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Resumo

Buracos negros existem em todo lado no nosso universo. Segundo a relatividade geral, estes objetos sao cléssicos
e nao emitem qualquer radiagao, sao negros. No entanto, quando se considera campos quénticos, verifica-se
que os buracos negros sao na realidade objetos termodindmicos e que nao sao assim tao negros. Neste artigo,
fazemos a exposicdo de como um buraco negro é termodindmico. Primeiro, fazemos uma exposicdo breve
da descrigao classica dos buracos negros e as suas quatro leis de mecéanica. Depois, fazemos a exposi¢ao dos
primeiros trabalhos que avangaram a ideia de que os buracos negros sao termodindmicos. Finalmente, fazemos
a exposi¢ao do formalismo que permite tratar a termodindmica de espagos-tempos contendo buracos negros e
referimos muito brevemente a sua investigacao recente.

Abstract

Black holes are present everywhere in our universe. According to general relativity, these objects are classical
and don’t emit any radiation, they are in fact black. Nevertheless, when quantum fields are considered, it turns
out that black holes are thermodynamic objects and so there are not that black. In the article, we briefly give
the classical description of black holes and its four laws of mechanics. We also present the first papers that
pushed foward the idea that black holes are thermodynamic objects. At last, we present the formalism that
allows the treatment of thermodynamics of spacetimes containing black holes and we also present very briefly
the current investigation in this area.
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provenientes da coalescéncia de binérias de ob-
jetos compactos, como por exemplo de buracos
negros ou de estrelas de neutroes, através dos in-
terferometros LIGO e Virgo. Até agora, as obser-
vacoes como estas apontam para que a teoria da
relatividade geral esteja correta. As observacoes
futuras destes objetos no nosso universo serao im-
portantes para testar continuamente a teoria da
relatividade geral.

1 Introducgao

Buracos negros parecem existir em toda a parte
no nosso universo. Acredita-se que no centro de
cada galdxia exista um buraco negro supermas-
sivo, mas nao sO, que existem diversos sistemas
estelares com buracos negros. Exemplos destes
sistemas sao binérias envolvendo buracos negros,
que coalescem num s6 buraco negro.

A sua existéncia foi primeiramente verificada
no papel, como uma solugao da teoria mais aceite
que descreve a gravidade, a teoria da relatividade
geral [1]. Apenas recentemente, foi possivel ob-
servar os efeitos da existéncia destes objetos atra-
vés da observacgao do sistema estelar no centro da
nossa galaxia [2], pelo interferometro GRAVITY,
e incrivelmente, foi possivel obter a imagem da

No entanto, existem dificuldades tedricas
quando se tenta juntar relatividade geral com a
teoria de particulas descrita pela teoria quéantica
de campos, isto porque a primeira é uma teoria
cléssica e a segunda é uma teoria quantica. Por-
tanto, a descricao de um buraco negro através da
relatividade geral pode nao nos dar o panorama

sombra do que se pensa serem dois buracos negros
supermassivos, um no centro da galaxia M87 [3] e
o outro no centro da nossa galaxia |1], pelo Teles-
copio de Horizonte de Eventos (EHT). Adicional-
mente, tém sido detetadas ondas gravitacionais

completo do que é um buraco negro.

Uma evidéncia tedrica de que um buraco negro
pode nao ser descrito totalmente pela teoria da
relatividade geral foi dada por Bekenstein [5] e
Hawking [6]. Nestes dois trabalhos de referéncia,
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foi verificado que um buraco negro pode ter entro-
pia, a chamada entropia de Bekenstein-Hawking,
e que um buraco negro emite radiagao, a chamada
radiacao de Hawking. Portanto, um buraco negro
parece ser um objeto termodindmico.

A natureza da ligagdo entre a termodinamica
e a gravidade ¢ ainda desconhecida. E possivel
que exista uma teoria quéntica da gravidade que
possa nao s6 ligar a gravidade a teoria de parti-
culas existente mas também que possa explicar
a entropia de um buraco negro. Em alternativa,
pode ser possivel a existéncia de campos funda-
mentais adicionais que possam explicar os graus
de liberdade que originam a entropia de um bu-
raco negro. Esta é de fato uma fronteira da fisica
atual, que pode ser expandida através do estudo
dos buracos negros e o desenvolvimento de ferra-
mentas para observagao astronémica mais precisa
de regioes proximas de buracos negros.

Neste artigo, vamos abordar a termodindmica
de buracos negros. Mais precisamente, vamos
discutir sobre buracos negros descritos pela re-
latividade geral, as suas propriedades, nomeada-
mente das quatro leis da mecanica de buracos ne-
gros, e os trabalhos de referéncia que descrevem
o buraco negro como um objeto termodinamico.
Finalmente, apresentamos brevemente a situacao
atual de investigacao nesta matéria.

2 Buracos negros classicos
2.1 Relatividade geral

Como foi dito na introdugao, o conceito de bu-
raco negro surgiu primeiro do estudo das solucoes
da teoria da relatividade geral. Antes de apresen-
tar brevemente o que sao buracos negros, preci-
samos de apresentar o conceito de gravidade em
relatividade geral e como é que estes objetos se
podem formar.

De acordo com a relatividade geral, nés vive-
mos numa realidade com uma dimensao de tempo
e trés dimensoes de espago, quatro dimensoes no
total - embora existem outras teorias que assu-
mem um namero superior de dimensoes. A di-
mensao de tempo nao é absoluta, isto é, o tempo
estd em pé de igualdade com as outras trés di-
mensoes de espago. A esta realidade com qua-
tro dimensoes chamamos de espago-tempo. Neste
espago-tempo, a energia/informagao nao pode vi-
ajar a uma velocidade superior a velocidade da

luz. Neste contexto, a relatividade geral tem um
conceito lindo do que é a gravidade. A presenca
de energia, podendo ser um simples objeto ou
um campo, deforma o espago-tempo, curvando-
0. Como o espago-tempo é curvo, objetos e cam-
pos que existem no espago-tempo movem-se na
trajetoria de menor agao, que depende da curva-
tura do espaco-tempo. John A. Wheeler resumiu
esta relacao entre matéria e curvatura do espaco-
tempo da melhor forma: “matter tells spacetime
how to curve, and spacetime tells matter how to
move” |7], ou seja a matéria diz ao espago como
se curva, e o espago diz & matéria como se move.
Portanto, a gravidade é uma relagdo geométrica
entre a matéria e a curvatura do espago-tempo.
Esta relacao é descrita pelas equagoes de Eins-
tein, juntamente com as equacoes de movimento
da matéria, estando ambas acopladas.

A visualizacao deste efeito pode ser alcancado
através da analogia da toalha de mesa esticada
com, por exemplo, uma maca no centro da toa-
lha. Consideremos que um grupo de pessoas se-
gura uma toalha na Terra e estica-a até esta ficar
plana. Se uma maca for pousada no centro da
toalha, devido & gravidade causada pela Terra,
a toalha deforma-se até a tensao da toalha con-
trabalancgar o peso da magca. Se porventura uma
ervilha for atirada para a toalha, a ervilha nao
continua em linha reta. Em vez disso, a ervilha
vai orbitar a maca devido & deformacao da toa-
lha. Esta é uma analogia muito simplificada do
efeito da gravidade e do que acontece em siste-
mas planetarios, em que a maga é uma estrela, a
ervilha é um planeta e a toalha é o espago-tempo.

2.2 A origem de um buraco negro

Consideremos agora o caso de uma estrela no
espago-tempo. A estrela mantém o seu equilibrio
através da pressao originada pelas reacoes nuclea-
res que compensa a atracao gravitacional propria
da estrela. Nos momentos iniciais da morte da es-
trela, esta pressao diminui, sendo que o combusti-
vel principal das reagoes nucleares (o Hidrogénio)
acaba, e a atracdo gravitacional ganha. A par-
tir desse momento, uma série de processos ocor-
rem, mas no contexto deste artigo, o importante
é o que acontece ao nucleo da estrela. O nicleo
da estrela colapsa, cai sobre si mesmo, devido a
atragdo gravitacional propria. Se esta atragao for
mais forte que a pressao de degenerescéncia de
neutrdes, entdo nada consegue parar o colapso. E
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nestas condi¢oes que um buraco negro se forma.

Com o propésito de simplificar, pode-se con-
siderar uma estrela como uma bola esférica de
poeira, descrita por um fluido perfeito. Para
esta configuracgao, a estrela pode estar em equili-
brio até uma dada compacidade, isto é, quando
% < %, onde aqui M é a massa da estrela, R é o
raio da mesma, G é a constante gravitacional e ¢
é a velocidade da luz. Este limite é um resultado
do teorema de Buchdahl [8] e é também chamado
de limite de Buchdahl. Se a compacidade da es-
trela ultrapassa este limite, a pressao do fluido
nao consegue contrabalancar a atragao proépria
da estrela e por isso da-se o colapso. Como se
trata de uma estrela de poeira, neste caso nao ha
supernova porque toda a poeira colapsa.

Durante o colapso (Fig. 1), e assumindo sime-
tria esférica [9], a estrela de poeira contrai-se en-
quanto que a sua densidade aumenta. Existe um
momento em que a “superficie” da estrela alcanca
o seu proprio raio gravitacional. Pode-se pensar
neste raio gravitacional como o raio ao qual a ve-
locidade de escape € igual & velocidade da luz, isto
é, estando um objeto neste raio gravitacional, o
objeto consegue-se escapar da atracao da estrela
apenas se sair com uma velocidade igual ou supe-
rior & da velocidade da luz. Ora, como é impos-
sfvel isto acontecer para um objeto com massa, o
objeto nao consegue escapar a atracao da estrela
e cal com o colapso. Assim, é neste raio gravi-
tacional que esta localizado o horizonte de even-
tos. Precisamente neste momento, é impossivel
de observar qualquer evento que acontega dentro
da estrela ou na sua superficie por um observador
distante, j4 que a estrela se encontra para la do
horizonte de eventos.

A estrela de poeira, para 14 do horizonte de
eventos, continua a colapsar. Num tempo proprio
finito, a estrela cada vez mais se contrai até que a
sua densidade e a curvatura do espaco-tempo di-
vergem. Toda a matéria da estrela alcanca uma
singularidade, um ponto em que a curvatura do
espago-tempo diverge. A fisica que nds conhece-
mos e a descrigao dada pela relatividade geral é
quebrada na singularidade e por isso aquilo que
acontece na singularidade é desconhecido. Para
perceber o que realmente acontece nos momentos
finais do colapso da estrela, existe a necessidade
de uma teoria quantica da gravidade.

O objeto remanescente do colapso é um bu-
raco negro, uma regiao do espaco-tempo do qual

é impossivel escapar. A fronteira do buraco-negro
com o resto do espago-tempo é o horizonte de
eventos que se localiza no raio gravitacional da
estrela que colapsou. Algo que ultrapasse o ho-
rizonte de eventos, ou seja que entra no buraco
negro, tem como destino certo cair para a singu-
laridade no centro do buraco negro e eventual-
mente é destruido, até mesmo se este algo seja a
luz. Uma propriedade da regiao de buraco negro é
a existéncia de superficies aprisionadas. Os raios
de luz ortogonais a estas superficies de topologia
esférica, mesmo que saiam na direcao de tentar
escapar do buraco negro, sao sempre defletidos de
tal maneira que invertem a sua direcao e caiem
para a singularidade. Se a superficie for evoluida
no tempo ao longo dos raios de luz ortogonais, a
superficie cai para a singularidade e o que dé a
origem ao nome de superficie aprisionada.

No entanto, a influéncia gravitacional do bu-
raco negro no resto do espago-tempo, isto é fora
do buraco negro, é idéntico ao da estrela que ti-
nha massa M e por consequéncia afirma-se que
o buraco negro originado possui uma massa M.
De fato, se houver a substituicdo do Sol por um
buraco negro com massa igual & do Sol no nosso
sistema solar, as orbitas dos planetas e asteroi-
des nao sao alteradas, se se desprezar a rotacao
propria do Sol. Estes buracos negros sao solugoes
de vacuo das equagoes de Einstein, ou seja sao
puramente geométricos, o que pode levar & ques-
tao da localizagao da massa do buraco negro. De
certa forma, pode-se pensar que a informagao da
massa deve estar ligada a existéncia da singulari-
dade, no entanto é necessario ter cuidado com a
afirmacao de que a massa estd na singularidade
porque é impossivel de descrever o que existe na
singularidade com o formalismo existente.

O colapso gravitacional é a origem principal de
buracos negros com massas estelares, com mas-
sas até 10° massas solares, ou seja, 10% vezes a
massa do Sol. No entanto, como foi referido na
introdugao, existem observagoes que apoiam for-
temente a existéncia de buracos negros supermas-
sivos e este mecanismo de colapso gravitacional
nao consegue explicar a formagao destes objetos
que tém massas superiores a 10° massas solares.
E possivel que através de acrecdo de matéria ou
poeira e através da coalescéncia com outros bura-
cos negros, buracos negros com massas estelares
crescam até uma massa intermédia, no intervalo
de 10% a 10° massas solares. No entanto, tendo
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Figura 1: Esquema da formagdo de um buraco negro
através do colapso de uma estrela esfericamente simétrica.
O eixo vertical do esquema representa a coordenada de
tempo e o eixo horizontal do esquema representa a coor-
denada radial. A matéria converge para a singularidade e
o buraco negro forma-se.

em conta a idade do universo e a taxa de cres-
cimento dos buracos negros através destes dois
mecanismos, s6 em situacoes muito especificas é
que existe um crescimento suficiente para que o
buraco negro seja supermassivo. Existem vérias
propostas para a formagao destes buracos negros
supermassivos, por exemplo o colapso direto de
nuvens de poeira muito massivas através de um
mecanismo de perda de momento angular da nu-
vem [10] ou através da coalescéncia de multiplos
buracos negros que através de friccdo din&mica
migram para o centro da galaxia [11]. De fato,
0 mecanismo de formagao destes objetos ainda é
uma area de estudo ativa e espera-se que, jun-
tamente com as capacidades observacionais do
LIGO/Virgo e dos futuros interferometros LISA
e Einstein Telescope, sera possivel perceber a ori-
gem deste objetos supermassivos.

2.3 Os buracos negros nao tém cabelo

Um buraco negro originado do colapso de uma
estrela com simetria esférica apenas depende de
um parametro, a massa da estrela que colapsou,
M, e é descrito pela solugdo de Schwarzschild.
No entanto, se a condi¢do de simetria esférica
for relaxada, o buraco negro pode ter rotagao e
depende do seu momento angular, J. Este bu-

raco negro, por sua vez, é descrito pela solucao
de Kerr. Finalmente, podemos considerar um
espago-tempo permeado pelo campo electromag-
nético e assim o buraco negro pode ter carga elé-
trica, Q. No fundo, em relatividade geral, o bu-
raco negro é descrito apenas por estes trés para-
metros M, J e @, segundo o teorema de ausén-
cia de cabelo [12]| (no-hair theorem). A solugao
geral que descreve um buraco negro com estes
trés parametros tem o nome de solugao de Kerr-
Newmann. Toda a informacgao restante sobre a
matéria que colapsou e que originou o buraco ne-
gro fica inacessivel ao observador distante, pois
apenas estes trés parametros estao presentes na
curvatura do espaco-tempo. Este teorema é ape-
nas valido considerando a teoria de relatividade
geral. Existem teorias alternativas, por exemplo,
com campos adicionais, em que o buraco negro
é descrito por mais pardmetros mas tais teorias
nao estao no ambito do artigo.

A morfologia de buracos negros carregados ele-
tricamente e com rotagao é diferente do buraco
negro esfericamente simétrico. Por exemplo, se
um objeto ultrapassar o horizonte de eventos e
assim entrar num buraco negro em rotagao, o ob-
jeto vai de encontro com outro horizonte dentro
do buraco negro, chamado de horizonte de Cau-
chy. Para 14 deste horizonte, nao é possivel prever
o que acontece devido ao fato que a evolugao das
equacoes de Einstein terminam neste horizonte.
No entanto, pode-se ainda estender a solucao de
Kerr para 1a deste horizonte, onde ha uma singu-
laridade em anel.

No seguimento deste artigo, apenas sera neces-
sario a nocao do teorema de auséncia de cabelo e
do horizonte de eventos.

3 As quatro leis de mecéanica de buracos
negros

3.1 Leis de buracos negros estacionarios

Neste contexto, os buracos negros em que o
teorema de auséncia de cabelo é valido sao es-
tacionarios. Esta condi¢ao implica que o buraco
negro e o espago-tempo que o descreve sao invari-
antes sobre translacoes da coordenada de tempo.
A existéncia desta simetria, embora pareca res-
tritiva, ¢ comum no nosso universo ja que siste-
mas que alcancam o equilibrio sao estacionarios.
Um exemplo destes buracos negros sao os esta-
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dos finais do colapso de uma estrela. A partir
destas solucbes, podem-se considerar perturba-
¢oes do espaco-tempo e avaliar as propriedades
dos buracos negros. Em 1973, Bardeen, Carter
e Hawking [13| formularam as quatro leis de bu-
racos negros estacionarios que sao chamadas as
quatro leis de mecéanica de buracos negros e re-
sumem as propriedades destes buracos negros. E
de referir que a maioria destas leis ja tinham sido
obtidas para certos casos ou até mesmo na gene-
ralidade antes do artigo [13].

3.2 Lei zero

Antes de enunciar a lei zero do buraco ne-
gro, é intuitivo descrever uma analogia recor-
rendo & teoria de Newton. O conceito necessa-
rio para compreender a lei zero é o conceito de
gravidade de superficie, ou surface gravity, e é
uma quantidade descrita pela letra x. Aqui na
Terra, experienciamos a atracao gravitacional da
Terra correspondente a uma aceleragao gravitica
de g = 9.8m/s~2 na superficie que nos atrai para
o centro da Terra. No entanto, nos mantemos
na superficie da Terra porque esta exerce uma
forca de reacao no nosso corpo com uma acele-
ragao equivalente. Esta aceleracao de reacgao é
chamada de gravidade de superficie.

Na teoria de relatividade geral e em buracos
negros, é possivel também definir este conceito.
Podemos considerar um observador, que chama-
mos de observador A, localizado no horizonte de
eventos do buraco negro e que o observador se
encontra estacionario, ou seja mantém-se no ho-
rizonte de eventos ao longo de uma coordenada
de tempo. Um observador B esté localizado num
ponto com uma distancia infinita do buraco ne-
gro, também se encontrando estacionario, e se-
gura uma corda que esté esticada e presa no ob-
servador A. De certa forma, o observador B esté
a impedir que o observador A caia para o buraco
negro através da aplicagao de uma forca na corda,
com uma aceleragao correspondente. Assumindo
que os observadores e a corda tém massa negli-
genciavel, a aceleracdo que o observador B exerce
na corda é finita e corresponde a gravidade de su-
perficie do buraco negro, x. Ou seja, a gravidade
de superficie é a aceleragao necessaria que o ob-
servador A tem de possuir para que nao caia para
o buraco negro, medido na perspetiva do observa-
dor B. No entanto, é preciso notar que na perspe-
tiva do observador A, a aceleragdo que o proprio

precisa para nao cair para o buraco negro é in-
finita. Nesta experiéncia mental, qualquer corda
se partiria entre o observador A e o observador
B, e o observador A cairia sempre para o buraco
negro, devido a sua localizacao no horizonte de
eventos.

Com a nocgao de gravidade de superficie expli-
cada, pode-se enunciar a lei zero do buraco negro.
A lei zero enuncia que a gravidade de superficie
de um buraco negro estacionario é uniforme por
todo o horizonte de eventos. Ou seja, nao inte-
ressa em que ponto, no horizonte de eventos, o
observador A estéa localizado, o observador B vai
medir que a aceleracao que impega o observador
A de cair ao buraco negro é sempre a mesma e
é dada pela gravidade de superficie, k. A prova
da lei zero do buraco negro foi dada por Bardeen,
Carter e Hawking [13] para espagos-tempos esta-
cionarios com um buraco negro e que possa incluir
matéria que obedeca a uma condi¢ao de energia,
a chamada condicdo de energia dominante. A no-
¢ao de condigoes de energia esta fora do dmbito
deste artigo no entanto pode-se dizer que a condi-
¢ao de energia dominante implica que a matéria
considerada tem fluxos de energia ou matéria a
velocidades inferiores & da velocidade da luz.

3.3 Primeira lei

A primeira lei dos buracos negros descreve
como é que um buraco negro se comporta em
trocas de energia com a matéria existente. Pode-
se considerar dois buracos negros estacionarios
muito similares, o buraco negro 1 e o buraco ne-
gro 2. A diferenca é que o buraco negro 2 é um
buraco negro estacionério resultante de ter caido
uma particula com uma certa massa, momento
angular e carga, no buraco negro 1. Devido ao
teorema da auséncia de cabelo, esta diferenca é
descrita pela diferenca dos pardmetros que des-
crevem os dois buracos negros. Portanto a pri-
meira lei dos buracos negros diz que quando se
comparam estes dois buracos negros, a diferenga
da massa entre o buraco negro 2 e o buraco negro
1 ¢ dadapor 0M = g-0Ag+QuéJ+PyQ, onde
K € a gravidade de superficie, Af é a area de su-
perficie do horizonte de eventos, Qg é a frequén-
cia de rotagao e @y é o potencial elétrico, todos
eles avaliados no horizonte de eventos do buraco
negro 1. A interpretagdo é que se uma particula
cair para o buraco negro 1 com energia total dM,
momento angular §.J e carga @), o buraco ne-
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gro resultante vai sofrer uma alteracdo na area
de superficie do seu horizonte de eventos segundo
a férmula da primeira lei.

3.4 Segunda lei

A segunda lei da mecanica de buracos negros
diz que a area de superficie do horizonte de even-
tos de um buraco negro nunca diminui no futuro,
ou seja a area mantém-se ou aumenta, §A > 0.
Esta lei é na realidade um teorema que foi de-
monstrado por Hawking [14], um pouco antes do
trabalho de referéncia de Bardeen, Carter e Haw-
king. A prova deste teorema consiste no uso do
formalismo matematico da estrutura causal do
espago-tempo e na conjetura de censura cosmica
fraca [15], que diz que as singularidades estao
sempre cobertas por um horizonte de eventos, isto
é, nao existem “singularidades nuas”.

De certa forma, com o evoluir da coordenada
de tempo, se qualquer matéria cair no buraco ne-
gro, a area de superficie do horizonte de eventos
aumenta. Numa binaria de buracos negros, isto
também acontece. Podemos considerar dois bura-
cos negros com areas do horizonte de eventos A;
e As. No final, os dois buracos negros coalescem
num buraco negro maior cuja area do horizonte de
eventos é maior que a soma Aj + As, obedecendo
entao a segunda lei. Uma consequéncia desta lei
é que impede de acontecer o contrario, ou seja,
um buraco negro maior bifurcar-se em dois bu-
racos negros mais pequenos. Isto, por inversao
temporal, viola a segunda lei j4 que a area total
do horizonte de eventos diminui.

3.5 Terceira lei

A terceira lei da mecanica de buracos negros
enuncia que a gravidade de superficie nunca se
torna zero num tempo avancado finito. Aqui o
tempo avangado pode ser visto como o parame-
tro que parametriza a trajetoria de um raio de luz
(por exemplo, no caso de curvatura negligencia-
vel, é v = ct + r, onde t é a coordenada tempo e
r é a coordenada radial). Em relatividade geral,
0 Tnico caso de um buraco negro com zero gravi-
dade de superficie é o caso de um buraco negro
extremo, um buraco negro em que a sua massa
ou energia total é apenas a energia de rotagao ou
energia elétrica. E portanto, esta lei pode ser re-
escrita da seguinte maneira: é impossivel tornar
um buraco negro num buraco negro extremo em

Figura 2: Fotografia de Bekenstein, que avangou a ideia
que buracos negros sdo termodindmicos e generalizou a
segunda lei da termodinamica.

tempo avancado finito.

4 Buracos negros nao sao tao negros
4.1 A entropia de Bekenstein

As quatro leis da mecéanica de buracos negros
formulados por Bardeen, Carter e Hawking tém
uma semelhanca muito sugestiva com as leis da
termodindmica. Os proprios autores explicam na
Ref. [13] que estas quatro leis s@o classicas e que
nao tém nada a ver com termodindmica, ji que
um buraco negro classico nao emite qualquer ra-
diacao e assim segundo a lei de Planck, a tempe-
ratura do buraco negro é zero. Mas Bekenstein
(Fig. 2) considerou esta semelhanga relevante e
no seu trabalho de referéncia [5], formulou a hi-
potese de que buracos negros tém entropia, Sy, e
que esta quantidade termodin&mica é proporcio-
nal a area de horizonte de eventos, S, o< Ag.

Uma indicag@o que leva a esta formula é a pri-
meira lei dos buracos negros, em que, recorde-
se, a diferenga entre dois buracos negros estaci-
ondrios semelhantes ¢ dado por M = g-0Ay +
QgdJ +PydQ. A primeira lei da termodinimica
diz que a diferenca entre duas configuragoes em
equilibrio semelhantes de um sistema é dado pela
formula dE = T'dS + QdJ + ®dQ, usando que,
tal como o buraco negro, a pressao do sistema é
zero. Comparando estas duas leis, é de esperar
que g-6Ay =TdS. Uma outra indicagao ¢ a se-
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gunda lei dos buracos negros que diz que a area
do horizonte de eventos de um buraco negro au-
menta sempre. A segunda lei da termodin&mica
diz que a entropia aumenta sempre. Portanto é
de esperar que de alguma forma a entropia de
um buraco negro dependa apenas da érea do ho-
rizonte de eventos.

O argumento de Bekenstein para considerar
que um buraco negro tem de ter entropia é ba-
seado precisamente na segunda lei da termodina-
mica. Pode-se considerar que um objeto com uma
certa entropia cai para um buraco negro classico.
Portanto, a entropia do universo considerado no
inicio é apenas a entropia do objeto ji que bura-
cos negros cléssicos nao tém entropia. Quando o
objeto entra para o buraco negro, eventualmente
o objeto alcanca a singularidade. No final, te-
remos um universo apenas com um buraco ne-
gro que de fato aumentou de tamanho segundo
a primeira e segunda lei da mecénica de bura-
cos negros. No entanto, o fato mantém-se que
o buraco negro classico nao tem entropia. A di-
ferenga da entropia no universo neste processo é
negativa, o que viola a segunda lei da termodiné-
mica. Por isso, Bekenstein generalizou a segunda
lei da termodindmica, dizendo que a entropia to-
tal é a soma da entropia do universo e do bu-
raco negro e que esta aumenta sempre. Assim,
quando o objeto cai para o buraco negro, o uni-
verso perde entropia, mas a entropia do buraco
negro aumenta, sendo que a area do horizonte de
eventos aumenta. Assim, a segunda lei generali-
zada da termodindmica nao é violada.

Bekenstein conseguiu com esta argumentacao
concluir que um buraco negro tem entropia. No
entanto, com a falta de uma teoria semicléssica,
a constante de proporcionalidade na féormula da
entropia de buracos negros era desconhecida. Be-
kenstein usou alguns argumentos quénticos para
estimar heuristicamente o valor desta constante,
que estaria proximo do valor encontrado mais
tarde por Hawking.

4.2 A radiacao de Hawking

De fato, é possivel considerar campos quanti-
cos livres em espagos-tempos curvos [16] e ob-
ter resultados que dao pistas de como um campo
quéntico se comporta na presenca de gravidade.
Por exemplo, a nocao de particula em espagos-
tempos curvos é ambigua, isto porque nao existe
uma escolha preferencial da coordenada de tempo

Figura 3: Fotografia de Hawking, que fez varias con-
tribuigbes no estudo de buracos negros. Uma delas foi
mostrar que buracos negros irradiam.

em relatividade geral. Este fato pode levar a que
dois observadores, um em repouso e outro acele-
rado, nao concordem com o estado de um campo
quantico. Se o observador em repouso verifica
que o campo quantico estd no estado de vicuo
(zero quantas), o observador acelerado vai verifi-
car que o espetro de quantas do campo é similar a
um espetro de corpo negro em que a temperatura
da radiacao é proporcional a aceleracao do obser-
vador. Este efeito foi descrito por Fulling [17],
Davies [18] e Unruh [19].

Um resultado precursor deste efeito foi dado
por Hawking [6], em 1975, que considerou um
campo escalar quantico sem massa num espago-
tempo que consiste no colapso de uma estrela
esférica. O objetivo era obter o estado final do
campo escalar assumindo que o estado inicial era
vacuo (zero quantas). Como o espago-tempo é di-
namico, era esperado obter alguma alteracdo no
estado do campo. De fato, através da aproxima-
¢ao geométrica oOtica, Hawking (Fig. 3) conside-
rou apenas os ultimos raios do campo que passa-
vam pelo centro da estrela esférica e escapavam
novamente para infinito, antes da formacao do
horizonte de eventos. Hawking obteve entao que
o estado final do campo escalar, em periodos de
tempo muito tardios, correspondia a um espectro
de quantas idéntico ao de um corpo negro com
a temperatura Ty = 27’:—2}3, onde k é a gravidade
de superficie do horizonte de eventos, h é a cons-
tante de Planck e kp é a constante de Boltzmann.
Este foi um dos primeiros resultados que juntava
a constante gravitacional presente implicitamente
na gravidade de superficie k com a constante de
Planck. Hawking concluiu com este resultado que
um buraco negro emite radiagao, chamada de ra-
diacao de Hawking, e portanto os buracos negros
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nao sao assim tao negros!

Para que o buraco negro esteja em equilibrio
com a radiacao de Hawking, o buraco negro tem
de ser um objeto termodindmico com tempera-
tura Ty, no horizonte de eventos. No seguimento
do trabalho de Bekenstein e através da primeira
lei dos buracos negros, o trabalho de Hawking de
certa forma confirma que a entropia de um bu-
raco negro é proporcional a area do horizonte de
eventos e que a constante de proporcionalidade é
i, portanto S, = kB4‘gH

Este resultado fascinante levanta véarias ques-
toes. Se o buraco negro emite radiagdo de Haw-
king, entao o buraco negro perde energia ou
massa. Isto leva a que um buraco negro se eva-
pore, isto é que o seu tamanho diminua. Por-
tanto, um buraco negro nao é estavel termodina-
micamente devido & evaporacao. E possivel des-
crever esta evaporagdo para buracos negros sufi-
cientemente massivos em que a descri¢ao de cam-
pos quanticos em espacos-tempos curvos é valida.
No entanto, a partir de um momento em que o
buraco negro tenha um tamanho comparéavel com

o comprimento de Planck dado por {p = 4/ Z—?, a

descri¢ao falha e espera-se que uma teoria alter-
nativa e/ou quantica da gravidade consiga prever
0 que acontega.

A argumentagao que leva & conclusao de Haw-
king de que o buraco negro tem temperatura Ty
depende da premissa que o buraco negro tem de
estar em equilibrio com a radiacao de corpo ne-
gro de Hawking. Embora esta seja uma premissa
forte na sua validade, esta premissa ¢é introduzida
sem haver um formalismo de termodinédmica para
espagos-tempos curvos. Na proxima se¢do, vamos
introduzir um formalismo através do qual se pode
obter a termodindmica de espagos-tempos e re-
produzir os resultados de Bekenstein e Hawking,
como também analisar a sua estabilidade.

5 Termodindmica estatistica e o ensemble
canénico de buracos negros

5.1 Termodindmica e ensembles
estatisticos

A termodindmica é usada para descrever siste-
mas complexos e as suas trocas de energia através
de quantidades macroscédpicas como por exemplo
a pressao, a temperatura e o volume. Estas trocas
de energia e a alteracao da configuracao de equi-

librio do sistema obedecem a quatro leis da ter-
modindmica. A lei zero da termodiniAmica enun-
cia que se dois sistemas estiverem em equilibrio
térmico com um terceiro, entao os dois prévios
sistemas estao em equilibrio térmico entre si. De
certa forma, esta lei d4 uma definicdo empirica
da temperatura. A primeira lei enuncia que as
mudancgas de energia interna de um sistema se
decompoem em realizacao de trabalho e trocas
de calor. Esta lei define a nocao de energia in-
terna de um sistema, e permite a descricao de
um sistema e as suas configuragoes de equilibrio
através de potenciais termodinamicos. A segunda
lei da termodindmica enuncia que a entropia total
tende sempre a aumentar, o que dé preferéncia a
certos processos termodinamicos (a alteragao do
sistema entre duas configuragdes de equilibrio) de
ocorrerem e é uma das leis mais importantes da
fisica porque de alguma forma define a orienta-
¢ao do tempo na nossa realidade. Finalmente, a
terceira lei enuncia que a entropia de um sistema
tende para um valor minimo quando a tempe-
ratura se aproxima de zero absoluto, e portanto
esta lei da a nocao de que a entropia é uma me-
dida da desordem do sistema ja que é esperado
que os constituintes do sistema estejam todos no
seu estado fundamental quando o sistema esta a
temperatura zero absoluta.

Estas leis da termodindmica sao cruciais na
descricao empirica de sistemas complexos sem o
conhecimento dos seus estados microscopicos, isto
é, sem conhecer os estados dos constituintes do
sistema. Se esses estados sdo conhecidos ou se
se conhece a fisica por detrids do comportamento
dos constituintes, por exemplo as forcas exercidas
em atomos ou moléculas que perfazem um gés, é
possivel obter a termodindmica do gés através de
fisica estatistica. Em termos gerais, em fisica es-
tatistica, consideram-se todos os estados possiveis
microscopicos de um sistema com a sua respectiva
probabilidade de que de fato o sistema se encon-
tra nesse estado. A este conjunto de estados e a
sua respetiva probabilidade chama-se ensemble.
Existem trés tipos de ensemble: microcandnico,
candnico e grande canoénico.

O ensemble microcanénico é usado em siste-
mas que estao isolados e portanto assume-se que
a probabilidade de cada estado microscopico com
energia total do sistema E ¢ igual. Note-se que
a quantidade fixa neste ensemble é a energia do
sistema porque este estd isolado e portanto nao
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existem trocas de energia para o exterior, esta é a
chamada restricao do ensemble. Sabendo a ener-
gia de cada 4tomo ou molécula, é possivel conta-
bilizar o ntiimero de microestados possiveis para
uma energia E, denominado de Q(FE). Este nt-
mero total de estados também pode depender do
volume do sistema, que se mantém igualmente
fixo. A entropia aqui é definida através da for-
mula de Von Neumann e neste ensemble é dado
por S = kp log(Q2(E,V)). Invertendo esta rela-
¢a0, obtém-se a energia interna do sistema isolado
E = E(S,V) e assim recupera-se a termodina-
mica do sistema.

O ensemble candnico é usado em sistemas que
estao em equilibrio térmico com o reservatorio de
calor a temperatura T'. Neste caso, a probabili-
dade de cada microestado do sistema ser de fato
o estado do sistema é dado por p; = %,
onde F; é a energia do microestado, 8 é o in-
verso da temperatura e Z é a chamada funcao
de particao, que é uma funcdo da temperatura
e de outras quantidades fixas como o volume,
Z = Z(B,V). A diferenca entre o canonico e
0 microcanonico é a existéncia do reservatoério de
calor, portanto a energia do sistema nao esté fixa.
De fato, os microestados de menor energia tém
sempre a maior probabilidade de ocorrerem mas
quanto maior for a temperatura do reservatorio,
mais provavel sao os microestados de maior ener-
gia. A fungao de particdo Z que é a fungao de
normalizacao das probabilidades de cada microes-
tado é a quantidade fundamental deste ensemble.
Uma vez obtido, é possivel obter a energia média
do sistema através da formula da média e a sua
entropia através da formula de Von Neumann, o
que leva a identidade SF(B,V) = —log(Z), onde
F = FE — TS é o potencial termodindmico de
Helmholtz. Com a expressao deste potencial, a
termodindmica do sistema é facil de obter.

O ensemble grande canénico é mais complicado
que o candnico na medida que trata sistemas si-
milares como o indicado no canénico mas com a
possibilidade de, por exemplo, o niimero de parti-
culas ou a carga elétrica nao estarem fixos. Este
ensemble é importante para descrever gases em
que se dao processos quimicos. No entanto, neste
artigo, o foco é dado ao ensemble candnico.

5.2 Funcao de particao como um integral
de caminho

A funcéo de particdo Z é a quantidade que se
tem de calcular em fisica estatistica para obter
a termodinamica do sistema considerado. Se o
sistema for quantico, a fungdo de particdo pode
ser calculada através de Z = tr(e™#H), onde H ¢
o operador hamiltoniano representado em forma
matricial, e tr(4) é o trago de uma matriz A.
Os valores proprios do operador hamiltoniano sao
as energias dos estados proprios do sistema. De
fato, é possivel calcular a funcao de particao de
Se houver a identificacao
de que o inverso da temperatura corresponde a
um tempo imaginario, isto é f = it/h, o trago
pode ser dado pelo integral de caminho de Feyn-
man, e portanto a funcao de particdo é dada
por Z[B] = [ D¢ e~ 1MB:él/h  onde ¢ é o campo
quéntico considerado no sistema, I é a acao do
campo e D¢ é a medida do integral. A agao é
um funcional do campo que assume um valor mi-
nimo quando o campo obedece as suas equagcoes
de movimento. Portanto, este integral de cami-
nho soma todas as “trajetérias” do campo que
sao periddicos no tempo, com periodo —ihf3, em
que a probabilidade desta “trajetéria” ocorrer é
proporcional a e~ /", Verifica-se que de fato a
“trajetéria” com maior probabilidade de ocorrer
corresponde & situagdo em que o campo é des-
crito pela a solucao das equagbdes de movimento
cléssicas. Esta abordagem para calcular a fun-
¢ao de partigao de um sistema quantico chama-se
a abordagem do integral de caminho euclideano,
isto porque f assume um papel de um tempo ima-
ginério.

uma outra maneira.

Esta abordagem pode ser usada para obter a
termodindmica de espacos-tempos curvos, assu-
mindo que a agao agora correspondente é a agao
dada pela relatividade geral e o campo conside-
rado é a métrica do espago-tempo. A motivacao
para usar esta abordagem é que isto funciona para
sistemas descritos pela teoria de campos quanti-
cos, e portanto extrapola-se que esta abordagem
seja valida para uma teoria de gravidade quén-
tica. Uma teoria que é consistente com esta abor-
dagem ¢é a chamada gravidade quéntica euclide-
ana, em que a gravidade é “quantizada” através do
integral de caminho euclideano. Existem embora
varios problemas com esta teoria, sendo dois deles
a ambiguidade do mapeamento entre espacos eu-
clideanos e espagos-tempos, e uma nogao rigorosa
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da medida do integral de caminho. No entanto, é
possivel obter resultados na chamada aproxima-
¢ao de loop zero, onde apenas a contribuicao da
trajetoria classica é considerada. E através desta
aproximagao que se obtém os resultados da ter-
modinamica de buracos negros consistente com o
trabalho de Bekenstein e Hawking.

5.3 Termodindmica de Gibbons-Hawking

Através do céalculo da funcao de particao pela
abordagem do integral de caminho euclideano,
Gibbons e Hawking [20] obtiveram o ensemble
canénico e grande candnico de buracos negros
com carga elétrica e em rotagdo, que estao em
equilibrio térmico com um reservatério no infi-
nito. A féormula da entropia de Bekenstein e Haw-
king foi recuperada, tal como a temperatura de
Hawking.

No entanto, as solugées de buraco negro que
foram obtidas eram instaveis. A razao para este
fato vem do efeito da evaporagao dos buracos ne-
gros, tendo sido ja discutido em cima. A quanti-
dade termodindmica que controla a estabilidade
dos buracos negros no ensemble candnico é a ca-
pacidade térmica do buraco negro. Se esta quan-
tidade for positiva, entao a solugao é estavel, caso
contrario é instavel. De fato, a capacidade tér-
mica das solugoes de Gibbons e Hawking é nega-
tiva, isto é o buraco negro aumenta a sua entropia
conforme se diminui a sua temperatura, e por isso
as solugoes sao instaveis.

A questao das solucgbes serem instaveis leva a
um problema. A aproximacgao de loop zero usada
no integral de caminho euclideano para obter a
termodinadmica dos buracos negros ¢ valida so-
mente em solugoes de buraco negro que sejam
um minimo da acao, ou seja so é valida para solu-
¢oOes estéaveis, enquanto que as solugoes encontra-
das por Gibbons e Hawking correspondiam a um
méximo da agdo, que sao instaveis. Embora se
possa analisar solugoes instaveis como instantoes,
ou seja solugoes que sao validas somente num ins-
tante de tempo, o buraco negro desvia-se inevi-
tavelmente dessa situagao de equilibrio. Sendo
assim, o ensemble candnico construido nao é va-
lido. Uma maneira para descrever estes buracos
negros termodinamicamente seria usar o ensem-
ble microcandnico, que nao iremos explorar aqui.

5.4 A cavidade de York

Em 1986, York [21] estudou o ensemble cano-
nico de um buraco negro simetricamente esférico
(Schwarzschild) numa cavidade esférica, através
da abordagem do integral de caminho euclideano.
Nesta situacao, a fronteira entre o espago-tempo
e o reservatorio é uma superficie esférica com um
raio finito a uma temperatura fixa T', ou seja, o re-
servatorio de calor encontra-se a uma distancia fi-
nita do buraco negro. Isto permitiu a York encon-
trar duas solugoes para o buraco negro que estao
em equilibrio com a cavidade, uma descrevendo
um buraco negro menor e outra descrevendo um
buraco negro maior. A solugdo que descreve o
buraco negro menor é assintoticamente idéntica
a solugao encontrada por Gibbons e Hawking, no
limite em que a superficie esférica da cavidade
tem um raio infinito, ou seja quando o reserva-
tério de calor se encontra no infinito. De fato,
esta solucao do buraco negro menor é instavel tal
como a solugdo de Gibbons e Hawking. A solu-
¢ao que descreve o buraco negro maior é estavel
e ndo tem um limite adequado quando a superfi-
cie esférica da cavidade tem raio infinito, alias o
horizonte de eventos do buraco negro maior neste
limite alcanca a superficie esférica no infinito. A
condicao que define estabilidade nesta situagao é
a localizagao relativa da superficie esférica da ca-
vidade e do buraco negro. Se a superficie esférica
estiver mais préxima do buraco negro comparado
com o anél de luz do buraco negro, entao a solu-
¢cao é estavel, que é o que acontece com a solu-
¢&o que descreve o buraco negro maior. Aqui o
anel de luz corresponde ao raio da 6rbita circular
fotonica & volta do buraco negro, em particular
buracos negros esféricos tém apenas uma destas

orbitas localizada no raio r. = ‘5€2M .

Através do estudo do potencial termodinémico,
York estudou também a possibilidade de transi-
coes de fase entre as solugoes de buraco negro e
a solucao de Minkowski, que é o espago-tempo
com curvatura zero, também chamado de espago-
tempo plano. O estado favoravel do espago-
tempo é sempre o estado ou solucdo que esteja
num estado de energia menor ou, no caso do en-
semble candnico, num estado com um valor mi-
nimo do potencial de Helmholtz. O valor do po-
tencial de Helmholtz para o espaco-tempo plano
é zero, enquanto que o valor do potencial para a
solucao do buraco negro menor é sempre positivo.
No entanto, o valor do potencial para a solugao
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do buraco negro maior pode ser positivo, zero ou
negativo, dependendo da temperatura do reserva-
torio. Isto significa que para certas temperaturas,
hé a possibilidade de nucleagao do espago-tempo
plano, ou seja o espago-tempo plano torna-se na
solu¢do do buraco negro maior, através de um
processo termodindmico. Se o espago-tempo es-
tiver no estado da solucao do buraco negro me-
nor, dependendo das perturbacoes termodinami-
cas, 0 espaco-tempo evolui ou para um espago-
tempo plano ou para a solugdo do buraco negro
maior. O estudo destas transi¢oes de fase sao
importantes para compreender qualitativamente
como o espaco-tempo se possa estar a comportar
microscopicamente.

Devido a existéncia de uma solugao estavel,
conclui-se que o ensemble canénico de buracos
negros s6 é bem definido se a fronteira do espago-
tempo com o reservatério de calor esteja a uma
distancia finita do buraco negro. Note-se que
esta fronteira pode nao ter localizagao exata. Um
exemplo é o espaco-tempo com constante cosmo-
logica negativa contendo um buraco negro, cha-
mados espacos-tempos assintoticamente anti-de
Sitter, em que a curvatura do espaco-tempo im-
pede que qualquer matéria alcance distancia in-
finita e portanto é analogo a um buraco negro
dentro de uma caixa.

6 Perspectivas

Desde o trabalho de referéncia de York, o en-
semble canoénico e grande canénico de espagos-
tempos tem vindo a ser estudado. E de referir
o trabalho de Braden et al [22] em que estuda-
ram o ensemble grande canénico de um buraco
negro esférico e eletricamente carregado (Fig. 4),
em quatro dimensoes. Nesta situacao, a quanti-
dade fixa adicional é o potencial elétrico na su-
perficie esférica da cavidade. De fato, Braden
et al encontraram que existem duas solugoes de
buraco negro, um estavel que corresponde ao bu-
raco negro maior e¢ um instavel correspondente
ao buraco negro menor. Qutros sistemas tam-
bém foram estudados, por exemplo buracos ne-
gros carregados [23| e neutros [24] em espagos-
tempos com constante cosmolégica negativa, e
espagos-tempos com matéria auto gravitante [25].
Um trabalho também importante foi o de Marti-
nez e York [26] em que consideram um buraco
negro com uma superficie esférica de matéria a

T4R

Black Hole

Cavity

Figura 4: Esquema do espago-tempo contendo um bu-
raco negro com carga elétrica @@ dentro de uma cavidade,
em que na superficie esférica da cavidade a temperatura,
o potencial elétrico e o seu raio sao fixos.

sua volta e mostram que a entropia total do sis-
tema é a soma das entropias do buraco negro e
da matéria.

Uma linha da frente interessante é fazer a ge-
neralizacao destes resultados para maiores dimen-
soes. E de referir os trabalhos de André e Lemos
em que tratam o ensemble canénico de um buraco
negro esférico neutro em cinco dimensoes [27] e
em dimensoes arbitrarias [28]. Verifica-se que
existem resultados que também sao validos para
dimensoes arbitrarias, como é o caso da estabili-
dade da solugao de buraco negro esférico neutro
em que continua a ser definida pelo raio da or-
bita foténica. Existem também novos resultados,
como o fato de que a solugdo do buraco negro
maior é mais favoravel que o espago-tempo plano
se a superficie esférica da cavidade se situar a um
raio inferior ao dado pelo limite de Buchdahl [g],
que indica a compacidade méaxima de uma estrela
composta por um fluido perfeito para que esta se
mantenha estavel e nao sofra colapso gravitaci-
onal. Esta ligacao entre termodindmica dos bu-
racos negros e a estabilidade da matéria é algo
fascinante. De fato, através do tratamento ter-
modindmico de superficie esférica de matéria é
possivel obter num certo limite a termodinamica
de buracos negros [29]. Uma generalizagao do tra-
balho de Braden et al para dimensoes arbitrarias
estd a ser também realizada e deve aparecer em
breve [30].

O estudo continuo do ensemble canénico e
grande candnico de espagos-tempos contendo bu-
racos negros é importante para perceber a ligagao
entre a termodindmica e a gravidade. Espera-
se que uma compreensao desta ligacao seja al-
cancada, também através do calculo de correcoes
quanticas de possiveis teorias quanticas da gra-
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vidade ou através da modificacdo da teoria da
gravidade em si. Esta é uma linha da frente da
investigacao atual que procura abrir fronteiras em
gravitagao, teoria quéntica e termodindmica.
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