre outras

possibilidades) [67, 68, 69, 70].

Ao longo de v́arias d́ecadas de trabalho, os experimentos em raios cósmicos indicam a

posśıvel presença de priḿarios ex́oticos [9, 10]. Inicialmente, os eventos Centauro, detectados

por ĉamaras de emulsão em um experimento localizado no topo do monte Chacaltaya, Bolı́via,

por uma colaboraç̃ao nipo-brasileira [71], apresentaram caracterı́sticas que os fizeram ser inter-

pretados como possı́vel evid̂encia para a existência de strangelets entre os raios cósmicos. En-

tre suas assinaturas observacionais, destacam-se a sua alta penetraç̃ao na atmosfera e o grande

número de hadrons carregados e pouquı́ssimos (ou nenhum) fótons e eĺetrons resultantes da

interaç̃ao. Esteúltimo mostra-se peculiar porque em colisões de alta energia, pı́ons neutros

que decaem em fótons s̃ao sempre produzidos. Explicar esses eventos como a fragmentaç̃ao de

um ńucleo ordińario ñao justificaria a altitude da interação, cerca de 50 a 500 metros acima do

detector, j́a que este deveria ter se fragmentado no topo da atmosfera.

Outros eventos, como os registrados pelo experimento HECRO-81 [9, 11], evento Price [72]

e o reportado por Miyamura [73], registraram uma relação carga/massa inferida extremamente

baixa para o priḿario, e em [74, 75] s̃ao apresentados eventos com caraterı́sticas que reme-

tem aos eventos Centauros. Mais recentemente, pelo menos um evento reportado pelo experi-

mento AMS-01(Alpha Magnetic Spectrometer)[12], um espectr̂ometro de massa a bordo da

nave Discovery durante um vôo de 10 dias em 1998, tem sido considerado como uma possı́vel

detecç̃ao de uma strangelet. No entanto, os efeitos de camada, que aumentam a complexidade

das ańalises, ainda tornam duvidosas as tentativas de indentificação desses priḿarios com stran-

gelets [76]. Ainda ñaoé claro at́e que ponto esses eventos anômalos podem ser originados por

primários ordińarios ou requerem necessariamente origem exótica.

Tamb́em foi proposto que os raios cósmicos de ultra-alta energia (UHECR) sejam resultado

da interaç̃ao de uma strangelet com partı́culas da atmosfera [77]. Interações com a radiação

cósmica de fundo devem suprimir fortemente o fluxo de raios cósmicos ordińarios acima de
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energias de1019 − 1020 eV (conhecido com corte Greisen-Zatsepin-Kuzmin, ou corteGZK)

atrav́es da produç̃ao de ṕıons e pares. Para núcleos pesados, a desintegração na interaç̃ao com

os fótons tamb́em se torna relevante. Por ainda não haver consenso sobre a existência do corte,

algumas propostas têm sido apresentadas para explicar o possı́vel fluxo aĺem do corte GZK.

Entre elas, fontes próximas (o que deveria levar a uma anisotropia do fluxo) e fı́sica nova (de-

caimento de partı́culas supersiḿetricas).

Devidoàs altas cargas elétricas que podem ser suportadas por strangelets, mas baixarelaç̃ao

carga-massa, as energias atingidas por estas partı́culas por aceleração nos campos magnéticos

que permeiam o meio interestelar podem ser ordens de magnitude maiores do que aquelas

atingidas por pŕotons e outros ńucleos ordińarios. Devido ao menor raio de giro no campo

magńetico gaĺactico, strangelets podem atingir as energias requeridas em fontes menores do

que aquelas necessárias para a aceleração de ńucleos a mesma energia.

Al ém disso, strangelets estariam menos suscetı́veis a interaç̃oes com a radiação ćosmica

de fundo, j́a que a energia cinética ḿınima para a produção de ṕıons, criaç̃ao de pares e

fotodesintegraç̃ao nestes casosé proporcional aA. Desta forma, strangelets de alta massa não

devem ser afetadas por estes processos nas energias de interesse.

No entanto, os chuveiros atmosféricos resultantes dos UHECR são consistentes com prótons

e ńucleos ordińarios. Objetos com maior massa parecem ser inconsistentes com os dados.

Tamb́em a caracterização da componente nucleônica gerada deve ser bastante diferente e o

fluxo de strangelets em energias menores que∼ 1020 eV deveria ser relativamente grande.

Ainda, para que este cenário seja víavel, o primeiro requisitóe a exist̂encia de estrelas estranhas,

assunto sobre o qual, definitivamente, não h́a um consenso.

O espectr̂ometro de massa AMS-02 [56] está sendo construı́do e deve estar a bordo da

Estaç̃ao Espacial Internacional nos próximos anos. Este será um detector de partı́culas com

aproximadamente0, 5 m2 sterad de aceitação com um magneto supercondutor de campo magné-

tico de0, 86 Tesla. Outros aparatos farão parte do sistema de detecção como um detector de

traços de silı́cio e um de tempo de vôo, um caloŕımetro e contadores de radiação Cherenkov

e de anti-coincid̂encia. Com tempo de operação previsto para no ḿınimo tr̂es anos e sendo

senśıvel a strangelets numa ampla região de massas e cargas elétricas, na região de rigidez de

GV-TV, espera-se que este detector possa ajudar na identificaç̃ao destes priḿarios ex́oticos e
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testar, assim, a validade de conjuntura de Bodmer-Witten-Terazawa.
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Caṕıtulo 2

Mat éria estranhaà temperatura finita

A quest̃ao da estabilidade da matéria estranha depende dos valores assumidos pelos parâ-

metros que caracterizam a interação forte e das propriedades das partı́culas que sofrem sua

influência. At́e o momento śo foi posśıvel introduzir v́ınculos experimentais para algumas des-

sas componentes como, por exemplo, para a massa do quark strange. Tamb́em a exist̂encia de

diferentes modelos que visam explicar o comportamento da matéria barîonica pode levar a con-

clus̃oes amb́ıgüas. Assim sendo, a pergunta sobre qual o estado fundamentalda mat́eria regida

pelas interaç̃oes fortes na região de baixas temperaturas e altas densidades, atualmente não pode

ser respondida com precisão.

Desta forma, para avaliar-se a viabilidade da proposta de estabilidade para a SQM,é preciso

estudar o espaço de parâmetros possı́vel para as variáveis que a caracterizam, como feito, por

exemplo, em [15, 21, 78, 79]. Apesar de a temperatura envolvida nos processos astrofı́sicos

de interesse para a injeção de strangelets no meio interestelar ser muito menor que o potencial

qúımico da mat́eria estranha (da ordem de um décimo), a temperatura não nula pode influenciar

de maneira significativa os cálculos de fragmentação da mat́eria embulk, além de ser relevante

para as propostas de produção de strangelets em colisões déıons pesados em aceleradores de

alta energia [65, 66]. Assim, estudaremos a seguir as condic¸ões para a estabilidade da SQM a

T 6= 0 na aproximaç̃ao de gota lı́quida.

Um estudo detalhado de strangelets deve basear-se nos cálculos de modelo de camada.

No entanto, foi demonstrado que o comportamento dos parâmetros que caracterizam os sis-

temas com elevado conteúdo de quarks pode ser bem aproximado pelo modelo de gota lı́quida
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incluindo-se os termos voluḿetrico, de superfı́cie e curvatura [16, 78]. Sendo estes cálculos

muito mais diretos, a estrutura de strangelets pode ser estudada de maneira mais clara, permi-

tindo generalizaç̃oes para sistemas a temperaturas finitas.

2.1 Janelas de estabilidade

Considerando-se um sistema de quarks leves com confinamento forçado a uma esfera de

raio R, conformeR → ∞, um sistema desconfinado de quarks livres emerge (sistema embulk).

Para a mat́eria estranha embulk sem emparelhamento de quarks, os potenciais termo-

dinâmicos que a descrevem são os correspondentes ao gás de Fermi comαc=0 ∗ dados por

[15]

Ωi = ∓T

∫ ∞

0

dk gi
k2

2π2
ln

[

1 ± exp
(

− ǫi(k) − µi

T

)]

, (2.1)

onde o sinal superior corresponde a férmions e o inferior aos bósons,µ e T são o potencial

qúımico e temperatura,k e ǫi o momento e a energia da partı́cula, respectivamente,i = quarks

u, d, s, eĺetrons e gluons, e o fatorgi é o peso estatı́stico para os quarks e gluons (6 para

quarks e antiquarks e 16 para gluons). A integraçãoé feita aĺem do momento de Fermi já que a

temperatura finita provoca o alargamento da distribuição de Fermi-Dirac.

Considerando o equilı́brio de carga elétrica e interaç̃oes fracas (ver equações 1.1 a 1.3),

tem-se os potenciais quı́micos obedecendòas seguintes relações

µd = µs = µu + µe− . (2.2)

E assim o modelóe definido porΩSQM =
∑

Ωi + B.

Se considerarmos a matéria CFL embulk, os potenciais termodinâmicos para o sistema até

ordem∆2 levam a [34, 80]

∗Quando se considera a constante de acoplamento forte,αc, finita foi demonstrado [15] que este efeito pode

ser absorvido através de uma redução efetiva no valor da constante de sacolaB.
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ΩCFL =
∑

i

Ωi −
3

π2
∆2µ2 + B, (2.3)

onde∆ é o gap de emparelhamento e o termo extra dependente deste parâmetro representa

a energia de ligaç̃ao do condensado de diquark. O termoΩlivre =
∑

i Ωi, apesar de análogo

a ΩSQM , representa um estado fictı́cio sem emparelhamento no qual todos os quarks têm um

momento de Fermi comum (dado pela equação 1.4) ei vale para quarksu, d, s e gluons (lem-

brando que ñao h́a eĺetrons no estado CFL). Assim, a energia desse estadoé constrúıda atrav́es

de um “modelo de brinquedo” sem emparelhamento mais a energia proveniente da existência

do condensado.

A densidade de partı́culas é dada porni = −∂Ωi/∂µi, e a densidade total de energia,

E =
∑

i(Ωi + niµi)− 3∆2µ2/π2 + B + TS, ondeS = −(∂Ω/∂T )V,µ é a entropia do sistema.

Ainda que a maior parte da análise para a SQM no estado CFL tenha sido feita considerando-

se um valor constante para∆ = ∆0, o gap de emparelhamentóe, na verdade, dependente da

temperatura na qual se encontra o sistema. Usando como referência os estudos de supercondu-

tividade eletr̂onica [81], escrevemos esta dependência como†

∆(T ) = ∆0

√

1 −
( T

Tc

)2

, (2.4)

Tc = 0.57∆(T = 0) ≡ 0.57∆0, (2.5)

ondeTc é a temperatura crı́tica do sistema supercondutor acima do qual o emparelhamento entre

os quarks ñao pode mais ser sustentado.

As “janelas de estabilidade” (regiões no planoms−B para as quais a matéria estranha pode

ser est́avelà press̃ao nula) para a matéria estranha obtidas por nós com e sem emparelhamento

de quarks nas bases do modelo de sacola do MIT são mostradas nas figuras 2.1 e 2.2. O valor

mı́nimo para a constante de sacola,B1/4 = 145 MeV, deriva do fato que um valor menor de

B faria com que um ńucleo de56Fe decáısse espontaneamente para matéria com dois sabores

de quarks (quarksu e d), em profundo desacordo com o queé observado. Também se deve

†Estudos recentes indicam que a relação entreTc e∆0 pode ser diferente [82]
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ter E/A < 939 MeV, ou a mat́eria é inst́avel por emiss̃ao de nucleons. Como esperado, a

mat́eria é menos estável a temperatura finita, seja ela supercondutora ou não. Isto tamb́em é

verificado no caso CFL para aproximação degapde emparelhamento constante ou dependente

da temperatura.

O caso mais realista de∆ dependente da temperatura,∆ = ∆(T ), mostra uma caracterı́stica

interessante quando são consideradas as janelas de estabilidade. Neste caso, ao invés de haver

uma desestabilização adicional do sistema devido a uma redução efetiva nogapde emparelha-

mento, h́a de fato umaumentona regĩao de estabilidade quando comparado aos cálculos com

um valor de∆ constante. A raz̃ao para este comportamento pode ser identificada com dois

efeitos quando s̃ao comparados os casos∆ = ∆0 e ∆ = ∆(T ) para um dado conjunto de

massa do quarks, constante de sacola egapde emparelhamentòa temperatura nula: primeiro,

há uma mudança noµ comum da fase CFL (e, consequentemente, de todos os quarks), que au-

menta em at́e 4% quando∆ = ∆(T ). Isto faz com que a soma dos potenciais termodinâmicos

dos quarks e gluons diminua (se torne mais negativa) em até 10%. Em segundo lugar, o apa-

recimento de um termo extra na entropia relacionado com∂∆2/∂T causa uma diminuiç̃ao na

entropia de mais de 50%, o que, por sua vez, se manifesta em umacontribuiç̃ao na energia total

proporcional a−∆2
0 (T/Tc)

2. A densidade bariônica ñao sofre mudança significativa (menos de

2%). Assim, a efetiva redução nogapde emparelhamentóe “compensada” pelo decréscimo em
∑

i Ωi e tamb́em na entropia do sistema quando comparado ao caso de∆ fixo. Esta conclus̃ao

mostra-se v́alida ainda que o sistema se encontre bastante próximo à temperatura crı́tica para

emparelhamento dos quarks.

Conclúımos que para a matéria embulk, quando se consideram temperaturas finitas, a

mat́eria estranha torna-se menos estável devido a um aumento na densidade de energia de-

vido à excitaç̃ao t́ermica de seus componentes, como esperado. No entanto, o estado CFL ainda

apresenta um amplo espaço de parâmetros que permite a estabilidade da matéria, dependendo

do valor dogapde emparelhamento, e mesmo para o caso em que os quarks não formam pa-

res, a estabilidade pode ser alcançada para temperaturas tão elevadas quantoT = 30 MeV,

dependendo dos valores dems e B. Inclusive, verificamos que no caso de um∆ dependente

da temperatura, este cenário de estabilidade para temperaturas não nulasé ligeiramente mais

favoŕavel para a matéria embulk.
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Figura 2.1:Janela de estabilidade para a SQM sem emparelhamentoà temperatura finita eαc = 0. As curvas

foram calculadas paraE/A = 939 MeV fixo e diferentes temperaturas, conforme indicado. A linha vertical

representa o ḿınimo valor deB para estabilidade da SQM. A região favoŕavel é aquela delimitada pelas curvas

apresentadas para cada temperatura eà direita da linha vertical.

2.2 Strangelets

Para descrever strangelets, bem aquém do limite termodin̂amico,é necesśaria a introduç̃ao

de contribuiç̃oes de superfı́cie e curvatura (que não deve ser desprezada para a matéria de

quarks) para compor os potenciais termodinâmicos da matéria embulk:

Ωi = ∓T

∫ ∞

0

dk
dNi

dk
ln

[

1 ± exp
(

− ǫi(k) − µi

T

)]

, (2.6)

ondedNi/dk é a densidade de estados para uma partı́cula do tipoi.

Na multiple reflection expansion[83, 84], uma expansão perturbativa adequada ao trata-

mento de problemas de contorno que quando feita sobre uma esfera, torna-se simples e algébrica

(chamada assim porque pode ser interpretada como um movimento descrito pelo propagador li-

vre de um ponto~x a outro ~a1, sendo refletido, depois movendo-se a~a2 e assim por diante), a

densidade de estados dos quarks dentro da cavidadeé dada por

dNi

dk
= gi

{ 1

2π2
k2V + f

(i)
S

(mi

k

)

kS + f
(i)
C

(mi

k

)

C
}

, (2.7)
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Figura 2.2: Acima, à esquerda, janela de estabilidade para a SQM a T=0 (seguindotrabalho apresentado na

refer̂encia [21]). Acima,à direita, janela de estabilidade para a matéria CFL para T=10 MeV e valores de∆

conforme indicados. As linhas cheias e pontilhadas representam ćalculos feitos com∆ = ∆0 e ∆ = ∆(T ),

respectivamente (ver texto para maiores detalhes). Abaixo, janelas de estabilidade em temperatura finita e∆ =

100. As linhas cheias, tracejadas e pontilhadas são paraT = 0, T = 10 MeV eT = 30 MeV, respectivamente.̀A

esquerda, curvas obtidas considerando-se∆ fixo, enquanto quèa direita,∆ = ∆(T ). Todas as curvas apresentadas

foram calculadas paraE/A = 939 MeV fixo. A linha verticalé o ḿınimo valor deB requerido para estabilidade.

A hipótese de Witteńe satisfeita se os valores dems eB1/4 estiverem dentro da região delimitada pelas curvas de

E/A = 939 MeV eB1/4 = 145 MeV. Como esperado, aT 6= 0, estas regĩoes s̃ao reduzidas.
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ondeV , S eC são o volume, a superfı́cie e a curvatura da strangelet emi, a massa do quarki,

ondei denota o sabor do quark.

O termo de superfı́cie para quarkśe dado por [85]

f
(i)
S

(mi

k

)

= − 1

8π

[

1 − 2

π
arctan

( k

mi

)]

. (2.8)

Para a contribuiç̃ao de curvatura, o seguinteansatz[78] para quarks massivosé adotado

f
(i)
C

(mi

k

)

=
1

12π2

{

1 − 3k

2mi

[ 2

π
− arctan

( k

mi

)]}

, (2.9)

enquanto que para os gluons [86],f
(g)
C = −1/6π2.

A energiaé obtida como

E =
∑

i

(Ωi + Niµi) + BV + TS. (2.10)

Para o caso CFL, o termo−3∆2µ2/π2V deve ser adicionadòa express̃ao do potencial termo-

dinâmicoΩ em procedimento similar̀aquele empreendido para a matéria embulk. A condiç̃ao

para equiĺıbrio meĉanico para uma strangelet em vácuoé dada porB = −∑

i ∂Ωi/∂V . Para

strangelets sem emparelhamento a relação para os potenciais termodinâmicos encontrada através

da minimizaç̃ao da energia livre com respeito ao número de quarks de cada espécie e sujeito

ao v́ınculoA = 1/3
∑

i Ni é deµu = µd = µs [79]. Para strangelets CFL, esta relação deve

ser substituida porµu = µd e µs =
√

µ2
u + m2

s, queé um segundo v́ınculo imposto para que

haja emparelhamento, proveniente da condição de mesmo momento de Fermi para os quarks

(equaç̃ao 1.4). Os valores para os potenciais quı́micos foram obtidos numericamente a partir de

um dado conjunto deB, ∆ ems.

Os resultados nuḿericos obtidos por ńos para strangelets esféricas s̃ao mostrados nas figu-

ras 2.3, 2.4 e 2.7 para a energia total dessas partı́culas como funç̃ao de diferentes parâmetros

que as caracterizam. Para o caso sem emparelhamento, restringimos o estudo para strangelets

pequenas o sufiente (A ≪ 107) para que ñao haja eĺetrons internos ao sistema (nestes casos o

raio da strangelet́e menor que o comprimento de onda Compton do elétron).
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Figura 2.3: Energia por unidade de número barîonico para strangelets sem emparelhamento de quarks com

ms = 150 MeV como funç̃ao deA paraT fixo, conforme indicado, e seguindo a referência [79]. A linha horizontal

emE/A ≈ 930 MeV indica o limite em energia acima do qual strangelets decaem para mat́eria nuclear ordińaria.

Assim como para a matéria embulk, há uma competiç̃ao no caso∆ = ∆(T ) entre a

diminuição efetiva dogap de emparelhamento e o aumento do potencial quı́mico na mat́eria

CFL e o termo extra na entropia volumétrica quando comparado ao caso de∆ constante. No

entanto, para pedaços finitos de SQM, os termos adicionais de superf́ıcie e curvatura que contri-

buem ao potencial termodinâmico com sinal oposto ao termo volumétrico s̃ao afetados apenas

pela mudança emµ (maior quando∆ = ∆(T )) e no raio da strangelet (queé menor mas ñao

afetado de maneira significativa, sendo a diferença menor que 1%). O resultado finaĺe que a

estabilidade para um dado conjunto dems, B, ∆0, A, e temperaturáe agoradesfavorecidono

ceńario de∆ dependente da temperatura, ao contrário da mat́eria embulk, na qual verificamos

um pequeno aumento da região de estabilidade.

O comportamento da energia total por unidade de número barîonico é de decrescer com o

aumento dogap de emparelhamento e do número barîonico da strangelet, e aumentar com o

acŕescimo nos valores deB, ms eT . Isto pode ser compreendido através da comparação com o

comportamento das janelas de estabilidade da matéria estranha mostrada nas figuras 2.1 e 2.2.

Nossos ćalculos mostraram que o coeficienteR0, definido atrav́es do raio da strangelet como

R = R0A
1/3, decresce com o aumento deA e B mas cresce comms e ∆ (mantendo-se os

outros par̂ametros fixos para cada comparação). Este tamb́emé maior quando h́a um aumento
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Figura 2.4:Energia por unidade de número barîonico para strangelets CFL como função do ńumero barîonico,

constante de sacola, massa do quarks, gapde emparelhamento e temperatura, da esquerda para a direita, de cima

para baixo, respectivamente. Os valores das constantes mantidas fixas encontram-se indicados para cada gráfico.

Os primeiros quatro gráficos foram feitos paraT = 0 (linha cheia),T = 15 MeV (linha tracejada) eT = 30 MeV

(linha pontilhada). As curvas para temperatura finita partem de valores diferentes de∆ no gŕafico deE/A × ∆

pois o sistema ñaoé est́avel acima da temperatura crı́tica para um dadogap. O gŕafico que exprime a dependência

emT foi feito paraA = 100 (linha cheia) eA = 1000 (linha tracejada).
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2.2. STRANGELETS

Figura 2.5:Energias de superfı́cie (̀a esquerda) e curvatura (à direita) para strangelets CFL como função dems.

Os valores das constantes que estão fixas s̃aoT = 0 (linha cheia),T = 15 MeV (linha tracejada), eT = 30 MeV

(linha pontilhada),A = 100, B1/4 = 145 MeV e∆ = 100 MeV.

Figura 2.6:Energias de superfı́cie (̀a esquerda) e curvatura (à direita) para strangelets CFL como função de∆.

Os valores das constantes que estão fixas s̃aoT = 0 (linha cheia),T = 15 MeV (linha tracejada), eT = 30 MeV

(linha pontilhada),A = 100, B1/4 = 145 MeV e ms = 150 MeV. A temperatura crı́tica para∆ . 30 MeV

est́a abaixo de cinq̈uenta MeV e para∆ . 50 MeV é menor que trinta MeV e esseé o motivo das curvas para

temperatura finita começarem em valores diferentes de∆.
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2.2. STRANGELETS

Figura 2.7:Energias total por unidade de número barîonico, de superfı́cie e de curvatura, da esquerda para a

direita, de cima para baixo, respectivamente, para strangelets CFL como funç̃ao deA calculadas para∆ = ∆(T ).

Os valores das constantes fixas são T = 0 (linha cheia),T = 15 MeV (linha tracejada) eT = 30 MeV (linha

pontilhada),ms = 150 MeV, B1/4 = 145 MeV e∆0 = 100 MeV.
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na temperatura do sistema, já que a energia térmica dos quarks e gluons também aumenta.

Estes comportamentos são facilmente compreendidos: aumentando o conteúdo barîonico da

strangelet, seus parâmetros devem se aproximar daqueles encontrados para a matéria embulk,

resultando em um decréscimo emR/A1/3. Tamb́em, ao aumentar o valor da constante de sacola,

a press̃ao do v́acuo sobre o conteúdo da strangelet́e maior, explicando a dependência do raio

com este par̂ametro. Com o aumento da massa do quark strange, o conteúdo de quarkss diminui

e, ent̃ao, mantendo-seA fixo, o raio aumenta para manter o vı́nculoA =
∑

i Ni, sendo que o

mesmo pode ser dito do aumento nogapde emparelhamento.

Nas figuras 2.5 e 2.6, a dependência das energias de superfı́cie e curvatura, definidas como o

coeficiente que aparece multiplicandoA2/3 eA1/3 na express̃ao da energia total (equação 2.10),

respectivamente, comms e∆ tamb́emé evidenciada para strangelets no estado CFL.

As contribuiç̃oes de superfı́cie e curvatura decrescem em temperaturas mais altas, um com-

portamento tamb́em visto na mat́eria nuclear ordińaria (veja, por exemplo, [87] e referências áı

citadas). A energia de superfı́cie em funç̃ao da massa do quark strange apresenta um máximo

emms ≈ 150 MeV e vai a zero para quarks sem massa, o que era esperado já que apenas os

componentes massivos contribuem a este parâmetro. Adicionalmente, mostra um decréscimo

para altos valores dems devidoà supress̃ao de quarks strange quando estes possuem uma massa

muito elevada, j́a que o ganho de energia pela introdução do mar de Fermi associado a esta

part́ıcula iŕa diminuir se o ńıvel mais baixo de energia estiver próximo do potencial qúımico da

mat́eria contendo apenas os quarksu ed e esvanecer completamente se estiver acima deste.

Um simples ajuste nuḿerico para as energias de superfı́cie e curvatura de strangeletsà

temperatura finita também foi obtido (at́e segunda ordem na temperaturaT ) para∆ ≡ ∆0 =

100 MeV (ou seja, para umgap de emparelhamento independente da temperatura, no caso

CFL), B1/4 = 145 MeV ems = 150 MeV, eé dado por

σNSQM(T,A) =(82, 07 − 0, 01 T − 0, 02 T 2) × (0, 95 + 0, 18 e−
A+9,7
38,2 ) (2.11)

σCFL(T,A) =(81, 09 + 0, 01 T − 0, 03 T 2) × (0, 96 + 0, 17 e−
A

22,5 + 0, 05 e−
A

384,2 ) (2.12)
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Figura 2.8:Energias de superfı́cie (̀a esquerda) e curvatura (à direita) como funç̃ao deA paraT fixo, sendo

a linha cheia paraT = 0, a tracejada paraT = 15 MeV e a pontilhada,T = 30 MeV, para strangelets sem

emparelhamento, comms = 150 MeV eB1/4 = 145 MeV.

CNSQM(T,A) = (239, 78 − 0, 01 T − 0, 1 T 2) × (0, 98 + 0, 09 e−
A+10,3

39,4 ) (2.13)

CCFL(T,A) = (163, 85 + 0, 003 T − 0, 09 T 2) × (0, 98 + 0, 08 e−
A

23,2 + 0, 03 e−
A

393,9 ) (2.14)

sendo os valores obtidos em MeV com T dado em MeV.

Como esperado, o comportamento dos parâmetros que caracterizam strangeletsé qualitati-

vamente o mesmo haja ou não emparelhamento, ou seja, o sistemaà temperatura finitáemenos

est́avel do quèa temperatura nula mas as contribuições de superfı́cie e curvatura diminuem com

T , algo bem estabelecido para sistemas nucleares. Um ponto interessantée que para∆ = 100

MeV, o potencial qúımico para o quark strange encontra-se muito próximo ao potencial qúımico

dos componentes de strangelets estáveis sem emparelhamentoà mesma temperatura e mesmo

valores deB ems, masµu eµd é bem menor. Como conseqüência, a energia de superfı́cie (de-

terminada apenas pelo quarks massivo)́e quase a mesma para os dois cenários, mas a energia

de curvaturáe muito menor para strangelets CFL. Isto indica que para valores dogapde em-

parelhamento menores que 100 MeV, a energia de superfı́cie é maior no estado CFL do que no

caso sem emparelhamento. No entanto, a energia de curvaturaé sempre menor para strangelets

CFL, independentemente do valor de∆.

42



2.2. STRANGELETS

2.2.1 A carga eĺetrica

Até aqui temos ignorado o possı́vel efeito de blindagem da carga elétrica que pode afetar os

cálculos da carga efetiva destes sistemas.É conhecido que a carga elétrica efetiva em condu-

tores pode ser modificada a partir de uma certa distância devidòa redistribuiç̃ao das partı́culas

carregadas no meio. O comprimento de Debye determina a escala com a qual os portadores de

carga que se movem em plasmas e outros condutores podem blindar campos elétricos presentes

num meio.

O efeito de blindagem do campo elétrico em strangelets sem emparelhamentoé de grande

import̂ancia para determinar-se a carga total dessas partı́culas [88]. Nesse caso, o raio de blin-

dagem de Debye,λD, é dado, utilizando-se unidades gaussianas, por

λ−2
D = q2

D = 4π
∑

i

Q2
i

(∂ni

∂µi

)

nj ,j 6=i
, (2.15)

sendoQi a carga de cada quark eni, sua densidade nuḿerica.

Para que se possa determinar o potencial eletrostático da distribuiç̃ao da densidade de carga,

ρ, como funç̃ao da posiç̃ao, resolve-se a equação de Poisson

∇2V (r) = −4πρ(r), (2.16)

com ρ(r) a densidade de carga e condições de contorno que o potencial eletrostático a uma

dist̂anciar do centro da strangelet,V (r), seja finito na origem eV (R) = Ze/R, ondeR

é o raio da strangelet eZ sua carga elétrica. Utilizando a aproximação de Thomas-Fermi,

µi(r) + QiV (r) = µ, ondeµi(r) é o potencial qúımico de cada sabor (que varia internamente

à strangelet) eµ é o potencial qúımico comum, e que os potenciais eletrostáticos s̃ao pequenos

quando comparados aos potenciais quı́micos ‡, obt́em-se que a carga total da strangelet sem

emparelhamento pode ser escrita como

Z =
4πρ0R

q2
De

[

1 − tanh(qDR)

qDR

]

, (2.17)

‡Referir a [88] para maiores detalhes.
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sendo esta carga obtida da solução regular da equação 2.16 eρ0 a densidade de carga quando os

potenciais qúımicos dos tr̂es sabores de quarks são iguais.

Até aqui o problema foi tratado na aproximação cĺassica. Em teoria de campos, na expressão

para a densidade de energia, há um termo proporcional aA2
0/λ

2
D, ondeA0 é o campo de gauge

para o boson de gauge sem massa. Desta forma, a expressão geral para o raio de blindagem de

Debye pode ser escrito como

λ−2
D ∝ ∂2 Densidade de energia

∂µ2
e

, (2.18)

ondeµe é o potencial qúımico para a carga elétrica. Isso significa queλD relaciona-sèa resposta

de um meio a mudanças emµe.

Para a mat́eria estranha sem emparelhamento de quarks, a expressão 2.15 corresponde a ex-

press̃ao mais geral 2.18. Para a matéria CFL, o boson de gauge sem massaé o fóton rotacionado

ou Q̃, e a cargaQ̃ de todos os pares de Cooper que se formam no condensadoé zero. Como

todas as quasi-partı́culas est̃ao emparelhadas, devido a que a simetriaŨ(1)em nãoé quebrada no

estado fundamental, a fase CFL não é um supercondutor eletromagnético, mas um isolantẽQ

[20].

Na mat́eria CFL, o potencial qúımico de carga elétrica relevantée µQ̃ e a raiz quadŕatica

média de 2.18́e zero [89]. Ent̃ao o campo elétrico ñao é blindado e a carga elétrica de uma

strangelet no estado CFL será determinada apenas pelos efeitos de existência de uma extensão

finita para essa matéria.

Os comportamentos para a carga elétrica de strangelets com emparelhamento (não blindada)

e sem emparelhamento (blindada seR > λD) paraT , B, ms e ∆ = ∆0 fixos como funç̃ao do

número barîonico s̃ao mostrados na figura 2.9.

Strangelets sem emparelhamento de quarks apresentam poucavariaç̃ao na carga atômicaZ

com a temperatura. Isso ocorre porque as mudanças no raio dapart́ıcula e no raio de blindagem

de Debye s̃ao pequenos (ambos aumentam em até 5%) e como a carga elétrica é blindada e

dada pela equação 2.15, o aumento para temperaturas elevadas quando comparado ao caso de

temperatura nuláe menor que 5%.
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Figura 2.9:Carga eĺetrica como funç̃ao do ńumero barîonico para strangelets sem emparelhamento (à esquerda)

e CFL (̀a direita) paraT = 0 (linha cheia),T = 10 (linha tracejada) eT = 30 (linha pontilhada),B1/4 = 145

MeV, ms = 150 MeV e∆ = ∆0 = 100.

A carga eĺetrica aumenta com o aumento na temperatura para strangelets CFL de grande

número barîonico devido a dependência da densidade numérica dos diferentes sabores de quarks

dentro da strangelet comT . Para os quarks leves, a temperatura favorece ligeiramenteo au-

mento na sua densidade numérica atrav́es do termoµT 2V . Mas para o quark strange massivo,

o efeitoé oposto, j́a queNs =
∫ ∞

0
dNs/dk(1 + exp((

√

k2 + m2
s − µs)/T ))dk. Ent̃ao,Z/A2/3

desvia do valor que tende a uma constante, esperado da supressão do quarks perto da superfı́cie

quandoT = 0 [90], devido a uma maior importância do desbalançovoluḿetrico na densidade

numérica dos quarks de diferentes sabores quando a temperaturaé elevada.

Em resumo, vemos que a matéria estranha no estado CFLé mais est́avel que SQM sem

emparelhamento de quarks. Mesmo quando se considera o estado CFL, se a temperaturáe

próxima à temperatura crı́tica para supercondutividade, ainda há possibilidade para a (meta-

) estabilidade, dependendo dos valores assumidos pelos demais par̂ametros que caracterizam

a mat́eria. Isto sugere que o processo de transição de uma estrela de nêutrons para estrela

estranha poderia proceder logo após a explos̃ao de supernova e o sistema poderia, inclusive,

não passar pelo estágio de estrela de nêutrons, procedendo diretamenteà convers̃ao de mat́eria

nuclear ordińaria para o estado CFL se condições proṕıcias forem originadas no interior desses

objetos compactos. Como resultado geral,é posśıvel observar que a temperatura acima de
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zero tem sempre como conseqüência desestabilizar o sistema, mesmo quando consideramos

a depend̂encia de∆ com T o que leva a SQM embulk a ser ligeiramente favorecida quando

comparada a sua “versão de∆ constante”, mas ainda assim, menos estável que aT = 0.

Tamb́em é posśıvel notar um fato bastante distintivo entre strangelets com e sem empare-

lhamento de quarks relacionadoà exist̂encia de um ńumero barîonico cŕıtico para estabilidade,

Acrit. Esta quantidade representa o mı́nimo A para o qual strangelets são est́aveis contra o de-

caimento atrav́es da emiss̃ao de n̂eutrons. Os efeitos de superfı́cie e curvatura tendem a desesta-

bilizar a mat́eria estranha para baixo conteúdo barîonico. Como resultado, a energia necessária

para criar pequenos pedaços de SQM aumenta conforme o número barîonico decresce até que

atinja um valor acima do limiar para decaimento por emissão de n̂eutrons, ou seja, até que sua

energia por unidade de número barîonico esteja acima de∼ 930 MeV (ver figura 2.3). Como

mostrado em [79] e [45], o ńumero barîonico cŕıtico para strangelets sem emparelhamento de

quarks existe mesmo a temperatura zero.É sabido que quanto menor o valor da constante de sa-

cola (sempre respeitando o limiteB1/4 ≥ 145 MeV) e maior o dogapde emparelhamento, mais

est́avelé a mat́eria estranha embulk [15, 21]. No caso de strangelets CFL com altos valores de

∆ e relativamente baixos valores deB, quando a ańaliseé feita nas bases do modelo de sacola

do MIT, a exist̂encia deAcrit não parece t̃aoóbvia. Deve ser notado, entretanto, que o modelo

de gota ĺıquida ñao porporciona uma boa descrição para baixo ńumero barîonico, mostrando-se

menos confíavel que ańalises feitas com o modelo de camadas para strangelets [16].

Outro ponto importantée que para altos valores deA, strangelets CFL parecem ser absoluta-

mente est́aveis mesmo a temperaturas da ordem de 30 MeV quando∆ = 100 MeV. No entanto,

espera-se que valores dogapde emparelhamento muito maiores que poucas centenas de MeV

não descrevam esses sistemas. Assim, a temperatura crı́tica para que haja emparelhamento de

quarks dentro das strangelets não deve ser maior que 50-80 MeV. Para temperaturas acima desse

valor, os quarks dentro de uma strangelet não estariam mais emparelhados e o ganho em energia

para este estado que há em comparaç̃ao com strangelets em um estado não supercondutor de-

sapareceria. Como strangelets sem emparelhamento de quarksnão s̃ao est́aveis a temperaturas

tão altas quantòas ḿaximas temperaturas crı́ticas esperadas, a estabilidade da matéria estranha

se desfaria acima deTcrit se ogapde emparelhamentóe bastante elevado.

Tamb́em verificamos que strangelets são mais favorecidas no estado CFL, como esperado.
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Em particular, a energia de curvatura para strangelets CFLé menor que para strangelets sem em-

parelhamento, o que pode influenciar o processo de fragmentação da mat́eria estranha embulk,

um ponto importante quando se considera a possı́vel presença desses exóticos entre a população

de raios ćosmicos e sua produção em colis̃oes déıons pesados (apesar de as altas temperatu-

ras atingidas por estesúltimos experimentos desfavorecerem a produção de strangelets estáveis

nesse meio, conforme já suspeitado em [90] e detalhado neste estudo)§ .

§Estes resultados foram aceitos para publicação na Physical Review C
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Caṕıtulo 3

A passagem de strangelets pelo meio

interestelar

Já mencionamos anteriormente (seção 1.3) que a hiṕotese da matéria estranha leva natural-

menteà consideraç̃ao de eventos que poderiam ejetar strangelets na Galáxia, para assim “con-

taminar”, por sua vez, o fluxo de raios cósmicos no meio interestelar com uma componente

exótica.

Apesar da baixa densidade média de mat́eria no meio interestelar, os tempos de confina-

mento de partı́culas carregadas nos campos magnéticos gaĺacticosé bastante elevado, de modo

que as colis̃oes entre a partı́cula de interesse e o meio podem se tornar um fator relevante.

Particularmente, a passagem por regiões nas quais a densidade do meio interestelaré subs-

tancialmente maior, como as regiões HII (nuvens de hidrogênio ionizado) e remanescentes de

supernovas, deve influir na determinação do fluxo.

Neste caṕıtulo discutiremos o grau de ionização de strangelets e como o espectro de fragmen-

taç̃ao inicial proveniente das fontes poderia ser reprocessadoatrav́es de colis̃oes com a matéria

existente no meio interestelar.

3.1 Estados de ionizaç̃ao de strangelets

Como j́a discutido nos capı́tulos 1 e 2, a matéria estranha sem emparelhamento (também

chamada de “normal” neste trabalho) embulkcont́em os quarksu, d, s e eĺetrons em equilı́brio
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β. Por outro lado, a SQM no estado CFLé automaticamente neutra embulk e estruturas finitas

apresentam uma pequena carga positiva [90]. Desta forma,é natural que strangelets CFL sejam

circundadas por uma nuvem eletrônica de maneira a neutralizar sua carga total, formando um

átomo ex́otico. O mesmo ocorrerá com a mat́eria estranha normal se o raio da strangelet for

menor que o comprimento de onda Compton do elétron, uma condiç̃ao satisfeita desde que

A ≪ 107.

No que se segue, e durante toda a análise presente nesta Tese, e a menos que se especifique

o contŕario, considerar-se-á que a massa de repouso da strangeleté deǫ0 A ∼ (930 × A)

MeV, com ǫ0 o valor assint́otico da energia por ńumero barîonico da mat́eria estranha. Ñao

consideraremos o fato de que a energia por número barîonico decresce comA (conforme pode

ser visto na seç̃ao 2), dado que as incertezas encontradas em outros parâmetros utilizados para

sua descriç̃ao s̃ao possivelmente maiores que o erro associado a essa aproximaç̃ao . Tamb́em,

a massa do quarks seŕa tomada emms = 150 MeV e ogap de emparelhamento da matéria

estranha CFL,∆ = 100 MeV neste estudo. Com esses valores, o número at̂omico das stran-

geletsé dado porZ = 0.125 A paraA ≪ 150 e Z = 8A1/3 paraA ≫ 150 [88] no modelo de

sacola do MIT para strangelets normais eZ = 0.3 A2/3 para o modelo CFL [90].

Strangelets provenientes de quaisquer que sejam os eventosde injeç̃ao viajariam no meio

interestelar, ou ISM (da sigla em inglês, interstellar medium), e se tornariam ionizadas por

colisões e interaç̃oes com f́otons. Uma simples análise para avaliar-se o grau de ionização de

strangelets semi-relativı́sticas cercadas por uma nuvem eletrônica devido a estas interações foi

realizada na aproximação do modelo dóatomo de Bohr. Strangelets encontram-se parcialmente

neutralizadas por elétrons provenientes da excitação do v́acuo seZ ≫ 100 [44], mas para os

casos de interesse desta simples análise o ńumero barîonicoé tal que ñao precisaremos levar em

conta este efeito.

Consideramos uma colisão de dois corpos (elétron incidente - elétron na nuvem eletrônica)

ao inv́es de um problema de muitos corpos, já que isto envolveria muitas variáveis e consideraço-

ẽs tais que tornariam esta análise extremamente complexa. A ionizaçãoé considerada resultante

prioritariamente de interações com eĺetrons no ISM com distribuiç̃ao Maxwelliana de velocida-

des em uma temperatura em torno de100 K, uma condiç̃ao padr̃ao para eĺetrons no ISM.

Os resultados são mostrados na figura 3.1 para strangelets com energia totalde1 GeV/A.
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3.1. IONIZAÇÃO DE STRANGELETS

Figura 3.1: Carga efetivaZeff versusnúmero barîonico A para strangelets normais (painel superior) e CFL

(painel inferior) de energia1 GeV/A aṕos interaç̃ao com eĺetrons no meio interestelar.

Considerando a densidade média no meio interestelar de1 part́ıcula/cm3, o livre caminho ḿedio

para uma colis̃ao eletr̂onica que pode ou não resultar em ionização é da ordem de1015 cm, ou

10−3 pc, bastante pequeno para os padrões da Astronomia.

O grau de ionizaç̃ao tornou-se estável com uma distância percorrida da ordem de alguns

parsecs para strangelets com energia de1 GeV/A. Para strangelets ultra-relativı́sticas (o tipo de

candidatos que seriam responsáveis pelos eventos Centauros [71], com energia deE/A ∼ TeV)

os ćalculos indicam ionizaç̃ao total. Para o fluxo de radiação no ISM, a inflûencia do campo

de radiaç̃ao na ionizaç̃ao de strangelets será negligencíavel a menos que sua trajetória passe por

uma regĩao que contenha fótons muito enerǵeticos (ou seja, nas vizinhanças de estrelas Wolf-

Rayet, O ou B e/ou regiões de formaç̃ao estelar), mas devido aos resultados obtidos, ignoramos

esta fonte adicional de ionização.

O átomo de Bohŕe uma aproximaç̃ao rudimentar para a distribuição eletr̂onica em torno da

strangelet, pois ñao leva em conta correções qûanticas t̃ao importantes quanto o acoplamento

spin-́orbita e efeitos ñao-locais, nem correções relativ́ısticas para corpos com muitos elétrons

(Z ≥ 40). No entanto, ñao h́a express̃oes gerais para que essas correções sejam aplicadas para

átomos de muitos elétrons. A exist̂encia de modelos (por exemplo, cálculos de Hartree-Fock)

50



3.1. IONIZAÇÃO DE STRANGELETS

são restritos áatomos com poucos elétrons, o mesmo para correções experimentais. Desta

forma, os ćalculos apresentados devem ser vistos como estimativas para compreender-se a in-

fluência mais significativa decorrente de cada processo, e não como prevendo valores exatos.

No entanto, essa análise (e as que se seguem) mostra-se válida especialmente pela possibilidade

de considerar-se apenas um processo por vez e verificar sua relevância em um quadro mais

geral.

Entretanto, para partı́culas de baixa energia, acapturaeletr̂onica pode ser tão importante

quanto o processo de ionização at́e ent̃ao discutido. Uma seção de choque aproximada para a

captura de elétrons de velocidadev por uma part́ıcula carregada de número at̂omicoZ pode ser

dada por [91] [92]

σc = Z222/3α4 h2ν2

m2
ev

2c2

(mec
2

hν

)7/2

× 6.65 × 10−25 cm2, (3.1)

ondehν ≈ Ee paraEe >> I, I eEe sendo as energias do elétron enquanto ligado ao núcleo e

livre no ISM, respectivamente, emec
2, a massa de repouso do elétron. Esta forma da seção de

choque para recombinação radiativáe obtida relacionando-se a captura de um elétron por um

núcleo totalmente ionizado de cargaZe com a captura no estado correspondente doátomo de

hidroĝenio. A seç̃ao de choque de captura peloátomo de hidroĝenio, por sua vez,́e proporcional

à energia do gama emitido neste processo e tambémà seç̃ao de choque para a absorção de um

quantum de freq̈uênciaν por umı́on deH− (resultando na emissão de um eĺetron de velocidade

v), e inversamente proporcional ao momento do elétron absorvido. No caso de um núcleo

parcialmente ionizado, a seção de choque aindáe parcialmente dada pela equação (3.1), mas

um ćalculo especial deve ser feito para obter-se a seção de choque de captura em um orbital

com ńumero qûanticon0, geralmente dado em tabelas para núcleos ordińarios.

O átomo oúıon formado pela captura eletrônica pode perder este elétron em novas interações.

Para materiais leves, a seção de choque para perda eletrônica pode ser aproximadamente ex-

pressa, parav > v0 [93], por

σl = 8πa2
0Z

−2
(v0

v

)2

, (3.2)
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ondea0 = ~
2/me2 = 0, 53×10−8 cmé o raio de Bohr ev0 = e2/~, enquanto que para materiais

deZ intermedíarios,

σl = πa2
0Z

−1
(v0

v

)

, (3.3)

devido ao efeito de blindagem.

Assim, uma comparação das equaç̃oes 3.1, 3.2 e 3.3 mostra que a captura eletrônica seria

importante apenas para strangelets de altoZ, precisamente onde esta análise simplificada ñaoé

mais v́alida devido aos efeitos de excitação do v́acuo. Para as análises de população de strange-

lets que podem vir a ser aprisionadas no campo magnético terrestre, acreditamos que o número

bariônico das strangelets envolvidas seja tal que esses efeitosser̃ao de ḿınima relev̂ancia.

Em suma, estes resultados indicam que podemos adotar ionização total como uma boa

aproximaç̃ao para a fluxo de strangelets provenientes do ISM e que poderiam formar um cin-

turão de radiaç̃ao na magnetosfera, proposta que será analisada mais adiante.

3.2 Interações hadr̂onicas

Strangelets provenientes de quaisquer que sejam os eventosresponśaveis pela sua ejeção

no meio interestelar, estarão sujeitas a interações com a matéria da qual este meióe composto,

causando um certo grau de reprocessamento do espectro de injeç̃ao nas fontes.

Para a ańalise de interaç̃oes nucleares, diferentes modelos são utilizados, cada qual cons-

trúıdo com caracterı́sticas que visam explicar comportamentos especı́ficos verificados experi-

mentalmente. Enquanto os processos constituem um conceitogeral, os modelos que os descre-

vem podem apresentar restrições quanto ao intervalo de energia, composição do alvo e proj́etil,

entre outros, para sua aplicabilidade. Assim, existem diversos modelos contruı́dos para explicar

o mesmo processo, com diferentes graus de sucesso. Estes podem ser classificados em: base-

ados amplamente em medidas experimentais, com a geração de extensas e detalhadas tabelas;

predominantemente baseados em parametrizações ou extrapolaç̃oes de dados experimentais,
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sendo necessárias algumas considerações téoricas sobre as quais se baseiam; e modelos predo-

minantemente téoricos.

Quando dados experimentais encontram-se disponı́veis em quantidades apropriadas, os mo-

delos que neles se baseiam neles provêm a melhor descrição posśıvel. Entre eles, encontram-se,

por exemplo, os que descrevem o transporte de nêutrons, evaporação de f́otons, absorç̃ao em re-

pouso, ćalculos da seç̃ao de choque de reação, produç̃ao de iśotopos e decaimento radiativo. As

limitações est̃ao presentes para as análises de altas energias, para partı́culas de baixa meia-vida

e para b́arions estranhos.

Modelos baseados em parametrizações e extrapolaç̃oes de dados experimentais são ampla-

mente utilizados e incluem fissão induzida, captura e espalhamento elástico e ineĺastico.

Os modelos téoricos prop̃oem diferentes abordagens para explicar o comportamento das

interaç̃oes hadr̂onicas em diferentes regiões em energia e de acordo com o grau de detalhe

desej́avel. Estes incluem: modelos de corda (parton string model, quark gluon string); Fermi

break-up, capaz de prever estados finais de núcleos excitados de número barîonico A < 17;

multifragmentaç̃ao estat́ıstica (descrito com maiores detalhes no apêndice A), usado para prever

o estado final de um núcleo com alta energia de excitação (Eexc/A > 3 MeV); evaporaç̃ao de

part́ıculas, que compara a energia de excitação adquirida pelo ńucleo na colis̃ao com a energia

de separaç̃ao de nucleons e elementos leves, considerando a probabilidade de emiss̃ao dessas

part́ıculas atrav́es do prinćıpio de balanço detalhado; evaporação de f́otons; entre outros. Estes

modelos dependem de algum grau de redução de dados de reações nucleares mas somente de

maneira a proporcionar parâmetros ñao previstos na teoria.

Modelos que pretendem ser mais completos envolvem diferentes canais de excitação nu-

clear e decaimento. Como exemplo, o modelo de cascata intranuclearBertini Intranuclear Cas-

cade Modeltrata as interaç̃oes nucleares em termos de colisões part́ıcula-part́ıcula, suposiç̃ao

razóavel quando o comprimento de onda de DeBroglie da partı́cula incidentée compaŕavel (ou

menor) que a distância ḿedia entre os nucleons que compõem o alvo. Sua utilizaç̃ao encontra-se

restrita ao intevalo de energias [200 MeV,∼10 GeV] e se considera que os nucleons apresen-

tam uma distribuiç̃ao de ǵas de Fermi sendo incorporado o princı́pio de exclus̃ao de Pauli. Em

seguida, um modelo de pré-equiĺıbrio é utilizado para determinar a evaporação a partir de dados

experimentais e alcançar o estado de equilı́brio. Para os casos de alta energia de excitação, é
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verificada a possibilidade debreak-upnuclear e evaporação na configuraç̃ao de equiĺıbrio de

energia.

Os processos de interação hadr̂onica que serão estudados para as colisões strangelet-ńucleo

no ISM s̃ao: fus̃ao, diminuiç̃ao do ńumero barîonico por abras̃ao e fiss̃ao. Tamb́em ser̃ao con-

siderados processos de perda de energia (desexcitação), resultado do ganho de energia pela

strangelet na colis̃ao, conforme descritos a seguir.

3.2.1 Abras̃ao

O modelo de abrasão proposto por Wilsonet al [94] é um modelo simples construı́do para

descrever qualitativamente o processo chamado mais genericamente de espalação. Ele se ba-

seia em argumentos geométricos ao inv́es de considerar a interação nucleon-nucleon em maiores

detalhes. Assim sendo, o custo computacional deste modeloé bastante reduzido quando com-

paradòaquele necessário para a implementação de modelos como os de cascata, mas a acurácia

é, claramente, também reduzida. Apesar das evidentes perdas de detalhes, este modeloé ainda

utilizado, em especial para o estudo de sistemas nos quais osdados experimentais são reduzidos

ou onde outros modelos falham∗.

O processo de abrasãoé o de interaç̃ao inicial, ŕapido, no qual a região do alvo na trajetória

do proj́etil é varrida por este, o que pode levarà remoç̃ao de mat́eria do alvo (ou proj́etil) na

colisão [94] (ver figura 3.2). Considera-se também que os nucleons “espectadores” da colisão

(ou seja, os nucleons que não se encontram na zona de interação) sofrem pouca alteração de

momento.

Esteé um modelo simplificado e macroscópico que visa explicar a perda de massa das

part́ıculas envolvidas em interações nucleares baseando-se amplamente em argumentos geomé-

tricos. Assim, a utilizaç̃ao deste ḿetodo para o presente estudo torna-se uma escolha bastante

natural, j́a que strangelets ainda não foram detectadas (ao menos de maneira indubitável...), ñao

havendo, portanto, dados experimentais para o aprimoramento dos modelos.

A distância de maior aproximação,rmin, entre as duas partı́culas interagenteśe dada pela

∗Um exemplo, pode ser encontrado na construção do sofisticadosoftwareGeant4, desenvolvido para simular a

passagem de partı́culas pela matéria, j́a que este possibilita a implementação do modelo deabrasion-ablationpara

compor a simulaç̃ao.
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Figura 3.2:Representaç̃ao pict́orica do processo de abrasão. Este processo pode levarr̀emoç̃ao de mat́eria do

alvo (proj́etil) na regĩao de interaç̃ao deste com o projétil (alvo).

equaç̃ao de conservação de energia:

b2 = rmin

(

rmin − ZpZT e2

Etot

)

, (3.4)

ondeb é o par̂ametro de impacto,Etot a energia total no referencial do centro de massa eZp e

ZT são os ńumeros at̂omicos do proj́etil e alvo, respectivamente.

A quantidade de matéria do proj́etil que sofre abrasãoé dada por

∆abr = F Ap[1 − exp(−CT /λ)], (3.5)

ondeF é a fraç̃ao do proj́etil na zona de interação,λ é o livre caminho ḿedio,Ap é a massa

bariônica do proj́etil eCT é a ḿaxima corda (segmento que conecta dois pontos distintos sobre

uma circunfer̂encia) na interface do projétil e alvo. SeRT > RP , ondeRT é o raio do alvo e

RP , do proj́etil e r a dist̂ancia de maior aproximação,
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F =0.75(1 − ν)1/2
(1 − β

ν

)2

− 0.125[3(1 − ν)1/2 − 1]
(1 − β

ν

)3

,

SeRT − RP ≤ r ≤ RT + RP , (3.6)

F =1, Ser < RT − RP , (3.7)

são os fatores para colisões centrais e periféricas (ver figura 3.3), respectivamente, e seRP >

RT ,

F =0.75(1 − ν)1/2
(1 − β

ν

)2

− 0.125
(1 − β

ν

)3

×
{3(1 − ν)1/2

µ
− [1 − (1 − µ2)3/2][1 − (1 − µ)2]1/2

µ3

}

,

SeRP − RT ≤ r ≤ RP + RT ,

(3.8)

F =[1 − (1 − µ2)3/2]
[

1 −
(β

ν

)2]1/2

, Ser < RP − RT ,

(3.9)

onde

ν =RP /(RP + RT ), (3.10)

β =r/(RP + RT ), (3.11)

µ =1/ν − 1 = RT /RP . (3.12)

A corda pode ser expressa, seRP > RT , como

CT =2
√

R2
P − x2, Ser > RP , (3.13)

CT =2RT , Ser ≤ RP , (3.14)

ondex = (r2 + R2
P − R2

T )/2r, ou, seRT > RP ,
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Colisao periferica~
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Figura 3.3:Representaç̃ao esqueḿatica para as condições em que ocorrem colisões perif́ericas (acima) e centrais

(abaixo). Em cada figura, os limites para a distância de maior aproximação,r, entre as duas partı́culas de raiosRT

eRP para classificaç̃ao da colis̃ao s̃ao indicados pelaśareas hachuradas para o casoRT > RP .

CT =2
√

R2
T − x2, Ser > RT , (3.15)

CT =2
√

R2
T − r2, Ser ≤ RT , (3.16)

ondex = (r2 + R2
T − R2

P )/2r.

Para estudarmos a interação de strangelets com a matéria nuclear ordińaria, consideraremos

que “pseudo-b́arions” s̃ao formados temporariamente no interior da strangelet, em procedi-

mento similar ao utilizado na literatura para o estudo da diferença na energia de ligação entre os

núcleos de3He e3H (veja, por exemplo [95]). Neste estudo com o hélio e o tŕıtio considera-se

a formaç̃ao declustersde seis quarks devidòa proximidade de dois nucleons. O procedimento

consiste em considerar que os quarks manterão suas identidades desde que a distância entre

eles seja maior que uma dada escala de comprimento,r0. Quando h́a sobreposiç̃ao dos quarks
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Figura 3.4: Representaç̃ao pict́orica da formaç̃ao declustersconsiderados na interação de strangelets com

núcleos ordińarios. Tr̂es quarks podem permanecer temporariamente ligados quandoa dist̂ancia entre eleśe menor

que um dador0.

(r < r0), estes s̃ao tratados como confinados a uma mesma região esf́erica. Adotamos, portanto,

a mesma abordagem sendo que osclusterssão pensados de modo pictórico como ilustrado pela

figura 3.4. Ñao consideramos a possibilidade de formação declusterscom ńumero de quarks

diferente de tr̂es por estarmos interessados somente em analisar a mudançano ńumero barîonico

dessas partı́culas (o que ñao aconteceria para a abrasão de ḿesons ou com a ejeção de uḿunico

quark, j́a que o “esticamento” do campo de cor daria origem a pares quark-antiquark sendo

que um quark continuaria ligadòa strangelet). Também ñao s̃ao levados em contaclusters

com ńumero maior de quarks (por exemplo, um pentaquark) pois estes teriam probabilidade de

formaç̃ao bastante reduzida, tornando-se irrelevante nesta análise.

Consideramos que em um dado instante, uma dada fração dos quarks que compõem a stran-

gelet estejam agrupados em três quarks temporariamente ligados. O livre caminho médioé to-

mado com base nos valores obtidos experimentalmente para a seç̃ao de choque nucleon-nucleon

† [96] e o modelo de abrasãoé utilizado para estimar-se a mudança em número barîonico para

†No modelo de quarks aditivos, a seção de choque para uma dada partı́cula seria proporcional ao número de

quarks de val̂encia que a comp̃oe. Sabe-se que diferentes composições de b́arions afetam o valor da seção de

choque, sendo esta, então, uma primeira aproximação, que deve fornecer a ordem de grandeza correta para o livre

caminho ḿedio.
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cada processo de colisão.

3.2.2 Fus̃ao

O processo de fusão é representado genericamente porA + B → C, ondeA e C são

strangelets eB o núcleo incidente.

Para que uma reação de fus̃ao nuclear ocorra, os núcleos interagentes precisam superar a bar-

reira Coulombiana repulsiva entre eles,V = 1, 44Z1Z2/R MeV, ondeZ1 e Z2 são os ńumeros

atômicos das partı́culas eR, a dist̂ancia (em fm) entre elas. No exemplo mais relevante, a

fusão nuclear nas estrelas, a matéria no interior estelar pode ser aproximada como tendo uma

distribuiç̃ao de velocidades de Maxwell-Boltzmann caracterizada por uma dada temperaturaT .

Para temperaturas menores que aproximadamente107 K, a energia ḿedia das partı́culas intera-

genteśe ordens de grandeza menor do que a barreira Coulombiana que assepara. No entanto,

as part́ıculas que t̂em possibilidade de penetrar a barreira são aquelas com energias próximas

à máxima energia na distribuição de Maxwell-Boltzmann, sendo o tunelamento quântico, por-

tanto, o mecanismo pelo qual estas reações no interior das estrelas jovens tornam-se possı́veis.

No nosso caso, estudaremos a reação de fus̃ao de dois corpos, strangelet + núcleo, adaptando

os conceitos gerais quando necessário.

Para energias em centro de massa menor do que a barreira coulombiana do sistema, costuma

ser utilizada a seguinte parametrização para a seção de choque de fusão:

σ = σgeom × τ ×R, (3.17)

ondeσgeom é a seç̃ao de choque geoḿetrica,τ é a transparência da barreira eR, a probabilidade

de que nucleons que entram em contato se fundam. A primeira quantidadeé da ordem do

quadrado do comprimento de onde de De Broglie do sistema:

σgeom ∼ λ2
DeBroglie =

(

~

mrv

)2

∝ 1

E
, (3.18)

ondemr = m1m2/(m1 + m2) é a massa reduzida do sistema de partı́culas de massasm1 em2.
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A transpar̂encia da barreiráe bem aproximada pelo conhecido fator de Gamow,

τ = τG = exp(−
√

EG/E), (3.19)

ondeEG = (παfZ1Z2)
22mrc

2 é a energia de Gamow. No entanto, a equação 3.19 śo é válida

enquantoE << EG. Para a maioria das reações, a variaç̃ao deR(E) é pequena comparadaà

forte variaç̃ao devido ao fator de Gamow.

Assim, a seç̃ao de choque em geralé escrita como

σ(E) =
S(E)

E
exp(−

√

EG/E), (3.20)

onde a funç̃aoS(E) é chamada defator astrof́ısico S, que para muitas reaçõesé uma funç̃ao

que depende fracamente da energia.

No entanto, para energias acima da barreira Coulombiana, faz-se necesśaria a estimativa da

quantidade de energia perdida por interações entre alvo e projétil durante o perı́odo de contato.

Seguindo a proposta formulada em [97], consideramos que quando a quantidade de energia de-

positada pelo projétil na strangelet (no referencial destaúltima)é da ordem da energia de ligação

deste proj́etil na mat́eria estranha, então ocorre fus̃ao. Consideramos, também, que somente

ocorre fus̃ao em colis̃oes centrais, de acordo com os parâmetros geoḿetricos definidos para o

processo de abrasão. Assim, para a menor corda percorrida pelo núcleo interagente na strangelet

numa colis̃ao central (igual a2
√

2Rstrrp − r2
p, ondeRstr é o raio da strangelet erp, o do ńucleo

de ńumero barîonicoAp) seŕa considerada que a máxima quantidade de energia depositada equi-

valeà energia de ligaç̃ao da strangelet que sofreu fusão (Elig ≃ Mn − M(A + Ap)/(A + Ap),

ondeMn é a massa do nucleon eM(A) a massa da strangelet de número barîonicoA). A partir

do comprimento desta corda será feito um escalonamento para distâncias percorridas maiores

(com limite ḿaximo no dîametro da strangelet). Então, para um ńucleo com energia igual ou

menor do que a energia de ligação j́a escalonada, haverá fus̃ao. Esta construção permite asso-

ciar cada corda geoḿetrica de interaç̃ao com uma funç̃ao degrau em energia para fusão e resulta

consistente com a abordagem geométrica adotada em geral.
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3.2.3 Fiss̃ao

A fissão de strangelets pode resultar de processos que transferemsuficiente energia de

excitaç̃ao na colis̃ao. Assim como em estudos anteriores [98], consideraremos,em analogia aos

núcleos ordińarios, o modelo de gota lı́quida. Se energiáe adicionada ao sistema, oscilações

ocorrem internamentèa gota, o que tende a distorcer o formato nuclear. A força associadaà

tens̃ao de superfı́cie tende a fazer com que a gota volte ao seu formato original, enquanto que

a energia de excitação tende a distorcê-la ainda mais. A energia de Coulomb pode atuar no

sentido de fazer com que a distorção sofrida culmine na separação do ńucleo em duas gotas que

se tornam esféricas.

Quando a dist̂ancia entre os fragmentos 1 e 2 resultantes da possı́vel fiss̃ao da gota nucleaŕe

r = 0, o que representa o estado inicial de gota esférica,E0 é a diferença em energia de repouso

(quantidade de energia disponı́vel para a fiss̃ao) dada por

E0 = M(A,Z) − M(A1, Z1) − M(A2, Z2), (3.21)

onde (A,Z) representa o núcleo que pode sofrer fissão.

A menor energia quée necesśaria introduzir ao sistema para que haja fissão (energia de

ativaç̃ao) é aquela que leva ao processo de fragmentação do sistema em dois fragmentos de

massas iguais.

Em sistemas nucleares, quando há fiss̃ao espont̂anea, a energia de interação eletrost́atica re-

sultante da repulsão ḿutua dos dois fragmentos pode auxiliar no processo de fissão, diminuindo

a energia necessária introduzir ao sistema para que a fragmentação ocorra. Em nossos cálculos

iremos ignorar esta possı́vel contribuiç̃ao j́a que esta energiáe despreźıvel quando comparada

às massas das strangelets.

3.2.4 Excitaç̃ao

Após a colis̃ao entre duas partı́culas, h́a a possibilidade de que, além dos processos descritos

anteriormente, haja excitação de graus de liberdade internos das mesmas devidoà transfer̂encia

de energia entre o projétil e o alvo.
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Ainda com base em argumentos geométricos, a energia de excitação devidoà transfer̂encia

de energia cińetica atrav́es da superfı́cies dos ńucleos interagentes pode ser aproximada pela

energia ḿedia transferida a um nucleon por unidade de caminho interseccionado (da ordem de

13 MeV/fm ‡) e pela mais longa corda na superfı́cie do proj́etil, Cl [94]:

Ex =13[1 + (CT − 1, 5)/3] Cl, SeCT > 1, 5 fm, (3.22)

Ex =13 Cl, SeCT ≤ 1, 5 fm, (3.23)

ondeCT é dado pelas equações 3.13 a 3.16 eEx é obtido em MeV. Em metade das colisões

considera-se a energia de excitação dada porEx e para os eventos restantes, considera-se a

energia do proj́etil não modificada.

A cordaCl, a ḿaxima dist̂ancia percorrida por qualquer constituinte do alvo pelo interior

do proj́etil, é escrita como

Cl =2
√

R2
P + 2rRT − r2 − R2

T , Ser > RT , (3.24)

Cl =2RP , Ser ≤ RT , (3.25)

sendo obtida em fm.

No caso em que ocorra o processo deabrasão, além da energia transferida na colisão, deve-

se considerar a energia de excitação resultante da distorção sofrida pelo ńucleo. Estáe devidoà

mudança no formato essencialmente esférico da part́ıcula ocasionado pela abrasão de nucleons

e pode ser escrita como

ES = 0, 95∆S, (3.26)

se a colis̃ao for perif́erica e ñao h́a distorç̃ao significativa do ńucleo, e

‡Como strangelets são compostas de quarks,é razóavel considerar que a interação dessas partı́culas com mat́eria

nuclear ordińaria possua o mesmo comportamento que aquele visto entre dois ńucleos. Assim, o valor deCl deve

ser da mesma ordem de grandeza daquele visto entre nucleons.
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ES = 0, 95(1 + 5F )∆S, (3.27)

se a dist̂ancia de maior aproximaçãoé tal quer << RP +RT . O fatorF é dado pelas equações

3.6 a 3.9 eES seŕa dado em MeV desde que∆S esteja em fm2.

O fator de “excesso de superfı́cie”, ∆S, é dado por

∆S = 4πR2
P [1 + P − (1 − F )2/3], (3.28)

ondeP , seRT > RP , é dado por

P =0, 125(µν)1/2
( 1

µ
− 2

)(1 − β

ν

)2

− 0, 125
[

0, 5(µν)1/2
( 1

µ
− 2

)

+ 1
](1 − β

ν

)3

,

SeRT − RP ≤ r ≤ RT + RP , (3.29)

P = − 1, Ser < RT − RP , (3.30)

e seRP > RT ,

P =0, 125(µν)1/2
( 1

µ
− 2

)(1 − β

ν

)2

− 0, 125
(1 − β

ν

)3{

0, 5
(ν

µ

1/2)( 1

µ
− 2

)

− [(1/ν)(1 − µ2)1/2 − 1][(2 − µ)µ]1/2

µ3

}

,

SeRP − RT ≤ r ≤ RP + RT , (3.31)

P =
[1

ν
(1 − µ2)1/2 − 1

][

1 − β

ν

2]1/2

, Ser < RP − RT , (3.32)

sendoµ, ν eβ dados por 3.10 a 3.12.

A hipótese da matéria estranha sugere que afusão de um pŕoton com a mat́eria de quarks

levaàs seguintes reações seq̈uenciais:p −→ 2u + d, u + d −→ s + u, resultando em liberação

adicional de energia para cada nucleon absorvido. No processo de fus̃ao, a energia de excitação

pode ser calculada, então, pelo “excesso de massa”,Ex, e escrita como
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Ex = MN(AN) + Mstr(Astr) − Mstr(Astr + AN), (3.33)

sendoAstr e AN os ńumeros barîonicos da strangelet e do núcleo com o qual esta interage e

MN(A) eMstr(A), as massas para a matéria nuclear ordińaria e mat́eria estranha para um dado

A, respectivamente.

3.2.5 Desexcitaç̃ao

A strangelet que absorveu energia durante a colisão, emitiŕa essa energia por algum processo

de desexcitaç̃ao para voltar ao seu estado fundamental.

Na fus̃ao de uma strangelet e um núcleo, h́a primeiro a formaç̃ao de um estado intermediário

que, em geral, está em um estado excitado. Também no caso de abrasão, a strangelet pode ficar

em um alto estado de deformação, com grande energia de excitação.

A strangelet original pode sofrer desexcitação atrav́es da evaporação de nucleons. Para a

emiss̃ao denêutrons, seguiremos o procedimento detalhado por Berger e Jaffe [85].

Uma strangelet que emite um nêutron atrav́es da interaç̃ao forte d́a origem a uma strangelet

com par̂ametros que mudaram em∆A = −1, ∆Y = −1 e∆Z = 0. Este decaimento induzido

pela interaç̃ao forteé posśıvel quando

∂E

∂A
+

∂E

∂Y
> Mn, (3.34)

ondeMn é a massa do nêutron eY é a hipercarga (operador queé combinaç̃ao da carga, isospin

e ńumero barîonico, pode ser utilizado para se referir a conservação da estranheza).

Esta forma de emissão de n̂eutrons deve proceder em escalas de tempo tı́picas das interaç̃oes

fortes. É posśıvel tamb́em a emiss̃ao de pŕotons com origem no mesmo processo, sendo então

similar à do n̂eutron, exceto pela barreira Coulombiana. Por esta razão, a emiss̃ao de pŕotonsé

despreźıvel em relaç̃ao a de n̂eutrons.

A emiss̃ao de n̂eutrons atrav́es da aç̃ao da força fraca cria uma strangelet com parâmetros

que mudam em∆A = −1 e∆Y = ∆Z = 0, ou seja, acontece quando
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∂E

∂A
> Mn. (3.35)

Este decaimentóe mais lento que aquele determinado pela interação forte j́a que envolve o

processo de mudança de sabor pela interação fraca.

O funcional de energia para a matéria estranha com correções de superfı́cie, de efeitos de

Coulomb e simetria ao limite embulk pode ser expandido em potências de(Y − Ymin) e (Z −

Zmin), comYmin eZmin os valores de hipercarga e número at̂omico para strangelets no mı́nimo

de energia, respectivamente. Considerando que as strangelets deste estudo estão numa regĩao

próxima à estabilidade, então o termo(Y − Ymin) na fórmula de massáe despreźıvel e seŕa

apenas relevante a emissão de n̂eutrons por interaç̃oes fracas (ver [85] para mais detalhes).

A quantidade de energia perdida pela emissão depı́onspode ser calculada com o modelo

de tubos de fluxo cromoelétrico (chromoelectric flux tube model) [99]

dE

dt
= −1, 12 × 1020 A2/3T 2 exp (−381, 1/T ) MeV s−1. (3.36)

É posśıvel verificar que a perda de energia só é consideŕavel se a temperatura atingida pela

mat́eria for bastante elevada (pelo menos da ordem de dezenas de MeV).

A mat́eria estranha a uma dada temperaturaT é preenchida por radiação, em equiĺıbrio

termodin̂amico com os quarks. Se denotarmos porωp a freq̈uência de plasma no meio de quarks,

o fluxo total de energia emitido na direção normalà superf́ıcie da mat́eria estranha apresenta

um corte emω = ωp. Isto torna a matéria estranha um emissor pobre defótons termalizados a

energias abaixo de aproximadamente 20 MeV.

Ao considerar-se o processo de emissão por bremsstrahlung (q1 + q2 → q
′

1 + q
′

2 + γ), no

qual um f́oton com freq̈uência muito menor que a energia do quarké emitido, a emiss̃ao de

superf́ıcie para a matéria estranha resulta cerca de quatro ordens de magnitude menor do que a

emiss̃ao de equiĺıbrio de um corpo negro a uma dada temperaturaT [100]. Assim, a equaç̃ao a

ser resolvidáe

Cv
dT

dt
= −ζ4πR2σT 4, (3.37)
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ondeζ ∼ 10−4, Cv é o calor especı́fico da mat́eria estranha eσ a constante de Stefan-Boltzmann.

O esfriamento pela emissão volumar deneutrinos é outro mecanismo para a perda de ener-

gia que deve ser estudado. A luminosidade devido a este processoé dada por

Lν =
4

3
πR3ǫν , (3.38)

ondeǫν é a emissividade de neutrinos.

Para a mat́eria sem emparelhamento [101, 102], temos o calor especı́fico para quarks e a

emissividade para os processos URCA modificado (QMU), bremsstrahlung (QB) e decaimento

β de quarks dados por

Cq ≃1021
(ρb

ρ0

)2/3

T9 erg cm−3 K−1, (3.39)

ǫQMU

ν ∼ǫQB

ν ∼ 1020T 8
9 ergs cm−3 s−1, (3.40)

ǫβ

ν =8.0 × 1024 T 6
9 erg cm−3 s−1, (3.41)

ondeρb e ρ0 são as densidades bariônica e de saturação nuclear, respectivamente, eT9 é a

temperatura em unidades de109 K. Para a mat́eria CFL, no qual os processos URCA, URCA

modificado e bremsstrahlung são suprimidos pelo emparelhamento, o processo dominanteé o

que envolve os b́osons de Goldstone [103], e assim temos

CCFL =3.2 Cq
Tc

T

[

2.5 − 1.7
T

Tc

+ 3.6
T

Tc

2]

exp
(

− ∆

T

)

, (3.42)

ǫCFL

ν =1.0 × 10−11 µ−6
100 T 15

9 erg cm−3 s−1, T << ∆, (3.43)

ondeTc é a temperatura crı́tica para o estado CFL (acima da qual não h́a estado supercondutor)

eµ100 é o potencial qúımico em unidades de 100 MeV.
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3.3 Cálculos numéricos

A densidade ḿedia de mat́eria no meio interestelaré bastante baixa,nISM ∼ 1 part́ıcula/cm3.

Assim, a ḿedia de interaç̃oes ao longo do caminho de uma strangelet no ISMé reduzida. No en-

tanto, a Gaĺaxia ñao tem uma distribuiç̃ao homoĝenea de matéria, de modo que o livre caminho

médio para estas partı́culas deve variar localmente no meio interestelar.

Um exemplo direto de aumento da densidade de matéria pode ser encontrado no cinturão

de Gould, uma nuvem molecular gigante cujo centro encontra-se a 104±4 pc do Sol, com

dimens̃oes de 60 pc para sua altura e semi-eixosa = 354 ± 5 pc e b = 232 ± 5 pc. Sua

densidadée da ordem de103 part́ıculas/cm3 e é formada majoritariamente por moléculas de

H2. Estaé uma das regiões extensas que poderia causar alterações no ńumero barîonico de

strangelets que penetrassem seu interior.

Para proceder̀a ańalise dos possı́veis processos para interação hadr̂onica entre uma strange-

let e pŕotons e seus canais de desexcitação foi criado um programa em linguagem C especı́fico.

A estrutura deste programaé detalhada a seguir. Um diagrama esquemático pode ser visto na

figura 3.5. Assim, a partir de uma strangelet de dado número barîonicoA e energia cińeticaE,

os seguintes passos são seguidos:

i Escolha rand̂omica do par̂ametro de impactob ≤ Rp + Rstr, ondeRp eRstr são os raios

do pŕoton e strangelet, respectivamente;

ii Cálculo da dist̂ancia de maior aproximação de acordo com a equação 3.4;

iii Sorteio da energia de excitação adquirida pela strangelet por transferência de energia na

colisão. Em metade dos eventos, a energia de excitação é nula e em metade, dada pela

equaç̃ao 3.22;

iv Cálculo da ḿınima energia de ativação para fiss̃ao, conforme 3.21

v Interação hadrônica:

Se a dist̂ancia de maior aproximaçãoé maior que a soma dos raios das duas partı́culas,

tem-seespalhamentoCoulombiano.
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Do contŕario, para energias abaixo da barreira Coulombiana, há o sorteio da proba-

bilidade de fus̃ao de acordo com 3.20 para verificar se este processoé favorecido.

Para energias acima da barreira, verifica-se o critério de deposiç̃ao de energia. Se os

critérios forem preenchidos, ocorre afus̃aoe é computada a energia de excitação de

acordo com 3.33.

Caso ñao ocorra a fus̃ao, ent̃ao se procede ao cálculo daabras̃ao nuclear de acordo

com 3.5 e energia de excitação de acordo com 3.27. Se não houver b́arions retirados

na interaç̃ao, ent̃aoé dito que houve espalhamento.

vi Fiss̃ao: Somente sea energia de excitação totalé maior que a energia de ativação. Se este

for o caso, ent̃ao s̃ao tomados os seguintes passos: a)Verifica-se qualé a divis̃ao mais as-

simétrica permitida com a energia de excitação dispońıvel; b)Associa-se uma distribuição

de probabilidade gaussiana com pico emA/2 e largura a meia altura tal queP (Amin) = 0;

c) Sorteia-se os valores deA1 eA2 de acordo com a probabilidade construı́da; d) as ener-

gias cińetica e de excitaç̃ao s̃ao divididas proporcionalmente entre os fragmentos

vii Cálculo da temperatura de acordo com a Primeira Lei da Termodinâmica para que sejam

analisados os processos de desexcitação (emiss̃ao de f́otons, neutrinos, evaporação por

nêutrons, perda de energia devido a emissão de ṕıons)

Nas figuras 3.6 e 3.7 são apresentadas as probabilidades de ocorrência dos processos de

abras̃ao, fus̃ao e espalhamento, conforme descritos na seção 3.2, numa colis̃ao com pŕotons no

meio interestelar como função da energia incidente da strangelet§.

O espalhamentóe definido como o processo no qual não h́a variaç̃ao no ńumero barîonico

da strangelet e engloba, portanto, tanto o espalhamento Coulombiano a baixas energias quanto

a situaç̃ao na qual o sistema tem a possibilidade de interagir levandoà abras̃ao de mat́eria da

strangelet, mas que, devidoà relaç̃ao entre a corda ḿaxima para interaç̃ao e o livre caminho

médio (dependente da probabilidade de confinamento temporário de tr̂es quarks em uma região

finita em seu interior), ñao h́a b́arions expulsos.

§Nesta ańalise consideramos a dependência da massa da strangelet com o número barîonico conforme valores

obtidos na seç̃ao 2.2.
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Figura 3.5:Visão esqueḿatica do processo de avaliação da interaç̃ao de uma strangelet com prótons. A partir

do sorteio de um parâmetro de impacto e tendo a energia inicial da strangelet, determina-se qual processo ocorrerá

(espalhamento, fusão ou abras̃ao). Calcula-se, então, a energia de excitação decorrente da interação, a quaĺe

comparadàa energia de ativação para a fiss̃ao. Se ocorrer fissão, acompanhamos a strangelet agora comA′ durante

o processo de esfriamento pelos possı́veis mecanismos detalhados na seção 3.2.5, o que também é feito no caso

em que ñao h́a fiss̃ao (referir ao texto para maiores detalhes).
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A fração de b́arions para a strangeleté variada e está relacionadàa probabilidade (até o

momento incalcuĺavel) de que num dado instante haja uma certa quantidade declustersde tr̂es

quarks formados. Este valoré importante para verificar-se a importância relativa dos processos

de abras̃ao e espalhamento.

Ainda para a matéria CFL,é posśıvel que a exist̂encia dos pares cause um efeito de trans-

par̂encia para a passagem da matéria hadr̂onica. No entanto, a análise para verificar se isto de

fato ocorrée bastante complexa e foge ao escopo desta tese.

Para energias abaixo da barreira Coulombiana, a fusão primeiramente ocorre devido ao tu-

nelamento qûantico pela barreira e, para energias que aumentam progressivamente,́e produzida

como resultado do aprisionamento do próton em colis̃oes centrais. Conforme a energia au-

menta, a probabilidade de colisão central na qual ocorra a deposição de toda a energia cinética

do pŕoton (no referencial da strangelet) diminui progressivamente at́e que a energia cinética

esteja acima da ḿaxima associadàa fus̃ao (que correspondèaquela depositada ao longo do

diâmetro da strangelet), ponto no qual a probabilidade vai a zero.

Devido à diminuiç̃ao da probabilidade de fusão conforme a energiáe elevada, o processo

de abras̃ao passa a ser importante. Também o livre caminho ḿedio decresce com a energia,

o que provoca que a colisão entre o pŕoton e os pseudo-bárions dentro da strangelet seja mais

provável. No entanto, se a fração declustersé bastante baixa, o processo de abrasão passa a

dominar somente em altas energias pois a passagem do próton pela strangelet não resulta em

alteraç̃ao do ńumero barîonico destáultima. Por exemplo, paraf = 0, 1 a abras̃ao śo passa a ser

importante para energias superiores aE/A ∼ 104 MeV paraA = 100. Apesar do crescimento

mais suave da carga elétrica em strangelets CFL (o que influi a determinação da dist̂ancia de

maior aproximaç̃ao), para energias muito grandes este fatoré irelevante, e por isso não h́a

diferenças significativas entre os dois estados, resultado principalmente do livre caminho ḿedio

para interaç̃ao do ńucleo ordińario com os b́arions formados temporariamente no interior da

strangelet ser considerado o mesmo para os dois estados neste estudo. Conforme o número de

clustersaumenta, a inflûencia do processo de abrasão ganha importância com aumento da sua

probabilidade e tamb́em do ńumero de b́arions extráıdos. Para energias por número barîonico

acima de105 MeV, a relaç̃ao entre os processos de abrasão e espalhamento tende a um valor

assint́otico.
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Mostramos na figura 3.8 o número barîonico ḿedio quée retirado da strangelet no processo

de abras̃ao quando este processo torna-se relevante. Conforme a energia da strangelet aumenta,

a perda de massa na colisão devido ao processo de abrasão torna-se maior, até que atinja um

patamar para energia muito altas. Obviamente, este valor também é afetado pela fração f de

quarks que se encontram temporariamente ligados emclusters, sendo que quanto maior esta

fração, maior a perda de massa da strangelet em uma dada colisão, at́e energias intermediárias.

Havendo uma concorrência entre os processos de abrasão e fus̃ao, a energia na qual a abrasão

passa a dominar deve ser maior queàquela na qual o processo de fusão deixa de ser importante,

sendo o ponto exato dependente fortemente def .

É posśıvel verificar que, na colis̃ao de uma strangelet com outras partı́culas, para que haja

fiss̃ao a energia de excitação deve ter valores acima das curvas mostradas na figura 3.9. O

canal mais prov́avel para a fiss̃ao das strangelets (desprezando-se qualquer possı́vel efeito de

camada)́e aquele que resulta em dois fragmentos de mesmo número barîonico. Para strangelets

interagindo com pŕotons no meio interestelar, as maiores energias transferidas nesta ańalise,

entretanto, ñao se mostraram suficientes para causar a fissão de strangelets de baixa massa.

Para strangelets de alta massa, a fissão tamb́em parece desfavorecida pois, apesar da diferença

em energia de ligação diminuir entre a strangelet e seus fragmentos, o alto número barîonico

leva as estimativas da energia de ativação para valores ainda maiores que para pequenas frações

de mat́eria estranha.

Podemos estimar quais os processos dominantes para desexcitaç̃ao de strangelets a partir das

temperaturas ḿedias atingidas pelas mesmas em uma colisão (mostradas na figura 3.10). Na

figura 3.11, apresentamos o cálculo da derivada da energia de uma strangelet com relação ao seu

contéudo barîonico como funç̃ao da temperatura a partir dos resultados apresentados no caṕıtulo

2 desta tese. A linha tracejada vertical indica o limite de939 MeV, acima do qual o decaimento

da strangelet pela emissão de b́arionsé favorecido. Comparando estas duas figuras concluı́mos

que o processo de evaporação de strangelets devidoà elevaç̃ao de temperatura durante a colisão

não é relevante. Seria possı́vel a emiss̃ao de n̂eutrons em instantes pré-equiĺıbrio nos quais a

energia liberada na fusão do pŕoton ainda ñao tenha sido distribuı́da uniformemente pelo interior

da strangelet. No entanto, se este for o caso, este processo deve contribuir pouco, com a emissão

de no ḿaximo um nucleon, já que o equilı́brio térmico deve ser alcançado muito rapidamente.
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Figura 3.6:Probabilidade de ocorrência dos processos de interação hadr̂onica para strangelets sem emparelha-

mento (acima) e CFL (abaixo) com fração declustersde b́arions de 0,1 (̀a esquerda) e 1 (à direita) paraA = 100 no

meio interestelar. As curvas cheia, tracejada e pontilhadasão para os processos de espalhamento, fusão e abras̃ao,

respectivamente.
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Figura 3.7:Probabilidade de fusão como funç̃ao da energia incidente para strangelets sem emparelhamento (à

esquerda) e CFL (à direita) no meio interestelar com fração declustersde b́arions de 0,3. As curvas cheia, tracejada

e pontilhada representamA = 100, A = 1000 eA = 3000, respectivamente.

Figura 3.8: Quantidade de matéria retirada da strangelet no processo de abrasão em ḿedia como funç̃ao da

energia para strangelets sem emparelhamento (à esquerda) e CFL (à direita) no meio interestelar, paraA = 1000 e

fraçãof declustersde b́arions conforme indicado.
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Figura 3.9: À esquerda, energia de ativação para a fiss̃ao de strangelets sem emparelhamento (linha cheia) e

CFL (linha tracejada) como função deA. Verifica-se que a energia depositada deve ser maior que alguns GeV para

que seja possı́vel fiss̃ao de sistemas de número barîonico pequeno. Conforme aumenta-seA, a energia de ativação

cresce pois, apesar da diferença entre as massas dos fragmentos e da strangelet que originou a fissão diminuir,

a energia total cresce devidoA elevado.À direita, a energia de excitação adquirida por uma strangelet CFL na

fusão desta com um próton no meio interestelar como função deE/A da strangelet. As curvas cheia, tracejada e

pontilhada representamA = 100, 1000 e3000, respectivamente. Verifica-se que nãoé posśıvel fiss̃ao nestes casos.

Tamb́em, o esfriamento por neutrinos não deve ser o principal mecanismo de perda de ener-

gia, já que as temperaturas associadasàs colis̃oes de strangelets e prótons s̃ao de at́e alguns MeV,

ou seja, bem antes da emissão de neutrinos dominar sobre a de fótons. Esta situação é oposta

ao caso do esfriamento de estrelas estranhas, onde a emissão de neutrinos domina a de fótons j́a

nas temperaturas estimadas para as colisões. Issóe devidoà diferença de origem dos processos:

enquanto que a emissão de neutrinośe um processo voluḿetrico, a emiss̃ao de f́otons est́a asso-

ciadaà superf́ıcie do objeto. Para as estrelas, o enorme volume quando comparadoà extens̃ao

da superf́ıcie garante que o esfriamento por neutrinos seja um processo relevante em tempera-

turas maiores que centenas de KeV. No caso de strangelets de número barîonico de algumas

centenas a alguns milhares, o volume reduzido e a superfı́cie extensa garantem que a emissão

de neutrinos śo seŕa relevante para temperaturas bastante elevadas, nas quaisa mat́eria estranha

sequer seŕa est́avel. As temperaturas atingidas também ñao s̃ao suficientes para a emissão de

ṕıons. Logo, conclı́mos que o modo de desexcitação dominantée a emiss̃ao de f́otons.

Vimos que a interaç̃ao de strangelets com a matéria no meio interestelar deve afetar de ma-
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Figura 3.10:Temperatura aṕos interaç̃ao hadr̂onica no meio interestelar para strangelets sem emparelhamento

(acima) e CFL (abaixo).̀A esquerda, paraA = 100 e fraç̃aof declustersde b́arions de 0,3, sendo as curvas cheia,

tracejada e pontilhada para os processos de espalhamento, fus̃ao e abras̃ao, respectivamente.̀A direita, temperatura

média resultante do processo de fusão sendo as curvas cheia, tracejada e pontilhada paraA = 100, A = 1000 e

A = 3000, respectivamente.
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Figura 3.11:Temperatura necessária para que haja emissão de n̂eutrons por strangelets sem emparelhamento (à

esquerda) e CFL (à direita). As curvas cheia, tracejada e pontilhada são paraA = 100, A = 1000 e A = 3000,

respectivamente. Quando as curvas cruzam a linha tracejadavertical em939 MeV, o processo de emissão de

nêutrons pela strangeleté favorecido.

neira significativa o seu estado de ionização. No entanto, o ńumero barîonico dessas partı́culas

deve ser alterado de maneira muito mais suave devido ao elevado valor do livre caminho ḿedio

para interaç̃ao, resultado da baixa densidade de núcleos na Galáxia.

Para as ańalises de espalação utilizamos o modelo de abrasão nuclear, por ser este um mo-

delo fortemente dependente de parâmetros geoḿetricos, deixando a análise, assim, mais inde-

pendente de medidas experimentais, inexistentes para esteproblema. Este modelo, obviamente,

não descreve todas as nuances verificadas em experimentos de colisão de mat́eria nuclear or-

dinária, maśe qualitativamente aceitável e assim esperamos que os resultados aqui apresentados

representem a tendência dos ćalculos de strangelets. Verificamos uma grande diferenca entre

considerar-se a fração esperada declustersde b́arions entref = 0, 1 e 1. Obviamente,f = 1

não representa a realidade, já que neste caso poderı́amos considerar a strangelet como formada

basicamente por um gás de partı́culasΛ, o que ñaoé condizente com a hipótese de estabilidade

da mat́eria estranha [104]. Isto nos leva a crer que análises como a apresentada por Madsen [55],

que adotam a espalação com par̂ametros nucleares como mecanismo para o reprocessamento

de strangelets no meio interestelar, devem estar superestimadas no que diz respeitoà mudança

no ńumero barîonico. Tamb́em, o processo de fusão deve ser considerado como um processo

importante em baixas energias.

76
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Conclúımos que, apesar de o reprocessamento em massa do espectro deinjeção inicial pro-

veniente das fontes ser pequeno devidoà baixa densidade do meio interestelar, as estimativas

do fluxo de strangelets até agora apresentadas na literatura devem ser aprimoradas incorporando

os resultados obtidos nesta Tese para que se possam prever oscanais mais prov́aveis para sua

detecç̃ao.
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Caṕıtulo 4

A posśıvel detecç̃ao de strangelets por

experimentos terrestres

O fluxo de strangelets, após sofrer certo grau de reprocessamento por interações com a

mat́eria do meio interestelar, fatalmente atingiria as imediac¸ões da Terra. Desta forma, diver-

sos experimentos poderiam detectar de maneira direta a presença desta componente exótica

entre os raios ćosmicos. Diferentes ḿetodos de detecção t̂em sido propostos, entre eles os

que pressup̃oem um efeito mensurável da interaç̃ao de strangelets com materiais terrestres

[67, 68, 69, 70].

Neste caṕıtulo, ser̃ao discutidos dois sı́tios para a procura desses exóticos, j́a bastante estuda-

dos para o caso dos raios cósmicos hadr̂onicos: o aprisionamento dessas partı́culas pelo campo

geomagńetico e sua interação com componentes atmosféricos que podem gerar assinaturas a

serem detectadas por experimentos em solo.

4.1 Strangelets na magnetosfera terrestre

O fı́sico sueco, Carl Stömer, motivado pela necessidade de explicar o fenômeno da aurora

boreal, começou a trabalhar no problema do movimento de partı́culas carregadas num campo

dipolar. Henri Poincaŕe mostrou que se uma partı́cula carregada cruza uma linha de campo

magńetico num dadôangulo, ela procederá num movimento espiral em torno dessa linha de

campo (em particular, se esteânguloé umângulo reto, o movimento será circular). Sẗormer
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derivou a primeira ańalise mateḿatica detalhada das trajetórias quéıons fariam no campo geo-

magńetico (este trabalho encontra-se revisado e ampliado em [105]). Ele demonstrou que para

um campo dipolar a partı́cula com trajet́oria espiral chegaria a um ponto em que o movimento

sofreria uma invers̃ao em seu sentido devidòa converĝencia das linhas de campo perto dos

pólos. Ele tamb́em encontrou uma solução para o campo dipolar que descreve um caso especial

de um cone com simetria axial que não permite o acesso ao seu interior a partı́culas que pos-

suemrigidezmenor que um dado valor, chamado de “cone proibido”. Ocutoffgeomagńetico

é, ent̃ao, a coordenada que descreve este cone e, conseqüentemente, a ḿınima rigidez permi-

tida para o acesso a uma dada região da magnetosfera, ou seja, descreve o efeito de blindagem

existente.

Quase cinquenta anos se passaram após a publicaç̃ao dos primeiros artigos de Störmer nesta

área at́e que Fermi [106] derivou uma aproximação para o acesso de partı́culas carregadas a uma

certa regĩao da magnetosfera, dada porR = (A/Q)(E2 + 1.863E)1/2 > 15/L2, sendoR, A,

Q eE a rigidez (em GV), ńumero de massa, carga iônica efetiva e energia cinética da partı́cula

(em GeV/nuc), respectivamente∗.

Uma vez na região dominada pelo campo magnético terrestre, e considerando que partı́culas

podem ser capturadas de modo a realizarem movimentos quase-periódicos, devemos descrever

as propriedades dinâmicas da população aprisionada. O estudo do movimento de partı́culas

ionizadas na magnetosfera terrestre pode ser feita através da teoria de Störmer para um campo

magńetico dipolar. Esta ańalise geralmente utiliza-se da latitude geomagnética e do par̂ametro

L, queé a dist̂ancia equatorial de uma dada linha de campo ao eixo de dipolo,medido em

unidades do raio terrestreRT , ou seja,L = req/RT (ver figura 4.2).

O campo geomagnético ñao é um dipolo puro. A maioria dos modelos utilizados para

estud́a-lo incluem cerca de cinquenta termos para descrever o potencial eĺetrico a partir do qual

o campo magńetico pode ser obtido como uma soma de funções de Legendre multiplicadas por

coeficientes oscilatórios na varíavel azimutal. Como o campo potencial tem uma dependência

de r−(n+1), a import̂ancia de termos de elevada ordem decresce rapidamente com a distância

radialà superf́ıcie da Terra. Assim, o termon = 1, ou seja, o termo dipolar,é o mais baixo termo

∗Devido ao decaimento do campo geomagnético naśultimas seis d́ecadas, o coeficiente que acompanha o fator

L−2 nãoé mais aquele derivado por Fermi (veja [107]).

79



4.1. STRANGELETS NA MAGNETOSFERA TERRESTRE

e tamb́em o dominante, e as caracterı́sticas gerais da radiação aprisionada na geomagnetosfera

podem ser analisadas sem grandes perdas com base num campo dipolar.

Em sistemas mecânicos com movimento periódico, a integral de ação para cada coordenada

periódica deve ser uma constante do movimento,

Ji =

∮

pi dqi,

ondepi e qi são o momento can̂onico e a coordenada generalizada, respectivamente. A integra-

ção se faz sobre um ciclo completo da coordenadaqi.

Mas se o sistema sofrer alguma perturbação, na qual as forças variem lentamente em compa-

raç̃ao com os perı́odos relevantes do movimento, de modo que este passe a ser “quase períodico”,

ent̃ao, como conseq̈uência, a integral de ação torna-se um invariante adiabático. Em outras pa-

lavras, a exist̂encia de invariantes adiabáticos significa que seus valores são constantes contanto

que as forças atuando sobre o movimento sejam alteradas infinitamente devagar.

Em din̂amica, constantes do movimento são geralmente obtidas na formulação can̂onica: se

a Hamiltonianáe independente de dada coordenada, seu momento conjugadoé um invariante.

Por analogia, espera-se que a expansão da Hamiltoniana em uma série assint́otica deva revelar

os invariantes adiabáticos contanto que em cada passo da expansão possam ser encontradas

variáveis que tornem a Hamiltoniana independente de uma das coordenadas.

Em um campo geńerico, a soluç̃ao da equaç̃ao de movimento através da expansão em śeries

de Taylor em torno das condições iniciais śo é pŕatica para pequenos perı́odos. Para estudar-se

o movimento da partı́cula para v́arios peŕıodos de giro sem recorrer a métodos nuḿericos, os

movimentos de giraç̃ao e paralelòas linhas de campo devem ser introduzidos explicitamente na

expans̃ao e desvios do movimento estritamente helicoidal são tratados como perturbações. Esta

é a chamada aproximação de “centro guia” ou “adiab́atica”. O termo centro guia vem do fato de

que em um campo variando lentamente, a partı́cula move-se aproximadamente em um cı́rculo

cujo centro deriva lentamente através das linhas de força e se move rapidamente na direção das

linhas.

Assim, quando se procede ao estudo de partı́culas aprisionadas em um campo magnético

dipolar, geralmente se considera o movimento da partı́cula como a composição de tr̂es dife-
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Figura 4.1: Ilustraç̃ao do movimento feito por uḿıon aprisionado no campo geomagnético. Este pode ser

decomposto em três movimentos distintos (ver texto para maiores detalhes).Esta figura ilustra o ricochete de um

centro guia ao longo da linha de campo e a rotação da pŕopria part́ıcula em torno do centro guia. O ponto de

espelho encontra-se indicado pela seta.

rentes movimentos (resultado da decomposição da força resultante que atua sobre as partı́culas

aprisionadas em forças perpendiculares, cada qual controlando o movimento em sua direção):

primeiro, sup̃oem-se a existência de um centro-guia e o movimento de rotação da part́ıcula ao

seu redor; o movimento de ricochete do centro guia ao longo dalinha de campo; e o movimento

de deriva longitudinal do centro guia.

A força causada pela ação de um campo magnético sobre uma partı́cula em movimentóe

sempre perpendicular a este movimento, assim comoàs linhas de campo magnético. Isso resulta

no padr̃ao b́asico de movimento circular em torno da linha de campo, em quea força, por ser

perpendicular, śo altera a direç̃ao do movimento e ñao a energia a este associada. Devido ao

padr̃ao dipolar do campo geomagnético, o peŕıodo que uma partı́cula leva para completar o

movimento circular em torno da linha de campo guia, torna-semais curto quando a partı́cula

se aproxima dos ṕolos. Se o campo magnético na regĩao polaré intenso o suficiente para

permitir que a partı́cula fique presa, oscilando entre dois espelhos magnéticos (mirror points),

haveŕa uma periodicidade associada a um movimento paraleloàs linhas de campo (ver figura

4.1). Finalmente, se a deriva de linha para linha enquanto a part́ıcula oscila entre os pontos de

espelho carrega-a repetidamente em torno de uma superfı́cie fechada, h́a um terceiro movimento

periódico.

Part́ıculas aprisionadas de modo estável em campos magnéticos dipolares apresentam três
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invariantes adiab́aticos, cada um correspondendo a um movimento periódico diferente.

O primeiro invariante adiab́atico: momento magńeticoµ

O movimento períodico em questão é o movimento ciclotr̂onico da part́ıcula. O primeiro

invariante adiab́atico é obtido atrav́es da integraç̃ao de ~P , o momento can̂onico da part́ıcula,

ao longo de umáorbita ciclotr̂onica, onded~l é um elemento do caminho da partı́cula em torno

destaórbita:

J1 =

∮

(~p + q ~A) · d~l =
πp2

⊥

qB
, (4.1)

ondeq é a carga da partı́cula,B, o campo magńetico e ~A, o potencial vetor.

No entanto, ao inv́es de adotar-se a expressão dada na integral acima, o primeiro invariante

adiab́aticoé usualmente tomado comop2
⊥/2m0B, ondem0 é a massa de repouso da partı́cula,

que difere deJ1 apenas por alguns fatores constantes. A quantidade

µ =
p2
⊥

2m0B
, (4.2)

é chamada de momento magnético.

A adiabaticidadée resultado de que áorbita é circular. Na verdade, o raio ciclotrônico

decresce com a aceleração de modo que o raio circularé apenas uma aproximação, v́alida para

pequenas mudanças no campo magnético durante umáunica revoluç̃ao.

Se a freq̈uência de oscilaç̃ao do campo magnético ñao é muito menor que a freqüência

ciclotrônica da partı́cula, a invarîancia deµ pode ser violada.

A invariância deµ é válida ñao apenas para campos magnéticos variando no tempo, mas

tamb́em para partı́culas que se movem em regiões de campo magnético diferente, seja seguindo

uma dada linha de campo dipolar, ou derivando por diferenteslinhas de campo.

O segundo invariante adiabático: invariante longitudinalJ

O segundo invariante adiabático est́a relacionado ao movimento de oscilação de uma partı́cula
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confinada entre dois espelhos magnéticos. Se a deriva longitudinalé pequena durante um rico-

chete, a varíavel de aç̃ao associada a este movimentoé um invariante.

Neste caso, a integral de açãoé

J2 =

∮

(~p + q ~A) · d~s, (4.3)

onded~s é o elemento de comprimento ao longo de uma linha de campo. O segundo termo da

integralé nulo, ent̃ao

J2 =

∮

~p · d~s =

∮

p‖ ds = constante. (4.4)

O segundo invariante adiabático é geralmente chamado de invariante longitudinal e desig-

nado porJ ao inv́es deJ2. O principal uso do segundo invariante adiabático é para definir as

trajet́orias e superfı́cies resultantes dos movimentos de ricochete e deriva da partı́cula.

O terceiro invariante adiab́atico: fluxo magńeticoΦ

O terceiro movimento periódico de umáunica part́ıcula no campo magnético terrestrée

o movimento de deriva longitudinal em torno do planeta Terra. Em um campo estático, a

conservaç̃ao do primeiro e segundo invariantes adiabáticos garante que a partı́cula retornaŕa

a sua linha de campo original e, conseqüentemente, especifica a linha de campo ocupada pela

part́ıcula em cada longitude. Em um campo magnético que varia lentamente,µ e J são ainda

conservados, masp pode mudar de uma maneira que depende dos detalhes da trajetória e das

variaç̃oes do campo. Assim, uma constante de movimento adicionalé necesśaria para determi-

nar trajet́orias em campos magnéticos que variam lentamente.

J3 =

∮

(~p + q ~A) · d~l = qΦ, (4.5)

onded~l é o incremento na trajetória de deriva longitudinal, geralmente tomado no equador.A

quantidadeΦ é o fluxo magńetico atrav́es da superfı́cie delimitada peláorbita da part́ıcula em

torno da Terra.
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Como as oscilaç̃oes norte-sul s̃ao ao longo das linhas de campo, o valor deΦ não depende

da latitude ded~l desde que a trajetória de deriva envolva a Terra na camada que contém a tra-

jetória do centro guia. Por esta razão, o terceiro invariante adiabáticoé geralmente chamado de

invariante de fluxo e denotado porΦ, omitindo a cargaq. Para uma partı́cula em uma distância

equatorialR0, sendoB0 o valor do campo magnético neste ponto, o terceiro invarianteé

Φ = 2πB0
R3

T

R0

. (4.6)

Part́ıculas carregadas com energia da ordem de MeV na região interna da magnetosfera

(L ≪ 10) rotacionam com uma freqüência muito maior do que a variação t́ıpica do campo

geomagńetico (o qual varia com escalas de tempo da ordem de, no máximo, poucos minutos).

Sob essas condições, o momento magnéticoé um invariante adiab́atico. Desta forma, partı́culas

com momentos magnéticos altos o suficiente ficam aprisionadas nas linhas de campo dipolar do

campo geomagńetico, com pontos de inversão do movimento (espelhos) localizados próximos

aos ṕolos terrestres.

Nas ańalises de aprisionamento na magnetosfera, o ponto de espelho é em geral tomado

como a latitude geomagnética do ponto no qual ocorre a inversão do movimento. Elée ent̃ao

localizado onde a projeção do vetor velocidade da partı́cula ao longo das linhas de campo

magńetico é nulo, e assim a partı́cula sofre invers̃ao do seu movimento na direção paralela ao

campo. Ele tem uma relação direta, portanto, com ôangulo de pitch, α, definido como ôangulo

que o vetor velocidade da partı́cula faz com as linhas de campo magnético num dado ponto (ver

figura 4.2). Isso significa queα = 90◦ no ponto de reflex̃ao da part́ıcula. É comum estudar

o movimento da partı́cula aprisionada na geomagnetosfera através da ańalise do seûangulo de

pitch equatorial, quée oângulo de pitch de uma partı́cula no equador geomagnético. Todas as

part́ıculas com espelhos em latitudes que correspondem ao interior do planeta s̃ao obviamente

perdidas, o que significa queı́ons com|αeq| < αE ou |π − αeq| < αE encontram-se dentro

do cone de perda, ondeαeq é o ângulo de pitch equatorial eαE é o ângulo de pitch equatorial

que uma dada partı́cula deve ter para que seu ponto de espelho se localize sobrea superf́ıcie

terrestre.
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Figura 4.2: À esquerda, vis̃ao esqueḿatica das linhas dipolares e o significado do parâmetroL, ondereq é a

dist̂ancia radial do centro do dipolo a uma dada linha de campo no equador geomagńetico eRT , o raio da Terra.̀A

direita, representação gŕafica doângulo de pitch, onde~v é a velocidade da partı́cula e suas projeções nas direç̃oes

paralela e perpendicular com respeito ao vetor de campo magnético ~B.

4.1.1 O cone de perda atmosférico

Conforme as partı́culas espiralam ao longo do campo geomagnético e chegam próximasà

superf́ıcie terrestre, a intensidade do campo magnético aumenta, o que causa a diminuição da

componente paralela ao campo da velocidade da partı́cula (com um aumento correspondente

na componente perpendicular), como detalhado anteriormente. A medida que a componente

paralela da velocidade vaià zero, oângulo de pitch vai a 90o. Ocorre, ent̃ao, a invers̃ao na

direç̃ao do movimento da partı́cula (localizaç̃ao do ponto de espelho) de modo que esta continua

a se mover ao longo das linhas de campo mas em direção ao hemisf́erio oposto.

É posśıvel, ent̃ao, compreender que se uma partı́cula penetra a magnetosfera comângulo

de pitch tal que seu ponto de espelho esteja localizado abaixo da superf́ıcie do planeta, ela

seŕa perdida antes de completar um ciclo completo de movimento de ricochete. Mas também

a localizaç̃ao do ponto de espelho pode ser em uma altitude tal que a atmosfera é densa o

suficiente para que partı́culas carregadas interajam com partı́culas atmosf́ericas. Neste caso, a

part́ıcula seŕa fatalmente absorvida pela atmosfera ao invés de ser continuamente refletida entre

espelhos magńeticos. Part́ıculas perdidas desta forma devem terângulos de pitch no equador
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dentro de um̂angulo śolido determinado. O conjunto de velocidades~v no equador das partı́culas

que ser̃ao perdidas desta forma formam um cone que se estende de zero grau a umângulo de

pitch cŕıtico. Este conée chamado de cone de perda.

Para avaliar a posição efetiva do cone de perda para strangelets (e, conseqüentemente, para

determinar em que regiões a atmosferáe t̂enue o suficiente de modo que a interação de stran-

gelets com seus componentes seja pouco provável), consideramos que as colisões ocorrem ma-

joritariamente com a molécula de nitroĝenio (N2). A probabilidade de interação das partı́culas

aprisionadas que penetram a atmosfera no seu caminho ao longo das linhas de campo (perdas

por colis̃ao) pode ser tomada como

P (s) = 1 − e−s/Λ(s), (4.7)

num certo pontos, já que cada processoé independente probabilisticamente, sendoΛ o livre ca-

minho ḿedio da part́ıcula. Para generalizar a expressão apresentada anteriormente,é necesśario

integrar sobre o caminho da partı́cula. Adotando o crit́erio de que todas as strangelets que co-

lidem com moĺeculas da atmosfera são fatalmente removidas do fluxo aprisionado (sejam estas

interaç̃oes Coulombianas, que alteram oângulo de pitch da partı́cula, ou interaç̃oes ineĺasticas,

como as descritas na seção 3.2, que alteram as propriedades da strangelet em si), expressamos

a probabilidade de escape como

Pesc = 1 − e
−

R

s σ

[

n(s′)+s′ dn
ds′

]

ds′

, (4.8)

ondeds = LRE cos λ
√

1 + 3 sin2 λ dλ é o arco ao longo de uma dada linha de campo,λ é a

latitude geomagńetica,σ é a seç̃ao de choque da strangelet en(s) é a densidade de partı́culas

na atmosfera em um dado pontos do caminho da strangelet. Como strangelets são hadrons,

podemos tomar sua seção de choque de interação como sendo geoḿetrica (∝ A2/3).

O cone de perda calculado para strangelets, tomando-se um perfil exponencial da densidade

atmosf́erica, é mostrado na figura 4.3 para diferentes valores deL, comparando-se os valo-

res obtidos atrav́es do ćalculo das perdas colisionais com moléculas na atmosfera com a não
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Figura 4.3: Cone de perda para strangelets no campo geomagnético. Se estas possuem pontos de espelho

localizados em latitudes geomagnéticas,λmag, menores que as calculadas como resultado da análise da perda

por colis̃ao com part́ıculas atmosf́ericas (representadas pelos pontos no gráfico), s̃ao fatalmente removidas da

populaç̃ao aprisionada (maiores detalhes no texto). A linha cheia representa a latitude magnética que se posiciona

sobre a superfı́cie terrestre na aproximação de campo dipolar.

exist̂encia de um espelho magnético devidoà superf́ıcie terrestre. Como esperado, quanto me-

nor oângulo de pitch equatorial (ou seja, quanto maior a projeção paralela do vetor velocidade

em relaç̃aoàs linhas de campo no equador), mais fácil é remov̂e-la do fluxo aprisionado.

4.1.2 Condiç̃oes de captura

Para que uma partı́cula penetre uma certa região da magnetosfera, sua rigidez deve ser maior

do que aquela associada aocutoffgeomagńetico. Tomando-se uma expressão mais apropriada

do que a derivada por Fermi, a condição que a partı́cula deve preencher para ter acesso a uma

dada regĩao da magnetosfera pode ser escrita como [108]

Rpart́ıcula >
59.6 cos4 λ

L2[1 + (1 − cos γ cos3 λ)1/2]2
GV, (4.9)
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ondeλ é a latitude eγ a direç̃ao de chegada da partı́cula (leste - oeste)†.

A condiç̃ao para movimentotriplamente adiab́aticoé que a intensidade do campo magnético

deve variar lentamente ao longo de umaórbita ciclotr̂onica, impondo uma energiamáxima

para que haja aprisionamentoest́avel. Assim, a condiç̃ao que deve ser imposta para o raio

ciclotrônico da part́ıcula no equador geomagnéticoé dada por

RC

∣

∣

∣

equador
=

p⊥
qB

≪ B

|∇⊥B|
∣

∣

∣

equador
, (4.10)

ondep⊥ e q são o momento perpendicularàs linhas de campo e a carga elétrica efetiva dóıon,

respectivamente, eB, a intensidade do campo magnético.

As figuras 4.4 e 4.5 mostram os vı́nculos dados pelas equações 4.9 e 4.10 para strange-

lets normais e CFL, respectivamente, paraL = 2. As figuras mostram também o ńumero

bariônico ḿınimo requerido para a estabilidade de strangelets [45]. A existência de um ńumero

bariônico ḿınimo é previsto em todos os modelos de SQM porque a energia necessária para

produzir esses sistemas aumenta conforme seu número barîonico decresce, até que a energia

por ńumero barîonico atinja um valor acima do qual a matéria estranha se torna instável. O va-

lor adotado foiAmin = 30 (mostrado com a linha vertical) e pode ser trivialmente alterado para

outras figuras, já que o limite exatóe incerto devidòas incertezas intrı́nsecas aos parâmetros da

mat́eria estranha utilizados nos cálculos de estrutura. Strangelets de elevado número barîonico,

apesar de poderem preencher os requisitos necessários ao aprisionamento estável na magne-

tosfera, estatisticamente não s̃ao prov́aveis para constituir uma população detect́avel devido a

um decŕescimo substancial do fluxo dessas partı́culas no meio interestelar com o aumento do

número barîonico.

O limite superior em energia para strangelets penetrando o campo geomagńetico (4.10) foi

tomado em nossos cálculos com um ńıvel de confiança de 10% de acordo com as observações

existentes para as distribuições dos raios ćosmicos an̂omalos para diferentes camadas identi-

ficadas porL [109], e consideramosE⊥ ∼ E, o que significa que estamos, na verdade,su-

†A assimetria leste-oeste na direção de chegada de raios cósmicos de baixas energias está relacionadàa

inclinaç̃ao do campo geomagnético em relaç̃ao ao norte geográfico.
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Figura 4.4:Curvas correspondentesàs restriç̃oes (4.9), representada pela linha cheia, e (4.10), representada pela

linha tracejada, emL = 2 no plano ńumero barîonico versusmomento para strangelets normais incidentes do

leste (γ = π) para diferentes latitudes de incidência (lembrando que as linhas de campo paraL = 2 penetram a

superf́ıcie terrestre emλ = 45o no modelo dipolar). A linha cheia vertical representa o mı́nimo ńumero barîonico

para o qual strangelets são est́aveis.
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Figura 4.5:O mesmo que a figura 4.4 para strangelets CFL.

bestimandoo número de partı́culas que podem ser aprisionadas de forma estável no campo

geomagńetico. Obviamente, a curva correspondente aocutoffgeomagńetico deve encontrar-se

sob àquela correspondente ao critério de movimento triplamente adiabático para que o apri-

sionamento estável ocorra. Este ñao é o caso para strangelets penetrando a magnetosfera em

baixas latitudes geomagnéticas, mas h́a uma pequena “janela” a partir de latitudes um pouco

acima de trinta graus emL = 2 para que strangelets provenientes do meio interestelar pre-

encham as condições de captura e se acumulem nas regiões caracterizadas por um dadoL ‡.

Apesar do intervalo em latitudes ser reduzido, aindaé posśıvel o aćumulo de part́ıculas em

limites interessantes, como será mostrado a seguir.

O cálculo quando feito para strangelets CFL mostra curvas para aprisionamento estável com

formas diferentes daquelas para strangelets normais. Issoocorre devidòa forte depend̂encia da

carga eĺetricaZ com A para strangelets normais (Z ∝ A) resultando em valores constantes

quando se considera o momento dessas partı́culas por ńumero barîonico, enquanto que para

‡Esta janela existe para todas as regiões tal que o campo geomagnético ainda possa ser representado pelo

modelo dipolar, apenas o intervalo em latitudes para aprisionamento estável mudaŕa dependendo doL em quest̃ao.
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strangelets CFL a carga depende muito fracamente deA, levando a uma dependência do mo-

mento por ńumero barîonico dep/A ∼ A−0.9.

Apesar de termos verificado que strangelets podem de fato seraprisionadas no campo

magńetico terrestre, devemos avaliar a possibilidade de manutenção desta população para veri-

ficar seé posśıvel que haja um aumento do fluxo quando comparado ao ISM. Paraisso, devemos

considerar alguns mecanismos de perda para essas partı́culas.

Al ém da j́a mencionada perda por colisões com moĺeculas na atmosfera, consideramos a

deriva para dentro, resultado de flutuações assiḿetricas do campo geomagnético, como o me-

canismo dominante responsável pela diminuiç̃ao da populaç̃ao de strangelets aprisionadas.

Não consideramos nesse trabalho diretamente a difusão emângulo de pitch. Devido a sua

alta massa, strangelets são menos suscetı́veis a serem espalhadas de maneira significativa, ou

seja, terem seûangulo de pitch mudado de maneira apreciável por colis̃oes. O resultado final

de colis̃oes ḿultiplas com part́ıculas atmosf́ericas seria a de reduzir a energia cinética das stran-

gelets a valores de agitação t́ermica com pequenas mudanças no seuângulo de pitch. Como

já consideramos que estas partı́culas com pontos de inversão do movimento que se encontram

dentro do limite da escala de altura da atmosfera (derivada dos resultados obtidos na seção

4.1.1) seriam fatalmente removidas do fluxo aprisionado, estamos efetivamente substituindo a

equaç̃ao de difus̃ao na varíavel cos(αeq) por um termo de perda constante (um função “ralo”)

diretamente relacionada, mas não formalmente associada,à difus̃ao emângulo de pitch.

A difusão radial deve proceder através de flutuaç̃oes no terceiro invariante adiabáticoΦ, pro-

porcional aL−1, devido a variaç̃oes nos campos elétrico ou magńetico que sejam mais rápidos

que a freq̈uência de deriva da partı́cula. Como os perı́odos ciclotr̂onico e de ricochete são bem

menores que o de deriva,é menos prov́avel que sejam afetados o primeiro e o segundo invari-

antes adiab́aticos devido a essas variações de campo.

Guiados pelos ćalculos e observações existentes para o aprisionamento dos raios cósmicos

an̂omalos (de aqui em diante chamados de ACR, da sigla em inglêsanomalous cosmic rays),

consideramos difusão no terceiro invariante adiabático devido a flutuaç̃oes assiḿetricas no

campo geomagńetico, causado prioritariamente pela pressão do vento solar (compressão re-

pentina e relaxaç̃ao lenta do campo geomagnético).

O coeficiente de difus̃aoDLL é determinado teoricamente tomando-se dois procedimentos
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consecutivos [110]. Primeiro, deve-se avaliar o deslocamento radial sofrido por uma partı́cula

sob inflûencia da perturbação sofrida pelo campo, fruto de um modelo idealizado das perturba-

ções reais pelas quais passa o campo geomagnético. O passo seguinteé feito para que se obtenha

o coeficiente de difus̃ao como funç̃ao apenas das caracterı́sticas estatı́sticas das perturbações.

Isso consiste em elevar-se o deslocamento ao quadrado e se tomar a ḿedia sobre ińumeras

perturbaç̃oes ocorrendo randomicamente no tempo e sobre todas as possı́veis latitudes iniciais

da part́ıcula.

Assim, o coeficiente de difusão devido a flutuaç̃oes do campo geomagnético para partı́culas

aprisionadas no equador [110] pode ser expresso por

DM
LL =

π2

2

(5

7

)2R2
E L10

B2
0

ν2
drift PA(νdrift), (4.11)

ondePA(ν) é a densidade espectral de potência, PSD (da sigla em inglêspower spectral den-

sity), da variaç̃ao do campo avaliado na freqüência de deriva. Para partı́culas fora do equador

geomagńetico, o coeficiente de difusão apresenta um decaimento exponencial com a latitude

magńetica.

É sabido que a complexa geometria e as inomogeneidades do campo geomagńetico fazem

as ańalises quantitativas ambı́guas j́a para o caso dos núcleos. Os valores medidos para o co-

eficiente de difus̃ao e sua dependência comL variam com a atividade magnética global, e as

perturbaç̃oes magńeticas variam apreciavelmente com o tempo. Consideramos a depend̂encia

da PSD emν−2 por simplicidade [110]. A perda de informações mais detalhadas que estão

associadas a essa aproximação,é que o coeficiente de difusão torna-se independente da energia

da part́ıcula que penetra o campo geomagnético. Nesse caso, o coeficiente de difusão apre-

senta uma forte dependência com oparâmetro de McIlwain(DLL ∝ L10) §. Isso indica que

sua inflûenciaé muito importante para partı́culas aprisionadas em camadas caracterizadas por

elevados valores deL.

Valores t́ıpicos para mudanças na distribuição em populaç̃oes aprisionadas variam de poucas

§A difusão radial causada por variações rand̂omicas no potencial do campo elétrico apresentam uma de-

pend̂encia mais suave no parâmetro de McIlwain, sendo que o coeficiente de difusão resultante nesses casos

comporta-se comoDLL ∝ L6 [111].
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horas emL = 6 a centenas de dias emL = 2. Assim, se strangelets são de fato capturadas

pelo campo geomagnético, sua densidade deve ser maior para valores baixos deL, o que pode

resultar num aumento substancial de sua densidade quando comparadàaquela que se espera no

ISM.

Outros mecanismos de perda são de menor importância em escalas de tempo curtas, mas

apresentam inflûencia em longos perı́odos, o que pode resultar numa diminuição no tempo de

resid̂encia de partı́culas aprisionadas. Estes incluem deriva resultante de interaç̃oes ressonantes

entre part́ıculas e campos elétricos, especialmente na freqüência de pulsaç̃ao ou regĩao VLF (da

sigla em ingl̂es,very low frequency). Esses fen̂omenos s̃ao fortemente afetados pela atividade

do vento solar e, portanto, difı́ceis de prever.

4.1.3 A populaç̃ao aprisionada

A evoluç̃ao temporal de partı́culas que sofrem ińumeras pequenas perturbações rand̂omicas

em seus movimentośe feita atrav́es da teoria de difusão. Por exemplo, na difusão de um ǵas, o

movimento das pŕoprias part́ıculas desse ǵasé um movimento difusivo (ou seja, se não houvesse

difusão, ñao haveria deslocamento). No entanto, o conceito de difusão a ser empregado nesta

ańaliseé diferente daquele ao qualé usualmente associado. No caso de partı́culas aprisionadas

no campo geomagnético, o movimento principal ñaoé difusivo, mas sim composto por aqueles

associados ao movimento adiabático descrito a partir da existência de um centro-guia (giro,

ricochete e deriva longitudinal). Considera-se difusão apenas o movimento gerado a partir

da alteraç̃ao de um dos invariantes adiabáticos, ou seja,a priori a part́ıcula pode permanecer

aprisionada e se movimentando na magnetosfera sem sofrer difusão.

Assim, a equaç̃ao de difus̃ao foi empregada para estudar-se o fluxo aprisionado de strange-

lets

∂f(µ, J, L)

∂t
=

∂

∂L

[DLL

L2

∂

∂L
(L2f(µ, J, L))

]

, (4.12)

ondef é a funç̃ao de distribuiç̃ao,DLL é dado pela equação (4.11) eµ e J são os invariantes

adiab́aticos momento magnético e invariante longitudinal, respectivamente. Devidoao fato de
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que a populaç̃ao aprisionada pode sofrer movimento adiabático de modo coletivo sem alteração

de seus invariantes adiabáticos, a escolha das coordenadasµ, J e φ são as escolhas naturais,

já que no caso em que não h́a quebra de adiabaticidade, a funcãof(µ, J, φ) permanece inalte-

rada. Uma simples mudança de coordenadas levaà substituiç̃ao deφ porL, uma varíavel mais

diretamente relacionada aos observáveis.

A relaç̃ao entre a funç̃ao de distribuiç̃ao e o fluxo pode ser dado porj(E,α) = p2L2f(µ, J, L).

Uma populaç̃ao estaciońaria requer∂f/∂t = 0, ou seja, que o termo de fonte e de perda sejam

instantaneamente balanceados.

Adotamos uma injeç̃ao constante de strangelets provenientes do ISM emL = 6 (a posiç̃ao

do máximo da funç̃ao de distribuiç̃aoé altamente insensı́vel ao par̂ametroL escolhido para esta

condiç̃ao de contorno, desde que esteja longe do máximo) e derivamos a função de distribuiç̃ao

entre esseL externo eL ≈ 1.05, onde esta deve ser nula (este valor deL correspondèa altura

da atmosfera para interação com strangelets). A forma da função de distribuiç̃ao é mostrada

na figura 4.6. Ñao estamos considerando difusão emângulo de pitch devido a interação das

part́ıculas com ondas eletromagnéticas causadas por variações de campo que alteram o primeiro

invariante adiab́atico, como j́a mencionado anteriormente.

Os ćalculos foram feitos com dois valores para o fluxo proveniente do ISM que devem

atingir a magnetosfera exterior.

O primeiro, a que chamaremos de “padrão”, é aquele que adota a dependência padr̃ao dos

raios ćosmicos para o fluxo diferencialE−2.5. O fluxo total de strangelets no ISM que atinge

a Terra, conforme estimativas dadas por Madsen [55], tendo como mecanismo de injeção a

coalesĉencia de sistemas binários de estrelas estranhas,é dado pela equação 1.5.

Desta forma, o fluxo totaĺe modulado com uma dependência deE−2.5 com os v́ınculos de

energia ḿınima e ḿaxima que respeitam os valoresRmin = 5MV A/Z eRmax = 106 GV [55].

O segundo ćalculo, o qual seŕa chamado de “detalhado”, considera uma caracterização mais

minuciosa do fluxo diferencial, no qual para a região de interesse deste trabalho (rigidezes da

ordem de poucos GV), o fluxo de strangelets de fato aumenta comuma depend̂encia deR1.8.

Este fluxo foi obtido atrav́es de um ajuste do fluxo mostrado na referência [55].

Em ambos os casos, o fluxo que penetra a região da magnetosfera emLmax deve preencher

as restriç̃oes impostas ao aprisionamento estável emângulo de pitch e latitude geomagnética de
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Figura 4.6: A função de distribuiç̃ao (em unidades arbitrárias) para strangelets aprisionadas no campo geo-

magńetico como funç̃ao deL é obtida como a solução da equaç̃ao diferencial 4.12 com condições de contorno

f(Lext) dada pelo fluxo incidente (referir ao texto para detalhes) ef(Lmin) = 0 (correspondentèa escala de

altura da atmosfera para interações com as partı́culas que a comp̃oem). A posiç̃ao do pico (em torno deL = 1.3) é

bastante insensı́vel a mudanças na relaçãoA/Z (strangelets normais e CFL) ou a mudanças na energia ou número

bariônico das strangelets.

incidência, restriç̃oes que podem ser escritas como

Fin =

∫ λmax

λmin

dλ P (λ)

∫ π/2

αloss cone

dαeq P (αeq) × F. (4.13)

Os fatores de eficiência,P (λ) e P (αeq) podem ser facilmente identificados:P (λ) nos d́a

a fraç̃ao deárea da seç̃ao esf́erica que permite o aprisionamento, conforme discutido anterior-

mente

P (λ) =
2L2 (−cosλ)

∫ 2π

0
dφ

2L2
∫ π/2

0
cosθ

∫ 2π

0
dφ

, (4.14)

onde o fator2 vem da simetria nôanguloθ para os dois hemisférios (norte, sul).P (αeq) limita

o número de partı́culas que penetram uma dada região da magnetosfera com umângulo de pitch

apropriado para evitar o cone de perda, como já discutido na seção 4.1.1. Tamb́em consideramos

um fluxo isotŕopico de part́ıculas que atinge a magnetosfera exterior já que ñao h́a nenhuma

justificativa téorica at́e o momento que aponte qualquer anisotropia na direção de chegada de
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L = 1.3 L = 2

Normal 1.28 × 10−15 4.34 × 10−17

CFL 3.95 × 10−14 1.34 × 10−15

Tabela 4.1: Fluxo ḿedio de part́ıculas em unidades depart cm−2 s−1 sr−1 (MeV/A)−1 para

uma populaç̃ao estaciońaria de strangelets emL = 1.3 e L = 2 calculado com o fluxo

“padr̃ao”.

L = 1.3 L = 2

Normal 3.83 × 10−14 1.3 × 10−15

CFL 1.64 × 10−13 5.55 × 10−15

Tabela 4.2: Fluxo ḿedio de part́ıculas em unidades depart cm−2 s−1 sr−1 (MeV/A)−1 para

uma populaç̃ao estaciońaria de strangelets emL = 1.3 eL = 2 calculado com o fluxo “deta-

lhado”.

strangelets. Isso significa que consideramosj0(cosαeq) = constante uma hiṕotese razóavel.

Assim,

P (αeq) = 4
αeq

∫ π/2

0
αeq dαeq

, (4.15)

onde o fator quatro vem da simetria na condição de uma dada partı́cula pertencer ao cone de

perda:|αeq| < αloss cone e |π − αeq| < αloss cone.

Resolvendo a equação diferencial (4.12) e obtendo o correspondente fluxo para dentro (na

direç̃ao -̂er) para todoL, é posśıvel determinar a densidade média de partı́culas em cada camada

e, conseq̈uentemente, o fluxo aprisionado de strangelets.

Os resultados encontram-se resumidos nas tabelas 4.1 e 4.2 paraL = 2 (localizaç̃ao do

cintur̃ao dos ACR) eL = 1.3 (localizaç̃ao do ḿaximo da funç̃ao de distribuiç̃ao para strangelets)

para o exemplo de strangelets com número barîonicoA = 100 e energia correspondente aR = 1

GV.

A posiç̃ao do pico da funç̃ao de distribuiç̃ao no campo geomagnético (em torno deL = 1.3)
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é bastante robusto, e não parece mudar apreciavelmente com a mudança na relaçãoA/Z (stran-

gelets CFL e normais), ou com uma mudança na energia ou número barîonico das strangelets.

Isso parece ser conseqüência de havermos adotado a PSD como sendo proporcional aν−2, o

que leva a um coeficiente de difusão independente da energia da partı́cula (ver equaç̃ao 4.11).

Assim, ao modificar-se a energia das strangelets, suas propriedades de difus̃ao mant̂em-se inal-

teradas.

Observamos que a população aprisionadáe sutilmente mais favorecida se a matéria estra-

nha encontra-se no estado CFL, sendo que as diferenças entreos fluxos aprisionados para as

duas esṕecies (CFL e normais) aumenta com o decréscimo do expoente da energia no fluxo

diferencial incidente. Isto ocorre devidoà depend̂encia do fluxo interestelar com o número

bariônico das strangelets (ver equação 1.5). Como o intervalo em rigidez para aprisionamento

est́avel é o mesmo para os dois estados, já que depende apenas das caracterı́sticas geoḿetricas

do campo geomagnético, a diferença no ńumero de partı́culas aprisionadas depende fortemente

da diferença no fluxo incidente. Esta dependência do fluxo integrado no número barîonico pode

ser expressa comoFISM ∝ (0.125)−1.2 A−1.667 e FISM ∝ (0.3)−1.2 A−1.267 para strangelets

normais e CFL, respectivamente. Desta maneira, o fluxo das strangelets CFĹe menor que as

daquelas sem emparelhamento, mas apenas para baixos valores do ńumero barîonico (A . 13),

ou seja, para um região na qual se acredita que strangelets não s̃ao est́aveis. Na regĩao de esta-

bilidade, o fluxo de strangelets CFLé sempre maior que o de strangelets normais, o que resulta

numa densidade aprisionada maior. Assim, a diferença menos significativa vista para strangelets

com e sem emparelhamento para o fluxo detalhado em relação ao fluxo padr̃aoé explicado pela

menor diferença no fluxo incidente devido a sua dependência mais suave no número at̂omico (o

fluxo padr̃ao tem a dependência deE−2.5, o que significa que para uma análise em termos de

rigidez, dependerá do ńumero at̂omico da part́ıcula, j́a queR =
√

(2mE)c/Ze eZ é funç̃ao de

A; no entanto, o fluxo detalhado já tem a sua dependência extráıda diretamente em termos da

rigidez,R1.8).

Consideraç̃oes adicionais s̃ao relevantes ao destino da população de strangelets aprisionada.

A forte influência do vento solar sobre o fluxo de ACRs que atingem a Terra já é bem conhecida.

O fluxo do ACR mais abundante, o oxigênio, mostra uma importante variação em sua intensi-

dade com o ciclo solar, tendo o seu fluxo interestelar de8−27 MeV/nucleon diminúıdo em at́e
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duas ordens de magnitude durante perı́odos de ḿaxima atividade solar [112]. Durante o mı́nimo

solar, o fluxo aprisionado na magnetosfera terrestreé da ordem de5×10−4 part́ıculas cm−2 sr−1

s−1 (MeV/nucleon)−1, o que corresponde a um fator de aumento de aproximadamente15 [113],

este valor experimental sendo abaixo daquele esperado a partir de consideraç̃oes téoricas (maior

que25 [112]). O oxiĝenio corresponde a aproximadamente80% da populaç̃ao dos ACRs apri-

sionados, enquanto que as razões para a abundância deC/O, N/O e Ne/O são de< 0.005,

∼ 0.10 − 0.15 e∼ 0.02 − 0.03, respectivamente.

Com os resultados obtidos nesse estudo, o fluxo aprisionado destrangelets emL < 2 seria

da ordem de10−14 − 10−15 part́ıculas cm−2 sr−1 s−1 (MeV/A)−1 em rigidez deR = 1 GV

para strangelets de número barîonicoA = 100. Isto representa um fator de incremento para o

fluxo aprisionado no regime de população estaciońaria quando comparado ao fluxo interestelar

na mesma energia e número barîonicoA de ordem10 e 102 para strangelets aprisionadas em

L = 2 e L = 1.3, respectivamente, sendo os valores para strangelets CFL aproximadamente o

dobro daqueles obtidos para strangelets normais (q ∼ 5.5 e 11, e q ∼ 162 e 314 para CFL e

normais emL = 2 e L = 1.3, respectivamente). Este simples cálculo mostra que o fluxo de

strangelets pode ser tão alto quanto um fator 10000 abaixo daquele esperado para o carbono

durante peŕıodos de ḿaxima atividade solar. Apesar de não havermos considerado a modulação

solar em nossa análise, esta agiria significantemente apenas sobre aquelas de baixa energia [55],

ou seja, na região de interesse para este estudo. Desta forma, a influência deve ser importante,

similar àquela detectada para o densidade de oxigênio aprisionado.

A vantagem de uma procura por strangelets aprisionadas na magnetosfera terrestre feita du-

rante peŕıodos de ḿaxima atividade solar, seja para identificá-los como uma importante compo-

nente dos cintur̃oes de radiaç̃ao ou apenas penetrando a atmosfera em direçãoà superf́ıcie, sem

sofrer grande modificação de sua trajetória devido ao campo geomagnético, seria a redução da

componente dos ACRs. Apesar da influência da atividade solar não ter sido considerada neste

estudo, a baixa incid̂encia de partı́culas quando comparada a perı́odos de elevada atividade solar

poderia reduzir o tempo morto dos detectores e possivelmente permitir uma identificaç̃ao mais

clara dos priḿarios.

O modelo proposto e amplamente aceito para o mecanismo responśavel pelo aprisionamento

dos ACRs [114] considera que a elevada razão massa/carga dessas partı́culas que se encontram
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ionizadas umáunica vez, as permite penetrar profundamente na magnetosfera. Os ACRs se-

guindo trajet́orias com espelhos magnéticos numa baixa altitude interagem com partı́culas na at-

mosfera superior, perdendo um ou todos seus elétrons restantes. Desta forma, o raio ciclotrônico

da part́ıcula é reduzido por um fator1/Z, e o ı́on pode ser aprisionado estavelmente. Nossos

resultados foram obtidos considerando-se strangelets totalmente ionizadas, e que, portanto, já

devem ter exatamente as caracterı́sticas requeridas para o aprisionamento quando atingem a

magnetosfera. No entanto, uma pequena fração de strangelets deve atingir a atmosfera terrestre

com uma carga efetiva algo abaixo do seu número at̂omico e sofrer um processo de interação

semelhante ao dos ACRs. Finalmente, há tamb́em a possibilidade de que haja aprisionamento

quase-estável déıons com energias altas o suficiente para que não obedeçam a condição (4.10),

mas ñao t̃ao altas para que deixem de sofrer deflexão significativa na sua direção de incid̂encia

quando da sua entrada na magnetosfera. Esses dois mecanismos adicionais poderiam contribuir

para um aumento no número de strangelets aprisionadas.

Quando consideramosǫ0 = 930 MeV (veja seç̃ao 3.1), estamos superestimando o valor

da massa da strangelet (para um dado conjunto de parâmetros escolhido) por desprezar as

contribuiç̃oes de superfı́cie, curvatura e efeitos de camada [45, 79]à energia dessas partı́culas.

Dependendo da escolha dos parâmetros que caracterizam a matéria estranha, este valor as-

sintótico pode ser t̃ao baixo quanto 850 MeV para strangelets normais e ainda menos para a

mat́eria com emparelhamento [90], dependendo, adicionalmente, do valor adotado para o gap

∆. Como o valor usual para determinar-se os limites de estabilidade para a SQḾe que a

massa total deve estar abaixo de 930 MeV, e o interesse aquié estudar strangelets estáveis, (ñao

há raz̃ao em fazer esta análise se a matéria estranha ñao é est́avel), o resultado da influência

deste fator em nossa análiseé superestimar a massa da strangelet. Tendo uma massa maior,a

inércia dessas partı́culasé maior, e a deflex̃ao causada pelo campo magnético na trajet́oria da

part́ıcula, menor, resultando num raio de giro em torno do centro guia, maior. Isso significa

que a condiç̃ao de movimento adiabático (que o campo magnético varie muito lentamente ao

longo de umáorbita ciclotr̂onica) seria mais difı́cil de ser atingida em nossos cálculos do que

se o valor deǫ0 adotado fosse menor. O efeito qualitativo disto,é, portanto, o desubestimaro

número de partı́culas aprisionadas, levando nossas estimativas a serem mais conservadoras.

Tamb́em as escolhas para os valores da massa do quarks, constante de sacola e constante de
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emparelhamento (para a matéria CFL) apresentam influência nos ćalculos para a população apri-

sionada. As “janelas” para aprisionamento estável (figuras 4.4 e 4.5) mostram sua dependência

com o ńumero at̂omico apenas quando consideramos os outros parâmetros que caracterizam

estas partı́culas fixos (o gŕaficoé apresentado em função dep e A). Quanto menor oZ, menor

a deflex̃ao na trajet́oria da part́ıcula devidoà aç̃ao do campo magnético. Se o ńumero at̂omico

é muito pequeno, os efeitos serão similares̀aqueles descritos anteriormente para o caso de uma

elevada massa:́e mais prov́avel que a partı́cula seja aprisionada em umaórbita inst́avel com

um tempo de resid̂encia reduzido quando comparadoàquele de uma partı́cula que obedece os

critérios de adiabaticidade. Nas referências [79, 90], notamos que mudar os valores dems causa

alteraç̃oes na regĩao de interesse de número barîonico da seguinte maneira: quandoms → 0, o

número at̂omico da strangelet́e muito menor do que o adotado em nossos cálculos, sendo que

estes estariam, então, superestimados; params → 300 MeV, a carga eĺetrica atinge um valor de

saturaç̃ao acima do adotado neste estudo (apesar do trabalho apresentado em [79] ñao levar em

conta o efeito de blindagem da carga, verificamos que o comportamento quando se considera

este efeitóe qualitativamente o mesmo que o demonstrado em [79]), o que resultaria emmais

strangelets aprisionadas; no entanto,é mais prov́avel que o valor da massa do quark strange

esteja na faixa de100 ≤ ms ≤ 200 MeV, de modo que os valores apresentados aqui seriam mo-

dificados de maneira menos significante devidoà influência deste parâmetro. No que compete

ao valor adotado para a constante de sacola, sua influência parece ser pequena, o mesmo para a

constante de acoplamento para a matéria CFL.

4.2 Strangelets na atmosfera terrestre

A densidade ḿedia de partı́culas na atmosfera terrestreé de pelo menos quinze ordens de

grandeza maior do que a encontrada no meio interestelar, de modo que os raios ćosmicos passam

por uma espessa camada de ar antes de atingirem a superfı́cie terrestre. Se no ISM o reproces-

samento do espectro de massa de strangelets deve ser de importância reduzida, na atmosfera

esteé inevit́avel, ao menos para strangelets que penetrem profundamentea atmosfera.

A interaç̃ao de ńucleos ordińarios com partı́culas na atmosfera já h́a muitoé objeto de es-

tudo. Quando um raio cósmico (chamado deprimário) colide com um ńucleo na atmosfera,
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resulta uma reação nuclear que produz inúmerossecund́arios (ver figura 4.7). Devidòas eleva-

das energias dos priḿarios, a maioria dos secundários, apesar de apresentarem presumivelmente

uma distribuiç̃ao isotŕopica, ou quase isotrópica no referencial do centro de massa, são propa-

gados no referencial do laboratório em um pequenôangulo śolido em direç̃ao à superf́ıcie da

Terra, aproximadamente ao longo da direção de chegada do raio cósmico. A regĩao central em

torno deste eixóe chamada de núcleo do chuveiro.

As interaç̃oes de priḿarios e secund́arios pode acontecer repetidamente, de modo que o

número total de partı́culas aumenta como uma avalanche. Este processo continua até que a

energia dos secundários seja tal que a energia de excitação dos ńucleos e espalhamento elástico

passam a predominar sobre a geração ḿultipla.

No que diz respeito aos secundários, tr̂es componentes distintas são usualmente identi-

ficadas: a componente mesônica (muons), componente nucleônica (basicamente prótons e

nêutrons) e uma componente leve (formada por elétrons e f́otons).

Desintegraç̃oes nucleares subseqüentes s̃ao produzidas por estas partı́culas axiais dando ori-

gem a mais ḿesons e nucleons, constituindo a cascata nuclear. Na interação inicial, bem como

nas subseq̈uentes, os ṕıons neutros decaem em gamas de alta energia que por sua vez iniciam

as cascatas fóton-eletr̂onica.

Os ṕıons carregados da colisão nucleon-nucleon original são caracterizados por suas altas

energias. A competiç̃ao entre a interação e o decaimento espontâneo (em muons), que depende

da energia do ṕıon, proporciona a possibilidade de colisões ineĺasticas de ṕıons carregados com

núcleos do ar, produzindo uma cascata meson-nucleon.

Part́ıculas de mat́eria estranha poderiam sofrer colisões com partı́culas na atmosfera, produ-

zindo chuveiros que eventualmente poderiam ser detectadospor experimentos em solo.

Ao longo dos anos surgiram na literatura tentativas de explicar-se os eventos Centauro,

Price, ET, entre outros, em termos da origem exótica dos priḿarios que os originaram. H́a duas

explicaç̃oes propostas para o processo a que estariam sujeitas as strangelets e que as permitiriam

alcançar t̃ao profundamente a atmosfera.

Foi sugerido que strangelets de elevado número barîonico perdem massa em interações su-

cessivas com ńucleos ordińarios desde que atingem o topo da atmosfera durante a sua propagaç̃ao

em direç̃aoà superf́ıcie terrestre. Quando o seu número barîonico atinge um valor para o qual
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Figura 4.7:Exemplo esqueḿatico da geraç̃ao de um chuveiro atmosférico pela interaç̃ao de um ńucleo ordińario.

O primário interage com uma partı́cula da atmosfera (sendo mais provável a colis̃ao com o nitroĝenio) gerando

secund́arios que ir̃ao originar cascatas mesônicas, nuclêonicas e leves (referir ao texto para maiores detalhes).

sua massa passa a ser menor do que a mı́nima permitida para estabilidade, elas então decaem,

dando origem a uma série de hadrons. Desta forma, seria possı́vel conciliar o livre caminho

médio pequeno (da mesma ordem que o de núcleos ordińarios) e a alta penetração na atmosfera

[115].

Por outro lado, as crı́ticas surgidas a este cenário s̃ao de que, enquanto núcleos ordińarios

tendem a fragmentar-se nas colisões, strangelets poderiam tornar-se mais ligadas através da

absorç̃ao de mat́eria. Tamb́em, como vimos na seção 4.1, a carga elétrica ñao nula das strange-

lets permite que sua trajetória seja afetada pelo campo magnético terrestre, o que pode levar ao

aumento do caminho percorrido por esta partı́cula antes que atinja uma dada altitude. Se assim

ocorrer, ent̃ao o ńumero de interaç̃oes que a strangelet pode sofrer com núcleos atmosf́ericos

para que chegue a uma dada altura seria maior, o que provavelmente resultaria em sua total

evaporaç̃ao antes de atingir a altura desejada.

Desta forma, postulou-se o cenário de strangelets com número barîonico algo acima do

limite cŕıtico, Acrit, quando atingem a atmosfera superior e então aumentam sua massa, ao
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invés de diminúı-la, atrav́es de sucessivas reações de fus̃ao comátomos da atmosfera [116]. Os

autores prop̃oem que esta situação poderia prevalecer contanto que a velocidade de propagac¸ão

da strangelet pela atmosfera não seja t̃ao alta a ponto de a energia de excitação exceder a energia

de ligaç̃ao em uma colis̃ao com ńucleos na atmosfera. Segundo suas estimativas, quando a

massa inicial da strangeleté maior do queA & 40, o limite superior para a velocidadeé de

0, 7c. Nãoé considerada a hipótese de fragmentação por processo de fissão de strangelets.

Enquanto ainda h́a controv́ersias no tratamento deste fenômeno por diferentes autores, uma

ańalise mais completa se faz necessária para prover uma resposta definitiva sobre qual o pro-

cesso de interação dominante que poderia levar a um evento com caraterı́sticas do tipo Cen-

tauro. Entre as caracterı́sticas mais incomuns, está a auŝencia de ṕıons neutros (o que sugere

um primário com altoZ) e a ḿedia de momento transversal dos secundários muito maior do

que o valor t́ıpico de uma fragmentação nuclear.

4.2.1 Ańalise dos processos de interação hadrônica

Utilizamos o mesmo procedimento empreendido na seção 3.3 para avaliar a importância

relativa dos processos de abrasão, fus̃ao, fiss̃ao e espalhamento para a interação de strangelets

na atmosfera terrestre.

O principal componente atmosféricoé a moĺecula de nitroĝenio, de modo que foi conside-

rada a interaç̃ao de strangelets com estas partı́culas. Ñao consideraremos aqui a possibilidade

de fus̃ao parcial.

É posśıvel verificar que o processo de fusãoé apenas favorecido para energias da strangelet

mais baixas quando comparadas ao ISM devidoà diferença das massas de repouso entre o

próton e o nitroĝenio (ver figura 4.9). Esta probabilidade aumenta comA devido ao aumento

do raio da strangelet, o que leva a uma maior distância percorrida em colisões centrais para o

deṕosito da energia cińetica do ńucleo com o qual a strangelet interage (no referencial desta

última). Os diferentes pontos nos quais a probabilidade de fus̃ao passa a ser nula reflete a

diferença na energia de ligação para a matéria estranha com e sem emparelhamento, maior para

o primeiro caso.

A probabilidade de abrasãoé baixa para energias pequenas devidoà competiç̃ao com o pro-
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Figura 4.8:Probabilidade de ocorrência dos processos de interação hadr̂onica para strangelets sem emparelha-

mento (acima) e CFL (abaixo) deA = 100 e fraç̃ao declustersde b́arions de 0,1 (̀a esquerda) e 1 (à direita) com

nitrogênio atmosf́erico. As curvas cheia, tracejada e pontilhada são para os processos de espalhamento, fusão e

abras̃ao, respectivamente.
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Figura 4.9:Probabilidade de fusão como funç̃ao da energia incidente para strangelets sem emparelhamento (à

esquerda) e CFL (à direita) com nitroĝenio na atmosfera com fração declustersde b́arions de 0,3. As curvas cheia,

tracejada e pontilhada representamA = 100, A = 1000 eA = 3000, respectivamente.

Figura 4.10:Probabilidade de fissão como funç̃ao da energia incidente para strangelets de número barîonico

A = 100 sem emparelhamento (à esquerda) e CFL (à direita) a partir de interações com nitroĝenio. A fraç̃ao de

clustersde b́arions de 0,1 e 1́e representada pelas linhas cheia e tracejada, respectivamente.
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cesso de fus̃ao e aumenta com energias maiores, pois, reduzindo-se a importância do desvio

Coulombiano, o espalhamento torna-se pequeno. Estas observaç̃oes s̃ao fracamente dependen-

tes deA.

A proporç̃ao relativa entre os processos de abrasão e espalhamento aumenta com a energia

e tende assintoticamente a um valor constante (e próximo de 1) para strangelets relativı́sticas

devido à depend̂encia do livre caminho ḿedio de interaç̃ao nucleon-nucleon com a energia.

Esta observaç̃ao independe deA e das diferentes frações declustersformados temporariamente

na strangelet.

A média de energia de excitação nas colis̃oes aṕos cada processóe de at́e ∼ 800 MeV

para a abras̃ao (depende muito fracamente deA e independe do estado da matéria estranha

com as considerações feitas neste trabalho) e até∼ 1, 3 GeV e∼ 3 GeV para strangelets sem

emparelhamento e CFL, respectivamente, após a fus̃ao completa da strangelet com o nitrogênio.

Estes valores justificam a observação de fiss̃ao induzida para strangelets CFL de baixa massa

(ver figura 4.10). Para baixas energias, a fissão ocorre devidòa liberaç̃ao de energia resultante

da fus̃ao (as duas curvas de probabilidade podem ser superpostas, ver figuras 4.9 e 4.10). Para

energias maiores, a probabilidade de fissão, tanto para strangelets com e sem emparelhamento

de quarks,́e devido ao ganho de energia de excitação pela deformaç̃ao da strangelet quando

da abras̃ao de um grande número de massa. Apesar de a média de energia total no processo de

abras̃ao ser menor que a energia de ativação, uma fraç̃ao destes eventos têm capacidade de elevar

a energia do sistemàa ńıveis no qual a fiss̃aoé favorecida. Neste caso, a probabilidadeé menor

quando a fraç̃ao de pseudo-b́arionsé menor devidòa diminuiç̃ao na quantidade de matéria

retirada e, conseqüentemente, menor distorção da strangelet. Este resultado, no entanto, deve

ser visto com cuidado pois o modelo de abrasão, tendo sido criado para a descrição da mat́eria

nuclear ordińaria, certamente não previa situaç̃oes nas quais a diminuição na quantidade de

número barîonico de uma partı́cula poder chegar a valores da ordem de102, o que pode render

energias de excitação superestimadas.

Não é verificada a probabilidade de fissão de strangelets de alta massa já que as energias

resultantes do processo de colisão entre strangelets e o nitrogênio ñao s̃ao suficientes para suprir

o aumento da energia de ativação para fiss̃ao destes ex́oticos (ver figura 3.9).

A média de material que sofre abrasão é maior na atmosfera do que no meio interestelar
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Figura 4.11:Quantidade de matéria que sofre abrasão em ḿedia como funç̃ao da energia para strangelets sem

emparelhamento (acima) e CFL (abaixo) na atmosfera.À esquerda, paraA = 1000 e fraç̃ao f de clustersde

bárions conforme indicado.̀A direita, mat́eria que sofre abrasão paraf = 0, 3 sendo as curvas cheia, tracejada e

pontilhada paraA = 100, A = 1000 eA = 3000, respectivamente.
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Figura 4.12:Temperatura aṕos interaç̃ao hadr̂onica na atmosfera para strangelets sem emparelhamento (acima)

e CFL (abaixo).À esquerda, paraA = 100 e fraç̃ao declustersde b́arions de 0,3, sendo as curvas cheia, tracejada

e pontilhada para os processos de espalhamento, fusão e abras̃ao, respectivamente.̀A direita, temperatura ḿedia

para o processo de fusão sendo as curvas cheia, tracejada e pontilhada paraA = 100, A = 1000 e A = 3000,

respectivamente.

pois aárea de interaç̃ao entre o alvo e o projétil é substancialmente maior (ver figura 4.11). Esta

aumenta com a fração declustersde b́arionsf mas apresenta diferença significativa apenas para

f = 0, 1 em altas energias devidoà diferença no livre caminho ḿedio. Em energias mais baixas,

a diferença emAabr com a mudança emf é mais pronunciada. Estas conclusões mant̂em-se

para diferentes ńumeros barîonicos de strangelets e também é fracamente dependente de seu

estado de emparelhamento de quarks (CFL ou não).

Verifica-se que as temperaturas em processos de fusão (apresentadas na figura 4.12) são

maiores do que aquelas correspondentesà fus̃ao no meio interestelar pois, com a fusão com-
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pleta,é liberada uma grande quantidade de energia de excitaçãopor cada nucleonproveniente

do nitroĝenio. Isto possibilita a fissão de strangelets CFL de baixo número barîonico. As tem-

peraturas obtidas após o processo de fusão s̃ao menores que∼ 6 MeV para strangelets sem

emparelhamento e para fusão seguida de fissão, atingem até∼ 18 MeV para strangelets CFL.

No caso de strangelets sem emparelhamento e CFL comA > 1000, as temperaturas, que depen-

dem fortemente do conteúdo barîonico, resultantes do processo de fusão (e que ñao h́a fiss̃ao)

são menores que∼ 3 MeV e∼ 14 MeV, respectivamente.

Os valores de temperaturas aqui obtidos indicam que o canal de desexcitaç̃ao mais prov́avel

para strangelets interagindo na atmosfera terrestreé a emiss̃ao de f́otons. Para as mais altas

temperaturas atingidas, tambémé posśıvel a emiss̃ao de ṕıons, no entanto com uma contribuição

bem menos efetiva que a desexcitação por gamas. Apesar das altas temperaturas, ainda não é

atingido o est́agio de emiss̃ao de n̂eutrons aṕos o equiĺıbrio térmico. No entanto, como já

mencionamos anteriormente, pode haver emissão de part́ıculas localmente antes que o equilı́brio

aconteça.

4.2.2 Consideraç̃oes sobre chuveiros atmosféricos

Strangelets que penetram profundamente na atmosfera podemdesencadear reações quando

da colis̃ao com part́ıculas do ar, levando, assim,à geraç̃ao de um chuveiro. Ñao vamos conside-

rar a possibilidade de formação de mat́eria estranha (possivelmente meta-estável devidòas altas

temperaturas), em colisões de raios ćosmicos ordińarios com partı́culas na atmosfera.

Para a avaliaç̃ao dos posśıveis destinos de strangelets penetrando a atmosfera terrestre a

partir dos resultados encontrados na seção anterior, precisamos verificar a rigidez para o cutoff

geomagńetico e compaŕa-la à rigidez das partı́culas. Os valores de rigidez são mostrados nas

figuras 4.13 e 4.14.

Deste modo, strangelets com energias cinéticas por unidade de número barîonico menor

do que centenas de MeV a alguns GeV sofrerão diminuiç̃ao no fluxo que penetra a atmosfera

devido aocutoff geomagńetico. Tamb́em, se a rigidez estiver acima docutoff local masE/A

tiver valor da ordem de algumas dezenas a poucas centenas de MeV, dependendo da massa da

strangelet,́e mais prov́avel que ela seja aprisionada pelas linhas de campo magnético, conforme
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Figura 4.13:Rigidez decutoffgeomagńetico como funç̃ao da latitude magńetica emL = 1, 05, posiç̃ao apro-

ximada da escala de altura da atmosfera. A curva cheia representa ocutoff para direç̃ao de chegada do leste e a

tracejada, do oeste. Partı́culas com valores de rigidez menores do que aqueles docutoffsão impedidas de penetrar

a dada regĩao da magnetosfera.

discutido na seç̃ao 4.1, se ôangulo de pitch́e favoŕavel. Desta forma, a possibilidade de geração

de chuveiros atmosféricos por strangelets de baixas energiasé bastante reduzido. Também, a

probabilidade de que o processo de fusão seja aquele que permite penetração de strangelets até

baixas altitudes parece bastante desfavorável.

Se a densidade de coluna percorrida entre colisões de strangelets com núcleos na atmosfera

é da ordem de30 g/cm2, apropriado para quandoRstrang ∼ Rar
¶, e considerando que em uma

colisão t́ıpica a perda de energiaé ∆E/E ∼ 3% [117], obtivemos uma estimativa da evolução

do ńumero barîonico de uma strangelet como função da densidade de coluna atravessada, mos-

trada na figura 4.15.

Como esperado, quanto maior a energia e o número barîonico da strangelet, maior a inclina-

ção da curva de perda de massa.

O processo de fissão é importante para strangelets de baixa massa. Apesar de menos

provável que a abrasão, este processo contribui para impedir que estas partı́culas penetrem pro-

fundamente a atmosfera antes de atingir o mı́nimoA para o qual a matéria estranháe est́avel.

O trabalho apresentado em [98], estima a possibilidade de fissão de strangelets na atmos-

¶Para o caso de strangelets de elevado número barîonico, os valores obtidos para a massa final após uma dada

densidade de coluna atravessada deve estar superestimado.
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Figura 4.14:Rigidez de strangelets sem emparelhamento de quarks (à esquerda) e CFL (à direita) como funç̃ao

de sua energia cinética por ńumero barîonico. As curvas cheia, tracejada e pontilhada são paraA = 100, A = 1000

eA = 3000, respectivamente.

Figura 4.15:Evoluç̃ao do ńumero barîonico de uma strangelet como função da densidade de coluna atravessada

na atmosfera terrestre. Estes valores mudam minimamente quando se consideram strangelets com ou sem empa-

relhamento de quarks com as considerações feitas nesta Tese.À direita, o ńumero barîonico da strangelet́e fixo

emA = 1000 e as curvas cheia, tracejada e pontilhada são paraE/A = 100, 104, 106 MeV, respectivamente.̀A

esquerda, a energia por unidade de número barîonico da strangelet́e fixa emE/A = 1 × 106 MeV e as curvas

cheia, tracejada e pontilhada são paraA = 100, 1000, 3000, respectivamente.
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fera atrav́es de um modelo que leva em conta a contribuição da energia rotacional. Partı́culas

com elevados valores de deformação por rotaç̃ao t̂em probabilidade de sofrer fissão em uma

colisão substancialmente maior do que quando se consideram partı́culas esf́ericas, sem defor-

midades. No entanto, a estimativa de espalação tomada pelos autores não prov́em de nenhum

modelo, considerando que a strangelet vai perder a mesma massa que o ńucleo de ar com o qual

colide em cada colis̃ao. Apesar disso, as nossas estimativas não parecem estar longe em va-

lores absolutos (apesar de apresentarem concavidade opostas nas curvas de evolução de massa

para strangelets) o que nos leva a crer que as curvas presentes na figura 4.15 devam ser limites

superiores no que diz respeito a este ponto.

No que concerne os eventos Centauro, verificamos que este poderia ser explicado por uma

strangelet de alta massa e elevada energia penetrando o topoda atmosfera e sofrendo sucessivas

perdas em ńumero barîonico at́e alcançar experimentos em solo. No entanto, mais análises

relativasà produç̃ao de secund́arios s̃ao necesśarias para uma conclusão mais firme.

Os resultados previstos para detectores emórbita senśıveis a strangelets de baixa massa e

energia mostram que dado um tempo de integração suficiente, deve ser possı́vel detectar estas

part́ıculas aprisionadas no campo geomagnético, contanto que haja condições para sua presença

entre os priḿarios de raios ćosmicos‖.

Para detectores em solo, também seria possı́vel detectar-se strangelets, em especial em ex-

perimentos no topo de montanhas já que a perda de massa por interação tende a ser catastrófica

para elevadas densidades de coluna atravessada. Nãoé descartada, pelo contrário, verificamos

preliminarmente que os eventos Centauros podem ter origem emstrangelets, ainda que estes

resultados devam ser reanalizados em mais detalhes.

‖Estes resultados encontram-se publicados em [118]
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Caṕıtulo 5

Conclus̃oes

A hipótese da estabilidade da matéria estranha de quarks (SQM) traz uma série de ques-

tionamentos sobre a nossa compreensão do comportamento da matéria hadr̂onica em baixas

temperaturas e altas densidades bariônicas. Em especial, se esta estabilidadeé de fato favo-

recida, ent̃ao h́a a possibilidade de importantes implicações para a Astrofı́sica, com a possı́vel

convers̃ao de estrelas de nêutrons em estrelas estranhas. Se esteé o caso, então o fluxo de raios

cósmicos ordińarios deve conter uma “contaminação” de strangelets (porções finitas de SQM),

que pode ser detectada por experimentos terrestres.

As condiç̃oes de estabilidade para a matéria estranha com e sem emparelhamento de quarks

à temperatura finita foram calculadas nesta Tese. Determinamos que a matéria estranha no

estado CFĹe mais est́avel que no estado sem emparelhamento de quarks, independentemente da

temperatura na qual se encontra o sistema, ainda que a temperatura finita sempre desestabilize

o sistema em relação ao estado fundamental. Mesmo se a temperatura do estado CFLest́a

próxima à temperatura crı́tica para supercondutividade, esta ainda pode ser (meta-)est́avel,

dentro de um certo espaço de parâmetros que caracterizam a matéria. Estes resultados têm

importantes implicaç̃oes para a ańalise da convers̃ao de uma estrela de nêutrons em estrela

estranha, para os processos de aceleração de strangelets de origem astrofı́sica, para as colisões

deı́ons pesados e fragmentação em geral. Ainda que a extrapolação do modelo de gota lı́quida

não seja indicada para a análise de strangelets de baixo número barîonico, a tend̂enciaé de que

o número barîonico cŕıtico para estabilidade de strangelets CFL seja menor do que aquele para

strangelets sem emparelhamento de quarks, ainda que não tenha sido possı́vel determińa-lo para
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os casos de elevado valor da constante de emparelhamento∆.

O espectro de fragmentação original nas fontes (o qual, até o momento, resistiu a todas as

nossas tentativas de cálculo) deve sofrer pouco reprocessamento pela passagem destas strange-

lets pelo meio interestelar. Istoé devido ao elevado livre caminho médio para estas partı́culas na

Gaĺaxia. No entanto, ñaoé garantido que este deva ser sempre atuando no sentido de diminuir

as massas dessas partı́culas, como suposto em trabalhos anteriores (veja, por exemplo, [55]), em

particular para strangelets de baixa energia por unidade denúmero barîonico (E/A . 50 − 350

MeV) que podem sofrer fusão. Tamb́em, foi verificado que a utilização de modelos cujos

par̂ametros s̃ao obtidos a partir do ajuste a dados provenientes de experimentos com ńucleos

ordinários pode superestimar o grau de reprocessamento de strangelets. Isto indica que análises

mais cuidadosas da passagem destas partı́culas pelo meio interestelar devem ser feitas de modo

a melhorar as estimativas do fluxo de strangelets que deve atingir a Terra.

Determinamos que strangelets comângulos de incid̂encia e momentos iniciais apropriados

(correspondentes a rigidez deR = 1 − 3 GV) podem ser confinadas no campo magnético

terrestre, levando a um aumento substancial de seu fluxo quando comparadòaquele do meio

interestelar (de até duas ordens de grandeza!). O ponto fundamental desta análiseé que este

aćumulo em regĩoes espećıficas da magnetosfera terrestre deve ocorrer, uma vez que strangelets

estejam presentes em ambientes astrofı́sicos. Independentemente de refinamentos na estimativa

do fluxo de raios ćosmicos esperado na Terra (cálculos do espectro de fragmentação inicial

nas fontes e reprocessamento no meio interestelar), o aumento do fluxo aprisionado em relação

àquele que pode ser medido fora da magnetosfera constitui uma previs̃ao śolida (ainda que o

valor exato do ḿaximo da distribuiç̃ao ainda possa ser aprimorado). Isto resulta que a região

entreL = 1.3 − 2 é a mais promissora em relação à detecç̃ao de strangelets, devendo ser

explorada por experimentos projetados especificamente para medir a carga e a massa dessas

part́ıculas.

Com relaç̃aoà detecç̃ao de strangelets na atmosfera terrestre,é posśıvel que strangelets pe-

netrando profundamente na atmosfera gerem chuveiros com uma forte componente nucleônica.

Claramente, esta afirmaçãoé fortemente dependente da massa e energia iniciais destas part́ıculas.

Verificamos que o processo que deve ser responsável pela alta penetração destes ex́oticos deve

ser a espalação de strangelets de elevado número barîonico em sucessivas interações com com-
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ponentes atmosféricos. Isto está de acordo com o que parece ter sido observado nos eventos

Centauros, favorecendo, assim, a hipótese de strangelets como primários para estes eventos.

Estes ćalculos fornecem subsı́dios para a reańalise dos dados de experimentos já existentes

e planejar novos aparatos que possam explorar estas predições.

Os experimentos em solo têm a vantagem do longo tempo de exposição e praticamente

não h́a limites para o tamanho dos detectores. As observações de raios ćosmicos que sofrem

colisões ineĺasticas com os componentes da atmosfera (gerando os chuveiros de part́ıculas) s̃ao

importantes para a caracterização do espectro proveniente do meio interestelar. No entanto,

estas observações devem ser corrigidas pela influência da atmosfera terrestre.

Por outro lado, se o experimento de raios cósmicosé realizado fora da atmosfera, apesar

das limitaç̃oes de tamanho e peso dos detectores e do tempo de observação (menor do que

algumas semanas para o caso de experimentos em naves espaciais), os efeitos de atmosfera

podem ser desprezados, ajudando numa melhor identificação dos processos e primários. No

entanto, intensidades fracas para os raios cósmicos (caso esperado para a intensidade do fluxo

de strangelets) ñao podem ser medidas. Espera-se que estas limitações sejam superadas quando

a Estaç̃ao Espacial Internacional estiver disponı́vel para este tipo de medidas [56].

Em ańalises futuras será posśıvel utilizar as t́ecnicas desenvolvidas nesta Tese para, por

exemplo, reimplementar esta análise com a utilizaç̃ao de outros modelos fı́sicos que ñao o

modelo de sacola do MIT.

Em resumo, se a matéria estranháe de fato est́avel na regĩao do diagrama de fases que deve

ser ocupado pelas estrelas de nêutrons, deve haver uma certa abundância de strangelets no fluxo

de raios ćosmicos. Se estée o caso, a detecção de strangeletśe posśıvel (em especial na mag-

netosfera terrestre) e deve prover respostas diretas e seguras sobre a composição dos interiores

das estrelas de nêutrons (que ñao existiriam como tais) e a respeito do estado fundamental das

interaç̃oes hadr̂onicas.
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Apêndice A

Espectro de fragmentaç̃ao da mat́eria

estranha

Por sua import̂ancia em situaç̃oes de laboratório e tamb́em astrof́ısica, a fragmentação da

mat́eria nuclear infinita durante o esfriamento/descompressão tem sido objeto de estudo por

várias d́ecadas (para uma revisão, veja a refer̂encia [87]). Um exemplo de evento especı́fico

no qual esta fragmentação pode ocorrer e contribuir de forma significativa ao resultado final

é a produç̃ao de elementos tı́picos de processosr, estudados em certo detalhe em [119], entre

outros.

Quantoà pesquisa deste mesmo processo para a matéria estranha de quarks, até o momento,

os detalhes da produção de strangelets e sua subseqüente aceleração s̃ao ainda temas que care-

cem de ańalises detalhadas. Seria igualmente importante verificar se os fragmentos resultantes

de uma posśıvel fragmentaç̃ao poderiam decair para matéria nuclear ordińaria. Os valores pro-

postos para o fluxo de strangelets entre os raios cósmicos at́e agora apresentados (ver seção

1.3) s̃ao, em sua maioria, baseados largamente em suposições plauśıveis mas ñao em ćalculos

detalhados.

Al ém disso, o espectro deenergiade strangelets injetadas no meio interestelaré incerto.

Portanto, considerar que um mecanismo de Fermi acelere strangelets em remanescentes de

supernovas, da mesma forma que acelera raios cósmicos ordińarios, pode gerar problemas, já

que apenas partı́culas com energias não t́ermicas s̃ao aceleradas por choques.

Com o proṕosito de estimar estes espectros, estudamos alguns modelosque poderiam elu-
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cidar a f́ısica por tŕas da transiç̃ao da mat́eria estranha embulk para strangelets, cujos métodos

são descritos a seguir. No entanto, ainda não foi posśıvel estabelecer com confiança sob que

condiç̃oes h́a a fragmentaç̃ao e com qual espectro de massa a SQM se apresenta e, assim, os

resultados s̃ao t̃ao somente preliminares.

A.1 O modelo de multifragmentaç̃ao estat́ıstica

Entre diversas propostas, o modelo estatı́stico de multifragmentação (SMM, da sigla em

inglêsstatistical multifragmentation model) desenvolveu-se recentemente [87], com a vanta-

gem, por exemplo, de ter esclarecido aspectos relacionadosà transiç̃ao de fase na matéria nu-

clear eà multifragmentaç̃ao nuclear (produç̃ao ḿultipla de fragmentos em regiões de energia

intermedíaria). Anteriormente, eram feitos cálculos nuḿericos no ensemble canônico que exi-

bem peculiaridades intrigantes e não havia investigaç̃oes do comportamento do sistema no li-

mite termodin̂amico. Ñao havia prova rigorosa da existência da transiç̃ao de fase da matéria

nuclear e a estrutura do seu diagrama de fase mantinha-se obscura.

Após uma detalhada análise do SMM, verificamos que não resulta satisfatória a sua aplicaç̃ao

à fragmentaç̃ao da mat́eria estranha no cenário da colis̃ao de duas estrelas estranhas, pois as

temperaturas envolvidas são muito baixas. Desta forma, a energia de excitação por unidade

de ńumero barîonico (Eexc/A) não seria grande o suficiente para a ocorrência dobreak-up

e as hiṕoteses envolvidas na formulação do modelo ñao seriam v́alidas (equiĺıbrios t́ermico,

dinâmico e qúımico).

Tendo em vista que as energias envolvidas na fragmentação da mat́eria estranha no cenário

de explos̃ao de supernovas são uma ou duas ordens de grandeza acima daquela esperada para

a colis̃ao de estrelas estranhas, decidimos aplicar o modelo de multifragmentaç̃ao estat́ıstica a

este problema, até agora pouco explorado em comparaçãoà colis̃ao de bińarias.

Baseamos nossa análise numa vers̃ao simplificada do SMM apresentado por Bugaev e co-

laboradores [120], na qual o sistemaé estudado no ensemble grande canônico e que produz

soluç̃oes analı́ticas quando levado ao limite termodinâmico.

O espectro de fragmentação,Pg, pode ser obtido (considerando-se equilı́brio qúımico entre

o bulk e os fragmentos de massaA) atrav́es da derivaç̃ao da press̃ao do ǵas,pg, em relaç̃ao ao
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Figura A.1:Exemplo do diagrama de fases da matéria estranha nos planosT ×ρ (à esquerda) eT ×µ (à direita)

no modelo de multifragmentação estat́ıstica. As curvas s̃ao params = 0 (linha cheia),ms = 150 MeV (linha

tracejada) ems = 300 MeV (linha pontilhada). A fase lı́quidaé representada por densidades acima de(2 − 3)ρ0.

potencial qúımico dos fragmentos,µa,

Pg(A) =
∂

∂µA

pg =
(m0T

2π

)3/2

A3/2e

[

(µ+W−bpg)A−σA2/3−CA1/3

]

/T , (A.1)

sendoW , σ e C a energia interna livre embulk, de superf́ıcie e curvatura, respectivamente, do

fragmento caracterizado porA, eM = m0A é a massa de repouso da strangelet. Em primeira

aproximaç̃ao,m0 foi tomado como 930 MeV. O termob representa a interação de repuls̃ao na

aproximaç̃ao de Van der Waals,T é a temperatura do sistema eµ, seu potencial qúımico.

Com as ferramentas do formalismo, construı́mos o diagrama de fases e derivamos o número

atômico para o qual a distribuição de fragmentos atinge o seu máximo no estado de fase mista

(consideramos que os fragmentos interagem muito fracamente aṕos a fragmentaç̃ao inicial). Os

resultados encontrados estão muito longe daqueles esperados por mostrarem strangelets com va-

lores deA que s̃ao (formalmente) muito menores que 1. Ainda que se utilizem parametrizaç̃oes

mais completas, como as obtidas para a dependência das energias de superfı́cie e curvatura com

o número barîonico apresentadas no capı́tulo 2, os valores continuam muito abaixo deA = 1.

Alguns motivos poderiam ter causado a inconsistência verificada durante os cálculos de

fragmentaç̃ao. Este modelo pode não considerar um tratamento quântico adequadòa mat́eria de

quarks podendo levar a uma análise inadequada da transição de fase da matéria estranha. Outro
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Figura A.2:Número barîonico no qual a funç̃ao de distribuiç̃ao de fragmentos alcança o máximo na fase mista

params = 50 (linha cheia),ms = 150 MeV (linha tracejada) ems = 300 MeV (linha pontilhada) para a matéria

CFL com∆ = 100 MeV.

ponto é se de fato existe equilı́brio qúımico entre as fases de matéria embulk e strangelets

durante todo o processo de expansão e esfriamento. Em resumo, estes resultados poderiam

indicar ou que este formalismo nãoé válido para a ańalise da fragmentação da mat́eria estranha

ou que o modelo necessita de adaptações apropriadas ao tratamento de um plasma de quarks e

gluons. Esta inconsistência tamb́em poderia ser interpretada como a ausência de fragmentação

da SQM embulksob expans̃ao livre, um ponto que merece ser explorado em mais detalhes.

Desta forma, para tentar aferir a validade do formalismo, ainda com base no SMM, decidi-

mos verificar se um tratamento mais adequado da influência da pressão da sacolaB, com sua

introduç̃ao direta na pressão da SQM na fase lı́quida, poderia resultar numa melhor aplicabili-

dade do modelo. Este termo de pressão do v́acuoé naturalmente ausente quando se considera a

fragmentaç̃ao da mat́eria nuclear, j́a que ele ñao influi na consideração f́ısica (o modelo de sacola

quando utilizado para estudar-se a matéria nuclear tem como objetivo determinar parâmetros re-

levantes̀a ańalise e que, portanto, já incorporam a inflûencia do v́acuo). No entanto,́e posśıvel

visualizar a fragmentação da mat́eria estranha como um processo no qual a energia do vácuo

é aproveitada para dotar strangelets de energia de superfı́cie e curvatura, entre outros efeitos

resultantes de um tamanho finito.
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Pela definiç̃ao de press̃ao no ensemble grande canônico

p(T, µ) = T lim
V →∞

lnZ(V, T, µ)

V
, (A.2)

ondeZ é a transformada de Laplace da função de partiç̃ao grande can̂onica. As press̃oes nas

duas fases são obtidas a partir das singularidades da função de partiç̃ao isob́arica.

As press̃oes nas fases gasosa e lı́quida s̃ao dadas por

pg(T, µ) =T
(mT

2π

)3/2{

z1e
µ−bpg

T +
∞

∑

A=2

A3/2e[(ν−bpg)A−σA2/3−CA1/3]/T
}

, (A.3)

pl(T, µ) =
ν

b
− B, (A.4)

ondeν = µ + W é o potencial qúımico (deslocado) eW é a energia interna livre voluḿetrica

por unidade de ńumero barîonico,W = W0 + Bv. Nota-se que a pressão do ǵasé dada por

uma equaç̃ao transcendental.

A energia interna livre voluḿetrica tamb́em ñao deve ser a mesma nas duas fases, devido a

sua depend̂encia com o volume próprio associado a cada sistema:

Wl = W0 + Bvliq,

Wg = W0 + Bvgas.

Tomamosb como o volume pŕoprio da strangelet (b = v = V/A).

A densidade de fragmentos com número barîonicoA é dada pela equação A.1. O argumento

do termo exponencial da distribuição de massa[(ν − bpg)A] fica, na fase de coexistência, onde

pg = pl,

[ν − bp∗g]A =[µg + Wg − ν∗
l + Bb ]A = [µg + Wg − µl − Wl + Bb ]A

=[B(vgas − vliq) + Bb ]A,

120



A.1. O MODELO DE MULTIFRAGMENTAÇÃO ESTATÍSTICA

ondev é o volume por unidade de número barîonico.

Parametrizamos o volume excluı́do b de modo que esta contribuição possa ser “absorvida”

como uma contribuiç̃ao efetivàa energia de curvatura,

b = K1A
−2/3 + K2A

−1, (A.5)

com os valores obtidos a partir dos cálculos apresentados no capı́tulo 2 para strangelets sem

emparelhamento deK1 = 4.7 × 10−7MeV −3 e K2 = 2.03 × 10−6MeV −3 e para strangelets

CFL, K1 = 5.4 × 10−7MeV −3 eK2 = 1.75 × 10−6MeV −3.

Assim, a funç̃ao de distribuiç̃ao fica

Pg(A) ∝ A3/2e

[

BA(vg−vl)+BK2−σA2/3−Ceff A1/3

]

/T , (A.6)

ondeCeff = C − K1B.

A função de distribuiç̃ao de massa apresenta, neste caso, dois picos cujas posições dependem

da temperatura na qual o sistema fragmenta: um pico para valores baixos deA (A < 1 e

A . 100 para NSQM e CFL, respectivamente) e que nãoé relevante estatisticamente dado que

sua intensidadée uma fraç̃ao ḿınima do segundo, e outro para valores um pouco mais elevados

(de algumas dezenas ou centenas em número barîonico).

Conforme j́a previsto, a menor energia de superfı́cie e curvatura para strangelets CFL em

comparaç̃ao com a SQM sem emparelhamento, favorece a fragmentação desse sistema em va-

lores mais elevados deA (ver figura A.4). No entanto, este procedimento contém uma incon-

sist̂encia devidoàs diferentes parametrizações do volume pŕoprio que s̃ao utilizadas emb e

vstrangelet (fases ĺıquida e gasosa). Este resultado deve ser, portanto, visto como uma tend̂encia

dos dados a ser confirmada por outro(s) método(s).

Estudos anteriores indicam que a SQM deve se fragmentar em grandes pedaços de matéria

[53], compaŕaveis a massas de asteróides. O argumentóe que, contrariamente ao caso da

mat́eria nuclear, a energia por número barîonico decresce sempre comA para a mat́eria es-
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Figura A.3:Exemplo do pico relevante da função de distribuiç̃ao para o modelo de mutifragmentação estat́ıstica

com introduç̃ao expĺıcita da press̃ao devidoà constante de sacolaB. Escala em valores arbitrários no eixo das

ordenadas.

Figura A.4: Número at̂omico para o qual a função de distribuiç̃ao dos fragmentos atinge seu máximo na fase

mista params = 150 MeV como funç̃ao da temperatura. A parametrização deb foi feita de modo a contribuir para

uma energia de curvatura efetiva (ver texto para maiores detalhes) devidòa introduç̃ao expĺıcita da constante de

sacola na pressão da fase lı́quida.À esquerda, ćalculo feito para strangelets sem emparelhamento eà direita, para

strangelets CFL com∆ = 100 MeV.
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tranha (veja figuras 2.3 e 2.4). Isto indica queé necesśaria a introduç̃ao externa de uma grande

quantidade de energia para provocar a quebra de uma strangelet em dois fragmentos de massa

menores, como visto nas análises de fiss̃ao apresentadas no capı́tulo 3 e 4.É posśıvel que o mo-

delo estat́ıstico ñao seja mesmo adequado ao estudo da fragmentação da mat́eria em um ńumero

pequeno de fragmentos, invalidando, assim a análise no ensemble grande canônico.

A.2 Minimização da informação

Um outro ḿetodo para a ańalise da fragmentação da mat́eria estranha foi estudado como

uma tentativa de obter-se maiores detalhes deste processo eo motivo da aparente falha da

utilização do modelo de multifragmentação estat́ıstica.

O método utilizado por ńos a seguir foi adaptado de uma proposta de Aichelin & Huefner

[121].

Seja a “informaç̃ao” (entropia de Shannon) definida como

I =
∑

P (A,N) ln P (A,N), (A.7)

onde P(A,N)́e a probabilidade (normalizada) do sistema emitirN clustersdeA nucleons.

Para que haja conservação do ńumero barîonico do sistema,

∑

N,A

N P (N,A) A = AB, (A.8)

e da energia,

∑

N,ǫA

AP (N,A) ǫA N = fǫB AB, (A.9)

ondeǫA é a energia total de um fragmento de número barîonicoA, ǫB é a energia por unidade

de ńumero barîonico embulk, AB é o ńumero barîonico inicial da mat́eria que iŕa fragmentar-se

ef é a fraç̃ao da energia associada ao neutrinos (que supomos escapam dosistema).
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MaximizandoI atrav́es da introduç̃ao de multiplicadores de Lagrange (D e F ), o máximo

aparece para

P (A,N) = C ′e−N [DA+FAǫA], (A.10)

comC ′(A) = 1 − exp{−[DA + FǫAA]}.

Através do sistema de equações dado pelas expressões (A.8) e (A.9) para conservação da

carga e energia, pode se determinarD eF . Foram substitúıdas as somas por integrais e, após ex-

tensa manipulaç̃ao das expressões com aproximaç̃oes nas integrais quando necessário pela falta

de primitivas, ańalises preliminares deste sistema indicam que pode haver uma instabilidade

numérica quando da resolução do mesmo, impossibilitando, assim, a avaliação do processo de

fragmentaç̃ao.

A.3 Construção do diagrama de fases pelo crit́erio de Gibbs

Uma terceira abordagem para obter-se a distribuição de fragmentos foi a de construir o

diagrama de fases obedecendo os critérios de Gibbs:

Tgas = Tliq,

µgas = µliq,

Pgas = Pliq.

A partir destas condiç̃oes,é posśıvel obter o ponto(T, µ) de coexist̂encia e, derivando-se

a press̃ao do ǵas em relaç̃ao ao potencial quı́mico do fragmento de massaA, caracterizar o

espectro de fragmentação da mat́eria.

Verificamos que o ǵas de Boltzmann ñaoé adequadòa ańalise pois as temperaturas envol-

vidas na fragmentação da mat́eria estranha são muito baixas. Assim, recorremos a modelos

válidos para temperaturas pequenas, tal como o modelo de esferas ŕıgidas como aproximação

para o conjunto de strangelets.

Para o śolido de esferas rı́gidas cĺassico [122], a equação de estado pode ser escrita como
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PV

RT
=

3

1 − ρσ3/
√

2
, (A.11)

ondeρ = NA/V , NA o número de Avogadro,V o volume molar,σ o diâmetro da esfera rı́gida,

T a temperatura eR a constante dos gases.

O modelo de śolido de esferas rı́gidas fornece a densidade declose packing∗, ηCP , cor-

respondente ao ponto no qual a expressão (A.11) diverge. Para núcleos ordińarios esta corres-

ponde a algumas vezes a densidade de saturação nuclear,n0. No entanto, para strangelets de

alta massa,ηcp é pelo menos uma ordem de grandeza menor quen0, ou seja, muito menor que

a densidade na qual se deve atingir o ponto de instabilidade meĉanica para a matéria estranha,

que deve ser de4B. O valor da densidade declose packingdiminui com o aumento do diâmetro

da esfera ŕıgida, gerando a diferença entre os resultados para núcleos ordińarios e strangelets de

alta massa.

A descriç̃ao de strangeletśe feita atrav́es do equiĺıbrio da press̃ao interna devido aos quarks

com a press̃ao externa do modelo fenomenológico de sacolas,B. Para a transiç̃ao da fase

lı́quida para strangelets, se esta pode ser descrita por umclose-packing, a press̃ao externa a que

estariam submetidas estas partı́culas seria bastante alta, possivelmente justificando a alteraç̃ao

de alguns parâmetros que as caracterizam, especialmente do raio, o que afetaria diretamente as

condiç̃oes para que sejam feitos os cálculos.

Em resumo, as tentativas efetuadas por nós em obter o espectro de fragmentação da mat́eria

estranha mostraram-se ambı́guas e/ou inconclusivas. Se a transiçãoé tal que se podem utilizar

formalismos noensemblegrande can̂onico cujas soluç̃oes s̃ao levadas ao limite termodinâmico

(ou se seria necessário o sorteio direto, microcanônico, de todos os canais de decaimento) ou se

a transiç̃ao pode ocorrer fora do equilı́brio (e, portanto, ñao poderiam ser aplicadas as condições

de Gibbs) s̃ao ainda problemas em aberto. Esteé um assunto importante que deve ser estudado

mais a fundo para que se possam fazer previsões mais confíaveis para o possı́vel fluxo de stran-

gelets em meio aos priḿarios de raios ćosmicos, em especial porque devem prescrever o espec-

∗O chamadoclose packingcorresponde ao arranjo de infinitas esferas de modo que estasocupem a maior fraç̃ao

posśıvel de um volume tridimensional, ou seja, a configuração que permite a maior densidade média.
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A.3. CONSTRUÇ̃AO DO DIAGRAMA DE FASES PELO CRIT́ERIO DE GIBBS

tro de injeç̃ao para o caso dos eventos de supernovas, se de fato a hipótese de explosão devidòa

formaç̃ao de mat́eria estranha no interior de estrelas massivas em colapso semostrar compatı́vel

com simulaç̃oes e futuras observações destes fenômenos. O espectro de injeção para o caso de

coalesĉencia num sistema de duas estrelas estranhasé muito mais complexo, devidòa presença

de choque e efeitos de turbulência que s̃ao dif́ıceis de modelar.
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Apêndice B

Análise do evento AMS-01: cont́ınuo

versusmodelo de camadas

Medidas coletadas pelo experimento AMS-01, um espectrômetro de massa a bordo da nave

Discovery em um v̂oo em 1998, reportaram, entre aproximadamente quatro milhões de ńucleos

de h́elio medidos, uma partı́cula com energia cińetica de 2,1 GeV, relação carga-massa bastante

reduzida,Z/A = 0, 114 ± 0, 01, e fluxo estimado de5 × 10−5(m2sr s)−1. Assim, este evento

apresenta-se naturalmente como um candidato para a detecção de uma strangelet. Revisitamos

aqui o problema de identificação deste ex́otico e apontamos que esta pode ser complicada pelos

importantes efeitos de camada para strangelets de baixo número barîonico. Desta forma, uma

avaliaç̃ao mais cuidadosa das cargas e massasé necesśaria para associar este evento a uma

origem ex́otica.

B.1 Efeitos de camada

A análise de strangelets com baixo número barîonico utilizando-se do modelo de gás de

Fermi ñaoé adequada. Nestes casos, o idealé popular explicitamente os orbitais de quarks em

uma sacola esférica.

Efeitos de camada devem ser importantes pois, quando se preenche uma sacola com quarks,

a energia por ńumero barîonico em funç̃ao deA muda substancialmente quando se tem uma

camada fechada e leva a uma maior estabilidade do sistema, domesmo modo como este efeito
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é observado em sistemas nucleares.

O procedimento adotadóe como descrito a seguir: os nı́veis da sacola são primeiramente

preenchidos com os quarks de massa nula menos energéticos. Estas partı́culas leves s̃ao adici-

onadas at́e que o ńıvel de Fermi seja elevado o suficiente para seja energeticamente favoŕavel a

adiç̃ao de quarks massivos. No entanto, com o aumento de quarks strange no sistema, chega-se

ao ponto em quée favoŕavel novamente a adição de quarks ñao strangèa sacola. Este processo

se repete até que todos os quarks tenham sido acomodados em camadas.

É interessante notar que não é obrigat́orio que os ńıveis de quarks strange e não strange

sejam preenchidos alternadamente. Os nı́veis do quarks são preenchidos em um ritmo diferente

com a variaç̃ao do raio daquele dos quarks leves, justamente devido a sua massa finita. Os ńıveis

de energia podem “cruzar-se” e os nı́veis de quarks strange que estavam preenchidos podem ser

esvaziados em favor de quarks sem massa.

Tamb́em é esperado que a cada camada fechada seja observada uma grande mudança na

energia de ligaç̃ao das strangelets, gerando uma região de estabilidade muito mais pronunciada

quando comparada aos cálculos de contı́nuo e mesmo em comparação com o preenchimento de

camadas para números barîonicos pŕoximos (ḿınimo local). Claramente, estas regiões depen-

dem do potencial ao qual os quarks encontram-se confinados, portanto, do modelo adotado e

dos par̂ametros que o caracterizam.

A carga at̂omica de strangelets de baixo número barîonico é uma caracterı́stica importante

a ser determinada para as procuras experimentais destes exóticos. Embulk, espera-se que a

mat́eria estranha possua um número aproximadamente igual de quarksu, d e s. J́a as cargas

para strangelets pequenas devem ser determinadas por quaiscamadas de quarks encontram-se

preenchidas, totalmente ou não. Deste modo, o procedimento de preenchimento de camadas

torna a relaç̃ao entreZ eA bastante complexa.

No trabalho de Farhi e Jaffe [15], considera-se uma Hamiltoniana incluindo as energias

cinéticas dos quarks, a energia da sacola, uma energia de ponto zero fenomenoĺogica do tipo

−Z0/R, ondeR é o raio da strangelet, e não s̃ao consideradas correções de ordemαc. Para

sistemas com baixo número barîonico,A ≤ 6, nãoé prevista a estabilidade da matéria estranha

∗.
∗Uma posśıvel exceç̃aoé o dihiperon, comA = S = 2.
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Já para strangelets de número barîonico maior que seis, cada auto-estado pode ser preen-

chido com3(2j + 1) quarks, para cada sabor de quarks, sendoj o momento angular do modo

correspondente. Estes cálculos ignoraram efeitos devidosà energia Coulombiana, já que esta

é pequena em strangelets. A energia totalé minimizada para umA fixo sujeito ao v́ınculo

3A = Nu + Nd + Ns, ondeNi é o ńumero de cada quarki. Os orbitais inclúıdos nos ćalculos

foram1s1/2, 1p3/2, 1p1/2, 1d5/2, 1d3/2, 2s1/2, 1f7/2, 1f5/2, 1g9/2, 2p3/2 e 2p1/2. Params = 150

MeV, B1/4 = 150 MeV eZ0 = 2, 0, a energia por ńumero barîonico embulk é de 903 MeV e a

strangelet́e est́avel apenas paraA & 70.

Gilson e Jaffe [16] tamb́em estudaram pequenas strangelets, modelando-as como um gás

de f́ermions ñao-interagentes confinados a uma sacola. Os autovalores para a energia foram

determinados preenchendo-se os nı́veis da sacola em seqüência, levando em conta o princı́pio

de exclus̃ao de Pauli. A energia para cadaA foi minimizada e o raio da sacola ajustado de

modo que a pressãoB fosse balanceada pela pressão dos quarks. Foi introduzida uma energia

de ponto zero fenomenológica (−1, 84/R) e ignoradas as correções de Coulomb e de ordemαc.

Neste estudo foram determinadas regiões de ńumero barîonico nas quais strangelets são

meta-est́aveis ainda que os parâmetros escolhidos levem̀a ñao estabilidade da matéria estranha

em bulk. Portanto, strangelets absolutamente estáveis ñao foram posśıveis dentro do espaço

de par̂ametros estudado e com as suposições feitas para o modelo. Camadas fechadas foram

determinadas paraA = 6, 14, 18, 22 . . ., correspondentes a uma camada fechada estranhas1/2,

uma ñao estranhap3/2, uma ñao estranhap1/2 e uma estranhap3/2, respectivamente. Foram

determinadas “ilhas de meta-estabilidade” contra o decaimento por emiss̃ao de b́arions para

valores930 < ǫ < 1000 MeV, ondeǫ é o valor assint́otico da energia por ńumero barîonico da

mat́eria estranha, comms = 150 MeV. Os valores obtidos para a relaçãoZ/A paraA < 100 são

relativamente baixas, o preenchimento de camadas podendo inclusive alterar o sinal da carga

com o aumento deA.

Madsen [78] derivou resultados de maneira similaràqueles de Gilson e Jaffe, sem a inclusão

da correç̃ao de ponto zero. O comportamento da curva de energia por número barîonico (mos-

trado na figura B.1)́e bem ajustado pelo modelo de gota lı́quida com contribuiç̃oes voluḿetrica,

de superf́ıcie e curvatura. No entanto, quanto menor o número at̂omico da strangelet, mais

diferenças podem ser notadas.
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Figura B.1:Energia por ńumero barîonico para strangelets comB1/4 = 145 MeV. Os pares de curvas com o

mesmo tipo de linha comparam os modelos de camada e de gota lı́quida para o mesmo valor dems variando entre

50 a 300 MeV, em passos de 50 MeV (de baixo para cima). Para valores maiores de massa do quark strange, não

há quarkss e os resultados parecem com aqueles params = 300 MeV. Figura reproduzida da referência [78].
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B.2 O evento AMS-01 como strangelet

A detecç̃ao de uma partı́cula comZ = 2 e relaç̃ao carga-massa inferida extremamente baixa

pelo experimento AMS-01 foi apresentada e discutida em [12]. Com energia cińetica total de

2,1 GeV e coletado entre aproximadamente quatro milhões de ńucleos de h́elio, apresentou

Z/A = 0, 114±0, 01, sendo esta relação claramente muito menor do que esperado para núcleos

ordinários.

Um conjunto de possı́veis raz̃oes para uma falha de interpretação deste evento tendo, pois,

origem em um ńucleo comum foi analisada e descartada pela colaboração responśavel pelo

experimento como improvável, apesar de uḿunico evento sempre deixar margem a dúvidas.

Se o evento reportado de fato representar a realidade, certamente aparece a necessidade de uma

explicaç̃ao ñao convencional. Uma das mais promissoras,é que esta partı́cula comZ = 2 não

é um ńucleo ordińario mas sim uma strangelet.

A carga eĺetrica esperada para strangeletsé de

Z

A
= 0, 12

( ms

150MeV

)2

, (B.1)

Z

A
= 0, 3

( ms

150MeV

)2

× A−1/3, (B.2)

para strangelets sem emparelhamento de quarks com baixo número barîonico e CFL, com

∆ = 100 MeV, respectivamente [88, 90]. Uma análise preliminar baseada unicamente na

comparaç̃ao destas estimativas para a relação carga-massa com o valor experimental obtido

no evento mostra-se compatı́vel com uma strangelet com ou sem emparelhamento de quarks

com ńumero barîonico no intervalo [16, 19]. Isto permite impor limites diretos à massa do

quark strange que podem ser obtidos em conjunto com o valor daconstante de sacola, e/ou ou-

tros par̂ametros associados aos modelos de análise. Assim, seriam obtidos ajustes que parecem

bastante satisfatóriosàs consideraç̃oes envolvidas.

No entanto, antes de aceitar esta explicação, devemos analisar com cuidado as premissas a

partir das quais as expressões B.1 e B.2 s̃ao obtidas.

Na sua vers̃ao menos complexa, a matéria estranha ñao apresenta emparelhamento de quarks
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e a carga elétricaé determinada através do ćalculo das abund̂ancias de equilı́brio para os quarks,

conforme detalhado no capı́tulo 2. Devidoà supress̃ao de quarks strange perto da superfı́cie por

conta de sua massa finita e muito maior que a dos quarksu e d, a carga eĺetrica resultantée

muito menor do que aquela observada em núcleos ordińarios para o mesmo número barîonico.

Strangelets de baixoA devem encontrar-se cercadas por uma nuvem eletrônica, em contraste

com obulk, no qual os eĺetrons encontram-se misturados aos quarks.

Por outro lado, o estado CFL não permite o aparecimento de elétrons embulk já que a

interaç̃ao força o emparelhamento de partı́culas com momento de Fermi iguais igualando, as-

sim, as abund̂ancias de quarks, apesar da maior massa do quark strange (masdesde que esta

não seja muito grande [123]). Mais uma vez, efeitos de superfı́cie irão diminuir a densidade de

quarks strange, levando a uma pequena carga elétrica para strangelets.

A primeira observaç̃ao relevante para a análise do evento reportado pelo AMS-01é ressal-

tar que as expressões B.1 e B.2 s̃ao limites para pequenos números barîonicos de um ceńario

cont́ınuo. Estas expressões s̃ao extrapolaç̃oes obtidas de um limite termodinâmico embulk. As-

sim, o limite para ńumeros barîonicos cada vez menores deve ser tomado com cuidado e não s̃ao

garantidos para o intervalo estimado a partir da relação carga-massa inferida para este evento. A

maioria das investigações de estabilidade de matéria estranha que utilizam as expressões deriva-

das desses limites embulk indicam que, pelo menos quando não h́a emparelhamento de quarks,

estes valores deA não devem ser estáveis.

De fato, strangelets com baixo número barîonico s̃ao melhor representadas quando se faz um

estudo de um problema de poucos corpos (férmions numa cavidade esférica [124]), preenchendo-

se os ńıveis de energia explicitamente [65, 16]. Desta forma, mostrou-se que a densidade de

estados vai de modo suave a um limite contı́nuo queé bem representada pela expansão as-

sintótica que inclui os termos de volume, superfı́cie e curvatura.

É a exist̂encia de uma estrutura de camadas que complica a identificação desta partı́cula com

número at̂omico 2. Esta indica queA = 18 seria o valor mais prov́avel para o ńumero barîonico

pelas raz̃oes apontadas abaixo.

Considerando a matéria estranha sem emparelhamento de quarks, a estrutura de camadas

indica queA = 18 seria um ḿınimo local da energia pois neste modelo isto corresponde a uma

camada fechadap1/2 não-estranha. Neste caso, a carga elétricaé fixa pelo preenchimento das
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camadas e corresponde aZ = 6. Como o ńıvel de preenchimentóe uma funç̃ao da interaç̃ao

auto-consistente na cavidade, e outras interações que violam a simetria de isospin devem ser

consideradas, esta predição de cargáe válida apenas para o modelo mais simples. No entanto,

estaé bastante diferente do contı́nuo (extrapolaç̃ao para baixos valores deA) dada em B.1 e

deve ser levada em conta devidoà similaridade com o comportamento dos estados nucleares.

A situaç̃aoé mais complexa para o caso CFL. Não h́a ćalculos dispońıveis para um estado

de poucos corpos comA = 18. O processo de preenchimento das camadas deve levar em

consideraç̃ao as interaç̃oes ñao-perturbativas desde o princı́pio para que se possa determinar o

ńıvel de preenchimento. No entanto, a predição mais inĝenua seria considerar iguais números

de quarksu, d e s, similarmente ao encontrado no limite embulk, devidoà pŕopria natureza

do estado CFL (veja uma discussão mais extensa em [19]). O queé importante aquíe que,

se estée o caso, este estado pode ser inclusive neutro e, portanto, muito diferente da prediç̃ao

encontrada em B.2. Nota-se que os argumentos sobre a abundância de quarks perto da superfı́cie

de strangelets CFL utilizados para explicar uma carga elétrica ñao-nula na equação B.2, ñao

devem ser aplicados para um sistema de poucos corpos, como aquele reportado pelo AMS-01,

sem riscos, j́a que este comportamentoé uma extrapolaç̃ao do ceńario cont́ınuo. No entanto,

o preenchimento explı́cito das camadas deve naturalmente incorporar tais efeitos. Por estas

raz̃oes, e devidòa falta de uma resposta baseada em cálculos mais detalhados,A = 18 pode ser

uma alternativa natural para interpretar-se o evento AMS-01. No entanto, a carga elétrica desta

part́ıcula aindáe motivo para d́uvidas.

Uma última consideraç̃ao que deve ser feita,é que ñao se espera que sistemas tão leves

quanto o considerado aqui sejam estáveis pela extrapolação debulkpara modelos de strangelets.

Um ḿınimo em massa tem sido discutido por anos, e se espera que strangelets menores do que

esteAmin sejam apenas objetos meta-estáveis (ḿınimo local). No entanto, um objeto meta-

est́avel seria uma causa muito improvável para o evento em questão, devendo ser este o resultado

de uma interaç̃ao ocorrida perto do local do experimento que produziu esta part́ıcula. Se este

evento de fato corresponde a uma strangelet, então isto indica queAmin ≤ 18 e que, portanto,

importantes efeitos de camada que reduzem a massa total, certamente abaixo de930 MeV/A,

est̃ao presentes, talvez até para valores menores que o limite assintótico embulk. Especulaç̃oes

desta natureza foram publicadas no passado [125, 126] e talvez uma reconsideração destas deve
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ser feita.

Efeitos de camadas são muito importantes para a determinação das caracterı́sticas de stran-

gelets, da mesma forma como são importantes para a matéria nuclear ordińaria. Sabidamente, os

desvios encontrados em comparação com a aproximação cont́ınua devido aos efeitos de camada

são mais pronunciados para baixo número barîonico. O comportamento da curva de energia cal-

culada atrav́es do modelo de gota lı́quidaé qualitativamente o mesmo dos cálculos de camada.

No entanto, a energia destes sistemasé bastante afetada pelo efeito de camadas fechadas, sendo

este, portanto, importante para o estudo de strangelets de baixo ńumero at̂omico.

Apesar das dificuldades em modelar-se o preenchimento de camadas, os ćalculos dispońıveis

e simples argumentos de simetria sugerem que as caracterı́sticas derivadas para a descrição do

evento AMS-01 discutido aqui não s̃ao garantidas pois modelos provenientes da extrapolação

do cont́ınuo podem ser enganosos quantoà composiç̃ao e carga elétrica, entre outros parâmetros

para strangelets.

Em outras palavras, apesar da aparente concordância das relaç̃oes carga-massa B.1 e B.2

com o evento reportado, estas sabidamente não consideram os importantes efeitos de camada.

Os modelos discretos mais simples prevêem que, na verdade, o evento AMS-01 deve ter uma

carga muito maior no caso de matéria estranha sem emparelhamento de quarks e talvez carga

elétrica nula para strangelets CFL. Em todo caso, e estando cientes da simplicidade destes

modelos discretos, deve ser dada maior atenção a tratamentos mais completos de estados de

poucos corpos antes que algo concreto possa ser dito a respeito de eventos como este.
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