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RESUMO

Supernovas por colapso de nucleo estdo entre os eventos mais energéticos do Universo e consti-
tuem laboratdrios naturais para o estudo de matéria nuclear densa, hidrodinamica compressivel e
interagdes fracas. Nesta dissertacdo, analisamos uma simulacdo unidimensional de supernova por
colapso de nucleo realizada com o c6digo FLASH, utilizando o progenitor s/5s7b2, a equacao de
estado LS220, gravidade Newtoniana e modulos aproximados para deleptonizagdo e transporte
de neutrinos por leakage. O objetivo € reconstruir a evolucdo fisica do evento a partir dos campos
de saida da simulacdo, interpretando grandezas hidrodinamicas, termodindmicas e taxas efetivas
de troca de energia e nimero leptonico entre matéria e neutrinos. A taxa especifica liquida
de troca de energia é denotada por ¢y, com valores negativos associados ao resfriamento por

emissao de neutrinos e valores positivos ao aquecimento por absor¢ao.

Os resultados mostram a sequéncia colapso—bounce—choque—protoestrela de néutrons. A den-
sidade central atinge p. ~ 2,96 x 104 gcm™ no bounce, em f,, ~ 0,2335 s, enquanto a fragio
eletrOnica central cai para Y, . ~ 0,278. A frente de choque alcanca raio maximo de aproximada-
mente 234 km em 122.,5 ms pés-bounce e permanece proxima de 203 km ao final da janela anali-
sada. Os diagnésticos de neutrinos indicam resfriamento dominante, com pico de poténcia efetiva

!, enquanto o aquecimento liquido atinge 7,87 x 10°%ergs~!. En-

integrada de 4,53 x 10°3ergs™
tre 0 e 500 ms pds-bounce, a energia efetivamente depositada por aquecimento corresponde a
cerca de 3,0% da energia removida por resfriamento. A energia média efetiva dos neutrinos,
estimada por ponderacdo térmica da emissdo, apresenta pico de aproximadamente 33 MeV logo
apos o bounce. Conclui-se que a simulagdo fornece uma descri¢ao consistente da formagado de
uma protoestrela de néutrons quente e densa, da propagacao do choque em simetria esférica e
do papel local dos neutrinos no balango energético, respeitadas as limita¢des do transporte por

leakage e da auséncia de efeitos multidimensionais.

Palavras-chave: Supernovas por Colapso de Nucleo. Neutrinos. FLASH. Neutrino Leakage.

Balango Energético. Protoestrela de Néutrons.



ABSTRACT

Core-collapse supernovae are among the most energetic events in the Universe and provide
natural laboratories for the study of dense nuclear matter, compressible hydrodynamics, and
weak interactions. In this dissertation, we analyze a one-dimensional core-collapse supernova
simulation performed with the FLASH code, using the s/5s7b2 progenitor, the LS220 equation
of state, Newtonian gravity, and approximate modules for deleptonization and neutrino transport
by leakage. The goal is to reconstruct the physical evolution of the event from the simulation
output fields by interpreting hydrodynamic and thermodynamic quantities, as well as effective
rates of energy and lepton-number exchange between matter and neutrinos. The local net specific
energy-exchange rate is denoted by é,, with negative values associated with cooling by neutrino

emission and positive values associated with heating by absorption.

The results show the collapse—bounce—shock—protoneutron-star sequence. The central density
reaches p, ~ 2,96 x 104 gcm‘3 at bounce, at f, >~ 0.2335 s, while the central electron fraction
decreases to Y, . ~ 0.278. The shock front reaches a maximum radius of approximately 234 km
at 122.5 ms after bounce and remains close to 203 km at the end of the analyzed time window.
The neutrino diagnostics indicate dominant cooling, with an integrated effective cooling-power
peak of 4.53 x 10°3ergs~!, whereas net heating reaches 7.87 x 10°%ergs~!. Between 0 and 500
ms after bounce, the energy effectively deposited by heating corresponds to about 3.0% of the
energy removed by cooling. The effective mean neutrino energy, estimated from an emissivity-
weighted temperature, peaks at approximately 33 MeV shortly after bounce. We conclude that
the simulation provides a consistent description of the formation of a hot and dense protoneutron
star, the propagation of the shock in spherical symmetry, and the local role of neutrinos in the
energy balance, within the limitations imposed by the leakage treatment and by the absence of

multidimensional effects.

Keywords: Core-Collapse Supernovae. Neutrinos. FLASH. Neutrino Leakage. Energy Balance.

Protoneutron Star.
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1 INTRODUCAO

A teoria moderna das supernovas por colapso de nicleo nasceu da ideia, proposta
por Baade e Zwicky na década de 1930, de que supernovas poderiam marcar a transi¢ao de
estrelas comuns para estrelas de néutrons (BAADE; ZWICKY, 1934). Desde entdo, esses
eventos passaram a ocupar um lugar central na astrofisica: eles encerram a vida de estrelas
massivas, enriquecem o meio interestelar com material processado nuclearmente e ddo origem
a remanescentes compactos, como estrelas de néutrons e buracos negros. Apesar de décadas
de estudo, o mecanismo que converte o colapso gravitacional do nicleo em uma explosao
observével ainda permanece um dos problemas abertos mais importantes da fisica estelar.

Neste trabalho, o foco estd nas supernovas por colapso de nucleo, frequentemente desig-
nadas pela sigla CCSN (core-collapse supernovae). Elas ocorrem ao final da evolugao de estrelas
com massas iniciais tipicamente superiores a 8M,, quando o nucleo deixa de ser sustentado
contra a gravidade. A energia envolvida no colapso é enorme: da ordem de 103 erg sio liberados
na formacdo da protoestrela de néutrons, mas apenas uma pequena fracdo aparece como energia
cinética da explosdo. A maior parte é emitida em neutrinos, o que torna essas particulas centrais
tanto para a dindmica do evento quanto para sua interpretacdo fisica (BETHE, 1990; JANKA,
2012).

1.1 SUPERNOVAS POR COLAPSO DE NUCLEO

Historicamente, supernovas foram reconhecidas primeiro por seu brilho eletromagnético.
Registros antigos, como os eventos de 1006 e 1054, mostram que algumas explosdes estelares
foram brilhantes o suficiente para serem observadas a olho nu. A supernova de 1054 deu origem
a Nebulosa do Caranguejo, hoje associada a um pulsar central, isto €, a uma estrela de néutrons
em rotacao. Mais tarde, observacdes como as de Tycho Brahe em 1572 e Johannes Kepler em
1604 ajudaram a estabelecer que essas “novas estrelas” pertenciam ao dominio celeste e ndo a
atmosfera terrestre.

A classificacao observacional moderna separa supernovas principalmente por suas ca-
racteristicas espectrais e curvas de luz. Supernovas do Tipo Ia estdo associadas a explosdes
termonucleares de ands brancas, enquanto os demais tipos ligados a estrelas massivas sdo con-
sequéncia do colapso gravitacional de seus nucleos. As supernovas do Tipo II, por exemplo,
apresentam linhas de hidrogénio em seus espectros e sdo tradicionalmente associadas a progeni-
tores que preservam parte significativa de seu envelope externo. Ja supernovas dos Tipos Ib e Ic
também podem resultar de colapso de nicleo, mas ocorrem em estrelas que perderam camadas
de hidrogénio e, no caso Ic, também de hélio.

Embora essa diversidade observacional seja importante, o0 motor central desses eventos é
comum: a instabilidade gravitacional do nicleo de uma estrela massiva. E esse motor central,
e ndo a classificacdo espectral em si, que interessa a esta dissertacdo. Em particular, buscamos

interpretar a evolugdo hidrodinamica e o balango energético associados aos neutrinos em uma
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simulag@o unidimensional de colapso de nticleo.

1.2 O LIMITE DE CHANDRASEKHAR

Um ingrediente central para compreender por que o nuicleo de uma estrela massiva se
torna instavel € o limite de Chandrasekhar. Esse limite foi originalmente formulado no contexto
de anas brancas, mas sua ideia fisica também aparece no nicleo degenerado de uma estrela
massiva antes do colapso. Em resumo, existe uma massa maxima que pode ser sustentada
pela pressao de degenerescéncia dos elétrons contra a gravidade (CHANDRASEKHAR, 1931;
SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983).

A pressao de degenerescéncia eletronica € consequéncia do principio de exclusao de
Pauli. Mesmo que a temperatura fosse muito baixa, os elétrons ndo poderiam ocupar todos o
mesmo estado quantico; por isso, um gas de elétrons degenerado exerce pressdo. Em densidades
suficientemente altas, porém, os elétrons tornam-se relativisticos, € a pressao cresce com a
densidade de forma menos eficiente do que no caso ndo relativistico. A partir desse regime,
aumentar a massa do nucleo ndo pode ser compensado indefinidamente por aumento da pressao
eletrOnica.

Para uma composi¢do caracterizada pela fragcdo eletronica Y,, uma forma aproximada do
limite é

Mcp ~ 5,83Y> M, (1)
Uma deducio dessa expressdo € apresentada no Apéndice A. Para matéria com Y, >~ 0,5, essa
expressao fornece o valor cldssico proximo de 1,4M. Em um ntcleo estelar real, entretanto, o
limite efetivo ndo é um nimero fixo: ele depende da composicao, da entropia, da distribui¢ao
radial de massa e das reagdes fracas que alteram Y, durante a evolugdo. A medida que capturas
eletrOnicas convertem prétons em néutrons € emitem neutrinos, Y, diminui; como Mcy, o< Yez,
essa reducao diminui também a massa maxima sustentavel.

Esse ponto é importante para a fisica das CCSN. O nucleo de ferro de uma estrela massiva
pode se aproximar de uma massa da ordem do limite de Chandrasekhar ao final das queimas
nucleares. Quando a fusdo deixa de fornecer energia liquida e as capturas eletronicas reduzem a
pressdo de degenerescéncia, o equilibrio hidrostético torna-se instavel. O colapso gravitacional
ndo comeca apenas porque o nucleo ficou “pesado”, mas porque a prépria capacidade de
sustentacao da matéria degenerada é enfraquecida pela mudanga de composi¢ao e pela perda de

energia em neutrinos.

1.3 DO COLAPSO AO CHOQUE ESTAGNADO

Durante sua vida, uma estrela massiva € sustentada pelo equilibrio entre gravidade e
pressao gerada por reagdes nucleares. A medida que combustiveis sucessivos sdo esgotados, o

nucleo se contrai, aquece e permite novas etapas de fusdo. Esse processo forma uma estrutura em



19

camadas, com elementos progressivamente mais pesados em direcdo ao centro. Quando o nicleo
passa a ser dominado por elementos do pico do ferro, a fusdo deixa de fornecer energia liquida:
nucleos de ferro estdo entre os mais ligados por nicleon, e processos de fusdao envolvendo

elementos mais pesados tornam-se energeticamente desfavoraveis.

Figura 1 — Estrutura em camadas de uma estrela massiva, com elementos progressivamente mais
pesados em direcdo ao centro.

Sem suporte termonuclear suficiente, o nicleo passa a depender da pressdo de degeneres-
céncia eletronica. Quando sua massa efetiva se aproxima do limite de Chandrasekhar, a gravidade
vence esse suporte € o colapso se inicia. Capturas eletronicas reduzem a fracdo eletronica Y, e
removem parte da pressdo disponivel, enquanto a fotodesintegragcao de niicleos pesados consome
energia térmica do fluido. Essas reacOes aceleram a contragdo e alteram simultaneamente a
composicao, a energia interna e o conteudo leptonico do material colapsante (ARNETT, 1977;
JANKA, 2012).

O colapso prossegue até que a densidade central se aproxima da densidade nuclear.
Nesse regime, a equacao de estado se torna muito mais rigida e a contracao do nucleo interno é
interrompida. O nucleo sofre entdo o bounce: uma onda de pressdo se transforma em choque
e comeca a se propagar para fora. Em uma explosao puramente imediata, esse choque ejetaria
o envelope externo. No entanto, em progenitores de colapso de nucleo tipicos, o choque perde
energia rapidamente por fotodesintegracdo de nucleos pesados e por emissdo de neutrinos,
estagnando em raios da ordem de 100-200 km (FERNANDEZ, 2009).

1.4 NEUTRINOS E O MECANISMO DE EXPLOSAO

O fato de o choque estagnar € a origem do chamado problema do mecanismo de explosdo.
A questdo central € entender como a onda de choque recupera energia suficiente para expulsar

o envelope estelar. O cendrio mais estudado é o mecanismo de explosdo impulsionado por
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neutrinos: neutrinos emitidos pela protoestrela de néutrons depositam uma pequena fragao de
sua energia no material atrds do choque, aumentando a pressdo local e favorecendo sua expansdo
(BETHE; WILSON, 1985; JANKA, 2012).

Esse mecanismo € delicado. A maior parte da energia gravitacional liberada no colapso
escapa em neutrinos, e apenas uma eficiéncia da ordem de poucos por cento seria suficiente para
alimentar uma explosdo com energia tipica de supernova. Entretanto, a deposicao de energia
depende de luminosidades, energias médias, opacidades, composicao do material, posi¢ao do
choque e tempo de permanéncia do fluido na regido de ganho. Em simetria esférica, essa
permanéncia tende a ser menor, € mecanismos multidimensionais como convec¢ao, turbuléncia
e SASI ndo aparecem de forma direta. Por isso, simulacdes unidimensionais sao uteis como
modelos controlados, mas ndo encerram o problema completo da explosio (MULLER, 2016;
BURROWS; VARTANYAN, 2021).

O exemplo observacional mais importante desse quadro é a SN 1987A, ocorrida na
Grande Nuvem de Magalhaes. Em 23 de fevereiro de 1987, antes de a supernova atingir seu
brilho dptico maximo, os detectores Kamiokande-II, IMB e Baksan registraram um pequeno
conjunto de eventos compativeis com neutrinos de dezenas de MeV provenientes da dire¢do da
explosdo (HIRATA et al., 1987; BIONTA et al., 1987; ALEKSEEV, 1988). Embora o nimero
total de eventos tenha sido modesto, essa detecc¢do teve enorme impacto fisico: foi a primeira
observacao direta de neutrinos de uma supernova e forneceu uma confirmacao independente de
que o colapso gravitacional libera a maior parte de sua energia na forma de neutrinos.

A importancia da SN 1987A estd justamente na diferenca entre os tempos de escape dos
mensageiros. Os fétons observados no dptico emergem apenas depois que a onda de choque
atravessa as camadas externas da estrela, enquanto os neutrinos escapam das regides profundas
logo ap6s a formacdo da protoestrela de néutrons. A duracio do sinal, de alguns segundos, e a
energia tipica dos eventos detectados sdo compativeis com o resfriamento inicial de um objeto
compacto recém-formado e com uma energia total emitida em neutrinos da ordem de 103 erg.
Por isso, mesmo com estatistica limitada, a SN 1987A permanece como uma evidéncia central
de que neutrinos sdo mensageiros privilegiados da termodinamica, da composicao e da evolugdo

temporal do motor central em supernovas por colapso de nucleo.

1.5 SIMULACOES DE SUPERNOVAS POR COLAPSO DE NUCLEO

O estudo moderno das CCSN € insepardvel da simulagdo numérica. Desde os primeiros
célculos hidrodinamicos de colapso estelar, ficou claro que estimativas analiticas eram insufici-
entes para acompanhar simultaneamente a formacga@o do choque, a resposta da equacdo de estado,
a fotodesintegracdo, a emissdo de neutrinos e a acre¢ao sobre o nicleo compacto. Trabalhos
pioneiros ja mostravam que a explosdo nao poderia ser compreendida apenas como uma libera¢ao
mecanica simples de energia gravitacional, pois a dindmica do choque dependia criticamente

da troca de energia com neutrinos e da estrutura do progenitor (COLGATE; WHITE, 1966;
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BRUENN, 1985; BETHE; WILSON, 1985; BETHE, 1990).

Nos primérdios, muitas simula¢des eram unidimensionais € usavam tratamentos sim-
plificados para a microfisica. Ainda assim, elas tiveram papel decisivo. Em simetria esférica
é possivel resolver com maior controle a sequéncia colapso—bounce—choque estagnado, testar
equagoes de estado, isolar o efeito de capturas eletronicas e comparar diferentes prescrigdes de
transporte neutrinico. Com o avanco dos métodos numéricos, simulacdes 1D com transporte
de Boltzmann e microfisica mais detalhada passaram a servir como referéncia para calibrar
aproximacdes usadas em codigos multidimensionais e em estudos paramétricos (MEZZACAPPA
et al., 2001; LIEBENDGRFER, 2005; JANKA et al., 2007; O’CONNOR, 2015; O’CONNOR et
al., 2018).

A importancia das simulagdes 1D ndo estd em reproduzir todos os aspectos da explosdo
real, mas em fornecer um laboratério limpo. Como ndo hd convecg¢do, turbuléncia ou insta-
bilidades nao radiais, uma falha de explosao em 1D ajuda a revelar a dificuldade bésica do
mecanismo impulsionado por neutrinos. Da mesma forma, grandezas como a posi¢ao do choque,
a evolugdo de Y,, a luminosidade de neutrinos, a energia média e a localizacdo da regidao de
ganho podem ser interpretadas sem a complexidade angular presente em 2D e 3D. Por isso,
modelos unidimensionais continuam tteis para validar cédigos, estudar dependéncias com a
EOS e construir diagndsticos fisicos a partir de campos locais de saida. Trabalhos recentes tam-
bém usam simula¢des 1D parametrizadas, como PUSH e STIR, para explorar explodibilidade,
efeitos de turbuléncia efetiva e dependéncias com a equacao de estado em grandes conjuntos
de progenitores (O’CONNOR et al., 2018; BURROWS et al., 2018; EBINGER et al., 2019;
COUCH; WARREN; O’CONNOR, 2020; GHOSH; WOLFE; FROHLICH, 2022).

O estado da arte, contudo, é multidimensional. Simulagdes modernas em 2D e 3D
combinam hidrodinamica de alta resolucdo, gravidade relativistica aproximada ou relatividade
geral, transporte neutrinico dependente de energia, redes nucleares simplificadas e familias
extensas de progenitores. Esses cdlculos mostram que convecg¢ao, turbuléncia e instabilidades
ndo radiais podem aumentar o tempo de residéncia do material na regido de ganho, fornecer
pressdo turbulenta atrds do choque e favorecer explosdes que ndo ocorreriam em simetria
esférica. Ao mesmo tempo, eles revelam que o resultado final depende de detalhes da estrutura
pré-colapso, da compacticidade, da equacio de estado e das opacidades de neutrinos (MULLER,
2016; BURROWS; VARTANYAN, 2021; VARTANYAN; BURROWS, 2023).

Nesse contexto, a simulag¢do analisada nesta dissertagdo ocupa uma posi¢do intermediaria
e bem definida. Ela ndo pretende representar o estado da arte tridimensional do mecanismo
de explosdo, mas usa uma configuracdo 1D suficientemente controlada para estudar de forma
transparente como os neutrinos retiram energia das regides internas e depositam energia em
regides externas. Esse recorte € adequado ao objetivo central do trabalho que € avaliar o balanco
energético local entre matéria e neutrinos e construir uma estimativa efetiva para a energia média

emitida a partir das grandezas disponiveis no pds-processamento.
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1.5.1 A instabilidade SASI

Uma das diferencas mais importantes entre simulacdes unidimensionais e multidimen-
sionais de CCSN ¢ a presenca de instabilidades ndo radiais. Entre elas estd a SASI, sigla para
standing accretion shock instability. Em portugués, a expressao pode ser traduzida como insta-
bilidade do choque de acrecao estaciondrio. Ela ocorre na fase pds-bounce, quando o choque
formado no nuicleo ndo consegue expulsar imediatamente o envelope e permanece temporaria-
mente estagnado acima da protoestrela de néutrons.

Nesse regime, o choque nao é uma superficie passiva. Pequenas perturbagcdes no escoa-
mento podem deforma-lo, fazendo com que ele oscile globalmente. O material que atravessa o
choque continua sendo advectado para regides internas, enquanto ondas de pressao podem se
propagar de volta em direcdo ao choque. Essa realimentacdo entre perturbagcdes advectadas e
resposta acustica pode amplificar modos globais de oscilacio, produzindo movimentos do choque
que lembram deslocamentos dipolares, quadrupolares ou espirais em duas ou trés dimensdes
(BLONDIN; MEZZACAPPA; DEMARINO, 2003; FOGLIZZO; SCHECK; JANKA, 2006;
JANKA, 2012; MULLER, 2016).

A SASI é relevante para o mecanismo de explosdo porque altera a geometria e a dindmica
da regido entre o choque e a protoestrela de néutrons. Ao deformar o choque, ela pode aumentar
temporariamente o volume da regido de ganho, modular a acrecdo e prolongar o tempo de
permanéncia do material aquecido por neutrinos. Esses efeitos ndo garantem uma explosao por
si sOs, mas podem favorecer a deposicdo de energia quando atuam em conjunto com convecg¢ao,
turbuléncia e aquecimento neutrinico (MULLER, 2016; BURROWS; VARTANYAN, 2021).

Em uma simulacdo estritamente esférica, a SASI ndo pode aparecer, pois todos os
movimentos sdo obrigados a permanecer radiais. Essa auséncia € uma limitagdo fisica importante
dos modelos 1D. Ainda assim, modelos unidimensionais continuam uteis porque fornecem uma
referéncia controlada: mostram a evolucao basica do choque sem o auxilio de instabilidades
multidimensionais e ajudam a isolar o papel da microfisica, da equacdo de estado e do tratamento

de neutrinos.

1.6 O CODIGO FLASH

O FLASH ¢é um cdédigo de simulagao multipropésito desenvolvido originalmente no
ASCI/Alliances Center for Astrophysical Thermonuclear Flashes, na Universidade de Chicago.
Seu desenvolvimento foi motivado por problemas de astrofisica explosiva nos quais choques
fortes, queima nuclear, instabilidades hidrodinamicas e grande variacdo de escalas espaciais
aparecem simultaneamente. O artigo de apresentacao do cédigo descreve o FLASH como uma
ferramenta paralela com refinamento adaptativo de malha, pensada para modelar escoamentos
compressiveis e reativos em ambientes astrofisicos (FRYXELL et al., 2000).

A origem do nome FLASH esté ligada as “chamas” ou eventos termonucleares as-

trofisicos, especialmente aqueles associados a explosdes estelares. A equipe inicial reuniu
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pesquisadores ligados a astrofisica, a fisica computacional e a computacdo de alto desempenho,
entre eles Bruce Fryxell, Kevin Olson, Paul Ricker, Frank Timmes, Michael Zingale, Donald
Lamb, Peter MacNeice, Robert Rosner, James Truran e Henry Tufo (FRYXELL et al., 2000).
Desde o inicio, portanto, o c6digo foi concebido ndo apenas como um programa para um tnico
problema, mas como uma infraestrutura modular para construir simulagdes fisicas distintas sobre
uma base comum.

Uma das primeiras caracteristicas importantes do FLASH foi o uso de AMR, sigla
para adaptive mesh refinement. Essa técnica permite aumentar a resolucdo apenas nas regides
em que a solucdo exige mais detalhes, como frentes de choque, interfaces instaveis, regides
de queima nuclear ou zonas de forte gradiente. Em problemas astrofisicos, essa capacidade é
essencial porque a simulac¢do pode envolver simultaneamente escalas muito pequenas, associadas
a microfisica local, e escalas muito maiores, associadas a estrutura global do objeto. Assim, o
AMR reduz o custo computacional em compara¢do com uma malha uniformemente refinada e
permite acompanhar melhor estruturas localizadas.

As primeiras aplicacdes do FLASH incluiram testes hidrodindmicos, instabilidades de
Rayleigh—Taylor e Richtmyer—-Meshkov, explosdes termonucleares e simulagcdes de aglomerados
de galéxias. J4 nesses trabalhos iniciais, o c6digo foi usado tanto para problemas puramente
astrofisicos quanto para estudos de validag¢@o contra experimentos de laboratério, algo importante
para avaliar a confiabilidade de simulacdes de fluidos compressiveis em regimes extremos
(RICKER et al., 2000; CALDER et al., 2002). Essa combina¢do de verificagdo numérica,
comparacao com problemas-teste € modularidade ajudou o FLASH a se tornar uma ferramenta
amplamente utilizada em astrofisica computacional.

Atualmente, o FLASH e sua evolu¢do mais recente, o Flash-X, sdo usados em uma
variedade de aplicacdes. Na astrofisica, aparecem em estudos de supernovas, remanescentes
de supernovas, jatos, turbuléncia, plasmas astrofisicos, ondas de choque, formacgdo estelar,
interacdo radiacdo—matéria e fendmenos de alta energia. Fora da astrofisica estrita, versoes e
modulos associados ao cédigo também sao empregados em fisica de plasmas e experimentos
de alta densidade de energia, especialmente quando hé interesse em comparar simulagdes com
sistemas produzidos em laboratdrio. Desenvolvimentos recentes incorporam capacidades de
radiacdo-hidrodinamica e modernizacdo da infraestrutura computacional para arquiteturas de
alto desempenho (CHATZOPOULOS; WEIDE, 2019; DUBEY et al., 2022).

Do ponto de vista numérico, o FLASH oferece solvers hidrodindmicos de captura de
choque, suporte a geometrias diferentes, paraleliza¢do, acoplamento com equacdes de estado,
modulos de gravidade, fisica nuclear, transporte aproximado de radiacdo e ferramentas de entrada
e saida adequadas a simulagdes grandes. Essa organizacdo modular € uma vantagem prética
importante, um usudrio pode montar uma aplicacao especifica escolhendo unidades fisicas e
numéricas compativeis com o problema. Para supernovas por colapso de nicleo, isso permite
combinar hidrodindmica, gravidade, equacdo de estado nuclear e tratamentos aproximados de

neutrinos em uma estrutura relativamente flexivel.
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Essas capacidades nao eliminam limita¢des. O FLASH nao é uma solugdo automatica
para toda a fisica do problema. A fidelidade de uma simulac¢do depende das escolhas feitas pelo
usudrio: dimensionalidade, resolugdo, equacao de estado, tratamento da gravidade, prescri¢ao de
neutrinos, condi¢cdes de contorno e critérios de refinamento. Em particular, uma simulacdo 1D
com transporte aproximado de neutrinos ndo reproduz por si s6 convecg¢ao, turbuléncia, SASI,
assimetrias globais nem transporte espectral completo. Por isso, nesta dissertagcdo o FLASH é
usado como uma ferramenta para construir um modelo controlado e interpretar diagndsticos

locais da troca matéria—neutrinos, ndo como uma representacao completa de uma supernova real.

1.7 MOTIVACAO E ESCOPO DESTE TRABALHO

Simulagdes computacionais sdo indispensdveis para estudar supernovas por colapso de
nucleo, pois o problema combina hidrodindmica compressivel, gravidade, equacao de estado
nuclear e interagdes fracas em escalas de tempo de milissegundos. Nesta dissertacdo, analisamos
uma simula¢@o unidimensional realizada com o c6digo FLASH, usando o progenitor s/5s7b2
(WOOSLEY; WEAVER, 1995), a equacao de estado LS220 (LATTIMER; SWESTY, 1991)
e moédulos aproximados para o tratamento de neutrinos. O objetivo ndo € reproduzir todo o
mecanismo de explosdo em sua complexidade multidimensional, mas interpretar de forma fisica
os campos de saida ligados a troca de energia e de 1€ptons entre matéria e neutrinos.

O parametro central desta andlise € a taxa liquida local de troca de energia entre o fluido e
o tratamento aproximado de neutrinos, denotada por é, neste trabalho. Valores negativos indicam
resfriamento liquido por emissdo, enquanto valores positivos indicam aquecimento liquido por
absorcdo. A partir dessa grandeza, investigamos o balango energético da simulag@o e construimos
uma estimativa efetiva para a energia média dos neutrinos, respeitando as limitacdes impostas

por um esquema de leakage e pela auséncia de transporte espectral completo.

1.8 ORGANIZACAO DA DISSERTACAO

O Capitulo 2 apresenta a fundamentacao tedrica necessdria para interpretar a evolucdo do
colapso, o papel da equacao de estado, as interacdes fracas, a profundidade 6ptica, a regido de
ganho e as limitacdes de uma abordagem unidimensional. O Capitulo 3 descreve a modelagem
numérica e o uso do cédigo FLASH, com énfase nos mddulos de deleptonizacdo e neutrino
leakage. O Capitulo 4 introduz a metodologia usada para analisar a taxa local de troca de
energia e estimar a energia média efetiva dos neutrinos. O Capitulo 5 apresenta os resultados
da simulacdo e sua comparacdo com expectativas da literatura. Por fim, o Capitulo 6 retne as

conclusdes e aponta limitacdes e possiveis extensdes do trabalho.
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2 FUNDAMENTACAO TEORICA

O estudo de supernovas por colapso de niicleo envolve uma combinagdo de gravitacao,
hidrodinamica, fisica nuclear e interagdes fracas. A evolucdo do sistema nao pode ser entendida
apenas como uma explosdo mecanica, pois grande parte da energia liberada no colapso €
convertida em neutrinos e transportada para fora da protoestrela de néutrons. Assim, a dindmica
observada nas simulacdes depende de como a matéria responde a compressao extrema, de como
a composi¢ao nuclear muda com a densidade e de como os neutrinos retiram ou depositam
energia no fluido.

Neste capitulo sdo reunidos os ingredientes tedricos necessarios para interpretar a mode-
lagem numérica apresentada adiante. O objetivo ndo € construir uma descri¢gdo microscopica
completa da supernova, mas estabelecer as grandezas fisicas que aparecem na simulacao: densi-
dade, temperatura, fracdo eletronica, energia interna, taxas de emissao e absor¢do de neutrinos,
luminosidade e energia média efetiva. A discussdo também delimita o alcance de uma simulag@o
unidimensional: ela captura a sequéncia principal colapso—bounce—estagnag¢ao do choque, mas
ndo descreve diretamente convecgdo, turbuléncia, SASI ou assimetrias tridimensionais, efei-
tos que a literatura moderna identifica como decisivos para a explosao em muitos progenitores
(MULLER, 2016; BURROWS; VARTANYAN, 2021; COUCH; WARREN; O’CONNOR, 2020).

2.1 EQUILIBRIO HIDROSTATICO E INSTABILIDADE GRAVITACIONAL

Durante a maior parte da vida de uma estrela, sua estrutura € determinada pelo equilibrio
entre a forca gravitacional, que tende a contrair o material, e os gradientes de pressao, que se
opdem a essa contracdo. Em simetria esférica, a condicao de equilibrio hidrostatico pode ser
escrita de forma aproximada como

dP __GM()p(r) o
dr r ’
em que P € a pressdo, p é a densidade, M(r) é a massa contida no raio r ¢ G € a constante
gravitacional. Enquanto a estrela possui combustivel nuclear capaz de sustentar a pressao térmica
e de radiacdo, a estrutura pode evoluir lentamente. No entanto, quando o nicleo atinge uma
composicao dominada por elementos do pico do ferro, a fusdo deixa de fornecer energia liquida
ao sistema. Uma deduc¢do dessa relagdo € apresentada no Apéndice B.

Neste estdgio, a pressdo de degenerescéncia dos elétrons passa a desempenhar papel
central. Ela resulta do principio de exclusdo de Pauli e depende da densidade de elétrons, ndo da
temperatura de forma dominante. O colapso se inicia quando essa pressdo deixa de ser suficiente
para sustentar o nicleo contra a gravidade. Em estrelas massivas, isso ocorre quando o nicleo
cresce até uma massa da ordem do limite de Chandrasekhar, a0 mesmo tempo em que capturas
eletronicas e fotodesintegragdo reduzem ainda mais a pressao disponivel (BETHE, 1990; JANKA,
2012).



26

A escala energética envolvida € determinada pela energia de ligacdo gravitacional do
remanescente compacto. Para uma protoestrela de néutrons de massa M e raio R, uma estimativa
dimensional é

GM?
Egrav ~ T (3)

Para massas da ordem de uma massa solar e raios de dezenas de quilometros, essa expressao
fornece uma energia da ordem de 103 erg. O ponto essencial para a fisica da supernova é que
essa energia ndo aparece majoritariamente como energia cinética do envelope ejetado. Ela é
emitida quase completamente na forma de neutrinos, tornando o transporte neutrinico uma parte
indispensavel do problema.

Além da massa total do nicleo, a estrutura radial do progenitor imediatamente antes do
colapso influencia a evolug@o pds-bounce. Um parametro frequentemente usado para quantificar

essa dependéncia € a compacticidade,

M/M;,
R(Myary = M) /1000km’

Cm = 4)
avaliada para uma massa baridnica M no instante do colapso. Progenitores mais compactos
tendem a manter taxas de acrecdo maiores sobre o choque, aumentando a pressao de ram, isto
é, a pressdo dindmica P,y ~ pv? exercida pelo material em queda sobre a frente de choque.
Ao mesmo tempo, essa acre¢ao também alimenta a luminosidade de neutrinos, criando uma
competi¢do entre aquecimento e confinamento hidrodinamico. Essa sensibilidade a estrutura
inicial explica por que estrelas com massas iniciais préximas podem produzir evolugdes pos-
bounce significativamente diferentes (O’CONNOR et al., 2018; BURROWS; VARTANYAN,
2021). Em simetria esférica, uma estimativa local da taxa de acrecio é proporcional a 4772p|v,|;

essa ideia serd usada no Capitulo 5 como diagndstico da acrecdo a montante do choque.

2.2 MODELOS DE PROGENITORES PRE-SUPERNOVA

Uma simulag@o de colapso de niicleo ndo comeca a partir de uma estrela arbitraria,
mas de um modelo de progenitor que ja foi evoluido até o estagio imediatamente anterior ao
colapso. Esse modelo fornece os perfis radiais de densidade, temperatura, composi¢do quimica,
entropia, fracdo eletronica e massa interna que serdo usados como condi¢do inicial na simulagdo
hidrodindmica. A massa interna M (r) representa a massa contida dentro de uma esfera de raio r

e, em simetria esférica, é definida por

M(r) = /Or471'r'2p(r’) dr'. ®)

Na Figura 2, essa quantidade foi reconstruida a partir do perfil de densidade da condig¢do inicial.
Como a saida do FLASH usa malha adaptativa, a integracdo numérica deve usar apenas as células
efetivamente ativas em cada raio, evitando contar simultaneamente uma regiao refinada e sua

representacao mais grosseira. Em outras palavras, o progenitor determina o material que cai
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sobre o choque depois do bounce, a taxa de acrecdo, a pressdo de ram e parte importante da

luminosidade de neutrinos alimentada pela acrecao.
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Figura 2 — Perfis radiais iniciais do progenitor s/5s7b2 usados como condi¢do inicial da
simulacao.

A Tabela 1 resume algumas propriedades da condi¢do inicial usada nesta dissertacdo. A
massa inicial € a massa de sequéncia principal do modelo de Woosley e Weaver, enquanto os
valores centrais e a massa interna representada na grade foram extraidos do primeiro arquivo de
saida da simulagdo. Esses nimeros ndo substituem a informacao radial completa da Figura 2,
mas ajudam a fixar a escala fisica do modelo antes do colapso.

A construcio de um progenitor pré-supernova €, em geral, feita por cédigos de evolucao
estelar unidimensionais. Durante a maior parte da vida da estrela, a evolucao € quase hidrostatica.
O tempo hidrodindmico € muito menor que o tempo nuclear, e a estrela pode ser tratada como
uma sequéncia de configuragdes préoximas do equilibrio. Em uma coordenada Lagrangiana

de massa m, definida como a massa contida dentro de uma determinada casca, as equagdes
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Tabela 1 — Propriedades representativas do progenitor s/5s57b2 na condi¢ao inicial da simulacao.

Grandeza Valor

Massa inicial do progenitor 15M;,

Massa interna representada na grade =~ 1,98 M,

Raio externo da regido simulada ~ 9,94 x 103km
Densidade central inicial Pe~9,26 x 10 gecm ™3
Temperatura central inicial T.~8,10x 10°K
Fracgdo eletronica central inicial Yoo ~0,422

Entropia central inicial s¢ ~ 0,77 kp por barion
Raio que contém 1,0M, ~ 699km

Raio que contém 1,5 M, ~ 2609 km

estruturais bdsicas incluem a relac@o entre raio e massa,

or 1

- = 6

om 4rmrip’ ©)
e a condicao de equilibrio hidrostatico,

JdP Gm

== 7

om I )

Esta dltima € a forma em coordenada de massa da Eq. (2). A luminosidade local evolui conforme
a energia € produzida por reacdes nucleares, perdida por neutrinos térmicos € consumida ou

liberada por mudancas térmicas da matéria,

oL, ds
P —Snuc—Sv—TE, ()

onde L, € a luminosidade que atravessa a casca de massa m, &y € a taxa especifica de geracao

de energia nuclear e €, representa perdas especificas por neutrinos. A estrutura térmica é

determinada por uma equacdo de transporte de energia. De forma esquematica,

oT GmT
Ty
om 4mrtp T ©)
em que
dInT
= 1
d dlnP (10)

€ o gradiente térmico logaritmico. O nome vem do fato de que essa grandeza mede a variagao
relativa da temperatura em relacio a variacao relativa da pressio ao longo da estrutura estelar.
Na literatura de estrutura estelar, esse gradiente é frequentemente denotado apenas por V, com
variantes como V;,q € V,q. Nesta dissertagdo usamos Vr para evitar confusdo com o operador
vetorial V usado em expressdes como v-V f. O valor de Vr € escolhido de acordo com o regime
dominante de transporte de energia, radiativo ou convectivo (WOOSLEY; HEGER; WEAVER,
2002).

A composicao também precisa ser evoluida. Para cada espécie nuclear com fragdo de

massa X;, a evolugdo pode ser escrita de forma esquematica como

ox | | dX;
W_c@z(l%T’{XJ})—i_ <W>mix, "
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onde %; representa a rede de reagdes nucleares e o segundo termo representa mistura convectiva
ou outros processos de transporte tratados de forma parametrizada. Essa equacdo € decisiva
para a formacgao da estrutura em camadas. Queimas sucessivas de hidrogénio, hélio, carbono,
nednio, oxigénio e silicio produzem um ntcleo central rico em elementos do pico do ferro,
cercado por cascas de composicao progressivamente mais leve. Essa estrutura, ilustrada de forma
esquemadtica na Figura 1, € uma das marcas fisicas de uma progenitora massiva no fim da vida.
O modelo s/5s7b2 usado nesta dissertacao pertence a familia cldssica de progenitores de
Woosley e Weaver (WOOSLEY; WEAVER, 1995). Ele representa uma estrela de massa inicial
15M¢, evoluida até a fase pré-supernova e fornece ao FLASH uma condic¢ao inicial radial com
perfis de p(r), T(r), Y.(r), composi¢do, entropia e massa interna. No contexto deste trabalho, o
ponto mais importante ndo € apenas a massa inicial de 15M, mas a estrutura final do modelo no
instante do colapso. O tamanho do nucleo de ferro, a localizacao das interfaces entre camadas
e o gradiente de densidade fora do nicleo determinam como a taxa de acre¢cdo muda depois
do bounce. Quando uma interface de composigao atravessa o choque, a pressdao de ram pode
diminuir, modificando a evolucao do raio do choque e o balanco entre aquecimento e acrecao.
Modelos como o s1557b2 tém um regime de validade bem definido. Eles sdo adequados
para fornecer condicdes iniciais esfericamente simétricas e fisicamente consistentes para estudos
de colapso de nucleo, testes de cédigos e comparacdes de microfisica. No entanto, ndo descre-
vem de forma completa efeitos multidimensionais presentes em estrelas reais, como rotacao
diferencial, campos magnéticos, convecc¢ao turbulenta tridimensional, assimetrias de queima
e perda de massa dependente de binariedade. Grades modernas mostram que incertezas em
metalicidade, ventos, mistura, taxas nucleares e tratamento convectivo podem alterar significati-
vamente a estrutura pré-colapso e a explodibilidade de estrelas com massas iniciais semelhantes
(WOOSLEY; HEGER; WEAVER, 2002; ERTL et al., 2016; SUKHBOLD et al., 2016). Assim,
0 s15s7b2 deve ser entendido como um progenitor de referéncia, ndo como uma representacao

unica de todas as estrelas de 15M,.

2.3 HIDRODINAMICA EM SIMETRIA ESFERICA

Em uma simula¢do unidimensional de CCSN, a estrela é descrita como um fluido esferi-
camente simétrico. As varidveis hidrodinamicas fundamentais sdo a densidade p, a velocidade
radial v,, a pressdo P, a energia interna especifica ej,; € a composicao, frequentemente repre-
sentada pela fracao eletronica Y,. A conservacao de massa pode ser escrita, em coordenadas

esféricas, como 5 5
p 1 2
r, -7 ,) =0. 12
8t+r28r( pv) 0 (12)

A equacdo de momento expressa a competi¢do entre aceleragdo, gradiente de pressao e gravidade,

e o 10P_GMD)
or or — p or rz

13)
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Na fase de colapso, o termo gravitacional domina sobre o gradiente de pressdo em grande parte
do nucleo, levando o material a velocidades de infall elevadas. Apds o bounce, a situacdo se
torna mais complexa: a onda de choque cria regides de descontinuidade, aquece a matéria por
compressao e separa o material pds-choque do material ainda em queda. No Capitulo 5, esse
comportamento € retomado quantitativamente a partir dos perfis de velocidade, densidade e
entropia da simulagdo, especialmente na Sec¢do 5.3.

A energia interna do fluido também evolui por compressao, expansao, aquecimento no
choque e termos de fonte associados a neutrinos. Antes de escrever essa evolugdo, € ttil distinguir
duas formas de derivar uma grandeza hidrodindmica. A derivada parcial d /dt mede a variagdo
temporal em uma posi¢do fixa do espaco, isto €, em uma descri¢do Euleriana. J4 a derivada
material, também chamada derivada Lagrangiana ou convectiva, acompanha uma parcela de
fluido enquanto ela se move. Para uma grandeza escalar f(r,¢) em simetria esférica, essa derivada

) Df _af , af
Dr or T or

O primeiro termo descreve a variacdo local em um raio fixo; o segundo aparece porque a parcela

(14)

de fluido se desloca através de regides onde f pode variar espacialmente. Em trés dimensoes, a

forma correspondente é
Df _df
Dt ot
Essa equacgdo surge da primeira lei da termodinamica escrita por unidade de massa. Para

+v-Vf. (15)

uma parcela de fluido de composicao fixa, a relacdo termodinamica fundamental pode ser escrita

como |
dejpy =T ds — Pd (E) , (16)

onde s € a entropia especifica e 1/p é o volume especifico. O termo com pressdo representa o
trabalho mecénico realizado pela compressdo ou expansdo da parcela de fluido. Aplicando essa

relacdo ao longo do movimento do fluido, obtém-se

De; Ds D /1
fm _ 2 _p (). (17)
D 'Dr | Di\p

Em um escoamento ideal, suave e adiabdtico, a entropia de uma parcela de fluido é conservada, de

modo que Ds/Dr = 0. Em uma supernova, porém, hd fontes ndo adiabdticas: choques produzem
entropia e neutrinos podem retirar ou depositar energia. De forma esquemdtica, mantendo

explicitamente o termo de troca de energia com neutrinos, escrevemos

Dejnt _ D /1 dein
5o (5) < (50), “8>

A velocidade que aparece na Eq. (14) ndo desaparece nessa expressao, ela estd contida no

operador D/Dr. Escrevendo a Eq. (18) de forma expandida em simetria esférica, o lado esquerdo
corresponde a dejy/dt + v, dejn/dr, e o termo de compressdo também deve ser entendido

como uma derivada seguindo a mesma parcela de fluido. Quando essa parcela é comprimida, p
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aumenta e 1/p diminui, portanto, D(1/p)/Dt < 0e o termo —PD(1/p) /Dt é positivo, indicando
aumento de energia interna por compressao. Durante uma expansdo ocorre o contrdrio, e parte
da energia interna € convertida em trabalho mecénico. O termo (dein/dt), representa a troca
liquida de energia com neutrinos. Ele é negativo em regides onde a matéria esfria emitindo
neutrinos e positivo onde ocorre aquecimento por absor¢ao.

A passagem de uma onda de choque por um fluido produz uma mudanca termodina-
mica irreversivel. Parte da energia cinética do material em queda € convertida em energia
interna, aumentando a entropia especifica do material processado pelo choque. Por isso, no
pOs-processamento de simulagdes de supernovas por colapso de nicleo, uma transi¢do entre
entropia baixa, tipica do material pré-choque ainda em queda, e entropia mais alta, tipica do
material pds-choque aquecido, pode ser usada como marcador aproximado da frente de choque.
Esse diagndstico ndo € o mecanismo pelo qual o FLASH evolui o choque; a frente € capturada
diretamente pelo método hidrodinamico conservativo discutido no Capitulo 3. A entropia, a
densidade e a velocidade radial sdo usadas aqui como indicadores fisicos para interpretar sua
posicdo nos perfis de saida (JANKA, 2012; BURROWS; VARTANYAN, 2021). Nos resultados
desta dissertacao, essa identificacdo € mostrada pelo raio do choque na Figura 7 e pelos perfis
radiais de densidade, velocidade e entropia nas Figuras 9, 10 e 13.

As relagdes de conservagao através de um choque podem ser expressas pelas condi¢des
de Rankine—Hugoniot. No referencial da frente de choque, sejam u; e u, as velocidades normais
ao choque nos lados pré-choque e pés-choque, respectivamente. Para um fluido ideal sem fontes

externas exatamente na descontinuidade, a conservagdo de massa, momento e energia fornece

piui = pauz, (19)
Py +piut = P+ pou3, (20)
¢ 2 2
u u
hspec,l + ?1 = hspec,Z + 32» (2D

onde Agpec = ein + P/p € a entalpia especifica. Essas equagdes mostram por que o choque ndo
€ apenas uma superficie geométrica: a matéria atravessa a frente, desacelera, ¢ comprimida e
aumenta sua energia interna. A condic¢do fisica adicional é que a entropia cresca do lado pré-
choque para o lado pds-choque, distinguindo um choque real de uma descontinuidade reversivel.
Em uma CCSN, essa conversao de energia cinética em energia interna ocorre simultaneamente a
fotodesintegracao de nucleos e a emissdo de neutrinos, o que ajuda a explicar por que o choque
se enfraquece e estagna apds o bounce (BETHE, 1990; JANKA, 2012).

Em simetria esférica, a onda de choque encontra uma dificuldade estrutural: o material
aquecido por neutrinos ndo pode escapar lateralmente nem desenvolver plenamente movimentos
convectivos que aumentariam o tempo de permanéncia na regido de ganho. Em simulagdes
multidimensionais, a convecgdo e a turbuléncia atrds do choque fornecem uma pressao turbulenta

adicional e misturam material aquecido, favorecendo a expansao do choque. Também pode
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surgir a instabilidade advectivo-acustica do choque estaciondrio, conhecida como SASI (standing
accretion shock instability), discutida na Se¢ao 1.5.1, que produz oscilacdes globais do choque e
modula a acrecado sobre a protoestrela de néutrons. Por isso, resultados 1D sdo especialmente
uteis como referéncia controlada para a fisica microfisica e para a comparagao entre c6digos,
mas ndo devem ser interpretados como uma descri¢gdo completa do mecanismo de explosao
(BLONDIN; MEZZACAPPA; DEMARINO, 2003; FOGLIZZO; SCHECK; JANKA, 2006;
MULLER, 2016; O’CONNOR et al., 2018).

2.4 EQUACAO DE ESTADO E COMPOSICAO DA MATERIA

A equagdo de estado (EOS, do inglés equation of state) fecha o sistema hidrodinamico
ao relacionar pressdo, energia interna, temperatura, densidade e composi¢do. Em uma supernova
por colapso de nicleo, a EOS precisa descrever regimes muito diferentes: matéria de baixa
densidade nas camadas externas, nicleos pesados e particulas alfa durante o colapso, nucleons
livres atrds do choque e matéria nuclear densa no interior da protoestrela de néutrons.

De forma abstrata, a EOS fornece relagdes do tipo
P:P(p7T7Y6)7 eint:eint(p7TaYe)- (22)

A dependéncia com Y, € essencial porque a fracdo eletronica controla a quantidade de elétrons
disponiveis, a pressdao de degenerescéncia eletronica e o grau de neutronizacdo da matéria.
Durante o colapso, capturas eletronicas reduzem Y,, apds o aprisionamento dos neutrinos, a

evolucdo de Y, passa a depender do equilibrio entre emissao, absor¢do e difusdo de neutrinos.

2.4.1 A equacio de estado LS220

No contexto das simulacdes deste trabalho, a EOS LS220 € usada como descri¢do
termodinamica da matéria nuclear (LATTIMER; SWESTY, 1991). A sigla LS se refere ao
modelo de Lattimer e Swesty, uma equacao de estado de temperatura finita construida para
matéria quente e densa em equilibrio estatistico nuclear, apropriada para calculos de colapso
estelar. O nimero 220 identifica o0 médulo de incompressibilidade nuclear adotado, K = 220
MeV, que parametriza a curvatura da energia por barion em torno da densidade de saturagao
nuclear e, portanto, a rigidez da matéria nuclear nesse regime. A Figura 3 ilustra uma fatia da
tabela LS220 ao mostrar como a pressao cresce com a densidade para diferentes temperaturas,
mantendo Y, fixo.

Uma forma usual de quantificar a rigidez da matéria nuclear € o médulo de incompressi-

bilidade,
, X(E/A)

0 ani B )
np=ngo

K=9n (23)

em que 7y, € a densidade numérica baridnica, np é a densidade de saturagdo nucleare E/A é a

energia por barion da matéria nuclear. Quanto maior for K, maior € a curvatura da energia perto
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Figura 3 — Fatia da EOS LS220: pressao em fun¢do da densidade para diferentes temperaturas,
mantendo a fracdo eletronica préxima de Y, = 0,277.

de ng e maior € o custo energético para comprimir a matéria. Por isso, K estd diretamente ligado
arigidez da EOS e ao modo como a pressdo cresce quando o nucleo atinge densidades proximas
ou superiores a densidade nuclear.

Outras duas grandezas uteis para interpretar a resposta hidrodinamica sdo a velocidade
do som e o indice adiabdtico efetivo. Em uma EOS tabulada, elas podem ser obtidas a partir de

derivadas termodindmicas, de forma esquematica,

JdP dInP
2 puy _— =
o (ap)s,Ye, : (alnp)s,Ye ' (24)

O aumento de ¢ e de I" quando a matéria se torna menos compressivel € a expressao hidrodina-

mica do enrijecimento da EOS. Essa mudancga € decisiva para o bounce: o nicleo interno deixa
de colapsar quase livremente, desacelera de modo abrupto e langa uma perturbagdo de pressao
que se transforma na onda de choque.

Na prética, a LS220 fornece tabelas termodindmicas em funcdo de densidade, temperatura
e fracdo eletronica. A partir dessas varidveis, a simulagdo obtém grandezas como pressao, energia
interna, entropia, potenciais quimicos, velocidade do som e composi¢ao nuclear efetiva. Essa
forma tabulada € essencial porque, durante uma CCSN, a matéria percorre regimes muito
diferentes em poucos milissegundos: de material relativamente frio e composto por nucleos
pesados no pré-colapso até matéria quente, parcialmente dissociada e rica em nucleons livres
atrds do choque.

Fisicamente, a escolha da L.S220 afeta a contrac@o do ntcleo, o instante do bounce e a
estrutura da protoestrela de néutrons. Uma EOS mais rigida tende a produzir uma protoestrela

de néutrons menos compacta, com neutrinosferas em regides de menor temperatura. Uma EOS
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mais macia favorece maior contragdo, temperaturas mais altas préximas as neutrinosferas e, em
geral, neutrinos emitidos com energias médias maiores. A consequéncia para o mecanismo de
explosao ndo € trivial, pois a contragdo maior pode aumentar o aquecimento por neutrinos, mas
também altera o raio do choque, o tempo de advecc¢ado na regido de ganho e a possibilidade de
formacao posterior de buraco negro.

A LS220 é amplamente usada como referéncia em simulacdes de CCSN por combinar
simplicidade computacional, disponibilidade em tabelas e longa tradi¢do de comparacao entre
c6digos. Ao mesmo tempo, ela possui limitacdes conhecidas. O tratamento da composi¢ao
nuclear é aproximado, a fisica de matéria exética ndo € incluida, e incertezas em energia de
simetria, massas efetivas e propriedades de nicleos em meio denso podem alterar a evolugao
prevista. Por esse motivo, trabalhos modernos tratam a EOS como uma das incertezas fisicas
centrais do problema, acoplada a microfisica dos neutrinos, a gravidade, a estrutura do progenitor
e a hidrodinamica multidimensional (OERTEL et al., 2017; BURROWS et al., 2018; BURROWS;
VARTANYAN, 2021).

2.5 ESCALAS TEMPORALIS DO SINAL DE NEUTRINOS

O sinal de neutrinos de uma CCSN pode ser dividido, de forma aproximada, em trés
fases. A primeira é o neutronization burst, um pulso curto dominado por Vv, logo apds o bounce,
quando o choque atravessa regides em que os neutrinos passam a escapar mais livremente. Essa
fase dura apenas alguns milissegundos e estd diretamente ligada a rdpida deleptonizacio do
material recém-atravessado pelo choque.

A segunda € a fase de acrecdo, que se estende por dezenas a centenas de milissegundos
apos o bounce. Nessa etapa, o choque estd estagnado ou se expandindo lentamente, e a matéria
que continua caindo através do choque deposita energia gravitacional sobre a protoestrela de
néutrons. Parte dessa energia é convertida em luminosidade de neutrinos. Por isso, a luminosidade
durante a fase de acrecdo depende fortemente da taxa de acrec@o, da massa da protoestrela de
néutrons e da posi¢do do choque (O’CONNOR et al., 2018).

A terceira € a fase de resfriamento da protoestrela de néutrons. Apos a ejecdo ou reducao
da acrecdo, a emissao passa a ser dominada pela difusdo da energia térmica armazenada no
remanescente compacto. Essa fase ocorre em escalas de segundos a dezenas de segundos e tende
a apresentar luminosidades decrescentes em todos os sabores. Embora a simulacao analisada
nesta dissertacao foque tempos mais curtos, essa divisao ajuda a interpretar por que luminosidade,
energia média e taxa local de troca de energia mudam de cardter entre colapso, bounce, acrecido
e resfriamento (JANKA, 2017; VARTANYAN; BURROWS, 2023).
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Figura 4 — Representacdo esquemadtica das fases temporais do sinal de neutrinos em uma
supernova por colapso de ntcleo.

2.6 INTERACOES FRACAS E EVOLUCAO DA FRACAO ELETRONICA

Os neutrinos entram no problema principalmente por meio das intera¢des fracas. Durante

0 colapso, o processo dominante para a mudanca da composi¢do leptonica € a captura eletronica,
e +p—n+ve, (25)

incluindo capturas sobre prétons livres e sobre nucleos. Essa reacdo reduz a quantidade de
elétrons por barion, diminuindo Y, e favorecendo a neutroniza¢do da matéria. A reducdo de Y,
diminui a pressao de degenerescéncia eletronica e, portanto, acelera o colapso (LANGANKE et
al., 2003; LIEBENDGRFER, 2005).

Antes de os neutrinos ficarem aprisionados, grande parte dos Vv, produzidos escapa,
carregando energia e nimero leptonico. Em densidades suficientemente altas, da ordem de
10'2g/cm?, o livre caminho médio dos neutrinos se torna pequeno comparado ao tamanho do
nucleo. A partir desse ponto, os neutrinos passam a difundir pelo material em vez de escapar
livremente, e o sistema se aproxima de um equilibrio beta local (ARNETT, 1977). Esse regime
altera a evolucdo da composicao e torna inadequada uma descri¢do puramente local de perda de
1éptons.

ApGs o bounce, as reagdes de absor¢do passam a ser fundamentais na regido externa a

protoestrela de néutrons:
Ve+n—>p+e, Ve+p—n+e. (26)

Essas reacdes depositam energia no material atrds da onda de choque e podem contribuir para a
reanimacdo do choque estagnado. A eficiéncia desse mecanismo depende da luminosidade dos
neutrinos, das energias médias, da composi¢do local e do tempo que o material permanece na

regido de ganho. Essa competicdo estd ligada ao conceito de luminosidade critica para explosao,
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introduzido em modelos estaciondrios e posteriormente refinado em estudos do mecanismo de
neutrinos (BURROWS; GOSHY, 1993; BETHE; WILSON, 1985; JANKA, 2012; PEJCHA;
THOMPSON, 2012; BURROWS; VARTANYAN, 2021).

De forma esquemadtica, a evolucdo da fragdo eletronica pode ser escrita como um balango
entre processos que aumentam ou reduzem o nimero de elétrons por barion. Para nicleons livres,
uma representacao simplificada é

DY,
Dt

em que Y, e Y, sdo, respectivamente, as fracdes de néutrons e protons livres por bérion, e

~ A/venYn + le+nYn - A{\_/epr - A{e—pr, (27)

A representa a taxa especifica do processo indicado no subscrito. Os dois primeiros termos
aumentam Y, ao converter néutrons em prétons, enquanto os dois ultimos reduzem Y, ao converter
prétons em néutrons. Em uma simulag@o real, capturas em nucleos, bloqueio de Pauli, potenciais
quimicos, opacidades e efeitos de transporte modificam essas taxas. Ainda assim, a Eq. (27)
mostra por que a evolucao de Y, estd acoplada simultaneamente a composi¢ao, ao campo de
neutrinos e ao estado termodindmico do fluido (LANGANKE et al., 2003; JANKA, 2012).
Para neutrinos com energias da ordem de MeV, a secdo de choque de absorcdo por

nucleons livres cresce aproximadamente como

2
E
oy (Ey) ~ 107 (W) cm’, (28)

em ordem de grandeza, com fatores numéricos que dependem do canal considerado e das
correcdes microfisicas incluidas (JANKA, 2012; BURROWS; VARTANYAN, 2021). Uma
estimativa dessa escala € apresentada no Apéndice C. Assim, como indicado pela Eq. (28), as
taxas de absorcao por nucleons livres dependem aproximadamente do quadrado da energia do
neutrino. Por isso, pequenas mudangas nas energias médias de Vv, e V, podem produzir efeitos
relevantes sobre o aquecimento. A microfisica moderna inclui corre¢des de recuo, bloqueio de
Pauli, correlagcdes nucleares, espalhamento ineldstico e capturas em nuicleos pesados. Perto da
condig¢do critica para explosao, diferencas aparentemente modestas nas opacidades ou nas taxas
de emissdo podem ser amplificadas pelo acoplamento entre neutrinos, acrecdo e turbuléncia
(BURROWS et al., 2018).

2.7 PROFUNDIDADE OPTICA, NEUTRINOSFERA E LUMINOSIDADE

A transicao entre o regime transparente € o regime opaco aos neutrinos € descrita pela
profundidade Optica. Para uma espécie de neutrino, ela pode ser definida de forma esquematica

como
T(r) = / o () dr, (29)

r
onde ky € uma opacidade efetiva. Quando 7, < 1, os neutrinos escapam quase livremente.

Quando 7y, > 1, eles ficam acoplados a matéria e escapam apenas por difusdo. A superficie

aproximada definida por 7, ~ 1 é chamada neutrinosfera.
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A luminosidade neutrinica mede a energia transportada por neutrinos por unidade de
tempo. Em simetria esférica, uma luminosidade associada a uma taxa volumétrica de emissao

efetiva gy pode ser representada por

.
Lv(r,t):/o 47rr/2qv(r',t)dr'. (30)

Essa expressao € ttil como interpretagdo fisica. Na simulacdo analisada, entretanto, a lumino-
sidade ndo € obtida por transporte espectral completo. O FLASH usa um esquema de leakage
no qual taxas locais de emiss@o sdo combinadas com taxas limitadas por difusdo, conforme
a Eq. (52), enquanto o pds-processamento reconstrdi diagnosticos efetivos de poténcia pela
integracdo do termo local de troca de energia é,,.

Outra grandeza importante é a energia média dos neutrinos. Em um transporte espectral
completo, ela seria obtida diretamente da distribuicdo em energia. Em uma abordagem apro-
ximada, pode-se associar a escala de energia dos neutrinos a temperatura da regido emissora.
Essa ideia serd usada no capitulo de andlise para construir uma estimativa efetiva baseada na
temperatura ponderada pela poténcia emissiva associada a éy.

Em modelos modernos com transporte multigrupo!, os sabores nio possuem exatamente
a mesma regido de desacoplamento. Em geral, v, interage fortemente com néutrons por corrente
carregada, V, interage com protons, e os sabores pesados, representados coletivamente por V,,
desacoplam principalmente por processos de corrente neutra. Como as temperaturas aumentam
para regides mais internas, essa hierarquia de opacidades leva a uma hierarquia tipica de energias
médias,

(Ev,) <(Ev,) S (Ev,), (31

embora diferencas na EOS, na compactacdo da protoestrela de néutrons e nas opacidades possam
reduzir ou alterar parcialmente essa separacao (JANKA, 2017; VARTANYAN; BURROWS,
2023).

Essa separacdo por sabores também chama atencdo para o fendmeno de oscilagdes
de neutrinos. Apds serem emitidos, neutrinos podem mudar de sabor por efeitos de mistura
no vdacuo, pela interacdo com a matéria atravessada e pela prépria densidade de neutrinos no
ambiente da supernova. Esses processos podem alterar o espectro observado e, em descri¢des
mais completas, afetar a forma como cada sabor participa do resfriamento e do acoplamento com
a matéria. A simulagdo analisada nesta dissertacdo ndo inclui oscilagdes de sabor, pois utiliza um
tratamento aproximado de transporte por leakage. Ainda assim, esse tema € uma extensao natural
do presente trabalho, especialmente para estudos futuros sobre o papel independente de cada
sabor no balancgo energético e no resfriamento da protoestrela de néutrons (DUAN; FULLER;
QIAN, 2010; MIRIZZI et al., 2016; DASGUPTA; MIRIZZI; SEN, 2017).

1

Transporte multigrupo significa que o campo de neutrinos é evoluido em vérias faixas discretas de energia. Em
vez de usar apenas uma taxa integrada ou média, o cdlculo acompanha como emissdo, absorcio e espalhamento
dependem da energia dos neutrinos em cada grupo.
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2.8 AQUECIMENTO, RESFRIAMENTO E REGIAO DE GANHO

Depois da formagao da protoestrela de néutrons, o campo de neutrinos passa a exercer
dois efeitos opostos sobre a matéria. Nas regides mais internas e quentes, a emissao de neutrinos
remove energia, levando ao resfriamento e a contracdo da protoestrela de néutrons. Em regides
mais externas, principalmente atrds do choque estagnado, a absor¢do de neutrinos pode aquecer
o material. A superficie que separa, aproximadamente, o dominio de resfriamento liquido do
dominio de aquecimento liquido define o chamado raio de ganho (ou regido de ganho).

O balango energético local pode ser escrito como

de;
( a;nt) ) = Gheat — Gcool; (32)

em que ghey representa a taxa especifica de aquecimento por absor¢ao e g0 a taxa especifica de
resfriamento por emissdo. Se o lado direito € negativo, a matéria perde energia para os neutrinos;
se € positivo, a matéria recebe energia do campo neutrinico.

Esse balango € a base fisica para interpretar ¢y, a taxa local de troca de energia analisada
nesta dissertacdo. Essa grandeza ndo deve ser entendida como a luminosidade total de neutrinos,
mas como um termo local de acoplamento entre matéria e neutrinos. Por isso, sua integracao
espacial, sua separagdo entre regides de aquecimento e resfriamento e sua ponderacdo pela
temperatura fornecem formas de conectar os arquivos de saida da simulagdo com grandezas
fisicas como energia emitida, poténcia liquida e energia média efetiva dos neutrinos. Essa
passagem da definicdo tedrica para os diagnoésticos discretos € feita no Capitulo 4 e aplicada aos
resultados nas Figuras 17 e 18.

Operacionalmente, se o campo liquido de troca de energia muda de sinal de negativo para

positivo ao se afastar da protoestrela de né€utrons, pode-se definir
éy(Rgain) =0, éy < 0 para r < Rgain, ¢y > 0 para Rgain < 7 < Rgp. (33)

Com essa defini¢do idealizada, a massa na regido de ganho seria

Rsh
Mgain = 4nr’p(r)dr. (34)

2ain
Na pratica, perfis discretos, ruido numérico e multiplas regides de aquecimento podem tornar
essa identificacdo menos limpa. Por isso, nos resultados usamos também diagndsticos mais
diretos, como o raio do pico de aquecimento liquido e a razdo entre poténcias integradas.

Uma forma util de caracterizar a competi¢ao entre aquecimento e acrecao é comparar o
tempo de aquecimento com o tempo de adveccdo. Aqui, adveccdo significa o transporte de uma
grandeza fisica pelo préprio movimento do fluido. No contexto pds-bounce, o termo se refere
principalmente ao escoamento do material que atravessa o choque, passa pela regido de ganho e
continua sendo carregado para raios menores pela acrecdo sobre a protoestrela de néutrons.

Em uma aproximag¢do Newtoniana, a energia de ligacdo do material na regido de ganho

pode ser estimada pela energia total integrada entre o raio de ganho, Rg,in, € 0 raio do choque,
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RSh,
Ry

sh V2
Ebind,gain = 47Cr2p (eint + Er + @) dl’, (35)

gain
onde ® € o potencial gravitacional. Para material ligado, essa integral é negativa, e seu médulo
representa a energia que precisa ser fornecida para tornar o material nio ligado. De modo andlogo,

a taxa total de aquecimento por neutrinos na regido de ganho pode ser escrita como
. Rsh 2 .
Oheat = 47r°P Gheardr. (36)
gain

Com essas defini¢Oes, o tempo de aquecimento pode ser estimado como

‘ Ebind, gain ’

Theat ™~ ) 37
Oheat
O tempo de advecgdo pode ser escrito esquematicamente como
M .
gain
Tadv ~ M (38)

com Mgy, a massa na regido de ganho e M a taxa de acre¢do. Quando Tyey S€ torna menor
ou comparavel a 7,4y, 0 material pode absorver energia suficiente antes de ser advectado para
regides internas, favorecendo a expansdo do choque. Essa comparacdo € particularmente util
para interpretar por que o mesmo fluxo de neutrinos pode ser insuficiente em 1D e mais eficiente
em multidimensdes, onde movimentos ndo radiais aumentam o tempo de residéncia do material
aquecido (FOGLIZZO; SCHECK; JANKA, 2006; JANKA, 2017, MULLER, 2016).

Nesta dissertacao, essas escalas sdo usadas como referéncia conceitual. A anélise rea-
lizada permite separar regides de resfriamento e aquecimento liquido a partir do sinal de éy,
mas ndo fornece uma determinag@o completa e robusta de Mgain, Thear € Tadv- Para isso seria
necessdrio combinar uma identificagio estdvel de Rgain € Ry com energia de ligacdo e taxa de
acrecao local reconstruidas de forma consistente. Por essa razdo, o Capitulo 5 apresenta o raio
de pico do aquecimento 1iquido, Fheat peaks € @ raZA0 Lheat/Leool cOmo diagndsticos efetivos da

deposi¢do de energia, nio como uma reconstru¢do completa da regido de ganho.

2.9 CAPTURAS: ELETRONICA E DE NEUTRINOS DO ELETRON

Durante a fase de colapso, o rdpido aumento da densidade de massa forca a elevacao
do potencial quimico dos elétrons (L), tornando termodinamicamente favordvel a captura de
elétrons altamente degenerados por protons livres (p) e por prétons vinculados em nucleos
pesados ((A,Z)) (LIEBENDGRFER, 2005; ARNETT, 1977):

e +p—n+v, 39)

e +(AZ) — (A, Z—1)+V, (40)
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Nas densidades iniciais do colapso, a captura eletronica em nicleos pesados domina o
processo através de transi¢oes superpermitidas de Gamow-Teller (LIEBENDORFER, 2005). Esse
mecanismo reduz de forma continua e irreversivel a pressao hidrostética exercida pelos elétrons
relativisticos (LIEBENDORFER, 2005). Os neutrinos do elétron (Vv,) gerados nessas reagdes
carregam energias iniciais que refletem diretamente os potenciais quimicos locais (U, + Wy — L)
(LIEBENDGORFER, 2005). Inicialmente, devido as baixas densidades, esses neutrinos escapam
livremente da estrela (regime transparente), atuando como um sumidouro de energia que resfria
eficientemente o carogo e reduz a entropia especifica da matéria (LIEBENDORFER, 2005).
Na simulacao realizada com o cddigo FLASH para o progenitor s15s7b2 com a equagdo de
estado LLS220, o colapso prossegue até que a densidade central atinja a densidade nuclear de
Pe ~ 2,96 x 101* g cm ™3 no instante de bounce (t, ~ 0,2335 s), momento no qual a fragio

eletrOnica central atinge seu valor minimo de Y, . ~ 0,278 (222?).

2.9.1 Aprisionamento e Captura de Neutrinos do Elétron

A medida que o colapso avanca e a densidade central ultrapassa o limiar critico de
aprisionamento (frapping density), estimado classicamente em Pyp >~ 2 X 10'2 g cm ™3, o livre
caminho médio dos neutrinos torna-se significativamente menor do que o raio do carogo estelar
(LIEBENDORFER, 2005). Esse aumento dréstico na opacidade decorre principalmente do
espalhamento coerente neutrino-nticleo (v +A — v 4 A), cuja secdo de choque possui uma forte
dependéncia com o quadrado da energia do neutrino (o o< E‘z,) (LIEBENDGRFER, 2005).

Uma vez aprisionados, os neutrinos passam a difundir-se lentamente e entram em equi-
librio térmico e quimico com o fluido, tornando-se também degenerados (LIEBENDORFER,
2005). Sob essas condi¢des de alta densidade e opacidade, o processo inverso de absor¢ao de

neutrinos por néutrons livres torna-se estatisticamente relevante (LIEBENDGORFER, 2005):
Vo+n—p+e “41)

Essa reacdo de captura de neutrinos opera como um mecanismo de retroalimentacio ter-
modinamica essencial no modelo hidrodinamico pds-bounce (??). Enquanto a captura eletronica
direta atua como uma taxa de resfriamento volumétrico via emissao (associada aos potenciais
quimicos locais (Ey.)pot), @ absor¢do de neutrinos da radiagdo incidente fornece aquecimento
local na chamada regido de ganho (??2JANKA et al., 2007).

A energia dos neutrinos que chegam a regido de ganho para serem absorvidos provém do
fluxo emitido na neutrinoesfera (????). Devido a forte dependéncia energética da opacidade, o
espectro sofrido pela radiagdo sofre um “endurecimento espectral” analitico, modelado frequen-
temente por distribuicdes do tipo Alpha-fit com parametro de compressao do espectro o = 3,151
(222?). A energia média dos neutrinos absorvidos ((Ey. abs)) € expressa em termos da energia

efetiva de emissdo ((Ey ¢fr)) pela relagdo analitica (222?):

o+3
o+1

<EVe7abs> = <Ev,eff> (42)
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A taxa liquida de troca de energia por barion (éy) reflete esse balanco, assumindo valores
negativos na regido interna de resfriamento denso e valores positivos na regido de ganho exterior
(??JANKA et al., 2007). Proximo ao equilibrio beta (U, + 1, = W, + Uy), a fragdo leptonica total
(YL =Y. +Y,) estabiliza-se, travando a entropia e for¢cando o colapso a prosseguir de maneira
quase adiabatica até que o choque seja deflagrado (LIEBENDGORFER, 2005; ARNETT, 1977).

2.10 LIMITACOES DA APROXIMACAO UNIDIMENSIONAL

A simulacdo estudada neste trabalho assume simetria esférica e gravidade Newtoniana.
Essa escolha torna o problema numericamente mais controlado e permite isolar o papel de
grandezas como Y,, éy,, luminosidade e energia média efetiva. No entanto, ela remove graus
de liberdade que sdo fisicamente importantes para o mecanismo de explosdao. Em 2D e 3D, a
regido entre o choque e a protoestrela de néutrons pode desenvolver convec¢do, SASI, plumas de
acrecao e turbuléncia. Esses movimentos aumentam a massa aquecida, deformam o choque e
introduzem varia¢des angulares na emissao de neutrinos.

Outra limitagdo € o tratamento aproximado de transporte. Métodos de leakage capturam
a tendéncia de resfriamento em regides densas e o aquecimento aproximado em regides externas,
mas nao substituem transporte multigrupo dependente de energia e angulo. Por isso, grandezas
derivadas de é, devem ser interpretadas como diagnodsticos efetivos do acoplamento matéria—
neutrinos na simulacio, ndo como reconstru¢des completas do espectro neutrinico. Comparagdes
modernas entre c6digos mostram que, mesmo em simetria esférica, diferencas de transporte,
opacidades e tratamentos relativisticos podem alterar a evolu¢do do choque, da luminosidade e
do aquecimento (O’CONNOR et al., 2018; PAN et al., 2018; BURROWS et al., 2018).

Essas limita¢des ndo invalidam a andlise; elas definem seu escopo. O valor de uma
simulag@o 1D com fisica de neutrinos aproximada estd em fornecer uma leitura clara da sequéncia
causal local: colapso aumenta a densidade, capturas reduzem Y., neutrinos removem energia,
0 bounce langa o choque, e o balango entre resfriamento e aquecimento determina a evolucao
pos-bounce. O capitulo de modelagem numérica usa exatamente essa leitura para interpretar os
campos de saida do FLASH.
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3 MODELAGEM NUMERICA E O CODIGO FLASH
3.1 VISAO GERAL DO MODELO DE CCSN

A simulacdo numérica foi conduzida de forma unidimensional (1D), assumindo estrita
simetria esférica. Como condicdo inicial para a estrela na fase pré-supernova, adotou-se o
modelo s/557b2 desenvolvido por Woosley e Weaver em 1995, um progenitor cldssico de
15M, amplamente utilizado como referéncia em simulagdes de CCSN. A dindmica do colapso
¢ governada por uma gravidade puramente Newtoniana. A termodinamica foi descrita pela
EOS (equation of state) L.S220, de Lattimer e Swesty 1991, parametrizada com um mdédulo de
incompressibilidade nuclear de K = 220 MeV. Essa escolha coloca a simula¢do no contexto de
modelos 1D usados para testes controlados, compara¢do de microfisica e avaliacio de tratamentos
aproximados de transporte (O’CONNOR, 2015; O’CONNOR et al., 2018).

Essas escolhas definem um modelo controlado para estudar a sequéncia colapso—bounce—
evolugdo pos-bounce. A simetria esférica reduz o custo computacional e elimina efeitos multidi-
mensionais, permitindo isolar a resposta hidrodindmica, a influéncia da EOS e o papel dos termos
aproximados de neutrinos. A gravidade Newtoniana e o tratamento por leakage ndo substituem
célculos relativisticos com transporte espectral completo, mas sdo adequados ao objetivo desta
dissertacdo: interpretar diagndsticos locais de troca de energia e de 1éptons nos arquivos de saida
do FLASH.

3.1.1 O progenitor s15s7b2

O modelo s15s7b2 corresponde a uma estrela massiva de massa inicial de 15M, evoluida
até o estagio imediatamente anterior ao colapso do nucleo. Ele pertence ao conjunto cldssico
de modelos pré-supernova de Woosley e Weaver, no qual a estrutura estelar € acompanhada por
sucessivas etapas de queima nuclear até a forma¢do de um nucleo central rico em elementos do
pico do ferro (WOOSLEY; WEAVER, 1995). Nesse estdgio, o perfil radial da estrela ja contém
as camadas composicionais tipicas de uma progenitora massiva: uma regiao central de ferro,
camadas intermedidrias ricas em silicio, oxigénio, carbono e hélio, e um envelope externo de
hidrogénio.

O interesse desse progenitor niao estd apenas em sua massa inicial, mas na estrutura que
ele apresenta no instante do colapso. Perfis de densidade, temperatura, entropia, composi¢ao
e fracdo eletronica determinam a massa do niucleo interno no bounce, a taxa de acre¢ao pos-
bounce e a pressao de ram exercida pelo material que continua caindo sobre o choque. Assim,
dois progenitores com massas iniciais proximas podem levar a evolucdes diferentes se tiverem
perfis internos distintos. Essa dependéncia motivou o uso de parametros estruturais, como a
compacticidade e critérios baseados no gradiente de massa proximo a interface entre camadas,
para relacionar a estrutura pré-colapso a dificuldade de explosao (O’CONNOR; OTT, 2011;
ERTL et al., 2016; SUKHBOLD et al., 2016).
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Para uma simulacdo unidimensional como a analisada nesta dissertacdo, o s15s7b2
funciona como uma condicao inicial controlada e bem conhecida. Por ser um modelo de 15M,,
ele representa uma progenitora intermedidria frequentemente usada em testes de cédigos e em
comparacdes de fisica microfisica, sem exigir as condi¢des extremas de progenitores muito
compactos ou de modelos que evoluem rapidamente para formacao de buraco negro. Ainda
assim, sua estrutura determina diretamente o problema hidrodindmico: ap6s o bounce, a queda
continua das camadas externas alimenta a luminosidade de neutrinos por acre¢do e, a0 mesmo
tempo, aumenta a pressao de ram que se opde a expansao do choque.

E importante notar que o s/5s7b2 é um modelo cldssico, anterior a grades modernas de
evolucao estelar que exploram de forma mais sistematica os efeitos de metalicidade, perda de
massa, rotacao, conveccao e incertezas em taxas nucleares (WOOSLEY; HEGER; WEAVER,
2002; SUKHBOLD et al., 2016). Por isso, ele deve ser entendido aqui como uma escolha de
referéncia, ndo como uma representacao unica ou definitiva de todas as estrelas de 15M,,. Essa
distin¢ao € relevante para a interpretacdo dos resultados: as conclusdes extraidas sobre a taxa
local de troca de energia, o resfriamento, o aquecimento e a energia média efetiva dos neutrinos
pertencem a combinacdo especifica entre progenitor, EOS, gravidade, transporte aproximado e
simetria esférica adotada nesta simulacao.

A evolucao temporal foi gerada com o FLASH, cuja origem, aplicacdes e limitagdes
gerais foram discutidas no Capitulo 1. Neste capitulo, o foco passa a ser operacional: quais

ingredientes do cddigo entram nesta simulacdo e como eles afetam a interpretacdo dos resultados.

3.2 INTEGRACAO HIDRODINAMICA E CAPTURA DE CHOQUES

A etapa hidrodinamica da simulacdo precisa resolver escoamentos altamente compressi-
veis, com velocidades de queda elevadas, formagdo de descontinuidades e variacdes rapidas de
densidade e pressao no bounce. Por isso, ndo € adequado usar uma discretizacao que pressuponha
solucdes suaves em todo o dominio. O FLASH foi construido justamente para esse tipo de
problema: ele resolve as equagdes de fluido em forma conservativa, usando métodos de captura
de choque capazes de tratar descontinuidades sem rastrear explicitamente a posi¢ao da frente de
choque (FRYXELL et al., 2000).

Na forma conservativa, as equacdes de Euler para um fluido compressivel podem ser

escritas, de modo esquematico, como

%—?+V-F(U) =S, (43)

em que U € o vetor de varidveis conservadas, F representa os fluxos hidrodindmicos e S retine

termos-fonte, como gravidade, geometria esférica e acoplamento com a microfisica. Para uma
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descricdo puramente hidrodindmica, sem campo magnético, pode-se escrever

P
|
U=|pv|, E=pem+5pv, (44)
E

onde E ¢ a densidade total de energia hidrodindmica, composta por energia interna e energia
cinética. Em uma dimensao radial, a estrutura essencial das equacdes € preservada, mas os
termos geométricos associados a simetria esférica entram como contribuicdes adicionais aos
termos-fonte.

O método numérico usado em cddigos desse tipo € baseado em volumes finitos. O
dominio € dividido em células, e a grandeza evoluida em cada célula € sua média volumétrica. A
atualizacdo temporal depende do balanco entre o fluxo que entra e o fluxo que sai pelas faces da

célula. Em uma dimensao, essa atualizacao pode ser representada por

At
Ut :U?—A—X(Fi+1/2—Fi,1/2)+AZSi, (45)

emque F;, ;5 e F;_/; sdo os fluxos numéricos nas interfaces da célula. Essa forma ¢ importante
porque preserva, no nivel discreto, a conservagao das grandezas fundamentais. Em uma regiao
de choque, onde densidade, pressdo e velocidade mudam abruptamente, a conservagio correta
através da descontinuidade é mais importante do que tentar representar a frente de choque como
uma fungdo suave.

O FLASH cléssico usa, para hidrodindmica compressivel, uma implementacao do método
PPM (Piecewise Parabolic Method), desenvolvido por Colella e Woodward (COLELLA; WO-
ODWARD, 1984; FRYXELL et al., 2000). O PPM pertence a familia de métodos de Godunov:
em cada passo temporal, o cddigo reconstrdi os estados a esquerda e a direita de cada interface
de célula e resolve localmente um problema de Riemann, isto €, o problema de evolucio de duas
regides constantes separadas por uma descontinuidade inicial. O resultado fornece os fluxos
F; 12 usados na Eq. (45).

A reconstrucio parabdlica do PPM fornece alta resolugdo em regides suaves, enquanto
limitadores e procedimentos de achatamento do perfil reduzem oscilagdes espurias perto de
choques fortes. Essa combinacao € crucial no colapso de nucleo. Antes do bounce, o c6digo
precisa acompanhar a compressao quase homoéloga do nticleo interno e a queda supersdnica das
camadas externas. No bounce, a rigidez da equacdo de estado desacelera abruptamente o nucleo
interno, criando uma onda de pressdo que se transforma em choque. Depois disso, 0 método
precisa manter uma frente de choque estreita e estavel, sem produzir oscilacdes nao fisicas em
pressdo, densidade ou energia.

A estabilidade temporal € controlada pela condi¢do de Courant—Friedrichs—Lewy, usual-

mente chamada condi¢do CFL. De forma esquemadtica, o passo de tempo deve satisfazer

Ax.
At < Copp.min {—} , (46)
i |Vl'| + i
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onde ¢, € a velocidade do som e Ccpr, < 1 é um fator de seguranga numérico. Essa restri¢ao
expressa a ideia de que a informacao fisica ndo deve atravessar mais de uma fracao de célula
durante um unico passo temporal. Perto do bounce, quando a velocidade do som e os gradientes
hidrodinamicos crescem rapidamente, essa condi¢do for¢a passos de tempo menores e ajuda a
manter a integracdo estavel.

O refinamento adaptativo de malha também contribui para o tratamento do choque. Em
vez de usar a mesma resolu¢ao em toda a estrela, 0o AMR permite concentrar células menores
nas regides de maior gradiente, como a vizinhanga do choque, o nicleo compacto e interfaces
de composicdo. Assim, a descontinuidade hidrodinadmica € capturada em poucas células bem
resolvidas, enquanto regides mais suaves podem permanecer com resolucao menor, reduzindo o
custo computacional (FRYXELL et al., 2000).

O FLASH também possui mddulos para magnetohidrodindmica em outras configuragdes,
nos quais o vetor de varidveis conservadas inclui o campo magnético e as equacdes passam
a envolver a indu¢do magnética e a condi¢do V- B = 0. De forma esquematica, a MHD ideal
acrescenta

JB

— =V x(vxB), V-B=0. 47)

at
No entanto, a simulagcdo analisada nesta dissertacdo € hidrodindmica, unidimensional e sem
campos magnéticos. Portanto, a men¢cdo a MHD serve apenas para situar capacidades gerais
do FLASH; os resultados discutidos no Capitulo 5 devem ser interpretados como resultados de

hidrodinamica compressivel com gravidade, EOS nuclear e tratamento aproximado de neutrinos.

3.3 MODULOS PARA MODELIZACAO DE NEUTRINOS NO FLASH

3.3.1 Médulo de deleptonizagdo (deleptonize)

Durante a fase de colapso que antecede o bounce, o médulo deleptonize representa
de forma parametrizada a perda de léptons discutida na fundamentagdo tedrica. Em vez de
calcular explicitamente todas as taxas microscopicas de captura eletronica, o FLASH impde uma

trajetoria efetiva para a fracdo eletronica como funcdo da densidade,

Y, =Y.(p), (48)

calibrada a partir de simulagdes unidimensionais com transporte de neutrinos mais detalhado
(LIEBENDGRFER, 2005). Assim, conforme uma célula do fluido € comprimida e sua densidade
aumenta, o codigo ajusta Y, para representar a perda média de 1éptons esperada naquele regime.

De forma esquemadtica, durante a compressao pré-bounce, a contribuicao do médulo pode

ser entendida como um termo-fonte para a fragado eletronica,

Y, _dY(p) Dp
< ot )delept N dp Dr’ (49)
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onde D/Dt indica a derivada seguindo o movimento do fluido. Essa expressdo ndo deve ser lida
como uma solucdo de transporte, mas como a forma fisica da parametrizacdo: a evolugdo de Y, é
ligada ao aumento de densidade do material colapsante.

A parametrizacdo € usada principalmente para representar a fase de colapso até o bounce,
fornecendo ao cdlculo hidrodindmico uma evolucao mais realista de Y., da pressdo e da estrutura
do nucleo central do que uma evolucao adiabatica sem perdas leptonicas. No contexto desta
dissertacdo, o papel do deleptonize € preparar o estado termodindmico e composicional sobre
o qual o esquema de leakage atuard depois.

Essa disting@o é importante para interpretar os arquivos de saida. A queda de Y, antes do
bounce pode estar incorporada diretamente pela atualizagdo parametrizada Y,(p), sem aparecer
como um valor nio nulo da taxa salva para a variacdo fraca de Y, em todos os arquivos. Nesta
dissertagdo, essa taxa € denotada por Y, , enquanto a deleptonizagdo pré-bounce é acompanhada
principalmente pela evolugdo do préprio campo Y. Assim, perfis com Y, varidvel e Y, , nulo em
épocas pré-bounce nao sio contraditorios; eles refletem a separagdo entre a parametrizagcao de
colapso e o termo-fonte salvo pelo tratamento pos-bounce (LIEBENDORFER, 2005; JANKA,
2012).

3.3.2 Esquema de neutrino leakage (RadTrans)

Depois do bounce, a aproximacgado de deleptonizacao parametrizada deixa de ser suficiente
para descrever a troca de energia entre matéria e neutrinos. O médulo RadTrans usado pelo
FLASH fornece uma descricao aproximada desse processo por meio de um esquema de neutrino
leakage. Na pratica, o transporte completo € substituido por termos-fonte locais calculados a partir
de p, T e Y,, combinando produgdo local, limitagdo difusiva em regides opticamente espessas e,
quando ativado, aquecimento por absor¢cdo em regides externas. Comparacdes recentes mostram
que diferencas entre tratamentos de transporte aproximados e métodos mais completos podem
alterar luminosidades, aquecimento e evolucdo do choque, o que reforca a interpretacdo de éy
como diagnéstico efetivo (O’CONNOR et al., 2018; PAN et al., 2018).

O resultado final ndo € um espectro detalhado de neutrinos, mas um conjunto de termos

que entram diretamente nas equacdes hidrodinamicas:

Dein - Dein dein

Dr a ( Dr )hydr0+( dt )v7 (50)
DY, Y,
Dt _<8t)v' oD

Esses termos sdo o elo entre a fisica aproximada de neutrinos e a evolugdo do fluido: eles
modificam a pressdo, a entropia, a composicao e a possibilidade de deposi¢do de energia atrds da
onda de choque. E nesse contexto que as taxas locais de troca de energia e de nimero leptonico
devem ser interpretadas, ndo como observaveis globais, mas como registros dos termos-fonte

calculados pelo esquema aproximado de neutrinos.
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3.3.3 Origem do termo de troca de energia no FLASH

Nos arquivos de saida do FLASH, o termo local de troca de energia entre matéria e
neutrinos € armazenado no campo dele. Nesta dissertacdo, essa grandeza serd denotada por éy, .
Ela ndo € uma grandeza primitiva da equacao de estado, nem uma luminosidade global calculada
posteriormente. Trata-se de um termo-fonte local, calculado célula a célula pelo médulo de fisica
de neutrinos e acoplado a evolucio da energia da matéria. Na simulacdo usada neste trabalho, os
parametros de execucdo indicam o uso conjunto da deleptonizacdo parametrizada e do esquema
de leakage com aquecimento por neutrinos, ativados por useDeleptonize, useRadTrans e
leak_doHeat.

No esquema de leakage, a taxa de emissao local ndo € automaticamente igual a taxa de
escape. O médulo combina uma taxa local de emissdo, Q\°¢, adequada ao regime transparente,
com uma taxa difusiva, Qil,iff, adequada ao regime opaco. Uma forma usual dessa interpolagado é

a média harmonica,

1 11!
o = { go * W} . (52)
Assim, em regides transparentes Q5" ~ 0!, enquanto em regides opacas Q%I ~ QT

A parte difusiva representa o fato de que, em regides de grande profundidade 6ptica, os
neutrinos ndo escapam no tempo de cruzamento livre R/c, mas por um passeio aleatorio através
da matéria. De forma esquematica, se A, é o livre caminho médio e 7, a profundidade 6ptica, o

tempo de difusdo pode ser estimado como
3Ty Ar

Laiff ~ (33)

onde Ar representa a escala radial local relevante para o escape. A taxa difusiva € entdo interpre-

tada como a energia ou o nimero de neutrinos disponiveis dividido por esse tempo caracteristico,

loc
aifr % _ (54)
Essas expressdes nao significam que o cédigo resolva uma equagio de transporte espectral
completa. Elas indicam a 16gica da aproximacao: a emissdo local € limitada quando a matéria se
torna opticamente espessa, evitando que energia e 1éptons escapem mais rapidamente do que a
difusdo permitiria (RUFFERT; JANKA; SCHAFER, 1996; O’CONNOR et al., 2018; JANKA,
2012).

Além do resfriamento por emissdo, o médulo também pode incluir aquecimento por
absor¢cdo de neutrinos em regides externas a protoestrela de néutrons. Esse aquecimento €
particularmente relevante na regido de ganho, onde a absor¢do de Vv, e V, por nicleons livres
pode devolver energia ao material atrds do choque (JANKA, 2012; BURROWS; VARTANYAN,
2021). Assim, para cada célula, o termo energético liquido que entra na hidrodindmica pode ser

escrito de forma esquematica como

de; . .
( altm) ) = {Gheat — 4cool, (55)
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onde ej, € a energia interna especifica da matéria. A taxa especifica liquida de troca de energia é

. dein
eV:( at )va (56)

com unidades de energia por massa por tempo. Pela convencdo de sinal usada nos arquivos

entdo identificada por

analisados, valores negativos de é, indicam resfriamento liquido da matéria por emissao de
neutrinos, enquanto valores positivos indicam aquecimento liquido por absor¢do. Em termos
préticos, éy corresponde ao campo dele salvo pelo FLASH.

De modo andlogo, a taxa local de varia¢do da fragdo eletronica por processos fracos sera

_[or.
Yoy = ( 5 >v. 57

A diferenga essencial € que Y, , mede a variagio liquida do nimero leptdnico eletrdnico, enquanto

escrita como

éy mede a troca liquida de energia. Por isso, processos que carregam energia em neutrinos sem
alterar significativamente Y,, como canais térmicos de producgdo de pares, podem contribuir para
éy sem produzir contribui¢do equivalente em Y, . Essa distin¢do € central para a interpretagao

fisica dos resultados e para o método de estimativa da energia média efetiva apresentado a seguir.
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4 ANALISE DA TROCA DE ENERGIA E BALANCO ENERGETICO
4.1 POS-PROCESSAMENTO DOS DIAGNOSTICOS DA SIMULACAO

Os resultados apresentados no Capitulo 5 foram obtidos a partir dos arquivos de saida
hidrodindmicos do FLASH e de um arquivo global de diagndstico da simulagdo. Os perfis
radiais usam os campos de densidade, temperatura, velocidade radial, entropia, fracao eletronica,
taxa de variacdo leptOnica e taxa de troca de energia. Nos arquivos do FLASH, essas duas
Gltimas grandezas aparecem como dye e dele; no texto, elas serdo denotadas por Y,y € éy,
respectivamente. O instante de bounce foi identificado pelo maximo da densidade central,
adotando-se

tn =0,2335 s. (58)

Todos os tempos pds-bounce usados nos graficos sdao definidos por
Ipp =1 —Ip. 59)

Quando um perfil € apresentado em uma época especifica, o arquivo escolhido é aquele cujo
tempo salvo € mais préximo do valor desejado de .

Como a simulacdo é unidimensional e esfericamente simétrica, a coordenada radial foi
reconstruida a partir das caixas de malha dos arquivos HDF5 do FLASH. Para cada bloco, as
posic¢des das células foram calculadas no centro dos volumes de malha e depois ordenadas por
raio. As distancias sdo convertidas de centimetros para quildmetros nas figuras. Essa reconstru¢ao
preserva a interpretacdo esférica do problema e permite integrar grandezas volumétricas por
meio de elementos de volume

dV; = 4mr? Ar;, (60)

onde Ar; € estimado a partir do espagamento radial local.

O raio do choque € determinado combinando informacao cinemdtica e termodinamica.
Sempre que hd uma transicao clara no perfil de velocidade radial, a mudanca entre material em
queda e material desacelerado pelo choque fornece um marcador direto da frente de choque.
Em fases em que essa transi¢do nao € simples de identificar, usa-se também o salto de entropia
produzido pelo choque. Na pratica, o diagndstico adotado procura a regido externa ao nucleo
central, com r > 50 km, em que a entropia especifica excede um limiar tipico de material
pos-choque,

s > 6kg baryon ! (61)

O raio do choque € entdo associado a posicdo mais externa que satisfaz esse critério. Esse
limiar ndo € uma constante fisica universal; ele € um critério operacional para acompanhar
a descontinuidade hidrodindmica nos perfis analisados, coerente com o aumento de entropia
esperado no material processado pelo choque (JANKA, 2012; BURROWS; VARTANYAN,
2021).
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A taxa de acrecdo a montante do choque € estimada como um diagnéstico hidrodindmico
local,
y 2
MUP = 477:Rshpup’Vr,up’, (62)

onde pyp € Vyp sd0 avaliados no material em queda imediatamente externo ao choque. No
pOs-processamento, usa-se a mediana das células localizadas logo a frente de Ry, para reduzir a
sensibilidade a uma unica célula. Esse valor deve ser lido como uma estimativa diagndstica, nao
como uma taxa de acrecdo de transporte conservativo calculada diretamente pelo FLASH.
Também sdo calculados raios e massas associados a protoestrela de néutrons por limiares

de densidade. Para um limiar p,, definimos

RP*(t) = maX{r : p(rﬂt) > p*}7 (63)

R *
M, (1) = /O " anrp(r,t)dr (64)

Foram usados os limiares p, = 10'! e 10'>gcm™3. Essas superficies ndo definem uma fron-
teira Unica e fundamental da protoestrela de néutrons, mas permitem acompanhar de forma
reprodutivel a contrag@o e o crescimento da regido densa central.

As poténcias integradas de resfriamento e aquecimento por neutrinos sdo calculadas a
partir de é,,. Como discutido na Sec¢do 3.3.3, essa grandeza representa uma taxa especifica liquida
de troca de energia entre matéria e neutrinos. Assim, valores negativos indicam perda liquida de
energia pela matéria, enquanto valores positivos indicam deposicao liquida de energia. Para cada

instante, definimos

Leool = — Y, PiévidVi, (65)
év’,‘<0
e
Lyeat = Z piéy,;dV;. (66)
év_,'>0

Essas grandezas sdo diagndsticos efetivos integrados a partir de éy. Elas ndo devem ser confundi-
das com luminosidades espectrais por sabor obtidas em transporte multigrupo completo.

O sinal de ¢, também permite identificar regides de resfriamento liquido, com é, < 0, e
regides de aquecimento liquido, com é, > 0. Essa separacdo fornece um diagndstico aproximado
da zona em que o tratamento de neutrinos deposita energia no fluido. No entanto, nesta dissertagc@o
ela ndo € usada para definir de forma robusta Mgyin, Theat OU Tady. Essas quantidades exigiriam
uma identificacdo estdvel do raio de ganho, do raio do choque, da massa contida entre essas
superficies, da taxa de acrecdo e da energia de ligacdo do material. Como o pés-processamento
disponivel ndo armazena diretamente todas essas grandezas, em particular uma reconstru¢ao
completa do potencial gravitacional e da taxa de acrecdo local, os resultados sdo apresentados
em termos de poténcias efetivas de resfriamento e aquecimento, além do raio emissivo efetivo

definido adiante.
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Para visualizar a extensdo radial da deposi¢do de energia, definimos ainda os limites

operacionais
Theat,min = mMin{r : éy(r,t) > 0}, Fheat,max = Max{r: éy(r,t) > 0}, (67)

calculados no intervalo radial relevante para a regido pos-bounce. O raio ryeat peak € definido como

a posi¢do da casca que mais contribui para a integral positiva de pé, dV. A razdo cumulativa

Eheat(t) _ fé Lheat (tl) dr’
Ecool (t) fé Lcool (t/) dr’

(68)

mede a fracdo efetiva da energia removida por neutrinos que retorna ao fluido por aquecimento
liquido dentro da aproximacao usada.

Por fim, foram construidos mapas espago-temporais de éy € Y,y por interpolagdo dos
perfis radiais em uma malha comum de raio e tempo. Diagramas no plano (p,7') foram ponde-

rados pela poténcia por casca, p

éy|dV, separando células em resfriamento e em aquecimento
liquido. Correlacdes entre diagndsticos temporais foram estimadas por coeficientes de Pearson

no intervalo pés-bounce. Para duas séries temporais X; e Y;, esse coeficiente é definido por

Yi(Xi—X)(Y;-Y)
(X~ %)% [Ty - 7)2) 2

em que X e ¥ sdo as médias temporais das séries analisadas. O valor ryy = 1 indica correlacdo

rxy = (69)

linear positiva perfeita, ryy = —1 indica correlagcdo linear negativa perfeita e ryy = 0 indica
auséncia de correlagdo linear. Nesta dissertacdo, esses coeficientes sdo usados apenas como
indicadores exploratérios de tendéncias simultaneas, ndo como prova de causalidade.

O arquivo global da simulacdo fornece ainda diagnésticos de energia total, cinética e
interna. Nesta dissertacdo, essas colunas sdao usadas como diagndsticos hidrodindmicos globais,
em unidades de 10°! erg, para acompanhar a redistribuicdio de energia durante o colapso e o
pOs-bounce. Elas ndo devem ser confundidas com a densidade de energia conservada local E
usada na formulac@o de volumes finitos do Capitulo 3. A interpretacdo das energias globais
depende das convengdes do problema numérico, especialmente do tratamento gravitacional e
dos termos incluidos no balango global. Por isso, elas ndo sao usadas aqui como uma medida
direta da energia final de explosao.

4.2 ENERGIA MEDIA EFETIVA DOS NEUTRINOS

Além da luminosidade total associada ao resfriamento e ao aquecimento por neutrinos,
uma grandeza importante para caracterizar o sinal emitido € a energia média dos neutrinos. Em
um cdlculo com transporte espectral completo, essa quantidade poderia ser obtida diretamente
a partir da distribuicdo em energia de cada sabor. No tratamento utilizado aqui, entretanto, a

informacdo espectral ndo € armazenada de forma explicita nos arquivos de saida do FLASH.
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Por isso, a energia média deve ser estimada por uma prescricao efetiva, construida a partir das
grandezas termodinamicas e das taxas de troca de energia disponiveis na simulagdo.

O ponto de partida € interpretar ¢y, definido na Secdo 3.3.3 pela Eq. (56), como uma taxa
especifica liquida de troca de energia entre a matéria e o campo de neutrinos. Nas regides em
que éy € negativo, a matéria perde energia para os neutrinos, caracterizando resfriamento local.
Assim, definimos

&y = —éy, (70)

para as células em que ocorre emissao liquida. Como é, € dado por unidade de massa, a taxa

volumétrica de emissdo € obtida multiplicando-se pela densidade local:

qv = Péy. (71)

A temperatura efetiva de emissdo € entdo definida como uma média da temperatura
local ponderada pela poténcia neutrinica emitida em cada elemento de volume. Para um perfil

esfericamente simétrico, essa defini¢do pode ser escrita como

T (t)_f”i/COOIC]v(V,l)T(r,t)dV o)
T Jaavnnav

em que Y¢o0) representa a regido de resfriamento liquido. Esta ponderagdo evita atribuir o mesmo

peso a regides quentes porém pouco emissivas e a regides que dominam efetivamente a perda de
energia por neutrinos.

No p6s-processamento usado para os resultados, 7o € restrita as células com é, < 0
no intervalo radial 0,5 < r < 400 km. O limite interno evita que uma tnica célula muito central
domine artificialmente a média, enquanto o limite externo remove regides distantes que nao
pertencem ao dominio emissivo relevante da protoestrela de néutrons e da regido pds-choque.

Uma vez obtida T, a energia média € estimada supondo que o espectro efetivo dos

neutrinos seja aproximadamente descrito por uma distribuicao de Fermi-Dirac. Nesse caso,
(Ev) = orp kpTefr, (73)

onde kp € a constante de Boltzmann e app € o fator que relaciona a temperatura do espectro a
energia média. Para uma distribuicdo de Fermi-Dirac com parametro de degenerescéncia 1), esse

fator é

F(n)
B(n)’

com Fi(n) representando a integral de Fermi de ordem k. No limite ndo degenerado, n = 0,

OFp = (74)

obtém-se opp ~ 3,151. Em regides mais densas e degeneradas, como o interior da protoestrela de
néutrons, valores moderadamente maiores podem ser esperados. Assim, a energia média obtida
por essa prescri¢ao deve ser entendida como uma estimativa efetiva, nio como a reconstrucdo de
um espectro transportado por grupos de energia.

E importante destacar por que a estimativa foi baseada em uma temperatura ponderada

por éy, e ndo diretamente na razdo entre as taxas de energia e de nimero leptonico. A grandeza
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Y. v acompanha a variagdo liquida da fragdo eletronica, sendo sensivel principalmente ao balango
entre processos que produzem e absorvem neutrinos do elétron. Ja é, inclui a troca liquida de
energia associada ao conjunto das espécies tratadas pelo esquema de leakage. Como processos de
producdo de pares podem carregar energia sem produzir uma variacdo liquida correspondente em
Y., arazaoentre ¢, e Y&v nao fornece, de forma geral, uma energia média robusta. A defini¢do
por Teg preserva a ligagdo fisica entre temperatura local e escala energética do espectro, ao
mesmo tempo em que usa o peso emissivo fornecido diretamente pela simulacgao.
Essa construcao possui limitagdes naturais. Ela ndo distingue explicitamente os sabores
Ve, Ve € Vi, ndo resolve a dependéncia espectral das opacidades e nao substitui um célculo
de transporte multigrupo. Seu papel nesta dissertacao é fornecer uma escala energética média
compativel com as varidveis disponiveis no pds-processamento, permitindo comparar a evolugado
térmica e emissiva da simulacdo com expectativas fisicas gerais para neutrinos de supernovas
por colapso de nucleo.
Além da energia média, também € registrado um raio emissivo efetivo. Ele é definido

como o raio da célula ou casca radial que fornece a maior contribuicdo para a poténcia emitida,
Rem(t) =rj, ] = argmax <QV,idVi) . (75)
1

Esse raio ndo € uma neutrinosfera calculada por profundidade 6ptica. Ele indica onde, dentro da
prescricdo efetiva adotada, a emissao ponderada por volume € méxima. Por isso, deve ser lido
como um diagndstico de pds-processamento e nao como uma superficie fisica de desacoplamento

dos neutrinos.
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5 RESULTADOS E DISCUSSAO (SIMULACOES)
5.1 VISAO GERAL DA ANALISE

Este capitulo apresenta os resultados da simula¢do unidimensional de supernova por
colapso de nucleo realizada com o progenitor s/557b2, a equacao de estado LS220 e o trata-
mento aproximado de neutrinos descrito nos capitulos anteriores. A andlise foi organizada para
reconstruir a evolugdo fisica do evento, e ndo apenas listar diagndsticos isolados. A sequéncia
comega no nucleo central em colapso, passa pelo bounce, acompanha a formagao e a propagacio
do choque, caracteriza a protoestrela de n€utrons e termina no balanco energético mediado por
neutrinos.

Essa ordem segue a causalidade principal da simulacdo. A densidade central e a fracao
eletrénica mostram quando o ntcleo interno perde suporte e atinge densidades nucleares. O
bounce lanca o choque, que reorganiza os perfis radiais de densidade, velocidade e entropia.
A regido central remanescente permanece quente e compacta, tornando-se a fonte dominante
de neutrinos. Por fim, as taxas efetivas de resfriamento e aquecimento mostram como parte da
energia liberada no colapso é transportada para fora e parcialmente depositada atrds do choque.

As grandezas apresentadas foram extraidas dos arquivos de saida do FLASH por meio dos
campos hidrodindmicos de densidade, temperatura, velocidade radial, entropia, fracdo eletronica,
taxa leptonica Y, , e taxa energética é,. O instante de bounce foi identificado pelo pico da densi-
dade central, adotando-se #, = 0,2335 s como referéncia temporal. Assim, os tempos mostrados
nas figuras e tabelas sdo dados por #,, =7 — 1. O procedimento de reconstrugao radial, integragio
volumétrica e identificacdo do choque € descrito no Capitulo 4. Além dos perfis em épocas
selecionadas, foi realizada uma campanha de pds-processamento sobre a sequéncia temporal
da simulacdo para reconstruir mapas espaco-temporais, diagndsticos de acrecao, superficies de
densidade da protoestrela de néutrons, diagramas termodinamicos ponderados pela emissao e
correlacdes entre grandezas globais. Esses produtos serdo introduzidos de forma progressiva,

sempre associados a fase fisica que ajudam a interpretar.

5.2 COLAPSO E BOUNCE

A primeira etapa da simula¢do é dominada pela contracdo do nucleo. A Figura 5 mostra
essa fase pela evolucio da densidade central. Durante o colapso, a compressao gravitacional
eleva rapidamente p. até valores supranucleares. O maximo encontrado na simulacao foi p, ~
2,96 x 104 gcm™3, equivalente a aproximadamente 1,10pp,c para Ppuc = 2,7 x 1014 gem=3.
Esse resultado é compativel com o enrijecimento da equacao de estado em densidades nucleares
e com a formacao inicial de uma protoestrela de néutrons. O pico de p. define o instante em
que o nucleo interno deixa de acompanhar o colapso livre e passa a responder elasticamente a
compressao extrema.

A evolugao conjunta da temperatura central e da fragdo eletronica central, mostrada na



55

T T T T T ]
________ e e P ]
1014 : E
— 1013 E
T F ]
g
o :
=2
- 12 i 4
S 10 5 E
1011 E
Colapso
Pés-bounce |
1010 I L L L L L L T L L L T L L L . L L
0 100 200 300 400 500

I — Ibounce [ms]

Figura 5 — Evolucdo temporal da densidade central. O médximo de p. identifica o instante de
bounce.

Figura 6, completa esse quadro. O valor central de Y, cai para aproximadamente 0,278 no bounce,
refletindo a deleptonizacdo do material durante o colapso. Ao mesmo tempo, a temperatura
central atinge valores da ordem de 10?> GK, correspondendo a uma escala térmica de alguns
MeV. Assim, o primeiro conjunto de resultados mostra a sequéncia que prepara a explosdo. A
compressdao aumenta a densidade, as capturas eletronicas reduzem Y,, o aquecimento central
eleva a temperatura e a rigidez da matéria nuclear interrompe bruscamente o colapso do nucleo

interno. O passo seguinte € observar como essa parada aparece fora do centro, na forma de uma
frente de choque.
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Figura 6 — Temperatura central e fracdo eletronica central em fun¢do do tempo relativo ao
bounce.

5.3 EVOLUCAO DO CHOQUE

O préximo elemento da imagem € a frente de choque. A parada stbita do nucleo interno
lanca uma onda de pressdo que se transforma em choque e comega a se propagar contra o
material ainda em queda. A Figura 7 mostra a posi¢ao dessa frente obtida a partir dos perfis
hidrodinamicos. O choque se expande rapidamente nos primeiros milissegundos pds-bounce,
atinge raios da ordem de centenas de quildmetros e alcanca um valor méximo de Ry, ~ 234 km
em fpp =~ 122,5 ms. Em 7, ~ 500 ms, o raio detectado permanece proximo de 203 km.

Essa evolucao retne dois efeitos opostos. De um lado, o choque carrega a energia meca-
nica produzida no bounce; de outro, perde energia por fotodesintegracao, emissao de neutrinos e
trabalho contra a acrecdo. Para esta simulacdo especifica, os diagndsticos indicam que o choque
ndo deve ser descrito simplesmente como estabilizado em 80-150 km em tempos avancados. A
posi¢ao calculada permanece mais externa, perto de 200 km no fim da janela analisada. Esse
ponto € importante porque mostra que a comparacdo com a literatura deve ser feita a partir dos
diagnoésticos da prépria simulacao, e ndo apenas por faixas tipicas esperadas (JANKA, 2012;
O’CONNOR et al., 2018; BURROWS; VARTANYAN, 2021; COUCH; WARREN; O’CONNOR,
2020).

A Figura 8 compara o raio do choque obtido pelo critério termodinamico descrito pela

Eq. (61) com o diagnoéstico bruto salvo na varredura temporal. A mesma figura mostra uma
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Figura 7 — Evolugao do raio do choque apds o bounce.

estimativa da taxa de acrecdo a montante, Mup, calculada pela Eq. (62). Nos primeiros milisse-
gundos pds-bounce, essa estimativa € ruidosa e pode atingir valores muito altos, pois o choque
ainda estd se formando e a separagdo entre material pré-choque e pds-choque muda rapidamente.
A partir de algumas dezenas de milissegundos, porém, ela mostra a tendéncia esperada de queda
da acreg@o: em 7y, ~ 50 ms obtém-se Mup ~ 1,9Ms~!, enquanto em fpb =2 500 ms o valor cai
para aproximadamente 0,24 M s~!. Essa reducio ajuda a interpretar a evolucio conjunta entre
pressdo de ram, posi¢dao do choque e luminosidade de neutrinos alimentada por acrecao.

Com a posi¢ao global do choque estabelecida, os perfis radiais mostram como essa
frente reorganiza o fluido. Os perfis de densidade e velocidade, mostrados nas Figuras 9 e 10,
complementam essa interpretacdo. A densidade revela a compactacio do niicleo e a reorganizagdo
do material pds-bounce. A velocidade radial mostra a coexisténcia entre material em queda e
regides afetadas pela passagem do choque.

Antes do bounce, os perfis de velocidade confirmam a aceleracao do material em queda.
Em 7,, = —50 ms, a velocidade radial mais negativa no dominio analisado € cerca de v, ~
—0,014¢, enquanto em #,, = —10 ms ela chega a aproximadamente v, ~ —0,026¢. No instante
de bounce, o valor minimo atinge cerca de v, >~ —0,20c. Uma estimativa direta dos termos da
equacao de momento, feita entre 10 e 1000 km nos perfis pré-bounce, indica que a aceleracao
gravitacional supera a aceleracdo associada ao gradiente de pressdo em cerca de 93% da massa
amostrada em z,, = —50 ms e 87% em #,, = —10 ms.

Depois do bounce, a separacgio entre material processado e nao processado pelo choque
aparece de forma clara nos perfis de entropia. Em 7, = 50 ms, por exemplo, o choque estd em
Ryn >~ 163 km. A entropia tipica atrds da frente € s ~ 7,85 kg por barion, enquanto a frente do
choque ela € s ~ 2,57 kg por bérion. Em 7, = 100 ms, essa diferenga permanece evidente, com

Ry ~ 179 km e entropias tipicas de s ~ 8,61 kp por barion atrds do choque e s >~ 2,41 kp por
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Figura 8 — Raio do choque e estimativa da taxa de acrecao a montante. A taxa Mup ¢ um

diagnéstico aproximado calculado no material em queda logo a frente do choque.

bérion a frente. Esses valores exemplificam a conversdo de energia cinética em energia interna e

a descontinuidade termodinamica produzida pela passagem do choque.



59

g, L L SO SR S S L S S UL AL U L
1014t E
e EEEEEEEEEESS= ]
1013 L
1012 L
- 1011 o
1
§
10 L
E 10
UL
109 L
108 -
-50 ms +50 ms
107 F — -10ms —-—- +100 ms
= bounce —== 4200 ms
106k~~~ +10 ms === 4500 ms

B ]
r [km]

Figura 9 — Perfis radiais de densidade em épocas selecionadas antes e depois do bounce.

20000 T T T T
-50 ms +50 ms
—— -10 ms --- +100 ms |
10000 = hounce —=- +200 ms ]
-—- +10ms --- +500ms |
N 1
__—10000 |
T
»
E —20000
N
—30000
—40000
-50000 | .
-60000 ——
1071 100 10! 102 103

r [km]

Figura 10 — Perfis radiais de velocidade. Valores negativos indicam material em queda, enquanto
mudancas de estrutura no perfil marcam a a¢do do choque.
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5.4 ESTRUTURA TERMODINAMICA DA PROTOESTRELA DE NEUTRONS

Enquanto o choque se move para fora, a regido central permanece como o reservatorio
denso e quente que domina a emissdao de neutrinos. A formagdo da protoestrela de né€utrons
aparece de forma clara na trajetdria termodinamica central, apresentada na Figura 11. O nucleo
evolui para densidades préximas ou superiores a densidade nuclear e para temperaturas centrais
elevadas. Essa trajetoria condensa a sequéncia fisica do colapso. A matéria é comprimida,

aquecida e finalmente sustentada pelo aumento da rigidez da equacdo de estado nuclear.
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Figura 11 — Trajetéria termodindmica central no plano p./ppuc—T¢-

A evolucgdo da regido densa central é mostrada de outra forma na Figura 12, usando
as defini¢des operacionais das Eqgs. (63) e (64). O raio associado ao limiar p > 10" gecm =3
permanece da ordem de 40-58 km entre 10 e 500 ms pdés-bounce, enquanto a massa contida
nessa superficie cresce de aproximadamente 0,58M, para 1,36M,. Para o limiar menos denso,
p > 10" gcm™3, a superficie externa se localiza em raios maiores, préximos de 67111 km no
mesmo intervalo, e a massa cresce até cerca de 1,48M,. Esse comportamento é¢ compativel com
uma protoestrela de néutrons que continua acumulando massa por acrecao enquanto sua estrutura
interna se reorganiza termodinamicamente. O quadro resultante € o de um nicleo compacto que
cresce em massa ao mesmo tempo em que estabelece as condi¢cdes de temperatura e densidade
responsdveis pela emissao intensa de neutrinos.

Essa estrutura central ndo esta isolada do restante da estrela. Os perfis de entropia pds-
bounce, mostrados na Figura 13, indicam o aquecimento produzido pela passagem do choque. O
material pré-choque possui entropia relativamente baixa, enquanto a regido pds-choque apresenta
entropias mais elevadas. Esse contraste € um dos indicadores hidrodinamicos usados para

acompanhar a posi¢do do choque e a estrutura do material aquecido (JANKA, 2012; BURROWS;
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VARTANYAN, 2021). A protoestrela de néutrons, o choque e o material aquecido formam,
portanto, uma estrutura acoplada. A composi¢ao do fluido € o préximo elemento necessario para

entender como essa estrutura troca energia e 1éptons com 0s neutrinos.
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Figura 13 — Perfis de entropia apds o bounce. O aumento de entropia marca o material
processado pelo choque.

5.5 DELEPTONIZACAO E EVOLUCAO DE Y,

A hidrodinamica descrita até aqui é acompanhada por uma mudanga de composigao.
A evolucgio da fragdo eletronica é um dos diagndsticos centrais dessa mudanca, pois indica o
grau de neutroniza¢@o do material. A Figura 14 mostra que o nucleo se torna mais neutronizado
durante a evolugdo, com valores menores de Y, nas regides centrais. Esse comportamento esta
diretamente ligado as capturas eletronicas e a emissao de neutrinos do elétron durante a fase de
colapso.

A Figura 15 apresenta os perfis de Y., calculados pelo tratamento aproximado de
neutrinos. Essa grandeza ndo mede energia, mas a variacao liquida da fracdo eletronica por
processos fracos. Por isso, ela deve ser interpretada em conjunto com éy, que registra a troca
liquida de energia entre matéria e neutrinos. Nos arquivos analisados, as épocas pré-bounce
selecionadas e o préprio instante de bounce apresentam Y, , = 0 nessa janela radial. A figura
mostra, portanto, apenas as épocas pos-bounce em que o termo se torna diferente de zero. Essa
leitura segue a distingdo entre a parametrizagdo pré-bounce Y,(p) e os termos de leakage salvos
nos campos de saida (LIEBENDGRFER, 2005; JANKA, 2012).

A Figura 16 estende essa leitura para o plano espaco-temporal. O painel superior mostra
o sinal local de éy: regides azuis correspondem a resfriamento liquido da matéria, enquanto
regides vermelhas correspondem a aquecimento liquido. A emiss@o domina em raios menores,
préximos a protoestrela de néutrons, ao passo que o aquecimento aparece em uma faixa externa
que acompanha a regido pés-choque. O painel inferior mostra Y, v, evidenciando que a evolugdo

leptonica ndo coincide ponto a ponto com a troca energética. Essa diferencga reforga a distin¢ao
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feita no Capitulo 4 entre éy e ¥, . O mapa também ajuda a visualizar a arquitetura do pds-bounce.
H4 uma regido interna dominada por resfriamento, uma faixa externa de aquecimento liquido
e, entre elas, uma estrutura de composi¢do que evolui conforme o material é processado pelo
choque e pelo campo aproximado de neutrinos. Essa separacdo espacial prepara a andlise do

balango energético.
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Figura 16 — Mapas espaco-temporais da taxa local de troca de energia ¢, e da taxa de variacao
leptonica Y, y. As curvas indicam o raio do choque e o raio de pico do aquecimento
liquido.

5.6 LUMINOSIDADE, AQUECIMENTO E RESFRIAMENTO POR NEUTRINOS

Com a estrutura hidrodindmica e composicional estabelecida, podemos acompanhar o
principal canal de energia da simulacdo. A Figura 17 mostra as poténcias efetivas integradas
de resfriamento e aquecimento obtidas a partir de é,. A interpretacdo fisica segue o balanco

local entre aquecimento e resfriamento da Eq. (32), discutido na Se¢do 2.8, enquanto as integrais
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discretas usadas no pés-processamento foram definidas pelas Egs. (65) e (66). A poténcia de

resfriamento atinge um pico de aproximadamente 4,53 x 10°3ergs™!

em fph =~ 3,5 ms. Esse
méximo ocorre logo apds o bounce, quando o material recém-processado pelo choque emite

intensamente neutrinos.
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Figura 17 — Poténcias efetivas integradas de resfriamento e aquecimento por neutrinos obtidas a
partir de é,,.

O contraste entre as duas curvas € uma das mensagens centrais do capitulo. A simulac¢io
remove energia do fluido de forma muito mais eficiente do que a devolve por absor¢ao. Ainda
assim, o aquecimento liquido efetivo aparece de forma clara na regido externa a protoestrela de
néutrons. O maior valor encontrado para a poténcia efetiva integrada de aquecimento foi 7,87 X
1072 erg s~lem tpb =~ 1,5 ms. Em alguns instantes, a razao Lieat/Lcool chega a aproximadamente
0,38.

A Figura 18 localiza espacialmente essa deposicao de energia. Ela mostra a razao
Lieat/Leool € compara o raio de pico do aquecimento liquido, Fheat,peak» COM a envoltoria do
diagnostico do raio do choque. Aqui, rpeatpeak € @ pOsi¢do radial da casca que mais contribui
para a integral positiva de é, em cada instante. Ele ndo deve ser confundido com o raio de ganho
formal definido conceitualmente na Secdo 2.8, pois este exigiria uma identificacdo estavel da
superficie de transi¢ao entre resfriamento e aquecimento liquido.

A Figura 19 mostra uma versao mais completa do mesmo diagndstico. A faixa sombreada
indica o intervalo radial em que é, > 0, conforme a defini¢io da Eq. (67). Nos primeiros
100 ms, a regido de aquecimento liquido permanece concentrada entre dezenas e poucas centenas
de quildometros, geralmente abaixo ou proxima do choque. Em tempos posteriores, o pico de
aquecimento se estabiliza em torno de 120-130 km, enquanto o choque permanece mais externo.
A razdo cumulativa definida pela Eq. (68) indica que, entre 0 e 500 ms pds-bounce, a energia

efetivamente depositada por aquecimento corresponde a aproximadamente 3,0% da energia
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Figura 18 — Diagnéstico da regido de aquecimento liquido. O painel superior mostra a razao
entre as poténcias efetivas integradas de aquecimento e resfriamento. O painel
inferior compara o raio de pico do aquecimento liquido com a envoltéria do
diagnostico do raio do choque.

removida por resfriamento. Em valores absolutos, a integracdo fornece Eqo >~ 5,85 X 10°2 erge
Eneat =~ 1,76 x 107! erg nesse intervalo.

A Tabela 2 lista alguns instantes de maior aquecimento liquido. Os trés primeiros ocorrem
nos milissegundos iniciais pés-bounce, quando a emissdo e a absorcdo variam rapidamente.
O caso em fp, ~ 33,5 ms mostra uma razao Lieai/Lcool maior, embora a poténcia absoluta de

aquecimento ja seja menor que no inicio.

Tabela 2 — Instantes representativos de maior aquecimento liquido efetivo.

tpb Lpeat Lheat/ Leool 7 heat,peak Rgh
1,5ms 7,87x107%ergs™! 0,304  522km 46,9 km
2,5ms 7,02 x 102 ergs™! 0,170  70,8km 70,3 km
35ms 4,99 x10%ergs™" 0,110  81,5km 859km
335ms 427x10%ergs™! 0383  913km 1924 km

Esses diagndsticos mostram onde a absorcao liquida de neutrinos se torna dinamicamente

relevante na simulagdo. Eles também deixam claro o limite fisico do modelo. A deposicao
existe, mas € pequena quando comparada a energia removida por resfriamento. Por isso, eles ndo
substituem o cédlculo completo da regido de ganho descrito pelas Egs. (35), (36), (37) e (38). A

simulacdo permanece unidimensional e ndo inclui os efeitos multidimensionais que poderiam
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Figura 19 — Diagndéstico estendido da regido de aquecimento liquido. A faixa sombreada mostra
o intervalo radial com é, > 0, enquanto o painel inferior apresenta a razdo
cumulativa entre energia aquecida e energia resfriada.

aumentar o tempo de residéncia do material aquecido, efeito frequentemente representado de
forma parametrizada em estudos 1D modernos (EBINGER et al., 2019; COUCH; WARREN;
O’CONNOR, 2020). Com os dados usados aqui, € possivel localizar regides de aquecimento
liquido pela condigéo éy > 0, mas nao calcular de forma robusta Myin, Theat OU Tagy SEM UMa
reconstru¢do adicional da energia de ligacdo e da taxa de acre¢ao local.

O balango energético global da simulacio € apresentado na Figura 20. A energia interna
domina o orcamento global, enquanto a energia cinética permanece muito menor na escala
mostrada. Isso € esperado em uma simulagdo de colapso de nicleo, na qual a maior parte da
energia gravitacional liberada ndo se converte diretamente em energia cinética de ejecdo, mas €
armazenada termicamente e removida por neutrinos. Com isso, o quadro energético fica definido.
O colapso produz um reservatorio quente e compacto, 0s neutrinos carregam a maior parte da

energia e apenas uma fracao menor retorna ao material atrds do choque.
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Figura 20 — Evolucdo das energias cinética, interna e total calculadas a partir dos arquivos
globais da simulacao.

5.7 ENERGIA MEDIA EFETIVA DOS NEUTRINOS

As poténcias integradas indicam quanto de energia € trocado entre matéria e neutrinos.
Falta ainda caracterizar a escala energética efetiva desse sinal. Como discutido no Capitulo 4, a
simulag@o nao armazena um espectro multigrupo de neutrinos. A energia média apresentada aqui
deve, portanto, ser interpretada como uma estimativa efetiva, baseada na temperatura ponderada
pela poténcia de emissao associada a é¢y. A Figura 21 mostra a poténcia efetiva integrada a partir
de é,, a energia média estimada e o raio associado ao méximo da poténcia emitida por casca
radial.

O diagrama da Figura 22 complementa essa estimativa mostrando onde, no plano ter-
modindmico (p,T), ocorrem as maiores contribui¢des de resfriamento e aquecimento. O resfri-
amento efetivo se concentra em matéria mais densa e quente, com contribui¢cdes importantes
emlog,,p 2 11 elog,,T 2 10,5. O aquecimento aparece em densidades menores, aproxima-
damente entre 108 e 10'2gecm ™3, e temperaturas de 10%8-10'%% K. Essa separacio reforca o
quadro fisico de uma regido interna emissiva e uma regido externa onde a absorcao liquida pode
depositar energia atrds do choque.

A estimativa apresenta um valor maximo de (Ey) ~ 33 MeV em t,, ~ 0,5 ms, associado
as regides mais quentes logo apds o bounce. Em seguida, a energia média efetiva cai para valores
da ordem de 11-13 MeV em #,, ~ 10 ms e volta a crescer gradualmente durante a evolugao

posterior. Em 7, ~ 500 ms, a faixa estimada € de aproximadamente 21-24,5 MeV, dependendo
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Figura 21 — Poténcia efetiva integrada a partir de éy, energia média estimada e raio emissivo dos
neutrinos calculados por ponderacdo térmica da emissao.
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neutrinos. Os painéis separam células em resfriamento liquido e em aquecimento

liquido.
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do fator de Fermi-Dirac adotado.

Esses valores nao devem ser lidos como energias médias separadas de V., V, e V,. Eles
representam uma escala energética efetiva do conjunto de processos incluidos pelo esquema de
leakage. Essa distincdo € essencial, pois ¢, soma contribui¢des de emissdo e absorcao de energia,
enquanto Y, , acompanha apenas a evolugo liquida do nimero leptonico eletronico (JANKA,
2012; BURROWS; VARTANYAN, 2021).

5.8 SINTESE FiSICA DOS DIAGNOSTICOS

A Figura 23 retine os principais elementos em uma mesma escala temporal. Ela funciona
como a imagem resumida da simulacao: densidade central, poténcias efetivas de neutrinos, raio
do choque, superficie densa da protoestrela de néutrons e razdo Liea/Leool- A sequéncia fica
clara. O nicleo colapsa até o bounce, a emissao de neutrinos cresce abruptamente, o choque se
expande pelo envelope interno, uma protoestrela de néutrons densa permanece no centro € o
aquecimento por neutrinos atua em uma faixa externa, mas com eficiéncia limitada em relacao
ao resfriamento.

A Tabela 3 resume os valores que sustentam essa leitura. Ela serve como ponte entre as

figuras deste capitulo e a discussio fisica desenvolvida nos capitulos anteriores.

Tabela 3 — Resumo dos principais diagndsticos obtidos na simulagao.

Diagndstico Resultado
Tempo de bounce t, ~0,2335 s
Densidade central maxima 2,96 x 104 gem ™3
Fracdo eletronica central no bounce Y, . ~0,278
Temperatura central préxima ao bounce ~ 110 GK
Raio médximo do choque ~ 234 km
Instante do raio maximo do choque ~ 122,5 ms p6s-bounce
Raio do choque em 500 ms ~ 203 km
Pico de resfriamento por neutrinos 4,53 x 10 ergs ™!
Pico de aquecimento por neutrinos 7,87 x 10°%ergs™!
Maior razao Lyey/Leoor destacada ~ 0,38
Energia integrada de resfriamento, 0-500 ms 5,85 x 102 erg
Energia integrada de aquecimento, 0—500 ms 1,76 x 10°! erg
Razao integrada Eheyt/Ecool ~3,0%
Massa com p > 10'2gecm™3 em 500 ms ~ 1,36M,
Pico da energia média efetiva ~ 33 MeV

A Figura 24 apresenta uma matriz de correlacdo entre diagndsticos temporais no intervalo
pOs-bounce. Ela deve ser lida apenas como uma ferramenta exploratéria. A correlagdo positiva
entre Lpey € Mup, por exemplo, € coerente com a ideia de que a acre¢do alimenta parte da
luminosidade e do aquecimento. A anticorrelacido entre Ry, € Mup reflete a tendéncia de o
choque permanecer mais externo quando a pressdao de ram diminui. Essas tendéncias sdo uteis

para organizar a leitura dos resultados, mas nio substituem uma analise causal completa nem
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instante de bounce.

simula¢des multidimensionais. Ainda assim, elas ajudam a fechar a imagem fisica construida ao
longo do capitulo. Acrecdo, luminosidade, aquecimento e posi¢do do choque ndo evoluem como

diagndsticos independentes, mas como partes acopladas da mesma dinadmica pds-bounce.
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correlagdes indicam tendéncias simultaneas entre grandezas, nio relagdes causais

1soladas.

A Tabela 4 organiza os resultados por fase dinamica. Esse formato explicita quais figuras

sustentam cada interpretagdo e evita misturar expectativas gerais da literatura com os diagnosticos

especificos da simulagdo analisada.

Tabela 4 — Fases dindmicas e diagndsticos usados na andlise.

Fase

Diagnéstico principal

Figuras

Colapso e bounce
Choque p6s-bounce
Protoestrela de néu-
trons

Deleptonizacao
Neutrinos

Sintese temporal

Crescimento de p., queda de Y, .
e aquecimento central
Expansdo do choque, perfis de
velocidade e descontinuidade hi-
drodindmica

Trajetéria p.—T. e aumento de
entropia no material processado
pelo choque

Perfis de Y, e taxa Y,

Poténcias integradas de resfria-
mento e aquecimento, regido de
aquecimento liquido e energia
média efetiva

Encadeamento das fases e corre-
lacdes entre diagnosticos globais

Figuras 5, 6

Figuras 7, 8, 10

Figuras 11, 12, 13

Figuras 14, 15, 16
Figuras 17, 18, 19, 21, 22

Figuras 23, 24

Em conjunto, os diagndsticos mostram uma simulacdo em que o nticleo atinge densidade
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supranuclear, lanca um choque que permanece submetido a acrecao, forma uma protoestrela de
néutrons quente e densa e emite neutrinos com resfriamento dominante sobre o aquecimento

liquido. Essa € a imagem fisica que serd retomada nas conclusdes.
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6 CONCLUSOES

Nesta dissertagdo, analisamos uma simula¢do unidimensional de supernova por colapso de
nucleo realizada com o c6digo FLASH, usando o progenitor s/5s7b2, a equagado de estado LS220,
gravidade Newtoniana e tratamento aproximado de neutrinos por deleptoniza¢do parametrizada
e leakage. O objetivo central foi interpretar fisicamente os campos de saida associados a troca
de energia e de nimero leptonico entre matéria e neutrinos, substituindo a leitura direta dos
nomes internos do cddigo por grandezas fisicas, em especial a taxa especifica liquida de troca
de energia é, e a taxa de variagdo leptonica Y, . A andlise foi organizada para reconstruir a
evolucao fisica do evento como uma sequéncia coerente: colapso do nuicleo, bounce, formacao
do choque, crescimento da protoestrela de néutrons e balanco energético mediado por neutrinos.

Os resultados reproduzem a sequéncia fisica esperada para uma CCSN em simetria
esférica. Durante o colapso, a densidade central cresce rapidamente até atingir um maximo
de p. ~ 2,96 x 10'*gcm ™3, valor da ordem da densidade nuclear. Esse maximo identifica o
instante de bounce, adotado como #, ~ 0,2335 s. A fracdo eletronica central cai para Y, . ~ 0,278,
evidenciando a deleptonizacdo do nudcleo, enquanto a temperatura central alcancga valores da
ordem de 10> GK. Em conjunto, esses diagnésticos mostram a transicio entre compressio
gravitacional, perda de suporte eletronico, aquecimento central e enrijecimento da matéria
nuclear descrita pela LS220.

A evolucdo do choque completa essa primeira parte da imagem fisica. Apds o bounce, a
frente de choque se propaga para fora, alcanca um raio maximo de aproximadamente 234 km
em fp, >~ 122,5 ms e permanece proxima de 203 km ao final da janela analisada, em 7, ~ 500
ms. Os perfis radiais de densidade, velocidade e entropia mostram a separagao entre material
em queda e material processado pelo choque. O aumento de entropia atrds da frente confirma a
conversao de energia cinética em energia interna no material pés-choque. A estimativa da taxa
de acrecdo a montante também indica a queda progressiva da acrecio sobre o choque, de valores
da ordem de 1,9M s~ em 50 ms para cerca de 0,24 M s~ em 500 ms pés-bounce.

A protoestrela de néutrons aparece como o reservatorio central quente e denso que
organiza a evolugdo posterior. Usando limiares operacionais de densidade, a massa contida na

regidio com p > 102 gem 3

cresce até aproximadamente 1,36M, em 500 ms pos-bounce. Esse
crescimento € compativel com a continuidade da acre¢do e com a reorganizagdo termodinadmica
do nicleo remanescente. Assim, a simulacdo mostra simultaneamente a expansao do choque, a
formacgdo de uma regido central compacta e a manutenciao de um fluxo de matéria que alimenta a
protoestrela de néutrons.

O tratamento aproximado de neutrinos foi interpretado por meio de diagndsticos efetivos.
Valores negativos de é, foram associados ao resfriamento liquido da matéria por emissao de
neutrinos, enquanto valores positivos foram associados ao aquecimento liquido por absor¢do. A
poténcia efetiva de resfriamento integrada a partir de é, atingiu um pico de aproximadamente

4,53 x 1073 ergs~! poucos milissegundos apds o bounce. A poténcia efetiva de aquecimento
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também aparece de forma clara em regides externas a protoestrela de néutrons, com valor maximo
de aproximadamente 7,87 x 10°%ergs~!. No intervalo entre 0 e 500 ms pés-bounce, a energia
efetivamente depositada por aquecimento foi de 1,76 x 10°! erg, enquanto a energia removida por

resfriamento foi de 5,85 x 102

erg. A razdo integrada Epeat/Ecool =~ 3,0% resume a assimetria
central do balanco energético: os neutrinos removem energia de forma dominante, embora
exista uma regido externa de aquecimento liquido. Esses valores ndo devem ser lidos como
luminosidades espectrais por sabor, mas como diagndsticos do acoplamento matéria—neutrinos
dentro da prescricao de leakage.

A energia média dos neutrinos foi estimada de forma efetiva a partir da temperatura
ponderada pela poténcia emissiva nas regides de resfriamento liquido. Essa constru¢do fornece
uma escala energética compativel com as varidveis disponiveis no pds-processamento, mas
ndo substitul transporte multigrupo. A estimativa atinge valores proximos de 33 MeV logo
apés o bounce, cai para a faixa de 11-13 MeV em torno de 10 ms pés-bounce e volta a
crescer gradualmente em tempos posteriores. Os diagramas termodindmicos ponderados pela
emissdo reforcam essa leitura ao separar uma regido interna, mais densa e quente, dominada
por resfriamento, de uma regido externa em que ocorre aquecimento liquido. Essa evolucao
deve ser interpretada como uma média efetiva do conjunto de processos incluidos pelo esquema
aproximado.

As principais limitacdes do trabalho decorrem da prépria escolha de modelo. A simulag@o
¢ unidimensional, portanto ndo descreve conveccao, turbuléncia, SASI, assimetrias globais nem
pressdo turbulenta atrds do choque. Além disso, o tratamento de neutrinos por leakage nao
resolve espectros por sabor, angulo ou grupo de energia. Por essa razdo, grandezas como é,
Lcools Lheat> Eneat/Ecool € (Ev) devem ser entendidas como diagndsticos efetivos, tteis para
interpretar a troca local de energia, mas ndo como observaveis completos de uma supernova real.

Em sintese, a dissertacdo mostra que mesmo uma simula¢do unidimensional com trans-
porte aproximado contém uma narrativa fisica rica e quantitativamente interpretdvel. O nucleo
colapsa até densidades nucleares, o bounce langa uma frente de choque, a protoestrela de néu-
trons cresce por acrecdo e os neutrinos dominam o balango energético, retirando muito mais
energia do que devolvem ao material pos-choque. Essa leitura integrada € o principal resultado
do trabalho.

6.1 PERSPECTIVAS FUTURAS

A continuidade natural deste trabalho € avancgar da simetria esférica para simulagdes
multidimensionais. Em 2D e, principalmente, em 3D, a regido entre a protoestrela de néutrons
e o choque pode desenvolver convecgao, turbuléncia, SASI, plumas de acrecio e deformacgdes
globais da frente de choque. Esses efeitos aumentam o tempo de residéncia do material na
regido de ganho, fornecem pressao turbulenta adicional e podem permitir que o aquecimento

por neutrinos reanime o choque de forma mais eficiente do que em 1D (MULLER, 2016;
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BURROWS; VARTANYAN, 2021; VARTANYAN; BURROWS, 2023). Assim, uma proxima
etapa serd simular o mesmo tipo de progenitor em 2D e 3D, buscando identificar quais efeitos
multidimensionais sao decisivos para transformar a configuracao pés-bounce em uma explosao
bem-sucedida. Em paralelo, pretendemos substituir a gravidade Newtoniana por uma formulag¢ao
em relatividade geral completa, pois a compactacdo da protoestrela de néutrons, o potencial
gravitacional profundo e o transporte de energia em regides proximas a densidade nuclear sao
todos sensiveis aos efeitos relativisticos (O°’CONNOR, 2015; LOFFLER et al., 2012; MOSTA et
al., 2014).

Outra direcao importante € melhorar o tratamento dos neutrinos. A andlise realizada
aqui usa diagnésticos efetivos integrados a partir de é,, sem resolver espectros, angulos ou
a evolucdo independente de cada sabor. Em trabalhos futuros, pretendemos incluir transporte
mais completo e investigar oscilacdes de sabores de neutrinos. Esse fendmeno pode alterar a
distribui¢cdo de energia entre V,, V, e V,, modificando a perda de energia da protoestrela de
néutrons, o aquecimento por absor¢do e, potencialmente, a dinamica do colapso e do pds-bounce
(DUAN; FULLER; QIAN, 2010; MIRIZZI et al., 2016; DASGUPTA; MIRIZZI; SEN, 2017). A
inclusdo dessas oscilagdes € especialmente relevante porque cada sabor se desacopla em regides
diferentes e participa de forma distinta do resfriamento e do acoplamento com a matéria.

Também serd util estender o pds-processamento desenvolvido nesta dissertacdo para
estimar de forma mais sistemdtica a massa aquecida, a energia de ligacdo na regido de ganho
e escalas como Tpeat € Tady. Para isso, serd necessario reconstruir de maneira consistente o
potencial gravitacional, a taxa de acrecdo local e os limites da regido de ganho. A mesma
metodologia podera entdo ser aplicada a diferentes progenitores, equagdes de estado e prescricdes
de transporte, permitindo comparar como cada escolha altera a formacao da protoestrela de

néutrons, o balan¢o neutrinico e a possibilidade de explosao.
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APENDICE A - ESTIMATIVA DO LIMITE DE CHANDRASEKHAR

Este apéndice apresenta uma dedugdo aproximada da expressdo usada na Introdugdo para
o limite de Chandrasekhar,
Mcp ~ 5,83Y> M., (76)

A dedugio considera um objeto sustentado por um gés ideal de elétrons completamente dege-
nerado e relativistico. Trata-se, portanto, de uma estimativa idealizada. Efeitos de temperatura
finita, interacdes coulombianas, composi¢ao nuclear detalhada, relatividade geral e corre¢des de
superficie ndo sao incluidos.

Se n, € a densidade numérica de elétrons, a densidade de massa pode ser escrita como

P = Hemyne, (77)

onde m, € a unidade de massa atomica e U, € o nimero médio de barions por elétron. Como a
fragdo eletronica € definida por
Ye="¢, (78)
np
com ny, = p /my, a densidade numérica baridnica, segue que
He =y (719)

Para um gas de elétrons degenerado no limite relativistico, a pressdo é
he (3\'/3 4/3
P=—1|—- ) 80
g <7r> ne (80)

onde £ € a constante de Planck e ¢ € a velocidade da luz. Substituindo n, = p /(U.m,, ), obtém-se

uma equacao de estado politropica,

P= Kpolyp4/3a (81)

h 3 1/3 1 4/3
Kpolyzgc(;) ( uem) - (82)

A forma P = Kpolyp4/ 3 corresponde a um politropo de indice n = 3, pois a relagdo geral é
P= KpolypH_l/n-
Para um politropo esfericamente simétrico de indice n = 3, a solu¢do da equacdo de

com

Lane-Emden fornece uma massa total

% 3/2
M—4n (p—ly) o, (83)
G

onde G € a constante gravitacional e

~ 201824 (84)
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€ a constante numérica associada ao primeiro zero &; da solucdo de Lane-Emden para n = 3.
Uma propriedade importante desse caso € que a massa ndo depende da densidade central. Essa
independéncia € justamente o que permite interpretar o resultado como uma massa limite.

Substituindo a Eq. (82) na Eq. (83), encontra-se

e 3\ s
G 8 \7 (o2 (83)

Agrupando as constantes fisicas e expressando a massa em unidades solares, obtém-se

MCh = 471'(1)3

583
ul

MCh ~

M. (86)
Por fim, usando a relagdo u, = 1/Y, da Eq. (79), chega-se a
Mcp ~ 5,83Y> M., (87)
Para matéria com Y, ~ 0,5, equivalente a 1, >~ 2, essa expressao fornece
Mcp >~ 1,46 M), (88)

valor préximo ao limite de Chandrasekhar classico. Em nticleos de estrelas massivas, a reducao de
Y, por capturas eletrOnicas diminui esse limite efetivo, favorecendo a instabilidade gravitacional

que antecede o colapso.
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APENDICE B - DEDUCAO DA EQUACAO DE EQUILIBRIO HIDROSTATICO

Este apéndice apresenta uma dedugdo simples da condi¢do de equilibrio hidrostético

usada na fundamentagdo tedrica,

dpP GM(r)p(r)
— = (89)
dr r
A deducdo considera uma configuragdo esfericamente simétrica, sem rotacao, sem campos
magnéticos e em equilibrio mecanico. Nessas condi¢des, a pressdo varia apenas com o raio e
deve equilibrar localmente a forca gravitacional.
Considere uma fina casca esférica de fluido situada entre os raios r e r +dr. A drea da
casca é

A =4nr’. (90)

A pressdo na face interna é P(r) e atua para fora. A pressdo na face externa é P(r+dr) e atua

para dentro. A forca liquida de pressdo sobre a casca, no sentido radial, pode ser escrita como
Fp=P(r)A—P(r+dr)A. 1)

Para uma casca suficientemente fina,

dpP

P(r+dr)~P(r)+ d—dr. (92)
r
Substituindo essa expansao na forca de pressdo, obtemos
dp
Fp~—A—dr. (93)
dr

Se a pressdo diminui para fora, entdo dP/dr < 0, e a forca de pressdo resultante aponta para fora.
A massa da casca €
dm =p(r)Adr. (94)

Pelo teorema das cascas de Newton, em uma distribui¢io esfericamente simétrica, a aceleracao

gravitacional no raio r depende apenas da massa interna a esse raio,

_ GM(r)

g(r) ="~ 95)
A forga gravitacional sobre a casca aponta para o centro e vale, em modulo,
GM(r
Fg = dm r2( ) . (96)
Tomando o sentido radial para fora como positivo, essa forca é
GM
Fy = —p(r)Adr z(r). 97)
r

No equilibrio hidrostético, a aceleracdo da casca € nula. Portanto, a soma das forcas
radiais deve ser zero,
Fp+F,=0. (98)
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Usando as Egs. (93) e (97), temos

dp GM(r)
—AEdr—p(r)Adr 2 =0. 99)

Cancelando o fator comum A dr, resulta

dpP GM(r)p(r
— = _M_ (100)
dr r
Essa expressdo mostra que o gradiente de pressdo precisa apontar para fora para sustentar
o material contra a gravidade. Como a gravidade aponta para dentro, a pressdo deve ser maior
em regides internas e menor em regides externas. A funcéo M(r) é determinada pela massa

acumulada até o raio r, .
M(r) = / 4nrp(r')dr. (101)
0

Assim, a equacdo de equilibrio hidrostatico deve ser entendida junto com a conservagdo de massa
em simetria esférica.

No contexto de estrelas massivas, essa relacdo descreve o equilibrio aproximado durante
fases quase estaticas da evolucdo. Durante o colapso de nucleo, entretanto, a aceleracao do fluido
deixa de ser desprezivel. A equacdo deixa entdo de representar um equilibrio exato e passa a
servir como referéncia para entender por que a perda de suporte de pressdo leva a contragao

gravitacional.
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APENDICE C - ESTIMATIVA DA SECAO DE CHOQUE DE ABSORCAO DE
NEUTRINOS

Este apéndice justifica a escala aproximada usada na Eq. (28) para a absorc¢ao de neutrinos
por nucleons livres. O objetivo nao € calcular uma secao de choque completa, com todas
as corregOes nucleares usadas em transporte moderno, mas mostrar por que a dependéncia
dominante é quadratica na energia do neutrino e por que a normalizacio é da ordem de 10~*} cm?
para energias medidas em MeV.

Considere, por exemplo, a reacdo de corrente carregada
Vo+n—p+te . (102)

No limite de baixas energias em compara¢ao com as massas dos bosons fracos, a interacao pode
ser tratada como uma interacdo efetiva de quatro férmions, controlada pela constante de Fermi
GF. Nesse regime, desprezando recuo do nucleon, bloqueio de Pauli e corregdes de meio, a se¢cao

de choque total pode ser escrita de forma aproximada como

14383) Eepe (Hic)*. (103)

Aqui 6¢ € o angulo de Cabibbo, g4 € a constante axial do acoplamento fraco dos ntcleons, e
E. e p, sdo a energia e o momento do elétron final. A forma correspondente para absor¢ao de
antineutrinos em prétons possui a mesma escala fisica, com diferencas associadas ao limiar, ao
sinal da diferenca de massa néutron—préton e a correcdes de ordem superior.

Para uma estimativa de ordem de grandeza, em energias de alguns a dezenas de MeV,
toma-se E,p, ~ E2. Essa aproximagio deixa explicita a origem da dependéncia quadratica. Ela
vem da combinacdo entre o acoplamento fraco efetivo, praticamente constante nessa faixa de
energia, e o espaco de fases disponivel para o 1épton carregado produzido no estado final.

Substituindo valores tipicos,

Gr=1,166x10"GeV™2,  cosOc~0,974,  gs~127, (104)
e usando
1GeV ™2 =0,3894 x 107" cm?, (105)
a Eq. (103) fornece
2
E
~9,5x 107%( 2, 106
w00 (Y e 10
Arredondando para uma estimativa de ordem de grandeza, obtém-se
E 2
~ 1078 [ X 2, 107
OyN (MeV) cm ( )

De modo equivalente, para neutrinos com energia tipica de 10MeV,

2
oyn ~ 1074 B ) ome (108)
10MeV



86

Essa estimativa explica por que pequenas alteragdes nas energias médias de neutrinos
podem afetar o aquecimento atrds do choque. Em célculos realistas de supernovas, a expressao
acima € modificada por efeitos de recuo, massa do elétron, diferenca de massa entre néutron e
préton, bloqueio de Pauli, corre¢des de magnetismo fraco, correlacdes nucleares e efeitos de meio
(JANKA, 2012; BURROWS; VARTANYAN, 2021). Ainda assim, a escala Gyy o< E\z, permanece
uma referéncia util para entender a sensibilidade do aquecimento neutrinico as energias médias

dos neutrinos.
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