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Résumé

Dans ce rapport, nous nous proposons d’étudier l’in-
fluence de la frustration due au champ coulombien,
sur la phénomeénologie des transitions de phases de la
matiére nucléaire présente dans la crotte interne des
étoiles & neutrons.

7.1 Introduction

L’un des défis de ’astrophysique nucléaire est la com-
préhension de ’équation d’état de la matiére dense dans
des astres compacts tels que les étoiles et proto-étoiles
a neutrons. En particulier, un sujet qui est encore trés
débattu est la phénoménologie des transitions de phases
de la matiére nucléaire avec des valeurs d’isospin trés
élevées et & des densités inférieures 4 la densité de satu-
ration. D’un point de vue expérimental, c’est dans les
lignes de recherche future d’essayer de se rapprocher de
ces conditions par des réactions de multifragmentation
induites par des faisceaux exotiques. Une des spécifi-
cités de la matiére stellaire par rapport aux noyaux
qui peuvent étre étudiés en laboratoire, est la présence
d’électrons neutralisant la charge des protons.

Tout de suite aprés la découverte du neutron par
J.Chadwick, le concept d’astre compact a été introduit
par L.Landau [1] dans les années trente. Dans la méme
période W.Baade et F.Zwicky [2] ont prédit leur for-
mation suite & ’explosion d’une super-nova. Plus tard
Oppenheimer et Volkoff [3] en ont décrit une équation
d’état en formalisant le premier modéle théorique. Plus
récemment, J.Bell et A.Hewish [4] ont interprété les
premiéres observations de pulsars comme la manifesta-
tion expérimentale de I’existence des étoiles & neutrons,
en les identifiant comme des astres compacts en rota-
tion rapide.

Durant les trente derniéres années, I’étude de 1’équa-
tion d’état de la matiére nucléaire a été ’objet d’in-
tenses travaux théoriques. Ces études ont eu pour
conséquences d’assimiler 'interaction nucléaire comme
étant analogue & un potentiel de Lennard-Jones [5], ce
qui implique que la matiére nucléaire non chargée pos-
séde les mémes propriétés que celles d’un fluide de Van
der Waals. Cette équation d’état est caracterisée par
une transition de type liquide-gaz, si on considére les
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nucléons liés comme un liquide et les nucléons libres
comme un gaz. L'effet du champ coulombien crée par
la charge des protons sur la phénoménologie de cette
transition de phase a été prise en compte dans plusieurs
études successives, surtout dans le cadre des noyaux
[6, 7, 8]. Le champ coulombien modifie de maniére si-
gnificative la thermodynamique de la matiére nucléaire
et cela se manifeste par un abaissement du point cri-
tique et une diminution de la zone de coexistence.

Etant donnée la masse d’une étoile & neutron, qui
est d’environ 1.4 fois celle de la masse solaire, contenue
dans un volume délimité par un rayon de ’ordre d’une
dizaine de kilométres, on s’attend a des densités dépas-
sant la densité nucléaire pour les couches profondes de
I’étoile. Des valeurs s’étalant de quelques dixiémes de
la densité nucléaire 3 la densité nucléaire sont prédites
pour la croate interne de ’étoile. En utilisant les pro-
priétés citées précédemment J.C.Pethick et D.G. Ra-
venhall [9} (10, 11] ont effectué des premiers calculs sta-
tiques (de type Hartree-Fock & température nulle) de
la structure de la matiére dense en présence des effets
de frustrations du champ coulombien. Les résultats de
ces travaux, ont introduit I'idée de I’existence de phases
exotiques dans la croite des étoiles & neutrons, appe-
lées phases "pasta" & cause de I’évolution en fonction
de la densité de leurs structures géométriques. De la
plus haute densité & la plus basse, la matiére nucléaire
de la crotte présentera progressivement des structures
en forme de "gruyére", de "tubes", de "lasagne", de
"spaghetti", et de "bulles". Plus récemment, d’autres
approches dynamiques plus sophistiquées (de type dy-
namique moléculaire)[12] ont 1ié ces phases aux caracté-
ristiques impliquées dans le refroidissement de 1’étoile,
comme la propagation des neutrinos & travers le milieu
nucléaire de la crofite.

Le but de notre travail sera d’étudier la transition
de phase liquide-gaz de la matiére stellaire. Nous ap-
puierons notre étude & l'aide d’un modéle de type gaz
sur réseau, tout en tenant compte de la frustration due
au champ coulombien créé par les protons et les élec-
trons. Pour cela nous tenterons d’implémenter correc-
tement linteraction coulombienne dans notre modéle,
afin de reproduire correctement ’ensemble des condi-
tions qui caractérisent la matiére stellaire. Enfin pour
terminer notre étude nous comparerons nos résultats a
celui d’une matiére stellaire non chargée afin d’évaluer



[40

|Dynamique nucléaire

les effets dus & la frustration coulombienne.

7.2 Présentation du modéle

La matiére d’étoile étant constituée de neutrons, de
protons et d’électrons ultrarelativistes complétement
delocalisés, il en découle que les seules interactions qui
vont intervenir dans notre modéle seront l'interaction
nucléaire entre les nucléons, ainsi que l'interaction cou-
lombienne électron-électron, électron-proton et proton-
proton. Nous nous proposons d’étudier les transitions
de phase de la matiére d’étoile & ’aide d’'un modéle de
gaz sur réseau [7] de taille V = L3. Chacun des N sites
i du réseau cubique sera caractérisé par son occupation
n; de nucléon qui sera nulle si le site est vide, et égale
a 1 si celui-ci est occupé. Nous allons nous affranchir
des effets d’isospin en considérant que les nucléons ont
une charge ¢, = %, ou A est le nombre de masse, Z le
nombre de protons, e la charge de I’électron et z, = %
la fraction protonique. L’une des caractéristiques des
électrons prise en compte dans le modéle est leur délo-
calisation. Leur charge globale sera repartie de maniére
uniforme sur chacun des N sites du réseau, ot g, = —%
est la charge électronique par site afin d’assurer la neu-
tralité en charge de la matiére d’étoile. Le Hamiltonien
total du modéle s’écrira alors :

Htotal = Hnucleaire + Hcoulomb (71)

L’interaction nucléaire sera approximée par une in-
teraction du type Ising, tel que :

= —¢ Z nin; (7.2)

<%,j>

Hnucleaire

ol la notation <i,j> indique que la somme porte sur les
paires de plus proches voisins. On respectera les condi-
tions aux limites périodiques, de telle facon que notre
réseau présente un élément d’une matiére infinie. La
constante de couplage € représente quant a elle, I’éner-
gie de saturation nucléaire, et on imposera € = 5.5 MeV
afin de respecter cette condition.

Dans notre contexte astrophysique la matiére nu-
cléaire est supposée infinie et linteraction coulom-
bienne est une interaction & longue portée, cela im-
plique donc que ’on devra répliquer indéfiniment notre
réseau principal suivant les trois directions de 1’espace,
afin de tenir compte de I’ensemble des interactions entre
particules qui existent au sein de notre matiére d’étoile
infinie. Le Hamiltonien d’interaction coulombienne sera
donc régi par la relation :

N N
Hcoulomb = Z Z ninjcz'j (73)

i=1 j=1

ol la constante de couplage C;; retraduit le potentiel

d’interaction coulombienne pour notre matiére d’étoile,
c’est-a-dire qu’elle tient compte du fait que ’'on a ré-
pliqué notre réseau de maniére périodique afin de s’af-
franchir des effets de bords, mais aussi de ’ensemble
des interactions e"e~, e"p , pp.
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F1G. 7.1 - Eléments de matrice C;; (en unité arbitraire)
en fonction de la distance r;; pour un réseau 5°.

7.3 Reéalisation numérique et
étude de la distribution en
masse

L’ensemble des calculs numériques est réalisé a I’aide
d’un algorythme de Metropolis [13], dans l’ensemble
"Multi-Grand-Canonique", ot 'on associe deux para-
métres de Lagrange Buc et Beow & chacune des obser-
vables du probléme afin de mesurer leurs effets sur la
transition de phase, telle que la probabilité d’avoir les
énergies E,qyc et Ecou est donnée par :

_ w exp (_ (ﬂnucEnuc + ,BcoulEcoul) + aA)

P
VA

(7.4)

ou W est la densité d’état et Z la fonction de parti-
tion.

Une des premiéres études qui peut étre réalisée
pour caractériser la transition liquide-gaz de la matiére
d’étoile, est de tracer la distribution de probabilité en
fonction de la masse A. Cette étude sera poursuivie
pour différentes valeurs de la température [3,,. pour
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un systéme chargé et non-chargé respectivement. Si on
impose Beoutoms = 0 c’est & dire pour le cas du systéme
sans charge, nous observons une distribution bimodale
en dessous du point critique et qui représente parfaite-
ment les deux phases bien distinctes que ’on peut avoir
pour une température donnée, c’est i dire la phase li-
quide pour des nombres de masse relativement élevés
et la phase gaz dans le cas contraire. Cette coexistence
liquide-gaz se termine par un point critique du second
ordre avec 3,,}, = 6.5MeV, ot I'on ne distingue plus le
liquide du gaz. Ce type de résultat est trés bien connu
et tout & fait similaire & ce que ’on pourrait obtenir
pour un gaz de Van der Waals.

Regardons maintenant le cas le plus intéressant c’est
& dire celui du systéme chargé ou l'on procédera a
la méme étude que précédemment tout en imposant
/Bc_otlomb = 9 MeV. En toute premiére observation on
remarque que le résultat est similaire au cas du sys-
téme non chargé c’est & dire que nous obtenons une
zone de coexistence liquide-gaz. Néanmoins le résul-
tat obtenu est assez différent voir inattendu. En effet
pour le cas des noyaux, l'interaction coulombienne a
tendance & diminuer la température de transition ainsi
qu’a réduire la zone de coexistence, et 'on pourrait
s’attendre & avoir des effets similaires pour la matiére
d’étoile. Contrairement a ce que I’on pourrait attendre,
la zone de coexistence persiste pour des temperatures
beaucoup plus élevées par rapport au cas de la matiére
non-chargée, et la température de transition est aug-
mentée par linteraction coulombienne ot 3., = 7.625
MeV, tel que ﬂ;)tl = 9 MeV et ce qui constitue un
résultat tout & fait original.
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F1G. 7.2 — Distribution de probabilité en fonction de

la masse pour un réseau 10° avec différentes valeurs de
Brue Ol ﬂ;ozl =0 MeV et p =—-16.5 MeV.
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Fi1G. 7.3 — Distribution de probabilité en fonction de la

masse pour une réseau 10% avec différentes valeurs de
Brue OU B, L, = 9MeV et p = —16.56MeV.

7.4 Ordre de la transition

Pour ce qui est du modéle d’Ising ou celui du gaz sur
réseau, la transition de phase est du second ordre au
point critique, et entiérement caracterisée par une di-
vergence de la longueur de correlation & lorsque l'on se
rapproche du point critique. On peut également ajou-
ter que certaines observables telle que ’aimantation
peuvent avoir un comportement en loi d’échelle a T,
ol les exposants critiques présentent un degré d’uni-
versalité, c’est-a-dire qu'’ils ne dépendent pas du détail
des interactions au niveau microscopique et restent les
mémes dans de larges classes de systémes différents.
Le tout est donc de déterminer I’ordre de la transition
liquide-gaz pour notre modéle, ainsi que de savoir si
I’on est en présence ou non d’'un phénoméne critique.
La fonction de corrélation entre deux sites G(7) [14}/15]
étant définie par la relation :

G(7) =< n(@n(0) >x exp(~r/¢)

;,-D—2+’U

(7.5)

ou D est la dimension du réseau et 1 un exposant cri-
tique. On peut également la relier & la densité d’énergie
d’interaction coulombienne moyenne par :

-
!

a GF—r
7

=7

)di“'df’ oc27ra/G(r)rdr (7.6)

et ce qui nous permet donc d’affirmer que si 'on est
en présence d’un phénomeéne critique, I’énergie coulom-
bienne devrait diverger car notre intégrale précédente
n’est définie que pour des longueurs de corrélation fi-
nies.

Nous allons dans un premier temps regarder la den-
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sité d’énergie d’interaction coulombienne en fonction de
la densité d’énergie d’interaction nucléaire, pour diffé-
rentes valeurs de B,uc €t Beow afin de nous donner une
premiére idée sur 'ordre de la transition. Ces carac-
téristiques seront regardées pour différentes tailles de
réseau car si les longueurs de correlations divergent,
elles ne peuvent uniquement atteindre la longueur du
réseau car celui-ci a une taille finie.
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F1G. 7.4 — Densité d’énergie coulombienne en fonction
de la densité d’énergie nucléaire pour différentes valeurs
de Bnuc €t Beow avec diffétentes tailles de réseau.

Pour le cas du systéme non chargé, le diagramme
(Enuc, Ecow) nous montre clairement que lorsque 1'on
a pas encore atteint le point critique, c¢’est-a-dire pour

—1 < 6.5 MeV, la phase liquide et la phase gaz sont
bien distinctes et les longueurs de corrélation sont bien
finies & cause d’une non-divergence de I’énergie coulom-
bienne lorsque 'on augmente la taille du réseau (N va-
riant de 23 4 20?). Par contre au voisinage du point cri-
tique, I’énergie coulombienne diverge lorsque ’on aug-
mente la taille du réseau, ce qui nous indique que la
longueur de corrélation diverge et ce qui est caracté-
ristique d’une transition de phase du second ordre. Le
résultat était tout a fait prévisible car il s’agit du mo-
déle du gaz sur réseau isomorphe au modéle d’Ising.
Si 'on revient au cas du systéme chargé, et que l'on
se place en dessous du point critique, on remarque que
la, phénoménologie du systéme est quasiment similaire
au systéme non chargé. Par contre si on se place au
point critique tel que 8,1, = 6.5 MeV et 8.}, = 7.125
MeV, alors on ne distingue plus qu’une seule phase ol
la densité d’énergie d’interaction coulombienne est finie
et quasiment constante méme si on augmente la taille
du réseau. L’un des points importants que ’on peut
donc tirer de cette étude, est que nous ne sommes plus
en présence d’une transition du second ordre, et que le
phénomeéne n’est pas critique au point de transition. Les

corrélations du systéme seront donc profondément mo-
difiées au point de transition pour un systéme chargé
et cela aura un impact significatif sur la propagation
des neutrinos [12] dans la crotte des étoiles & neutrons
et donc sur leur refroidissement.

7.5 Conclusion

Dans ce rapport nous avons étudié la transition
liquide-gaz de la matiére nucléaire au sein de la croite
des étoiles & neutrons. Pour cela nous avons été ame-
nés a tenir compte de l'interaction coulombienne, ainsi
que la délocalisation des électrons. Le réhaussement du
point de transition, n’ayant été prédit par aucune théo-
rie, constitue & lui seul un résultat original. Une des
perspectives intéressantes de ce travail serait d’étudier
les autres phases exotiques de la crotite et de déterminer
si elles persistent & température finie. Il faut également
remarquer que notre modéle est purement schématique
et qu’il serait intéressant de réaliser le méme travail &
laide d’une approche FMD [16] tout en utilisant une
interaction effective de type Skyrme [17], et ceci afin
d’obtenir des résultats beaucoup plus réalistes.
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