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Resumo

Nesta tese descrevemos as propriedades de estrelas de néutrons e pulsares cuja
matéria nuclear apresenta processo de transicao de fase da matéria hadronica pura para
a matéria hadrénica com um condensado de anti-kdons em estado de onda-s. A matéria
nuclear da estrela de néutrons é considerada em equilibrio e apresenta energia térmica
desprezivel comparada aos autovalores de energia dos nucleons (e = kT < €puciear ),
portanto, no tratamento formal a contribuicao da temperatura sera aproximada como
zero. Para tal descricao utilizamos um modelo efetivo desenvolvido por Razeira e
Vasconcellos, que chamamos Modelo RV, no qual sao considerados acoplamentos de
natureza nao-linear envolvendo o octecto fundamental barionico e os campos dos mé-
sons o, w, o, G, 0, o* e ¢, e cuja formulagao lagrangiana busca ezaurir o espaco de fase
dos campos mesodnicos por meio de um tratamento perturbativo que apresente alto
grau de consisténcia com o conceito de naturalidade, de modo a aprimorar as predigoes
dos tratamentos tedricos mais convencionais. O Modelo RV incorpora a predicao da
existéncia de um novo estado ressonante mesonico no setor escalar-isovetorial leve, pro-
posto por Vasconcellos e colaboradores, deduzido com base na conservagao de simetria
quiral, estado este representado pelo campo .

No presente trabalho, para incorporarmos na formulacao lagrangiana os termos de
interacao dos anti-kdons com os nicleons, utilizamos uma versao do Modelo RV que
leva em conta somente os campos dos nucleons, dos elétrons, dos miions, dos anti-kdons,
além dos mésons o, w, g, 0 e ¢, compondo matéria nuclear em equilibrio e temperatura
nula, afim de estudarmos apenas os efeitos da transicao de fase para o condensado de
anti-kaons e os efeitos da subsequente presenca dos anti-kdons na equacao de estado.
A imposicao da auséncia do octeto baridnico esté baseada em resultados da literatura,
com reforco do proprio Modelo RV, que mostram que a presenca dos hiperons desloca
o limiar de surgimento do condensado de anti-kdons para valores de densidade muito
acima da densidade central esperada de uma estrela de néutrons realista.

Entre as predicoes do Modelo RV para o cenario supra citado estao o limiar de den-
sidade barionica para o aparecimento do condensado de anti-kdons K~ e K, a largura
da fase mista na transi¢ao de fase hadron-condensado de anti-kdons, o comportamento
da equacgao de estado da matéria nuclear. Estes resultados mostram que o Modelo RV
desloca o limiar do nascimento dos anti-kdons para valores maiores de densidade do que
os usualmente obtidos na literatura, mas também evidenciam a sensivel dependéncia
dos anti-kédons para a profundidade do potencial 6tico dos kéons Uy e para a inten-
sidade do acoplamento do méson escalar-isovetorial delta com os kdons. Realizamos
um estudo de intensidades para a constante de acoplamento delta-kdon, gsx, extra-
polando alguns valores além do usual, e com eles buscamos calcular as propriedades
globais de uma estrela de néutrons como massa méxima, raio, redshift gravitacional.
Encontramos que para os valores de intensidade de acoplamento escolhidos por nos,
os valores dos parametros acima referidos da estrela de néutrons apresentam pouca ou
nenhuma diferenca entre si, nos possibilitando optar por um valor original para gsgk-.
A equacao de estado da matéria nuclear evidencia efeitos antagonicos de suavizagao e
enrijecimento conduzidos pelos anti-kdons e pelos mésons escalares-isovetoriais d e g,
respectivamente.

Em um capitulo a parte utilizamos o ¥odelo RV para calcular o resfriamento da



estrela de néutrons via emissividade de neutrinos produzidos pelo processo URCA
relativistico, enfatizando a influéncia da fracao de assimetria entre prétons e néutrons
neste processo; e enfatizando de forma equivalente o comportamento da emissividade
de neutrinos dentro da fase mista entre a matéria hadroénica ordinaria e a matéria com
condensado de anti-kdons.

Em suma, as seguintes propostas e resultados apresentados nesta tese contém ele-
mentos de originalidade:

Desenvolvimento de um formalismo para a introducao dos anti-kdons K~ e K°
na matéria nuclear de uma estrela de néutrons baseado numa extensao da for-
mulagao da teoria quantica de campos com acoplamento derivativo, chamada de
Modelo RV. Nesta formulagao os espacos de fase baridnico e mesénico contem-
plam respectivamente os campos N, P, o, w, g, e os mésons escalares-isovetoriais
0 e 0 novo estado ressonante no setor dos campos dos mésons leves .

Estudo da intensidade da constante de acoplamento entre o méson d e os kaons
9K -

Analise através dos resultados do Modelo RV do papel do condensado de anti-
kédons K~ e K° na emissividade de neutrinos na estrela de néutrons via Processo
URCA Direto (relativistico), com destaque para os efeitos neste sentido da tran-
sicao de fase entre a matéria hadronica ordinaria e a matéria do condensado de
anti-kaons.

Introducao de novas equagoes de estado correspondentes ao Modelo RV e a um
modelo com acoplamento ajustdvel (versao preliminar apresentado no final deste
capitulo).

Os resultados obtidos neste trabalho apresentam uma expressiva modificagao na
descricao do condensado de antikdons, em especial quanto ao seu limiar de apa-
recimento e & largura da fase mista da transicao de fase, quando estes valores sao
comparados aos resultados correspondentes obtidos por outros autores.
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Summary

In this thesis we describe the properties of neutron stars and pulsates whose nuclear
matter presents transition of phase of the pure hadronic matter to a hadronic matter
with the antikaons condensate in wave - s state. The nuclear matter of neutron star is
in ( equilibrium and presents thermal energy despicable compared to the eigenvalues
of energy of the nucleons (er = kT < €puciear)- S0, in formal treatment to contribution
of the temperature will be brought near like zero. We use an effective model develo-
ped by Razeira and Vasconcellos, whom we call RV model, in which are considered
couplings of non-linear nature with the basic barionic octet and the meson fields o,
w, 0, ¢, 0, c* and ¢, and whose lagrangean formulation looks to exhaust the space of
phase of the meson fields through a perturbative treatment that presents high level
of consistency with the concept of naturalness, in order to improve the predictions of
more conventional theoretical treatments. The Model RV incorporates the predictions,
based on the conservation of chiral symmetry, for a new resonant meson state in the
scalar-isovectorial sector, this state represented by the symbol .

In the present work, to incorporate in the lagrangean formulation the terms of
antikaons interaction with them nucleons, we use a version of the RV model what
takes into account only the fields of nucleons, electrons, muons, antikaons, besides the
meson fields o, w, p, 0 and ¢, composing a nuclear matter in 3 equilibrium and null
temperature, to study the pure effects of the transition of phase for the condensed of
antikaons and the pure effects of the presence of the antikaons in the equation of state.
The imposition of the absence of the barionic octet is based on results of the literature,
with reinforcement of RV model himself, whom they show that the presence of the
hiperons it moves the threshold of antikaons condensed for values of density very much
above the central expected density of a realistic neutron star.

Between the RV model predictions for the scenery above quoted are the threshold
of barionic density for the appearance of antikaons K~ and K° condensed, the width of
the mixed phase in the hadron - condensed of antikaons phase transition, the behaviour
of the equation of state of nuclear matter. Our results show that the RV model moves
the threshold of antikaons for density values bigger of what them usually found in the
literature; the results also show the sensitive dependence of the antikaons for the depth
of kaons optical potential Ux and for the intensity of coupling of the scalar-isovectorial
meson delta with the kaons. We carry out a magnitude sutdy for the coupling constant
of the delta-kaon coupling, gsx, overstepping some values besides the usual one, and
with them we calculate the global properties of a neutron star as maximum mass,
radius, gravitational redshift. We find that for the intensity of gsx values chosen by us
the values of the global properties of neutron star above-mentioned presents little or
no difference between them, making possible to us opting for an original value for gsx-.
To equation of state of the nuclear matter shows antagonic effects of smoothling and
stiffnnes driven for antikaons and for the scalar-isovectorial mesons ¢ and ¢, respectively.

In the final chapter we use the RV model to calculate the cooling of a neutron star
by neutrino emissivity produced by the Relativistic URCA process, emphasizing the in-
fluence of the fraction of asymmetry between protons and neutrons in this process; and
emphasizing too the behaviour of neutrino emissivity inside the mixed phase between
the ordinary hadronic matter and the antikaons condensed hadronic matter.

In summary, the following proposals ailezd results presented in this thesis contains



elements of originality:

e Development of a formalism for the introduction of antikaons K~ and K in the
nuclear matter of a neutron star based on an extension of the formulation of
the quantum theory of fields with derivative coupling called RV model. In this
formulation the baryons and mesons phase space contemplate respectively the
fields N, P, o, w, o, and the scalar-isovectorial meson d besides the new resonant
state in sector of the fields of the light mesons .

e Study of the intensity of the coupling constant between the § meson and the
kaons, gsk.

e Analysis, through the RV model, of the role of antikaons condensed K~ and K° in
the neutrino emissivity in the neutron star by Direct URCA Process (relativistic),
with distinction for the effects in the transition of phase between the ordinary
hadronic matter and the matter with antikaons condensed.

e The introduction of new equations of state for the RV model and also for a model
with adjustable couplings (a preliminary version may be found in the conclusions
of the thesis).

e The results obtained in this work present one expressive modification in the des-
cription of antikaons condensed when these values are compared with the results
for other authors, in special the threshold of antikaons appearance and the width
of the mixed phase of the transition of phase.
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Capitulo 1

Introducao

A pesquisa sobre objetos estelares de altissima densidade, como as estrelas de
néutrons e os pulsares, é fundamental para uma melhor compreensao da equagao de
estado da matéria nuclear, pois tais objetos se apresentam como excelentes laboratorios
para modelos teéricos que buscam descrever o comportamento de sistemas fisicos em
condicoes extremas, nao encontradas naturalmente na Terra. Este tipo de pesquisa
também representa uma importante alternativa a projetos de aceleradores de particu-
las, como o Colisionador de Ions Pesados Relativisticos ( Relativistic Heavy Ion Collider,
RHIC) desenvolvido no Laboratorio Nacional de Brookhaven |1, 2|, nos Estados Unidos,
bem como no Laboratorio Europeu para a Fisica de Particulas (European Laboratory
for Particle Physics, CERN) [3|, o maior laboratério de fisica de particulas criado pelo
homem.

Para os cientistas, o procedimento teérico no tratamento de objetos estelares de
altissima densidade consiste na identificacao dos constituintes bésicos, ou graus de
liberdade, da matéria nuclear em condigoes extremas, ou seja, acima da densidade de
saturacao do nucleo atomico, e suas relagoes dinamicas. Por exemplo, em uma escala de
energia da ordem de grandeza da massa do néutron e do préton, os graus de liberdade
da matéria nuclear seriam os niicleons, interagindo por meio da troca de mésons leves
(0, w, 0). Em outra escala de energia acima desta, poderiamos conceber a matéria
nuclear como constituida de niicleons e hiperons interagindo por meio da troca de mé-
sons leves (o, w, 0) e mésons pesados com conteido estranho (¢, ¢*). Em uma outra
escala de energia, ainda maior, quarks de diferentes cores e sabores interagem através
da troca de glions [4, 5]. Pode-se, a partir da presenga destes elementos e suas inte-
racoes, construir matematicamente a relagao entre a pressao e a densidade de energia
do sistema, rela¢ao termodinamica conhecida como equagao de estado (EOS). A partir
dela se obtém propriedades globais e intrinsecas das estrelas compactas, como raio,
massa, temperatura de superficie, redshift gravitacional [6], grandezas estas passiveis
de observacao e medida.

L. Landau [7, 8], em 1932, - ano da descoberta do néutron por J. Chadwick [9] -,
utilizou um modelo de gas de Fermi de particula independente para descrever um gas
de muitos néutrons contidos em um volume extenso e em equilibrio termodinamico, e
considerou condigoes de contorno que simulassem efeitos de contencao gravitacional.
Ao integrar as equacoes de Einstein da Relatividade Geral, Landau obteve configu-
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ragoes estaveis, que vieram, por motivos 6bvios, a ser chamadas de estrelas de néutrons
[7]. Hoje, existem varios modelos que apresentam caracteristicas similares ao modelo
original de Landau que incorporam conhecimentos obtidos por meio da fenomenologia
da fisica nuclear, da fisica de particulas e da astrofisica. Os pulsares, por exemplo, s6
puderam ser identificados como estrelas de néutrons fortemente magnetizadas (campo
magnético da ordem ~ 10 gauss) e em rotacao, produzindo emissoes eletromagnéticas
em varias faixas de comprimento de onda, devido & existéncia prévia de tais modelos
tedricos.

Atualmente, em uma imagem padrao, as estrelas de néutrons estaveis sao conside-
radas como objetos de altissima densidade (~ 10'g/cm?), constituidas quase que na
integralidade por néutrons, sem que ocorram processos de fusao termonuclear no seu
interior, frias na escala nuclear, com temperaturas da ordem 7" < 1MeV e resfriando
(numa escala de milhdes de anos) pela emissao de fotons. Seu raio é da ordem de
~ 10km e sua massa da ordem de ~ 1.44Mc, sendo M a massa do Sol. Supoe-se
que sua origem ocorra a partir de uma estrela progenitora de grande massa, ligada a
um evento astrondémico espetacular e riquissimo do ponto de vista de processos fisicos
chamado de explosao de supernova.

Entre o evento de explosao de supernova e a existéncia de uma estrela de néutrons
estavel, existe uma fase intermediaria importantissim, também muito rica fisicamente,
chamada de estrela protoneutronica, onde a presenca no denso caro¢o remanescente de
elementos como neutrinos, kdons e hiperons, e fatores como energia de simetria (relagao
entre numero de néutrons e protons presentes na matéria), temperatura e rotagao,
podem influenciar na estrutura final da estrela de néutrons resultante, podendo indicar
muitas configuracoes diferentes, como a existéncia da tao buscada transicao de fase de
matéria hadronica para um plasma de quark-glaons (PQG) [10].

1.1 Colapso Gravitacional: o Nascimento das Estre-
las Compactas

O Universo visivel, segundo o conhecimento atual, é composto de 90% de H e 9%
de He, em ntimero de particulas’. Todos os demais elementos quimicos formados nos
nucleos das estrelas constituem aproximadamente 1% da matéria do Universo.

Estrelas formam-se a partir de uma gigantesca nuvem composta basicamente de
hidrogénio. Devido a atragao gravitacional, os seus constintuintes colapsam em di-
recao ao centro da nuvem, formando uma protoestrela. A contracao causa aumento da
agitacao térmica dos &tomos no nucleo da protoestrela, iniciando processos de fusao ter-
monuclear e a transmutacao do hidrogénio em hélio, liberando energia. A protoestrela
transforma-se numa estrela, cujo tamanho, na maior parte de sua vida luminosa, é
determinado pelo equilibrio entre a pressao térmica interna, fruto da energia liberada
em processos de fusao nuclear, que tende a fazé-la expandir, e a compressao gravita-
cional, que pressiona a estrela a colapsar sobre si mesma. O tempo de vida da estrela
na sequéncia principal depende de quanta energia ela tem armazenada (sua massa) e

10O Modelo Padrio da cosmologia diz que o Universo é composto em cerca de 70% de energia escura,
25% de matéria escura fria, e menos que 5% de matéria ordinaria [12].
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a taxa com que ela gasta essa energia (luminosidade)[11|. Estrelas de grande massa
permanecem na sequéncia principal por um curto periodo e as de baixas massas fi-
carao por um tempo bem maior devido a velocidade das reac¢oes de fusao, pois quanto
maior a massa estelar mais rapida seré a taxa de transmutacao de hidrogénio em hélio.
Quando o hidrogénio se extingue no nicleo, ou carogo, da estrela, estando este repleto
de He, a estrela sai da sequéncia principal. Os atomos de hidrogénio continuam, porém,
fundindo-se em He nas camadas externas, ou envelopes estelares [13].

Quando nao houver mais atomos de hidrogénio para serem queimados no ntucleo
estelar, nao havera, momentaneamente, suficiente pressao térmica para sustentar a
contragao gravitacional. Se a massa inicial da estrela for maior do que 0,45M@), e
até 8Mp, o envelope estelar, mais quente e menos denso que o niicleo, expande lenta-
mente. A estrela torna-se uma gigante vermelha. Por outro lado, o niicleo contrai
adiabaticamente aumentando sua temperatura até atingir 10K, suficiente para a ig-
ni¢ao da fusao de 3 atomos de He em carbono e um atomo de C' e um de He em O,
bem como de 4 atomos de H para formar He nos envelopes. Mas as estrelas nesta
faixa de massa nao atingem temperatura suficiente para queimar carbono e oxigénio no
caro¢o. Portanto, apos a ejecao do material do envelope para o meio estelar, o carogo
remanescente, composto basicamente por He, C' e O, é contraido novamente sob sua
propria gravidade até o ponto em que a pressao gravitacional é equilibrada pela pressao
do gas constituido pelos elétrons nao relativisticos dos atomos.

Se a estabilidade for atingida, este é o primeiro exemplar da familia dos objetos
compactos, a ana branca. A nomenclatura branca é utilizada porque a alta temperatura
de superficie da estrela (8000K) a faz ter este aspecto. Uma ana branca possui raio de
poucos milhares de quilémetros e uma densidade média da ordem de 10° vezes maior do
que a da Terra. Apos sua formacao, a ana branca irradia fétons por 10'%anos, resfriando
e cristalizando até se tornar uma estrela nao observavel visualmente, chamada ana
negra. Porém, é possivel que o universo nao tenha ainda tempo de vida suficiente para
que este estagio final da ana branca tenha sido atingido. O Sol, por sua vez, atualmente
com uma idade estimada em 4.5 x 10° anos, tem como expectativa total de vida 12
bilhoes de anos antes de colapsar para uma ana branca, segundo as teorias modernas.

Estrelas acima de 8M evoluem em menos tempo do que as anas brancas, pois
as reacoes termonucleares transmutam mais rapidamente os elementos no seu interior.
Contudo, no ntcleo estelar as reagdes cessam somente apds a formagao do elemento
ferro, pois a natureza da interacao nuclear torna os elementos do grupo isotéopico Fe
os mais estéaveis do ponto de vista energético [13]. Para fundi-los é necessario fornecer
mais energia do que a quantidade obtida pela reacdo. Atomos mais massivos que o Fe
tendem a se romper em atomos mais leves, liberando energia, como ocorre nas bombas
atomicas ou no decaimento radiativo.

Portanto, quando o processo de fusao no ntucleo chega a formagao do Fe, a queima
nuclear de S7, O, C, entre outros, continua apenas no envelope, permanecendo inerte
no caroco estelar. Apresentando um raio de apenas alguns milhares de quilémetros, o
caroco estelar nao apresenta mais liberagao de energia termonuclear capaz de resistir
a compressao da gravidade. E nem mesmo a pressao dos elétrons nao relativisticos
suportard o peso de tao expressiva massa estelar. As camadas mais externas, onde
ainda ha queima de elementos, aquecem até expandir numa super gigante vermelha, de
raio > 10% km.
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Enquanto o envelope aumenta seu volume, a gravidade esmaga o carogo de ferro a
uma tal densidade que faz com que elétrons presentes nele se tornem relativisticos. Isto
significa que a pressao que eles exercem aumenta mais lentamente, devido ao acréscimo
de energia cinética manifestar-se mais no aumento da inércia do que na sua velocidade.
Ao longo da compressao ocorre o processo beta-inverso, a absorcao de elétrons por
protons formando néutrons e neutrinos, produzindo um estado energeticamente mais
favoravel. Este estagio corresponde a neutronizacao do sistema, importante mecanismo
para garantir mais tarde a neutralidade de carga da estrela compacta remanescente e
seu equilibrio hidrostatico.

E, entao, chegamos a um estégio posterior em que a queima nuclear no envelope
estelar também cessa, e entao o envelope contrai bruscamente em diregao ao centro.
As camadas do envelope mais proximas ao denso carog¢o o atingem com forca e o
deformam. O caroco retoma violentamete sua forma, golpeando o material do envelope
em um processo de reagao, formando uma onda de choque, que se propaga no sentido
contrario ao colapso do restante do envelope, liberando neutrinos e fotodesintegrando
nucleos atomicos pelo caminho [11, 13]. A onda de choque entdo produzida viaja na
velocidade do som dentro da estrela, e demora um longo tempo, comparativamente ao
tempo total da implosao do carogo, para atingir a borda estelar. A espessura desta
onda é em geral da ordem de algumas vezes o livre percurso médio das particulas. E
a onda de choque, porém, que fornece a energia cinética para a eje¢ao de quase todo
o material da estrela, criando a chamada explosio de supernova [14], onde a estrela
atinge até centenas de vezes o seu tamanho original.

A partir do comportamento das linhas espectrais e da curva de luz, classificamos as
supernovas em Tipo I e Tipo II [15].

O mecanismo da tipo I esta intimamente relacionado com a existéncia de um limite
de massa para as anas brancas chamado limite de Chandrasekhar, Mcy, [15]. Apesar
de nao ter sido ainda totalmente esclarecido, acredita-se que o mecanismo de explosao
do Tipo I seja a detonagao do combustivel nuclear de uma ana branca como compo-
nente de um sistema binario, estando seu valor de massa um pouco abaixo do limite
de Chandrasekhar. Neste processo a ana branca atraird massa de sua companheira
até atingir o limite de Chandrasekhar e entao colapsara abruptamente, levando a um
aquecimento e a uma compressao siibitas de sua matéria constituinte. Neste processo
as fusoes entre C, O e He ocorrem de forma detonativa [15] o que ird explodir a estrela
a partir de seu centro. Ou seja, a fonte de energia para a explosao do Tipo I seria
originaria da propria fusao nuclear.

As supernovas do Tipo II apresentam a evolucao das estrelas de 8 M), como descrito
mais acima. A fonte de energia da explosao do Tipo II vem da energia gravitacional e
de sua conversao, em parte, em energia cinética de ejecao através da onda de choque e
nao por meio de nova detonagao em processos de fusao nuclear. Porém, o mecanismo
de transporte da energia de ligacao da estrela para sua regiao exterior pela onda de
choque é ainda muito pouco compreendido. Se o mecanismo nao for eficiente, a regiao
interna do sistema nao pode formar nenhum objeto compacto estavel em seu centro,
pois o estado de equilibrio hidrostatico nao pode ser formado sem grande perda de
energia gravitacional da estrela (Teorema do Virial). Na formagao da onda de choque,
um complexo jogo entre convecgao e entropia se estabelece. Ha uma descontinuidade
na entropia das regides do colapso devido a evolucao da onda de choque. A onda de
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choque aquece a matéria situada na regido espacial que antecede o choque (condigao de
Hugniot-Rankine), gerando processos que consomem energia. Nessas condi¢oes parece
ser inevitavel que a onda de choque acabe dissipando grande parte de sua energia na
sua propria origem, que corresponde ao choque do envelope com o carogo, devido a
processos de fotodesintegracao do % Fe

MFe vy — 13*He 4 4n, (1.1)

que é um processo endotérmico. Uma reagao deste tipo consome uma energia de cerca
de 8.8MeV. Sem outro mecanismo de transferéncia de energia cinética para a regiao
exterior do sistema, a onda de choque acabaria se dissolvendo pela queda continua da
matéria externa contra ela, e ao final, voltaria a "cair"para o centro estelar. Neste caso,
nao ocorreria explosao e a estrela tenderia a colapsar para um buraco negro.

O fato relevante, porém, é que os fenémenos de supernovas existem, e nao sao
poucos. Isto implica em dizer que a nao ocorréncia da explosao no modelo de onda
de choque nao pode acontecer com muita facilidade. Assim sendo, uma melhor com-
preensao do mecanismo que relaciona a onda de choque a supernova carece ainda de
entendimento [15].

A frequéncia de ocorréncia de supernovas é da ordem de uma supernova por galaxia
para cada 30 a 50 anos, segundo estudos estatisticos [15]. Desde o trabalho inicial de
Zwicky e Baade [16], mais de 700 supernovas foram observadas. A mais recente, visivel
a olho nu, ocorreu em fevereiro de 1987 (SN1987A). Esta ¢ a primeira supernova na
qual foram observados neutrinos e ¢ do tipo II [15].

A energia liberada por uma supernova ¢ da ordem de 10%'erg/s, sendo ejetada na
escala de tempo de segundos. O maximo de luminosidade observada de SN1987-A
chegou a 10*?erg/s, sendo bom lembrar, para fins de comparacao, que a luminosidade
do Sol é da ordem de 10*erg/s.

Quanto ao carogo e o envelope residual estelares, & medida que o colapso do caroco
se desenvolve, a densidade central aumenta. Os niicleos atémicos no interior da matéria
comegam a se “tocar” (p ~ 103g/cm?), formando a matéria nuclear. Neste regime, a
pressdo da matéria ndo é dada apenas pela pressao do gas de elétrons degenerado. E
necessario considerar neste caso a pressao causada pela interagao forte que atua entre os
nicleons (protons e néutrons), e, talvez, hiperons, ou quarks para densidades estelares
mais altas. Quando a densidade da matéria estelar atinge valores acima da densidade
da matéria nuclear (p ~ 10*g/cm?), existe, em principio um novo ponto de equilibrio
hidrostatico na regiao de densidade nuclear.

1.1.1 Estrela Protoneutronica e Estrela de Néutrons

Nas estrelas que encerram sua fase luminosa por meio de uma explosao de supernova,
geralmente do tipo II [16, 17, 18], o colapso gravitacional da matéria cessa quando a
pressao maxima dos elétrons degenerados ultrarelativisticos e a pressao resultante da
repulsao de curto alcance entre os niicleons sao equivalentes. Quando isto ocorre,
a matéria estelar forma um sistema (carogo) altamente compacto envolvido por um
envelope remanescente. O envelope e o caroco contém aproximadamente a mesma
massa, em torno de 0.6 — 0.8M (este valor depende sutilmente da massa da estrela
progenitora) [19]. Entre 50 — 100 ms apds o colapso gravitacional o envelope quente
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apresenta uma entropia por barion da ordem de S ~ 4—5 para densidades que obedecem
a condicao n < 0.02fm =3, e o caroco estelar apresenta uma entropia da ordem de S ~ 1
para densidades que obedecem a condi¢ao n > 0.1fm=3[18, 19].

E importante destacar que para densidades acima de n = 6 x 10~*fm =2, a secéo de
choque para a interagdo dos neutrinos com os ntucleons ¢é suficientemente grande para
aprisionar os neutrinos no sistema (trapped neutrinos) por meio de colisdes no interior
do carogo por alguns segundos [20], garantindo um alto ntimero leptonico ao carogo
estelar nesta fase. Abaixo desta densidade, os neutrinos escapam livremente e seu
potencial quimico desaparece, p,, = 0 |21]. A regido de transi¢ao entre as densidade do
envelope, N, € a densidade do nucleo estelar, n,,,., ¢ chamada de esfera de neutrinos
[22] e sua forma pode ter influéncia na estrutura do objeto compacto resultante 2.

De 0.5 a 1s ap6s o colapso, a entropia por barion ¢ aproximadamente constante
em toda a estrela, S ~ 2, exceto em algumas regides mais externas |23, 24|, onde é
maior do que S ~ 10. Contudo, estas camadas externas tém pequena influéncia na
estrutura global do objeto nesta época, e costumam ser desconsideradas. O conjunto
carogo -envelope estara extremamente quente, com temperatura de dezenas de MeV's
(~ 10" K) e "inchado" com os neutrinos energéticos produzidos durante a neutro-
nizacao. O caroco estelar terd entao um raio de poucos quilometros. Tal conjunto
representa uma fase intermediaria e rapida, mas muito importante, chamada estrela
protoneutronica (PNS).

Uma vez formada, a estrela protoneutrénica perde a maior parte de sua energia
interna pela difusao dos neutrinos em um intervalo de tempo batizado de época de
Kelvin-Helmholtz [25]. Este tempo leva em média uma dezena de segundos [26]. Du-
rante a época de Kelvin-Helmholtz, o nimero lepténico decresce na PNS devido a
perda por emissao de neutrinos e consequentemente a PNS evolui em torno de 10 a 30
segundos até se tornar "pobre" em neutrinos, mas ainda quente, configuracao estavel,
esta chamada estrela de méutrons, com entropia por béarion da ordem de S ~ 1 — 2
[23, 24, 27, 28|.

Observacionalmente, um toépico de intensa investigagao que pode estar associado a
estrelas de néutrons sao os corpos celestes chamados pulsares. Supoe-se que os pulsares
sao estrelas de néutrons rotantes, cuja caracteristica fundamental é a emissao de pulsos
de radiacao eletromagnética, principalmente na freqiiéncia do radio, de grande perio-
dicidade. Estas pulsacoes tém origem, segundo as teorias mais aceitas, na emissao de
um feixe de radiacao eletromagnética proveniente da combinacao de um intenso campo
magnético superficial, que pode atingir valores da ordem de ~ 10'® Gauss, com uma
elevada velocidade angular 3, gerando um forte campo elétrico, da ordem de ~ 10'2
V/em, proximo a sua superficie [29]. Particulas carregadas elétricamente sao, entéo,
aceleradas por efeito destes campos eletromagnéticos até atingirem energias ultrare-
lativisticas, desencadeando assim uma avalanche de pares elétron-positron e feixes de
radiacao eletromagnética.

2A secdo de choque neutrino-nticleon inclui modificacoes devido a interacoes do tipo nucleon-
nicleon e a correlagdes do tipo spin-spin. Por causa da alta complexidade do problema, o compor-
tamento da secao de choque, e portanto, a localizacao e a forma da esfera de neutrinos, apresentam
muitas incertezas.

3Para os pulsares conhecidos até o momento, os periodos destes pulsos variam dentro de um inter-
valo que vai de 1,4 ms até 11 s [29, 30, 31], sendo que o seu valor médio é de 0,7 s [13].
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Retornando as consequéncias do colapso gravitacional na estrela, ha um valor de
massa maximo cuja pressao repulsiva dos néutrons degenerados pode sustentar a es-
trutura da estrela, evitando assim seu colapso. Este valor é conhecido como limite
de massa de Oppenheimer-Volkoff. Embora poucas estrelas de néutrons sejam conhe-
cidas, supoe-se que este valor de massa gire em torno de 1.4Mq, proximo ao limite
de Chadrasekhar para o niicleo de ferro degenerado. Se este valor for superado, a
estrela progenitora continua sua implosao gravitacional para um buraco negro, objeto
com densidade de massa altissima, cujo campo gravitacional é tao intenso que nada
lhe podera escapar e, portanto, nenhuma informagao pode ser extraida do seu interior,
impossibilitando assim qualquer observacao direta do que ocorre com a matéria em seu
interior [13].

1.2 Matéria Nuclear

Tratam-se estrelas de néutrons como porgoes macroscopicas de matéria nuclear
assimétrica e infinita, uma concepc¢ao idealizada de sistemas de muitos béarions in-
teragentes que contém cerca de 10°® barions. Supoe-se que as estrelas de néutrons
sao compostas por nucleons (néutrons e protons) e, possivelmente, hiperons e léptons,
movendo-se em um condensado de mésons e fotons. Neste contexto podem ocorrer
fenébmenos como superfluidez, condensacao de kdons e pions, e uma transicao de fase
da matéria hadronica para o plasma de quarks e gluons (PQG).

O procedimento teérico padrao tedrico para se encontrar as propriedades
macroscopicas da estrela de néutrons é a obtencao da equagao de estado da matéria
nela contida. A equacao de estado, ou EOS, é um tipo de equacao paramétrica que
relaciona a densidade de energia da estrela com sua pressao interna. Utilizando-se o
jargao tipico da area, uma equacao de estado é dita mais (ou menos) rigida ou menos
(ou mais) suave. Por exemplo, uma equagao de estado, A, é mais rigida do que outra,
B, se a pressao interna associada a A, para qualquer valor de densidade, for maior do
que a pressao interna correspondente a B. Evidentemente, quando consideramos duas
estrelas de néutrons, A e B, cujas estruturas sejam descritas respectivamente pelas
equagoes de estado A e B, a equacao de estado da estrela A corresponde a uma maior
pressao interna em comparacao a pressao interna da estrela B, para qualquer valor
de densidade. Dotada de uma maior pressao interna, a estrela A pode suportar uma
maior compressao gravitacional do que a estrela B e portanto a primeira deve ter uma
massa maior do que a segunda, uma vez que a intensidade da forga gravitacional esta
diretamente associada & massa estelar. Utilizando-se novamente o jargao tipico da area,
dizemos que a estrela A pode suportar maior massa do que B. Medidas experimentais
de grandezas estelares, como a massa e o raio, constituem fortes restrigoes as varias pos-
sibilidades de equagoes de estado existentes na literatura. Se a relagdo massa-raio for
determinada de forma precisa o suficiente, pode-se determinar de maneira bi-univoca
a correspondente equagao de estado para a matéria nuclear [6].

Na escolha do modelo tedrico mais adequado para gerar a equacao de estado da
matéria nuclear, acredita-se que a Cromodindmica Qudantica (CDQ, Quantum Cromo-
dynamics) seja, de fato, a teoria fundamental da interacao forte. A CD(Q é uma teoria
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relativistica de campos de calibre nao-abeliana *. Considera-se nesta teoria que os
hédrons (barions e mésons) sejam compostos por quarks e anti-quarks que interagem
entre si via troca de glions. A CD(Q apresenta uma estrutura formal relativamente
simples a altas energias, devido ao fenomeno da liberdade assintoética. Neste regime,
como os quarks sao praticamente livres, métodos de tratamento teérico denominados
de perturbativos, sobre os quais a ciéncia tem dominio, podem ser utilizados e predi¢oes
sobre o comportamento de sistemas complexos, — como as estrelas compostas por um
plasma de quark-glions —, podem ser obtidas. Porém, a CD(Q se mostra muito com-
plexa, do ponto de vista formal, para explicar as propriedades nucleares, em escalas
de energia mais baixas, relevantes para a compreensao do fenémeno de confinamento
dos quarks, bem como para a compreensao da fase hadrénica em estrelas de néutrons.
A complexidade formal da CDQ se deve a presenca de termos de acoplamento nao-
lineares entre os campos dos quarks e dos gliions em altas ordens, inviabilizando assim
qualquer tratamento analitico.

A extrema complexidade formal da CDQ tem levado fisicos nucleares teodricos e ex-
perimentais a busca de modelos alternativos. A escala da energia nuclear é da ordem de
MeV, e tem nos niicleons os graus de liberdade mais importantes. Teorias que utilizem
uma descricao das propriedades de volume do nicleo, parametrizando os efeitos dos
quarks e glions por meio de parametros efetivos, mostram-se um caminho promissor.
A pioneira teoria nao-relativistica de Brueckner [34] se baseia em potenciais construi-
dos a partir do espalhamento entre nticleons livres. No entanto, a grande diferenga
entre a interacao forte no vacuo e a existente em sistemas de muitos corpos, como o
ntucleo, levou esta teoria a superestimar, em particular, a densidade de saturagao da
matéria nuclear em até 50% [35]. Em sistemas com densidades maiores do que aquelas
encontradas no meio nuclear, e em especial em estrelas de néutrons, tais deficiéncias
se acentuam, comprometendo até mesmo principios basicos no tratamento de sistemas
de muitos corpos como o Principio da Causalidade.

De modo a superar estas limitagoes formais Walecka [36] em 1974 apresentou uma
teoria relativistica de campos médios onde os niicleons interagem entre si trocando
mésons escalares e vetoriais, sem considerar explicitamente a presenca de quarks. Neste
modelo, mésons escalares-isoescalares ¢ simulam a presenga de componentes atrativas
de longo alcance (dentro do dominio de ~ 107m) da forca nuclear, enquanto mésons
vetoriais-isoescalares w correspondem as componentes repulsivas de curto alcance da
forca nuclear. O tratamento é linearizado através da utilizacao da aproximagao de
campo médio, na qual os campos mesonicos sao tratados como constantes no espago-
tempo (ou seja, leva-se em conta apenas seus valores cléassicos).

Este modelo, conhecido como modelo de Walecka ou HadrodinAmica Quéantica (QHD
- Quantum Hadrodynamics), possui duas constantes de acoplamento, as quais ndo sao
determinadas a partir do espalhamento entre os ntcleons; seus valores sao tais que a
teoria reproduz a energia de ligacao do niicleo atomico e sua densidade de saturacao.
A QHD corresponde a uma teoria efetiva, ja que a influéncia do meio e dos graus de
liberdade mais elementares do sistema de muitos corpos estd embutida nas constantes
de acoplamento. O formalismo da QHD é covariante e, portanto, causalidade é res-

4Em 1973, D.J. Gross, F. Wilczek [32] e H.D. Politzer [33] descobriram que teorias de calibre nao-
abelianas sao assintoticamente livres, i.e. as constantes de acoplamento nestas teorias decrescem no
limite de curto alcance da interagao.



Capitulo 1: Introducdo 9

peitada. A aprorimacdo de campo médio utilizada usualmente na teoria é tanto mais
valida quanto maior a densidade de particulas do sistema, tornando-a apropriada para
descrever a matéria em estrelas de néutrons. Este modelo tem resultados apreciaveis
na descrigao das propriedades de ntucleo finito, como distribuicao de carga e interagao
spin-orbita [37].

No entanto, algumas propriedades nucleares sao superestimadas por este modelo,
como a incompressibilidade da matéria nuclear (560 MeV), enquanto outras sao subes-
timadas, como a massa efetiva do nucleon no meio (55% da massa do nicleon livre).
Para sanar estas deficiéncias, foram propostos modelos alternativos, conhecidos na li-
teratura como do tipo QHD, mas que seguem a mesma filosofia do modelo original
de Walecka. O modelo nao-linear de Boguta-Bodmer [38], por exemplo, introduz na
formulacao lagrangiana da teoria termos de auto-acoplamento do méson escalar ¢ em
segunda e terceira ordens. Zimanyi e Moskowski, por outro lado, sugeriram a troca
do acoplamento minimo de Yukawa entre o méson escalar e o nicleon utilizado por
Walecka, por um acoplamento do tipo derivativo [39]. Finalmente, um modelo mais
recente desenvolvido por A.R. Taurines, C.A.Z. Vasconcellos e colaboradores [4, 5|
generaliza todos os formalismos do tipo QHD.

A equagao de estado proveniente destes modelos é introduzida nas equagoes de
equilibrio hidrostatico da estrela no contexto da teoria da Relatividade Geral, as assim
chamadas equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) [40, 41]. Como resultado
da integracao destas equacoes encontra-se uma relacao entre a massa da estrela e sua
densidade central. E importante frisar que os modelos citados tratam apenas dos cam-
pos dos nucleons, além dos mésons. Foi a partir do formalismo desenvolvido por N.K.
Glendenning [42, 43, 44, 45|, que se estabeleceram as técnicas para a introdugao de
novas particulas. O autor descreveu a matéria existente nas estrelas protoneutronicas
e de néutrons como composta também por hiperons (barions com estranheza nao nula,
mais massivos que os nucleons). Para isso, ele utilizou a versao nao-linear da teoria de
Walecka de modo a incluir, através do equiibrio quimico e da conservacgao das cargas ba-
rionica e elétrica, o octeto bariénico fundamental (n, p, A, =, X0 BT == =°) e 1ép-
tons (e~, p~). Através desta abordagem, Glendenning tornou possivel a determinagao
das distribuicoes radiais de particulas nestas estrelas bem como valores para redshift
gravitacional, nimero barionico, proporg¢ao hiperon/ntucleon, entre outras propriedades.
Seus resultados para massa maxima de uma sequéncia de estrelas de néutrons estao em
bom acordo com as massas de pulsares ja& medidas.

1.2.1 Condensado de Kaons

Estudos, iniciados em 1986, por Kaplan e Nelson [46, 47|, mostram que os kéons,
K, estao sujeitos a condensagao de Bose-Einstein na matéria densa de forma mais
favoravel do que o condensado de pions, embora estes tltimos sejam particulas mais
leves. Recentemente, resultados experimentais sugerem que a interacao béarion-kaon,
(BK*,BK"), ¢ repulsiva enquanto a interacio barion-anti-kdon, (BK~,BK"), é atra-
tiva [26, 48, 49, 50, 51|, indicando que a possibilidade da formagao do condensado de
kédons na matéria nuclear esta restrita na verdade aos anti-kdons. E estes estudos apon-
tam que a presenca de anti-kdons na matéria nuclear torna a equacao de estado mais
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suave comparativamente ao caso em que estes estados nao estao presentes °.

Como vimos acima, a suavizacao da equacao de estado conduz a uma massa méxima
menor para a estrela de néutrons. Neste sentido, torna-se importante estudarmos os
efeitos da presenca de antikdons na matéria nuclear na geracao de seqiiéncias estaveis
de estrelas compactas. Por fim, a escolha do tema da matéria estranha (os kdons e
antikdons tem na sua composi¢do um quark ou antiquark estranho) é motivada por
pesquisas [52, 53, 54| que mostram que estrelas estranhas sdo mais estaveis do que es-
trelas de néutrons [55]. Mas um detalhe: ha ainda muita divergéncia sobre a magnitude
do acoplamento entre kdons e mésons, tanto quanto para mésons e hiperons, e portanto
hé incertezas e imprecisoes na quantificacao da contribuicao dos kéons, tanto quanto
dos hiperons, para a massa méxima da estrela de néutrons. Por fim, lembramos que o
sistema binario de Hulse-Taylor, talvez o melhor laboratério observacional encontrado
até agora sobre as propriedades de uma estrela de néutrons, estabelece um patamar
minimo para os acoplamentos acima referidos.

1.2.2 Naturalidade

Como mencionado, as constantes de acoplamento sao utilizadas nos modelos efetivos
com o intuito de parametrizar efeitos microscopicos dos quarks e glions, nao conside-
rados em geral diretamente nos modelos. Em uma aproximagao de campo médio, as
constantes de acoplamento sao algebricamente relacionadas com as propriedades de
volume da matéria nuclear simétrica na densidade de saturacao, como a massa efetiva
do ntucleon, a incompressibilidade da matéria nuclear, a energia de ligagao por nicleon,
entre outras.

Neste contexto, a busca por um procedimento formal que faga com que a fisica
considerada de maneira implicita nas constantes de acoplamento seja explicitada, —
sem que se aumente com isso a complexidade formal da teoria —, é absolutamente
desejével, pois tornaria a teoria mais eficaz e suas predigdoes mais transparentes.

Afortunadamente, existe um tratamento formal neste sentido, chamado de natu-
ralidade, introduzido em 1979 por Steven Weinberg [56]. Na fisica de particulas, a
condicao de naturalidade implica em que os coeficientes dos operadores da acao efetiva
de uma teoria que busca preservar simetrias fundamentais, devem obedecer a forma
geral £; = ¢A*~?, onde d representa a dimensdo do correspondente operador, onde A
denota a escala inferior de corte em energia, acima da qual a teoria perde validade, e
¢ é¢ um coeficiente da ordem da unidade.

A consisténcia formal desta concepcao impde que, ao expandir-se a densidade la-
grangiana de um modelo efetivo, considerando-se as mais diferentes ordens dos termos
de interacao, deve-se supor que os coeficientes de expansao da teoria sejam naturais,
i.e. que sejam iguais a unidade, ou, na pratica, da ordem da unidade. Em poucas

5Uma das hitéteses mais aceitas sobre a condensacao de K~ parte do pressuposto que este efeito
se inicia com o processo de decaimento e~ — K~ + v. Esta hipotese é fundamentada na suposicao de
que, no meio nuclear a altas densidades, como aquelas encontradas em estrelas de néutrons, pulsares
e estrelas estranhas, o espaco de fase das particulas K~ e K° sofre expressiva modificacdo tornando
energeticamente possivel que o processo acima mencionado ocorra. Por exemplo, ao se acoplarem a
mésons de natureza escalar, é gerada uma massa efetiva para os kdons K~ e K° que poderia se tornar
menor do que sua massa no caso livre, tornando o processo e~ — K~ + v energeticamente possivel.
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palavras, a condi¢ao de naturalidade implica em que as constantes de acoplamento da
teoria efetiva obedecam & condigao g — 1.

O primeiro passo do tratamento natural envolve definir qual é o grau de explicitagao
da dinamica do problema que possibilite uma descricao mais elaborada e, ao mesmo
tempo, nao traga uma complexidade formal que torne o problema, do ponto de vista
pratico, insolivel. Focando nossa analise em graus de liberdade efetivos de mésons e
bérions, as escalas apropriadas para tal explicitacao sao os parametros quirais de baixa
energia da CDQ), ou seja, a constante de decaimento fraco do pion, f, = 93MeV ou,
de modo equivalente, o pardmetro quiral A, ~ 1GeV < A4rnf..

Nesta contextualizagao torna-se possivel somar-se os diferentes termos de uma
expansao da formulacao lagrangiana em uma forma fechada, obtendo-se uma ex-
pressao compacta que expressa o papel das contribuicoes dinamicas do lagrangiano
considerando-se as mais diferentes ordens de expansao. Este procedimento formal per-
mite truncarmos as séries perturbativas de maneira consistente, em uma dada ordem
desejada. Do ponto de vista matematico, ha muitos esquemas de organizacao dos
coeficiente que possibilitam uma soma compacta das séries perturbativas em uma for-
mulagao lagrangiana. Um deles consiste em aplicar ao modelo efetivo as concepgoes da
chamada andlise dimensional naive proposta por Manohar e Georgi [57].

A andlise dimensional naive, quando aplicada a formulagao de um modelo para a
densidade lagrangiana que descreva propriedades de sistemas de muitos corpos, mais
precisamente barions e mésons, pode ser sintetizada na seguinte forma:

e As amplitudes dos campos mesonicos tornam-se adimensionais quando divididas
pela constante do decaimento fraco do pion f;.

e De modo a obter-se a dimensdo correta em energia (energia®) da densidade la-
grangiana, uma escala de normalizacao dada por ngi ~ f2M? com M repre-
sentando a massa nua do nicleon, deve ser introduzida no formalismo.

e Finalmente, fatores de normalizagao, cada um deles na forma 1/n! para cada
contribuic¢ao de campo mesonico do tipo ¢”, devem ser também introduzidos no
formalismo.

Os valores esperados médios dos campos dos mésons o e w praticamente exaurem, na
densidade de saturacao, a parte mais relevante da interacao efetiva NN, possibilitando
a utilizagao destes valores médios divididos pela massa nua do nucleon, M, ou seja,
o/M e w/M, explicitamente, como parametros da expansao.

E importante ressaltar que, embora nao exista uma prova geral da propriedade de
naturalidade, uma vez que nao sabemos como derivar o lagrangiano efetivo nuclear
a partir da CDQ), estudos fenomenologicos indicam a validade da naturalidade e das

regras de contagem de poténcias na forma naive.

1.2.3 Energia de Simetria

Sabe-se que os niicleos atomicos estaveis apresentam uma preferéncia pelo mesmo
nimero de prétons e néutrons, e que ambas pode ser tratadas como particulas equiva-
lentes com diferentes orientagoes no espaco de isospin. Conseqiientemente, hé uma ener-
gia associada a tal condicao, chamada de Energia de Simetria. Quanto mais simétrico
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for o sistema, ou seja, quanto mais proximo estiver o sistema de igual ntimero de pro-
tons e néutrons, mais um estado fundamental de energia de simetria ele representa. E
quanto maior a diferenca na quantidade de néutrons e protons, mais energeticamente
excitado esta o sistema. E claro que este aspecto da dindmica nuclear apresenta-se
como de relevancia fundamental na descricao uma estrela de néutrons que apresenta,
por sua vez, abundancia em néutrons mais do que qualquer outro barion, e uma grande
assimetria de isospin, portanto. O tratamento mais comum da dependéncia da parte de
isospin da interagao nuclear na aproximacao de campo médio é baseado na introdugao
de dois campos mesdnicos efetivos, o (vetorial-isovetorial) e § (escalar-isovetorial), sendo
esta dltima uma particula virtual ¢ (ap(980)); ambos desaparecem, porém, na matéria
nuclear simétrica.

Na aproximagao de campo médio padrao, a energia de simetria nuclear tem duas
contribuigoes de sinal oposto: a contribuicao do méson p é positiva, e a contribuigao
do méson delta é negativa [58]. Isto reflete o fato que, na matéria de néutrons pura, o
méson o fornece a repulsao e o méson 0 a atracao. Disso resulta que previsoes fisicas
relevantes da EOS da matéria da estrela de néutrons exigem que os parametros de
acomplamento envolvendo os mésons ¢ e ¢ com os nucleons devem ser vinculados de
tal maneira que os valores empiricos da simetria nuclear sejam preservados.

Os campos 0 em particular conduzem a uma separagao definitiva entre as massas
efetivas dos protons e dos néutrons, e esta caracteristica influencia as condi¢oes de
estabilidade da estrela de néutrons: a EOS torna-se sutilmente rigida e a massa maxima
da estrela de néutrons aumenta para fortes acoplamentos do méson §. Contudo, a
constante de acoplamento do méson § com os niicleons nao é muito bem determinada
[59]. Um método para sua obtencao é ajusta-la ao potencial de troca de um bdson
(one-boson-exchange) no espalhamento niicleon-nucleon.

1.2.4 Novo Estado Ressonante no Setor Escalar-Isovetorial

E importante ressaltar que os valores esperados dos campos dos mésons o ¢ w
praticamente exaurem, na densidade de saturacao, a parte mais relevante da intera-
¢ao efetiva NN. Ainda assim, uma generalizagao desta formulacao, mesmo restrita,
particularmente, a regiao de densidades em que ocorre a saturagao nuclear, deve con-
siderar, em bom acordo com a condicao de naturalidade, os campos g e §. Ademais, ao
considerarmos um modelo para a matéria nuclear a mais altas densidades em presenca
do octeto baridnico fundamental, que descreva de maneira consistente a estrutura de
estrelas de néutrons e de pulsares, devemos incorporar adicionalmente os mésons o* e
0.

Vasconcellos e colaboradores [60, 61] descobriram uma nova forma de realiza¢ao
da simetria quiral no setor de interacao # NN que induz a presenca de um novo es-
tado ressonante mm de natureza escalar-isovetorial, ao qual os autores representam por
¢. O modelo proposto engloba e expande o escopo do modelo ¢ linear convencional.
Este novo estado ressonante se comporta como um membro da familia do méson o,
portanto com valor de massa da ordem de 600 MeV levantando a degenerescéncia de
isospin deste ramo da familia. A possibilidade da existéncia dessa nova ressonéancia
na matéria nuclear resultaria da composicao quiral de dois pions, com ntmeros quan-
ticos equivalentes aos do méson 4, ou seja uma ressonancia que corresponderia a uma
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componente escalar-isovetorial no setor mesénico cujo valor de massa seria porém da
ordem da massa do méson o.

Embora nunca tenha sido experimentalmente observado, a motivacao para a su-
posicao da existéncia desse estado ressonante escalar-isovetorial leve esta fundamentada
em dois aspectos: a) um dilema associado & anomalia Nolen-Schiffer, cuja solugao,
ainda que em nivel parcial, indicaria ou a existéncia de um estado ressonante, ou a
amplificacao da amplitude do préprio méson ¢, b) a inexisténcia de predigoes teoricas,
baseadas em uma transformacao quiral convencional, que demonstrem a viabilidade de
um estado ressonante com tais caracteristicas.

Portanto, a existéncia de tal méson ressonante contém elementos que se inserem no
contexto do que se denominaria suposicao cientifica. Christian de Duve, prémio nobel
de biologia, em sua obra Poeira Vital, ao se referir a tematica da suposi¢ao na ciéncia,
ensina: a verdadeira questao € se hd evidéncia inquestiondvel para fundamentar uma
suposicao cientifica. E ao examinarmos os dilemas acima apresentados, nos parece
inquestionavel que ha evidéncias que sustentam a suposicao de sua existéncia.

1.3 Proposta da Tese

A proposta deste trabalho é utilizar uma formula¢ao lagrangiana com acoplamento
derivativo desenvolvida por Razeira e Vasconcellos [62] para estudar a combinagao
de efeitos das presencas do condensado de antikdons K~ e K° no estado fundamen-
tal (considerando o momento dos anti-kdons como zero), e do condensado de mésons
escalares-isovetoriais 0 e ¢ na equacao de estado da matéria nuclear a temperatura zero
com néutrons e prétons, mésons o, w, o e os léptons elétron e muon. Além disso, nesta
tese desejamos estudar as propriedades da transicao de fase para a matéria hadronica,
que engloba todas as espécies acima listadas menos os condensados de antikaons, para
a chamada fase pura do condensado de antikdons, com as referidas espécies mais os
antikaons.

Na formulacao lagrangiana supra-citada, que ao longo do trabalho chamaremos mo-
delo RV (MRV), o espaco de fase dos campos mesonicos é ezaurido, como afirmamos
anteriormente, por meio de um tratamento perturbativo que apresenta expressivo grau
de consisténcia com o conceito de naturalidade, e além dos mésons o, w e p, esta for-
mulagao incorpora exatamente através deste conceito o setor escalar-isovetorial com o
méson J e o estado ressonante leve ¢. Apresentaremos ao longo desta tese o embasa-
mento tedrico do modelo RV que envolve um estudo de sua aplicagao em um contexto
de equilibrio beta generalizado, incorporando, além das particulas mencionadas no
paragrafo anterior, os hiperons e os mésons estranhos o* e ¢.

Porém, embora reconhecendo a importancia dos hiperons, o mote principal desta
tese é o estudo dos efeitos puros dos condensados dos estados de onda-s dos antikdons
K~ e K° sobre a matéria nuclear, portanto, trabalharemos com a matéria hadrénica or-
dinaria somente, ou seja, niicleons, elétrons, muions e os antikidons K~ e K, interagindo
através da troca de mésons o, w, p, § e .

Frente as incertezas da intensidade do acoplamento entre antikdons e mésons, e em
especial, no setor escalar-isovetorial, também propomos um estudo de parametros de
acoplamento da interagao forte. Além da intensidade de acoplamento kdon-delta usual,
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baseada na contagem de quarks, testamos outras possibilidades de intensidades deste
tipo de acoplamento.

A proposicao deste trabalho se mostra importante no desenvolvimento de técnicas
para levar-se em conta, na descri¢ao de propriedades da matéria nuclear, varios vinculos
novos, introduzidos pelas recentes analises de propriedades macroscopicas observadas
de estrelas de néutrons.

A tese esta organizada da seguinte forma:

No capitulo 2, apresentamos o modelo teérico da matéria nuclear chamado modelo
do gds de Fermi, a semente dos estudos [8] da dita matéria nuclear infinita, sistema
que serve de aproximacao para a abordagem de estrelas compactas.

No capitulo 3 é apresentado o formalismo Newtoniano e da Reatividade Geral para
obtencao do equilibrio hidrostatico da matéria nuclear infinita e formagao de estrelas
compactas (anas brancas e estrelas de néutrons); enfatizamos nesta parte do texto uma
analise de estrelas politropicas de modo a facilitar a compreensao da existéncia de uma
massa limite para objetos compactos, como mostrou pioneiramente Chandrasekhar [63];
posteriormente, discutimos a formulagao teérica desenvolvida por J. R. Oppenheimer e
G. W. Volkoff [41] (1939) com vistas & determinagao de propriedades globais de estrelas
de néutrons, com base na Teoria da Relatividade Geral [64]; sdo apresentadas entao as
principais propriedades das estrelas de néutrons. Encerramos este capitulo com uma
breve descricao de uma estrela de néutrons a partir de um modelo de gas de Fermi
relativistico.

No capitulo 4 é discutido mais detalhadamente os aspectos formais associados aos
principais modelos relativisticos para estrelas de néutrons, comecando pelo pioneiro
modelo de Walecka (QHD I), que a partir de um lagrangiano com campos mesonicos
e nuclednicos possibilita a obtencao de resultados para a massa efetiva do ntcleon,
a incompressibilidade da matéria nuclear e os potenciais escalar e vetorial; e, para
uma melhor descricao da energia de simetria da matéria nuclear, introduz-se o méson
vetorial-isovetorial p (modelo QHD II); apresentamos, na sequéncia, os modelos QHD
alternativos de Boguta-Bodmer e Zimanyi- Moskowsky (ZM); por fim, abordamos o
formalismo de Glendenning para a introducao do octeto baridnico fundamental, via
equilirio quimico.

No capitulo 5 é apresentada mais profundamente a idéia do conceito de naturalidade
¢ o embasamento teorico a proposigao da nova ressonancia escalar-isovetorial leve ¢ [60].

No capitulo 6 é apresentado o formalismo do modelo de Zimanyi-Moskowsky mo-
dificado desenvolvido por Razeira e Vasconcellos [62]|, que incorpora todo o octeto
baridnico fundamental: néutrons, protons, A, ¥, X% ¥+ =, =0 interagindo através
dos mésons o, w,0, 4, ¢, mais os mésons estranhos ¢* e ¢, além do setor lepténico:
elétrons, muions. Aplicamos este modelo ao cenario de uma estrela de néutrons em
equilibrio-3 generalizado para a temperatura T' = 0. Sao apresentados também alguns
resultados de propriedades de estrelas de néutrons.

No capitulo 7 sao considerados os kdons e o formalismo para a introducao de seu
estado fundamental (de onda-s) ao modelo RV. E apresentado o argumento para a
nao utilizacao dos hiperons nesta tese. Na sequéncia é desenvolvido o formalismo do
Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio-# para a temperatura 7" = 0, para
descrever uma fase da matéria hadronica: néutrons, prétons, interagindo através dos
mésons o, w,o, 0, ¢, além do setor leptonico: elétrons, mions; e para descrever uma fase
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que chamaremos fase pura do condensado de anti-kdons contendo além das particulas
da fase hadronica acima citadas os antikdons K~ e K° em estado de momentum linear
kx = 0. Sao colocados os critérios de Gibbs para a transicao de uma fase para a outra.
Realizamos um breve estudo sobre possibilidades para a intensidade da constante de
acoplamento do méson § com os kaons, a partir do qual determinamos o acoplamento
que utilizamos para obter os resultados. Apresentamos os resultados do Modelo RV
para a Equacdo de Estado (EOS) da estrela de néutrons com o condensado de anti-
kdons, bem como resultados associados a outros aspectos da matéria nuclear como
limiar de densidade bariénica para o surgimento do condensado de anti-kédons, a massa
efetiva do ntcleon, a distribuicao de carga elétrica em funcao da fracao de volume x
(parametro que regula a fase mista que surge na transi¢ao de fase da matéria nuclear
sem o condensado de anti-kdons para a matéria nuclear com o condensado de anti-
kéons); bem como aspectos globais da estrela de néutrons, como a relagdo massa x raio
estelar, o redshift gravitacional, a distribuicao das populagoes de particulas em funcao
do raio estelar, entre outros.

No capitulo 8 sao apresentados os resultados do Modelo RV para a fracao de as-
simetria entre protons e néutrons na matéria nuclear com a presenca do condensado
de anti-kdons K~ e K°, com énfase na abrupta curva de simetrizacdo das populacoes
de prétons e néutrons, provocada pela presenca dos anti-kdons. Sao também apre-
sentados os resultados do Modelo RV para o resfriamento estelar via processo URCA
relativistico, enfatizando a influéncia da fracao de assimetria entre prétons e néutrons
na taxa de resfriamento e emissividade de neutrinos na estrela de néutrons, e enfati-
zando também o comportamento da emissividade de neutrinos dentro da fase mista
entre a matéria nuclear ordinaria e a matéria com condensado de anti-kdons.

No capitulo 9 sao apresentadas as conclusoes do trabalho e perspectivas para novos
trabalhos a partir do que foi realizado.

No apéndice A, é apresentado o conjunto de unidades adotadas neste trabalho.
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Capitulo 2

Matéria Nuclear Densa

Estrelas de néutrons, como sera mais detalhadamente abordado no préximo capi-
tulo, sdo estados ligados altamente densos de muitos corpos (barions, mésons e léptons),
em equilibrio hidrostatico e cuja energia de ligacao é devida, fundamentalmente, a um
balanco delicado entre a forca da gravidade, a forca nuclear e a pressao quantum-
mecanica de degenerescéncia. Neste sentido a forga nuclear, por si s6, nao poderia
produzir a ligacao destes sistemas, embora seja a forca de maior intensidade encon-
trada na natureza, exatamente devido ao seu caréter de curto alcance (da ordem de
poucos fermi). A forga gravitacional, embora de menor intensidade do que a forga forte
nuclear, tem longo alcance e é composta ademais somente por componentes atrativas,
diferentemente da forga forte nuclear que apresenta componentes atrativas (de mais
longo alcance, ~ 1 — 2 fermi) e repulsivas (de mais curto alcance, < 0,4 fermi). Para
fins de introducao ao tema, estudaremos inicialmente as propriedades de um sistema
nuclear denso cuja pressao repulsiva, para contrabalancar a gravidade, sera apenas a
pressao quantum mecéanica de degenerescéncia. COnsideramos o formalismo do modelo
de gas de Fermi relativistico.

2.1 Matéria Nuclear no Limite de Saturacao

Dentre as propriedades de saturacao da matéria nuclear a altas densidades
destacam-se: a) a energia de ligacdo e a densidade de saturagdo que normalizam a
equagao de estado em um ponto do plano densidade-energia; b) o modulo de com-
pressao K e a massa efetiva M* do nicleon que garantem a corretude da extrapolacao
dos tratamentos formais para as altas densidades na vizinhanga da saturagao; c) o co-
eficiente de energia de simetria de isospin que garante extrapolacoes para sistemas de
isospin assimétricos (dos quais a matéria da estrela de néutrons é um extremo). Na
busca de um formalismo que congregue todas estas propriedades e sirva de base para
uma teoria da matéria nuclear a altas densidades, apresentaremos a seguir o modelo
de gés de Fermi simples da matéria nuclear densa. O estado fundamental do modelo
de gés de Fermi é um estado degenerado consistindo de todos os niveis de momentum
linear das particulas preenchidos até o momentum de Fermi.
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Foéormula Semi-Empirica de Massa, Modelo da Gota Liquida

Nossa descricao da matéria nuclear densa abordara inicialmente as propriedades
da matéria nuclear simétrica na densidade de saturacao, i.e. a densidade na qual
a matéria poderia permanecer estatica se nao for perturbada [13]. Matéria uniforme
infinita € uma idealizacao; contudo apresenta muitas propriedades relacionadas aquelas
de ntcleos finitos. A formula semi-empirica de massa desenvolvida por Weiszacker [65]

B(Z,A) = a1 A — a3 A*? — a3 Z2 A7V — ay(A — 22)? A1 —§(Z, N). (2.1)

demonstra a idéia fundamental do modelo que é a de caracterizar a energia de um
nucleo por seu nimero de massa A e seu numero de protons Z. O raio nuclear é dado
no modelo de gota liquida por R = r9A'/3, onde 7 é uma constante.

Energia de Ligacgao

Entao, seguindo o desenvolvimento que conduz a férmula de Weizsacker, a energia
de ligagao de um niicleo com Z prétons e N néutrons é determinada por meio de

B(Z,N) = ayA — agA*® —acZ(Z —1)AV3 —ax(Z — N)?A™' —6(Z,N), (2.2)

sendo os seguintes os parametros livres da formula (a serem determinados fenomeno-
logicamente): ay, termo de volume; ag, termo de superficie; ac, termo Coulombiano;
ay, termo de assimetria e §, termo de pareamento.
Utilizando-se a definigdo da energia de liga¢ao nuclear, B(Z, N), de um nticleo com
massa M (Z, N)
M(Z,N)=ZM,+ NM, — B(Z,N), (2.3)

onde M, e M, representam as massas dos protons e dos néutrons, podemos expressar
a formula semi-empirica na forma

M(Z,N) = ZM,+NM,—ay A+asA*P+acZ(Z—1)A" 3 va(A—22)* A" 4-6(Z, N).

(2.4)
O significado fisico dos distintos termos desta expressao pode ser sintetizado no que
segue. Os dois primeiros termos descrevem o fato de que a massa nuclear consiste,
primordialmente, da soma das massas de seus constituintes, os prétons e os néutrons.
Evidentemente, os termos adicionais da formula semi-empirica devem caracterizar cor-
recoes as predicoes teodricas dos termos precedentes, correcoes estas devidas aos efeitos
da ligacao nuclear.

A explicacao da presenca do terceiro termo da féormula, ay A, conhecido como termo
de volume, é baseada na observagdo de que a densidade nuclear (p = A/V), em uma
primeira aproximagao, ¢ praticamente independente do ntmero de massa, A. Isto
indicaria que a densidade nuclear obedece a relagao aproximada

A
p=y constante , (2.5)

que leva a V'~ A. Ao considerarmos, por simplicidade, um niicleo esférico de raio

~ . 3 . ~
R, entao seu volume seria dado por V = %. Combinando-se esta equagao com a
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anterior, que expressa o fato da densidade nuclear ser aproximadamente constante,
obtem-se a relacao a seguir para o raio nuclear em funcao do ntimero de massa A:

3 )~ ~ constante — R ~ 1o AY3 (2.6)

em que ro € uma grandeza que independe de A. Neste contexto, o niicleo comportar-se-
ia como um gas incompressivel de particulas nucleares. O termo ay caracteriza assim o
fato de que, quanto maior o niimero de particulas no sistema, maior o ntimero de inte-
ragoes (ligagoes) possiveis entre elas e, conseqlientemente, maior o valor da energia de
ligacao do sistema!. E uma vez que o ntimero de particulas do sistema é aproximada-
mente proporcional ao volume nuclear, a contribuicao deste termo é proporcional a A.
Por outro lado, como visto anteriormente, quanto maior o valor absoluto da energia de
ligagao nuclear, menor a massa do sistema. Por esta razao, este termo aparece com o
sinal negativo na férmula semi-empirica.

A contribui¢ao seguinte, dada pelo termo de superficie, indica que os ntucleons
situados na superficie do niicleo apresentam uma contribui¢ao menos relevante para a
energia de ligagao nuclear, sendo esta reducao parametrizada pelo termo de superficie
agA*? (a area superficial nuclear S obedece a relacio S ~ A?3). Isto porque, um
nucleon situado na superficie nuclear interage, na média, com uma quantidade menor
de niicleons do que outro localizado na parte mais interna do ntcleo.

Entao segue-se o quinto termo, que caracteriza a presenca da repulsao coulombiana
entre os protons nucleares, que também reduz a energia de ligagao, ocasionando com isto
a elevacao da massa nuclear, contribuicao esta parametrizada pelo termo Coulombiano®
aCZ(Z — 1)A_1/3.

A contribuicao do termo seguinte indica um efeito puramente quantum mecénico:
de que o sistema nuclear é tanto mais estavel quanto mais proximo estiver da situ-
acao perfeitamente simétrica em termos do nimero de particulas, isto é, N = Z. Este
termo, parametrizado na forma a(A — 2Z)2A~!, ¢ conhecido como termo de assime-
tria, e sua origem tem como base o Principio de Exclusao de Pauli, que estabelece,
como vimos anteriormente, que dois férmions nao podem ocupar simultaneamente os
mesmos estados quanticos de energia. Assim, segundo o Principio de Pauli, & medida
em que nicleons sao adicionados a um sistema nuclear, estas particulas devem ocupar
os estados de energia nao ocupados por outras. Os distintos niveis de energia em um
nicleo vao sendo assim ocupados progressivamente, & medida em que cresce o nimero
de nucleons, dos estados nucleares caracterizados por valores mais baixos de energia
aqueles com valores mais altos. Protons e néutrons, sendo tipos diferentes de particu-
las, ocupam distintos estados quanticos de energia, tal que se pode identificar distintas

'E importante ressaltar que, se cada nicleon interagisse com cada um dos demais nacleons do
sistema, este termo deveria depender de A na forma A(A — 1), ou seja deveria ser proporcional ao
numero de pares de nucleons do sistema. Ao adotar-se a expressao para o termo de volume na forma
ay A, é feita a suposicao, fenomenologicamente observada, de que a forga nuclear apresenta carater
de saturagdo, o que implica que cada niicleon interage somente com seus mais proximos vizinhos. E
também importante observar que o carater de saturagao independe do fato da forga forte nuclear ser
considerada uma forga de curto alcance. Isto porque a regiao que define o volume de saturacao nuclear
tem dimensoes menores do que aquele que corresponde & regiao que caracteriza o alcance da forga
nuclear.

2E importante notar, neste caso, que o termo Coulombiano é proporcional ao ntmero de pares de
protons do sistema nuclear, ou seja, Z(Z — 1).
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estruturas de niveis de energia, uma para os prétons, I,, e outra para os néutrons, F,.
No caso em que houver uma quantidade significativamente maior de néutrons do que
de protons em um nicleo, alguns dos néutrons ocuparao estados de energia mais altos
do que os niveis de energia disponiveis aos protons. Assim, se pudermos transformar
alguns dos néutrons em protons, transferindo as particulas correspondentes do sistema
de niveis E,, para a configuragao de niveis £}, a energia fundamental do sistema sofreria
expressivo decréscimo. Esta é entao a origem do termo de assimetria.

E por fim, o altimo termo, d, denominado de termo de pareamento, que caracteriza
a observagao empirica de que um sistema nuclear com um ntmero par de protons ou
néutrons é mais estéavel do que um sistema composto por quantidades impares destas
particulas. Esta observacao empirica parametriza os efeitos do acoplamento spin-6rbita
nuclear. Devido ao Principio de Exclusao de Pauli, os estados orbitais de energia sao
minimizados no caso em que o numero de protons com spin up for igual ao ntimero
de prétons com spin down. O mesmo raciocinio é vélido para os néutrons. Por fim, é
importante salientar que uma férmula semi-empirica, pela sua propria concepg¢ao, onde
predominam aspectos de natureza mais universal, descreve apenas comportamentos
médios de determinadas grandezas nucleares. Neste sentido, seria de se esperar a
ocorréncia, e assim tem sido observado, de desvios sistematicos importantes em suas
predi¢goes. Ainda assim, a féormula semi-empirica de massa tem seu lugar assegurado
no estudo de caracteristicas globais da matéria nuclear pela sua simplicidade formal
aliada ao fato de possibilitar avaliagoes preliminares de grandezas nucleares relevantes.
Evidentemente, a determinacao mais precisa destas grandezas torna necessaria a ado¢ao
de modelos mais consistentes, tanto do ponto de vista formal quanto fenomenolégico®.

A base tedrica da formulagao é o conhecido modelo da gota liquida do qual origina-se
a maior parte dos termos e as estimativas dos valores dos coeficientes que a compoem.
A féormula de Weiszacker fornece uma boa aproximacao para os valores das massas e
da energia de ligacao nucleares, além de outros efeitos, mas nao explica, por exemplo,
o aparecimento dos ntmeros magicos e do desdobramento spin-orbita de energia, bem
como outros aspectos, de natureza mais complexa, da estrutura nuclear.

Tanto o nicleo atémico quanto a matéria nuclear sao sistemas saturaveis. Saturacao
significa que, quanto mais ntcleons sao adicionados ao nicleo depois de um determinado
valor a densidade central tende a permancer constante. Podemos escrever a energia de
volume de um ntcleo como a densidade de energia da matéria simétrica na densidade
normal, €, vezes o volume nuclear. Isto poderia ser modificado devido ao fato empirico
de que nicleos com ntmeros de néutrons, N, proximos aos numeros de protons, Z, sao
mais fortemente ligados do que seus vizinhos, uma vez que a repulsao coulombiana
para Z crescente desloca o valor minimo de energia. A condi¢ao da estabilidade beta
em particular enfatiza a preferéncia pela simetria de isospin da forca nuclear.

Finalmente, reunindo todas as contribuicoes citadas podemos escrever a massa total
do ntucleo aproximadamente como

3 e2Z?
5! T0A1/3 .

N—-Z

N + Z)2 + 47TT(2JA2/368uperf +

M(Z,A)=A %m’geo + agim ( (2.7)

3Maiores detalhes sobre a férmula semi-empirica de massa podem ser encontrados na Ref. [66].
Mas um conjunto importante de valores dos parametros da férmula semi-empirica pode ser encontrado,
por exemplo, na Ref. [67].
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sendo, a;, 0 coeficiente da energia de simetria.

A energia de ligagdo por niicleon, B/A é uma série de varias poténcias de 1/A
incluindo a poténcia zero. Porém, no limite de saturagao, apenas o termo de volume
(o termo constante em B/A) sobrevive. Neste limite, a energia por nicleon da matéria
nuclear simétrica e infinita e o coeficiente da energia de simetria assumem valores:

BJ/A=—163MeV,  agm = 32.5MeV. (2.8)

O parametro ro = 1.16 fm na relacdo entre o raio nuclear R = rgA'/3 e o nimero
atomico do sistema é obtido por meio da analise do espalhamento elétron-nticleo ou do
espalhamento néutron-niicleo em termos das distribui¢oes de densidade.

O valor de equilibrio da densidade de niicleons esté relacionado com ry por

po = [(47/3)r5] ™t = 0.153 fm > (2.9)

Em termos de uma equagao de estado €(p), a energia de ligagdo por nucleon esta
vinculada aos valores de equilibrio da densidade de energia de saturagao ¢; e a densidade

barionica py por
B

a1 (e/p)o— M . (2.10)

O subscrito 0 denota o calculo na densidade de saturagao da matéria nuclear e
M = 938.93 MeV = 4.76 fm~! é a média da massa dos prétons e néutrons. Assim,
encontramos para a densidade de energia na saturacao:

€0 = 141 MeV/fm?® . (2.11)

Um parametro importante no tratamento formal é o momentum de Fermi, comum
para néutrons e protons na matéria nuclear simétrica saturada.

Beodk 2k,
100:4/0 Wzﬁ ’ (2.12)

onde 4 é a degenerescéncia de spin-isospin dos estados de momenta lineares do niicleon
e sendo kr = 1.31fm™[13].

A energia de ligacao por niicleon e a densidade de ntcleons na densidade de satu-
racao servirao de vinculos para fixar duas constantes de acoplamento da teoria.

Ao pensarmos na matéria nuclear infinita, eletricamente neutra e, em uma primeira
aproximagao, composta apenas de néutrons, ela terd consequentemente uma alta as-
simetria de isospin. Por outro lado, o curto alcance da forca nuclear junto com a energia
de Fermi dos barions faz com que estes se estabilizem em configuragoes simétricas de
isospin. Entao, a condicao de neutralidade de carga exige o preco de uma energia alta
de isospin. Da equagao (2.7) o coeficiente de energia de simetria esta relacionado com
a equacao de estado por

i =3 (Tgi) =l (213)

A densidade de energia e a densidade barionica devem estar expressas em termos
de k, e k,, os momenta de Fermi do néutron e do préton, respectivamente.



Capitulo 2: Matéria Nuclear Densa 22

Moédulo de Compressao

O modulo de compressao K, que define a curvatura da equagao de estado €(p)/p
na densidade de saturacao, isto é, caracteriza a resisténcia do sistema nuclear a uma
compressao externa de carater uniforme, é outro importante fator no tratamento formal
de sistemas nucleares. O valor de K sera refletido no comportamento a altas densidades
da equacao de estado, mas nao unicamente neste. A altas densidades, a equacao de
estado é geralmente caracterizada como rigida ou suave, termos que se referem ao fato
dela aumentar (ou nao) rapidamente com p. Quanto maior a curvatura (aumento mais
rapido com p) mais rigida é a equagao de estado. Quanto menor a curvatura da EOS
menos rigida é a equagao de estado. O comportamento desta curvatura influenciara
diretamente na massa maxima da estrela de néutrons: maior rigidez em sua equacao
de estado significa que a estrela podera suportar uma massa méxima maior.

Evidentemente, uma melhor compreensao da natureza da compressibilidade nuclear
de uma estrela de néutrons pressupoe o entendimento dos pontos de contacto entre os
modelos que descrevem propriedades de ntcleos finitos e o conceito de matéria nuclear.
Isto porque, como veremos a seguir, o conceito de matéria nuclear é um conceito abs-
trato, construido a partir de uma situacao limite imposta a modelos de ntcleos finitos.
Neste sentido, torna-se importante lembrar inicialmente que, desprezando-se efeitos de
auto-interagao, a energia coulombiana de um sistema de protons e néutrons confinados
em um nucleo esférico, incompressivel, de raio R, uniformemente carregado, é dada por

3Z(Z—-1)e* 3Z(Z-1)e?

5 R 5 roAl/3 (2.14)

Ao se comparar esta expressao com o termo de volume que representa a contribuigao
preponderante dentre as correcoes devidas a energia de ligagao apresentadas na férmula
semi-empirica de massa, o limite de estabilidade nuclear deve satisfazer a desigualdade
[34, 67]

3Z(Z —1)e?
Utilizando-se o valor experimental ro = 1,07 fm, obtemos, desta condi¢ao
Z(Z —1)
— s < 25. (2.16)

Este resultado foi o motivador da criagao de um modelo que descreve um sistema
hipotético, a assim denominada matéria nuclear, que corresponde a considerar-se o
limite A — oo na férmula semi-empirica de massa. Assim, matéria nuclear refere-se a
um sistema hipotético que contempla uma quantidade infinita de ntucleons — néutrons
e protons — em que somente a interagao nuclear esté presente, sendo portanto a in-
teracao coulombiana desligada no limite A — oo (o termo coulombiano da férmula
semi-empirica de massa é nulo neste limite). Ademais, as massas dos néutrons e dos
proétons tornam-se, nestas condicoes, idénticas, de acordo com as predicoes da Eletrodi-
namica Quantica em que a carga elétrica é o fator responsével pela diferenga de massa
destas particulas. E, como citamos anteriormente na introducao deste trabalho, as es-
trelas de néutrons sao representadas como compostas, fundamentalmente, por porgoes
macroscopicas da matéria nuclear assimétrica e infinita, designagao associada a essa
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concepcao idealizada de sistemas de muitos barions interagentes. Apesar de aparente-
mente inusitado, o termo infinito se aplica, na pratica, bastante bem a uma estrela de
néutrons, ja que estes sistemas contém cerca de 10°® bérions.

Utilizando-se o modelo da gota liquida, pode-se escrever, de maneira similar a for-
mula semi-empirica de massa, uma formulacao, também de carater semi-empirico, para
a compressibilidade de sistemas nucleares finitos na forma

K=K, +KA'Y?+K,Z(Z-1)A? + K,(Z - N)?, (2.17)

onde o significado dos termos é similar ao caso da féormula semi-empirica de massa,
levando-se em conta, nesta expressdo, que o termo de superficie, K,A~'/3, caracteriza
a resisténcia do sistema nuclear finito & tensao superficial. No limite em que A — oo, a
formulacao semi-empirica de compressibilidade possibilita, similarmente ao que ocorre
com a férmula semi-empirica de massa, a descricao de propriedades globais estaticas
da matéria nuclear. No caso em que consideramos, em uma primeira aproximacao,
a descri¢ao de propriedades de um niucleo finito com densidade constante (absoluta-
mente incompressivel), a resisténcia deste nicleo & compressao externa seria infinita. O
mesmo aconteceria no caso de adotarmos, como uma primeira aproximagao na descri¢ao
de propriedades globais de estrelas de néutrons, um sistema com densidade baridnica
ou densidade de energia constante. Evidentemente, casos realisticos correspondem a
sistemas nucleares com graus finitos de compressibilidade.

Os valores tradicionalmente aceitos para o médulo de compressao se concentram
no dominio 200 — 300 MeV, embora recentes evidéncias fornecidas por uma grande
quantidade de dados nucleares sugerem o valor de K = 234 MeV como preferido [68].
O modulo de compressao se relaciona com a equagao de estado na forma [34]:

QL PO e

Massa Efetiva do Nucleon

Finalmente, o comportamento da massa efetiva do ntcleon na matéria nuclear tam-
bém representa uma grandeza fisica relevante. Ela desempenha, como o médulo de com-
pressao, um papel fundamental no comportamento da equacao de estado a altas densi-
dades [69]. Isto se deve ao fato da equacgdo de estado conter a soma [k% + M*2(ky)]'/?
sobre os estados de momentum do niicleon que estao abaixo do momentum de Fermi
kr na densidade considerada (que nao necessariamente precisa ser a densidade de satu-
ragao). A quantidade M*(kr) ¢ a massa efetiva do nicleon no meio nuclear e depende
do momentum de Fermi, ou equivalentemente da densidade de matéria nuclear. Por
essa razao, a soma acima influenciara a suavidade da equacao de estado e portanto, tal
como K, terd uma conexao direta com a massa méaxima que a equagao de estado pode
suportar contra a compressao da gravidade.

A massa efetiva do ntcleon na densidade de saturagao nao é precisamente conhecida.
Os valores da componente isoescalar mesonica de campo médio podem ser extraidos de
uma analise nao-relativistica do espalhamento de néutrons pelo niicleo de Pb e que se
encontram no dominio [70]

ME/M ~0.74 a 0.82 . (2.19)
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Esta ndo ¢ a massa efetiva (do nucleon) de Dirac (M},) que aparece na teoria de
campos nuclear. Ela pode ser identificada como aproximadamente a massa efetiva (do
nicleon) de Landau (M7}), que se relaciona com a massa efetiva de Dirac da teoria de
campos nuclear através de

* o * k _ *2 2 %

onde
M}, = M*(kp)

é a massa efetiva do ntucleon.

Um notéavel fato é que, a despeito da forte interagao entre os nucleons no vacuo,
o nucleo se comporta na regiao de saturagdo (em boa aproximagao) como se estivesse
formado por ntucleons quase independentes movendo-se no chamado campo médio de
interagoes mesonicas. Isto se explica por um intrincado jogo entre o principio de ex-
clusao de Pauli, a interacao repulsiva de curto alcance entre os niicleons e a moderada
intensidade da parte atrativa desta interagao [71].

2.2 Modelo do Gas de Férmi

Vamos expor a seguir alguns dos principios envolvidos em qualquer calculo que
diga respeito a estrutura de uma estrela compacta, seja ela estrela de néutrons ou
ana branca. Consideremos uma idealizacao em que as estrelas compactas fazem parte
de uma sequéncia de formacao conduzida por uma equagao de estado 'simples’. Esta
equacao de estado descreve um gas de néutrons, prétons e elétrons nao interagentes
cuja propor¢ao para a densidade barionica seja tal que o gas tenha sua mais baixa
energia possivel. Tal situacao é chamada de equilibrio beta. Os néutrons nao sofrem
decaimento beta nem reagao inversa (captura de um elétron por um préton). Portanto,
a energia minima esta sujeita a condi¢ao de neutralidade de carga do gés.

Uma vez que néutrons, prétons e elétrons sdo férmions (particulas de spin semi-
inteiro), e obedecem ao principio de exclusao de Pauli, existe no sistema apenas um
férmion por estado quéntico; temos entao o chamado gas ideal de Fermi degenerado.
Significa que todos os estados quanticos, até um nivel de energia chamado nivel de
Fermi, sao ocupados. Somando os estados de ocupagao, que na auséncia de interacoes
sao auto-estados de momentum linear, temos que

1 &k 1 [,

onde k = |k| ¢ o ntmero de onda. O momentum de uma particula p e o ntamero de
onda sao relacionados por: p = hk. Como estipulamos A = ¢ = 1, nos referimos a k
como momentum (ou momentum linear). Sua unidade é o inverso do comprimento.
Para calculos numéricos é vantajoso converter unidades de massa em termos do inverso
do comprimento dividindo-a por iic = 197.33 MeV /fm.
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A premissa da degenerescéncia dos férmions é vélida para baixas temperaturas
(muito menores do que a energia de Fermi, T << Ep = (k% + M?)'/?). Para elétrons,
Ep > M, = 0.511 MeV ~ 6 x 10°K (como referéncia, a temperatura de uma ana
branca esta entre 10° a 107 K). Portanto, a energia dos elétrons e, conseqiientemente,
dos nucleons, facilmente satisfaz a condi¢ao de degenerescéncia.

Neste modelo, cada tipo de férmion do sistema (n, p, e) contribui para a densidade
de energia, pressao e densidade fermionica, de acordo com:

kr
e = 2%2 VEZ + M2k2dk:
0

1 v kp k,2

- k2 dk:
=35 )y Verae
9 ke 2
- k2dk 2.22
p =g , (2.22)

onde v representa a degenerescéncia de cada estado de momentum. A degenerescéncia
¢ igual a 2 para cada tipo de particula, correspondendo as duas projecoes de spin
+1/2. O limite superior da integra¢ao é o momentum de Fermi, k. De acordo com o
tratamento das unidades que adotamos, € e p podem ser convenientemente computados
em unidades 1/fm*. Ambas as grandezas podem entao ser convertidas para MeV/ fm?
multiplicando-as por hc ou outras unidades de conversao usando fatores de conversao
adequados.
Verifica-se que a pressao interna do sistema obedece a relagao termodinamica

p= p2(% (%) : (2.23)

2.2.1 Equilibrio Quimico

A possibilidade de expressarmos os potenciais quimicos de n substancias em equi-
librio em termos dos potenciais quimicos de j componentes independentes (ou cargas
conservadas) nao esté restrita apenas a particulas livres. Em geral o problema é en-
contrar o minimo da energia livre de Gibbs, ® (u; = (0®/9N;)pr), sujeita & condig¢oes
subsidiarias que expressam a conservagao das componentes independentes (cargas).

Neste contexto, reacoes quimicas do tipo

A+B=C+D (2.24)

podem ser expressas como uma combinagao linear simbolica destas componentes |7] na
forma:
Z viA; =0 . (2.25)
i

Por exemplo, na reacao nao reversivel n — p* + e~ + 7, para os coeficientes, temos
Up = —Vp = —Ve=—1, = 1.
Ao considerarmos variagoes infinitesimais do potencial de Gibbs
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com respeito ao namero de particulas (1V;), a temperatura 1" e & pressao p, constantes,

temos: 50
dG = ( ) dNj . (2.26)
; ON; T'pNji
Na temperatura de equilibrio, a energia de Gibbs obedece a condicao:
oG dN;
3 (_) iy, (2.27)
- ON; T\piNji dN;

com a razao dN;/dN; determinada pelas correspondentes reacoes quimicas. Concomi-
tantemente, se um elemento 4 sofre uma variagao 7;, os elementos restantes sofrerao
uma variacao (7;/v;)v; para manter a estaquiometria da reacao. Como resultado, temos
dN;/dN; = vj/v;, e podemos escrever as condi¢oes do equilibrio quimico como

Z vitsy =0, (2.28)

onde o potencial quimico do elemento i, y4;, é definido como

oG
;= . 2.2

Njzi

Desta maneira observamos que o potencial quimico obedece a equacao simboélica
(2.25), com a substituigao de A; por p;.

Em geral, se uma reagao quimica respeita um numero de leis de conservacao, o
ntmero de potenciais quimicos independentes é igual ao ntimero dessas leis. Na sequén-
cia consideraremos duas leis de conservacao: da carga elétrica e do nimero bariénico.
Neste caso podemos expressar estas leis, para uma reagao quimica, como

N N
Vigei =0 e Vigri = 0, (2.30)
2 2

onde q.; e q5; denotam as cargas elétrica e baridnica do elemento 7, respectivamente. E
como neste caso temos N variaveis e duas equagoes, estamos aptos a expressar apenas
dois coeficientes v; em termos dos restante N — 2, que serao independentes:

N
ViQel + VaQe2 = — Z ViQei » (2.31)
i#1,2
N
V1Gp1 + VaQr2 = — Z ViQpi - (2.32)
i#1,2
E, como um exemplo, consideramos como elemento 1 o néutron e como elemento 2
o elétron. Temos entao gy = —ge2 = 1, g2 = g1 = 0, € as equagoes acima tornam-se
N

Vnn = — > Vil » (2.33)
i#n,e
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N
VeQe = — Z ViQei - (234)
i#£n.e

Ao trocarmos as egs. (2.33), (2.34) na eq. (2.28), encontramos

N N N
Z Vit = Z (HnGoi)Vi — Z (HeGei)Vi - (2.35)
i#£n,e i#n,e i#n,e

Desde que v; seja independente, a igualdade destas equagoes seré verificada apenas
quando os coeficientes forem iguais. Desta expressao, resulta entao

i = Gbin — Geille - (2-36)

Ao considerarmos a contribuigao de cada tipo de férmion (v = 2), encontramos para
a densidade de energia, pressao e densidade fermionica, as expressoes

1 ]_ _ 1 1 i + kg
o= — | ke (@2 — =M?*) — =M*In |2 | -
€ A2 |::U’ F, (:U’z 2 z) 9 i n M, )
1 _ _ ) 3 fii + kp
. = kpi(@2 — =M+ =M n |52 |
p 1972 |:/'L F, (/’Lz 9 i ) + 9 n ]\4Z )
K,
pi = 3#7;; i=n, p, e, (2.37)

onde

o=\, + M2 (2.38)

¢ a energia de Fermi de cada particula.

Minimizando a densidade de energia total dos férmions, €(pn, pp, pe) = €(pn) +
e(pp) + €(pe) a uma densidade bariénica fixa, pp = p, + pn, € impondo a condigao
de neutralidade de carga, p. = p,, via 0 método de multiplicadores de Lagrange [72],
encontramos uma nova fungao

E(pn, Pps Pn) = €(Pns Pp, Pn) + (p = pn — pp) + B(pe — pp) - (2.39)

Pelas variagoes arbitrarias das densidades das trés particulas do sistema estabele-
cemos que

oOF  OF OF

— =0, — =0, — =0, (2.40)
apn app ap@
onde usamos 887‘1 = %% = /k2 +m? para encontrar uma relacao dos potenciais

quimicos com multiplicadores de Lagrange
a=\k2+ M2 = p,, (2.41)
a+ 3= /kZ+ M= p, (2.42)

—B=k+M2=yp,. (2.43)
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Eliminando os multiplicadores de Lagrange destas equacoes obtemos a expressao
para o equilibrio quimico

Itp = Hn = He- (2.44)

E, como pu, é o potencial quimico do elétron, esta grandeza corresponde & unidade
de carga elétrica negativa, enquanto u, a unidade de carga barionica sem carga elétrica.

A expressao de equilibrio quimico (2.44) ocorrera muitas vezes com termos mais
gerais. Isto garante que os niveis de energia das particulas sejam preenchidos até que
nenhuma energia possa ser extraida do gés por um néutron que sofre decaimento beta
ou por um préton em um decaimento beta inverso, por exemplo. Percebe-se que os
potenciais quimicos dos trés tipos de particulas podem ser expressos em termos de dois
multiplicadores de Lagrange associados com leis de conservacao, mais precisamente a
conservagao da densidade baridnica e a conservagao de carga elétrica. Ou seja, das trés
componentes do sistema apenas duas sao independentes.

Ha uma maneira alternativa de derivar a relagao do potencial quimico para m subs-
tancias em termos de substancias com componentes independentes. Ela consiste em
escrever todas as expressoes para as possiveis transformacgoes do potencial quimico na
forma 1;A;, onde os v; sao positivos ou negativos, mas nao necessariamente inteiros
(quarks) e os A; sdo os simbolos quimicos. Troca-se entdo os simbolos quimicos pelos
potenciais quimicos. Se varias transformacoes quimicas sao possiveis, ha uma equagao
para cada transformacgao e as relacoes resultantes entre os potenciais quimicos per-
mitem expressar o potencial quimico de cada elemento em termos das componentes
independentes apenas.

Ao buscar o minimo da energia total do sistema nuclear a uma densidade fixa,
sujeita a neutralidade de carga, notamos que o momentum de Fermi dos ntcleons e a
densidade barionica p estao relacionados por

1
ﬁ(k;”; + k) =p. (2.45)

A condigao para a neutralidade de carga pode ser escrita como
k, = k.. (2.46)

Estas duas equagoes junto com (2.44) podem ser usadas para determinar k,,k, e
k., tal que a energia é minimizada com respeito as condig¢oes impostas.
Suponhamos k, = 0; entao

k2 = (M, + M.,)* — M? <0, (2.47)

onde o valor da massa do elétrons é tomado como m, = 0.511 MeV. Nao ha nenhuma
solugdo real correspondente a equagao (2.47), e concluimos que k, ¢ sempre finito.
Tentando entao a possibilidade k,, = 0 encontramos

L <M§+M,3

—M2\?
e 2 2
2 i ) — M? =1.4269 MeV? . (2.48)
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A densidade barionica para este valor é

/{33
p=— =74919 x 107 fm 3
32

e a correspondente densidade de energia ¢ dada por
e~ pM, =356 x 108 fm™* =1.25 x 10"g/cm?.

Um gas de Fermi eletricamente neutro em equilibrio é igual a uma mistura de
protons e elétrons sem nenhum néutron. Para este limiar de néutrons temos entao
k, = (37%p)'/3 k. = kp, k, = 0, sendo que a densidade de energia e pressio podem ser
calculadas por (2.37).

Acima do limiar dos néutrons, podemos utilizar a equacao para a densidade fixa
dos barions e escrever

k, = (37%p — kg)l/?’

junto com a condicao de neutralidade de carga para obter uma equagao dependente
apenas em funcao de k,:

(kp + M2)'? + (k2 + MP)Y? = (3% p — k3)*° + M)'/? (2.49)

Esta equacao pode ser resolvida numericamente para k,, para qualquer valor de p
e para o correspondente valor de k,,. A densidade de energia total e a pressao podem
entao ser calculadas.

E de algum interesse olhar para a equagao acima no regime ultra-relativistico onde
ignora-se a contribuicao das massas. Obtém-se entao

que é, desconsiderando a existéncia de outros tipos de bérions, a densidade assintotica
de béarions, e vale um oitavo da densidade barionica.

Simetria de Isospin na matéria nuclear

Uma importante propriedade da matéria nuclear, a preferéncia energética por uma
igual nimero de néutrons e protons é habitualmente referida como preferéncia pela
simetria de isospin.

Neste caso o equilibrio quimico pode ser escrito como

n=p+e +7, (2.50)

fp = Hn = He- (2.51)
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2.2.2 Limites para a Equacao de Estado da matéria nuclear

Derivamos a seguir os limites de alta e baixa densidades das expressoes exatas do
gas de Fermi (2.22). O limite de alta densidade k >> m também pode ser chamado
de limite relativistico se m nao for ignorado ou limite ultrarelativistico se for. Os
resultados sao:

| 1, 2kp;
1 3 2kp;
~ kp; +=miln | —2 |]. 2.53
b~ ppralih + it (2255 (2.53)
Os termos logaritimicos sao despreziveis se comparados a k* no limite ultra-relativistico:
com FRE oy,
’ 47?2 e
pi ~ L 4(372) "2 %, (2.54)
’ 1272 v '
levando a
€
= (2.55)

As formulas para a densidade de energia e pressao se apresentam como expressoes
exatas para a equacao de estado dentro das limitagoes do modelo de gas de Fermi.
E constituem também uma base pobre para calculos numéricos no caso em que o
momentum linear de uma particula é muito pequeno comparado com sua massa. Neste
caso devemos derivar limites nao relativisticos das expressoes exatas e usé-los para
computar as contribui¢oes para a densidade de energia e pressao.

A expansao a baixas densidades destas expressoes pode ser feita considerando-se
kF,i / m; <K 1:

m4 1 k’p 3 1 k?F' b 3 212
o M2 i S i — /3 5/3.
“ 2 [3 (mz) i 10 (mz> Pt = 10m; (B il
mt |1 (kpi\° (3723 53
g R L B 12 = — .. 2.
N 32 [5 (ml) 5m; Pi (2.56)

Entao desprezamos a expansao acima para termos > k° pois para muito baixas
densidades, a aproximacao envolve apenas os termos em ordem k°. O indice i denota
M)
que estas sao as contribuicoes de cada tipo de férmion para a equagao de estado:

e m
Pe _ e 1.
Py e
13
oD, (2.57)
Ep My

EN = pemNY; (2.58)
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nesta expressao v = (p, + pn)/pe € 0 niimero médio de nicleons por elétron.

E claro que a terminologia alta e baiza densidades tem diferentes significados para
elétrons e niacleons. Por exemplo, no dominio m, < k. = k, < m,, os elétrons sao
relativisticos. Isto tem de ser levando em conta quando se for calcular uma equagao
de estado sobre um amplo dominio de densidades para néutrons, prétons e elétrons em
equilibrio.

Como vimos, matéria uniforme densa infinita é uma idealizagdao. Esta idealizacao,
contudo, tem muitas propriedades relacionadas com o niicleo finito e, portanto, se
mostra como principal candidata para modelamento tedrico das chamadas Estrelas
Compactas, dentre as quais as Estrelas de Néutrons, tema desta tese.
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Capitulo 3

Estrelas Compactas

3.1 Introducao

Neste captitulo apresentamos os trés tipos conhecidos de objetos estelares com-
pactos (a altas densidades de matéria) com uma breve descrigao das principais carac-
teristicas de cada um. Na sequéncia abordaremos mais detalhadamente os aspectos
de uma estrelas de néutrons sob o prisma do formalismo matematico da gravitagao
Newtoniana e da Relatividade Geral. Por fim, serd construido um elo entre as pro-
priedades macroscopicas das estrelas de néutrons e as propriedades microscépicas da
matéria nuclear densa infinita apresentada no capitulo anterior.

3.2 Possiveis Estagios Finais de uma Estrela

Em geral, na escala de densidade de massa de planetas e estrelas, a baixa inten-
sidade dos seus campos gravitacionais faz com que estes campos sejam descritos de
forma satisfatoria pela Teoria Newtoniana da Gravitacao. Assim astrofisicos podem
usualmente desconsiderar a Teoria da Relatividade Geral [64]. Mas em alguns objetos
estelares a gravidade se apresenta tao intensa, que a Relatividade Geral passa a ter um
papel dominante.

Estrelas formam-se a partir de uma gigantesca nuvem composta basicamente de
hidrogénio. Devido & atragao gravitacional, os seus constintuintes colapsam em dire¢ao
ao centro da nuvem, formando uma protoestrela. A contracao da protoestrela causa au-
mento da agitagao térmica dos &tomos no nicleo do sistema, iniciando entao processos
de fusao termonuclear, ou seja, a transmutagao do hidrogénio em hélio, liberando ener-
gia. A protoestrela transforma-se numa estrela, cujo tamanho, na maior parte de sua
vida luminosa, é determinado pelo equilibrio entre a pressao térmica interna, fruto da
energia liberada nos processos de fusao, que tende a fazé-la expandir, e a compressao
gravitacional, que pressiona a estrela a colapsar sobre si mesma. O tempo de vida
da estrela na sequéncia principal depende de quanta energia ela tem armazenada (sua
massa) e a taxa com que ela gasta essa energia (luminosidade) [11]|. Estrelas de altas
massas ficarao na sequéncia principal por um curto periodo de tempo e as de baixas
massas ficarao por um tempo bem maior, devido a velocidade das reacoes de fusao,
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pois quanto maior a massa mais rapida sera a taxa de transmutacao de hidrogénio em
hélio. Quando o hidrogénio se extingue no nicleo (ou carogo) da estrela, estando este
repleto de He, a estrela sai da sequéncia principal. Os hidrogénios continuam fundindo
em He nas camadas externas, ou envelopes [13].

Os trés cenarios possiveis para o fim da evoluc¢ao luminosa de uma estrela sao a
formacao ou de uma ana branca, ou de uma estrela de néutrons, ou, por fim, de um
buraco negro. A opcao evolutiva por um desses cenérios depende da massa da estrela
progenitora na sequéncia principal.

3.2.1 Anas Brancas

Quando nao houver mais hidrogénio para queimar no ntcleo estelar, nao ha, mo-
mentaneamente, mais pressao térmica suficiente para suportar o equilibrio mais intenso
do sistema. Se a massa inicial da estrela for maior do que 0,45Mq), e até 8Mq), o enve-
lope, mais quente e menos denso que o niicleo, expande lentamente. A estrela torna-se
uma gigante vermelha. Por outro lado, o nucleo contrai adiabaticamente aumentando
sua temperatura até atingir 7 ~ 10K, suficiente para a ignicao da fusao de 3 ato-
mos de He em carbono e um atomo de C' e um de He em O. E, ademais, para a
ignicao de 4 atomos de H para formar He nos envelopes. Mas as estrelas nesta faixa
de massa nao atingem temperaturas suficientes para queimar carbono e oxigénio no
carogo. Portanto, apds a ejecao do material do envelope para o meio estelar, o carogo
remanescente, composto basicamente por He, C' e O, é contraido novamente sob sua
propria gravidade até o ponto em que a pressao gravitacional é equilibrada pela pressao
do gas constituido pelos elétrons nao relativisticos dos atomos. Se a estabilidade for
atingida, este é o primeiro exemplar da familia dos objetos compactos, a Ana Branca.

O estudo sobre anas brancas iniciou-se em 1850 com a descoberta da estrela se-
cundaria de Sirius, chamada Sirius B [73]. Observou-se ser esta uma estrela 10000
vezes menos luminosa do que Sirius A, mas com uma massa de 0.98 massas solares.
Sua temperatura, sendo da ordem de 10000 K, indicava que seu raio deveria ser ex-
tremamente pequeno. Como objetos com essa temperatura externa sao brancos, esse
tipo de estrela passou a ser chamado de and branca. Anas brancas tem massas com-
paraveis a do Sol, mas de tamanho pouco maior que o da Terra.

Em estrelas "normais", um aumento de massa levaria ao aumento de seu tamanho,
aumentando seu diametro. Quanto as anas brancas, todavia, as de massa maior tem
raios menores. Portanto, ha um limite superior para a massa de uma ana branca, para
o qual o seu raio tende a zero. Este limite é chamado de limite de Chandrasekhar. Logo
constatou-se que o material no interior de uma ana branca era muito denso para se
comportar como um gas ideal; entao, a matéria no seu interior passou a ser concebida
como formando um gas de elétrons e nucleons degenerados.

Em um gas degenerado, um aumento na densidade aumenta de maneira mais ex-
pressiva a pressao gravitacional do que a pressao interna do gés. Por conseguinte,
um acréscimo de massa a uma ana branca, originalmente em equilibrio hidrodinamico,
faz com que a pressao gravitacional prevaleca sobre a pressao interna, levando a uma
contragao da estrela.

O limite de Chandrasekhar é da ordem de 1.4M,, (o Sol, portanto, certamente se
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tornard uma ana branca ao final de sua existéncia). Além deste limite, ou a estrela
perde massa durante os estagios de gigante assintotica e nebulosa planetaria e termina
com uma massa menor do que de 1.4M, ou a pressao dos seus elétrons degenerados
nao sera suficiente para contrabalancar a pressao gravitacional. Em outras palavras,
nao existe equilibrio possivel para uma estrela com massa maior do que este limite no
contexto de uma ana branca. Uma estrela dessas se tornara ou uma estrela de néutrons
ou um buraco negro.

Anas brancas sao bastante comuns, sendo encontradas em sistemas binarios e em
aglomerados de estrelas. Como sao remanescentes de geracoes de estrelas formadas
no passado, seu niumero cresce a medida em que passa o tempo. Entretanto, por se
constituirem em residuos da regiao central de uma estrela, a ana branca ¢é inicialmente
um objeto bastante quente. Em consequéncia, uma ana branca irradia luz pela con-
versao de seu manancial de energia interna em radiagao térmica. A inexisténcia de um
processo de reposi¢ao de energia implica em lento resfriamento, e consequente perda de
luminosidade. E quando estes objetos ficam pouco luminosos, é muito dificil detectar
anas brancas, exceto as mais proximas a Terra.

Emissao de luz nao é a tnica forma de resfriamento de uma ana branca. Outro
processo de resfriamento é a emissao de neutrinos. Se a temperatura estelar é da ordem
de centenas de keV, raios gama podem passar proximos a elétrons e produzir pares de
neutrinos. Estas particulas, cujas massas sao nulas ou muito pequenas, interagem muito
pouco com a matéria e escapam livremente da estrela, carregando energia consigo.

Por outro lado, & medida em que a ana branca se resfria, os fons em seu interior
podem formar uma estrutura ordenada, liberando energia. Isso ocorre quando a tem-
peratura em queda atinge um determinado valor critico. A este processo denominamos
de cristalizagao, e sua energia liberada aumenta o tempo de resfriamento de uma ana
branca em torno de 30 %. Apos cerca de 1 bilhdo de anos, a luminosidade da ana
branca se reduz a um valor da ordem de 0.001% do valor solar. Quando finalmente
irradia toda a sua energia interna, a ana branca torna-se um objeto sélido, cristalizado
e frio.

As massas e os raios das anas brancas variam de maneira expressiva. Valores
caraterfsticos destas grandezas sao: M ~ M, = 1,989 x 10*°kg ¢ R ~ 1072R, com
Ro = 6,96 x 10°%km. A matéria dentro de anas brancas é composta de elétrons e nt-
cleos como *He, 12C e 150. A fracao relativa dos nicleos depende da densidade da ana
branca. Sirios B foi a primeira estrela identificada como ana branca, que é companheira
de uma estrela da seqiiéncia principal, Sirios A. A massa e o raio de Sirios B sao dados
respectivamente por M ~ 1,03My e R ~ 1072R,. A densidade de massa da estrela ¢
dada por

M 6
GZV:1741X10 =3

A correspondente densidade de elétrons é igual a densidade de prétons por causa da
neutralidade de carga elétrica:

Pe = pPp = (2; ) =0,42 x 10*%em ™3,
P

onde o fator de 1/2 surge da hipdtese de néutrons e protons aparecerem com a mesma
densidade. Comparando-se a massa do ntcleon & do elétron, que é um fator de ~ 2000,
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conclui-se que a densidade de massa é predominantemente determinado pela densidade
dos nucleons.

Mesmo assim, a densidade de elétrons é tao alta que a distancia média entre elétrons
¢ menor do que o raio de Bohr [74] no nucleo de oxigénio

0= (3

wl—=

~ 0,83 x 10" em < %B — 6.6 x 10" 2cm.

Isto implica que a maioria dos elétrons em uma ana branca nao ¢é ligado aos ntcleos.
Os nitcleos formam a estrutura cristalina para minimizar a repulsao de Coulomb, e os
elétrons formam uma espécie de nuvem eletronica, semelhante aos elétrons livres nos
metais. Podem, portanto, ser tratados como constituintes de um gas de férmions, com
a energia de Fermi muito maior do que a temperatura tipica de uma ana branca:

h2

Ep= - (372p.)3 ~ 200keV >> T ~ 106 7K ~ (0,1 — 1)keV .

A energia gravitacional Newtoniana, para uma densidade de massa uniforme, é dada
por
3GM?
5 R
Por outro lado, a energia total de matéria composta de ntcleos e elétrons sujeitos a
interacao eletromagnética é

Eq(R) =

Eanr = »_ m;N; + gNeE; ..,
(2
onde 7 indica as diferentes espécies possiveis na ana branca, tais como ntcleos e elétrons;
m;, IN; sao os nimeros de ocupacao de cada espécie. O segundo termo na equacao é
a energia dos elétrons degenerados. A contribuigao principal para o terceiro termo,
desprezado na equagao, ¢ a energia de Coulomb dos niicleos caraterizando a energia da
formacao de uma estrutura de rede cristalina.

A energia F,,,(R) para R fixo é dominada pela massa dos ntcleos, ou seja, o
primeiro termo na tultima equacao, enquanto a pressao da matéria é dominada pelo
termo dos elétrons degenerados P,,q; = —% ou seja, a segunda contribuicao. Entao,
a massa da ana branca é determinada pelos barions enquanto o critério de estabilidade
é controlado pelos elétrons. Este fato foi reconhecido primeiro por Fowler (1926), logo
apos o desenvolvimento da estatistica de Fermi-Dirac em 1926. Desconsiderando a
energia de ligacao dos nucleons, a diferenga de massa proton-néutron e as corregoes
Coulombianas, F,,.; resulta em

5

h2 NeS

E,u(R) ~2Nm,+1,1——

( ) D ) Me R2’
onde m,, é a massa do proton. Utilizou-se na derivacao desta expressao a neutralidade
de carga e a simetria de isospin N,, = N,(= N,).

Como a energia dos elétrons cresce proporcionalmente a R~2 para R pequeno e a
energia gravitacional decresce na forma oc —R~! para R grande, sempre existe, entdo,
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um minimo da energia total, Fy,; = Fput + Eg, como funcao de R para N, fixo. O
minimo de energia é determinado pelo balanco de pressao

5
OB 22 NS 3 GM?
=-1,1=> 2 =0.
OR Y BT R

Isto imediatamente fornece a relagao massa-raio estelar

h2
M3R=1,2——— ~0,8 x 10%g5cm,
Gmemy

onde N, foi eliminado desta expressao utilizando-se N, =~ % Pode-se dizer que
P

as propriedades macroscopicas da ana branca sao dadas por constantes universais da

natureza e uma grandeza microscopica, a massa do proton. Para M = M ~ 2 x 1033g

resulta entdao R ~ 0,6 x 10*km ~ 1072R, valor este consistente com a observacao.

3.2.2 Estrelas de Néutrons

Estrelas de néutrons sao mantidas coesas pela gravidade e nao pelas forcas nucle-
ares. A forca nuclear é a forga forte, mas seu dominio é de curto alcance. Em 1932 J.
Chadwick [9] descobriu o néutron e no mesmo ano o fisico russo L. D. Landau [8] rea-
lizou predigoes tedricas sobre a existéncia de um sistema similar a um nicleo atémico
de tamanho gigantesco (cujas dimensoes fossem comparéveis ao Sol) composto princi-
palmente por néutrons.

E possivel estabelecer-se, utilizando consideracoes da Mecénica Estatistica, que
estas estrelas possuem uma massa maxima e um nimero critico de barions. Para
uma andlise preliminar, tomando o modelo do gas de Fermi livre para caracterizar o
movimento cinético interno das particulas da estrela, e a formulacao de Newton para
caracterizar a contragao gravitacional, constata-se que a adi¢ao de barions ao sistema
faz com que ocorra aumento da contragao gravitacional e, simultaneamente, acréscimo
na energia e na pressao interna do gas '. Esta pressao interna pode contrabalancar a
pressao gravitacional evitando o colapso da estrela. Entretanto, como estas quantidades
nao crescem na mesma ordem de grandeza no que diz respeito ao niimero de barions
por unidade de volume (densidade bariénica)?; este equilibrio pode cessar e a gravidade
produzir o colapso da estrela. O ntmero critico de barions, A, em uma estrela, é
atingido quando, ao acréscimo de um tnico barion ao sistema de muitos corpos, ocorre
um acréscimo correspondente em sua energia gravitacional tal que seu valor absoluto
seja maior do que o ganho correspondente na energia estatistica da distribui¢ao (energia
cinética). Neste caso, cessando o equilibrio entre a pressdo gravitacional exterior e a
pressao cinética interior, a estrela pode entao colapsar. O nimero critico de bérions é
denominado de méximo e ¢ da ordem de 10°® [7, 8, 13, 75, 76].

Em 1934, W. Baade e F. Zwicky [16] conceberam as no¢oes basicas sobre a formagao
de estrelas de néutrons em suas investigacoes sobre evolucao estelar e explosoes de
supernovas.

!Devido & sua energia de movimento, as particulas originam uma pressdo cinética interna do gés.
2 4/3 1
Pint ~ pY/* € Pgrav ~ p"*1, onde n + 1 # 4/3.
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Em 1939, de maneira independente, R.C. Tolman [40] e J.R. Oppenheimer e G.M.
Volkoft [41], empregando a Teoria Geral da Relatividade, consideraram estes objetos
como sendo descritos por um modelo de gas de Fermi constituido por néutrons gra-
vitacionalmente ligados, ou seja, confinados em uma esfera mas cujas distancias tipi-
cas de separacao corresponderiam a regiao onde predomina a repulsao nuclear. Estes
autores estimaram assim o raio e a massa gravitacional méxima estelar como sendo
aproximadamente igual a 10 Km e % Mg, respectivamente, e a densidade central como
~ 6 x 10 gem=3. Para comparacao, a densidade da matéria nuclear no interior de nu-
cleos pesados como o 2%5Pb ¢ da ordem de ~ 0.17 nicleons fm™3, isto ¢ ~ 10 gem ™3,
ou seja, uma ordem de grandeza menor.

Pode-se facilmente estimar a energia de ligagao por nicleon devido a gravidade para
estrelas de néutrons canonicas (politropicas), e encontrar uma energia gravitacional de
~ 160 MeV/A. A energia de ligagdo da matéria nuclear na densidade de saturagao é
~ 16 MeV/A. De fato a energia exigida para comprimir a matéria nuclear & densidade
encontrada no centro da mais massiva das estrelas de néutrons ¢ de 200 — 300 MeV
por nucleon. A energia de compressao reduz a energia de ligacao da rede de uma
estrela de néutrons para valores proximos do limite de massa, em torno de 100 MeV
por nicleon quando comparada com a energia dos ntcleons dispersos. Entao, a forca
nuclear contribui "negativamente" para a ligacao da estrela de néutrons. A equacao
de estado esta relacionada a estrutura e a constituicao da estrela.

Sob o ponto de vista teérico, houve grandes avangos na descricao de objetos as-
trofisicos altamente densos. Em particular, logo apos a "descoberta" da liberdade
assintotica da CDQ [32, 33, 77, 78|, surgiu a questao da possibilidade de existéncia
de uma transicao de fase entre a matéria nuclear e a de quarks e glions no ntcleo de
uma estrela de néutrons altamente denso. E. Witten [79] sugeriu a possibilidade da
existéncia de uma estrela composta de matéria estranha como versao modificada de
uma estrela de quarks e de matéria baridnica estavel contendo graus de liberdade de
estranheza. Até agora nao existe nenhuma evidéncia convincente para a existéncia de
estrelas de quarks; porém, observacoes e analises futuras devem decidir esta questao.

Dentro do estudo das estrelas de néutrons se destacam os dois sistemas que apre-
sentaremos a seguir.

Estrela Protoneutrdonica

Estrelas acima de 8 M evoluem em menos tempo, pois as reagoes termonucleares
transmutam mais rapidamente os elementos no seu interior. Contudo, no ntcleo este-
lar, as reagoes cessam somente apds a formacao do elemento ferro, pois a natureza da
interacao nuclear torna os elementos do grupo isotopico Fe os mais estaveis energeti-
camente. Para fundi-los é necessério fornecer mais energia do que a quantidade obtida
pela reacao. Atomos mais massivos que o Fe tendem a se romper em atomos mais
leves, liberando energia, como ocorre em bombas atomicas ou no decaimento radiativo
nuclear.

Portanto, quando o processo de fusao no nucleo estelar chega a formacao do Fe, a
queima nuclear de S, O, C', entre outros, continua apenas no envelope, permanecendo
inerte no caroco. Apresentando um raio de apenas alguns milhares de quilometros, o
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caroco estelar nao apresenta entao mais liberagao de energia termonuclear capaz de
resistir & compressao da gravidade. EE nem mesmo a pressao dos elétrons nao relativis-
ticos suportara o peso de tao expressiva massa estelar. As camadas mais externas, onde
ainda ha queima, aquecem até expandir numa super gigante vermelha, de raio > 10%
km.

Enquanto o envelope aumenta seu volume, a gravidade esmaga o caroco de ferro
a uma tal densidade que faz com que elétrons presentes nele tornem-se relativisticos.
Isto significa que a pressao que eles exercem aumenta mais lentamente, devido ao
acréscimo de energia cinética manifestar-se mais no aumento da inércia dos elétrons
do que na sua velocidade. Ao longo da compressao do caro¢o ocorre entao o processo
beta-inverso, ou seja, a absorcao de elétrons por protons formando néutrons e neutrinos,
produzindo um estado energeticamente mais favoravel. E a neutronizacdo do sistema,
importante mecanismo para garantir mais tarde a neutralidade de carga da estrela
compacta remanescente e seu equilibrio hidrostéatico.

A queima nuclear no envelope também cessa. Ele contrai bruscamente em direcao
ao centro da estrela. As camadas do envelope mais proximas ao denso carogo o atingem
com forga e o deformam. O caroco, ainda em colapso, retoma violentamente sua forma,
golpeando o material do envelope de volta, formando uma onda de choque, que se
propaga no sentido contrario ao colapso do restante do envelope, liberando neutrinos e
fotodesintegrando niicleos atomicos pelo caminho, podendo levar até o ferro do carogo
para o meio interestelar [11, 13]. A onda viaja na velocidade do som dentro da estrela,
e demora um longo tempo para atingir a borda desta, comparado ao tempo total da
implosao do caroco. A espessura desta onda é em geral da ordem de algumas vezes o
livre percurso médio das particulas. E ela que fornece a energia cinética para a ejecio
de quase todo o material da estrela, criando a chamada explosao de supernova [14],
onde a estrela atige até centenas de vezes o seu tamanho. Um calculo elementar revela
que a energia liberada [16] é da ordem de ~ 10%ergs. Porém, apenas uma pequena
parte desta energia, ndo mais do que 1/100, é seguramente convertida em energia
cinética de ejegao [80]. A parte do volume da estrela progenitora que explodiu como
supernova expande-se a grande velocidade (10000 km/s) tornando-se gas interestelar.
Esta matéria remanescente é visivel para todos os comprimentos de onda entre radio
e raios-X, mostrando a riqueza dos processos fisicos que acontecem na ejecao e entre a
ejecao e o meio interestelar, incluindo aglomerados moleculares.

A partir do comportamento das linhas espectrais e da curva de luz, classifica-se
as supernovas em Tipo I e Tipo II [15]. O mecanismo da tipo I estd intimamente
relacionado com a existéncia de um limite de massa para as anas brancas chamado,
como vimos, limite de Chandrasekhar, M. Apesar de nao ter sido ainda totalmente
esclarecido, acredita-se que o mecanismo de explosao da Tipo I seja a detonacao de
combustivel nuclear de uma ana branca como componente de um sistema binério,
estando sua massa um pouco abaixo da massa do limite de Chandrasekhar. A ana
branca atraird massa de sua companheira até atingir o limite de Chandrasekhar e
entao colapsara abruptamente, levando a um aquecimento e compressao subitas de sua
matéria. As fusoes entre C, O e He ocorrem de forma detonativa [15] o que ir& explodir
a estrela a partir de seu centro. Ou seja, a fonte de energia para a explosao Tipo I
seria origindria da prépria fusao nuclear. Este mecanismo se mostra bastante aceito
e consistente com o fato das supernovas do Tipo I terem uma curva de luz bastante
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universal (sempre associada com a massa de Chadrasekhar). A universalidade da curva
de luz de uma supernova do Tipo I pode ser usada para estimar a sua magnitude
absoluta e, portanto, a sua distancia & Terra. Baseado neste fato, astrénomos estao
medindo a expansao do universo utilizando as supernovas mais distantes. As supernovas
do Tipo II apresentam a evolugao das estrelas de 8 M), como descrito mais acima. A
fonte de energia da explosao do Tipo II vem da energia gravitacional e de sua conversao,
em parte, na energia cinética de ejecao através da onda de choque, e nao de nova
detonacao da fusao nuclear. Para as estrelas que encerram sua fase luminosa através
de uma explosdao de supernova do tipo II [16, 17, 18|, se o colapaso gravitacional da
matéria cessar quando ela atingir a pressao méaxima que ambos, elétrons degenerados
ultrarelativisticos e repulsao de curto alcance entre niicleons, podem fornecer, esta
matéria resultard em um conjunto em rotacao formado por uma caroco altamente
compacto envolvido por um envelope remanescente. O envelope e o carogo contém
aproximadamente a mesma massa, em torno de 0.6 — 0.8 M (este valor depende
sutilmente da massa da estrela progenitora) [19]. Entre 50 — 100ms apos o colapso
gravitacional o envelope quente apresenta uma entropia por barion de s ~ 4 — 5 para
densidades de n < 0.02 fm~3, e o caroco uma entropia de s ~ 1 para densidades de
n > 0.1 fm=3[18, 19].

E importante destacar que para densidades acima de n = 6 x 10~* fm =2, a secéo
de choque para a interacao dos neutrinos e nicleons é suficientemente grande para
aprisionar os neutrinos (trapped neutrinos) por colisdes dentro do carogo por alguns
segundos [20], garantindo um alto nimero leptonico ao carogo nesta fase. Abaixo desta
densidade, eles escapam livremente e seu potencial quimico desaparece, p,, = 0 [21].
A regiao de transigdo entre as densidade do envelope, ng,, e a densidade do ntcleo,
Nnuet, © chamada de esfera de neutrinos e sua forma pode ter influéncia na estrutura
do objeto compacto resultante [22]3.

De 0.5 a 1s apods o colapso, a entropia por béarion é aproximadamente constante em
toda a estrela, s ~ 2, exceto em algumas regides mais externas [23, 24|, onde é maior
do que s ~ 10. Contudo, estas camadas externas tem pequena influéncia na estrutura
global do objeto nesta época, e costumam ser desconsideradas. O conjunto carogo-
envelope estara extremamente quente, com temperatura de dezenas de MeVs (~ 101 K)
e inchado com os neutrinos energéticos produzidos durante a neutronizacao. O carogo
terd um raio de poucos quilémetros. Tal conjunto representa uma fase intermediaria e
rapida, mas muito importante, chamada FEstrela Protoneutronica (PNS).

Uma vez formada, a estrela protoneutrénica perde a maior parte de sua energia
interna pela difusao dos neutrinos num intervalo de tempo batizado de época de Kelvin-
Helmholtz [25]. Este tempo leva em média uma dezena de segundos [81]. Durante
a época Kelvin-Helmholtz, o niimero leptonico decresce na PNS devido & perda por
neutrinos e, consequentemente, a PNS evolui em torno de 10 a 30 segundos até se tornar
uma estrela pobre em neutrinos, mas ainda quente, atingindo entao uma configuragao
estavel chamada estrela de néutrons, com entropia por barion de s ~ 1—2, dependendo
do modelo [23, 24, 27, 28].

Apobs varios minutos esta estrela de néutrons quente resfria até se tornar uma fria

3A secao de choque neutrino-niicleon inclui modificacdes devido a interagdes nucleon-niicleon e
correlagbes spin-spin. Por causa da alta complexidade do problema, o comportamento da secao de
choque, e portanto, da localizacao e forma da esfera de neutrinos, é muito incerta.
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estrela de néutrons, com temperaturas da ordem de 7' < 1MeV [24], com densidade
média 10'* vezes maior que a da Terra, composta por néutrons, prétons, mésons, léptons
e fotons. A estrela de néutrons continua a resfriar lentamente via emissao de fétons até
sua radiacao térmica ser muito fraca para ser observada. Estima-se que isso acontecera
em 107 anos [82, 83]. Como a temperatura de 1MeV para fins de uma descricao
estatistica da energia das particulas na estrela foge pouco da distribuicao de Fermi-
Dirac para temperatura nula, os tratamentos teoéricos para sua descricao costumam
considerar a temperatura em zero absoluto.

Mas para as estrelas protoneutronicas a temperatura é muito importante. Trabalhos
prévios indicam que os efeitos dos neutrinos aprisionados dominam na conformagao da
temperatura da composicao interna e na determinacao do comportamento da equagao
de estado (EOS) [81]. Por exemplo, pode ser mostrado que o uso de diferentes perfis de
temperatura no envelope estelar tanto quanto diferentes formas da esfera de neutrinos
mudam as propriedades da estrela protoneutrdnica e, consequentemente, da estrela de
néutrons, ainda quente, em 20% [18].

As propriedades de uma PNS que contém apenas matéria nuclear ordinaria foram
investigadas por muitos autores [18, 81, 84, 85, 86, 87, 88, 89|. Devido as incertezas
na composi¢ao da matéria no interior de uma estrela de néutrons, os efeitos de alguns
estados exoticos podem se fazer presentes. Céalculos relativisticos indicam fortemente a
possibilidade de um fenémeno capaz de influenciar na composicao da futura estrela de
néutrons: alguns dos niicleons e elétrons de alta energia podem encontrar um estado de
baixa energia apos os tltimos neutrinos serem perdidos. E a hiperonizacdo, processo
analogo a neutronizac¢ao, em que a pressao dos néutrons e protons é diminuida por sua
conversao para hiperons [42]. Além da ocorréncia de hiperons, outros estudos mostram
a possivel presenga de matéria com quarks [90], uma transi¢do de fase hadron-quark
[91], bem como o mote do presente trabalho que é a presenga de um condensado de
kéons [92].

Pulsares

Os chamados pulsares sao objetos astrofisicos que possuem a propriedade de emi-
tirem pulsos de radiacao com grande regularidade (“Pulsanting Radio Sources”). Os
pulsares se mostram dos mais promissores laboratorios para testes de teorias sobre es-
trelas de néutrons. Supoe-se que se tratam de estrelas de néutrons com alta rotacao,
fortes campos magnéticos e notavel regularidade de emissao, fazendo-se a ressalva que
o nome ‘estrelas de néutrons’ é reservado para objetos teodricos independentes da sua
observagao como pulsares ou estrelas muito compactas nao observadas por sua radiagao
mas sim por outros meios. Os pulsares sao fontes de rddio que pulsam em frequéncias
regulares de poucas décimos de Hz até 30 Hz. Sua atividade magnética também esta
relacionada com a energia interna da estrela. Presume-se que um pulsar fique ativo
por ~ 108 anos ou mais, quando seu campo magnético fica muito fraco para gerar uma
emissao detectavel.

Em 1964, L. Woltjer [93] estimou, considerando a conservagao de fluxo magnético 4

4A detecdo de campo magnético estelar esta vinculada & medida dos desdobramentos das linhas
espectrais devido ao efeito Zeeman [13]. As estrelas possuem intensidades de campo magnético que
variam desde alguns poucos Gauss a milhares de Gauss. Em anas brancas, por exemplo, a intensidade
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de uma estrela que contrae-se de uma gigante vermelha para uma estrela de néutrons,
que o campo magnético resultante seja da ordem de ~ 10'2 Gauss. Campos magnéticos
desta ordem levaram F. Pacini (94, 95|, em 1967, a propor que a energia necessaria
para a expansao acelerada da nebulosa do Caranguejo era fornecida por uma estrela
de néutrons altamente magnetizada, em rotacao.

J. B. Burnel noticiou a primeira indicacao de uma fonte de radio persistente, situada
no espago estelar, com um periodo de precisamente 1,33731109 segundos, trinta e quatro
anos depois de W. Baade e F. Zwicky terem proposto que a energia necessaria para
a explosao de uma supernova viria da energia de ligacao de uma estrela de néutrons.
Entao, em 1968, A. Hewish, J. B. Burnel, J. D. H. Pilkington, P. F. Scott, e R. A. Collins
[96] publicaram sua detecgao de uma pequena fonte de radio situada fora do sistema
Solar, presumivelmente uma estrela condensada, uma ana branca ou uma estrela de
néutrons. O primeiro Pulsar tinha sido descoberto. Pouco tempo depois, em 1969, J.
E. Gunn [97] e J. P. Ostriker e J. E. Gunn novamente [98, 99| deram forte suporte para
esta interpretacao. Muitos outros autores contribuiram com idéias para este assunto:
M. A. Ruderman [100], D. Pines e J. Shaham [101, 102|, M. A. Alpar [103| entre outros.

O primeiro sistema binario de radio pulsares foi observado por R. A. Hulse e J. H.
Taylor [104] no Observatério de Arecibo localizado em Porto Rico, cuja identifica¢ao
representou um teste crucial para a Teoria da Relatividade Geral. Este pulsar, o PSR
1913+16 ® possui um companheiro invisivel. O seu periodo orbital é de ~8 horas.
O avanco do seu periastron é de 4,2° por ano, que pode ser comparado com o de
Merctrio que é de 43" por século. Até aqui, este sistema é a tnica evidéncia de emissao
de radiagao gravitacional cujo efeito ¢ o de amortecer o movimento orbital do pulsar.
Esta descoberta valeu o prémio Nobel de Fisica para R. A. Hulse e J. H. Taylor no
ano de 1993 por abrir novas possibilidades no estudo da gravitacao. Sem duvida, seus
resultados representam um dos maiores triunfos da Teoria da Relatividade Geral até o
momento.

A elevada velocidade angular de rotagao dos pulsares combinada com o seu intenso
campo magnético fazem com que um também intenso campo elétrico, da ordem de
~ 10'? V/cm, seja originado proximo a sua superficie [29]. Particulas carregadas elétri-
camente sao, entao, aceleradas por efeito destes intensos campos eletromagnéticos até
atingirem energias ultrarelativisticas, desencadeando neste momento uma avalanche de
pares elétron-positron e feixes de radiagao eletromagnética. A dindmica do campo mag-
nético dos pulsares e o mecanismo responsavel pela emissao do feixe de radiacao eletro-
magnética sao, ainda, um topico de intensa investigacao. Apesar disto, as predigoes de
um modelo de pulsar em que o feixe de radiacao emana dos pdélos magnéticos para o
exterior, com a direcao de emissao de radiacao paralela ao eixo magnético do pulsar,
sao corroboradas pelas propriedades observadas [105].

Um modelo de pulsar muito difundido na literatura é o modelo do farol. Partindo do
pressuposto de que os pulsares sao estrelas de néutrons altamente magnetizadas rotando
rapidamente, segundo o modelo, um feixe de radiagao eletromagnética é emitido ao
longo do seu eixo magnético, como nos mostra a figura (3.1), constituindo assim um
cone, conhecido como cone de emissao de luz, com origem no p6lo magnético do pulsar.

de tais campos chega a 10® Gauss.
5A abreviatura PSR vem de pulsating source of radio; 1921421 representam coordenadas celestes.
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Figura 3.1: Representagao ilustrativa do modelo de farol para os pulsares. Onde é
mostrado as linhas de campo magnético, o eixo de rotagao, na vertical, e o feixe de
radiagao em negrito.

Este cone de emissao de luz possui uma largura angular de aproximadamente ~ 10°
[13]|. Ainda segundo o modelo, existindo uma separagao angular entre o eixo de rotagao
da estrela e o seu eixo magnético, o comportamento da emissividade da estrela sera
analogo ao de um farol. E quando o pulsar "iluminar", com o seu cone de emissao de luz,
a Terra, se observara uma fonte de radiacao eletromagnética pulsada. As freqiiéncias
que aparecem nestes pulsos podem estar na faixa de radio, do 6tico, dos raios-X e dos
raios-y. O pulsar do Caranguejo, por exemplo, emite radiacao em uma grande faixa
de freqiiéncias do espectro eletromagnético, extendendo-se desde a freqiiéncia do radio
até a do otico e da freqiiéncia dos raios-X até a dos raios-v. No entanto, a maioria dos
pulsares emite na faixa de freqiiéncias do réadio, como ja foi dito. Apesar do periodo
de pulsacao de um pulsar ser muito estével, este periodo de rotagao nao é constante
no tempo, pois os pulsares perdem energia ou por radiacao do tipo dipolo magnético
(radiacao eletromagnética de freqiiéncia igual a da rotacgao da estrela), ou pelo “vento”
de particulas elétricamente carregadas, resultando, assim, em uma gradual diminui¢ao
da energia rotacional da estrela e amentando, conseqiientemente, o seu periodo de
rotacao.

Medindo-se o periodo do pulsar, P e a sua variagao temporal, P, pode-se determinar
a chamada idade caracteristica ou idade dipolar do pulsar®, 7., por meio de

P

= ﬁ; (3.1)

Te

6A idade caracteristica de um pulsar representa um limite superior para a sua idade verdadeira,
pois é feita a suposicao, para sua determinagao, que o pulsar nasce com freqiiéncia rotacional infinita

e que a perda de energia do pulsar é devida exclusivamente & emissao de radiagao do tipo dipolo
magnético (nao se incluindo portanto nesta determinagao na idade do pulsar a emissao de particulas).
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e da mesma forma podemos determinar a intensidade do campo magnético superficial
do pulsar por meio de ‘
B =3,2x10"(PP)"/?, (3.2)

supondo-se, apenas, radiagdo do tipo de um dipolo magnético (ver, por exemplo, as
referéncias [13, 29]).

Pode-se distinguir duas populagoes de pulsares [13|, os “normais” com periodos
rotacionais tipicos de P ~ 1 s, e os pulsares de milisegundo, com periodos menores do
que P < 20 ms. Um detalhamento das caracteristicas destas duas populagoes pode ser
visto na tabela (3.1).

Tabela 3.1: Caracteristicas observacionais dos pulsares conhecidos, onde P representa
o periodo rotacional, P é a variacao do periodo, 7. denota a idade caracteristica e B o
campo magnético superficial.

Populagao P P Te B
(s) (s/s) Anos Gauss

Pulsar “Normal” | ~ 1| ~ 1071 | ~ 105 — 107 | ~ 10*2 — 103

Os pulsares normais sao formados no processo de explosao de uma supernova do
tipo II. Os pulsares de milisegundo adquirem, provavelmente, seus curtos periodos rota-
cionais em um processo onde um pulsar velho encontra uma estrela companheira e neste
processo uma parte da massa e do momentum angular da companheira sao transferi-
dos para o pulsar. O pulsar entdo sofre uma aceleracao angular (spin-up acceleration)
diminuindo assim o seu periodo rotacional. Os pulsares sao observados geralmente
isolados, mas ha casos em que constituem sistemas binarios com outros corpos, anas
brancas, estrelas de néutrons e estrelas com alta e baixa massa. Dependendo da na-
tureza destes sistemas binérios, eles recebem diferentes nomes, como por exemplo:
sistemas binarios de raios-X, binarios de raios-y e binarios repetidores de raios-vy suave.

Apos a descoberta do primeiro pulsar por J. B. Burnell e A. Hewish, dois outros
pulsares foram identificados, o pulsar do Caranguejo descoberto por D. H. Staelin e E.
C. Reifenstein [106] em 1968 e, no mesmo ano, o pulsar de Vela descoberto por M. 1.
Large, A. F. Vaughan e B. Y. Mills [107]. Ambos foram identificados no interior de
remanescentes de supernovas, respectivamente, a nebulosa do Caranguejo e a de Vela.
Ambos tinham um periodo de rotagdo muito menor do que o primeiro pulsar observado.
Os periodos correspondentes, de 33ms e 89ms, foram decisivos para identificar os
pulsares como estrelas de néutrons ao invés de anas brancas.

Em 1982 o primeiro pulsar de milisegundos, PSR 1937421, foi observado por D.
C. Backer, S. R. Kulkarni, C. Heiles, M. N. Davis e W. M. Goss [108]. Este pulsar
possui um periodo de 1,56ms. Em 2005 ocorreu a confirmacao da observagao do
pulsar com o menor periodo de rotacao conhecido, 1,40ms (716Hz), localizado no
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aglomerado denominado Terzan 5 e denominado PSR J1748-2446ad pela equipe de
J. W. T. Hessels [30, 109]; este pulsar possui uma estrela companheira que orbita
em seu entorno a cada 26 horas e que passa sistematicamente & frente do pulsar,
eclipsando-o por aproximadamente ~ 40% do tempo orbital. Até os dias de hoje
estao contabilizados 33 pulsares de milisegundos detectados no aglomerado Terzan 5,
localizado a aproximadamente ~ 28.000 anos-luz da Terra, na constelacao de Sagitario.

As estrelas de néutrons nascem como vimos do colapso de estrelas com massas de
aproximadamente 8M;. No entanto, torna-se dificil associar o local de nascimento
dos pulsares pois os mesmos sao observados se deslocando com grandes velocidades,
tipicamente ~ 450K'm/s podendo chegar a 1200km/s, em relagdo ao seu lugar de
nascimento. Conseqiientemente, pulsares velhos estao muito afastados do seu lugar de
nascimento. A causa desta grande velocidade é desconhecida até o momento. Outra
questao é que os remanescentes de supernovas velhos desaparecem, em uma escala de
tempo da ordem de 10* a 10° anos. Isto dificulta o estabelecimento de uma conexao
precisa entre os pulsares e as supernovas.

3.2.3 Buracos Negros

O proximo estégio do colapso gravitacional é a criagao de um buraco negro, objeto
cujo campo gravitacional é tao intenso que nem a luz consegue escapar a sua atragao.

A formagao de buracos negros pode ocorrer sob vérias circunstancias. Se a explosao
de supernova falhar totalmente, um rapido colapso criard um buraco negro com massa
aproximadamente igual & de sua progenitora, 8 M, até 50M,. Ou também se a massa
da estrela protoneutronica estiver proxima do limite de massa de Oppenheimer-Volkoff.
Neste caso, um buraco negro de baixa massa (~ 1.5Mg) sera criado. Buracos negros
surgem também por colapso de uma estrela de néutrons em um sistema binario, uma
vez que ela pode lentamente retirar matéria de uma companheira menos densa. A
superficie da estrela de néutrons seré aquecida pelo recebimento da matéria adicional
até a taxa de recebimento da matéria ser tal que a pressao de radiagao da superficie
quente nao consiga mais contrabalancar a forga gravitacional. O colapso de uma estrela
de néutrons para um buraco negro foi primeiramente discutido por Oppenheimer e
Snyder [110].

Ha atualmente duas classes de buracos negros de intensa atividade observacional:
os de poucas massas solares, que em alguns casos retiram matéria de uma estrela
companheira de baixa massa, constituindo binarios de raios-X (LMXB) e os extrema-
mente massivos, de 107 a 10" M, atuando em nicleos galaticos ativos (AGN). Em
ambos o0s casos supoe-se que a radiagao detectada seja produzida pela matéria retirada
das estrelas companheiras pelo buraco negro que "mergulha'"na diregao deste (matéria
acrescente). O aquecimento da matéria gragas a fric¢ao e & compressao enquanto espi-
rala na diregao do buraco negro produz radiagao, que no caso das AGN vai dos raios-X
ao infravermelho e possivelmente incluem radiacao gravitacional, as quais até o pre-
sente momento nunca foram detectadas. Os buracos negros mais leves nos sistemas
binarios emitem radiacao numa escala menor.
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3.3 Propriedades de uma Estrelas de Néutrons

O raio tipico de uma estrela de néutrons é aproximadamente de 10km, e a massa
gravitacional é comparavel & do sol, My =~ 2 x 10%kg. A partir das medicoes de
radio-pulsares em sistemas binarios pode-se deduzir que suas massas se encontram no
intervalo entre 1 — 2M, (veja 3.2). A temperatura da superficie das estrelas é menor
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Figura 3.2: Massas de estrelas de néutrons de radio pulsares em sistemas binarios
(estrelas duplas de néutrons, estrela de néutron ana branca, estrelas de néutrons) [111].

que 10°K um ano apos a sua formacao. No estado inicial o processo de resfriamento
¢ determinado através da emissao de neutrinos, enquanto nos estagios posteriores o
resfriamento é devido a emissao de fotons a partir da superficie da estrela [112]. Nao
se pode excluir, contudo, processos exoticos de resfriamento oriundos da condensagao
de pions e kidons ou a formagao de um nicleo de quarks.

Para pulsares, as frequéncias determinadas se encontram na faixa entre milesegun-
dos até segundos. O campo magnético é tipicamente da ordem de 102Gauss para
pulsares comuns com periodo de rotagao 7 ~ 1s e ‘é—; ~ 1071, Porém, existem pulsares
com maior (menor) 4 e maior (menor) campo magnético (10"°Gauss — 10°Gauss).
Um abrupto aumento de rotagao seguido por um relaxamento da rotacao normal foi
observado e é chamado de glitch. Uma explicagao convincente para tal fendmeno ainda
estd em aberto. Conjectura-se que o fendémeno de glitch é correlacionado com a estru-
tura interna da estrela de néutrons.

A casca externa de uma estrela de néutrons é sélida e é composta de ntcleos pesados

que formam uma rede coulombiana num mar de elétrons degenerados. Em dire¢ao ao
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interior estelar, com aumento de densidade, os niicleos se dissociam constituindo um
liquido, ou seja, se tornando um sistema de fermi degenerado de néutrons superfluidos
e uma fracgao pequena de protons e elétrons. Quando a densidade bariénica se torna
um miltiplo da densidade nuclear comum, 2,8 x 10 gem ™3, espera-se o surgimento
de componentes exoticas como por exemplo hiperons, condensacao de Bose-Einstein de
pions ou kdons, ou matéria desconfinada de quarks. Caso a matéria de quarks estranhos
corresponda ao estado fundamental da CDQ), entao estrelas de quarks possivelmente
existam, com quarks descofinados até a superficie da estrela.

Devido ao fato do raio estelar ser pequeno (~ 10km), a densidade média de massa
é consideravelmente elevada.

€~ % « 101415 1014715i.
\% 5 cm3

Supondo-se que a estrela é meramente composta de néutrons, a densidade é dada por
Py = =10 (01 -1
my cm fm3
Para fins de comparacao, a densidade de matéria nuclear no centro dos ntucleos dos
elementos mais pesados é py,, = 0,17fm=3. Ja numa estrela de néutrons a densidade
é alta o suficiente para dissolver os nicleos em seus constituintes, os nicleons. Desta
forma entende-se a estrela de néutrons como um ntucleo gigante rico em néutrons. A
energia de Fermi dos néutrons para o intervalo de densidades indicado acima é
h2

=3 (372p,)3 ~ (50 — 200)MeV,
mp

Ep

que é muito maior que a temperatura interna 7' < 10° K ~ 0, 1MeV . Por isto o sistema,
de néutrons em questao pode ser descrito de forma aproximada como um fluido de
néutrons degenerados. A relacao entre massa e raio da estrela de néutrons, seguindo o
mesmo procedimento que usamos no caso das anas brancas, é

2

MR =37 o 10'7¢Y3em
’ 8/3 — :
Gm,,

Tal como no caso das anas brancas, ha um valor de massa maximo onde os néutrons
e elétrons relativisticos e suas interagoes repulsivas podem sustentar a estrutura da es-
trela de néutrons contra o colapso gravitacional. Se for superado este valor de massa,
conhecido como limite de massa de Oppenheimer-Volkoff, a estrela continua sua im-
plosao gravitacional (supde-se que este valor de massa, para estrelas de néutrons, esteja

na faixa de 1.4 M) até que um buraco negro seja criado.

3.4 Gravidade e Equacao de Estado das Estrelas
Compactas

Os objetos compactos, anas brancas e estrelas de néutrons, existem como resultado
de um balanco entre a pressao P interna do gas degenerado de férmions (elétrons ou
néutrons) e a pressao oriunda da gravitacao. Nessa se¢@o serao discutidos o papel da
gravidade em combinacao com a equacao de estado da interagao forte para férmions
degenerados livres para os casos nao relativistico e relativistico.
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3.4.1 Estrelas Compactas Nao Relativisticas - Politropos e Es-
trelas de Néutrons Newtonianas

A maioria das estrelas sao adequadamente descritas pela fisica Newtoniana, sem
levar em conta a Relatividade Geral. Porém, tais estrelas Newtonianas servem de caso
limite para a compreensao de objetos estelares para os quais a Relatividade Geral é
imprescindivel para sua adequada compreensao [113].

Na astrofisica Newtoniana a energia interna e a pressao estelar sao muito menores
do que a densidade de massa, ou seja

e myn; p<Lmyn, (3.3)

tal que a densidade total é dominada pela densidade de massa,

p >~ myn. (3.4)
Neste caso,
4 3
p < p; 3TP < M. (3.5)
Acrescente-se que o potencial gravitacional destes sistemas é reduzido tal que
2GM
" < L (3.6)
A equagao fundamental
g/wUuUl/ = -1,
é simplificada entao para
—r’p (r) = GM(r)p(r), (3.7)
com M (r) definido por
M(r) = / Arr 2 p(r')dr' (3.8)
0

Combinando (3.7) e (3.8) em uma tnica equagao diferencial de segunda ordem
obtém-se
d r* dp(r)
dr p(r) dr

= —4nGrip(r). (3.9)

Afim de considerar p(0) finito é necesséario que p(0) se anule. Dessa forma, dada
uma equagao de estado p = p(p) (com dp/dp # 0), podemos obter p(r) resolvendo a
equagao (3.9) com as condigbes iniciais: p(0) tendo qualquer valor inicial e

p(0)=0.

E frequente o caso em que a densidade de energia interna da estrela é proporcional
a pressao (estrela politropica)
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e=p—myn=(y—1)""p, (3.10)

onde v é chamado de indice politropico.
A condig@o de entropia uniforme por ntcleon é dada por

_d p d (1\ d /e d (1\ 1 d (1 1Y dp
0= dr (ﬁ) Py <ﬁ) Cdr (n> Py <n) -1 [Vpdr <n> * (n) dr} ’
(3.11)
e portanto

.
pxmn’,

ou, desde que p ~ myn,
p=Kp. (3.12)

A constante de proporcionalidade K depende da entropia por ntcleon e da composicao
quimica, mas nao de r ou p(0). Qualquer estrela cuja equagao de estado tem a forma
(3.12) é chamada de estrela politropica ou Newtoniana.

A equagao fundamental (3.9), através de transformagoes das coordenadas r, p para
novas variaveis independentes &, # torna-se uma equacao universal para politropos
parametrizados pelo indice politropico v:

Ky \"* e
= — 3.13
1= (sar=g) 0 (3.13)
onde
p=p(0)0"/07D; p=Kp(0)7/0", (3.14)
A equagao (3.9) assume entao a forma

1 d ,d0 .1

T d—€+9 /=1 =, (3.15)

sujeita as condic¢oes de contorno

000)=1 6(0)=0. (3.16)
A solucao 0(&) definida por (3.15) e (3.16) é conhecida como fungao de Lane-Emden
[114] de indice (y — 1)~
O primeiro zero de 6(§), representado por &, corresponde ao raio da estrela, pois é
neste ponto que a pressao torna-se nula.
Para & proximo de zero, (3.15) gera
£ ¢!
0 =1— >+ —~——— ... 3.17
(&) 6 T 1200y = 1) (3.17)
Também pode ser mostrado que para v > 6/5, () desaparece para qualquer valor de
51 finito.
O raio da estrela é obtido através da expressao (3.13) na forma

_ Ky N e
R—(m) p(0) &1 (3.18)
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Podemos usar as solugoes das equagoes acima para calcular a massa da estrela:

f 2 (3y—4)/2 Kr 2 e 291/ (v—1)
M = / Arrep(r)dr = 47w p(0)©°7™ (—) / e“0 "\ (e)de

3/2
Ky )) 216 (e1)]. (3.19)

— 4 p(0)®/2 (m

Eliminando p(0) nas equagoes (3.18) e (3.19), obtemos a relagao entre M e R:

- (3v=4)/(v—2) i o (Bv=4)/(v=2) 2|y’
M = 4x R/ Lo B 0 . 3.20
" (47TG<”)/ — 1)) “1 #1l0 (=) (8:20)

Para estrelas Newtonianas, M é obtida pela massa total de repouso Nmy, portanto
o nimero de nicleons da estrela é aproximadamente

M
N~ —. (3.21)
my

Desejamos agora conhecer a energia interna estelar £ = M — Nmy. Para estrelas
Newtonianas ordindrias a energia interna pode ser escrita na forma

E=T+U, (3.22)

onde T' é a energia térmica e U a energia potencial gravitacional da estrela

T = /R <1 — -1 _ 2GM(r)] _1/2> e(r)dr, (3.23)

r

U= /R <1 - -1 _ 2GM(r)] _1/2> p(r)dr. (3.24)

’
Expandindo as raizes quadradas obtem-se

T = /0R47T7”2<1+GM—(T)+....>5(7’)dr, (3.25)

r

r 2r2

Os primeiros termos das expansoes de T e U correspondem aos valores convencionais
para as energias térmica e gravitacional da estrela

U=-— /OR dmr? <GM(T) | 3EME) | > p(r)dr. (3.26)

R
T:/ 4rr2e(r)dr, (3.27)
0

U=— /OR ArrGM (r)p(r)dr. (3.28)

Para politropos, T e U assumem formas simples
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B 1 GM? (3.29)
- (5y-6) R’ '
3(y—1) GM?
U=——"—7""—"= 3.30
tal que a energia interna total é
(3y —4) GM?
E=- . 3.31
(5v—6) R (3:31)

Equilibrio e Estabilidade de Estrelas Newtonianas

As equagoes (3.19) e (3.21) mostram que o nimero de nicleons N em uma es-
trela politrépica comporta-se como p(0)37~/2; da mesma forma que (3.18), (3.19) e
(3.31) mostram que a energia interna E se Comporta como p(0)®7=6/2 Dessa forma as
grandezas ON/9p(0) e OE/0p(0) nunca podem desaparecer simultaneamente. Quem
garante isto ¢ o chamado Teorema I da estabilidade estelar: uma estrela consistindo
de um fluido perfeito com composi¢ao quimica e entropia por nicleon constantes, pode
apenas passar da condic¢ao de estabilidade para a de instabilidade com respeito a algum
modo radial normal de vibragao 7 quando possuir um valor de densidade central p(0)
no qual a energia de equilibrio F e o nimero de ntcleons N sao estacionérios [113], ou
seja:

9E(p (0), §ye)
9p(0)
); 8

N(p(0
Op()

Uma vez que o tratamento adotado corresponde a um fluido perfeito, forgas dissi-
pativas estao ausentes, tal que as equagoes dindmicas sao invariantes frente a condigao
de reversao temporal, apresentando o quadrado da frequéncia w? dos vérios modos nor-
mais como fungdes continuas de p(0). Quando os valores de w,, obedecem a condigao w?
> (), ha dois modos de oscilacao estaveis. Ja, para aqueles valores de w,, que obedecem
a condicdo w? < 0, ha um modo exponencialmente amortecido e outro modo que cresce
também de maneira exponencial, na forma exp(— | w, | t) e exp(+ | w, | t), respecti-
vamente. Dessa forma, a transicao da condicao de estabilidade para a de instabilidade
pode apenas ocorrer para valores de p(0) para os quais w? desaparece.

Consideremos algum valor de p(0) para o qual uma particular frequéncia w,, é pro-
xima de zero. Tem-se entao um longo tempo para a oscilagao crescer e mudar a config-
uragao de equilibrio em uma fungao da forma p(r) 4 dp(r). Se isto ocorrer lentamente,
p(r)+dp(r) deve também ser essencialmente uma configuragao de equilibrio. Na ausén-
cia de reacoes nucleares, a nova configuracao devera ter a mesma composicao quimica

o)

=0.

“Um modo de oscilacio no qual a perturbacio de densidade dp é funcdo de r e t apenas, ou seja,
que as reagoes nucleares, viscosidade, conducao de calor e transferéncia de energia por radiagao nao
desempenham papel relevante.
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uniforme da anterior. Na auséncia de mecanismos como viscosidade, conducao de calor
ou tranferéncia de energia por radiagao, a nova configuracao devera ter a mesma en-
tropia por niicleon da anterior. Além do mais, a conservagao de energia e do niimero
de niicleons dizem que a nova configuracao também teré a mesma energia F e o mesmo
nimero bariénico N do caso anterior. Contudo, dp(0) nao pode desaparecer pois uma
configuragao de equilibrio é especificada (para uma entropia por nicleo e composigao
quimica uniformes) pelo valor de p(0); se dp(0) for nulo, entdao dp(r) pode ser nulo
para todos os valores de r, e consequentemente um modo normal radial pode estar
ausente. Assim, em um ponto de transicao da condi¢ao de estabilidade para a de in-
stabilidade hé configuragoes de equilibrio de vizinhanga com diferentes valores de p(0)
com a mesma entropia por nicleon e composicao quimica, além dos mesmo F e N.
Este teorema é particularmente valioso porque permite usar argumentos qualitativos
para mostrar precisamente onde a transicao da condigao de estabilidade para a de
instabilidade ocorre.

Mas qual seria afinal o valor de + para nos informar se um politropo é estavel ou
instavel? Para responder a esta questao recorreremos ao teorema 2 da estabilidade
estelar que estabelece o que segue. Uma particular configuracao, com entropia por
nucleon e composicao quimica uniformes, satisfaré as equagoes

M(r) = /0 R4w’2p(r’)dr’, (3.32)
= oo 1 20] [ ) [ 260

para o equilibrio se, e apenas se, a quantidade M for estacionaria com respeito a todas
as variagoes de p(r) que deixam inalteravel a quantidade

N= / drr®n(r) [1 — w} o dr, (3.34)

r

e que também mantém a entropia por nucleon e a composi¢ao quimica uniformes e
inalteraveis 8. O equilibrio é estavel com respeito a oscilacao radial se e apenas se
M, ou de forma equivalente E, corresponde a um minimo com respeito a todas estas
variagoes.

3.4.2 Estrelas Compactas Relativisticas

A Teoria da Relatividade Geral, a teoria de Einstein para a gravitacao e para o
espago-tempo, é uma das mais belas e elegantes teorias fisicas. E ela é a base para nossa
compreensao de estrelas compactas [13]. Objetos densos, como estrelas de néutrons,
poderiam existir no contexto da teoria Newtoniana, mas ele seriam muito diferentes.
Chandrasekhar descobriu (em conexao com anas brancas) que todas as estrelas dege-
neradas tem uma massa maxima possivel. Na teoria de Newton tal massa maxima é

8Com a entropia por niicleon e a composicio quimica fixas, a equacdo de estado estelar fornece
p(r) e n(r) como fungdes de p(r).
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atingida assimptoticamente quando todos os férmions cuja pressao suporta a estrela sao
ultra-relativisticos; consequentemente estrelas constituidas por quarks pesados pode-
riam existir. Estas estrelas nao sao preditas pela teoria de Einstein.

No formalismo da Relatividade Geral, algumas grandezas devem ter carater co-
variante, ou seja, manterem-se invariantes frente a qualquer mudanga de sistema de
coordenadas (ou observador). Uma destas grandezas é o intervalo invariante

dr* = g, da"daz” | (3.35)

onde g, ¢ definido em termos dos produtos das derivadas parciais das transformacoes
de coordenadas.

Dependendo da natureza do sistema de coordenadas, retilineo, obliquo, curvilineo,
ou na presenca de um campo gravitacional, se dr? envolver produtos bilineares em
funcao de dz*, as componentes de g,, serao fungoes de posicao e tempo, compondo
um tensor simétrico chamado tensor métrico. No sistema retilineo de representacao da
Teoria da Relatividade Especial, o tensor métrico g, € igual ao tensor de Minkowski
M., constante e diagonal. Usualmente se atribui a sistemas de referéncia nos quais o
tensor métrico tem a forma de Minkowski como sistemas de Lorentz.

Na Relatividade Geral, as propriedades gravitacionais de um fluido perfeito (bem
como de qualquer tipo de matéria) estdo associadas com a medida da curvatura do
espaco—tempo. Esta medida é obtida através da ordem das diferenciagoes covariante
e contravariante de grandezas vetoriais e escalares no espaco—tempo. No caso das
grandezas escalares a ordem das diferenciacoes nao altera o resultado, mas no caso dos
vetores esta ordem em geral produz resultados diferentes, que estao associados a uma
grandeza tensorial Ry, chamada de tensor de curvatura Riemann-Christoffel:

or or
R v v F F,\ F FA
ApvE = 9‘];; 933,, Zl/ KN Zn vno (336)

onde Ff;u é a chamada conexao de afinidade ou conexao afim.
Dois importantes objetos matematicos da teoria sao obtidos a partir do tensor de
Riemann-Christoffel, o tensor de Ricci:

Ruw = ¢ Royuvn ; (3.37)

e a curvatura escalar

R =g"R,,. (3.38)

As equagoes de Einstein relacionam a curvatura do espago—tempo com massa e/ou
a energia do sistema.

GH = kT, (3.39)
onde 1
G" =R, — §g’“’R, (3.40)

¢ chamado de tensor de Einstein; nesta expressao 7" é o ja citado tensor de energia-
momento e k uma constante de proporcionalidade.

O Tensor de Einstein é construido a partir do tensor de curvatura de Riemann e
possui uma divergéncia covariante nula, simétrica e de segunda ordem, pois Einstein,
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ao criar a Relatividade Geral, buscou para descrever a curvatura do espago—tempo um
tensor que fosse uma combinacao de termos lineares na derivada segunda ou quadréati-
cos em derivada primeira (em analogia com a equagao de Poisson para o potencial
gravitacional na Teoria de Newton). Para a expressao da conservagao de energia e
momentum, é importante que a divergéncia desta grandeza desapareca. O tensor de
energia-momentum é de segunda ordem.

Um fluido perfeito é um meio no qual a pressao é isotrépica no sistema de coorde-
nadas de repouso de cada elemento do fluido. Fenémenos como tensao de cisalhamento
e transporte de calor estao ausentes. Se em um certo momento a velocidade do fluido
é v, um observador com esta velocidade observara o fluido na sua vizinhanca como
isotropico com uma densidade de energia ¢ e pressao p. Neste sistema de coordenadas
local o tensor energia-momentum é descrito por [13, 113]:

T = pg" + (p + e)u*u”, (3.41)

onde ¢g"” é o tensor métrico, p a pressao, ¢ a densidade de energia e u* = dx*/dT o
quadrivetor velocidade de um elemento do fluido.

Na descricao de estrelas compactas, buscam-se solucoes para as equacoes de campo
de Einstein em regioes estaticas e isotropicas do espago—tempo encontradas nas regioes
interior e exterior de estrelas estaticas tratadas como fluidos perfeitos. Nestas regioes
as componentes do tensor métrico g, sao independentes do tempo (z° = t) e ¢"™ = 0.
Optando por coordenadas espaciais esféricas x! = r, 22 = 0 e 2° = ¢ obtém-se para o
formalismo um intervalo espago-tempo invariante esfericamente simétrico e estético, a
métrica de Schwarzschild

dr* = g da’de” = > Madt* — 2 dr? — r2dh? — r’sen0d¢?, (3.42)
onde A e v sao funcoes apenas de r e
2v(r)

goo =€, g = —e
g33 = —7"2867128 Guv = g/u/ =0 (M 7é V)’ (343)

2X(r) 2

3.4.3 Campo Gravitacional Estelar

Na regiao externa da estrela (campo gravitacional fora da estrela) as componentes
do tensor de Einstein devem ser satisfeitas pela métrica do espago vazio, fora da con-
centracao de energia e matéria, ou seja

G =0, (3.44)

ou, equivalentemente,

1
R,Lw = §g,LwR- (345>

No espago vazio, isotropico e homogéneo as equacoes de Einstein equivalem ao
desaparecimento do tensor de Ricci ou da curvatura escalar, R =0 e R* = 0.
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A solugao de Schwarzschild [115] vélida para a regido exterior a estrela é

i) = (1- 20} (3.46)

”
oM\~
— (122
gu(r) ( , ) ;
goa(r) = =12, gs3(r,0) = —r?sen?d. (3.47)

A métrica de Schwarzchild é singular no raio de Schwarzschild, r = rg = 2M. Isto
nao significa que o espaco—tempo seja singular neste raio, apenas que esta métrica
particular o é. Mas como ela opera apenas fora da estrela, rs nao tem significado
especial se for menor do que o raio da estrela (fora da estrela falariamos de um buraco
negro).

3.4.4 Interior Estelar

Considerando agora o interior da estrela, as equacoes de Einstein para esta regiao
sao:
1
RMV - Eg,u,l/R - GMV . (348)
Devido a presenca de matéria, o tensor energia-momentum, 7*”, toma a forma:

G = —8x T, (3.49)

onde escolhemos k = —8w(G para manter a concordancia com o limite Newtoniano.
Considerando uma estrela esfericamente estatica, o quadrivetor de qualquer ele-
mento do fluido perfeito é nulo:

u™ =0, (m=1,2,3), u’=1/v/g0, (3.50)
o que implica em
uut =1, (3.51)
(§]
T =¢, T, = —p. (3.52)

Componentes do tensor de Einstein:

12X 1
0 _ —2) _ .
G() = € (ﬁ — T) — ﬁ = —871'8(7"), (353)
1 2/ 1
1 _ —2) _ .
G = e (_r2 + e ) —2 = 8mp(r); (3.54)
2 _ —2X " 12 I V=N _ .
Gy® = e ViV =NV + = 8mp(r); (3.55)
r

Gs® = Gy = 8mp(r), (3.56)
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onde v e A sao funcgoes de 7.
A integragao da equagao (3.53) leva a

8 T
e =11 e(r)ridr. (3.57)
r Jo

Define-se a massa contida num volume de raio r como:
M(r) = 47?/ e(r)ridr. (3.58)
0

Esta expressao para a massa tem precisamente a mesma forma obtida em um trata-
mento nao relativistico cuja distribuicdo de massa é dada por £(r). Uma vez que
sabemos ser o espaco-tempo curvado pela presenca da massa, serd esta mesma massa,
por sua vez, movida e arranjada pela espago-tempo? A resposta é exatamente que
M(r) nao ¢é para ser computada como a massa total de uma distribuigdo arbitraria
e(r). Nao ha distribuigoes arbitrarias na gravidade, e £(r) é precisamente prescrito
pelas equagoes de Einstein. De tal forma, M (r) compreende a massa da estrela e a seu
campo gravitacional. Devido a interagao mitua da massa-energia e do espagco—tempo,
nao ha nenhum significado para a questao: o que € a massa da estrela isolada de um
campo de energia? Por isso cita-se M (r) como a massa gravitacional ou massa-energia
da estrela, o tnico tipo de massa que entra na teoria da relatividade geral.

Entretanto, faz sentido nos referirmos a4 massa da totalidade dos ntcleons da estrela
se eles forem dispersados para o infinito. Essa massa é referida como massa barionica.
A diferenca entre a massa gravitacional e a massa barionica é negativa, da ordem de
100 MeV por niicleon. Esta é a energia de ligacao gravitacional da estrela, em estrelas
proximas do limite de massa quando comparada aos 10 MeV de energia de ligacao da
forca forte no nicleo.

Fazemos com que r = R denote o raio da estrela, ou seja, a coordenada radial
exterior na qual a pressao desaparece.

Encontramos a componente do tensor métrico g1 para a regiao interior da estrela

oM -t
g = —ePN0) . _ (1 _ J) | (3.59)

r

e a partir dos resultados acima concluimos que a regiao estelar interior tem a mesma
forma do exterior da estrela, embora ela inclua a massa M (r), e ndo a massa total.

Das componentes de Einstein, podemos expressar X', v', 7" e v'2 em termos de p, p’,
e e?*. Apds uma série de calculos encontra-se

dp _[p(r) + ()] [M(r) + 4mr®p(r)]

dr r(r —2M(r)) ’ (3.60)
drridp = _w (1 n %) (1 + %) (1 . QMT(T)>_1 ., (3.61)

dM (r) = 4mr?e(r)dr. (3.62)
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3.4.5 Equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff

As equagoes (3.58) e (3.60) representam a redugao das equagoes de Einstein para o
interior de uma estrela relativistica, esférica e estatica. Sao conhecidas como equagoes
de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) e correspondem a configuragoes estelares que
estao em equilibrio hidrostatico [116, 117]. O lado esquerdo desta expressao mostra
a pressao interna exercida sobre uma casca esférica de raio r, espessura dr e massa
dM (r). O primeiro termo do lado direito representa a atragao que a massa gravitacional
contida em 7 exerce sobre a casca. Os demais termos (entre parénteses) sao corregoes
relativisticas exatas a teoria Newtoniana, originarias da Relatividade Geral. Estas
corregoes sao todas positivas; isto garante que o gradiente da pressao é sempre negativo,
ou seja, tanto maior a pressao quanto mais nos aproximarmos do centro da estrela. Para
estrelas como o Sol, por exemplo, estes termos sao despreziveis, pois p < ¢ e, portanto,
p/e < M(r)/(4mr3e/3), ou, 4mrd < M(r).

As equacgoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff devem ser integradas desde a origem,
onde M(0) = 0 e e(0) = e, até que se atinja um raio R, em que a pressao é nula, o que
define a superficie da estrela. Nao sendo possivel suportar qualquer massa, define-se
este ponto como o raio da estrela e M(R) como a massa gravitacional que se mede
nas observagoes. Para cada equag@o de estado (¢ = £(p)) introduzida nestas equagoes,
obtém-se uma relagao tnica entre a massa da estrela e sua densidade central.

Foi citado que as equagoes TOV correspondem a configuragoes de equilibrio
hidrostatico. E bom, porém, destacar que equilibrio estelar ndo garante estabilidade
estelar. Configuragoes de equilibrio dizem respeito ou a um maximo ou a um minimo de
energia. Fm geral, a determinacao da estabilidade estelar é dificil de ser compreendida,
mas foi estabelecido convincentemente [113] que, ao longo de configuragoes continuas
de equilibrio correspondendo a uma equacgao de estado que satisfaz a condigao de esta-
bilidade microscopica da matéria (principio de Le Chatelier dp/dp > 0), ha duas regioes
de existéncia de estrelas compactas onde as configuragoes sao estéveis, as regioes de
anas brancas e de estrelas de néutrons. Entre ambas as regioes hé uma regiao instéavel.
Estrelas nesta regiao instavel estao sujeitas a modos vibracionais que, ou causarao sua
dissociagao, ou seu colapso para uma estrela de néutrons. Para densidades abaixo da
regiao onde predominam as anas brancas ha longas regices de instabilidade para objetos
frios, alternadas com pequenas regioes estaveis associadas a anas marrons e planetas.

A energia de ligacao para uma estrela de néutrons é definida pela diferenca da massa
total e a massa total dos niicleos livres

—-B= M—mNA,

onde my é a massa dos nucleons e A é o numero total de barions da estrela.

A= / J°(r) V= gdrdbds = /0 it p(r) (1 - 2G—M(”>_

r

D=

As relagoes /—g = e@MHON2p25in0 i (r) = utp(r) e ut = (e~4"/2,0,0,0) corre-
spondem & métrica de Schwarzschild.
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A diferenga entre uma estrela Newtoniana e uma estrela relativistica claramente
se manifesta pelos trés fatores na equacao de Oppenheimer-Tolmann. Mais especifica-
mente, o fator (1—2GM (r)/r)~!, ¢ relacionado com uma troca na métrica. Supondo-se
que o limite € — 0 & regular , neste caso 1 — 2GM(r)/r|,—o > 0. Entdo, a equagao
para a variagdo da pressdo mostra que com r crescente (ou seja a partir do centro para
fora) a pressao decresce de forma mondtona. No caso em que 2G M (r)/r se aproxima
da unidade, o gradiente de pressao cresce violentamente e P aproxima-se do valor zero
e desaparece para r = R, o que define a superficie da estrela. Portanto, 1 —2GM (r)/r
é sempre positivo no interior da estrela.

O redshift (avermelhamento gravitacional) de um foéton emitido da superficie de
uma estrela de néutrons é dado por

_ Ve . _ Joo(00) %_ —(1_ -1
Z_Vo 1 <—goo(R)> 1=(1-2GM(R)/R) z.

Ao inserirmos na expressao acima valores tipicos para a massa e para o raio de uma
estrela de néutrons (M ~ Mg e R ~ 10km) obtemos em z ~ 0,2, ou seja o efeito da
relatividade geral nao é mais desprezivel para estrelas de néutrons. O limite superior é
z ~ 2 0 que serd demonstrado a seguir. Mesmo que a métrica varie substancialmente
ao longo da distancia macroscopica a partir do centro até a superficie da estrela, a
sua variacao na escala microscopica é desprezivel. Por esta razao é possivel calcular a
equagao de estado P(r) = P(e(r)) num referencial de Lorentz local.

A existéncia de uma pressao como "proporcionalidade" para o gradiente de pressao
é uma das fontes para o limite de massa, o que tem origem na natureza relativistica
da estrela. Em um sistema Newtoniano a pressao contrabalanca o sistema contra o
colapso gravitacional. Porém, em uma estrela relativistica a pressao pode desestabilizar
a estrela. De fato, com o crescimento de massa, a gravidade comprime a matéria e P
cresce. Um crescimento em P implica em um crescimento do gradiente da pressao, que
por sua vez diminui o tamanho da estrela. Ultrapassado um certo limite a estrela se
torna instavel e ap6s o colapso gravitacional origina um buraco negro. Uma condigao
necessaria para a estabilidade em estrelas compactas pode ser demonstrado como segue

dM

decent

> 0.

A massa de uma estrela estavel deveria crescer com crescimento da densidade central
de energia. Isto é uma condi¢ao necessaria porém nao suficiente para a estabilidade
estelar. Portanto, saber se a estrela é estavel ou nao requer um estudo dos modos
vibracionais de uma estrela.

3.4.6 Estrelas de Néutrons com Densidade Uniforme

Supondo por simplicidade a existéncia de uma estrela de néutrons com densidade
de energia constante €(r) = €.ens, €ntao a equacao de Oppenheimer-Volkoff tém uma
solucdo analitica. A hipotese de uma densidade uniforme (um fluido incompressivel)
nao ¢é realistico, porque a velocidade de som contradiz o Principio de Causalidade,
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Cs = % = oo. Mesmo assim, esta hipotese permite tirar conclusoes sobre a estrutura

geral de uma estrela compacta e permite determinar limites superiores para 2GM/r de
forma analitica.
Para uma densidade uniforme, a massa M(r) estelar é

4
M(T) - gecentr37

0 que permite reescrever o gradiente de pressao de forma

dP 4G rdr

(P + €eont) BP 4 €cent) 3 1 —87Geemyr?/3’

o que tem como solucao

P(r)  \/1-2G(M/R)(r/R)*>—+/1—-2GM/R
€cent 3/1—2GM(R)/R — \/1—2G(M/R)(r/R)?

O numerador desta expressao é sempre positivo, porém o denominador pode trocar
o sinal para um dado valor de r. Supondo que P(r) nao é singular e é positivo para
qualquer valor de r no interior estelar, uma tal singularidade pode ser escondida apenas
quando para r = 0 vale que o denominador é positivo

2GM
3 1—2GM/R—1>0—>GT<§.

Este limite superior mantém validade mesmo para estrelas com densidade de energia
nao uniforme, desde que os seguintes critérios sejam obedecidos

1. e(r > R) =0;

2. M é fixo;

3. 2GM(r)/r < 1;e
4. de(r)/dr < 0.

O limite superior acima estabelecido implica também que o desvio para o vermelho da
luz emitida da superficie de uma estrela de néutrons satisfaz z < 2.

3.5 Estrela de Néutrons e o Modelo de Gas de Fermi
Relativistico

Apo6s os primeiros minutos do seu nascimento, uma estrela de néutrons é muito fria
do ponto de vista da escala nuclear. Neste contexto, ao considerarmos o modelo de gas
ideal, a estrela de néutrons é suportada, contra o colapso gravitacional, apenas pela
pressao de Fermi dos néutrons degenerados, tal como as anas brancas sao suportadas,
contra a pressao gravitacional, apenas pela pressao dos elétrons degenerados. Portanto,
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para estrelas de néutrons realisticas, a forca nuclear é decisiva para estabelecer o limite
de massa e quao grande ela pode ser.

Para determinar a massa maxima estelar é preciso antes determinar o perfil de
energia da estrela. Por exemplo, este pode ser uma funcao da distancia a partir do
centro da estrela, informagao esta subjacente ao comportamento de uma determinada
equacao de estado. Quanto mais rigida for a equagao de estado (aumento da pressao
como uma fungao da densidade) maior é o limite de massa correspondente. Uma
equacao de estado de alta densidade, que estd no seu limite causal, suportara uma
maior massa limite do que uma equagao de estado suave.

Como exemplo, a equagao de estado sugerida por Bethe-Baym-Pethick-Sutherland-
Siemens [118], frequentemente chamada de equagao de estado BPS, descreve a matéria
fria no seu estado fundamental absoluto de matéria hadronica neutra. Aplicando esta
equacao de estado para um dominio de baixa densidade e variando-a continuadamente
com respeito a densidade e pressao, podemos atingir o seu limite causal, onde a densi-
dade de energia e pressao podem ser expressos por

) = 5|, (3.63)

plp) = elp) =5 +py, (3.64)

onde o indice f representa exatamente os valores das grandezas no limite causal. Ambas
as equagdes obedecem a relacdo termodinamica na forma p = p?d(c/p)/dp. E 6bvio
que no limite causal dp/de = 1, e isto é igual para (cf,ps) em py.

Podemos reescrever a equagao (3.64) como:

p=c—a a=c¢cy—pyf. (3.65)

Analisando as equagoes TOV (3.60) e (3.62) percebe-se que elas podem ser reescritas
seguindo a troca de variaveis adotada na forma

ﬁ:p/au g:€/a7 f:\/ar7 M:\/EM (366)

Uma vez que as equagoes TOV forem resolvidas para um particular valor de a para
valores fixos de massa e raio estelar, os correspondentes valores limites para qualquer
outro valor de a obedecem a condicao

R(a") = +/a/d'R(a), M(d)=+/a/a'M(a). (3.67)

Ao procedermos a integragao numérica das equagoes TOV usando como den-
sidade limite p; = 0.2715 fm™3, que corresponde a e; = 4.636 x 10" g/em?® =
3.442 x 107*km=2 e p = 5.041 x 10~°km~2 encontramos, no limite causal:

M =3.14M, e R =13.4km. (3.68)

Esté claro, pelos resultados obtidos, que a densidade de energia se sobressai a den-
sidade de saturacao por duas ordens de magnitude de pressao. Porém, se escolhermos
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a densidade de saturagao no limite causal poderemos obter 4.3M para o limite su-
perior teérico da massa de uma estrela de néutrons, levando a conclusao que estrelas
de néutrons nao podem possuir massa superior a este valor e, provavelmente, nem po-
dem exceder a primeira estimativa de 3.14Mq, pois frente a adigao de qualquer outro
vinculo na forma de uma equagcao de estado realistica este valor pode apenas tornar-se
menor.

Portanto, concluimos que qualquer objeto compacto de massa maior que 3/ nao
pode ser uma estrela de néutrons a menos que ela esteja rotando muito proximo da
frequéncia de Kepler (frequéncia na qual a forga centrifuga é balanceada pela forga
gravitacional no equador).

3.5.1 Equilibrio Quimico em Estrelas de Néutrons

Para entendermos a natureza do equilibrio quimico na estrela de néutrons é ttil
notar que muitas reacoes diferentes podem ocorrer em uma escala de tempo muito
longa comparada com o tempo de vida da estrela.

Nao é necessario o conhecimento de um caminho evolutivo particular que a estrela
pode seguir para atingir seu estado de equilibrio. Como vimos no capitulo anterior,
necessita-se identificar apenas os componentes ou atributos A; que sao conservados na
escala de tempo maior do que o tempo de vida da estrela (ou a época durante a qual
eles sdo observados) e outros atributos que tem escala de tempo menor. Quaisquer
componentes que nao sao conservadas nessa escala de tempo sao nulas. Pode-se entao
obter relagoes entre potenciais quimicos. Ha tantos potenciais quimicos independentes
quanto ha componentes que sao absolutamente conservadas, ou conservadas em um
tempo longo comparado ao tempo de vida da estrela. Todos os outros podem ser
escritos em termos destas componentes (multiplicadores de Lagrange).

A escala de tempo da interacao eletrofraca é pequena comparada com a escala do
tempo de vida da estrela. Por exemplo, o niimero quantico estranheza, embora con-
servado na escala da interacao forte, nao é conservado na escala de vida da estrela.
Ha portanto apenas duas grandezas conservadas com seus correspondentes potenciais
quimicos: carga barionica e carga elétrica. Os potenciais quimicos dos outros consti-
tuintes podem ser escritos em termos dessas duas grandezas. E bom lembrar que no
estado fundamental da estrela, apos seu resfriamento por difusao de fé6tons e neutrinos,
devemos estabelecer o potencial quimico dos neutrinos perdidos como zero.

Mesmo nao sendo necessario tragar ou enumerar todas as reagoes pelas quais os
constituintes se transformam, é necessario conhecer um ntmero suficiente delas para
estabelecer as relacoes entre os potenciais quimicos.

Reacgoes Quimicas

Quando a temperatura da estrela protoneutronica cai numa curta escala de tempo
para menos de 1 MeV, o momentum de Fermi dos ntucleons é alto e os férmions nao
estao ainda degenerados, tal que reagoes fortes como

n+n—n+A+K, (3.69)
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sao possiveis. O kdon esta livre para decair, a menos que ele seja levado, por uma
transicao de fase, para um estado condensado.

Dependendo da combinacao de prétons e néutrons que estao envolvidos na reacao
acima, todos os trés estados de carga podem ser formados. Alguns de seus decaimentos
sa0

K — 2y, (3.70)
K —p +v, (3.71)
W+ Kt —pu+put v —2y+v. (3.72)

Dados os canais de decaimento do kdon (3.72) nos quais todos os produtos do
decaimento saem da estrela por difusao, os potenciais quimicos do kdon sao

o =0, (3.73)
[k~ = [le (3.74)

€
UK+ = —Ue - (375)

O equilibrio com respeito a (3.69), acoplado com o decaimento do K° em raios
gama, produz

Os potenciais quimicos dos outros hiperons podem ser inferidos de maneira similar.
Por exemplo, uma forma particular de decaimento associado a Xt é n+n < n+X T+ K~
da qual deduzimos que

st = Hn = fle = [y - (3.77)

Se um tipo de particula se torna populoso apenas quando seu potencial quimico
excede o estado de mais baixa energia no meio, vemos que a tnica possibilidade para
que uma populagao desse tipo de particula se forme é que seu i exceda sua massa efetiva
no meio. No caso do kdon, K~ uma estimativa em primeira ordem deste valor é sua
massa no vacuo, 494 MeV. O potencial quimico do elétron nunca atinge este valor, pois
os trés estados de carga dos pions tem os mesmos potenciais quimicos, respectivamente,
aos do kidon. Pode-se mostrar isto escrevendo seus modos de decaimento ou usando
a expressao geral (3.77). Como a densidade da estrela de néutrons é maior do que
a densidade nuclear, p. = p, — pt, aumenta. Se p. atinge o valor da massa efetiva
do pion, pions negativos irdo condensar (sendo bosons, eles podem, diferentemente dos
elétrons, ocupar todos o mesmo estado de energia). Dessa forma, o potencial quimico ira
saturar na massa efetiva do pion. Depois disso, as populagoes leptonicas congelarao e a
populacao 7~ mantera a neutralidade de carga a altas densidades. Uma caracteristica
posterior do dominio de alta densidade é que hiperons tornam-se populosos. Neste
contexto torna-se energicamente mais favoravel para a condicao de neutralidade de
carga ser atingida por barions em vez de pions ou léptons.

Os potenciais quimicos das particulas crescem com o aumento da densidade estelar.
Por essa razao, outros limiares sao atingidos, e espécies adicionais de particulas tornam-
se populosas. No modelo de gés de Fermi os limiares sao simplesmente as massas das
particulas. Por exemplo, o hiperon A, cujo potencial quimico é dado por (3.76), estara
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em equilibrio numa estrela quando o potencial quimico do néutron atingir o valor da
massa do lambda (m, = 1115 MeV) e sera um dos seus constituintes quando p,, > my.

Tais processos continuam até que a estrela tenha atingido seu estado fundamental,
no qual a populacao barionica esta distribuida entre as varias espécies considerando-se
para anélise o critério de energia minima para um dado nimero de barions. Quando
todos os fotons e neutrinos escaparem da estrela a temperatura estara tao baixa e a
degenerescéncia do mar de Fermi baridnico tao completa que reacoes posteriores nao
serao possiveis.

A tnica influéncia exercida pelas interacoes fracas é permitir reagoes que resfriem
a estrela. Estas reacoes causam uma estranheza negativa, isto €, violam a conservagao
de estranheza da interacao forte. As populagoes bariénicas sao determinadas por sua
massa, carga, projecao de isospin, e as interagoes fortes dependentes apenas dos vinculos
impostos pela conservagao baridnica e de neutralidade de carga da estrela.

3.5.2 Mobdulo de Compressao da Matéria Nuclear e Estrela de
Néutrons

Como uma propriedade fundamental da equagao de estado (EOS) para a matéria
nuclear simétrica, o moédulo de compressao tem um papel crucial em uma larga classe
de fendmenos nucleares, tais como: estrutura do ntucleo em colisdoes nucleon-ntcleon
de alta energia ou em estrelas de néutrons e explosoes de supernova. A partir de
sua defini¢ao, que corresponde a derivada segunda da energia por niicleon da matéria
nuclear com respeito & densidade bariénica no ponto de satura¢ao (onde a pressao
desaparece no equilibrio), temos

(c/ p)} [ pdp  (dp\*(—2p  ldp
K= {k;?—g s <—> (—3 + ——) . (3.78)
dk - pdk dk P pdp .

conclui-se desta definicao que a dinamica das pequenas flutuacoes da densidade em
torno do ponto de equilibrio tornam-se somente controladas pelo moédulo de com-
pressao. A literatura contém trabalhos que visam determinar o médulo de compressao
da matéria nuclear |37, 119, 120, 121]. Tipicamente, os valores do modulo de com-
pressdo encontrados variam em torno de K = (210 — 220) MeV em uma formulacao
nao-relativistica e K = (220 — 300) MeV em formulagdes relativisticas. Nao ha, con-
tudo, muitas evidéncias a respeito do papel do moédulo de compressao na estrutura
e na dinamica das estrelas de néutrons. Presentemente, acredita-se que estes valores
estejam entre 220 e 250 MeV.

3.5.3 Massa Maxima de uma Estrela de Néutrons

A massa méxima de uma estrela de néutrons M,,,, depende como vimos da equacao
de estado da estrela. Considerando-se por simplicidade um gés de néutrons, prétons
e elétrons degenerados, nao interagentes e em equilibrio quimico, as equacgoes TOV
resultam em um limite M,,,, = 0,7Mg, que é menor do que as massas de estrelas
de néutrons observadas. Quando sao levados em conta os efeitos da for¢a nuclear na
equacao de estado, especialmente a forga repulsiva de curto alcance, estrelas de néutrons
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com massas maiores sao estabilizadas contra a atracao gravitacional e portanto M,,..
pode assumir valores de algumas massas solares. A suavidade (rigidez) da equagao de
estado, que é definida pela combinagao de pequenas (grandes) pressoes P para uma
dada densidade de energia €, resulta em menores (maiores ) valores de M para um dado
raio R e portanto uma menor (maior) M,

Quando a densidade central de uma estrela de néutrons é expressiva o suficiente,
um nucleo de quarks pode se formar. Desde que a pressao diminua de forma monoé-
tona a partir do centro para fora da estrela sem discontinuidade, pode haver uma
discontinuidade pronunciada na densidade bariénica quando adotada uma condi¢ao de
equilibrio de fase para uma componente tnica. Assim, a camada exterior de matéria
de néutrons esta flutuando acima do niicleo da matéria de quarks, semelhantemente a
coexisténcia de duas fases que nao se misturam. Quando sao consideradas condi¢oes de
equilibrio de muitas componentes com os seus respectivos potenciais quimicos, existe
a chance de ser realizada uma transicao de fase, suave, de quarks para uma fase mista
de quarks e hadrons e uma fase de hadrons apenas. Nestes casos, com um ntcleo de
quarks, ou outras fases exoticas com condensacao de pions ou kions, a equacao de
estado se torna suave em comparacao a matéria ordinaria, de néutrons.

3.5.4 Equacgao de Estado

Apresentamos, na figura (3.3), o comportamento da EOS produzida pelo Modelo de
Gés de Fermi relativistico por meio da integracao das equagoes de equilibrio hidrostético
(TOV) [40, 41], bem como sao apresentados valores para a massa’, o raio e a den-
sidade central da estrela de néutrons. Os valores limites para essas grandezas sao,
respectivamente, raio maximo = 9, 3 km, massa maxima = 0,7 M, densidade central
= 15,600 gcm 3. Valores para a massa barionica e para a energia de ligacdo grav-
itacional sd@o mostrados na figura (3.4). A massa limite predita por este modelo,
0,7 Mg, é excessivamente baixa, quando comparada com a massa observada do pul-
sar Hulse-Taylor, ~ 1,44 M. Neste ponto da descricao do modelo do gas de Fermi
ideal relativistico, torna-se importante lembrar o que afirmamos no capitulo anterior,
ou seja, que a forca nuclear nao poderia produzir a ligacao de estrelas de néutrons,
embora seja a for¢a de maior intensidade encontrada na natureza, exatamente devido
ao seu carater de curto alcance (da ordem de poucos fermi). Por outro lado, embora
a forca gravitacional tenha menor intensidade do que a forca forte nuclear, ela tem
longo alcance e carater puramente atrativo, diferentemente da forca forte nuclear que
apresenta componentes atrativas (de mais longo alcance, ~ [1,2] fermi) e repulsivas
(de mais curto alcance, < 0,4 fermi). Ademais, a for¢a nuclear, por si s6, é insuficiente
para sustentar a pressao gravitacional em estrelas de néutrons, que correspondem a es-
tados ligados de muitos corpos (bérions, mésons e léptons), em equilibrio hidrostético
e cuja energia de ligacao é devida, fundamentalmente, a um balanco delicado entre a
for¢a da gravidade, a forga nuclear e a pressao quantum-mecéanica de degenerescéncia.

9A energia de ligagao gravitacional da estrela de néutrons ¢ dada pela expressao
Ep = (M — My)c?,

onde A representa o nimero baridnico total; nesta expressao, usamos como aproximagao M4 = AM,,
em que M,, denota a massa do néutron livre (940MeV).
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Figura 3.3: Comportamento da matéria nuclear em equilibrio beta no modelo do gas
de Fermi relativistico ideal. O painel da esquerda apresenta, em escala logaritimica, o
comportamento da equacao de estado enquanto o painel da direita mostra o resultado
da integracao das equagoes TOV. O ponto assinalado na figura indica o valor da massa
gravitacional méaxima, 0,7 My, com o valor correspondente & densidade de energia
central, Logipe. = 15,600 g cm 3.

O modelo do gas de Fermi relativistico ideal contempla a presenca de néutrons, prétons
e elétrons, sem a presenca da interacao nuclear, nao se mostrando portanto adequado,
do ponto de vista da fenomenologia, na medida em que a pressao da matéria que
equilibra a pressao gravitacional é devida, neste modelo simplificado, unicamente aos
efeitos de degenerescéncia de natureza quantum mecéanica. Uma pressao desta natureza
apenas nao se mostra suficiente para gerar, por meio das equagoes TOV de equilibrio
hidrostatico, um valor de massa estelar condizente com a fenomenologia. E ainda im-
portante ressaltar que, de acordo com as predicoes das equagoes TOV de equilibrio
hidrostatico, a pressao interna do gas é também, diferentemente do caso classico, fonte
de gravidade. Torna-se entao necessario levar em conta a interacao nuclear, e mais
apropriadamente, as componentes repulsivas da forca forte, que sao predominantes as
densidades esperadas na regiao interior das estrelas de néutrons. No préximo capitulo
veremos como superar estes aspectos, reportando-nos a discussao de modelos nucleares
para sistemas relativisticos de muitos corpos, em especial aos chamados Modelos da
Hadrodindamica Qudntica.
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Figura 3.4: Comportamento da matéria nuclear em equilibrio beta no modelo do gas
de Fermi relativistico ideal. O painel da esquerda representa o comportamento da
massa gravitacional, M (linha cheia) e da massa barionica, M4 (linha tracejada) em
funcao da densidade de energia central. O painel da direita mostra o comportamento
da energia de ligacao gravitacional. O ponto assinalado na figura indica o valor da
densidade de energia central para a estrela de maxima massa gravitacional, 0,7 M, e
o correspondente valor da energia de ligacao gravitacional, Eg = —0,41 x 10% erg.



Capitulo 4

Modelos Nucleares de Estrelas de
Néutrons

4.1 Introducao

Neste capitulo é apresentada uma sintese dos principais modelos relativisticos de
estrelas de néutrons: modelos convencionais da hadrodinadmica quantica (QHD) e nao
convencionais como o de Zimanyi-Moszkowski (ZM). Neste capitulo ainda sao discutidos
os mais relevantes aspectos formais associados a estes modelos e, em especial, sao
deduzidas as expressoes correspondentes para a equacao de estado da matéria nuclear.

Como se constatou nos capitulos anteriores, o procedimento padrao para se encon-
trar as propriedades macroscopicas da Estrela de Néutrons é a obtencao da equacgao
de estado da matéria nela contida. Medidas observacionais de grandezas estelares,
como a massa e o raio, constituem fortes restrigoes as vérias possibilidades de equacao
de estado existentes na literatura, portanto, representam uma forma de selecionar os
modelos tedricos para tal tratamento.

Na escolha do modelo tedérico mais adequado para gerar a equacao de estado,
acredita-se que a Cromodindmica Qudntica (CDQ, Quantum Cromodynamics) seja,
de fato, a teoria fundamental da interacao forte. E uma teoria relativistica de campos
de calibre nao-abeliana que considera os hadrons (barions e mésons) sendo compostos
por quarks e anti-quarks que interagem entre si via troca de glions.

A CDQ representa uma estrutura formal relativamente simples a altas energias,
devido ao fenémeno da liberdade assintética. Neste regime, como os quarks sao prati-
camente livres, métodos de tratamento teérico denominados de perturbativos, podem
ser utilizados e predigoes sobre o comportamento de sistemas complexos, como as es-
trelas compostas por plasma de quark-glions, podem ser obtidas.

Porém, a CDQ se mostra muito complexa, do ponto de vista formal, para explicar
as propriedades nucleares, em escalas de energia mais baixas, relevantes para a com-
preensao do fenémeno do confinamento dos quarks, bem como para a compreensao
da fase hadronica em estrelas de néutrons. A complexidade formal da CDQ se deve
a presenca de termos de acoplamento nao lineares entre os campos dos quarks e dos
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glions em altas ordens, inviabilizando assim tratamentos analiticos.

A extrema complexidade formal da CD(Q tem levado fisicos nucleares teodricos e
experimentais a busca de modelos alternativos para descrever sistemas nucleares.

A escala de energia nuclear em questao é da ordem de MeV, e tem nos ntucleons
os graus de liberdade mais importantes. Teorias que utilizem uma descricao das pro-
priedades globais estaticas de sistemas de muitos corpos nucleares, parametrizando
os efeitos dos quarks e glions através destas propriedades, mostram-se um caminho
promissor.

Dentre tais teorias, também chamadas de teorias efetivas, ja que a influéncia do meio
e dos graus de liberdade mais elementares estd embutida nas constantes de acoplamento,
sao de interesse do presente trabalho os modelos de Walecka 0 —w, de Boguta-Bodmer,
de Acoplamento Derivativo (ZM), e o modelo com Acoplamento Ajustavel.

Este modelos apresentam uma estrutura relativistica de campo médio onde os ni-
cleons interagem entre si trocando mésons escalares, vetoriais, isoescalares e isovetori-
ais, sem considerar explicitamente a presenca de quarks, simulando assim componentes
atrativas de longo alcance (dentro do dominio de ~ 107m), e componentes repulsivas
de curto alcance da forca nuclear. O tratamento é linearizado através da utilizagao
da aproximacao de campo médio, na qual os campos mesonicos sao tratados como
constantes, ou seja, leva-se em conta apenas seus valores classicos.

4.2 Modelo 0 — w de Walecka

Uma teoria covariante de Lorentz da matéria nuclear envolvendo hadrons foi pro-
posta por Walecka na metade dos anos setenta [36, 37, 122|. Esta teoria descreve a
interacao entre niicleons na matéria através de dois campos mesodnicos, o escalar o e o
vetorial w. E comum referir-se a esta teoria como a teoria de campos nuclear (o — w).
Ela nao é uma teoria fundamental, visto que nao é formulada em termos de campos
fundamentais (barions e mésons nao siao particulas fundamentais, e sim compostas de
quarks cujas interagoes s@o mediadas pela troca de glions). Esta teoria de campos
nucleares é especialmente conveniente para descrever propriedades globais estéticas
da matéria nuclear: estes campos e acoplamentos descrevem, da forma mais simples
possivel, os comportamentos médios da interacao nuclear. As componentes mais ex-
pressivas da amplitude de espalhamento niicleon-niicleon, observadas em uma analise
invariante de Lorentz, sao devidas as contribui¢oes de mésons escalares e vetoriais neu-
tros. No limite estatico em que se considera fontes barionicas infinitamente pesadas,
estes acoplamentos dao origem a interac¢do niicleon-nucleon efetiva de Yukawa [37]:

T T

2 _—m 2 _—m
gy € gs e
Vir) = 2v _ Js
<T) AT r 4 r

(4.1)

Escolhas apropriadas das constantes de acoplamento, gs e g,, € das massas, mgs € Mm,,
associadas respectivamente aos mésons escalar e vetorial, possibilitam a descri¢cao, ao
menos de modo qualitativo, de algumas das principais caracteristicas da interagao
nucleon-nicleon. A teoria também é automaticamente causal, e suas constantes de
acoplamento podem ser algebricamente relacionadas as propriedades de volume da
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Particula Campo Natureza Massa (MeV)
Sigma o escalar /isoescalar 520
Omega w vetorial /isoescalar 783
Ro6 0 vetorial /isovetorial 770
Nicleons (0 espinorial 939

Tabela 4.1: Particulas presentes no modelo de Walecka.

matéria nuclear. Dessa forma a teoria pode ser firmemente ancorada no conhecimento
que temos sobre: (1) causalidade, (2) estabilidade microscopica (principio de Le Chate-
lier, dp/dp > 0), (3) propriedades de saturagdo da matéria nuclear, e (4) liberdade
assintotica dos quarks a altas densidades.

O modelo é denominado de Hadrodinamica Quéntica I (QHD-I) e é baseado nos
campos das seguintes particulas: ntucleons, méson escalar o e méson vetorial w. O
lagrangiano da teoria deve ser um escalar de Lorentz, mas ele sozinho nao define a
forma da interacao entre os campos dos niicleons e dos mésons. Esta tarefa é confiada
ao acoplamento de Yukawa porque, no limite estatico, a troca de um boéson desses
mésons conduz ao potencial de Yukawa.

Para o lagrangiano ser um escalar de Lorentz é necessério que o méson escalar seja
acoplado & densidade escalar bariénica 1) e o méson vetorial & corrente quadrivetorial
bariénica ¢y*1) por meio de contracdo quadrivetorial. O lagrangiano de interacéo no
Modelo de Walecka entao tem a forma

L., = 9,0(@)(2)(z) — g, ¥(@)w"P(z), (4.2)

onde x =z = (t,xz,y,2). A escolha de sinais de ambos os termos é arbitraria e feita
de forma que os valores médios dos campos sejam nimeros positivos. Adicionando o
lagrangiano livre das particulas

L = () 10"~ M]6(2) + 5(0,0(0)00(r) — mo*o%(2))

— —wu ()W (z) + cmy w,(x)w" (x), (4.3)

ao lagrangeno de interagao, obtemos o lagrangiano total no Modelo de Walecka:

1 1 1 1
L = 5 #aﬁ“a—émiaz—Z—lFWF“”—l—imiw#w“

+ W%a‘%—@Mw—gw@%w“ﬁﬂLgal/;U% (44>

onde ¥ (x) representa o campo dos niicleons de massa M, o(z) denota o campo do
méson escalar-isoescalar de massa m,, w"(x) o campo do méson vetorial-isoescalar de
massa my, e F*" = JFw” — 0wt o tensor totalmente anti-simétrico, que descreve a
energia cinética do méson w*.
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4.2.1 Equacoes de Movimento

As equacgoes de movimento dos campos acima considerados sao derivadas do princi-
pio de minima a¢ao (Principio de Hamilton)

5/£dt:5/£(q, %;t) d'z =0, (4.5)
I

onde ¢ representa uma variavel de campo, £ a densidade lagrangiana para o campo
q(x,t), e t e x definem variaveis de integragao em hiper-superficies associadas ao hiper-
volume V. O campo ¢(x,t) é a quantidade variada no Principio de Hamilton de acordo
com q(x,t) — q(x,t)+e(x,t) considerando-se condigdes de contorno fisicas apropriadas
para €.
As equacgoes de Euler-Lagrange, obtidas a partir da aplicacao deste principio a
densidade lagrangiana, sao expressas na forma'
0 oL oL
OxH {8(8% / 893“)} Jq;

=0, (4.6)

onde as variaveis ¢; representam coordenadas generalizadas (coordenadas funcionais) da
teoria de campos e, quando considerada a densidade lagrangiana (4.4), correspondem,
respectivamente, a

¢ = (wu; 039 = Ply)
Aplicando a este lagrangiano as equacoes de Euler-Lagrange encontramos as
seguintes equagoes para 0s campos g,w € :

(00" +mg)a(x) = gath()t(w), (4.7)

que representa uma equacao do tipo de Klein-Gordon para o campo do méson escalar
o com uma fonte escalar de Lorentz, a densidade escalar barionica );

O P + miw” = g U(z)y"(z), (4.8)

que denota uma equagao na forma da equacdo de Proca massiva (que é a forma rela-
tivistica da equagao de Maxwell porém com fétons massivos), para o campo vetorial w",
contendo uma fonte vetorial de Lorentz representada pela corrente bariénica conservada

BY = ¢y 1);

[i7u (0" + igow! () — (M — goo(x))](x) = 0, (4.9)
que representa uma equagao (modificada) de Dirac para o campo bariénico 1) com
acoplamento minimo escalar-vetorial.

4.2.2 Conservacao da Corrente Barionica

A corrente quadrivetorial baridnica, definida como

BF =yt (4.10)

!Estas equacoes sao covariantes se £ for uma densidade escalar de Lorentz.
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é conservada no modelo QHD-I e, como veremos, nos outros modelos do tipo QHD.
A equagao do campo 1) pode ser obtida diretamente da eq. (4.9) ou por meio da
aplicacao das equacoes de Euler-Lagrange a densidade lagrangiana do modelo, conside-

rando-se que o operador J,, atue & esquerda dos campos dos nticleons e ainda a seguinte
identidade g = v:

- «—

V(" 0+ Mm* + gy"w,) = 0. (4.11)

A conservagao de corrente quadrivetorial bariénica pode ser entao estabelecida:
e
0,B" = y"[0, + 0 v =0. (4.12)

Combinando-se esta lei de conservacao com a equagao (4.9) e o carater de antissimetria

do tensor F),,, obtemos

Dt =0, (4.13)

que representa a lei de conservagao do campo associado ao méson vetorial e pode ser
identificada com o calibre de Lorentz.

4.2.3 Tensor Energia-Momentum

Na mecéanica de sistemas continuos, o tensor energia-momentum é definido na forma

dq; oL
Oz 0(0q;/0x,,)

T/J,l/ = _gwjﬁ + (414)
onde g, representa o tensor métrico e indices repetidos indicam somas com respeito
as coordenadas generalizadas. As equagoes de Euler-Lagrange asseguram que o tensor
T, ¢ conservado, satisfazendo portanto

0
—T, =0"'T,, =0; (4.15)
1% [15% )
oz,
resulta entdo, desta expressao, que o quadrivetor P, = [ d®zTp, ¢ uma constante de
movimento. Considerando-se um fluido ideal uniforme, o tensor energia-momentum
observado deve ter a forma

(Tw) = (e +p) wutt” = PGy (4.16)

onde € é a densidade de energia do sistema, p a pressao e u é o quadrivetor velocidade
do fluido, que apresenta as seguintes propriedades ui =1 e (em repouso) u, = (1, 0).
A abordagem que adotaremos neste trabalho, que considera um modelo cuja aparén-
cia € a de um fluido ideal, seré justificada pela simplificacao formal que a aproximacao
de campo médio possibilita, como veremos a seguir. Neste caso, o tensor energia-
momentum ¢é semelhante ao de um gas de Fermi ideal, embora com as massas e os mo-
menta lineares dos nicleons rescalonados. Adicionalmente, nesta aproximacao ocorrem
apenas termos diagonais na formulacao lagrangiana, o que é um indicador da auséncia
de efeitos dissipativos como cisalhamento ou viscosidade e de compressao viscosa.
Podemos entao proceder a identificacao

g = <T0()> s (417)
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para a densidade de energia e

p=(Tu), (4.18)

1
3
para a pressao interna do sistema.

4.2.4 Aproximacao de Campo Médio

As trés equagbes diferenciais nao-lineares acopladas (4.7), (4.8) e (4.9) sao clara-
mente nao lineares. Portanto, suas solugoes tornam-se viaveis apenas por meio da
adogao de procedimentos numeéricos [13, 37, 76, 122, 123]. As constantes de acopla-
mento g, e g,, sao determinadas de modo que os modelos efetivos descrevam pro-
priedades globais estaticas de sistemas nucleares a densidade de saturagao. Neste pro-
cedimento, estas constantes adquirem valores maiores do que a unidade, indicando que
métodos perturbativos nao sao aplicaveis, a priori, aos formalismos em foco.

A aproximacao de campo médio, por sua vez, quando aplicada a formalismos la-
grangianos efetivos que descrevem sistemas nucleares de muitos corpos, torna-se tanto
mais valida & medida em que cresce a densidade do sistema. Considerando-se um sis-
tema uniforme de B barions em uma caixa de volume V', a medida em que a densidade
barionica cresce, também cresce de maneira proporcional a intensidade das fontes dos
mésons escalares e vetoriais, caracterizada pela contribuicao da densidade escalar bario-
nica e pela corrente quadrivetorial baridnica, cujas expressoes aparecem no lado direito
das equagdes (4.7) e (4.8). E, a medida em que as amplitudes dos termos de fonte
tornam-se muito expressivos comparativamente as variagoes temporais e espaciais dos
campos dos mésons, devido & ocorréncia de densidades altas como aquelas encontradas
em estrelas de néutrons e pulsares, atingimos o dominio de validade da aproximagao
de campo médio.

Para um sistema estatico e uniforme as quantidades o e wy tornam-se entao, a
altas densidades, grandezas constantes no espaco de configuracao—tempo e, portanto,
independentes de z,. Invariancia rotacional implica que o valor esperado do operador
de campo do méson isoescalar vetorial, por sua vez, (w(x)), desaparece. Os valores
constantes deste mésons constituem entao, no jargao tipico da area, o que denominamos
de condensados mesonicos.

A aproximacao de campo médio permite a incorporacao, nas massas € nas ener-
gias dos nicleons, das propriedades dinamicas do sistema de muitos corpos, de um
modo tal que os graus de liberdade responsaveis por parte expressiva desses efeitos
dinamicos possam ser tratados como constantes, quando consideramos o espaco de
configuragao—tempo, embora nao sejam constantes no espago reciproco de energia e
momentum linear. Isto faz com que as equagoes dindmicas do modelo apresentem uma
estrutura similar a do modelo do gas de Fermi ideal, embora o tratamento no caso
idealizado seja fundamentalmente distinto do caso que consideramos, na medida em
que nesse, diferentemente daquele, a interacao forte se faz presente. A aproximacao de
campo médio pode ser sintetizada na seguinte forma. Quando a densidade barionica da
matéria nuclear aumenta ao ponto de atingir densidades da ordem de grandeza daque-
las encontradas em estrelas de néutrons e pulsares, o niimero de quanta trocados entre
os niicleons cresce de maneira tal que as flutuagoes quanticas dos campos mesonicos
podem ser desprezadas: essas particulas comportam-se entao como se fossem campos
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classicos. Os niicleons, por sua vez, propagam-se como se fossem particulas indepen-
dentes, embora interagindo por meio de um campo médio comum a todos os niicleons.
Com isto, o problema de muitos corpos reduz-se a um problema de um corpo sob a
influéncia de um potencial efetivo. No modelo utilizado, os observaveis sao os niicleons,
enquanto os mésons sao particulas virtuais, e isso implica na inexisténcia de correntes
mesoOnicas. Por isso, os campos dos mésons nao sao quantizados, sendo entao substi-
tuidos como vimos por campos médios, que nao dependem dos graus de liberdade do
espago-tempo, mas sao dependentes da densidade baridnica.

Ao considerarmos matéria nuclear estatica uniforme no seu estado fundamental,
trocamos os campos dos mésons por seus valores médios neste estado, o — (o), e
wy — (Wmy). Estes valores sdo computados nas equagdes acima com as fontes de
corrente dos ntucleons calculadas no estado fundamental da matéria nuclear. Na matéria
estatica e uniforme as fontes de corrente 1) e ¥y*1) sdo indpendentes de z,. Como
consequéncia, as equagoes de Euler-Lagrange ficam reduzidas a uma forma simples:

m(o) = go(Uy); (4.19)
m (W) = gu{oy*y); (4.20)
(17, (0" +igo (W) — (M — go(o))|¢p = 0. (4.21)

Podemos escrever entao a equacao de Dirac na forma:
(o k+BM") ik, A) = [e(k) — gowo] ¥(k, ), (4.22)

onde a e [ representam as matrizes spin de Pauli. Desta expressao, vemos que o
campo condensado vetorial wy desloca a energia (ou frequéncia) das solugoes enquanto
que o campo condensado escalar oy desloca a massa dos nicleons (M* = M — g,09),
obtendo-se entao a equacao de autovalores

e(k) = P (k) = gowo = VE2 + M*2 = gwo £ E*(k). (4.23)
Os espinores correspondentes sao:

(- k+ MUk, \) = [eD (k) — gowo]U(k,\) = E*(k)U(k, \) ; (4.24)

(- k — M)V (KN = —[(k) = gowo]V(k,\) = E*(E)V(k, \). (4.25)

_ Destas equagoes resulta, ao multiplicarmos a esquerda por 8 e pelo espinor adjunto
¥, e apés multiplicarmos as equagoes adjuntas correspondentes a direita por [ e pelo
espinor 1 e adicionarmos entao as equacoes resultantes?:

MUk, U (k,\) = E*(k)U(k, \)U(k, \); (4.26)

MV, NV (k \) = —E*(k)V(k M)V (k,\). (4.27)

2(0s espinores sdo normalizados na forma U'(k, \)U(k, \') = Vi(k,\)V(k,\') = 6, , seguindo a
conven¢ao de Bjorken e Drell [124]



Capitulo 4: Modelos Nucleares de Estrelas de Néutrons 74

A solugao geral da equagao linear (modificada) de Dirac é dada pela expressao:

1 ) ) . o
P(x,t) = N ) [AM U(k, ) €Wty gty (g )) e ikoxid ><k>t] . (4.28)
kA

Na aproximagao de campo médio, a densidade lagrangiana tem a forma:

_ 1 1
Lyrr = ¥ (i7,0" — gw’yowo — M)y — 5m302 + §miw§ : (4.29)

Assim, a tnica variavel de campo que resta nas equacgoes é . O tensor energia-
momentum adquire entao a forma:

_ oY OLyrr
(Tw)vmrr = —Guwlyrr + 92" 000 )0x,)
= W00 — (%miwé - %m?,oQ)gW. (4.30)

Por meio da combinagao desta expressao com (4.17) e (4.18), a densidade de energia
e a pressao interna do sistema podem ser expressas, respectivamente, na forma

1 1
e =Yl[—ia -V + BM* + gowoltp — imiwg + §m302 : (4.31)
e
Lo Lo o 1 5
p= §,¢ (_Za : V)w + Emww() - Emaa ) (432)

estas equacoes caracterizam no modelo a equacao de estado para a matéria nuclear.

4.2.5 Formulacao Hamiltoniana

Em analogia com a mecénica classica, o momentum conjugado a v é definido como:

oL

h,==—————. 4.
YT 00w /o) (4:33)
Utilizando-se o lagrangiano (4.139) obtemos:
IT = diyf(x). (4.34)

Definindo-se o momentum canénico II, consideramos um sistema quantum-mecanico
substituindo-se as variaveis dinamicas ¥ (x,t) e I1(x, t) em cada ponto do espago-tempo
por operadores Hermitianos que satisfazem as relagoes de anticomutacgao

{ta(x), Iy (x) g} = 1050@ (x — X)), (4.35)

{a(x),Y5(x)} = 0450 (x — x'). (4.36)
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Obtemos ademais relacoes similares a estas para as amplitudes de modo normal ao
utilizarmos a equacao geral de particula livre e sua conjugada?:

{An, AL} = 600y = {Bin, BL Y (4.37)

{Aw, By} =0={A},, B},

}. (4.38)
As propriedades dessas relagoes de anticomutagao nos permitem transpor a formulagao
para o ambiente da segunda quantizagao interpretando estas amplitudes como opera-
dores caracteristicos de criacao e de aniquilacao de particulas. Podemos calcular o
Hamiltoniano do sistema por meio do tensor de energia-momentum ja que podemos

defini -lo como:
H= / P (Tyo) = / Pre. (4.39)
1% 1%

Utilizando-se a condi¢ao de normalizacao e ortogonalidade dos espinores, e a iden-
tidade

1 o
= / Breik)x _ g5 (4.40)
g’

e substituindo a densidade de energia £ na expressao do Hamiltoniano do sistema,
obtemos:

) L1
2= Vi?t M2 (ALAAM - BkAB;LA) + guwo B — 5V (mluf —mZo?). (441)
kA

No céalculo do ntimero baridonico do sistema devemos levar em conta algumas con-
sideracoes adicionais. Um aspecto importante é que as medidas de quantidades fisicas
de sistemas nucleares sao realizadas em relagao ao vacuo. Isto significa dizer que o
numero barionico medido deve ser identificado com a diferenga entre a densidade de
probabilidade associada as solu¢oes das equacoes dinamicas dos barions no estado de
muitos corpos interagentes considerado e o seu valor esperado no estado de vacuo. Isto
deve ser feito para que sejam levados em conta, no tratamento formal, de maneira con-
sistente, os estados de energia negativa completamente preenchidos do mar de Dirac.
Assim, podemos escrever para o nimero baridnico:

A

B = /‘/d?’m@% = ; (ATk/\Ak)\ + Bk)\BIJL)\> = /vd%w)% — (0] @EWA} | 0)], (4.42)

onde |0) representa o estado de vacuo nao interagente?. Combinando-se as expressoes
(4.37), (4.38) e (4.42) obtemos

B =" (Andi - BlBia) | (4.43)
kA

3E importante notar que isto significa que estamos considerando que os campos ¥ podem ser
tratados, nesta formulacao, como campos livres.

4Ao0 considerarmos o vicuo nao interagente, ndo levamos em conta, neste trabalho, efeitos de
polarizagao do vécuo.
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ou seja, esta equacao mostra que B representa a diferenca entre o nimero de ocupacao
dos barions e o numero de ocupagao dos antibarions no sistema.

Este argumento implica em que devemos utilizar o mesmo procedimento para o
calculo da energia do sistema, subtraindo-se entao seu valor esperado do vacuo, sub-
tragao esta que deve ser realizada & densidade baridnica igual a zero. Desta forma, o
Hamiltoniano efetivo do sistema tem a forma:

Aﬁ—<oﬁﬂo>=Z%HT+5ﬁ, (4.44)
onde

N 1
Hupr =y VI + M7 (Al Ao+ BlBi ) + guwoB = 5V (m2uf —m2o?) |
kA

(4.45)
SH=-Y (wfz TMZ VR M2) . (4.46)

5

O termo 6 H representa a contribuicao para a energia dos estados preenchidos de energia
negativa e H mrr representa o Hamiltoniano do modelo na teoria de campo médio. E
no caso em que o Hamiltoniano é diagonal, o problema pode ser resolvido exatamente.
Do ponto de vista fisico, Hypr pode ser interpretado como descrevendo a dinamica de
propagacao dos barions e antibarions em um meio condensado e uniforme de mésons
escalares e vetoriais o e w. Ao contrario do campo wy, que pode ser expresso como vimos
em termos da densidade baronica conservada, o campo escalar constante oy, deve ser
calculado auto-consistentemente, pelo fato de ser uma quantidade dindmica. Existem
duas maneiras de determiné-lo; ou usando a equagao ja comentada

2
9o *2
c00= | — s ) 4.47
moo= () wpo) (4.47)

o

ou utilizando o argumento termodinamico de que um sistema fechado com nimero fixo
de particulas e volume constante, & temperatura zero, minimizaré sua energia:

%Mawﬂzgﬂﬂgﬂyﬂ_ (4.48)

Da equagao (4.21): o campo dos nicleons representa um auto-estado de momentum
linear, pois nao ha dependéncia espaco-temporal nos operadores que agem sobre ele.
Podemos entdo escrever ¢(x) = 1(k)e~™** e obter:

[V (B = gow") — (M — g,0)] ¢ = 0. (4.49)

A quantidade no interior dos colchetes é uma matriz e 1) representa um espinor de
oito componentes. Introduzindo as defini¢oes:

P, = ki — guwy; (4.50)
M* = M - g,0, (4.51)
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onde M* é a chamada massa efetiva do niicleon®, observa-se que o campo escalar atua
de forma a reduzir a nua do nucleon.

Usando as defini¢oes acima, a equacao de Dirac para o espinor pode ser reescrita
na forma

(v P — M™)y(P) = 0. (4.52)

Procedemos entao a racionalizagao do operador de Dirac, multiplicando esta ex-
pressao a esquerda por (7, P* + M*) e usando as propriedades algébricas das matrizes
yH [124].

Obtemos assim

(P.P" — M*)y(P) =0, (4.53)
Desta expressao resulta que
Py = VP2 + M+ (4.54)

Os correspondentes auto-valores de energia com momentum k para particulas e
anti-particulas sao dados por

e(k) = ko(k) = E(k) + guwo;
e(k) = E(k)— guwo, (4.55)
onde
E(k) = Py(k) = v/(k — gow)? + (m — g,0)>. (4.56)

Definimos um potencial escalar (S) e um potencial vetorial (V) de Lorentz; o
primeiro determina o desvio que a massa do nucleon sofre devido & presenca do con-
densado de mésons escalares o,

S =M — M. (4.57)

O segundo, V, se refere ao desvio na energia de Fermi devido & presenca do con-
densado de mésons vetoriais w:

V = ko(k) — \/(k — gow)? + M*2. (4.58)
De (4.51) e (4.55) resulta

S =—g,0, (4.59)
V = gw. (4.60)

5Definimos a massa efetiva do nicleon como a massa de um ntcleon livre revestida pelas compo-
nentes escalares da interagao forte que, por sua vez, refletem a presenca do sistema de muitos corpos
na matéria nuclear.
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O valor esperado de um operador I' pode ser expresso, de maneira geral, como
_ dk -
Wv) =3 [ g (T )enOlis — e(l): (4.61)

O(z): funcdo de Heavside, igual a 1 para 2 > 0 e a 0 nos demais intervalos.
Supomos entao que I' representa o hamiltoniano de Dirac

I'=Hp =vly - k+ gy + M. (4.62)
Como v é auto-estado deste operador, entao

(wTHD¢)kH - (77Z}T70 [7 -k + gw’}/uw‘u + M*]w)kn - E(k) + G, (463)

onde foi utilizada a condi¢ao de normalizagao

(VT )en = 1. (4.64)

A derivada da equacdo (4.63) em relagdo a uma grandeza { qualquer pode ser
expressa na forma

9 0
¢ €

Uma vez que (171))y,. é constante, o tltimo termo desta expressao se anula.
Resulta dai uma expressao para a densidade bariénica, fonte do campo wy em (4.20):

5 (61 (1.65)

(W Hpt)ww = (¥ V)i + ko(k)

dk
(27)?

onde 4 é a degenerescéncia de spin e isospin dos niicleons no caso de matéria nuclear.
A derivada de (4.65) em relagao a k' é

oz = (Wh) = 4 / Ol — c(k)) (4.66)

o P
(VY Y)w = 25 E (k). (4.67)
ok
Desta expressao resulta que a corrente vetorial barionica é conservada:
- dk 0
’ = 4| —|=—Fk —e(k 4.
') = 4 [ s (5E09) el i), (4.68)

d i+ .
_ 4/W/dE(k,k)_O. (4.69)

O valor de i ¢ 0 mesmo em toda a superficie de Fermi; entao o valor da integral acima é
dado pela diferenca entre dois nimeros iguais, anulando-se portanto. Em consequéncia
deste resultado vemos que, da equagao (4.20), as componentes espaciais (w’) do campo
w também se anulam. As equagoes (4.55) e (4.56) ficam entao:

e(k) = gowo + E(k); (4.70)
E(k) = k2 + (M — g,0)2. (4.71)
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A expressao para a densidade escalar pg, fonte do méson escalar o, é obtida ao
derivarmos (4.63) em relagao a M:

OE (k)

(G = 28 (4.72)
Substituindo esta expressao em (4.61) :
_ 9 [kr M — g0
s = == | Kdk - : 4.73
po=tiv) = = | (Bt (4.73)

Equagoes ainda a serem consideradas em nosso formalismo:

2 k

SN2 2 [ M—g,

9o0 = (g—) = / k2dk 929 (4.74)
Me /T Jo VEE+ (M — g,0)?

Joo = (g—w)Q 0. (4.75)

my,

Destas expressoes e de (4.70) vemos que & medida em que a densidade baridnica
cresce, a componente temporal do méson vetorial aumenta o auto-valor de energia num
estado k, enquanto o méson escalar diminui este mesmo auto-valor através da redugao
da massa efetiva. Em consequéncia, na densidade de saturacdo, py = 0.15 fm =3,
aparecera um minimo na energia de ligacao por nucleon cujo valor é —16.0 MeV. As
constantes (g,/my)? e (g./m.)?, parametros da teoria, sio determinadas de modo a
reproduzir estes valores.

4.2.6 Equacao de Estado da Matéria Nuclear

O estado fundamental do Hamiltoniano anteriormente considerado é caracterizado
por estados quanticos para os quais todos os niveis da esfera de Fermi sao completa-
mente preenchidos, ou seja, as particulas do sistema tém vetores de onda que obedecem
a condigao k < kg (kr € o vetor de onda na superficie de Fermi) e com degenerescéncia
de spin-isospin representada por . Para matéria nuclear uniforme e simétrica, v = 4
e para matéria de néutrons, v = 2.

A densidade baridonica pode ser escrita na forma:

A L 4.76
pB_(27T)3 0 _@ F ( )

Utilizando-se a identidade [122]:
k? k?
= —kQ T M*2 = E*(k) )

podemos escrever as equacoes para a densidade de energia € e para a pressao p:

1 1 kr
e=3 m2 wi + 3 m2 op + (27)3 / Ak k2 + M*2 (4.78)
™ 0

Ula - kU =U"(VE2+ M2 - 3M*)U (4.77)
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L2t Sm2ot4 s /de3k: e (4.79)
=—_m,w; — =M - —_— .
PrpMe o™ Me 0T 30 f, " VRt e

Percebe-se que as equagoes (4.78) e (4.79) descrevem um gas de Fermi relativistico
de ntucleons pseudo-livres, pois a interacao nuclear modifica as suas massas e auto-
energias, isto ¢, M — M* ¢ E — E*. E importante notar ademais que a densidade
escalar difere da densidade barionica pelo fator M*/E*(k) (ver expressao (4.77)) que
representa o efeito relativistico da contracao de Lorentz. As integrais acima represen-
tam a soma continua de todos os estados ocupados de momentum linear dos ntucleons,
de acordo com o principio de exclusao de Pauli.

Eliminando p de £(p) e de p(p), obtemos a equagao de estado na forma paramétrica

= p(e). A teoria apresenta consisténcia termodinamica, pois a seguinte condigao é
satisfeita: p = p?0(e/p)/dp. Esta condi¢ao equivale ao Primeiro Principio da Termo-
dindmica.

Na determinacgao dos parametros (g,/my)? e (g, /m)? serd ttil a expressao para o
potencial quimico em py. Da primeira lei da termodinamica:

dE =TdS — pdV + udN, (4.80)
ou, derivando esta expressao em relagao ao volume e fazendo a temperatura igual a
zero, o potencial quimico das particulas fica dado por
E+p

= P (4.81)

Na densidade de saturagdo da matéria nuclear, a energia por nicleon (B/A =¢/p— M)
atinge seu minimo valor possivel, B/A = —16.0M eV, fazendo com que a pressdo se
anule neste ponto (teorema de Hugenholtz-van Hove [125]). Definindo o potencial
quimico em py como i, temos

Combinando a equag@o acima com u = e(kp), encontramos:

Gowo + £/ kre + M** = B/A+ M. (4.83)

Usando a equagao para o campo wy:

(£ = arasat— i+ 10 (4.8)

M* na expressao acima € obtido resolvendo-se a equacao auto-consistente:

2 kp .
M* =M — (9—”> 2 [ g M = 900) (4.85)

me ) m Jo V k2 4+ M*?
A terceira equagao a ser considerada caracteriza pressao nula no ponto de saturacao.

De (4.79):

1/my,\" 1/ g\ 12 [F KAk
(=< M — M*)? + = | 22 24 - = Bl — 4.
2(90) ( ) +2<mw) p0+37T2/0 e
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As equagoes (4.84),(4.85) e (4.86) sdo fungoes de trés varidveis: M*,(g,/m,)? e
(g./my)?. Os valores encontrados ¢ para estas varidveis sdo:

(90/mo)? = 15.72fm?; (4.87)
(gu/my)? = 12.02fm?; (4.88)
M*/M = 0.54; (4.89)
K = 550MeV . (4.90)

Este modelo é muito bem sucedido em descrever aspectos importantes da interagao
nuclear, como por exemplo seu carater de saturacao. Entretanto, as predi¢oes do
modelo nao contemplam, de maneira apropriada, pelo menos duas grandezas muito
importantes na determinagao de propriedades de sistemas nucleares de muitos corpos,
a massa efetiva dos nucleons e a incompressibilidade da matéria nuclear, uma vez que:

e 0 modelo prediz, & densidade nuclear de saturacao, o valor M* = 470 MeV para
a massa efetiva do niicleon, que nao se insere no intervalo de valores para esta
grandeza obtidos experimentalmente, 564 MeV < M* < 658 MeV;

e 0 modelo prediz, para a incompressibilidade da matéria nuclear, a densidade de
saturacao, K = 550 MeV, que também esté fora do intervalo correspondente de
valores experimentais, 200 MeV < K < 300 MeV'.

Para corrigir estas deficiéncias apresentamos a seguir modelos alternativos ao mo-

delo QHD-I.

4.2.7 Modelo QHD-II: Insercao do Méson p na Teoria

Sabe-se que os ntucleos atomicos estaveis apresentam uma preferéncia pelo mesmo
numero de protons e néutrons em que, ao desconsiderar a interacao de Coulomb, ambas
as particulas pode ser tratados como particulas equivalentes com diferentes orientacoes
no espago de isospin. Consequentemente, ha uma energia associada a tal condigao,
chamada de Energia de Simetria. Quanto mais simétrico for o sistema, ou seja, quanto
mais proximo for do estado que contempla o mesmo nimero de protons e néutrons,
mais um estado fundamental de energia de simetria ele representa. E, de maneira
complementar, quanto maior for a diferenca na quantidade de néutrons e prétons, mais
energeticamente excitado esta o sistema. E claro que este aspecto apresenta relevancia
fundamental na descricao uma estrela de néutrons, que contempla em sua composi¢ao
uma abundancia em néutrons muito expressiva.

A seguir, consideramos a introduc¢ao, no formalismo, do campo mesonico isovetorial
0", que representa o tripleto mesonico carregado o°, o, os quais apresentam idénticos
valores de spin e de paridade do méson w. O campo g* é responsavel neste tratamento
para introducao de assimetrias de isospin. Desta forma, o tripleto de mésons " pode
ser representado por campos vetoriais de Lorentz, na forma

0" = (0", 0%, 0°). (4.91)

60s valores de (g,/my)? = 11.79 e (g, /m,)? = 8.65 encontrados em [37] sdo referentes a B/A =
—15.75MeV e py = 0.193fm 3.
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O passo seguinte no tratamento teoérico corresponde & introducao da densidade la-
grangiana que descreve a propagacao livre do campo @, e que corresponde a uma
formulagao do tipo de Proca [122]

1 1
L= _Zguu ’ g# + émf’gll : Qua (492)

onde @, = d,0, — 0,0, As correspondentes equagoes de Euler-Lagrange para @" sao
00" + ng” =0. (4.93)

Essa densidade lagrangiana apresenta idéntica invariancia de fase aquela obedecida por
campos escalares complexos construidos com duas das trés componentes dos campos
acima citados, por exemplo, as componentes 1 e 2:

1 )
of = E(@’f o). (4.94)

E de maneira equivalente, essa densidade lagrangiana é invariante frente a uma rotagao
em torno do eixo de quantizagao do espaco de isospin, ou seja, o eixo 3. Essa den-
sidade lagrangiana é ainda manifestamente invariante, no espaco de isospin, frente a
transformacao que conjuga as trés componentes do campo enfocado:

0,— 0, tAXp,, (4.95)

onde A é um vetor de componentes infinitesimais que parametriza a rota¢ao isoespino-
rial.
A partir da expressao geral para a corrente de Noether

oL »
Jt F7, 4.96
J a(a'ugbl) i ( )

onde F! representa uma transformagao interna, infinitesimal e continua do campo ¢;,
obtemos a corrente quadrivetorial de Lorentz associada & invariancia (4.95)

I"=p, x ™. (4.97)
O lagrangiano de Dirac para prétons e néutrons livres é dado por

L = 1/_119(2'7#8“ — M), + &n(i%ia“ — M)y,

= (170" = M)y, (4.98)

onde ¢ = < U ), é invariante frente a uma transformacao continua do grupo de

Un

simetria SU(2) representada por
W — e TAY (4.99)

onde 7 = (71, Ty, T3) sdo as matrizes de isospin de Pauli e A é novamente um vetor
infinitesimal no espaco de isospin. A invariancia local da simetria SU(2) implica em uma
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corrente vetorial-isovetorial bariénica que é conservada no espago de isospin, quando
consideramos rotacoes em torno do eixo 3 de quantizacao:

I" = %mﬂw. (4.100)

A corrente quadrivetorial I conjuga contribui¢oes baridnicas e mesodnicas

v 17 v v v
I :§m TY + 0, X 0" +2g,(0" x @") x 0, - (4.101)

A imposigao de invariancia frente a transformacao SU(2) impoe que, ao conside-
rarmos, na formulacao de Dirac, a presenca do campo p, a lagrangiana de interagao é
dada por

L,=—gp0,-1", (4.102)

modificac@o esta que implica no acréscimo do termo —(g,/2)y,0" - T¢ & equacdo de
Dirac e de uma equagao de campo para o méson p na forma

0,0" (x) + mig”(x) =g,I"(x). (4.103)

Em suma, a imposi¢ao da simetria SU(2) implica na introdugao no formalismo de um
termo de acoplamento entre a densidade de corrente vetorial-isovetorial bariénica e o
campo vetorial-isovetorial p, dado por —(g,/2)v,0" - T¥, que altera os auto-valores da
equagao de uma maneira analoga a modificacao introduzida pela presenca do méson
vetorial-isoescalar omega (w).

A presenca de termos de auto-acoplamento dos campos ¢ no formalismo é resultante
da natureza da algebra nao-comutativa dos operadores de isospin e traz uma complexi-
dade adicional quando da busca de solugoes analiticas as equagoes dinamicas, devido ao
seu carater nao-linear. Afortunadamente, de maneira similar as abordagens das sec¢oes
anteriores, o presente tratamento tedrico da matéria nuclear permite, no regime de
densidades elevadas, a adogao de aproximacoes, enumeradas a seguir, que apresentam
elevado grau de validade e, ao mesmo tempo, expressiva simplificacao formal. Dentre
estas aproximacoes, destacamos as seguintes. Consideramos que a matéria nuclear é
uniforme e isotropica. Supomos ademais que a matéria nuclear pode ser representada
por um estado estacionario, ou seja, um estado fisico em que os numeros quéanticos dos
bérions nao sao modificados, de forma que possiveis alteragoes nos nimeros quanticos
de isospin dos nucleons, devidos & interacoes dessas particulas com os mésons o™, se
compensam e podem ser portanto descartadas; os efeitos de isospin sao contemplados
no formalismo pela presenga do campo %, que corresponde ao méson neutro gg. Ade-
mais, na medida em que cresce a densidade da matéria nuclear, decrescem as flutuagoes
quanticas envolvendo os campos mesonicos, de modo que o comportamento dinamico
dos mésons p pode ser representado por meio de campos médios: o: o4(x) — (o)
resultando dai:

2 2

gp03 = %(i—i) (Y 731y = (%) %(pp—pn), (4.104)
2

gp0s = %(%) (v rap) = 0. (4.105)
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A equacao dindmica para os barions assume, na aproximacao de campo médio, de
maneira similar ao caso anterior, quando consideramos a interacao nuclear mediada
pelos mésons ¢ e w, uma forma semelhante a de um gds de férmions pseudo-livres

1
Yo (’)’ -k + guyowo + 590703003 + M*) (k) = ko(k)w(k), (4.106)

com os autovalores da equagao dados por
er(k) = ko(k) = guwo + 900313 + VE* + M*2, (4.107)

onde %Tglp = I3¢ (I3 = +1/2 para o proton e —1/2 para o néutron). O méson p,
em contraste aos casos anteriores, altera a degenerescéncia de isospin dos béarions,
deslocando-a para um valor superior ou inferior de acordo com o sinal do termo g,00313,
para uma dada espécie baridnica. O sinal deste termo, por sua vez, é determinado pelas
equacoes de Euler-Lagrange.

Os procedimentos adotados na segao anterior conduzem a uma equagao de estado
da matéria nuclear com a forma:

1 1 1
e = +§m302 + Emiwg + §mig(2)3 (4.108)
1 k‘F’p kF,n
+ = V E2dk\/k2 + (M — g,0)? + / k2dk~/k2 4+ (M — goa)2] :
s 0 0
1 1 1
p = —5771302 + §miw3 + 5”%%933
I ktdk ki k*dk 4100
T o3m BT go? Troi—gor] %
o VR 9o0) 0 VE 9o0)

com as constantes (g, /my)? e (g./my)? ja determinadas anteriormente para a matéria
nuclear simétrica.

A determinagao de (g,/m,)?* é realizada por meio de sua relagao com o coeficiente
de assimetria

_ 1[2(¢/p)
Qasim = 5 |: 8t2 :|t07 (4110)

onde, t = (p, — pp)/p; chegamos entdo a:

k3 2 2
Agsim = £ (&> + —F (4111)
6

1272 \'m,, /k:%—i—M*2

O valor experimental de aqg4m = 32.5MeV, leva a:

2
<ﬁ) = 3.52fm?. (4.112)

mp
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Barion Massa(MeV) Y J I Is; S Q
N 939 1 1/2 12 112 0 +1
12 0 0
A 1116 0 12 0 0 -1 0
by 1193 0o 1/2 1 +1 -1 +1
0 -1 0
-1 -1 -1
A 1232 +103/2 3/2 43/2 -1 42
+1/2 -1 +1
12 10
43/2 -1 -1
= 1318 11/2 12 +1/2 -1 0
12 1 -1
Q 1672 -2 3/2 0 0 -1 -1

Tabela 4.2: Béarions de mais baixa massa. Y = hipercarga; J = spin; [ = isospin;/3
= terceira componente de isospin; S = estranheza; (Q = carga elétrica. Notar que
Q = I;+ ¥ (relagdo de Gell-Mann-Nishijima).

4.2.8 Generalizacao para o Octeto Baridnico Fundamental

Esté claro na relacao entre a densidade barionica e o momentum de Fermi ou energia
de Fermi que, quando a densidade aumenta, a energia de Fermi aumentara e excedera a
massa de béarions pesados. Este enunciado é baseado em consideragoes que pressupoem
de um gas livre de Fermi, mas ele também ¢ valido para qualquer sistema interagente,
possibilitando simplesmente nos referirmos a auto-energia dos barions no meio. Quando
a energia de Fermi dos estados ocupados pelos barions cresce acima do valor dos auto-
estados de outras espécies barionicas, a energia e a pressao do sistema se reduzirao
pela conversao de alguns barions em outras espécies. O jargao tipico deste campo de
estudo refere-se entao a abertura de novos mares de Fermi. Isso faz com que a energia
e a pressao do sistema diminuam de intensidade, pela conversao dos bérions originais
em outras espécies (novamente no jargao tipico, ocorre entdo escoamento de férmions
para outros mares, nao preenchidos), e cujo estado resultante se constitui entdo em um
estado fisico preferencial. A generalizagao da teoria relativistica de campo médio para
incluir barions de alta massa foi primeiro implementada por Garpman, Glendenning e
Karant [126].

As espécies mais importantes a serem consideradas sao os membros restantes do
octeto baridnico, os hiperons A, 32, = e a ressonancia {2; suas propriedades fundamentais
sao mostradas na tabela 4.2. Devido & neutralidade de carga das estrelas e a interagao
com o méson p, devemos distinguir os vérios estados de isospin e carga. Faremos isto
fixando o indice B para o momentum de Fermi, a projecao de isospin, as massas, etc.
Assim, o caso dos nucleons com diferentes projecoes de isospin representa um caso
especial e pode ser prontamente generalizado.

Uma conveniente generalizagao da densidade lagrangiana do modelo QHD-II é
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o 1
L = Z Yp [@’Y;ﬁ“ — (Mg — goB0) — GuwBYuw" — Eng%T - 0"Yp
B

—m, w,wh (4.113)

onde g é o spinor para a espécie barionica B. Apenas nicleons estao presentes na
matéria hadronica proxima da densidade de saturacao, e suas constantes de acopla-
mento para os campos de mésons podem ser relacionadas as propriedades da matéria
nuclear. Contudo, hiperons podem popular a matéria apenas a altas densidades; eles
nao afetam as propriedades do estado fundamental do sistema de muitos corpos con-
siderado.

Na aproximacao de campo-médio, as equagoes de Dirac na matéria uniforme para
cada espécie B sao

1

Vulkp = Jupe = 59,87 - @") = (Mg — gaBU):| Yi(k) =0, (4.114)

onde os campos médios dos mésons sao o méson escalar o, o méson vetorial w e o méson
isovetorial p. Os auto-valores das particulas e anti-particulas podem ser encontrados
por meio de

es(k) = gupwo + goB003l3p + \/k?]?g + (Mp — g,50)?

onde I3p é a terceira componente de isospin do barion B. Explicitamente usamos o fato
de que apenas a terceira componente de isospin do campo p sobrevive na aproximagao
de campo médio e que a parte da tri-corrente dos campos w e p desaparece num estado
fundamental estatico da matéria. As equagdes de campos mesdnicos na matéria estatica
e uniforme sao

ep(k) = guwo + 9003138 + \/k% + (Mp — g,50)2, (4.115)
e
9uwB
Wo = ) erpm (4.116)
B w
ggB
003 = — Isppp, (4.117)
2
2Jp +1 ke.p Mg — g,
mioc = Z B—;l—gaB b~ 9o59 k2 dk. (4.118)
Rl SN P

A densidade de energia e pressao do sistema sao encontradas na maneira usal:
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1
e = gmiot + omiud + Smlad,
2Jp +1 [kro
+ ) —B;r / K2 dk/k? + (Mp — go50)?; (4.119)
B T 0
1 1 1
r = 2m202 + 2m2w3 + 2m QOS
1 —2Jp+1 [Fre KAdk
DD ; (4.120)

0 VE2+ (Mp — g,50)%

Estas quantidades sao func¢oes da densidade baridnica p através da dependéncia
do momentum de fermi e sao frequentemente referidas como a equacao de estado da
matéria nuclear, como vimos anteriormente.

4.3 Modelo Nao-Linear de Boguta-Bodmer

Em 1977, J. Boguta e A. R. Bodmer desenvolveram um modelo (o qual, nesta
tese, denominaremos de nao-linear) [38] com o intuito de descrever de maneira mais
apropriada as grandezas supra mencionadas, introduzindo na densidade lagrangiana
do modelo QHD-II (4.114) um termo de auto-interagdo entre os mésons escalares-
isoescalares.

Ulo) = ébM (g0 0)° + }lc(gg o) (4.121)

onde b e ¢ sao constantes’ ajustadas para reproduzirem, de maneira independente, a
massa efetiva do niicleon e a incompressibilidade da matéria nuclear em equilibrio.

Estudaremos agora populagoes de barions e léptons numa estrela de néutrons usando
o modelo de Boguta-Bodmer (BB) com graus de liberdade de hiperons [42, 43| como
uma generalizacao da teoria de o, w, de o:

L= Z &B[(Z‘%(au - ngWH) - (MB - gaBa)]wB

bM
—Z% GoBT-0" ¢B+TU +4U

1 1 1
+§(8u0(9“0 —mZo?) — waw”” + §miwﬂw”
1 1 _
—ZQM,/.QMV + EWZQM.QM + Z Urliy, 0" — My (4.122)

l
Esta densidade lagrangiana contempla um sistema de oito barions (B =
p,n, A, ST 20 %7 =7 =% acoplados a trés mésons(o, w, o) e duas espécies de lép-
tons livres (I = e~, p~). As constantes de acoplamento escalar e vetorial na teoria,

"A massa do nucleon, M, foi introduzida na defini¢io acima do potencial U(c) de forma que as
constantes b e ¢ sejam adimensionais.
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J(ow), € 0s coeficientes b e ¢ sdao determinados para reproduzir, na densidade de sa-
turacao, po = 0.15 fm~3, a energia de ligacao da matéria nuclear, B = —16 MeV, o
modulo de compressao da matéria nuclear, K = 250 MeV, e a massa efetiva do nu-
cleon, M*/M = 0.75. De fato, os valores destas duas tltimas quantidades nio estao
bem estabelecidos, e nés temos usado os valores frequentes na literatura do modelo BB.
Para descreverer o coeficiente de energia de simetria, ay, = 32.5 MeV, determinamos a
constante de acoplamento isovetorial g,. Encontramos

2 2
<g—") — 9.86fm?, (9—”) — 5.85fm?;
m m,

o w

2
(%) =4.80fm?*, b=0.00103, c¢=0.0100. (4.123)
0

Em comparagao com os resultados obtidos em [43], lembramos que o autor fitou as
constantes de acoplamento da teoria com B = —15.95 MeV, py = 0.145 fm =3, K = 285
MeV, M*/M = 0.77, e ay = 36.8 MeV.

Usando as equagoes de Euler-Lagrange, a equacao de Dirac para a matéria uniforme,
na representacao de momentum linear, é

1 ) .
Yu (K" — gopwt — 599379“) — MBO':| vp(k) =0, (4.124)

onde M} (o) = Mp — g,po ¢ a massa efetiva das espécies baridnicas B. Além do mais,
aplicando a aproximacao de campo médio, as equacoes dos campos mesonicos wy, 0p3,
e o para matéria uniforme e estatica se tornam

2
Juw
wwo = | — E w , 4.125
JuwWo (mw> Bf,BPB ( )

2
90003 = (%) ng,BngpB , (4.126)
9 B

( - )2 (—bM (g,0)* = c(gs0)* + ) bop M7 Mi(o) Kdk) , (4.127)
goo=|—| (- 9o0)" — c(go0 == —_— ) :

mey 21 Jo K2+ M3

onde definimos a razao entre as constantes de acoplamento méson-hiperon e méson-
nticleon como

9(ow,0),B
9(o,w,0) ‘
Nestas equacoes, os termos de fontes dos barions foram substituidos por seus valores
no estado fundamental do sistema.
As equagoes correspondentes para o nimero bariénico e para a conservacao de carga
elétrica sao

(4.128)

g(a,w,g) ,B

k3
= nb (4.129)

372
B
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3
kF,l

kg
o 2 _— = . 41
ZB: 4pg s Zl: 55 =0 (4.130)

O potencial quimico barionico, pg(k), corresponde aos autovalores da equagao de Dirac
(4.124):

p(k) = gupwo + genooslan + \/ k3 + Mp(0)? . (4.131)

Nessa expressao, I3p ¢ a projecao de isospin dos estados de carga barionicos B, e kr p
¢ o momentum de Fermi das espécies B.

A equacao de estado é obtida do valor esperado do estado fundamental das compo-
nente de espago—tempo da diagonal do tensor de energia-momentum. A densidade de
energia e pressao do sistema sao dados, no modelo BB, por

2 2 1 2

c 1 1
€= ?<goo’)3 + 1(900>4 + §m00- + §mww(2] + §m2933
1 kr B
5 T Jo
1 kF, 5 512
+zl:ﬁ/o SR m2k2dk (4.132)
1 1 1 bM c
p= —§m302 + §miw(2) + §m3903 - ?(900)3 - Z<900)4
1 1 [krs k*dk
322 /
3 5 s 0 kQ —+ M*2
1 1 (ke EAdk
4= — B 4.133
sl e W

Este modelo apresenta um sucesso expressivo na descricao de propriedades globais
estaticas da matéria nuclear. O modelo apresenta, entretanto, também algumas ca-
racteristicas que devem ser aprimoradas. Em particular, o modelo leva as seguintes
predicoes que nao apresentam concordancia com as concepgoes predominantes no es-
tudo da matéria nuclear:

e a ocorréncia de valores negativos para o parametro c e em conseqiiéncia a existén-
cia de cuspides na densidade de energia, ou seja, a possibilidade de ocorréncia
de dois valores distintos de massa efetiva do niicleon para uma mesma densidade
bari6nica;

e independéncia, do ponto de vista formal, da incompressibilidade da matéria nu-
clear e da massa efetiva do nucleon, grandezas estas que comprovadamente sao
correlacionadas no meio nuclear;
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e a constante ¢ adquire valores negativos para varios dominios de valores de M* e
K, permitindo a densidade de energia apresentar, para valores altos do campo
médio do méson escalar o, comportamento contraditério com qualquer evidéncia
experimental obtida até o presente momento [127].

H& um outro aspecto critico importante que deve ser assinalado quando consideramos os
modelos QHD-I e BB: & densidades e temperaturas altas, ambos os modelos predizem
que a massa efetiva do niicleon sofre expressivos decréscimos devido & presenca do
sistema de muitos corpos nucleares, podendo assumir até mesmo valores negativos.

4.4 Modelos com Acoplamento Derivativo de Zimanyi
Moszkowski (ZM)

A expressiva variagao na massa efetiva dos nticleons no modelo BB traz sérias
implicagoes na producao de novas particulas tanto em colisdes de ions pesados [39]
quanto em propriedades da matéria nuclear fria de estrelas de néutrons. Para solucionar
este problema, em 1990 J. Zimanyi e S. A. Moszkowski [39] propuseram um modelo,
denominado de modelo ZM, que apresenta como caracteristica fundamental a presenga
de um acoplamento derivativo envolvendo os nicleons e os mésons escalares-isoescalares.

4.4.1 Lagrangiano do Modelo ZM

No modelo ZM, o acoplamento entre os campos dos mésons escalares-isoescalares,
o(x), e o dos campos dos ntcleons, 1(z), é dado pelas densidades lagrangianas de
interagao:

9o0 - .
La’ = meﬂﬁ“w, (4134)
e
94s0 - "
Loy, = —ﬁgw@/}%#}w’ . (4‘135)

A densidade lagrangiana completa proposta por J. Zimanyi e S. A. Moszkowski é
entao:

1 1 1 1
L = 5@08“0 — §m§02 —1 w4 §miwuw“
94o0 7. - T
+ (1 + W) (i, 0" — guiyw’) — DM . (4.136)

Este Lagrangiano, com um acoplamento derivativo, é invariante de Lorentz, uma vez
que o termo 7,0" corresponde a um escalar de Lorentz. Este modelo nao é, entretanto,
renormalizavel [4]. Os campos dos barions podem ser rescalonados na forma [39]

v — (14 goo/M) 20, (4.137)

v = (14 ge0/M)72, (4.138)
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procedimento este que possibilita obter-se uma forma mais simples, embora equivalente,
para a formulagao lagrangiana do modelo ZM:

1 1 1 1
E = 5_8#0'8'“0' — _57713.0’2 — Z ui,F“V + §miw”wu
+ Vi, 0" — pMm™ — gupyuput (4.139)
onde X
9o0\ —
=1 ) . 4.140
m <+JW (4.140)

Expandindo o lagrangiano rescalonado (4.139) em uma série de poténcias em termos
do pardmetro o obtemos, em primeira ordem de aproximacao, o lagrangiano do modelo
QHD-I [36], onde

mt=1—->"— (4.141)

que anula-se quando o = M/q,.

O lagrangiano rescalonado, que é equivalente como vimos ao lagrangiano derivativo
do modelo ZM, contempla acoplamentos entre os nicleons e os mésons escalares de
ordens mais altas, em termos do pardmetro o, do que o modelo QHD-I,

2 3
Lo = groio— 92 gy W20V G (4142
Consideremos a seguir o efeito de cada um destes termos de muitos corpos no for-
malismo. O primeiro, um termo de acoplamento do tipo de Yukawa, representa uma
componente atrativa na interacao entre os nicleons; o efeito do termo subseqiiente, de
segunda ordem em sua dependéncia no pardmetro o, é oposto ao do primeiro, represen-
tando assim uma componente repulsiva da interagao nuclear; o termo de terceira ordem,
resulta novamente em uma componente atrativa e assim sucessivamente. Recentemente
S. Shu e J. Li [128] analizaram a influéncia de cada uma destas componentes no com-
portamento da massa efetiva dos niicleons na matéria nuclear a temperatura finita,
concluindo que a transicao de fase que ocorre no modelo QHD-I & alta temperatura
(~ 200 MeV') & suprimida no modelo ZM.
Aplicando-se as equagoes de Euler-Lagrange a densidade lagrangiana (4.139) obte-
mos as seguintes equacoes de campo:

(00" +m2) 0 = gom™ P (4.143)
0o ™ + miw” = g0y (4.144)
(i7,0" — Mm™ — g,y,w') ¢ =0. (4.145)

Utilizando-se as expressoes que definem o Tensor Energia-Momentum (4.14) e a
densidade lagrangiana (4.139), obtemos, no modelo ZM:

1 1
— 5[—8,\08A0 + m(2,02 + 5 ,\nF’\” — miw,\wk]gw

+ 7,0,0 + 0,00,0 + 0w Fy, . (4.146)

ZM
T



Capitulo 4: Modelos Nucleares de Estrelas de Néutrons 92

4.4.2 Aproximacao de Campo Médio

As equagoes para os campos mesonicos (4.143) e (4.144) podem ser resolvidas
através da aproximacao de campo médio, obtendo-se:

2 2
o 0o = (i—"> m*2 (Ph) = (i—a) m*2 p, ; (4.147)

g o

G wo = (i—“’)z (Wl ) = (g—”)2 P (4.148)

w mw

Os campos cléassicos 0y e wy, condensados e constantes (no espago de configuragao)
sao, como vimos, diretamente relacionados com as fontes barionicas e sao grandezas
dependentes da densidade do sistema. Podemos determinar as propriedades sobre wy
por meio da solucao das equacoes de movimento relacionando esta grandeza com a
corrente barionica. O méson escalar esté relacionado por sua vez & densidade escalar
de Lorentz (1)) que é como vimos uma quantidade dinamica. Esta quantidade pode
ser determinada, também como vimos, por meio da solucao das equagoes de campo dos
béarions.

Uma condicao que deve ser satisfeita para a consisténcia do modelo é a conservagao
do nimero bariénico, definido anteriormente como:

_ 3,030 _ 3. 770, 3.t
B_/vd xB /deg/wz/J /vd x Y. (4.149)

Substituindo-se as expressoes de o e wy na equagao (modificada) de Dirac (4.145),
obtemos a equagao linear:

(i7u0" — gy wo — Mm* ) =0, (4.150)

que pode ser resolvida diretamente. De uma forma similar ao tratamento no caso de
particulas livres, buscamos solugoes do tipo estado estacionario para esta equagao, na
forma:

) = P(k, A) eMxTienr (4.151)

onde 1(k,\) representa o spinor de Dirac com quatro componentes e A denota as
componentes de polarizacao dos spins com relagao a dire¢ao de movimento da particula.
Definimos a massa efetiva do ntucleon como

M

M =Mm"'= ————.
Ty

(4.152)

Assim, o efeito da presenga do campo condensado escalar ¢ é o de deslocar a massa
de repouso do niicleon, ou seja, seu efeito se manifesta como uma espécie de empuzo
nuclear.
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4.4.3 Equagao de Estado da Matéria Nuclear

A densidade de energia e densidade de pressao no modelo ZM assumem a forma:

1 /g 2 1/g 2
N R x4 2
© T 3 <mw) Pt 2 (mg> TP

M*

+ # |:ka;; (2]{?%+M*2) + M*1n E*——i-k‘F:| ) (4.153)
F

o 1 [ 9o 2 2 L[ 9o ? w4 2

p = §<m—w) PB—§(m—U m-pg

En+k

+ 48% {kFE;; (2kF —3M*?) +3 M M%] : (4.154)

™

Tal como nos outros modelos QHD abordados, esta é a equagao de estado da matéria
nuclear que obedece a forma paramétrica e = £(pg) e p = p(pp), sendo que kr e p s@o
também expressos em fungao de pg.

Um aspecto importante da teoria é que as constantes de acoplamento aparecem
sempre em razoes com as massas dos mésons. Este aspecto se verificard para todos
os modelos tratados nesta tese, de modo que, no formalismo, basta determinar o valor
destas razoes, nao sendo necessério o conhecimento explicito das massas e das respec-
tivas constantes de acoplamento dos mésons de maneira independente. Este aspecto
da teoria sera relevante no proximo capitulo, quando introduziremos um novo grau de
liberdade para a matéria nuclear [129, 130, 131]. E para a determinacao destas razoes
torna-se necessario, como vimos, conhecer o comportamento da equacao de estado,
descrita na forma paramétrica pelas expressoes (4.154), como serd visto a seguir.

Minimizando a densidade de energia, equagao (4.154), em relagdo a o

{%5(771*(0), kF)} =0, (4.155)

obtemos a relacao auto-consistente:

9\’ S M~

o *2 3

sOo=|(—] m &’k———. 4.156
= (1) e |, P 150
A integral desta equacao pode ser calculada analiticamente, originando uma equacao
auto-consistente transcendental, do tipo

*

2
o *2 i * * *3
soo=|— | m“—(MkrEr+M“In|—
9o 00 ( ) ( e kp + E%

2
o 4

) , (4.157)

para o condensado do meson escalar-isoescalar em fungao da variavel independente kp,

sendo
Er = \/k%+M*2. (4.158)

A massa efetiva do nucleon pode ser escrita, ao combinarmos as equagoes (4.152) e
(4.157), na forma:
M
M = 5 . (4.159)
1+ (2) w2 (ke By 4+ M2 In (24 )]

me kr+Ep
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A equacao da pressao interna do sistema, por outro lado, é dada por:

0 €
=ph— =) ; 4.160
b pBapB (/?B) ( )

note-se que, ao procedermos a substitui¢do pg = B/V, a equagdo (4.160) caracteriza a
primeira lei da termodinamica, pdV = — dF, ou seja, esta expressao confere ao modelo
consisténcia termodinamica.

Ainda em continuacao & introducdao de elementos conceituais relevantes do for-
malismo, nos referimos ao potencial quimico (energia de Fermi) dos barions, que é
identificado como a sua auto-energia [42], e é dado por

B = gowo + £/ ki + M2 . (4.161)

4.4.4 Constantes de Acoplamento

Determinamos nesta secao as constantes de acoplamento do modelo, utilizando as
propriedades de equilibrio da matéria nuclear simétrica (y = 4).
A energia de ligacao da matéria nuclear é dada por [39]

E— BM
<—) _ (i . M) — 16,0 MeV (4.162)
B PB=P0 Po PBE=P0
onde
po=0,16 fm™>, (4.163)

é a densidade baridnica de saturagao, que corresponde ao valor do momentum de Fermi
ko = 1,333 fm~!; é importante ressaltar que, para esta densidade, que corresponde
também ao minimo da energia de ligagao nuclear, a pressao interna do sistema é nula,
p(ko) = 0.

Combinando as equagoes (4.154) com as propriedades de equilibrio da matéria nu-
clear (2.8), obtém-se

2 2
<g—") — 7,496 fm? ; (%“) = 2,617 fm?; (4.164)

o w

para estes valores das razoes entre as constantes de acoplamento e as massas dos mésons
escalar e vetorial, a matéria de néutrons (7 = 2) apresenta um minimo na energia de
ligacdo para o qual ndo ha nenhuma evidéncia experimental [42]

E—BM
B

minimo este proximo a densidade bariénica pg ~ 0,6 py. Obtemos ainda, na densidade
de saturacao, valores para o moédulo de incompressibilidade da matéria nuclear

= —3,5MeV, (4.165)

K =225,0MeV (4.166)
e para a massa efetiva do nucleon

M* = 0,85 M = 798, 2MeV . (4.167)



Capitulo 4: Modelos Nucleares de Estrelas de Néutrons 95

Obtemos ademais valores para os potenciais escalar e vetorial de Lorentz, respectiva-
mente, para a matéria nuclear simétrica, na densidade de saturacao

S=-m"g,00=—140,85 MeV , (4.168)

V = gowo = 82,63 MeV . (4.169)

O coeficiente da energia de simetria, por sua vez, esté relacionado com a densidade

de energia na forma [13]:
2
=L (M) (4.170)
t=0

2 ot?
onde t = (p, — pp)/p. Combinando-se as equagoes (4.78) e (4.170) obtemos
2
ay = ko (4.171)

6/k3 + M2
e utilizando-se os resultados anteriores para a massa efetiva do nticleon, M* =
798,2MeV, bem como para o momentum de Fermi ky = 1,333 fm~!, da expressao
acima temos

ay = 13,7 MeV | (4.172)

valor este que nao estd em bom acordo com os correspondentes resultados experimentais
para esta grandeza [42]; os resultados mais recentes para o coeficiente de simetria da
matéria nuclear indicam que as ~ 30 MeV. Na secao seguinte veremos como este
problema pode ser superado.

Os resultados obtidos no modelo ZM, ao serem comparados com os resultados cor-
respondentes ao modelo QHD-I, demonstram a importancia dos efeitos nao-lineares
associados ao acoplamento derivativo do campo ¢ ao campo dos nucleons. A figura
(4.1) mostra algumas predi¢oes do modelo ZM. Pode-se notar que existe um estado
fracamente ligado para a matéria de néutrons no modelo ZM, enquanto no modelo
QHD-I a curva para a energia de ligacao por nicleon para a matéria de néutrons tem
apenas valores positivos [36]. Outro aspecto importante do modelo é a presenga de
uma transicao de fase do tipo liquido-gés, para a matéria nuclear fria. Esta transicao
de fase ¢ devida & presenca de uma pressdo negativa® como mostra a figura. O modelo
QHD-I apresenta esta mesma transicao de fase. Veremos, na préoxima secao, que esta
transicao de fase desaparece quando o méson p ¢é incluido no formalismo.

8Embora o termo pressdo negativa faca pouco sentido em situacdes idealizadas, tal denominacao
pode ser muito util em outros contextos. Em geral, o termo pressao negativa é utilizado quando
dois sistemas, por exemplo, dois fluidos, estejam submetidos a diferentes pressoes, mas separados por
um envolucro, ou uma membrana ou algo similar. O termo descreve, nesta situagao, a diferenca de
pressoes entre os dois sistemas e busca antever as conseqiiéncias, em termos da pressao resultante,
quando ocorre a remocao do elemento de separagao entre os sistemas em foco. Na fisica teodrica, o termo
pressao pode se referir, em principio, a uma designagao abstrata que emerge, no tratamento formal
de um sistema particular de muitos corpos, quando uma equagao dindmica se assemelha & equacao
de um gas, ideal ou néo, e entdo se possa identificar, por grau de semelhanca, tal correspondéncia.
Este procedimento possibilita lidar com processos fisicos de alta complexidade formal, utilizando nossa
compreensao intuitiva de sistemas e processos que ocorrem em situagoes mais usuais. E em tais casos,
o termo matematico correspondente, que é identificado, na equacao em foco, como uma pressao, pode
assumir valores negativos.



Capitulo 4: Modelos Nucleares de Estrelas de Néutrons

(=} =

E/pg - M (MeVv)

] g

L \ \ \ T
/
10 E /
1
1
- o
$ £
s — S
E <
< >
0 0
3 30
s e
o o
05
1 —
b 1
| | | | 15 | | |
0 1 2 3 4 5 0 005 01 015 02
/ )
) p,(fm

Figura 4.1: Predigoes do modelo ZM, segundos os parametros (4.164), para o compor-
tamento da energia de saturagao (a), da massa efetiva do ntcleon (b), do condensado
escalar (c), do condensado vetorial (note a escala logaritmica) (d), da pressao (e) e da
equagao de estado (f) para a matéria nuclear simétrica e para matéria de néutrons. Li-
nhas cheias representam os resultados para a matéria nuclear simétrica e as tracejadas

para a matéria de néutrons.
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4.4.5 Graus de Liberdade de Isospin

Na sec¢ao anterior discutimos resultados de propriedades globais estaticas da matéria
nuclear originadas pelos modelos ZM e vimos que as predigoes deste modelo para a
incompressibilidade da matéria nuclear, no ponto de saturagao, estao proximas ao limite
inferior experimental, enquanto que as predi¢oes desta formulacao, para a energia de
simetria, correspondem a um fator que é cerca de duas vezes menor do que aquele que
é determinado empiricamente. E, em vista do fato de que o modelo ZM explora apenas
o setor isoescalar de acoplamento entre os niicleons e os mésons, a inclusao de graus de
liberdade mesonicos isovetoriais ao formalismo possibilita a superagao destas limitagoes,
como veremos a seguir. Deve-se levar em conta ademais, que a extrapolagao de uma
formulacao da equacao de estado da matéria nuclear simétrica para outra formulagao
que possibilite a descricao, de maneira consistente, de matéria nuclear com expressiva
assimetria de isospin, como a encontrada em estrelas de néutrons e pulsares, torna
necessario que o coeficiente da energia de simetria seja determinado de uma maneira que
apresente alto grau de coeréncia com os correspondentes dados experimentais [42, 76].

Pelo formalismo desenvolvido na secao QHD-II, o valor esperado do lagrangiano
deve levar em consideracao os termos que caracterizam a propagacao livre dos campos
mesonicos o, w, o na forma

(L) = —%m2a§ + ;meg + ;mpg03 (4.173)
As densidades barionicas de protons (p,) e néutrons (p,), por sua vez, sao dadas em
termos dos momenta de Fermi:

Pr /0 (2m)3  3m? = 3n2 ( )

A densidade total barionica ¢ a soma da densidade de prétons e néutrons p = p, + py.
A densidade de energia e a pressao do sistema podem ser expressas na forma:

1 1
€ = §m208+ 2m2w§—|— 277%903
1 kF,p k;F,n
+ = { / K2dkvVE2 + M*2 + / dek;\/kuMﬂ] ; (4.175)
™ LJo 0
1 1 1
p = ——mzag—i- 2m2w§+ 2m Q03

+

pa—— QL ] (4.176)
*2 ’

= { Vs TRl Y =
onde as constantes (g,/m,)? e (g./m.)? correspondem aos valores anteriormente de-
terminados para matéria nuclear simétrica. Estas equacoes, uma vez que sao fungoes
da densidade barionica, podem ser expressas na forma paramétrica p = p(e(pg)) ca-
racterizando assim a equagao de estado da matéria no modelo QHD-II.

A razao ao quadrado entre a constante de acoplamento e a massa do méson p,
(g,/m,)?, pode ser determinada, como vimos anteriormente, por meio da definigao do

coeficiente de assimetria 1182 (/p)
E/p
_ 1|9E/p) 4.1
. 2{ ot? L—O’ T
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Figura 4.2: A figura mostra o comportamento do potencial quimico bariénico no mo-
delo QHD-II com a presenca do méson po. As linhas cheia e tracejada correspondem,
respectivamente, aos resultados obtidos no modelo para a matéria nuclear simétrica e
assimétrica (estrela de néutrons).

onde, t = (p, — pp)/p € a assimetria de isospin entre o néutron e o proton. A expressao
analitica para o coeficiente de assimetria (4.177) é

k3 2 2
ag = —L (&) + (4.178)
6

-~ 1272 \m, \/m 7
F

o valor empirico para ay = 33,0MeV leva entao a:

2
<&) = 4,888 fm?. (4.179)

My

4.4.6 Octeto Barionico Fundamental

O lagrangiano (4.139) pode ser entao generalizada para incluir os campos do octeto
barionico fundamental e os 1éptons

1 1 1 1 1
L = 5(@08”0 —my,20?) — waw‘“’ + §mw2wuw“ ~ 1w o + §mf,gu - 0"
o _ 1 - o
+ D {wB%Za”wB — Jon VBV VB = 590, VBT - @V — Y5MpYs
B
>y (7,0 — ) (4.180)
I

onde

-1
M}, = Mg (1 + M) = Mpm"*, (4.181)
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Figura 4.3: A figura mostra o comportamento da equagao de estado para a matéria de
néutrons no modelo QHD-II com a presenga do méson p. A linha cheia representa os
resultados correspondentes a constante de acoplamento g, # 0, enquanto que a linha
tracejada caracteriza o resultado em que g, = 0.

representa a massa efetiva do barion B, sendo B = (p,n, A, X~ 3% 3T =7 =0). Os
protons e néutrons, como varias vezes mencionado, sao chamados de niicleons. As

demais particulas do octeto barionico fundamental sao chamadas de hiperons®.

O fator x expressa a razao entre a intensidade do acoplamento dos hiperons e a
intensidade do acoplamento dos nticleons com os mésons padrao dos modelos da matéria
nuclear supra citados, o, w e p, ou seja, X(sw,p) = g(mw’p),h/g(ajw,p)W Entretanto, como
os hiperons nao se encontram nos niicleos em seu estado fundamental, fica dificil saber
em que proporcao eles sao menos acoplados aos mésons que os niicleons. A decisao de
assumir que os hiperons acoplam-se aos mésons citados com a mesma intensidade dos
nicleons chama-se acoplamento universal, X(ow,p) = 1. Moszkowski, por outro lado,
sugeriu a proporgao X (gw,p) = \/2/_3 [132] baseada no conteido de quarks em nticleons
e hiperons. O efeito relevante nos modelos supra citados da redugao do acoplamento
méson-hiperon de 1 para \/2/_3 ¢ o de reduzir a populagao das particulas favorecidas
pelo isospin no interior da estrela de néutrons [4].

4.4.7 Equagao de Estado da Matéria Nuclear

A determinagao da equacao de estado do presente modelo nuclear pode ser reali-
zada de modo similar aquele adotado nas se¢oes anteriores. Desta forma, obtém-se as

9Hiperons tém spin semi-inteiro; obedecem portanto a estatistica de Fermi-Dirac e pertencem
assim & classe dos férmions. Os hiperons interagem por meio da forca forte e pertencem portanto as
categorias dos hadrons e dos béarions. Em sua composicao interna, os hiperons contém trés quarks,
sendo ao menos um deles um quark estranho. Hiperons podem decair por meio da interacao fraca, que
nao conserva paridade, com tempos tipicos de decaimento 1071%s,107''s. Sdo os seguintes os tipos

de hiperons correspondentes ao octeto bariénico fundamental: A, X0, ¥+ =0 =—.
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seguintes expressoes para a densidade de energia

I 55 1 55 1 55 1 kF’Bz 2 2
e = émgao—i-gmwwo—l—impgog—i-ﬁz : k2dk/ k2 + M

B
1 krg
+ FZ/O k2dk k2 + m2; (4.182)
l

e para a pressao do sistema

Looo Lo 1o, 11 /’“RB k*dk
p = —=myo —Mm_ W —m,0 - —————
2 0 2 0 2 p&03 37-‘-2 = /k2+M§2
11 Fro pAdk

(4.183)

Para a determinagao da estrutura interna das estrela de néutrons, sao considerados
distintos modelos para descrever as diferentes regioes estelares caracterizadas por vari-
ados valores de densidade, ou faixas de densidade. Cada uma destas regices é descrita
por um modelo especifico de equagao de estado, na forma listada na tabela 4.3.

Tabela 4.3: Equagoes de estado para cada faixa de densidades consideradas neste
trabalho [13].

Regiao | Densidade (g cm™) Tipo de matéria Referéncia
I 2x10% < p<1x10t! cristalina; metais leves, Harrison e Wheeler
gas de elétrons
II 1 x 10" < p <2 x 10" | cristalina; metais pesados, | Negele e Vautherin
11 2 x 10" < p <3 x 10" ntucleons relativisticos Este trabalho
e léptons;
gas de elétrons relativisticos
IV [3x10"% <p<5x10P nticleons, hiperons e Este trabalho
léptons relativisticos

A determinagao da equacao de estado nuclear é realizada por meio da resoluc¢ao
numérica de um sistema de equacoes integro-diferenciais nao-lineares acopladas. O
método utilizado nesta tese para resolugao destas equacoes é o chamado método modi-
ficado de Newton. Na resolucao destas equacoes consideramos a condi¢do de apareci-
mento das espécies de bdrions

Ln — GB [e > JuB MpWo + GopMp 003 Isp + Mp — gopmp 00 . (4.184)
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Figura 4.4: A figura mostra resultados do modelo ZM, para matéria nuclear em equi-
librio beta. No painel da esquerda sao apresentados resultados para a populagao re-
lativa das espécies de particulas enquanto que no painel da esquerda é apresentado o
comportamento dos condensados mesonicos e leptonicos.
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Figura 4.5: A figura mostra resultados do modelo ZM. No painel da esquerda é mostrado
o comportamento da equacao de estado enquanto que no painel da direita é apresentado
o comportamento da pressao interna da matéria nuclear. Nestas figuras, as linhas
tracejadas correspondem a matéria de néutrons, as linhas ponto-tracejadas a néutrons,
protons, elétrons e muons, em equilibrio beta e as linhas cheias a matéria nuclear em
equilibrio beta generalizado. As setas indicam nos graficos o ponto onde aparece o
primeiro hiperon, X7, e a respectiva densidade barionica.
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Figura 4.6: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria em equilibrio beta
generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra a populacao
relativa para as espécies de particulas enquanto que o painel da direita mostra o com-

portamento dos condensados de mésons.

Matéria LOglo Eec M R pB/po Z NB M;;/MN K
(g/em?®) (M) (km) (x10%) (MeV)

n 15,393 1,90 10,82 6,53 0,44 0,26 0,85 225

N,e , u~ 15,501 1,67 981 8,31 0,42 0,23 0,85 225

N, A, %,

Sie,p” 15532 147 947 9,15 0,36 0,20 0,85 225

Tabela 4.4: A tabela mostra resultados do modelo ZM para a estrela com maior massa
gravitacional dentre as demais da familia de estrelas de néutrons considerada neste
trabalho. Estao indicado na figura, também, a massa efetiva e a compressibilidade da

matéria nuclear simétrica, onde N = n, p.
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Figura 4.7: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria nuclear em equi-
librio beta generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra
a relacao entre a massa e o raio estelar enquanto que o painel da direita mostra o
comportamento da energia de ligacao gravitacional. Nas figuras, as linhas tracejadas
correspondem a matéria de néutrons, as linhas ponto-tracejadas a matéria nuclear em
equilibrio beta e as linhas cheias a matéria nuclear em equilibrio beta generalizado. Os
pontos, no grafico, indicam o valor da densidade de energia central, ., para a estrela
de néutrons de massa maxima.
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Figura 4.8: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria nuclear em equi-
librio beta generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra os
resultados da integracao das equagoes TOV enquanto que o painel da esquerda mostra
o comportamento da massa estelar gravitacional méaxima em fun¢ao da massa estelar
barionica, M,4. Na figura, as linhas tracejadas correspondem a matéria de néutrons,
as linhas ponto-tracejadas a matéria nuclear em equilibrio beta e as linhas cheias a
matéria nuclear em equilibrio beta generalizado.
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Figura 4.9: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria nuclear em equi-
librio beta generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra a
populacao relativa das espécies em funcao do raio estelar, para uma estrela de néutrons
de massa gravitacional 1,44 M, e raio estelar ~ 10,0 km, enquanto que o painel da
direita mostra o comportamento do condensado de mésons.
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Figura 4.10: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria nuclear em equi-
librio beta generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra o
comportamento da pressao em funcao do raio estelar, para uma estrela de néutrons de
massa gravitacional 1,44 M e raio estelar ~ 10, 0 km, enquanto que o painel da direita
mostra o comportamento da densidade de energia.
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Capitulo 5

Naturalidade e Quebra de Simetria
Quiral

Neste capitulo apresentamos o desenvolvimento feito por Razeira e Vasconcellos |60,
61, 62, 133] com base na conservagao de simetria quiral, para a incorporagdo do méson
0 no formalismo QHD, e predi¢oes para a existéncia de um estado ressonante mesonico
no setor isovetorial-escalar leve representado pelo campo ¢. Baseado no conceito de
naturalidade, foi desenvolvido um modelo efetivo para a matéria nuclear que contempla
acoplamentos entres os campos dos niicleons e dos mésons o, w, g, § € S.

A seguir descrevemos os fundamentos da naturalidade e consideramos os elementos
conceituais que serviram de guia neste processo de construcao formal.

5.1 Naturalidade e Teoria Efetiva

Na CDQ [134], a intensidade da interacao forte entre os quarks e os glions depende
das distancias que separam os quarks interagentes: pouco intensa para pequenas dis-
tancias de separagao e extremamente intensa para grandes distancias de separacao. E
entre estas, coexiste uma regiao caracterizada por distdncias criticas, cuja ordem de
grandeza é equivalente as dimensoes caracteristicas dos hadrons. A ordem de grandeza
da regiao de distdncias criticas pode ser dimensionada ao considerarmos o valor do
parametro de escala da CDQ, A = 200MeV ou, em unidades naturais A ~ 1fm=1, e
compararmos esta grandeza com o valor caracteristico do raio de um hédron, R, que
corresponde ezatamente a 1fm. Na fisica de hadrons a baixas energias, podemos ex-
pressar o momentum linear transferido, (), devido a troca de gltons entre os quarks
constituintes dos barions, na forma ¢ ~ 1/R. No caso em que R ~ 1fm, entdo o
momentum linear transferido na interacao forte é da mesma ordem de grandeza de A,
indicando assim que a fisica dos quarks, enquanto particulas constituintes dos hadrons,
deve ser permeada por efeitos nao perturbativos![135]. Ainda assim, calculos pertur-

! Teorias de perturbagéo representam, em sua esséncia, tratamentos aproximados para problemas
quantum mecénicos que, por apresentarem alto grau de complexidade formal, praticamente invia-
bilizam, por meio de formulagdes convencionais, a obtencdo de solucbes consistentes. A teoria de
perturbacao representa assim uma forma alternativa de tratamento de sistemas fisicos complexos, e
sua realizacao depende da transformacgao ou da substituicdo da formulagao original, de modo que
a descri¢ao resultante apresenta alguns elementos de similaridade com o problema original mas ao
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bativos em altas ordens da constante de acoplamento da CDQ tém sido realizados,
com apreciavel sucesso, na descricao das propriedades de sistemas fisicos complexos
como, por exemplo, em reagoes de aniquilagao e e~ [136], em processos de decaimento
de estados ¢ g (denominados de quarkonia [137]), em processos Drell-Yan [138], e na
producao de hadrons em processos e® e”. Estes resultados dependem, entretanto, de
maneira crucial, dos diferentes esquemas de renormalizacao adotados nos calculos. Este
ultimo aspecto representa uma importante limitacao conceitual da CDQ, dificultando
o estabelecimento e a interpretacao, de uma forma consistente e, portanto, sem am-
biguidades, das predigoes fisicas baseadas em calculos perturbativos.

Adicionalmente a estas consideragoes, a CDQ apresenta expressiva complexidade
formal devido & presenca, no Lagrangiano da teoria, de termos de acoplamento al-
tamente nao-lineares. Estes aspectos tém motivado o desenvolvimento de modelos
fenomenologicos, que incorporam propriedades fundamentais da CDQ, na descri¢ao
das propriedades internas dos hadrons e de sistemas hadronicos a altas densidades.

No que diz respeito & Fisica Nuclear em particular, quando consideramos valores
de energia baixos e médios, os quais caracterizam a maior parte dos fenémenos nucle-
ares observados, os hddrons representam eficientes e convenientes graus de liberdade de
nicleos e da matéria nuclear a altas densidades. Por exemplo, modelos que simulam
propriedades da interacao forte entre dois niicleons, ou seja, processos NN envolvendo
a troca de mésons. Estes modelos descrevem de maneira acurada algumas propriedades
de sistemas de poucos nucleons ligados (como o deutério), suas energias de ligacao, a
magnitude dos desdobramentos spin-orbita de seus estados nucleares ou ainda algumas
de suas propriedades magnéticas. Um outro exemplo interessante refere-se aos modelos
relativisticos da Hadrodinamica Quéntica, descritos no capitulo anterior, e que repre-
sentam teorias efetivas que descrevem propriedades globais estaticas de ntcleos finitos
e da matéria nuclear com aplicagoes importantes as estrelas de néutrons.

mesmo tempo menor grau de complexidade formal. A idéia bésica consiste na substitui¢cdo do pro-
blema original, em geral fortemente interagente, por um sistema mais simples, ndo-interagente; apos,
gradualmente, ocorre a incorporagao das forgas relevantes ao sistema por meio de um mecanismo que
simula o acionamento e a intensificacao da interagao, mecanismo este representado por um hamilto-
niano ou Lagrangiano de perturbacao e, portanto, de fraca intensidade. E em sendo pouco expressiva
a intensidade desta interagao, é possivel gerar solugoes de primeira ordem para um dado problema
fisico, solugoes estas que descrevam auto-estados e solugoes de energia do sistema simplificado. Pos-
teriormente, a interacdo perturbativa é progressivamente intensificada, de modo que solugbes mais
adequadas para o problema original sejam continuamente geradas a partir das solugoes que descrevem
o sistema simplificado. Na CDQ a baixas energias, a interagao entre os quarks e os glions nao poderia
ser tratada de maneira perturbativa, porque as constantes de acoplamento, que caracterizam os para-
metros de expansao da teoria, sao da ordem da unidade o que implica portanto em nao-convergéncia
das solugbes perturbativas. Formulagoes perturbativas da CDQ sdo porém possiveis no regime de
liberdade assintotica que corresponde a regiao de altas energias ou equivalentemente de altas densi-
dades, como aquelas encontradas em estrelas de néutrons e pulsares, onde a constante de acoplamento
da CDQ, ay, obedece a condicao oy — 0. Em geral, podemos expressar a constante de acoplamento
a,(Q?) da CDQ, para valores de momentum transferido que obedecem a condigao @2 > A%, como

127
(33 —2N¢) In(Q?/A2) ’

Qs (QQ) =

onde Ny representa o ntimero de sabores considerados. Se R ~ 0,5fm, @ ~ 0,4GeV e Ny = 3, entao
as ~ 1 o que demonstra os riscos da adogao de calculos perturbativos de propriedades hadronicas
nesta regido. Por outro lado, a expressdo acima mostra que & medida em que Q2 — oo, oy — 0.



Capitulo 5: Naturalidade e Quebra de Simetria Quiral 109

Consideramos a seguir aspectos conceituais com vistas & formulagao de uma teoria
efetiva para a matéria nuclear. Os conceitos aqui apresentados referem-se, exclusiva-
mente, a sistemas nucleares relativisticos de muitos corpos, embora alguns dos conceitos
apresentados tenham validade em outros campos da fisica.

O primeiro elemento conceitual é representado pelo expressivo grau de consisténcia
formal da teoria quéantica de campos. Este aspecto fica particularmente evidenciado
na medida em que essa formulagao incorpora, de maneira consistente com as simetrias
fundamentais e as correspondentes leis de conservacao, propriedades fisicas relevantes
de sistemas nucleares relativisticos de muitos corpos, como naturalidade, analiticidade,
unitaridade, causalidade, entre outras.

O segundo elemento conceitual diz respeito a um tipo de procedimento padronizado,
que é comumente adotado no tratamento dos diferentes termos que compoem a teoria
quantica de campos, e que consiste em classificar cada um desses termos, por meio
de critérios especificos, e cujo objetivo primordial é o de possibilitar a expansao, em
uma forma controlada, da densidade Lagrangiana da teoria em termos de parametros
dindmicos. E no caso especifico do estudo da matéria nuclear, os valores esperados
destes parametros dindmicos contemplam escalas caracteristicas da Cromodindmica
Quéntica [134].

Ao restringirmos o escopo do problema a um determinado dominio da interacao
forte, os fendmenos fisicos relevantes descritos pela teoria sao em geral dominados pela
presenca de graus especificos de liberdade de longo-alcance, os quais correspondem,
no caso do nicleo e da matéria nuclear, aos graus fisicos de mésons menos massivos,
enquanto que a dindmica de curto-alcance, que corresponde aos graus de liberdade de
mésons mais massivos, é explicitamente desconsiderada, sendo seus efeitos implicita-
mente absorvidos pelos parametros de acoplamento da teoria.

Estes argumentos indicam que a teoria efetiva contempla, em principio, uma
quantidade infinita de termos de interacao. Existem porém fortes evidéncias, ori-
undas de estudos sobre a matéria nuclear a densidades caracteristicas de saturagao,
p ~ po = 0.16fm™3, que ao manter-se apenas termos de auto-acoplamento de ordens
cubica e quértica de mésons escalares-isoescalares o, de modo a simular a presenca
de forgas nucleares de muitos corpos [123], uma descrigao apropriada de propriedades
globais estaticas da matéria nuclear pode ser obtida com grau elevado de convergén-
cia formal [139]. Ainda assim, deve-se considerar que uma extensao de modelos deste
tipo que possibilitem uma expansao controlada do Lagrangiano da teoria de modo a
descrever-se propriedades da matéria nuclear a mais altas densidades (p > 5pg) é dese-
javel. Estes aspectos impoem um ordenamento dos coeficientes de expansao da teoria.

A busca por um procedimento formal que faga com que a fisica considerada de
maneira implicita nos pardmetros da teoria seja explicitada, tornando assim a teo-
ria mais eficaz e suas predigoes mais transparentes, torna-se absolutamente desejavel.
Neste caso, razoes de consisténcia formal impoem que, ao expandirmos a densidade La-
grangiana de um modelo efetivo considerando-se as mais diferentes ordens dos termos

de interacao, devemos supor que os coeficientes de expansao da teoria sejam naturais®,

20 conceito de naturalidade foi introduzido em 1979 por Steven Weinberg [56]. Na fisica de particu-
las, a imposicao da condi¢ao de naturalidade implica em que os coeficientes dos termos operatoriais
da agao efetiva de uma teoria que busca preservar simetrias fundamentais, devem ser naturais. Um
coeficiente natural obedece a forma geral £; = ¢A*~? onde d representa a dimensdo do correspondente
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i.e. que sejam iguais a ou, na pratica, da ordem da unidade. Em suma, a condigao
de naturalidade implica em extrair dos parametros da teoria aspectos fisicos conside-
rados de maneira implicita, fazendo com que a presenca destes pardmetros se torne
irrelevante, por isso iguais a unidade. Ocorre porém que este procedimento exige a
consideracao explicita da dinamica subjacente, um procedimento que, na maioria das
vezes, é extremamente complexo do ponto de vista formal. E portanto, na prética, a
condicao de naturalidade nao é absolutamente e sim aproximadamente obedecida. E
em sendo os parametros de expansdo da teoria iguais (ou proximos) a unidade, é pos-
sivel entao somar-se os diferentes termos da expansao supra mencionada em uma forma
fechada, obtendo-se assim uma formulacao compacta que expressa, de maneira consis-
tente e palpdvel, o papel das contribui¢goes dindmicas do Lagrangiano considerando-se
as mais diferentes ordens de expansao.

O primeiro passo na busca de tal modelo envolve a seguinte questao: qual é o
grau de explicitagao da dinamica do problema que possibilite uma descricao fisica mais
elaborada sem que este procedimento acarrete em uma tal complexidade formal que
torne o problema, do ponto de vista pratico, nao-solivel. Evidentemente, como estamos
operando com uma teoria efetiva, nao existe, em principio, um procedimento formal
linico e preciso para este problema.

Uma outra questao que se impoe é: como atribuir escalas de dimensao apropri-
adas para cada contribuicao da densidade Lagrangiana de forma a manter-se as vérias
constantes de acoplamento da teoria adimensionais e naturais? Neste processo torna-
se necessario identificarmos parametros de expansao apropriados que possibilitem a
convergéncia das séries perturbativas consideradas. Novamente, devido a natureza da
teoria efetiva, nao existe em principio uma formulacao tinica e precisa para esta segunda
questao.

Ademais, ha outros aspectos a serem considerados. Por exemplo, hé diferentes es-
quemas de organizacao dos coeficientes da teoria. E, ao focarmos nossa anélise na pre-
senga de graus de liberdade de quarks, escalas fundamentais na CD(Q sao o parametro
invariante de renormalizagao, Acpg ~ 200M eV, ou o ntimero de cores dos quarks, N,
reminiscente do grupo de simetrias SU(3) da CDQ.

Ao focarmos nossa analise em graus de liberdade efetivos de mésons e barions,
cuja realizacao ocorre equivalentemente no limite N, — oo como resultado da quebra
da simetria quiral, escalas apropriadas sao os parametros quirais de baixa energia da
CDQ), a constante de decaimento fraco do pion, f, = 93MeV ou, de modo equivalente,
o pardmetro quiral A, ~ 1GeV < A4 f.

Analise Dimensional Naive

Do ponto de vista matematico, hd muitos esquemas de organizacao destes coefi-
ciente que possibilitam uma soma compacta das séries perturbativas. No estudo a
seguir estabelecemos as idéias que concebem a nogao de naturalidade em teorias efeti-
vas tendo como base as concepg¢oes da denominada andlise dimensional naive proposta
por Manohar e Georgi [57]. E, no tratamento da matéria nuclear, buscamos estabele-
cer uma escala especifica e proceder a escolha dos parametros de expansao da teoria

operador, A denota a escala inferior de corte em energia, acima da qual a teoria perde validade, e ¢ é
um coeficiente da ordem da unidade.
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efetiva. Devemos notar que os valores médios esperados dos campos dos mésons o e
w praticamente exaurem, na densidade de saturacao, a parte mais relevante da intera-
¢ao efetiva NN, possibilitando a utilizacao destes valores médios divididos pela massa
nua do nucleon, M,0/M e w/M, explicitamente, como parametros de expansao da
formulacao efetiva.

A andlise dimensional naive, quando aplicada & formulagao de um modelo para a
densidade Lagrangiana que descreva propriedades de sistemas de muitos corpos, mais
precisamente barions e mésons, pode ser sintetizada na seguinte forma:

e As amplitudes dos campos mesonicos tornam-se adimensionais quando divididas
pela constante do decaimento fraco do pion f,.

e De modo a obter-se a dimensdo correta em energia (energia!) da densidade La-
grangiana, uma escala de normalizacao dada por f,?Ai ~ f2M? com M repre-
sentando a massa nua do nicleon, deve ser introduzida no formalismo.

e Finalmente, fatores de normalizagao, cada um deles na forma 1/n! para cada
contribuicao de campo mesonico do tipo ¢”, devem ser também introduzidos no
formalismo.

Ao considerarmos estas suposi¢oes, o Lagrangiano da teoria efetiva QHD-I, por
exemplo, pode ser escrito na forma geral [60, 133]

‘ Y oormg\ AT
= (7)) () s

ik

~i o ¢ w 0 T ) ¢
2:5;(%5)(%?Y( j;l>(?3£)ﬁA? (5.1)
ik T

onde, na segunda equacao, utilizamos, para eliminar o fator f; desta expressao:

e a relagao de Goldberger-Treiman [140]
Jofn ~ M ; (5.2)
e a relagao de Kawarabayashi-Suzuki-Riazuddin-Fayyazuddin [141]
my? = 2¢° f;* (5.3)

com g representando uma constante de acoplamento especial (hidden-gauge cou-
pling constant) e f* ~ f., a constante de decaimento fraco do pion na matéria
nuclear e tal que

* 8 *
mwQ = §gif7r27 (54)
sendo ¢/2 = g,,/3 [142];
e ¢ finalmente
|mZ’P0:’mw_M+M*|P0NM/27 (55)

onde pg representa a densidade de saturacao nuclear.
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Consideramos entao, como protdétipo de teoria efetiva, o modelo da Hadrodinamica
Quantica QHD-I [60]

Cig [ O Lrw\" dor my YT ¢
w = S (7) (7) (57) () 220 6o

ik

onde 1) representa os campos bariénicos, I' denota matrizes de Dirac, e 0 e w 0s campos
dos mésons escalares-isoescalares e veetoriais-isoescalares, respectivamente.

Apresentamos entao, com base nesta teoria efetiva, alguns exemplos de escolha dos
coeficientes de expansao que correspondem a determinados esquemas de organizagao
das séries perturbativas. Deste modelo resulta, por exemplo, no caso em que a escolha
dos coeficientes de expansao da teoria ¢ ¢; = (i + 1)(k + 1)[60]

Leps(cip = (i +1)(k+1)) (5.7)

n l
= (o) (i) (2) (0 7)o () (P57 20

Procedendo por outro lado a escolha ¢; , = ilk!, temos|60, 133]

Leff(ci,k = Z'k') (58)
- ¢
o (@if@/}) 1 1 (8 or m,r> £2A2
le'M (1 - (G/fw>) (1 - (w/fﬂ)) M
Finalmente, com a escolha destes coeficientes na forma natural, ie. ¢ = 1,

obtemos|133, 60]

1 i ko i T\ ¢
et =0 = Y (7) (52) (%5) () 222 09

i,k

n l
= () e (7) = (7) (55 2

Esta dltima expressao corresponde ao limite natural da teoria efetiva QHD-I, originando
acoplamentos de natureza exponencial. Deve-se notar, ao restringirmos a discussao a
esta formulagao, que somente neste limite a densidade Lagrangiana correspondente
pode ser considerada, no sentido estrito do termo, como sendo natural.

A condicao de naturalidade aplicada & formulacao tedrica em foco pode ser entao
sintetizada na forma que segue.

e Em sendo valida a suposicao de naturalidade, & medida em que a escala dimen-
sional caracteristica da teoria é identificada e extraida da formulacao por meio
da aplicacao da andlise dimensional naive, os demais coeficientes remanescentes
da teoria sao adimensionais e devem ser da ordem da unidade. Neste contexto,
a formulagao Lagrangiana pode ser expandida em uma série perturbativa a qual
pode ser truncada de maneira controlada. E importante ressaltar que, embora
nao exista uma prova geral da propriedade de naturalidade, uma vez que nao
sabemos como derivar o Lagrangiano efetivo nuclear a partir da CDQ, estudos
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fenomenologicos indicam a validade da naturalidade e das regras de contagem
de poténcias na forma naive. Os coeficientes da expressao acima (constantes de
expansao ¢;x, de natureza global), apos a extragao dos fatores dimensionais e
dos fatores de contagem (normalizacao), sdo entao da ordem de O(1) no limite
natural, levando a acoplamentos do tipo exponencial

Y F2A2 . (5.10)

Legs(cin = 1) — exp(22 L) (307“ mﬂ) (%EF@D

) PO M) VeM

E importante ressaltar que os valores esperados dos campos dos mésons o e w
praticamente exaurem, na densidade de saturacao, a parte mais relevante da interacao
efetiva NN. Ainda assim, uma generalizacao desta formulagao, mesmo que esteja
restrita, particularmente, a regiao de densidades em que ocorre a saturacao nuclear,
deve considerar, em bom acordo com a condi¢ao de naturalidade, os campos ¢ e 0.
Ademais, ao considerarmos um modelo para a matéria nuclear a mais altas densidades
em presenga do octeto barionico fundamental, que descreva de maneira consistente a
estrutura de estrelas de néutrons e de pulsares, devemos incorporar adicionalmente os
mésons o* e .

5.2 Estado Ressonante 7w Escalar-Isovetorial

Apresentamos o resultado de um estudo recentemente realizado por Vasconcellos et
al. [62] em que foi descoberta uma nova forma de realizagao da simetria quiral no setor
de interacao 7NN que induz a presenca de um novo estado ressonante 77 de natureza
escalar-isovetorial. O modelo proposto engloba e expande o escopo do modelo o — w
convencional. Este novo estado ressonante se comporta por sua vez como um membro
da familia do méson o, portanto com valor de massa da ordem de 600M eV levantando a
degenerescéncia de isospin deste ramo da familia. A partir desta descoberta, discutimos
a possibilidade da existéncia dessa nova ressonancia na matéria nuclear que resultaria
da composicao quiral de dois pions, com ntmeros quanticos equivalentes aos do méson
0, ou seja uma ressonancia que corresponderia a uma componente escalar-isovetorial
no setor mesodnico cujo valor de massa seria porém da ordem da massa do méson o.

A motivagao para esta descoberta estd fundamentada em trés aspectos. O primeiro
diz respeito ao fato de que a possivel existéncia de um estado ressonante no setor
mesonico leve escalar-isovetorial representa um dos mais interessantes topicos da CDQ
[143, 144]. Predigoes baseadas na CDQ indicam a possivel existéncia de um campo
mesodnico escalar-isovetorial que corresponde a um novo membro da familia do méson o
de maneira similar & degenerescéncia de massa dos mésons w e p. O segundo diz respeito
a um dilema associado a anomalia Nolen-Schiffer [145]|[146], cuja solugdo, ainda que em
nivel parcial, indicaria ou a existéncia de um estado ressonante leve (da ordem da massa
do méson o), de natureza escalar-isovetorial, ou a amplifica¢ao da amplitude do proprio
méson §. O terceiro aspecto foi o expressivo grau de similaridade da concepcao deste
meéson escalar-isovetorial com a idéia que levou & concepgao do méson escalar-isoescalar
o [62].



Capitulo 5: Naturalidade e Quebra de Simetria Quiral 114

5.2.1 Modelo Invariante Quiral ¢ Linear

O modelo invariante quiral o linear, conhecido na literatura desde 1987 [59], foi
originalmente concebido por R. Machleidt, K. Holinde e C. Elster, como um estado
ressonante resultante de correlagoes de médio e longo alcance entre dois pions virtuais
no canal escalar-isoescalar, sendo considerado durante muito tempo um méson ficticio.
A realizacao fisica do méson o abriu novas perpectivas no estudo da estrutura nuclear,
na medida em que possibilitou a descricao, entre outras, das propriedades de saturacao
da forca nuclear.

Foi proposta por Vasconcellos e colaboradores uma abordagem alternativa para a
conservagao da simetria quiral na interagao forte [60, 62, 133, 147, 148|. Esta abor-
dagem, diferentemente das formulagoes convencionais, prevé a possibilidade da existén-
cia de uma ressonancia pion-pion, no canal escalar-isovetorial, com massa de repouso
da ordem de 600M eV, contemplando assim uma possivel resolucao do dilema associ-
ado a anomalia Nolen-Schiffer. O novo grau de liberdade escalar-isovetorial possui os
mesmos nimeros quanticos do méson 6. Como nao é conhecida a intensidade absoluta
da interagao deste estado coerente com os niicleons, e portanto o correspondente valor
da constante de acoplamento associada a esta interagao, Razeira [62] utilizou um es-
tudo da anomalia Nolen-Schiffer para determina-la, desenvolvendo um modelo para a
matéria nuclear, que busca exaurir o espago de fase de quebra de simetria de isospin,
de maneira consistente com as concepgoes da condicao de naturalidade.

5.2.2 Estado Ressonante no Setor Escalar-Isoescalar Mesonico

Apresentamos inicialmente a formulagao original que concebeu o méson o, tendo
como base a imposicao de invariancia quiral da interagao forte.

Simetria Quiral Global na Transformacgao U(1)

Uma transformacao quiral global infinitesimal do campo () de um férmion é

definida na forma
/ . Ta
V(o) = (1- ey ) vto) (5.11)

onde as grandezas (dngulos) €, sao independentes das coordenadas do espago de con-
figuracao, z, e @« = 1,2,3. No caso em que houvesse uma dependéncia em = destas
grandezas a transformacao teria natureza local.

No caso em que a transformacao quiral global nao é infinitesimal, podemos escrever

«

V(o) = oxp (—insta ) vl =exp (<0 ) ute). (12

onde o dngulo @ tem trés componentes no espago de isospin.

De modo a reduzir a algebra do problema ao minimo, é comum nesta etapa de
célculo ignorar-se a presenga de isospin, considerando-se a transformagao quiral U(1)
(que nao representa, no mundo real, uma boa simetria de uma teoria quantizada, devido
a assim chamada anomalia quiral a ela associada), considerando-se entao

Y’ = exp (—i%g) Y(z), (5.13)
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2

Mostramos, como exemplo, a transformagao quiral global U(1) aplicada ao La-
grangiano de Dirac de uma sacola no modelo MIT [149]

Y = 1(x)exp (—1'759) . (5.14)

L= W(m)’y“@uw(x) — (auzﬁ(:v)) fy“w(a:)] Oy (z) — =(z)(x)Ay(x) . (5.15)

DO | =
DO | —

O termo 1)

—~

x)y*0,1(x) desta equagdo, sob transformacao quiral, pode ser escrito como

P00/ (0) = o)y (—insg ) v exp (—ina ) Qo). (5.10)

Deve-se notar, por outro lado, que

0 o 1 /60\° 1[0\ 0 0
exp (—2755) =1- Wy T g (5) + ) <§> — .. = Cosy —iyssenc, (5.17)
e que
Fexp | —1 Q =~ cosQ—z’ seng = cosg—l—i seng H=exp |1 Q "
7 eXp 752 =7 9 s 5]~ B s 27—P7527.
(5.18)
Destas expressoes resulta entao
.0 .0
exp | 1755 v exp 155 =~* (5.19)
de forma que B )
V(@) 0 () = Y(2)7Opib(x) . (5.20)

Portanto, este termo da densidade Lagrangiana do modelo de sacolas do MIT ¢é invari-
ante frente a transformagao quiral.

O termo seguinte ¥ (x)y(x)A4(x) ndo é, porém, invariante frente a transformacgao
quiral, pois, ao aplicé-la a este termo, obtemos

P (2) (2)Ag(z) = () exp (i'yg,g) (z)Ag(z). (5.21)
Neste ponto do formalismo, o procedimento teérico usual de modo a manter-se a in-
variancia da simetria quiral é a de modificar este termo da densidade Lagrangiana,
introduzindo-se a presenca de um campo pseudoescalar subsididrio, representado por
¢, tal que a densidade Lagrangiana resultante descreva agora a interagao entre os
campos dos férmions com este campo subsidiario que contém, como se vera, distintas
componentes:

-
f

E por meio da introducao deste campo subsidiario que a teoria contempla a presenca
do méson escalar-isoescalar o, como veremos. Nesta expressao, f, representa uma

Lint = —%¢(m) exp ( 75¢) U(x)Ag(x) . (5.22)
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constante, com dimensoes idénticas ao do campo subsidiario ¢ (na realidade, f, é a
constante de decaimento fraco do méson ).

Apliquemos a transformagao quiral a nova densidade Lagrangiana introduzida,
supondo que, frente a esta transformacgao, o campo subsidiario ¢ se transforma como
¢ — ¢'. Obtemos entao

o1
‘Cint - 9
= i (g + e~ g ) vA). (62

A condigao para que o Lagrangiano considerado permaneca invariante é dada por

Loy = —%1/_1@) exp (—W% + iﬁ%ﬁb/ - 2'75%) V(z)As(2)
— =i (£ ) Vo). (5:24)
Ou seja, esta condicao leva a
%75@25 = —ng + %75925/ g, (5.25)
ou ainda a
¢ =¢+ fa0. (5.26)

Com esta condicao, a densidade Lagrangiana interagente introduzida é invariante frente
a simetria quiral. Nesta expressao, 0/ f, ¢ comumente denominado de dngulo quiral.

Apesar de invariante frente a transformacao quiral, a densidade Lagrangiana intro-
duzida apresentava, a época de sua deducao, um problema adicional, que se refletia
na dificuldade pratica de realizagao de calculos numéricos: seu carater estritamente
nao-linear. Modernamente, com o desenvolvimento de computadores e de algoritmos
computacionais sofisticados, este aspecto nao representaria um empecilho tao grave a
realizacao de calculos numéricos. Tanto isto ¢ verdade que ha modelos de natureza
quiral cuja realizacao é basicamente nao-linear. Ainda assim, de modo a superar este
aspecto, a época indesejavel, buscou-se a linearizagao desta densidade Lagrangiana,
através da introducao de novos campos associados ao campo original subsidiario ¢.
Mostramos a seguir as principais etapas deste procedimento.

Uma vez que
i 0 , 0
exp (—75¢) = cos (f_) + iy5sen <f—> , (5.27)

é possivel obter-se uma forma linear da densidade Lagrangiana considerada, definindo-
se um campo escalar (o)

o = frcos (fi) : (5.28)

e um campo pseudoescalar ()

_ 14
T = fn <f7r> . (5.29)



Capitulo 5: Naturalidade e Quebra de Simetria Quiral 117

Desta forma obtemos, para a densidade Lagrangiana,

Lint = () (o +ivsm) () Ag(z), (5.30)

_E_

sendo os campos ¢ e 7 sujeitos a condicao
ol + 7%= f2. (5.31)

Esta condicao define o chamado circulo quiral e caracteriza o fato de que a transfor-
magao quiral representa, por meio da realizacao dos mésons o e m, uma rotacao em
torno de um circulo de raio f, considerando-se o plano subtendido por (o — 7). Neste
contexto, estes campos nao sao independentes, sendo vinculados pela condi¢ao acima
exposta.

Embora existam muitas davidas sobre a realizagao do méson o, discussao esta
que esta fora do escopo desta tese, é interessante observar-se que, pelas razoes acima
expostas, acredita-se que o méson o representaria a combinagao da troca de dois mésons
7 pseudoescalares-isovetoriais. Neste modelo, a interacao entre os férmions bariénicos
seria entao mediada por um méson pseudoescalar-isovetorial, 7, e um méson escalar-
isoescalar, 0. A seguir apresentaremos uma extensao deste formalismo para o espago
de isospin.

5.2.3 Simetria Quiral Global no Espaco de Isospin

A extensao da transformagao quiral ao espaco de isospin implica em definirmos a
transformacao quiral global na forma

e
P(x) = (1 — zea75?> U(z), (5.32)
como vimos anteriormente. Se a transformacgao quiral nao for infinitesimal, podemos
escrever 0
Y'(x) = exp (—i%a : ‘r) P(z). (5.33)

Neste caso podemos generalizar o tratamento anterior, linearizando-se a densidade
Lagrangiana correspondente na forma

$(z) exp (fiw ~ ¢) — () (o + ine ) (o). (5.34)

O campo escalar-isoescalar o é definido de forma similar ao caso anterior

6
o= frcos (—) : (5.35)
fx
enquanto que o campo pseudoescalar-isovetorial 7w é definido na forma

= f.psen (fi) : (5.36)
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onde ¢ é um vetor unitario no espaco de isospin que especifica a orientacao de ¢.
Similarmente ao caso anterior,
o+ 7= f? (5.37)

7
define a esfera quiral. Embora os campos mesonicos introduzidos sejam vinculados pela
condicao acima, ha tratamentos formais que consideram estes campos como linearmente
independentes (modelos sigma lineares).

Na obtengao das expressoes (5.35) e (5.36), é importante notar que, no caso de uma
simetria quiral global no espaco de isospin,

) . . 2 . 3
exp <ijy57--¢> = 1+<i’y57-f7r¢>—21!<i757-fﬂ¢> —;(i%q—fj)) + ...
YA AN ALY A S AN A
- i (2) -5 (9 () ~x () (7) +-

0 0
= cosg — s sens - (5.38)

Na obtencao das expressoes acima usamos as identidades

(iys)" =1 (r-q%)mzl, (5.39)

com m = par e
(i5)" = (i) (T-cb) :(r~¢>) : (5.40)
para m = impar. Ademais, nestas expressoes, usamos ¢ = (}bqb

5.2.4 Estado Ressonante no Setor Escalar-Isovetorial Mesénico
Leve

No tratamento considerado na se¢ao anterior, o méson o reprentaria a combinacao
da troca de dois mésons 7 isovetoriais-pseudoescalares, podendo decair como

o — 7T0+7r0;
— 7 +7. (5.41)

Evidentemente, razoes de simetria levam a questao: nao seria possivel a existéncia de
um estado ressonante de natureza escalar-isovetorial leve que representaria um parceiro
quiral do méson isovetorial-pseudoescalar m, cuja realizagao esté associada aos esta-
dos ressonantes w7t ou 7977 Isto levaria & questao adicional: sua existéncia seria
plausivel com a conservagao de simetria quiral? A existéncia de tal estado ressonante
representa, como discutimos no inicio deste capitulo, um dos mais interessantes topicos
de estudo no campo da CDQ), tendo como base a concepcao de quebra espontanea de
simetria quiral. As predigcoes tedricas da CDQ, fundamentadas nessa concepcao, in-
dicam a existéncia de um estado ressonante, de natureza escalar-isovetorial[143, 144],
estado este que apresentaria degenerescéncia em massa correspondentemente ao setor
que contempla o méson o, de uma forma similar & degenerescéncia em massa apre-
sentada pelos mésons w e p. A existéncia deste méson estaria associada, segundo as
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predicoes, ao béson de Higgs, cuja verificagao experimental por sua vez tem se mostrado
muito elusiva?.

Consideraremos a seguir este estado ressonante como equivalente a presenca de um
méson real de natureza escalar-isovetorial. Enfatiza-se que a intencao deste tratamento
formal é desenvolver um modelo efetivo para a matéria nuclear que, por meio de uma
formulacao Lagrangiana da interagao forte, busca exaurir o espaco de fase dos campos
mesonicos e que apresente assim alto grau de consisténcia com o conceito de natura-
lidade. Evidentemente, a presenca deste méson também contribui para este proposito
de exaurir esse espaco de fase, especialmente no que se refere ao setor mesoénico mais
leve e a quebra de simetria de isospin.

Propoe-se uma nova formulacao para o Lagrangiano de interagao entre os barions,
expressao esta que contém, diferentemente do caso anterior, dois campos subsidiérios,
representados por x e ¢:

Ba) exp |1 (V¥ 9) - (@27 ) | vlo), (5.42)

Fsse Lagrangiano de interagio se transforma, frente 4 transformagdo quiral, como
Lo = @) e[ (V2 6) = (@ X)rX)| ) (5.43)
= i) e |~y 4 (s (T #) = X)X ) = g 7] o).

Esta formulagao permance invariante frente a transformacao quiral, se

Ly = Fa)ew | (£ (60— @ X x0) )| 160) —

Lo = B(z)exp {—mo-wiﬂ% (x2<f-¢>—<¢-x><f-x>>] (o), (5.44)

o que leva a condigao
;ﬂ% (T ¢) — (¢-x)(7"x))] = [fir’ys (21 ¢) - (¢"x’)(7"x’))} — 750 - T.
Podemos reescrever esta expressao na forma
X1 @) = (@ x)(T-x) =X*(T-¢) = (¢ X)(7-X)— [0 T
E interessante notar que, sendo as condicdes abaixo satisfeitas
¢, X =0, (5.45)

esta expressao se reduz a forma usual da transformacao quiral global no espago de
isospin, ¢ = ¢ — f.0.

30 boéson de Higgs é uma particula elementar escalar macica hipotética cujas predicoes sdo fun-
damentais para validar o chamado modelo padrio das particulas elementares. E a tnica particula do
modelo padrao ainda nao observada. Sua existéncia por outro lado representaria a chave para explicar
a origem da massa das demais particulas elementares.
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Escrevemos o Lagrangiano de interacao na forma

Lo = 3(a) o9 | 19037+ 9)]| exp |- 26 @ x0(r 20| 0t). (540

O primeiro termo exponencial desta expressao pode ser expandido como

exp [fiﬂ% (X2(7"¢))} - 1+¢75T.q3(><2¢)

fx
Lo\ 1. o (x0Y
- () —are () -
= cos <X;7r¢) + ivsT - sen (X;f) : (5.47)

O segundo termo exponencial da expressao do Lagrangiano de interagao se reduz a

esp |~ (@0 x| = 10650 ()

fr Ir
1 (x¥%0\* 1 ; 26\’
- E(Xfﬂ‘b) — 5T %)@ %) (Xff) +o
= cos (X;¢> + iy (T - %) (@ - X)sen (X;¢) ,(5.48)

onde x = xx e ¢ = &(b. Definimos os campos mesonicos

o= f;mcos (%) = f;/QqE’)sen (X;¢) T f;/Q)Acsen (sz¢) . (5.49)

™ m

Combinando estas expressoes, juntamente com a identidade vetorial
(a-7)(b-T)=a-b+iT-(axb), (5.50)

e, fazendo as seguintes identificagoes

2

O = 0 — Mg Tp,
T = 0 Tp+0 Ty,
S = —Ta X Tp=Tp X Tq. (5.51)

obtemos o Lagrangiano de interacao, em uma forma nao linear e invariante quiral no
espago de isospin, representado na forma

? 1 - . .
(x)exp | (x X 7) - (X X @) | ¥(x) = f—@b(w) (0 +ivsT-m+iT-Q)(x).(5.52)
s ™
Este resultado demonstra a wiabilidade quiral da existéncia de um méson escalar-
isovetorial leve, com massa da ordem da massa do méson sigma. Na realidade,
estes resultados demonstrariam a possibilidade adicional da existéncia de dois mé-
sons escalares-isoescalares. Evocando razoes de consisténcia, estima-se que o campo
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do méson escalar-isoescalar f,(600) encontrado na literatura [150] corresponde a uma
composicao entre os campos dos estados o, 0, e € ™. Um aspecto interessante a
ser ressaltado é que podemos escrever as expressoes que definem os campos mesonicos
o, ™ e ¢ na forma

0 = 04 0p— Ta T = [z (COS(X;¢)005(X;¢X) —¢-x sen(x;¢)sen (X?X)) ;
T = 0, Tp+ 0y Ta = fr (Xcos(X;:ﬁ) sen (%) + ¢ cos (%)sen (X;:b)) :

S = —Ta X Tp=Tp X Tq = faX X Psen (X;¢X) sen (X;¢> . (5.53)

E em sendo as condigoes abaixo satisfeitas

X'—=1:¢-x=0:¢0,=¢ x=0, (5.54)

esta expressao se reduz a forma usual da transformacao quiral global no espaco de

isospin:
o = frcos (%) . = dsen (%) :¢=0. (5.55)

Da expressao (5.53), obtemos
o? = f? <0032 (sz¢) cos® (Xjfbx) —2¢-x sen(X;¢)sen <%)
X cos <X;r¢) cos (chfx> + sen? (X;f) sen? (X;fx)) ; (5.56)
2 _ g2 2 (X°0 2 <X2¢x) 0o (X%) <X2¢x)
T = fr (cos ( [ sen 3 + 2¢-x sen [ sen I

X cos (X;f) cos (%) + sen? (X;f) cos® (%)) : (5.57)

(5.58)

Destas expressoes resulta que, similarmente ao caso anterior:
ol +m? = f2. (5.59)

Esta condi¢ao, como vimos, que define o chamado circulo quiral, caracteriza o fato
de que a transformacao quiral representa, por meio da realizag¢ao dos mésons o e m,
uma rotacao em torno de um circulo de raio f, considerando-se o plano subentendido
por (¢ — m). Neste contexto, como afirmamos anteriormente, estes campos nao sao
independentes, sendo vinculados pela condicao acima exposta. Por outro lado, o novo
campo escalar-isovetorial introduzido nesta formulagao, ¢, é ortogonal ao plano (o —).
Portanto, & medida em que os campos ¢ e m rotam em torno do circulo caracterizado

pela condicao 0% + w2 = f2, realizando assim a simetria quiral, a amplitude do novo

T

campo mesonico permanece invariante.
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5.2.5 Estimativa da Massa do Estado Ressonante ¢

A massa do pion, no limite em que a simetria quiral é exatamente satisfeita, é nula.
O valor de sua massa fisica representa uma medida caracteristica da quebra de simetria
quiral. O mesmo argumento pode ser utilizado para a massa do quark constituinte do

setor nao-estranho
. My + M
m = ("2—‘1) =337,5MeV | (5.60)
em que m, = 335,5MeV ; mg = 339,5MeV.
A massa do quark constituinte m pode ser decomposta por sua vez em uma parte
dinamica, mg;,, associada com a interacao forte combinada com a simetria quiral e uma
parte, menos relevante, denominada de massa de corrente, m...., associada a quebra

de simetria quiral no setor eletrofraco, tal que
M = Mgin + Meorr - (5.61)

A massa dindmica do quark constituinte pode ser equivalentemente estimada por
meio das relagoes [151]:

& Myin ~ % = 313MeV, onde M representa a massa do ntucleon;
& Myin ~ % = 313MeV, onde rd = 0,63fm é o raio de carga do pion no limite
quiral;

o My = [as(A)F < —qq >]% ~ 313MeV, usando a QCD na regidgo do infraver-
melho, o, = 0,5, para A = 1GeV e ainda o valor < —qq >~ (245M¢eV)? para o
condensado de quarks.

O valor da massa de corrente presentemente adotado pelo Particle Data Group [150]
¢ dado por ,
Meorr = % ~ 5,5MeV. (5.62)
Estabelecemos a seguir uma estimativa para a massa do méson ¢. Neste sentido,
lembramos inicialmente que uma estimativa da massa do méson ¢ é dada, no contexto
da quebra exponténea de simetria quiral, por [143]

My = 2 X Mgy ~ 616MeV . (5.63)

Posteriormente, partimos do pressuposto que a constituicao do méson ¢, do tipo qq,
contempla estados de quarks que podem ser decompostos, como vimos, em uma parte
caracterizada por uma massa dinamica, mg;,, € outra por uma massa de corrente, Moy
Obtemos assim, a partir dos resultados anteriores para mg;, € Meopr:

S =2xm=2xX (Mgin + Meorr) = 63TMeV ;myiy, = 313MeV ;Mo = 5,5MeV .
(5.64)
Estimulados pelos resultados abordados neste capitulo, enfatizamos que a proposta
da presente tese é a analise desta efeitos da ressonancia escalar-isovetorial leve sobre um
condensado de kaons na matéria nuclear de uma estrela de néutrons. Para incorpora-la
ao formalismo QHD apresentamos no préximo capitulo um modelo efetivo que incorpora
os preceitos da naturalidade.



Capitulo 6

Novo Modelo Efetivo de Acoplamento
Derivativo

Adotamos a seguir um formalismo relativistico da teoria de campos desenvolvido
por Razeira e Vasconcellos [152] para descrever a fase hadronica. Os constituintes da
fase hadronica sao espécies que compoem o octeto baridnico fundamental, elétrons e
muons.

6.0.6 Formulagao Lagrangiana Completa

O modelo de acoplamento derivativo proposto por Razeira e Vasconcellos descreve
os constituintes do octeto baridénico: nucleons p e n, e os hiperons A, ¥ e Z, interagindo
entre si através da troca de sete mésons: o,0%, w, p, 0,9 e . Consideramos neste tra-
balho a interacao méson-béarion por meio de um lagrangiano de interacao do tipo de
Yukawa. No caso dos mésons o e ¢, por exemplo, temos

gobot)
Ly = , (6.1)
1 + g;;' + 1/?\3;;\]7"5 + 1/]2\5;\77'{
(§] 1 _
= T.g
Lp. = 29631;#23 7.5%81/2 — (6.2)
1+ 9o BO + 9sB _|_ 9sBT S

Mp Mp Mp

Assim, a densidade lagrangiana de interacao completa do modelo é definida como:

Lo — <1+90*BU*+9030+%QCBT'C_‘_%Q&BT'&
int —

M, ) VT Yp, (6.3)

onde os operadores T = (71, T2, 73) representam as matrizes de isospin de Pauli. Nesta
expressao, o escalar de Lorentz [ contempla os seguintes termos

) 1
' =i7,0" — gppyud" — 5%37#7 0" = Gup . (6.4)

As propriedades dos campos considerados nessa formulacao sao apresentadas por sua
vez na tabela (6.1).
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Tabela 6.1: Propriedades fundamentais dos campos considerados na formulacao la-
grangiana (6.3).

Campos Particulas Constantes Massa (MeV)
de acoplamento

YB Bérions N, A, 939, 1116,
3, = 1193, 1318

P Léptons e, u- 0,5,106

o Méson Escalar-Isoescalar o Jop 550

S Méson Escalar-Isovetorial S Gep 600

o Méson Escalar-Isovetorial ag 955 980

Wy Méson Vetorial-Isoescalar w Jug 782

o, Méson Vetorial-Isovetorial P Jop 770

o* Meson Escalar-Isoescalar fo Josxp 975

du Meson Vetorial-Isoescalar ¢ o5 1020

A densidade lagrangiana relativistica completa do modelo ¢ dada por!

L= ZAB(?EBZ'%W??B—gqu?ZB%de)“—%&B%T 0" VB~ Gup VY BW") — U Mpip

B
1 1 1
+ 5(8 o' — mgo?) + 5(0 oFM T — mglo*?) + 5(3,5 - 0's — m26?)
1 1 1 1
5(8 §-0"6 —ms26°) — Z—waw‘“’ + 57 w#w — —qﬁwqb + 3o gzﬁugb“
1 1 - .
— 10w @+ om0, @'+ D i (i — ) (6.5)
l

onde os indices B e [ representam respectivamente as diferentes espécies barionicas e
leptonicas (elétrons e muons livres). Na expressao acima definimos

ot 0+ Gop0 + 20y TS+ 505, T - 6
Ap=>" [<1+g3 e )] . (6.6)
B

B

E importante salientar que os mésons isoescalares sio relacionados com a algebra da
teoria de grupos U(1), enquanto os mésons isovetoriais sao relacionados com a élgebra
nao comutativa da teoria de grupos SU(2); este aspecto é o responsavel pela presencga
adicional de termos de auto-acoplamento dos mésons ¢ na expressao acima da densidade
lagrangiana (6.5), termos estes que caracterizam interagdes de muitos corpos.
Introduz-se a seguir uma mudanca de escala dos campos dos barions, na forma

(6.7)

—1/2
- *+ > +l T - +l 7-5
bp — <1+9 »0 Jog O zng: S T 395 > "

'Uma densidade lagrangiana alternativa para a descricdo da matéria nuclear, contendo, de maneira
similar ao formalismo utilizado nesta tese, um grau de liberdade de natureza escalar-isovetorial no setor
leve dos mésons, é proposta na referéncia [153].
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Com esta mudanca de escala, obtém-se a expressao
1 2 92 1 * * 2 %2 1 2.2
L = 5(@0(9“0 —my-0°) + 5(@0 OMo* —mgo™) + 5(@5 - O'6 —m7s”)

1 1 1 1 1
+ (0,8 0"8 = mi*8%) — Jwue + gm ws — 26w+ Smedud

4 2 2
1 v 1 2 H h g H 7 * " iz
= 1%w @ gme, 08 > [Upin0"p — vpMpmiyts — goptprutbd
B
1 /y iz / M (7 H
= 59eVBWT @'V — Gup¥EY W | + > (9,0 — ) (6.8)
.

onde

—1
* 1 1
my = <1+g"30+9673“ +59<BT'<+§963T"5> , (6.9)

Mg

Esta densidade lagrangiana resultante é fisicamente equivalente a formulagao original
6.5. A introducao desta modificacao implica, porém, em um reordenamento dos termos
de interacao da densidade lagrangiana que possibilita, por um lado, uma comparagao
mais direta com os modelos mais conhecidos da QHD e, de outro, a utilizacao de
metodologias convencionais da teoria de campos na solugao do problema de muitos
corpos em foco.

6.0.7 Equacoes de Movimento

Aplicando o principio da minima agdo & densidade lagrangiana (6.8) obtemos as
equacoes de movimento para os campos dos mésons, dos barions e dos 1éptons. Estas
equacgoes sao sintetizadas a seguir:

e mésons escalares-isovetoriais:

1 -
9,0"s + mis = 5 XB:ggg my YT Vs ; (6.10)
e
1 2
0,0"6 + m§5 = 3 ;g(sB m32 YT YR, (6.11)

onde cada uma das trés componentes dos campos dos mésons escalares-isovetoriais
obedece a uma equacao do tipo de Klein-Gordon com um termo de fonte escalar-
isovetorial de Lorentz, ¥ g7;1p;

e mésons escalares-isoescalares:

9,0'c +mio = ZgUBm*Q@Z_JBwB; (6.12)
B

0,0'c* + mio* = Z Jor, My VY5 | (6.13)

B#n,p
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onde cada uma das equacoes dos campos escalares-isoescalares sao do tipo Klein-
Gordon com uma fonte escalar de Lorentz, a densidade escalar barionica g g
(note-se que o méson estranho ox acopla-se apenas ao campo dos hiperons);

e mésons vetoriais-isoescalares:

O, + My W = gy VB U ; (6.14)
B
e —
0,0 +mg* ¢ = > gop Us7 U8, (6.15)
B#n,p

que representam equagoes do tipo Proca massivas (forma relativistica da equagao
de Maxwell com fétons massivos) com uma fonte vetorial de Lorentz, a corrente
bariénica conservada B* = ¢py"1hg (note-se novamente que o campo do méson
estranho ¢* acopla-se apenas aos campos dos hiperons);

e méson vetorial-isovetorial:

1 _
9,0 + migh= 3 ZQQBTPBW”T%% (6.16)
B

que representa, para cada uma das trés componentes do campo ¢!, uma equagao
do tipo Proca massiva com uma fonte vetorial-isovetorial de Lorentz, Vg v*7; ¢ p;

e béarions (nicleons e hiperons):

]' *
VManB - ng’Yuqu/}B - 59@37#7- 0"y — Mppp =0, (6-17>
que representa uma equacao de Dirac, modificada, com uma massa efetiva bari-
onica Mj = Mpmi;

e léptons (elétrons e muons):
YOy — mphy =0, (6.18)

que representa uma equagao de Dirac, com uma massa leptonica m;.

6.0.8 Teoria de Campo Médio

As equagoes de campo acima apresentadas sao nao-lineares e suas solugoes tornam-
se viaveis, devido a complexidade do formalismo, apenas por meio de procedimentos
numéricos [13, 37, 76, 122, 123|. As constantes de acoplamento por sua vez, como
vimos anteriormente, sao determinadas de modo que os modelos efetivos descrevam
propriedades globais estaticas de sistemas nucleares a densidade de saturacao. Neste
procedimento, estas constantes adquirem valores maiores que a unidade, indicando que
métodos perturbativos nao sao aplicaveis, a priori, a estas formulagoes.

Afortunadamente, como vimos anteriormente, a validade da aproximacao de campo
médio, quando aplicada a formalismos lagrangianos efetivos que descrevem sistemas
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nucleares de muitos corpos, torna-se mais expressiva a medida em que cresce a den-
sidade do sistema. Considerando-se um sistema uniforme de B bérions em uma
caixa de volume V', a medida em que a densidade baridnica cresce, também cresce
de maneira proporcional a intensidade das fontes dos mésons escalares-isoescalares,
escalares-isovetoriais, vetoriais-isoescalares e vetoriais-isovetoriais. A altas densidades,
como aquelas encontradas em estrelas de néutrons e pulsares, & medida em que as am-
plitudes dos termos de fonte tornam-se muito expressivas, comparativamente as suas
flutuagoes temporais, bem como as flutuagoes temporais dos campos dos mésons, atingi-
mos o dominio de validade da aproximacao de campo médio, sintetizada nas seguintes
expressoes:

S — <C>E(5¢3§3§ <U>E 00
0 — (0)=0di303; o —><U*)EUS
Wy = (Wu) = duowo; Q,— <Qu> = 0i3 0,0 003 ;
¢u - <¢u> = 5u0 ¢0; (619)
combinando estas expressoes com as equagoes (6.11), (6.12), (6.14) e (6.16), obtemos:
miss = Y gemiy (YpTstp) m2oy = ZgaB (Vpp) ;
B
mids = Y gs,my (pTets); mg, 05 = ZgagmB (Vp¥s);
B B
miwy = Zng<¢L¢B> ; m3 003 = Z o (VhT3108) ;
B B
mido = > Gos(Vpts) . (6.20)
B

As equagoes (6.20) podem ser expressas em termos da densidade escalar,

2Jp+1 s My

(s ¥n) = pip = — i s *2 (6.21)
e da densidade baridnica,
2Jp+1
<77Z)TB ¢B> = pPB = W k)?rB ) (6'22)
onde Jp representa o niimero quantico de spin dos barions, na forma:
m?@g - chBmfg? [3BPSB ; m UO ZgUBmB PsB ;
B
mgoy = Zg5Bm*BQ I35ps B ; Mg, 0y = ZgagmB PsB ;
B B
miwo = Y GusPBi m00s = > Goplspp;
B B
mido = > GouPB- (6.23)
B

Note-se que as expressoes para os condensados dos mésons ¢, ¢ e 6 dependem do grau de
assimetria de isospin dos barions® (devido & terceira componente barionica de isospin,

2Lembramos que (1/2) 73 |p) = (1/2) [p) e (1/2) 73 |n) = —(1/2) [n).
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I3,).
A equacao de Dirac modificada, que descreve o comportamento de barions pseudo-
livres, € dada por

19,0"B — GupV’wotls — 9o, G0V — 5993707'3%31#3 — Mpyp =10, (6.24)
onde
. e OE T I 53\
ME _ MB (1 + Jop00 +g 5890 +]\433 9spS3 + 35 955 3) ’ (625)
B

representa a massa efetiva das diferentes espécies de barions.

A condigao de invariancia translacional no espago-tempo da matéria nuclear, apli-
cada as equagoes dinamicas, possibilita que as solugoes de particula tinica da equacao
(6.24) possam ser escritas na forma de uma onda plana

wB _ ¢B(k7 A) eik-x—ie(k)t’ (626)

onde 1p(k, \) representa o espinor de Dirac com quatro componentes. A correspon-
dente expressao do complexo conjugado da fun¢ao de onda (6.26) (fungdo adjunta) é
representada por

wTB _ 1/}TB(k7 )\) e—z’k-x—&—ie(k)t7 (627)

onde A\ representa as componentes de polarizagao de isospin dos barions.
Combinando as expressoes (6.26) e (6.27) com (6.24), obtemos, para ¥g(k, ), a
equacao de movimento:

(a -k + ﬁME) ws(k, )\) = [E(k) — Gup W0 — Yo 0 — Gop I3B 003] ¢B(ka >\> ) (6-28)

uma equagcao equivalente a essa é obtida para w;(k, A).
Ao considerarmos o valor esperado da expressao acima e ao substituirmos, no lado

esquerdo da equagao (6.28), a matriz operatorial (a - k+ 3 M},) pelos correspondentes
autovalores + /k? + M}, obtemos a relagao de dispersao

en(k) = €5 (k) = gupwo + Gou®o + Gon [s 5003 = \/ k2 + M7

= Gupwo + 9o 0 + Joplspoos £ ER(K), (6.29)

que caracteriza o potencial quimico dos barions. Nesta expressao, os mésons w, ¢ e o
contribuem para a modificacao da energia dos barions enquanto que os mésons o, *, ¢
e 0 contribuem para a modificagao de sua massa de repouso, como pode ser observado
na expressao (6.25):

90500 + Joug 00 + I3, GepS3 + I3, 953(53) -

Mgy = Mg |1
B B(+ MB
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6.0.9 Equacgao de Estado da Matéria Nuclear

A densidade lagrangiana completa do modelo, na aproximacao de campo médio,
pode ser escrita como

1 1 1 1 1 1
L = m20'g + m?,*ao + —m? Wo + m¢¢0 ig(QB + —m?g?? + —m§5§
2 2 2 2 2
_ 1 .
+ Z {@Z)B(Z/Vuau — Gup w0 — 59@7073@03 — Mp)¢s
B
+ > P (i,0" = my) (6.30)
!

A equacao de estado correspondente pode ser sintetizada na forma

1 1 1 1 1 -
£ = 5m00+2 2m 203 + m¢q§0+ m903+§mg3—|—— ms503

1 F,B kri
» Z/O Kdky k2 + M2 + = Z/O Kk /K2 + m (6.31)
B l

ma*JO +

1 1 1 1 1 1 1
p = —5 (2)_0'3 — §m2 0'0 + 2m WO + m¢¢0 + me(Q)3 — Enggz - §m§5§
11 R kFl kAdk
T g_ 12 2 A2 = 3 2 Z/ Ny (6.32)

A equagao (6.32) mostra em particular que 0os mésons o, 0*, ¢ e § contribuem, por

: 1,2 2 1,2 2 2
meio dos termos smZog, smZ,04%, im2¢i, 2m3d3, para a diminuicdo da intensidade

da pressao intern; da matéria nuclear, na medida em que os termos acima descritos
contribuem com sinal negativo para a referida expressao. No entanto, estes mésons
contribuem também para a modificagao na massa efetiva dos barions, como vimos na
expressao (6.25). Além disso, a introducdo paulatina de mésons ao sistema implica
em alteracoes nos valores das constantes de acoplamento dos mésons precedentes, na
medida em que as escolhas destes parametros implicam na reproducao, por parte do
modelo, de propriedades observaveis da matéria nuclear. Neste sentido, apenas como
exemplificacao, a inclusao dos mésons ¢ e § ao sistema, cujos termos cinéticos acima
descritos aparecem com sinal negativo na equagao (6.32) , tem implicagoes nos valores
das constantes de acoplamento associadas aos demais mésons, alguns deles contribuindo
com seus termos cinéticos com sinal positivo para o valor da pressao do sistema. Estes
aspectos conferem maior grau de complexidade & anélise da intensificacao ou nao da
pressao devido a presenca destes mésons.

6.0.10 Constantes de Acoplamento

Constantes de acoplamento: interacao NN
As constantes de acoplamento do modelo sao determinadas, como vimos no capi-
tulo 2, utilizando-se as propriedades de equilibrio da matéria nuclear simétrica (y = 4).
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Relembramos a seguir os passos adotados para determinacao das constantes de acopla-
mento dos mésons ¢ e w e posteriormente apresentamos a determinacao das constantes
de acoplamento correspondentes aos demais mésons considerados nesta tese.

A energia de ligacao da matéria nuclear simétrica é dada por [154]

E— BM
<—) - (3 - M) — 16,0 MeV (6.33)
B PB=pP0 Po PB=P0

po=0,17 fm™3, (6.34)

onde

representa a densidade baridonica de saturacao, que corresponde ao valor do momentum
de Fermi ky = 1,36 fm™!; é importante ressaltarmos novamente que, para esta den-
sidade, que corresponde também ao minimo da energia de ligagao nuclear, a pressao
interna do sistema ¢ nula, p(kg) = 0.

Combinando-se a equagao de estado do modelo com as propriedades de equilibrio
da matéria nuclear simétrica, obtem-se

2 2
(21) = 7,118 fm? ; (gﬁ) = 2,432 fm*. (6.35)
m m,

o ()

Obtém-se ainda, na densidade de saturagao, valores para o moédulo de compressibilidade
da matéria nuclear

K =225,0 MeV (6.36)

e para a massa efetiva do nucleon
M*=0,85M =T798,2MeV . (6.37)

Os valores dos potenciais escalar e vetorial de Lorentz, respectivamente, para a matéria
nuclear simétrica, na densidade de saturacao sao

=-—m"g,00 = —142 MeV (6.38)

V =g,wo=82MeV . (6.39)

Os mésons isovetoriais do sistema (escalar-isovetorial ¢, escalar-isovetorial ¢,
vetorial-isovetorial p) acoplam-se aos barions por meio de correntes isovetoriais as quais
resultam, na aproximacao de campo médio, em termos de fonte nas equagoes de movi-
mento que dependem da assimetria em isospin da matéria nuclear. Assim, estes mésons
nao contribuem para as propriedades de equilibrio da matéria nuclear simétrica.

Estrelas de néutrons e pulsares apresentam altas taxas de assimetria em isospin. A
quebra desta simetria na matéria nuclear estd por sua vez relacionada a presenca de
mésons de natureza isovetorial. A razao ao quadrado entre a constante de acoplamento
e a massa do méson g, (g,/m,)?, pode ser determinada, como vimos no capitulo 2, por
meio da definigao do coeficiente de assimetria da matéria nuclear

Qg

1[2/p)]
5 |:W:| o = 33, 2MeV s (640)
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onde, t = (p, — pp)/p representa a assimetria de isospin entre os néutrons e os protons.
As constantes de acoplamento dos demais mésons isovetoriais sao determinadas do
seguinte modo:

2
<2> =2,5fm?, (6.41)

ms

que foi fixada utilizando-se dados consistentes com o comportamento das se¢oes de
choque de espalhamento nucleon-nicleon, NN [58, 155, 156, 157, 158]. A razao

(9c/mq)* = 2,3 fm?, (6.42)

por sua vez, foi fixada por Razeira [62| através do estudo da anomalia Nolen-Schiffer
[159, 160]. Finalmente, a razao (g,/m,)* foi fixada por meio da determinacao da
energia de simetria [13, 76]) da matéria nuclear. E importante ressaltar que, ape-
sar das razoes (gs/ms)* e (g./m.)? serem aproximadamente iguais, as constantes de
acoplamento diferem expressivamente, pois para ms = 980 MeV e m. ~ 600 MeV, as
respectivas constantes de acoplamento resultam em gs; = 7,853 e g. = 4,611, o que
representa uma diferenca percentual de ~ 70% nas intensidades dos acoplamentos dos
campos desses mésons com os campos dos niicleons. Esta poderia ser uma explicacao
para o fato da assinatura experimental do méson ¢ nao ter sido ainda identificada em
processos de espalhamento NN.

A energia de simetria, na densidade de saturagdo da matéria nuclear[13, 76|, é

definida como 52
1 €
Esim = = PB (_) y (643)
2 ap% p3=0
onde p3 = pp — pn.

Substituindo-se a equagdo (6.31) na expressao (6.43) obtemos, para a energia de

simetria,
1 k2 1/g,\
Esim(pO) - 6 5 £ 5 5 (_Q> Lo
k2 + M2 8 \my
1/ g5 \° M2
_ _<95 > m* Po , (6.44)
8 \ ms- (k% + M*2)[1 + (g5 /o) m* I (kp, M*)]
onde
I(kp, M*) = ! /kF i k? dk (6.45)
F’ 272, (k2+]\/[*2)3/2 ’ '
€

(5;;)2 - (%)2 ! (7%)2 | (6.46)

Nesta dedugao apenas os mésons o, w, ¢ e ¢ foram levados em conta no formalismo.
A generalizagao da expressao com a inclusao do méson 9, pode ser obtida por meio
da substituigao (g./m¢)? — (gs</ms<)?. O resultado da equagao (6.46) mostra mais
uma vez o efeito da presenca do méson ¢ ao formalismo originando uma espécie de
amplificagdo do méson ¢, como visto anteriormente. Como conseqiiéncia, a contribui¢ao

dos mésons ¢ e d pode ser substituida por um méson efetivo §*.
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Tabela 6.2: Constantes nucleares, fixadas de modo que o modelo RV reproduza as
propriedades de equilibrio da matéria nuclear, a energia de ligacao nuclear por nicleon,
—16,0 MeV, e a energia de simetria, 33,2 MeV' | na densidade baridnica de saturacao,
0,17 fm™3 (cada linha representa um conjunto de constantes).

(95/m6)*  (gu/mw)® (9o/mp)*  (g¢/me)* (g5/ms)?

fm2 me fm2 fm2 fm2
7,118 2,432 4,514 0,000 0,000
7,118 2,432 5,527 2,300 0,000
7,118 2,432 9,601 0,000 2,500
7,118 2,432 6,505 2,300 2,500

Integrando-se a equacao (6.45) chega-se a

3 k3 kpM*? M
I=— E + + M**1n . (647
42 [3¢k§+M*2 VEE + M2 kp + /K2 + M*2 (6.47)
E, ao combinar-se esta equagao com a definicao da densidade escalar
2 [k M
ps = —2 —kz dk: 9
™ Jo \/W

1 M*
= — |kpM*\/E2 + M*2 4+ M*3In , 6.48
7T2[F F kp + /K2 + M* (6.48)

obtem-se

3 Ps Po
Ikp, M*) == | — - ———— | ; 6.49
onde pg = 2k3./3m%. Na combinagao da expressao (6.49) com a equagao (6.44), chega-se
a uma importante relagao entre a energia de simetria e a densidade escalar da matéria
nuclear.

O parametro de simetria a4 ¢ definido, utilizando-se a expressao (6.44) na forma

04 = Evim(po) (6.50)

Esta relagao possibilita a fixagdo da razao (g,/m,)?, como pode ser visto da expressao
(6.44). O valor de (g,/m,)* que reproduz o valor empirico da energia de simetria,
ay = 33,2 MeV, fixando-se (g./m.)? = 2,3 fm* e (gs/ms)* = 2,5 fm?, é apresentado
na tabela 6.2. E importante ressaltar que, quando incluido o méson ¢ ao formalismo, a
intensidade da constante (g,/m,)? aumenta em ~ 22%; por outro lado, quando o méson
0 é considerado no tratamento teérico, a intensidade da referida constante aumenta em
~ 24% e quando ambos os mésons sao incluidos, o aumento correspondente na constante
supra mencionada ¢ de ~ 44%. Estes resultados podem ser melhor compreendidos
quando examina-se a composi¢do da expressao (6.44) para a energia de simetria em
que as razoes (g,/ms)? e (gs-/ms-)* aparecem com sinais contrarios. Assim, para
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que a igualdade da equagao (6.50) seja satisfeita & medida em que os mésons ¢ e ¢
sao incluidos no formalismo, o valor da fragao (g,/ms)? deve se alterar de modo a
compensar a inclusao dos demais termos.

E importante notar que os valores da razao (kz/M*) mostram-se menores do que
a unidade, a baixas densidades. Por exemplo, na densidade de saturagao da matéria
nuclear, que corresponde a py = 0,17fm™3 e kr = 1,36fm™!, a massa efetiva do
ntucleon ¢ M* = 4,04fm™" e kp/M* = 0,337. E possivel, portanto, reescrever a
integral (6.45) como uma expansao em série de poténcias em funcao de (kp/M*), e
assim evidenciar o papel dos mésons escalares-isovetoriais, responséaveis pela quebra de
simetria de isospin na matéria nuclear , na composigao da energia de simetria E(p):

L~ e, I AATEAS
22 J, {M (—M*z“ﬂ Wk = g / (ﬁ) 1

A expansao em série de poténcias do integrando da expressao acima

k\? 3 kN 15/ k\" 35/ k\° k\°
1 =1- - - — .52
Gr) ] =5 GR) 3 () R () vo ) o
combinada com a integral (6.51), resulta na expressao

1 ke 3/ kN 15/ k\" 35/ k\°
T R . a _® | ar
27T2M*3/0 l > <M) 3 (M) 16 (M) *

1 {15 3 kL 15 kY 35 kM }
27T2M*3

_3
2

k*dk. (6.51)

_3
2

Q

Q

1 R 6.53
55 14 M2 T2 M*4 176M*6+ (6.53)

Pode-se ordenar os termos da expressao (6.53) na seguinte forma

3 |1 ke 3 (ke \' 5 [(ke\® 35 (ke \®
[—ZM* [3<M*) ARG +% -] T\ +...], (6.54)
onde novamente pg = 2k% /372

Assim, proximo a densidade de saturacao da matéria nuclear, pode-se utilizar a
seguinte expressao para a energia de simetria

1 k,? 1 g 2 9(5* 2 M*2
limy—, oo Esim = < —= N -
UMp—po (p) 6 k‘%—f—Mﬁ + 8 [(mg) " (m6*> <k€“+M*2> ro

(6.55)
evidenciando deste modo o efeito dos mésons escalares-isovetoriais, § e ¢, na composi¢ao
dessa importante propriedade da matéria nuclear assimétrica. Na expressao (6.55), o
sinal do segundo termo no interior do colchete é negativo enquanto os demais termos
tém sinais positivos. Conclui-se que, & medida em que os mésons ¢ e § sao incluidos
no formalismo, sua presenca contribui para a diminuicao do valor global da energia de
simetria. Deste modo, para manter inalterado o valor original da energia de simetria,
torna-se necessario, simultaneamente, que a razao g,/m, seja incrementada. Ademais,
no limite (gs</ms+) — 0, a equagdo (6.55) reproduz, como esperado, os resultados da
expressao (4.178), demonstrando assim a consisténcia formal do modelo.
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Constantes de acoplamento: interacao NH

Colisoes de fons pesados evidenciam que, em certas condigdes, ocorre o surgimento
de novos barions, mais massivos do que os niicleons, chamados de hiperons. Em um
nivel mais fundamental, nao abordado pelos modelos da QHD, o surgimento desses
bérions deve-se ao aparecimento de um novo quark chamado estranho, que nao aparece
na composicao dos ntucleons.

Quando consideramos a descricao de propriedades do estado fundamental da
matéria nuclear, para densidades proximas da densidade de saturacao, as constan-
tes de acoplamento dos hiperons nao sao relevantes, na medida em que a densidade
dominante é muito baixa para a producao destes barions.

Informagoes a respeito das constantes de acoplamento dos hiperons podem ser obti-
das por meio do estudo da interacao nucleon-hiperon, N H, utilizando-se por exemplo
o espectro de energia de hiperntucleos [161]. A intensidade do acoplamento dos mésons
escalares com os hiperons pode ser obtida por meio da determinacao da profundidade
do potencial de interacao dos hiperons com os ntcleons na matéria nuclear saturada,

Ui (p0) = =My Gy 00 + ooy @0 » (6.56)
onde H=A ¥ =e
Jon00 = <g"—N>2 my ps . (6.57)
Mo
JuyWo = <gw—N>2 Po - (6.58)
my,
Ao combinar-se estas expressoes obtem-se:
Ugi (po) = = My Xou (%—N)Q MY Ps + Xoow (‘%—N>2 po, (6.59)
My my,
onde
Xow = 07 Xou =02 (6.60)

A seguir alguns possiveis dominios de valores para potenciais de hiperntcleos.

e A intensidade do potencial de interagao N A, obtido por meio da analise dos niveis
de energia de hipernicleos-A, na matéria nuclear [162], é igual a —UY (py) =
(27 — 28) MeV.

e Dados experimentais dos hiperniicleos-Y sao escassos e ambiguos devido ao de-
caimento forte X N — A N [163]. No entanto, experimentos recentes [164, 165|
indicam um potencial repulsivo no interior do nticleo, UL (pg) = (20 — 30) MeV .

e Em experimentos com feixes de kaons de carga elétrica negativa, K, somente
alguns eventos sao atribuidos a formagao de hipernucleos-Z [163]. Analises dos
dados obtidos do espectro de hiperniicleos-= indicam uma profundidade para o
potencial nuclear da ordem de —UL (py) = 18 MeV .
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As constantes de acoplamento wH por sua vez sao determinadas por meio da sime-
tria SU(3) [162]:

Xwr = Xws = 5 (661)

37 Xwz =

1
3 )
_ Yox _ _ Yoa
X :—:2’ XE:_:17 X === =0. 6.62
0% gg 4 gg OA gg ( )
Os dados experimentais da interagdo H H por sua vez sdo escassos [161]. Por este

motivo as constantes de acoplamento ¢H e ¢*H sao também determinadas por meio
da simetria SU(3) [157, 162]:

22 2 23 2
_22

Xos = Xopa = 6 y Xo= = T 7 Xoxss = Xoxpy — T y Xoxz (663)

E importante lembrar que os campos dos mésons estranhos nao se acoplam aos campos
dos niicleons. As constantes de acoplamento associadas aos campos dos hiperons e dos
mésons escalares-isovetoriais sao dadas por:

5=
X(;Ezgﬁ: , X(;EEg—“Il, X(;AE&:O, (6.64)
gs gs gs
e
XCEEgﬂzza X§szg£:17 XcAEgﬂ:O' (6'65)
9 s s

Para uma melhor compreensao destes resultados apresentamos inicialmente uma
sintese das relagoes que determinam as constantes de acoplamento por meio da simetria
SU(6). Uma vez fixados os valores de gon, gun € gon, as relagdes entre estes parametros
e as demais constantes de acoplamento sao as seguintes:

e para os acoplamentos entre os campos dos niicleons e dos hiperons com os campos
dos mésons escalares-isoescalares

%goN = %goA = %gag = Yoz 5 (666)

e para os acoplamentos entre os campos dos niicleons e dos hiperons com os campos
dos mésons vetoriais-isoescalares e vetoriais-isovetoriais

%ng = %gw,\ = %gwg = Gu= 5
Yo = 3 Jos = Jo= Jon = 0. (6.67)

e para os acoplamentos entre os campos dos hiperons com os campos dos mésons
estranhos ¢
2v/2

2900 = 2965 = o= = —5 Jur Jow = 0; (6.68)

e para os acoplamentos entre os campos dos hiperons com os campos dos mésons
estranhos o
22
Tgan Joxy = 0; (669)
enfatizamos novamente que os campos dos mésons o* e ¢ nao se acoplam com os
campos dos nicleons, ¥y.

2ga*A = 290*2 = Goxz =
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Figura 6.1: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equiibrio beta genera-
lizado. O painel da esquerda mostra a equagao de estado nuclear. O painel da direita a
relacao massa-raio. Os resultados incluem os mésons o, w e p apenas. As linhas cheias
representam os resultados com o esquema SU (6) para as constantes de acoplamento dos
hiperons; as linhas tracejadas, os resultados com esquema de acoplamento universal,
isto &, X, = Xw = X, = 1; e as ponto-tracejadas com o esquema, X, = Xw = X, = \/2/3

[5]-

6.1 Modelo Efetivo e Naturalidade

Nesta secao analisa-se o modelo nuclear descrito pela densidade lagrangiana (6.8)
em relacao ao critério de naturalidade. Em uma teoria efetiva natural, o lagrangiano de
interacao pode ser expandido em uma série de poténcias, cujos coeficientes de expansao,
depois de suprimidas as escalas de dimensionalidade e os fatores de contagem, sao da
ordem da unidade. Este procedimento permite truncar as séries perturbativas, de
maneira consistente, em uma dada ordem desejada.

Os ingredientes fundamentais em uma anéalise da densidade lagrangiana no que se
refere a condicao de naturalidade sao as constantes de acoplamento da teoria. No
tratamento utilizado nesta tese, por meio do Modelo RV, fixou-se o valor das cons-
tantes de acoplamento correspondentes aos graus de liberdade dos mésons (m) e dos
nicleons (N), gy, de modo que o formalismo reproduza as propriedades de equilibrio
da matéria nuclear, na densidade de saturacao, 0,17 fm~3, energia de ligacao por
nicleon, —16 MeV | e a energia de simetria, 33,2 MeV da matéria nuclear. Para densi-
dades mais altas, as constantes de acoplamento correspondentes aos graus de liberdade
dos mésons e dos hiperons (H), g,g, foram fixadas de tal forma que os parametros
JmH Sa0 expressos em funcao das constantes g,,n, cujos valores determinados na densi-
dade de saturagao, permanecem fixados para densidades mais altas da matéria nuclear.
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Neste sentido, as constantes de acoplamento correspondentes aos graus de liberdades
dos nucleons ocupam papel fundamental para o exame da naturalidade. Por este mo-
tivo, a analise sobre os aspectos da naturalidade sera concentrada no setor dos niicleons
do Modelo RV, e, em vista que se investiga nesta tese aspectos relacionados com a
quebra de simetria de isospin, aspectos estes essenciais para a configuracao da massa
méxima de uma estrela de néutrons, no setor escalar-isovetorial dos campos mesonicos,
que contempla, em particular, a presenca do campo ressonante escalar-isovetorial .

A constante de acoplamento ¢/N foi determinada pela combinacao deste parametro
com a correspondente constante de acoplamento § /N, por meio da substitui¢ao gs, g. —
gs~ € dos campos d,¢ — 0%, no estudo da anomalia Nolen-Schiffer [62]. Posteriormente
inseriu-se gs» € mg+ na expressao da energia de simetria

Po, (6.70)

1 k? 1 2 N2 e
Eyim(p) ~ 5 e = (9_) - (95 ) e

sendo que (ver expressao (6.9))

m* = (1—|— Yon @ + 9oz, 0" + %g<NT'§+%g5NT'6> 1
My ’

a constante de acoplamento g,y pode ser também fixada; para isso consideramos o valor
Eyim(0,17fm™3) = 33,2 MeV. Assim, um aspecto importante da analise do critério
de naturalidade aplicado ao modelo RV é o estudo das implicagoes da presenca do
estado ressonante ¢, devido ao seu caracter escalar-isovetorial, no setor do lagrangiano
de interacao que envolve os campos dos nicleons e do méson g. Isto porque, devido a
sua natureza isovetorial, os campos ¢, ¢, — ou, equivalentemente, o campo 0* —-, e o
campo o, desempenham um papel de competicao na configuracao da estrutura formal
da energia de simetria da matéria nuclear ( expressao (6.44)).

O lagrangiano de interacao da QHD, por sua vez, ao se considerar os campos dos
ntcleons e dos mésons o, w e p, pode ser escrito de maneira geral:

esamm (M) (2) () () v o

onde A ~ 1GeV representa o fator de escala de grande massa (large-mass scale) da
QCD, que indica, aproximadamente, a regiao de transicao entre dois conjuntos de graus
de liberdade: quarks e glions versus nucleons e pions. Se a condi¢ao de naturalidade
da teoria efetiva é satisfeita, entao:

g~ 1. (6.72)

Investigagoes envolvendo modelos nucleares parecem sugerir que os coeficientes em
teorias efetivas de muitos corpos sao naturais [166, 167, 168, 169, 170].

A verificagao da condi¢ao de naturalidade aplicada ao Modelo RV tem como pressu-
posto a comparacgao de cada termo de interagao do lagrangiano com o termo equivalente
determinado pela prescrigdo da expressao (6.71). A anélise no setor escalar, por exem-
plo, pode ser realizada por meio de uma expansao em série de poténcias do termo
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Y Mm*1. No entanto, este procedimento leva a uma série infinita na qual os fatores
que multiplicam cada termo da expansao sdo maiores do que a unidade (ver por exem-
plo a expressao (4.142)); e ndo é possivel, neste contexto, truncar a série, uma vez que
cada fator da expansao é mais relevante que o fator precedente. Sob esta condicao, a
analise da condicao de naturalidade da teoria envolveria um ntmero infinito de termos,
tornando-a inexequivel. Para contornar este problema, procede-se ao reescalonamento
dos campos dos mésons escalares de Lorentz, originando uma forma funcional mais
adequada a uma expansao em série, cujos coeficientes adquirem valores menores do
que a unidade. Assim, pode-se truncar a série em uma ordem desejada e verificar a
condicao de naturalidade considerando um nimero finito de termos.

O lagrangiano® (6.8) pode ser escrito, considerando-se apenas o setor dos nticleons,
na forma

1 1 1 1
L = 5(3”0@“0 — mgo?) + 5(@6* SRSt — miPetY) — Zwm/w#v + §mw2wuw“
1 1 15 7 Ty ¥ 1 Tk *
= 0 @+ i, @+ Pin 0 — UMY+ gy o+ Sgpdm'T - 80
1 - _
- §gg¢7u7 : 9“77/1 - gw¢7u¢wu ) (673)
sendo que
_ 1 _
’Qb <M — m*gga — im*g(;m' . (s*) ¢ — Q/}Mm*w . (674)

Os termos de interagao da densidade lagrangiana (6.73) associados aos campos dos
nucleons e dos mésons escalares, procedendo a substituicao dos campos § e ¢ por 0,
podem ser escritos na forma

Lay = $9,0¢ a— (6.75)
1+ %7 + =
(&
P
Log = LIrET OV (6.76)

v T0
L+ 57 + %5

Evidentemente devemos lembrar que os termos acima contém formas operatoriais.
Parte-se do pressuposto, portanto, que os termos nos denominadores das expressoes
acima correspondem a formas operatoriais inversas existentes.

Introduz-se entao as seguintes definicoes®

o
o= (6.77)
V50 + 5
(§] 5*
= (6.78)

-0 *‘r~5* ’
L+ 57 + 55—

3Note-se a omissdo dos subindices N no campo dos nicleons, assim como o somatério em N, ficando
os mesmos subentendidos.

4A partir de argumentos de simplicidade na notacao, e concentrando a atencio aos aspectos essen-
ciais do tratamento desenvolvido nesta segao, usou-se %T — T.
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Utilizando as defini¢oes acima e partindo do pressuposto da existéncia, no dominio de
validade do modelo, das formas operatoriais que envolvem os campos dos mésons o
e 0", bem como das correspondentes formas operatoriais inversas, pode-se escrever as
expressoes acima em uma forma apropriada para uma expansao em série de poténcia:

o * 6*
oo (1487 20, (6.79)
e
5*_6*1 (1+900+96*T-5*) (6 80)
B M M ' '

Combinando as equagoes (6.79) e (6.80) de maneira iterativa e autoconsistente obtem-
se:

9o Go0  gs+T -0 95* cur Go0  gs+T - 0"
—ol1+2%0(1 5 (1 6.81
a<p{+Mgo(+M+ M)+M (+M+ M)},( )

o sw 9o 9oO Gy T 07\ | g5 oy YoO | Y57 - 6"
0'=9 {1+M¢(1+M+ i >+M76(1—|—M+ i )

(6.82)
Aplicando as equagoes acima processos iterativos, e obtendo em decorréncia, por exem-
plo, para o campo o,

M7 M M
+ g—]\‘;r 5 (1+gjj+g5*g/[ 5*” +%7—-5*’ {1+9M”s0 (1+g]‘\’j+g5*;4'5*>
+ Lr.s (1+g]‘\’;+g5*7];4'6*>ﬂ
+ g—]\‘zr.a*'{ugﬂ“ [1+9M"gp<1+g]‘\’j+g‘s*&6*)
g

Js* . Go0  gs+T -0
+ —7-6"(1+ +
o

M M

)
L9 g (1+g“”+95*7'5*)H}' o5

M M M
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A seguir, reorganizamos os termos da equacao acima, obtendo

Yo Is 9y 9o0 | 5T 6"
1
‘P+MS0+M2*0+M3‘P<+M+ M )
Yo 395 _ sw 9oO | 95T 0"\ | Yo 205 s
do 320 . 1
—I—M290M76(+M+ M>+M90M7-6
95 395 _ s 9o0 | 95T 0"\ | Yo 55 » 9o0  gsT 0"
T-6"(1 = 0 1
+M2“0M <+M+ M >+M¢M2(T )<+M+ M )
T8
6*/ 295 6*/ 5*/ go 1 gUU 95 T
N M MSO M’ M L TR
2
s~ w290 o 9o0  GeT 07\ | g5 2 Jor
Ior (5222 1 .52 2%
b gl (14 5 4 BT )+M<T 297
2 * 3 *
s+ «n2 9o 9o0 | GoT 0 Gs* */\ 3 9o0  gsT -0
22 (18721 ) 1 .
+M2(7- )M¢<+M+ i >+M3(r )go(—i—M—l— 7 )
(6.84)
Os valores esperados das razoes %7 e % obedecem a condicao
<950> <1 goxT - 0" <1 (6.85)
(& E— .
M M ’

de tal forma que pode-se truncar a série dada pela expressao (6.84) em uma ordem
desejada. Por exemplo, na aproximacao de campo médio, para densidades baridnicas
proximas a 0,17 fm ™3, destas expressoes tem-se que ag ~ 20 MeV e §5 ~ 5 MeV, tal
que {gyo/M) ~ 0,15 e (gs-T - 8 /M) ~ 0,05. Pode-se entao truncar a série no termo
de segunda ordem no fator de expansao da expressao (6.84) para o campo o:

_ 9o o s+ L SH < )2
o g0+—M90 —I——MT 0"+ O i
gO' */
Loy gy Y, .
go( +M90+M7' 0 : (6.86)

e, de maneira analoga, obtem-se, para o campo ¢*

o s 96 e s G0 s 9\?
& = &4 575+M¢5+0(M)

— & <1+ﬁr 5+ 80+ ) (6.87)

Combinando estas expressoes, tem-se

Ln2o? = L2y, (1 SRELAP LV A )2 (6.88)
2 7 2 Mo M M ’
e
1 * 1 * s+ * 9o 2
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cujas formas correspondem aquelas sugeridas por B.D. Serot e J.D. Walecka [123] para a
densidade lagrangiana da matéria nuclear no modelo QHD. Assim, mantendo-se apenas
termos até a ordem O (g/M)” nestas expressoes, obtém-se

1 go gse1-6"
S, =m2p? [ = 6.90
e 1 5*/
Soor = m2,6*2 (= 4 9T LA I 6.91
o =g (2+ M T T (6.91)

Vé-se que as equagoes que descrevem os potenciais generalizados S, e Ss« apresen-
tam contribuigoes de termos de auto-interagao entre os campos dos mésons bem como
termos que envolvem interacoes entre os distintos campos mesodnicos considerados na
formulagao.

A densidade lagrangiana (6.73), procedendo as substitui¢oes

o— e & — 67,

pode ser expandida em uma série de poténcias, cujos coeficientes de expansao, depois
de suprimidas as escalas de dimensionalidade e os fatores de contagem, devem ser, de
acordo com o critério de naturalidade, da ordem da unidade®:

1 1 1 1
L = i(aﬂwaw — my2p?) + §(aﬂa*' CORSY — miteT?) — ZWWW + §mw2wuw“
1 , 1 .
— 10w @Y+ 5mge, - @ + i — MY + mlol, A Yot + 77101, i T - 871
2 A2, 2 2 ,
*/ */ */ */.
+ H303,fﬂ90 +/€212!f7r@7' Y +77303,f7r7' o +77212!f7r(7"5)5
2
+ 910 1 fﬂ. @ZJ’)/MT 9“77/) + €10 4 11 fﬂ- ’gb’yu’gbw“ + O < ) , (692)
onde
_gafﬂ' o 295*m3f7r . 6g0m¢27f7l'
K10 = A Ko1 = TMAZ K30 = TMAZ
_ Gs~ fr 29, m?* fr _ Ggs- mg* fx
o = A Tl21 = A T30 = TMAZ
b0 = —gQAfﬂ, €10 = —gwAfﬂ : (6.93)

Analizou-se entao se o critério de naturalidade se aplica aos coeficientes dos termos
de interagdo da densidade lagrangiana (6.92). Por exemplo, o termo do potencial de
interacao que contém o campo ¢, que corresponde ao potencial generalizado definido
na expressao (6.77). De acordo com o critério de naturalidade, da expressao (6.71), no
caso em que [ =m =p=0en = 3, resulta

r B 1 A?
3 = 303,0,0, f (fTr ) = K30 6/, 2
= kg0 ¢°1792,11 MeV (6.94)

Lembra-se novamente que 37 — T.
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Tabela 6.3: Coeficientes do lagrangiano do modelo RV. A primeira coluna indica os
mésons presentes na matéria nuclear. Na tltima linha ind. significa indeterminado.
Quando (gs-/mgs<)?> = 2,5fm?, dos mésons escalares-isovetoriais, apenas o méson
§(980 MeV) foi incluido no formalismo; quando (gs«/ms<)?> = 2,3fm?, apenas a
ressonancia (600 MeV') é incluida no formalismo.

Mésons K10 K21 K30 710 721 730 010 €10

o, W, 0 0,692 - 1,335 - - - -0,771  -0,575
o,w, 0, ¢ 0692 0828 1,335 0,429 0,530 0,985 -0,853 -0,575
o,w,0, 0 0692 1,410 1,335 0,730 1,413 4,477 -0,859 -0,575
o,w, 0,0 0,692 ind. 1,335 ind. ind. ind. -0,926 -0,575

em que f, ~ 93MeV. A condi¢do de naturalidade implica em que K3y ~ 1.
Comparando-se agora a expressao (6.94) com o termo equivalente do potencial ge-
neralizado, equagao (6.90), obtém-se o termo de ordem ¢* no lagrangiano (6.92), sendo
o coeficiente k39 dado pela expressao (6.93). Usando os dados apresentados na tabela
(6.2), obtem-se

m2g, 6 f» 5502 X 7,436 6 x 93
= Mofo DJm _ i ~1.335 6.95
S VARV 940 10002 0% (6.95)

resultado que mostra que o coeficiente k3g € natural, na medida em que K3y ~ 1. As-
sim, de maneira andloga obtém-se os coeficientes correspondentes aos demais termos
de interacdo do modelo usado nesta tese, que podem ser vistos na tabela (6.3). Os
resultados obtidos para os demais coeficientes indicam que o modelo desenvolvido obe-
dece ao critério de naturalidade. Estes resultados estao em muito bom acordo com as
expectativas na medida em que analises semelhantes realizadas por outros autores in-
dicam que modelos do tipo QHD, que apresentam expressivo grau de similaridade com
o modelo desenvolvido nesta tese, estao em bom acordo com o critério de naturalidade.

O modelo apresentado confirma, embora de forma ainda nao conclusiva, a intima
conexao entre o critério de naturalidade e a ampliacao do escopo de modelos efetivos por
meio da exaustao do espaco de fase dos campos dos mésons. Este aspecto, importante
na analise do critério de naturalidade em teorias efetivas, é confirmado, por exemplo,
pelos resultados apresentados na tabela (6.3), que indicam que o grau de naturalidade
dos coeficientes dos termos de interacao se amplia a medida em que outros campos
mesodnicos sdo incluidos no formalismo, com excecdo do coeficiente n30. E importante
ressaltar que o grau de naturalidade do coeficiente correspondente ao termo de intera-
¢ao #y se amplia & medida em que mais mésons escalares-isovetoriais sao considerados
no formalismo: o seu valor, no caso em que consideramos o espacgo de fase o,w, 0, é

igual a 019 = —0, 771, enquanto que, para o espaco de fase o,w, o, d, o valor correspon-
dente é 019 = —0, 859, e finalmente, quando considerado o espago de fase o,w, g, 9", o
valor destes coeficiente ¢ 619 = —0,926. Assim, os resultados da tabela (6.3) indicam

que o Modelo RV, com exce¢ao do coeficiente 739, obedece ao critério de naturalidade
nos demais coeficientes, pelo menos até a ordem de expansao considerada. E possivel
observar também que a introducao de graus de liberdade escalares-isovetoriais como
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que naturaliza o modelo, pois o coeficiente 61y do termo de interacao associado ao mé-
son p tende progressivamente a unidade a medida em que o espaco de fase dos campos
mesonicos é ampliado.

O caso do coeficiente 713y por sua vez necessita uma analise muito particular. Isto
porque, embora os campos ¢, ¢, ou, equivalentemente, o campo ¢*, e o campo g, de-
sempenhem um papel de competi¢gao na configuracao da estrutura formal da energia de
simetria da matéria nuclear, como viu-se anteriormente na expressao (6.44), ha outro
aspecto importante desta equacao que lhes confere elementos adicionais de complexi-
dade. E este aspecto pode ser melhor elucidado ao examinar-se as equacgoes abaixo:

2 2 «
E,(p)glLJrl Go (9 M
s 6 \/kZ + M*2 8 | \my, Mg k% + M2

sendo que

Po ,

—1
*_< 90N0+907VU*+%QCNT'g"i'%géNT'é)
My

Ou seja, a presenca da componente de massa efetiva m* no segundo termo da expressao
da energia de simetria acima, que depende das contribui¢oes dos demais mésons de
natureza escalar, e que se acoplam ao potencial escalar de Lorentz da teoria, produz
um efeito de modulacdo do coeficiente gs« e da massa do méson 0*, mgs« contribuindo
assim para alterar o grau de competitividade entre os coeficientes supra mencionados,
Jo € gs+. Neste sentido, a avaliacao do grau de naturalidade do termo 73, exige uma
analise mais criteriosa, com vistas a determinar, de forma mais acurada, o grau de
competitividade dos coeficientes acima mencionados. Esta analise, porém, esté fora do
escopo desta tese.

Energia de Simetria

I

Esim(p)

1 k2 1 2 —N\*( Mr O\’
(%) 2 sz ) | P (6.96)
6/k%+ M2 8 m, Mg« ks + M~

sendo que ao considerarmos os limites lim,_,1Cony — —mf elimy_oCoun — —1, resulta

Esim(po) = a4 ay = 33,2MeV .

6.1.1 Matéria Nuclear em Equilibrio-# Generalizado

Razeira et al. [62, 61| analisaram, através do Modelo RV, os efeitos da ressonancia
escalar-isovetorial na matéria nuclear densa com a presenca do octeto bariénico e os
mésons isoescalar, escalar, vetorial-isoescalar, escalar-isovetorial e vetorial-isovetorial
em equilibrio 5. A seguir apresenta-se o desenvolvimento adotado e alguns resultados.

A determinacao das constantes de acoplamento NN, por meio das propriedades
de equilibrio da matéria nuclear possibilita a extrapolacao da equacgao de estado para
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o regime de altas densidades barionicas da matéria nuclear [42], ~ 6 po. Para densi-
dades da ordem de ~ 2 py pode ocorrer, como mencionado, o aparecimento de hiperons
na matéria nuclear. Prescricoes para determinacao das constantes de acoplamento
NH e HH, como aquelas realizadas na se¢ao anterior, tornam-se entao absolutamente
necessarias. No entanto, a determinacao apenas das constantes de acoplamento nao
se mostra suficiente para descrever o comportamento das particulas supracitadas na
matéria nuclear. Neste sentido, outros aspectos igualmente relevantes devem ser leva-
dos em consideragao: a conservacao de ntimero baridnico e a neutralidade de carga,
uma vez que:

e nimero bariénico é conservado na interagao forte [42], estabelecendo um vinculo
entre as diferentes espécies baridnicas do sistema.

e anecutralidade de carga elétrica do sistema, para densidades menores do que 2 pg, é
mantida com a ajuda dos elétrons livres®; quando o potencial quimico dos elétrons
for da ordem de ~ 100 MeV | esta condigao implica no possivel aparecimento de
muons livres na matéria nuclear, os quais devem estar em equilibrio quimico
com os elétrons do sistema, devido a conservacao de ntumero leptonico; para
densidades maiores do que 2 pgy, o aparecimento de hiperons no sistema torna-se
energeticamente favoravel; hiperons carregados sao entao criados de forma que
sejam mantidas no sistema as condi¢oes de neutralidade de carga elétrica e de
conservacao de niimero baridnico.

O calculo da equacao de estado nuclear requer o conhecimento dos momenta de
Fermi kg, , kr,, kr,, k;FE+7 k‘in, szov kpgf, kFEO, kr., kr, das diferentes espécies de
particulas e dos condensados oy, 0§, G3 € 03, 0s quais sao determinados por meio da
solucao do sistema de equagoes nao-lineares acopladas, obtidas a partir da minimizacao
da energia total do sistema:

m200 =Y oy psn =05 m’wo — Y Guppp =0 ;
B B
mi*aé - Zgagmj‘-f psg =10 m2903 - 299313303 =0;
B B
miss = Y Gepy Isppsp =0 ;m30s — Y goymiy Iszpsn =0 ;
B B
miey = Z%BPB : (6.97)
B
A solugao da equacao de estado do sistema tem como pressuposto a condicao

Pp + Pn + pa + pso + pu- + ps+ + p=- + p=o — pp = 0; (6.98)

para a densidade barionica do sistema, bem como a imposi¢ao de neutralidade de carga

Pp— Ps- + pst — p=- — pe — pu = 0. (6.99)

60s léptons na matéria nuclear estao sujeitos apenas a condicdo de equilibrio quimico e neutralidade
de carga elétrica.
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Da condicao de equilibrio quimico

B = NBUn — qBHe ,

pode-se obter, da equac@o (6.29), em vista de que pup(k) = eg(k), no caso em que
np = 1, a condi¢ao limiar de aparecimento de barions, dada pela expressao

Pn — qBHe > GupwWo + JopP0 + Gopls oos(k) + M. (6.100)

Logo, a condigao de equilibrio-f3 generalizado (equilibrio quimico generalizado) fica:

Pp — o+ te = 05 5pse — pn + fte =03
P = pn = pre = 03 pfia— — pn — fe, =03
pA = o = 05 ps0 — pp =03
fizo = pn = 0 ;pte—p1 =0 (6.101)

Na equagao (6.100), o termo correspondente ao méson ¢ determina se o apareci-
mento de uma dada espécie é favorecido ou nao é favorecido no que se refere, particular-
mente, a dependéncia de isospin. Assim, uma dada espécie, cuja terceira componente
de isospin nao altera o sinal do termo g¢,, I3 poos(k), € dita favorecida em isospin, como
é o caso, por exemplo, do proton, enquanto que uma espécie, cujo valor de I3 g altera o
sinal do termo referente ao méson p, é dita nao favorecida em isospin. Evidentemente,
de maneira geral, o limiar para o aparecimento de uma dada espécie depende, além do
aspecto acima mencionado, também do valor da massa de repouso da espécie bem como
dos valores das constantes de acoplamento associadas aos demais campos mesodnicos do
sistema.

Estado Ressonante ¢ na Matéria Nuclear

Os potenciais nucleares associados aos mésons ¢ e ¢ podem ser escritos, na aproxi-
macao de campo médio, na forma:

2
9s L, I
9503 = <Ea) <§mppsp_§mnpsn>7

2
9sS3 = <_.;> (§mppsp—§mnpsn) . (6.102)

mC
Substituindo-se a expressdo acima no termo im?26% + 1m2¢2. presente na equacao de
2% %3 219 >3y

estado dos hiperons, e introduzindo as definigoes

1 *
§m§* 532 =

2
g5+
()

1 1
§m§5§ + §m§g§ : (6.103)

() () o

obtém-se
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1 1 1 (g5 L, - . .
§m§(5§ + §mfg§ ~ 95 (E) |:§mpp3p ~ 5MmpPsn + Xox (MS+ Pzt — MG-Psz-)
+ 1 ES 1 * 2 + 1 g§ 2 1 * 1 *
= | 3M=+PsE+ — M- Ps=— S\ SMyPsp — My, Psn
Xoz | 5Ma+psz+ — 5Mz—p 3 \ing ) |27l — 5P
T Xex (m2+p52+ - mz—PsE*) * Xez §m5+psE+ - §m5—psE* ) (6-105)
ou ainda
1 1 g5+ ? 1 * 1 * * *
252 + m §3 = 5 (m5*> kmppsp - §mnp8n + X6z, (m2+psz+ — mz,psgf)
1 1 1
+ Xoz (§WE+PSE+ - 5”’%%5—)} = §m§*5§2, (6.106)

onde X5y = Xop = X63 € Xo= = Xez = Xoz-
Os resultados obtidos anteriormente, indicam que é possivel escrever um lagrangiano
equivalente ao lagrangiano (7.10) por meio das seguintes substitui¢oes
0 — 0%,
ms  —— Mgx

965 — 9oy - (6107)

A formulacao langrangeana correspondente pode ser escrita na forma

1 1 1 1
Lepr = §m203+§ m2 00 + 2m2w§ ¢¢0+ mpgog §m§*5§2
o 1 .
+ Z {QﬁB(Z%aM — G w0 — 5993707'3903 - MB)%B]
B
+ > (190" — ) (6.108)
!

onde a massa efetiva dos barions é entao expressa, em termos do méson efetivo 0*, na
forma

-1
00 + Gor 05 + X gse I3, 0%
M, = myMp = <1+g p00 7 9750 T 5 98 3) Mj. (6.109)
Mg
o o ¥ O’* * 5* .~
A altas densidades as fragoes gj\ljBo, g A?BO, gjﬁ; obedecem as condigoes
9500 9or,00 9s%,03
—— << 1 << 1; <<1. 6.110
Mg Mp Mp ( )

A equagao (6.109) pode ser entdao expandida, em primeira aproximagao, em uma

série de Taylor:
Mpg ~ Mg — 29,00 — 2g5+0y — Ggs+1305 . (6.111)
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Figura 6.2: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio beta ge-
neralizado. Os painéis & esquerda mostram o comportamento da equacao de estado
da matéria nuclear. O painel & direita mostra o comportamento da relacao massa-
raio para a familia de estrelas de néutrons correspondente a integracao das equacgoes
TOV utilizando-se as equagoes de estado da matéria nuclear apresentadas nos painéis
a esquerda. As linhas cheias representam os resultados com os mésons o, w, o, 6*; as
ponto-tracejadas, os mésons o, w, p e d e as tracejadas, os mésons o, w e .

As massas efetivas dos néutrons e dos prétons, bem como dos hiperons A%, ¥, %9 ¥—,

—=0
=

My ~ M, — 29,00 + gs-03 ;
My ~ M, — 29,00 — gs-03 ;
Mo ~ Mpo — 295,00 — 29010 ;
M ~ Myt — 295,00 — 290505 — 25503 ;
Mso ~ Mso — 2g45,00 — 295204 ;
5- ~ Ms- — 26,00 — 2953,00 + 295103 ;

MZo ~ Mzo — 295.00 — 205205 — 95203 ;

Mz

e Z~ podem ser escritas entao, respectivamente, na forma

o~ ME* — 290500 — 290208 + 95255)5 .

(6.112)

Destas equacoes resulta entao, para o desdobramento das massas efetivas dos néutrons,
dos protons e dos hiperons A, ¥+, ¥ Y= =0 e =

Ay~ (M, — M) + 29503 ;

*EOE+ ~ (MZO — ME+) + 295%5;
;027 ~ (MEO — ME_) — 2g5§(5§ ;
(MEO - M37> - 2g5§(5§ .

*

=0=— "

(6.113)
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Figura 6.3: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio beta gene-
ralizado. O painel a esquerda apresenta o comportamento dos condensados dos mésons
e do potencial quimico dos elétrons em fun¢ao da densidade barionica. Os painéis
a direita apresentam o comportamento da pressao nuclear em funcao da densidade
baridnica. As linhas seguem a mesma representagao da figura anterior.

Estes resultados indicam que a presenga no formalismo dos mésons ¢ e §, — ou equiva-
lentemente do méson 0* —, acentua o desdobramento das massas efetivas dos néutrons,
dos protons e dos hiperons AY, ¥, 30 ¥~ =% ¢ -, contribuindo para o acréscimo
das massas efetivas dos néutrons e dos hiperons X~ e =7, bem como para a diminui¢ao
das massas efetivas dos protons e dos hiperons X7 e Z~. A inclusiao no formalismo
dos mésons o e ¢*, acentua, de forma similar ao caso anterior, o desdobramento das
massas efetivas dos néutrons, dos protons e dos hiperons ¥ e Z; no que diz respeito,
porém, as massas efetivas de cada uma destas particulas, estes mésons contribuem
sistematicamente para sua reducao.

6.1.2 Resultados

Os resultados indicam que a ado¢do do esquema SU(6) na determinagao das cons-
tantes de acoplamento do sistema suavisa apreciavelmente a equacao de estado da
matéria nuclear. Este resultado pode ser explicado a partir da andlise da estrutura
da equagao (6.100), em vista de que tal escolha de esquema de acoplamento leva a
valores dos parametros da teoria que sao expressivamente menores do que os valores
correspondentes associados a outros esquemas de acoplamento. Este aspecto faz com
que o limiar para o aparecimento das espécies, mesmo para aquelas mais massivas,
ocorra, no caso do Modelo RV, a densidades expressivamente mais baixas do que nos
casos anteriores. Conseqiientemente, a pressao de densidade correspondente é também
mais baixa. E como também vimos anteriormente, uma equacao de estado, A, é mais

6
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Figura 6.4: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio beta gene-
ralizado. O painel da esquerda mostra o comportamento da massa estelar em funcao
da densidade de energia central da estrela, .. O painel da direita mostra o comporta-
mento da energia de ligacao gravitacional em funcao da densidade de energia central.
Os pontos em destaque indicam as posig¢oes, nos gréaficos, que correspondem a estrela
de massa maxima da familia de estrelas de néutrons do modelo. As linhas seguem a
mesma representagao da figura (6.2).

rigida do que outra, B, se a pressao interna associada a A, para qualquer valor de
densidade, for maior do que a pressao interna correspondente a B. Dotada de uma
maior pressao interna, a estrela A pode suportar uma maior compressao gravitacional
do que a estrela B e portanto a primeira deve ter uma massa maior do que a segunda,
uma vez que a intensidade da for¢a gravitacional esté diretamente associada a massa
estelar. Utilizando-se o jargao tipico da area, dizemos que a estrela A pode suportar
maior massa do que B e que a equacao de estado da estrela A é mais rigida enquanto
que a equagao de estado da estrela B é mais suave (ou menos rigida).

As predigoes tedricas referentes ao Modelo RV levam, consequentemente, a menores
valores da massa maxima das estrelas de néutrons no primeiro caso em comparacao aos
demais. Evidentemente, estes resultados estao associados aos esquemas de acoplamento
escolhidos bem como & estrutura formal do modelo. Isto significa dizer que pode
existir uma equagao de estado mais rigida do que aquela associada ao Modelo RV,
mesmo que seja adotado nos calculos de propriedades da matéria nuclear o esquema de
acoplamentos SU(6).

Os efeitos dos mésons § e 0* ocasionam acréscimo nos valores da massa méxima e do
raio das estrelas de néutrons, como pode ser comprovado na tabela (6.5). E importante
salientar a modificacao no comportamento do condensado do méson 9, devido & inclusao
do méson ¢, cujo efeito de amplificagao anteriormente mencionado, quando se procede
a substituicao 6 — 0%, torna-se expressivo.
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Tabela 6.4: Resultados do Modelo RV, sem os hiperons, para a matéria nuclear em
equilibrio-3. A primeira coluna indica os mésons que foram considerados na interagao
nuclear. As grandezas fisicas, nas demais colunas sao as seguintes: ¢, representa
a densidade de energia central da estrela, M a massa estelar maxima, R o raio
estelar, pp a densidade baridnica (determinada no centro estelar), z o avermelhamento
gravitacional, Ng o niimero barionico total.

Meésons Logyp ee M R 2—’3 Z Np
(g/em?®) (M) (Km) (x10%)
o, w, 0 15,501 1,67 981 8,31 042 0,23

o,w, 0, 15465 1,68 10,03 7,78 041 0,23
o w, 0,6 15467 1,68 10,05 7,80 041 0,23
o,w, 0, 6% 15459 1,69 10,17 7,68 040 0,23

Os resultados mostram em particular que os mésons ¢ e § contribuem, por meio dos
1,2 2 1

termos 3m2og, 3m30s para a diminuicdo da intensidade da pressao interna da matéria
nuclear, na medida em que os termos acima descritos contribuem com sinal negativo
para a referida expressao. No entanto, estes mésons contribuem também para a modi-
ficagdo na massa efetiva dos bérions, como visto na expressao (6.113). Além disso, a
introducao paulatina de mésons ao sistema implica em alteragoes nos valores das cons-
tantes de acoplamento dos mésons precedentes, na medida em que as escolhas destes
parametros implicam na reprodugao, por parte do modelo, de propriedades observaveis
da matéria nuclear. Estes aspectos conferem maior grau de complexidade a analise da

intensificacao ou nao da pressao devido a presenca destes mésons.

Tabela 6.5: Resultados do modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio beta

generalizado. As grandezas representadas seguem o mesmo padrao apresentado na
tabela (6.4).

Mésons Logio ¢ M R ’;—Jg z Ng

(g/em®) (M) (km) (x10%)
o, W, 15259 1,33 1128 547 024 0,17
o, w, 0,8 15,233 1,34 11,54 518 023 0,18
o, w, 0, 6* 15210 1,35 11,77 4,93 023 0,18
o, w, 0, 0%, b 15283 1,34 11,14 574 025 0,18

o, w, 0, 0% ¢, 8 15254 135 1142 540 024 0,18
o,w, 0, 0% ¢, 6% 15227 1,36 11,66 5,11 0,24 0,18
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Figura 6.5: Resultados do modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio beta ge-
neralizado. O painel da esquerda apresenta a equagao de estado nuclear. O painel da
direita apresenta a relagdo massa-raio para a familia de estrelas de néutrons. A linha
horizontal representa na figura o valor da massa do pulsar Hulse-Taylor. As linhas
cheias representam resultados com a presenca dos mésons o, w, o, 0¥, ¢ e 0*, as trace-
jadas com os mésons o, w, 0, 0¥, ¢ e § e as pontilhadas com os mésons o, w, o, o* e

&,
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Figura 6.6: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio beta ge-
neralizado. Os painéis da esquerda apresentam o comportamento dos condensados dos
mésons estranhos o* e ¢ e do méson efetivo 6*. O painel da direita apresenta o com-
portamento das populagoes relativas das espécies em funcao da densidade baridnica.
As representagao das linhas seguem a da figura (6.5).



Capitulo 7

Condensacao de Kaons e a Equacao de
Estado da Matéria Nuclear

No presente capitulo estudamos os efeitos da condensacao de kdons na equacao de
estado da matéria nuclear. Com este objetivo, apresentamos o formalismo relativistico
para inclusao dos kdons ao Modelo RV, cuja densidade lagrangiana de interagao inclui
a presenca do méson escalar-isovetorial ¢, obedecendo assim aos pressupostos anterior-
mente estabelecidos do critério de naturalidade. A inclusao em particular dos kdons ao
formalismo possibilitara estudarmos os efeitos da presenca de um condensado de kdons
em estrelas de néutrons e em pulsares.

7.1 Kaons

Nesta secao apresentamos uma breve exposicao de algumas das propriedades dos
kédons. O boéson de spin zero conhecido como kéon é também denominado de méson
K, sendo que sua composicao contempla a presenca de um quark e de um anti-quark
do tipo estranho. Kéaons sao por esta razao denominados também mésons estranhos,
denominacao esta que caracteriza o fato, nao usual, que estas particulas sao produzidas
em processos que envolvem a interacao forte mas somente decaem por meio de processos
que envolvem a interacao fraca.

A denominagao méson K contempla na realidade um grupo de quatro mésons,
Kt = us, K° = ds, K = ds, K~ = us, diferenciados dos demais mésons do se-
tor quark-anti-quark leve, o, w e p, usualmente considerados na interacao nuclear, pelo
fato que os kdons carregam o numero quantico denominado de estranheza associado
aos quarks e anti-quarks estranhos. A massa do quark constituinte s tem o valor apro-
ximado de 450 MeV/c®. As massas dos quarks constituintes u e d, por sua vez, sao
aproximadamente iguais a 300 MeV/c?. No decaimento de um kéon, o quark s decai
em um quark mais leve, processo este que somente pode ocorrer por meio da interagao
fraca. Kéons e outras particulas estranhas podem assim ser produzidos por meio de
reacoes que envolvem a interacao forte; da mesma forma, quantidades iguais de quarks
s e anti-quarks s podem ser produzidas na matéria nuclear densa. Nestes processos ao
menos duas particulas estranhas devem ser produzidas simultaneamente. O ntimero
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quantico estranheza S indica o nimero de quarks, s, menos o ntimero de anti-quarks,
3, produzidos em processos que envolvem a interacao forte. No caso em que estranheza
é conservada nestes processos, entao S = 0. Entretanto, em nao havendo conservacao
de estranheza, S # 0.

Tabela 7.1: Propriedades fundamentais dos dubletos de quarks u, d e s.

B J][IT] L |S]QJe
wl| 1/3 [1/2]1/2] 172 | 0 | 2/3
d| 1/3 [1/2]1/2|—=1/2| 0 | -1/3
s| 1/3 [1/2] 0 0 | —-1|-1/3
| —1/3]1/2]1/2]-1/2]1 0 | —2/3
d|—1/31/21/2] 1/2 | 0 | 1/3
5| -1/311/2| 0 0 1| 1/3

Na matéria nuclear, ao considerarmos as densidades tipicas que caracterizam sis-
temas nucleares ligados, kdons inexistem. A densidades extremas, como aquelas encon-
tradas em estrelas de néutrons e em pulsares, a presenca de kaons revela novas e im-
portantes facetas na interacao destas particulas com o meio de muitos corpos. Uma vez
produzidos, os quarks estranhos que compoem os kdons, apresentam uma probabilidade
relativamente baixa de sofrerem aniquilagao em colisoes com quarks anti-estranhos, de
modo que estas particulas podem existir por tempos aprecidveis no interior dos ha-
drons. Isto se deve ao fato de que a amplitude da secao de choque de aniquilagao
entre quarks e anti-quarks estranhos é relativamente pequena quando comparada com
as amplitudes de outros processos competitivos envolvendo quarks [171]. As particu-
las constituidas por quarks estranhos interagem por sua vez, efetivamente, somente por
meio da interagao fraca com o meio nuclear de muitos corpos em seu entorno. Este fato
confere as particulas estranhas um papel diferenciado das demais quando consideramos
estrelas compactas na presenca de matéria estranha. A presenca destas particulas no
meio de muitos corpos pode ser decisiva, como veremos, na conformacao da equagao de
estado da matéria nuclear em condigoes extremas de pressao, densidade e temperatura,
influindo de maneira expressiva em caracteristicas fundamentais de estrelas compactas
como, por exemplo, nas propriedades de compressibilidade, na relacao massa-raio e no
momento de inércia de estrelas de néutrons e de pulsares.

As propriedades bésicas dos kdons sao as seguintes |[150]:

e O kidon com carga elétrica de sinal positivo, K7', tem massa igual a
493,667MeV/c? e tempo de vida médio de 1,2384 + 0.0024 x 1078 segundos.

e O kdon negativamente carregado, K, pela invariancia CPT, tem massa e tempo
médio de vida iguais ao do kdon K. A diferenca experimental de massa entre
ambas as particulas é igual a 0,03240,09MeV/c?, e a diferenca no tempo médio
de vida de ambos é igual a 0,11 £ 0,09 x 10~8 segundos.

e O K tem massa igual a 497,648 + 0,022 MeV/c? e raio quadréatico médio de
carga dado por —0,076 £ 0,018 fm?.
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e Os méson K e sua anti-particula, representada pelo simbolo K, tém idénticos
valores de massa.

7.2 Kaons em Estrelas de Néutrons e Pulsares

O comportamento da matéria hadroénica a densidade barionicas muito altas tem
se constituido em um fascinante tema de pesquisa ha algum tempo. No inicio dos
anos 1970, Migdal, Sawyer e Scalapino [172, 173, 174] sugeriram que a matéria nu-
clear poderia apresentar condensacao de pions para densidades préoximas do ponto de
saturacao da matéria nuclear. Em 1986, a possibilidade de condensacao de kdons na
matéria nuclear, para valores de densidade expressivamente maiores do que a densi-
dade de saturagao nuclear, foi investigada pela primeira vez por Kaplan e Nelson [46].
Desde entao, as distintas linhas de pesquisa que envolvem a condensacao de kdons e os
efeitos subjacentes na conformagao da equacgao de estado da matéria nuclear contem-
plam dois eixos principais: estudos que abordam a presenca de kdons em colisoes de
ions relativisticos pesados [47, 175] e em estrelas compactas [13], tema este primordial
nesta tese de doutorado. Um dos aspectos que mais se sobressai nestes estudos é a pos-
sibilidade e as consequéncias da condensacao de anti-kdons K~ no nicleo de estrelas
de néutrons cujas predi¢oes tem sido baseadas em modelos que contemplam invarian-
cia quiral [176, 177, 178|, usando dados de espalhamento kidon-nucleon [49, 179, 180],
ou dados associados & absorcao de kdons K~ por atomos, formando dtomos kadnicos
[181], ou ainda predigoes envolvendo a condensagao de kdons em modelos do tipo QHD
[156, 182, 183, 184].

Condensagao de Kaons K™ na Matéria Nuclear

Estudos tedricos baseados em modelos que contemplam a invaridncia quiral, em
modelos do tipo QHD [156, 179, 180, 183] e também em modelos do tipo Nambu-
Jonas-Lasinio [185], indicam a geragao de um potencial 6tico repulsivo para os kdons
K™ no meio nuclear. Estes resultados revelam que a condensacao de kdon K em
uma estrela de néutrons nao seria energeticamente possivel. Eis a fundamentagao
bésica para a nao consideragao, por parte dos estudos mais recentes, da possibilidade
da condensagao de kdons do tipo K na matéria nuclear. Concentramo-nos portanto
neste estudo & condensacdo de anti-kdons do tipo K~ e K° em estrelas de néutrons e
pulsares.

Condensacao de Anti-kdons K~ e K° na Matéria Nuclear

Por outro lado, a intera¢ao barion-anti-kdon (BK _,BWO) gera um potencial 6tico
atrativo [48, 49, 50, 51, 81, 184], podendo levar a uma condensagao estavel destas
particulas no interior de uma estrela compacta.

Uma das hipoteses mais aceitas sobre a condensacao de K~ na matéria nuclear parte
do pressuposto que este efeito se inicia com o processo de decaimento e~ — K~ +v. Esta
hipotese é fundamentada na suposicao de que no meio nuclear a altas densidades, como
aquelas encontradas em estrelas de néutrons, pulsares e estrelas estranhas, o espago
de fase da particula K~ sofre expressiva modificacao devido a interagoes com mésons
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cujos campos correspondem a um escalar de Lorentz, tornando energeticamente possivel
que o processo acima mencionado ocorra. Em suma, o méson K, cuja massa nua é
representada por M-, ao se acoplar a outros mésons de natureza escalar, representados
genericamente pelo campo ¢,, na forma

;(— :MK* _gK*sgbs: (71)

adquire uma massa efetiva M._ que poderia ser menor do que sua massa nua M-,
tornando o processo e~ — K~ + v energeticamente possivel.

A formacdo de um condensado de mésons K° no estado fundamental em estrelas
de néutrons foi investigada na aproximacao relativistica de campo médio, onde as
interagoes entre os barions e anti-kdons sao geradas pela troca dos mésons o, w e
0. Encontrou-se que o campo do méson p é repulsivo para o méson K~ e é atrativo
para o méson K°, que compde por sua vez um isodubleto com o méson K~ [186].
Consequentemente, a energia no meio (wgo) do K° é reduzida quando comparada com
a do K, dessa forma tornando também a condensacido do K° favoravel na matéria
de uma estrela de néutrons. A densidade critica para a condensacio do méson K° em
um estado de onda-s neutro é governada pela condi¢ao wzo = 0. As densidade criticas
para a condensacao de K~ e K° dependem sensivelmente da escolha da profundidade
do potencial 6tico do anti-kdon e mais fortemente na equacao de estado nuclear. A
densidade limiar do condensado K sempre repousa acima do limiar correspondente ao
condensado de K.

Limiar Para o Condensado de Anti-kdons

Aplicando o formalismo de quebra de simetrial quiral para colisoes de ions rela-
tivisticos, Kaplan e Nelson [47] estimaram um dominio de densidades para o limiar
de nascimento do condensado em 3.87}5py. Seus resultados indicam que mesmo que
modelos do tipo QHD se mostrem expressivamente sensiveis a escolhas de parametros,
como por exemplo a profundidade do potencial 6tico dos anti-kdons, Uy, na matéria
barionica e de valores para as constantes de acoplamento kdon-méson, tem se verifi-
cado que estes modelos apresentam concordancia com o dominio de densidade supra
citado para valores de potencial 6tico dos anti-kdons compreendidos entre —80 MeVl a
—140 MeV'.

O principal efeito da condensagao de K~ em uma estrela de néutrons é o da subs-
tituicao dos elétrons pelos kdons na manutencao da neutralidade de carga do sistema,
suavizando assim a equacao de estado da matéria nuclear. Na medida em que kdons
sao bosons, ocorre uma diminuicao da pressao interna na estrela pois as componentes
de pressao quantum-mecanica de degenerescéncia, devidas ao principio de exclusao de
Pauli, associadas originalmente aos elétrons, devido a seu carater fermidnico, desa-
parecem gradativamente. E devido ainda a natureza bosonica dos kaons, estas particu-
las apresentam a tendéncia de se condensarem, preferencialmente, no estado de mais
baixa energia que corresponde ao estado com momentum angular zero, ou seja, o
assim denominado estado de onda-s. Predominam, portanto, neste caso, interagoes
kidon-méson de onda-s. A pressao interna do sistema, devida aos kdons, seria en-
tao nula caso nao houvesse a interagao destas particulas com os campos dos mésons.
Esta pressao, de carater manifestamente residual, persiste porém. A correspondente
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suavizagao da equacao de estado da matéria nuclear determina que as massas limiares
das estrelas de néutrons serao portanto reduzidas na presenca do condensado de K~
[156, 177, 182, 183, 184] em comparagao ao caso em estas particulas nao estao presentes
no sistema.

Estrelas de Quarks e Estrelas Estranhas

As pesquisas tem apontado, por outro lado, para a fascinante possibilidade de que
a condensacao de kidons na matéria nuclear altamente densa poderia abrir uma nova
rota de evolug¢ao dindmica no espaco de fase do sistema de muitos corpos, levando a
formagcao ou de matéria estavel de quarks, up, down, e strange, ou de matéria estranha
[187, 188, 189, 190, 191]. Nao consideramos neste trabalho que a matéria estranha
deve ser estével a pressao zero, como proposto por Witten [79]. Porém, conjectura-se
[192] que o fato do condensado de kéons poder constituir um estado energeticamente
favordvel estdvel implicaria em que a condi¢cdo existencial para a formacao de tais
estados, baseada em miltiplas interagoes fracas simultaneas para que se estabeleca um
valor critico de estranheza, nao estaria mais presente.

Isto fortemente sugere que quando a razao de estranheza por bérion, devido a pre-
senca do condensado de kdons, atinge o valor da unidade, entao a matéria estranha, que
se torna estével para uma dada densidade correspondente se realizaré sem a necessidade
de que qualquer barreira de energia seja suplantada.

Ainda no terreno das conjecturas, a condensacao de anti-kdons poderia ser, por-
tanto, a rota evolutiva tomada pela matéria nuclear para a formacao de um estado
constituido por trés sabores de quarks [192].

Estrelas Protoneutronicas, Hiperons e Neutrinos Aprisionados

A condensacao de anti-kdons e a producao de kidons em estrelas protoneutronicas
tém sido sistematicamente investigada sendo considerandas nestes estudos a presenca
de neutrinos aprisionados e hiperons [81, 177, 193, 194, 195|. Os resultados indicam
que a presenca de neutrinos aprisionados altera expressivamente o limiar de densidade
critica para a producao de kdons e para a formacao de condensado de anti-kdons.
Em particular estes estudos sugerem que a presenca dos neutrinos poderia sustar a
formacao de um condensado de anti-kdons. A equacao de estado da matéria nuclear
contendo kaons, anti-kdons e neutrinos é mais rigida, de acordo com estes resultados,
em comparagao ao caso em que neutrinos aprisionados nao sao considerados. Como
resultado, as correspondentes massas estelares sao mais expressivas no primeiro caso
em comparagao ao segundo caso.

Também de acordo com estes resultados, a presenca dos hiperons inibe a formacao
do condensado de anti-kdons. Os hiperons suavisam a equagao de estado da matéria
nuclear tornando as correspondes massas estelares menores do que no caso em que estas
particulas inexistem [186].

Condensacao de Anti-kdons de Primeira e Segunda Ordem

Na maioria dos estudos realizados encontrou-se que a transi¢ao para a fase na qual os
anti-kdons condensam seria de segunda ordem para valores de potencial 6tico dos kdons
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da ordem de —100M eV [194]. Apenas para valores de Uy acima de 100 MeV a transi¢ao
de fase tornar-se-ia de primeira ordem [194]. Porém, mesmo quando a transigao de fase
é de primeira ordem, nao sera sempre possivel satisfazer, simultaneamente, o critério de
Gibbs para os equilibrios mecanico, quimico e térmico, tal que a construgao de Maxwell,
que satisfaz apenas equilibrio térmico e mecéanico, foi algumas vezes empregada para
determinar a relac@o entre a pressao e a densidade na matéria nuclear [194].

Glendenning e Shaffner-Bielich [184] modificaram a densidade lagrangiana de um
modelo efetivo do tipo Boguta-Bodmer de tal forma que a aplicacao do critério de Gibbs
para equilibrio mecéanico, térmico e quimico para uma transicao de fase de primeira
ordem seja sempre possivel. A fase mista do sistema, que corresponderia a uma fase de
coexisténcia entre as fases normal e aquele que contém condensado de kdons, produz
uma diferenga qualitativa para a estrutura da estrela de néutrons, uma vez que a
equacao de estado é suavizada em uma ampla regiao de densidade, mais extensa do que
no caso em que nao ha fase mista. Como vimos, isto tem implica¢oes na relagao massa-
raio, na massa maxima, nos efeitos de superfluidez, nas propriedades de transporte,
dentre outras propriedades da estrela de néutrons. A regiao da fase mista, ocupando
uma grande frac¢ao da estrela, é permeada por gotas microscépicas (ndo necessariamente
esféricas) imersas na fase hadronica. As cargas elétricas das gotas, por sua vez, tém
sinal oposto ao da fase hadronica [50].

7.3 Formulagao Lagrangiana

A interacao entre kdons e anti-kdons com os barions é tratada de forma similar ao
formalismo RV que descreve a interacao entre os barions e os mésons convencionais.
Neste contexto introduzimos a formulagao lagrangiana

9ok O + 195k TR -0 + 305 T * S\ 1, -
Lint (1 - % - ) Uik
K
ik 0 + 0G5k T -0 + 29 sTK * S _
X (1 + i 27°8 ) Dhape — o Mptbg . (7.2)
K

onde o indice K representa as diferentes espécies de kdons e anti-kédons; o dubleto de
isospin dos kaons é representado por K = (KT, K% e o dubleto de anti-kdons por
K = (K—,K°). Os operadores Tx representam as matrizes de isospin de Pauli para
kédons e anti-kdons. Nesta expressao, o escalar de Lorentz I' contempla os seguintes
termos

I = 0" + igurw" + 19k T - 0"/2 . (7.3)

Seguindo os mesmos principios formais aplicados no capitulo anterior, a densidade
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lagrangiana relativistica completa do modelo fica, portanto:

L= ZAB(?EB@'%W%B—g¢>B1ZB%¢B¢“—%&B%T - 0"VB = Gup VYW — Y Mpip)
B

1 1 1
5(0 o0 — my20?) + 5(8 oFO* — my20*?) + 5(8,5 - O's — m26?)
1 1 1 1
5(3 §-0"6 —ms26°) — Zw’“’w# + 2mw2wuw — —qﬁwqb + 3o gzﬁugb“
1 1 * *

— 0w @+ Smye, @+ Z (AL i ATt — $ M)

i (17,0" — mu) Y, (7.4)

~M

onde os indices B e [, da mesma forma que no caso anterior, representam as diferentes
espécies barionicas e leptonicas (elétrons e muons livres).
Na expressao acima, definimos:

o + l T * 6_'_ l T *
A = [(1 - e LB S g—)} 7 (7:5)
¢ 1 5 1
o + 5 T 0+ 5 TK *
Ag = KHQ KT oK i 28 TK g)] . (7.6)

De maneira similar ao caso dos barions no capitulo anterior, onde introduzimos uma
mudanca de escala nos campos dos bérions

050+ LaspT 6+ tgTr o\
vn = (14 27T A00TE 0T 30T vo | (77)
introduzimos agora uma mudanca de escala nos campos dos kéons, na forma
okO 4 LoskTi -8+ Lo, o\
bxe <1 4 T AT O T ) br (7.8)

Usando a aproximacao de campo médio, a densidade lagrangiana completa do mo-
delo pode ser escrita como

L= Smid b oo ol A Sty omtE + Smis
+ 0y {@B(iwa" — G wo — %gg37073903 - ME)¢B:|
B
+ Z 0,0 0" i + (92w + Gorc O3 — ME) VK K] (7.9)
K
+ Y (i,0" = m) v, (7.10)
l

onde as massas efetivas dos kdons e anti-kdons podem ser escritas na forma

-1
Yok O + 595K TK - 0 + %chTK : C)

M =M 1
K K<+ My

(7.11)
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Em primeira ordem, esta expressao pode ser escrita como

My = Mg — gox0o — I3k 9503 — I3k gercs3 - (7.12)
Desta expressao resulta, entao, para as massas dos dubletos de kaons (K, K°):

1 1

My, = Mgy — gor0o — 5951{53 ~ 59K (7.13)
. 1 1
o = Mgo — goxoo + 5951(53 + 595K S3 (7.14)

e para as massas dos dubletos de anti-kdons (K, K°) resulta;

. 1 1

My = Mg_ — gox00 + 5951(53 + 59sKS3 (7.15)
. 1 1
7o = Mpgo — gorxoo — 5961(53 - §Q<K§3 . (7.16)

Os correspondentes desdobramentos em isospin das massas dos dubletos de kaons e
anti-kdons sao:

Agog+ = Mpzo — Mjer = (Mgo — Mg+) + 9503 + 9erSs ; (7.17)

AKfl’(o == M}k{, - I*_(O = (MK— — MR’O) + 96K53 + gekS3 - (718)

Estes resultados indicam que a presencga dos mésons ¢3 e d3 no formalismo acentua
o desdobramento das massas dos kdons e dos anti-kdons, contribuindo para o acréscimo
da massa efetiva dos kdons neutros e anti-kdons negativos e para a diminuicao da massa
efetiva dos kdons positivos e anti-kdons neutros.

As energias no meio nuclear de muitos corpos dos dubletos de anti-kdons sao dadas

por
1

ex- =1/ P2+ M2 — gugwo — 5991{903 ; (7.19)
—9 *2 1

Ego =1/ P?+ Mg — guxwo + 59eK 003 - (7.20)

As equagdes dos mésons na presenca dos condensados de anti-kdons sao dadas por

ngB = Z ggsm*B2 ]3BpsB + Z gng}2]3KpsK ) (72]‘)
B K
miao = Z gUBmgpsB + Z gakm*](?psk; (722)
B K
M5 = Y Gor 5 P+ D Gor T Dokt (7.23)
B K

Mo =Y GuBPB — Y GuRPK (7.24)
B K
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myds = Z 958 M5 I3ppes + Z gakm}gfgkpsk ) (7.25)
B K
MG = Y _ GouPB + SUMEYGsr PR ; (7.26)
B
m 003 = Z 9oBl3BPB + Z JorI3r PR - (7.27)
B K
onde )
* 1 1 -
my = <1+9030+907§0' +§9<BTB'<+§%BTB'5> : (7.28)
Mp
¢ 1
* 1 1 -
i = (1 | 9o+ 900 O TR S+ T 6) N
My
Nas equagoes (7.21) - (7.27), as densidades psp e pp sao dadas por
2Jg+1 (M8 Mj )
p=BT B g2y 7.30
PsB 272 0 /kg + MEQ ( )
2Jp +1
PB = Wk%}g , (7.31)

onde Jp representa o niimero quantico de spin dos barions.

Consideramos neste formalismo, como vimos anteriormente, que os anti-kdons ocu-
pam o estado de mais baixa energia, o que corresponde ao caso, como vimos anterior-
mente, em que os seus momenta lineares sao iguais a zero (estado s de condensagao).

7.3.1 Equagao de Estado

A densidade de energia total do sistema ¢ = eg +¢; + €, contém contribuigdes dos
bérions, dos léptons e anti-kdons. A contribuigdo correspondente aos anti-kéons é [195]

ex = My (px- + pio)- (7.32)

Conseqilientemente, a equacao de estado do sistema tem a forma

1 1 1 1 1 1
g = imiag + §mg*ag2 + §miw§ + §m§5q§g + §mig(2)3 + §m?§§ + §m§5§

1 kr B 1 kr.

+ PZ/ kde,/kuMgMFZ/ k2dky/k? + m}?

B 70 . J0

+ Mi(px- + pgo); (7.33)

1 1 1 1 1 1 1
p = —§m§0§ §mi*032 + §miw§ + §m?¢¢3 + §m,2)033 - §m?§§ - 5”%2553

11 R 11 ker kAdk
+ 25> > /0 (7.34)
l

—+__ _—
32 = Jo k2 + M2 32 k2 +m?
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A presenca dos anti-kdons em um estado de onda-s de um condensado de Bose-
FEinstein nao contribui diretamente para a pressao interna do sistema, mas contribui,
de maneira indireta, por meio dos campos dos mésons, gerando assim uma componente
residual de pressao.

7.4 Fase Hiperon-Kaon

Estudos recentes [196, 197, 198, 199| indicam que uma fragao substancial da matéria
de estrelas de néutrons consiste de hiperons. A existéncia de estados fortemente ligados
de hiperons pode originar uma transicao de fase de primeira ordem da matéria nuclear
com nucleons para matéria nuclear com ntucleons e hiperons, o que pode produzir
modifica¢oes expressivas da relagao massa-raio de uma estrela de néutrons. Medi¢oes
da massa e do raio de uma estrela de néutrons, portanto, podem estabelecer vinculos
importantes na configuracao da equacao de estado da matéria nuclear.

A presenca de hiperons na estrela, é portanto uma idéia coerente, pois as estrelas de
néutrons representam um cenario energeticamente favoravel a presenca destas particu-
las, devido ao efeito combinado do principio de exclusao de Pauli e da acao da forca
nuclear fraca, que permite a conversao de alguns nicleons do meio em hiperons [13].
Por outro lado, desconsiderar a presenca de hiperons pode conduzir a alguns problemas
como: a) estimativas mais pobres sobre o resfriamento de estrelas de néutrons, uma
vez que as temperaturas de superficie de estrela de néutrons podem ser mensuradas;
b) estimativas mais pobres sobre a condutividade elétrica, que ndo pode ser direta-
mente medida, embora resisténcias 6hmicas infuenciam o decaimento ou persisténcia
do campo magnético dos pulsares e também a localizacao de sua fonte na estrela; c) su-
perestimativas da massa maxima possivel da estrela de néutrons, que tem vinculo com
o acoplamento entre hiperons e mésons. Como discutido no capitulo anterior, ha ainda
muita divergéncia sobre a magnitude de acoplamento entre os hiperons e os mésons e,
portanto, hé incertezas do efeito preciso dos hiperons na massa maxima estelar. Desta
forma, os possiveis impactos de uma interagao atrativa de intensidade expressiva entre
os hiperons na matéria nuclear e, em especial, na conformacao de propriedades globais
de estrelas de néutrons, necessitam ser investigados.

Contudo, mesmo reconhecendo que estudos que objetivem uma descri¢ao mais com-
pleta das propriedades globais de uma estrela de néutrons necessitam levar em conta
a presenga dos hiperons, isto nao seré feito na maior parte do presente trabalho. Faz-
se isto na medida em que estudos recentes sobre propriedades de estrelas de néutrons
indicam que os graus de liberdade de kdons e de hiperons apresentam-se como competi-
tivos na suavizagao da equacao de estado nuclear. Neste contexto, o objetivo principal
nesta tese é o de investigar os efeitos de uma condensado puro de anti-kédons na equagao
de estado da matéria nuclear com ntucleons, elétrons e mions.

Argumenta-se também que hé fortes evidéncias nos estudo que incorporaram hi-
perons e condensados de K~ a matéria em estrelas de néutrons que a presenca dos
hiperons desloca o limiar de nascimento dos anti-kdons para valores de densidade bari-
dnica muito alta [156, 183], acima do que se supoe existir em uma estrela de néutrons
[13, 200], especialmente se o hiperon Y.~ aparecer primeiro que o K~. Isso acontece
porque os hiperons com carga negativa assumem o papel dos elétrons para neutralizagao
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global de carga elétrica na matéria nuclear. Conseqiientemente, o valor do potencial
quimico do elétron é reduzido, deslocando o limiar de surgimento dos anti-kdons K~
para valores mais altos em densidade baridnica.

Porém, ressalta-se que os acoplamentos do hiperon ¥~ nao sao bem determinados
como os acoplamento do hiperon A, e mesmo no caso deste, os dados ainda sao res-
tritos as densidades nuclear e subnuclear, onde pequenas varigoes nas constantes de
acoplamento podem conduzir a uma situagao onde a densidade limiar para o apareci-
mento do hiperon >~ é maior do que para os anti-kdons. Esta incerteza permanece nao
resolvida [194]. Ainda assim, realizamos uma investigagdo nesta tese, que corrobora
estas observagoes e a descreveremos a seguir.

O deslocamento do limiar dos K~ para altas densidades é uma questao evidenciada
na figura (7.1), obtido através do Modelo RV, utilizando acoplamentos do tipo SU(6)
para os hiperons. Os resultados mostram as populagoes de hiperons deslocando o limiar
do K~ para uma valor superior a 8p.

Um modelamento completo das propriedades da estrela de néutrons incluindo hi-
perons, condensado de anti-kdons e transicao hadron-quark ¢ um projeto de extensao
do presente trabalho.

n

Populacao Relativa

Lt il

0001}

|

ooootlcie bbbl
o 1 2 3 4 5 6 1 8 9
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Figura 7.1: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio-3 com a
presenca do octeto baridnico e do condensado de anti-kdons negativos. Os dados da
figura corroboram os resultados esperados por varios autores, ou seja, que a presenca
dos hiperons desloca o limiar de densidade para o aparecimento de anti-kdons para
valores muito altos de densidade barionica, muito possivelmente acima das densidades
maximas esperadas nas estrelas de néutrons.
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Figura 7.2: Resultados do Modelo BB [184]| para a massa efetiva do nicleon para
matéria nuclear em equilibrio beta, destacando a presenga da fase mista, em que a
massa efetiva assume dois valores devido a presenca do condensado de anti-kdons atuar
apenas sobre os nicleons dentro das "gotas" que delimitam a presenca do condensado
de anti-kdons na matéria nuclear. Para densidades acima da fase mista a massa efetiva
de todos os niicleons é afetada pelo condensado de K.

7.5 Matéria Nuclear em Equilibrio § com Anti-kdons

Investigamos a seguir as propriedades da matéria nuclear das estrelas de néutrons,
considerando a matéria nuclear em uma fase inicial constituida de néutrons, prétons,
elétrons e muons em equilibrio quimico e neutralidade de carga elétrica. Esta fase, a
qual chamaremos fase hadronica, é entao seguida por uma transicao de fase em primeira
ordem, para uma fase com neutralidade de carga, constituida de néutrons, protons,
elétrons e muons e anti-kdons negativos e anti-kdons neutros, a qual chamaremos fase
pura do condensado de anti-kdons. A passagem de uma fase para outra ocorre em uma
transicao de fase de primeira ordem, seguindo os critérios de Gibbs, que pode ou nao
apresentar uma fase mista, onde a fase hadronica e a fase pura de anti-kdons coexistem.
Nas duas fases, os hadrons interagem entre si e com os anti-kdons através da troca dos
mésons o,w, p,d e s. Este cenario caracteriza um dos tipos de composi¢ao da matéria
nuclear mais aceitos para a estrutura interna de estrelas de néutrons [13, 76].

O célculo da correspondente equacao de estado nuclear envolve a determinagao para
cada valor de densidade barionica pp, dos momenta de Fermi kr,, kr,, kr,, kr, das
particulas nas fases hadronica e do condensados de anti-kdons, da densidade escalar de
anti-kdons pg, e dos condensados oy, ¢3 e d3, também nas duas fases supracitadas. Este
conjunto de incognitas e de equagoes independentes é sintetizado a seguir.

Apresentamos também algumas predi¢oes do trabalho de Glendenning e Schaffner-
Bielich, que utilizaram o modelo n&o-linear de Boguta e Bodmer (BB) para a inclusao
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Figura 7.3: Resultados do Modelo BB [184] para a equagcao de estado da matéria nuclear
com K~ em equilibrio beta, variando com a profundidade do potencial 6ptico.
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Figura 7.4: Resultados do Modelo BB [184] para a populagao das espécies de particulas
da estrela de néutrons, com destaque para o limiar do surgimento dos anti-kdons K~
em ~ 3pg, em funcao da densidade baridnica para matéria em equilibrio beta.
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Figura 7.5: Resultados do Modelo BB para a populacao de particulas em funcao da
densidade bariénica. Ao contrario do trabalho de Glendenning e Schaffner-Bielich [184],
aqui incluimos o antikdon neutro, K°.
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Figura 7.6: Resultado do Modelo BB [184] para a distribuigao de carga elétrica dentro
da fase mista de uma estrela de néutrons com um condensado de anti-kdons para
matéria nuclear em equilibrio beta, em funcao da fracao de volume Y.
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do condensado de antikdons na matéria nuclear de uma estrela de néutrons [184| (ver
figuras (7.2), (7.3), (7.4) e (7.6)) para fins de comparacao com nossos resultados usando
o Modelo RV.

Fase H e Fase K

Utilizaremos, a partir de agora, indices H e K para representar, de forma simplifi-
cada, a diferenga entre as particulas nas fases hadrénica e do condensados de anti-kédons
respectivamente. Na transicao de fase, devido principalmente a condigao global de con-
servacao de carga, e nao a local, a fase do condensado de anti-kdons surge em pequenas
regioes eletricamente carregadas com carga negativa, formando gotas em diversas for-
mas, bolhas, cdpsulas, tubos, etc, obedecendo aos critérios termodinamicos de Gibbs,
como se vera mais adiante. Com isso se enfatiza que embora existam particulas de
mesma espécie nas duas fases, elas nao necessariamente tem idénticas propriedades,
como o momentum de Fermi. Ou seja, salvo a igualdade de potencial quimico en-
tre os néutrons dentro das gotas e os néutrons fora das mesmas, e os elétrons dentro
das gotas e os elétrons fora delas, exigidas pela conservacao de niimero barionico e de
carga elétrica, as demais particulas que compoéem a matéria nuclear em estudo nao
apresentam viculo direto, como a igualdade de seus potenciais quimicos, por exemplo.

As equagbes que relacionam as fontes e as correspondentes amplitudes dos conden-
sados dos campos mesonicos, apresentadas no capitulo anterior, se reduzem, na fase H,
a:

2 H __ *2 H .
mgsg = chnt Isppsp;
B
2 _H _} : *2 H .
my0y = 9oBMp Psp;
B
2 H _ § : H,
mywWy = JwBPpB;
B
2¢H *2 H .
mgos = ZgaBmB I3ppsp;
B

m2oth = > 9onlsnpp (7.35)
B
e na fase K estas equacoes se reduzem a:
mi = Z 9™ E Iappp + Z 9k 3R Psrt
B K
K *2 K *
mc2rOO - ZgaBmBstB + Zgaf(m[_?psf( ;
B K
K K
Ml =Y GuBPl — Y GuRk PR
B K

mgdy = Z 9585 Isppip + Z 9sxMp RS ;
B K
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maots = Y Gonlsnpls + Y Gor lskpic (7.36)
B K
onde .
” 03\
my = (1 4 gm0t g;\j;’ L 3) , (7.37)
€ 1
- 03\
mi = (1 n Jok 0o + gﬁ;(;s + 95K 3) ' (7.38)

As equagoes (7.35) e (7.39), tanto para a fase H quanto para a fase K, representam
as condigoes termodinamicas [13] de minimizacao da energia total:

0 € 0 € 0 €
— |\—)=0; 74— —)=0; —|— ) =0;
doy <PB> dwo (PB) 953 (PB)

0 € 0 €
—(— | =0; — | — ) =0. 7.39
0003 (PB) 003 </0B> ( )

Este resultado demonstra, mais uma vez, a consisténcia termodinamica do modelo
empregado. A equagao que descreve a densidade barionica total, pg, é dada na fase H
por

py 4+ —p5 =0. (7.40)

e na fase K por
Py TPy =P =0. (7.41)
A condigao de neutralidade de carga elétrica é caracterizada na fase H pela forma:
Py —pe —p =0, (7.42)

e na fase K por
Py —Pr =Py —pr-=0. (7.43)

Finalmente, a condi¢ao de equilibrio-/3 (equilibrio quimico, que representa a conser-
vagao de cargas barionicas e elétricas) é dada, para a fase H, pelas equagoes:

py =y p =0 pe =l =0, (7.44)
e para a fase K pelas equacoes:
iy =y pl = 0; pl =y =0;
p- —pl = 0; fico = 0. (7.45)

E no caso de ocorrer na transicao uma fase mista, ou seja, um cenario em que as fases
H e K coexistem para os mesmos valores de densidade barioénica, entao ¢ necesséria
obediéncia ao vinculo:

o = py =0 pe —pl =0, (7.46)

para, como citado anteriormente, garantir a conservacao da carga barionica e da carga
elétrica no sistema que envolve simultaneamente as fases H e K.

As expressoes (7.35),(7.39)-(7.46) formam um sistema de equagbes nao-lineares
acopladas, cuja solucao somente pode ser obtida por métodos numéricos. Utilizamos,
para sua resolu¢ao, o método numérico de Newton-Raphson [201].
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7.5.1 Massa Efetiva

As massas efetivas dos nucleons e dos anti-kdons, tanto na fase H quanto na fase K,
podem ser escritas, como vimos, na forma

00+ gopss + gsnds\
Mj, = Mym}y = Mg <1 4 9200 T 9eB% T 93b 3) , (7.47)
Mg
e
- 05\
Mj = Myl = My (1 4 Jexdo T T 9o 3) . (7.48)
K

7.5.2 Equacgao de Estado das Fases H e K

As expressoes para a densidade de energia e para a densidade de pressao utilizadas
neste trabalho tém para a fase hadronica a forma:
1 1 1 1 1
H 25H2 4 Zyp? JH2 | 2 2 2H2+

=T g% Ty 30 T oM 2"

1 kIIE‘J,B 1 ki
;Z/ kzdk\/k2+Mg2+FZ/ K?dky\/k* +m?; (7.49)
B 70 1 Y0

25H2

1 1 1 1 1
H H H H H H
pr = —§m2 ol + émfjwo e om 3,9032 3 mle’? — 3 26412

Fo o kidk Fio gk
* 37r2 Z/ /kQ—i—M*Q_ 37r2 Z/ -~ —|—m12' (7.50)

Para a fase do condensado de anti-kdons as expressoes para a densidade de energia e
pressao do sistema podem ser escritas na forma:

1 1 1 1 1
K 2 K2 2 K2 2 K2 2 K2 2¢cK2
19 = §m 0'0 + 2m -+ 5 QQ03 + 5 + 5 (5
1 ki
+ FZ/ KAdk[k2 + M2 + —Z/ k2dky/ k2 +m?
B 0
+ Mi(px- + pgo); (7.51)
1 1 1 1 1
pK = —§m205{2 + 5 2 K2 + 5 ZQ(%Q - §m2§§<2 2 2512

FB k4dk Fl k*dk
- 37r2 Z/ Ny M2 37T2 Z/ Ny T mE (7.52)
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7.5.3 Potencial Otico

A determinagao dos valores adequados para a profundidade de potencial 6tico para
os kdons na matéria nuclear é um importante e ainda impreciso aspecto de nossa abor-
dagem formal. Abordagens ainda que diferentes [202, 203, 204] tém conduzido similar-
mente a um insatisfatorio espectro de possibilidades para o valor da profundidade do
potencial 6tico na matéria nuclear para os kaons.

A parte real do potencial 6tico na densidade de saturacao foi calculada em varios
cenérios, como o modelo de canal acoplado [205, 206] e em calculos auto-consistentes
[202, 203, 204]. Estes célculos apontam para um dominio de valores de Ug, em py,
entre —40 MeV e —120 MeV. Por outro lado, uma analise quiral combinada entre os
dados de dtomos kadnicos' e dados do espalhamento K ~p conduzem para um potencial
atrativo Ug = —55 MeV [207]. Também uma andlise dos dados de atomos kaonicos
em um modelo hibrido [208] produziram Ug(py) = —180 + 20 MeV. Modelos quiral
sugerem que a magnitude do potencial 6tico é no maximo 120 MeV [183]. Glendenning
e Schaffner-Bielich apresentaram seus resultados [184] com valores do potencial 6tico
em acordo com a aproximacao linear, entre —80 MeV e —140 MeV .

Supobe-se que os diferentes tratamentos para a ressonancia A(1405), considerada
um estado ligado KN instével abaixo do limiar K~ p podem ser os responséveis pelo
grande espectro de valores de profundidade do potencial 6tico dos anti-kdons nas varias
abordagens teoricas [51].

Neste trabalho, seguindo a abordagem de Glendenning e Schaffner-Bielich [184]
trabalhamos com trés valores para a profundidade do potencial 6tico de K—: Ux =
—87,—100 e —120 MeV.

7.6 Constantes de Acoplamento Kaon-Méson

Afim de investigarmos os efeitos de um condensado de anti-kdons na equagao de es-
tado, as constantes de acoplamento kdon-méson devem ser determinadas. Quantidades
empiricamente conhecidas podem ser tteis para isto, mas deve-se ter em mente que
experimentos de laboratorio fornecem apenas informagao sobre interagoes no espago
livre ou na matéria nuclear aproximadamente simétrica em isospin [194]. Contudo, a
densa matéria no interior das estrelas de néutrons tem uma composicao diferente e
ostenta um amplo dominio de densidades (até ~ 8py). Por essa razao, os acoplamentos
kdon-méson determinados por experimentos podem nao ser apropriados para descrever
a interacao kidon-niicleon na matéria de uma estrela de néutrons. Em consequéncia
as escolhas particulares das constantes de acoplamento devem ser observadas como

I'Um atomo kaonico é formado quando anti-kaons K —, por exemplo produzidos em processos de
espalhamento e decaimento, entram em um determinado meio (um alvo) e perdem sua energia cinética
através da ionizagao e excitacao de atomos e moléculas do meio, sendo eventualmente capturados
pelos mesmos, substituindo um elétron em um orbital excitado. Via diferentes processos (desexcitagao
Coulombiana, transigdes eletromagnéticas) o atomo kadnico ruma para estados mais baixos de energia.
Os hidrogénios kaonicos e os deutérios kadnicos apresentam séries de transicao do K~ de profundo
interessse experimental, uma vez que estas séries sdo severamente afetadas pela interagao forte (o
deslocamento da energia devido a presenga da interagao forte esta no nivel de centenas de eV') [209].
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parametros com certo grau de incerteza.
As constantes de acoplamento vetoriais sdo comumente derivadas [210] das regras
de contagem de quarks e regras de contagem de isospin na forma

1

Juk = §ng € 9px = gpN - (753)

A constante de acoplamento escalar é obtida da parte real do potencial 6tico do K~
na densidade de saturagao da matéria nuclear

Uk (po) = —gurwo — gok0 - (7.54)

7.6.1 Acoplamento Kaon-Méson Escalar-Isovetorial

Para o acoplamento dos (anti)kdons com o méson escalar-isovetorial 4 usa-se a regra
de simples contagem de quarks [210]. Assim:

95K = 95N - (7.55)

Porém, como colocado na secao anterior, ha muitas incertezas sobre o grau de
validade das consideragoes e aproximacoes utilizadas para a determinacao das contantes
de acoplamento. Uma vez que um dos motes deste trabalho é a analise dos efeitos dos
mésons escalares-isovetoriais e ¢ na equagao de estado da matéria nuclear densa
contendo um condensado de anti-kédons no estado de onda-s, optamos por realizar um
estudo de parametros de acoplamento, ainda que preliminar, envolvendo a interacao
do méson ¢ com os anti-kdons, sugerindo trés valores de constante de acoplamento em
funcao da constante de acoplamento do méson d com os nicleons,

1

2
gor = GNi  GoK = 3oNT G5k = 596N (7.56)

A justificativa para a escolha destes valores é analisar se a relacao entre o acopla-
mento delta-anti-kdons é de total equivaléncia ou mais fraco que o acoplamento delta-
nucleons. A partir da aplicagao do formalismo RV para a matéria nuclear a tempe-
ratura 7" = 0 com prétons, néutrons, elétrons, mtons, um condensado de anti-kdons,
mésons o, w, o, € mésons escalares-isovetorias ¢ e ¢, procuramos estimar qual valor
de intensidade de acoplamento delta-anti-kdon que melhor reproduz os valores comu-
mente aceitos para parametros de estrelas de néutrons, como a relagao Massa-Raio ou
o redshift gravitacional.

Reproduzimos nas tabelas (7.2) e (7.3) os resultados obtidos no modelo RV para
a matéria nuclear em equilibrio- contendo nucleons, elétrons, muons, anti-kdons K~
e K° mésons o, w, p e 6 para as intensidades de acoplamento gsx com profundidade
de potencial 6tico dos kions variando de Ux = —87MeV, —100MeV a —120MeV .
Percebe-se claramente nos dados apresentados que ha pequena diferenca entre os va-
lores produzidos pelas trés intensidades de acoplamento; nao hé variagao maior do
que 3%, ao valor que pode ser atribuido a pequenas flutuagoes numéricas no método
computacional utilizado. Optamos, portanto, para a obtencao dos demais resultados
apresentados nesta tese, pela utilizacao do acoplamento gsx = %g(;N por mero argu-
mento de originalidade frente as escolhas utilizadas na literatura.
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Tabela 7.2: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio- contendo
nicleons, elétrons, muons, anti-kdons K~ e K°, mésons o, w, o e § para as intensidade
de acoplamento gsx com a profundidade do potencial 6tico dos kéons variando de
Uk = —8TMeV,—100MeV a —120MeV. As grandezas fisicas nas demais colunas
sao: R o raio estelar, M a massa estelar maxima, p. a densidade barionica central
(determinada no centro estelar), €. a densidade de energia central da estrela, z o
redshift gravitacional, Fj, a energia de ligacao da estrela. O valor da massa méaxima
gravitacional corresponde a estrela mais massiva da familia estelar que ainda estd em
equilibrio hidrostatico e os dados estao correlacionados com esta estrela.

Uk 95K R M Pc logioec z Ey
(MeV) (km) (M) (fm™®) (g/em?) (x10%ergs)
87 |lgsn 10,82 1,63 1,13 15,37 0,34  -022
2gsv 1097 162 1,12 1526 033  -021
gsv 1100 162 113 1526 033  -0,21
100 | lgsy 11,13 1,59 0,85 1523 0,32  -0,20
2gov 11,13 159 085 1523 032  -0,20
gsv 11,15 159 08 1522 031  -0,20
120 |lgsy 11,28 1,56 0,79 15,19 0,30  -0,19
2gsy 1134 155 0,77 1517 029  -0,19
gsv 1133 155 0,78 1518 029  -0,19

|
7.7 Transicao de Fase

Apresentamos nesta parte da tese, apenas como um exemplo, o tratamento que
adotaremos ao considerarmos as transigoes de fase acima listadas. O exemplo que
consideraremos é o da transicao de fase matéria hadronica pura — condensado de
anti-kdons. Na regiao interna das estrelas de néutrons, podem ocorrer processos como
N = N + K,e~ = K~ + v,. Destas equacdes, impondo a condicdo de equilibrio
quimico, obtemos a condi¢ao de condensagao de anti-kdons

[in = Hp = prc— = He i figo =0, (7.57)

onde y; representa o potencial quimico das particulas i = n, p,e, K—, K°. A condicdo
de neutralidade de carga elétrica na fase dos héadrons é

Qu = Zang —nll—nl=0; (7.58)
H

e na fase do condensado de anti-kdons é

Qx = Zan§ —nf —nf - nff =0 . (7.59)
H

Consideramos uma transicao de fase de primeira ordem da matéria hadrénica para
o condensado de anti-kdons, na qual a fase mista é determinada pela condicao de Gibbs
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Tabela 7.3: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio-(
contendo niicleons, elétrons, muons, anti-kdons K~ e K° mésons o,w, o, 6 e ¢ para
as intensidades de acoplamento gsx com a profundidade do potencial 6tico dos kdons
variando de Ux = —87MeV, —100MeV a —120MeV . As grandezas fisicas, nas demais
colunas sao: R o raio estelar, M a massa estelar méxima, p. a densidade baridnica
central (determinada no centro estelar), €. a densidade de energia central da estrela, z
o redshift gravitacional, Ej a energia de ligacao da estrela. O valor da massa maxima
gravitacional corresponde a estrela mais massiva da familia estelar que ainda estd em
equilibrio hidrostatico e os dados estao correlacionados com esta estrela.

Uk 95K R M Pc logio€c z Ey
(MeV) (km) (Mo) (fm~%) (g/em?) (x10%ergs)
87 |lgsn 10,75 1,64 1,27 1544 0,35 0,22
2gsv 1112 163 1,26 1527 033  -021
gsv 11,08 163 127 1526 0,33 0,21
100 | Igsy 11,19 1,62 086 1524 0,32 -0,21
Zgsv 1124 161 085 1523 0,32 0,21
gsn 1126 161 084 1522 0,31 0,21
120 [ Igsy 11,43 1,57 0,78 1518 0,29  -0,19
Zgsv 1143 157 0,78 1518 0,29 -0,19
gsn 1146 157 0,77 1517 0,29 -0,19

|

e pela conservacao, em nivel global, de cargas baridnica e elétrica. Isto porque, nesta
situacao, as cargas barionica e elétrica, u, e j., sao conservadas. Aplicamos entao as
condicoes de transicao de fase de Gibbs para a pressao e para o potencial quimico para
a transicao da matéria hadronica pura para a fase em que os hadrons estao embebidos
no condensado de anti-kaons:

PH = HEK (7.61)

onde upy e pug representam, respectivamente os potenciais quimicos do barion B, na
fase puramente hadronica, e do anti-kdon K, na fase do condensado de anti-kdons. As
condicoes de neutralidade global de carga elétrica e de conservagao de niimero baridénico
sao dadas pelas relagoes:

(1-x)Qu +xQr =0 (7.62)
ng = (1 —x)ng + xnk , (7.63)

onde x denota a fracao volumétrica do condensado K~ na fase mista. A densidade de
energia total por sua vez é expressa por

e=(1—x)eg + xex - (7.64)

Estas equacoes indicam que a matéria nuclear sai da fase pura constituida por
hadrons (H) para uma fase mista em que H e K convivem, fase esta regulada pela
fragdo volumeétrica y, cujo valor varia de 0 (inicio da fase mista) até 1 (final da fase
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mista). Por fim, ao término da fase mista a matéria nuclear entra na fase puramente

K.

7.8 Resultados

As figuras (7.7) e (7.8) indicam a esperada suavizacao da equagao de estado quanto
ao aparecimento dos anti-kdons K~ e K°. Igualmente indicam que o aumento da pro-
fundidade do potencial 6tico reduz o limiar de aparecimento dos anti-kdons em fungao
da densidade bariénica. No painel da esquerda da figura (7.7) é mostrado o comporta-
mento da equacao de estado para uma matéria contendo os resultados correspondentes
para os mésons o, w e 9, mas sem o comportamento da presenga dos mésons escalares-
isovetoriais. No painel da direita sao apresentadas matéria com a presenca dos mésons
o, w e p e 0 méson escalar-isovetorial 9.

Na figura (7.8) o painel da esquerda mostra o comportamento da equagao de estado
para a matéria nuclear contendo os mésons o, w e g, §, mais o méson escalar-isovetorial
¢. Pode-se perceber, principalmente com relacao aos limiares de aparecimento dos anti-
kéons, que a equagao de estado ao mesmo tempo que fica enrijecida com a presenca
dos mésons escalares-isovetoriais é suavizada pelo surgimento dos anti-kdons, exaltando
mais uma vez a competicao antagonica na influéncia das propriedades globais da estrela
de néutrons entre o condensado de mésons escalares-isovetoriais e o condensado de anti-
kédons. O painel da direita mostra o comportamento da EOS em funcao da presenga
ou auséncia dos mésons escalares-isovetoriais para Ux = —87MeV. A linha cheia
representa resultados quando da presenca do mésons o, w e p; a tracejada dos mésons
o, w, o ed; aponto-tracejada dos mésons o, w, o, 6 e ¢. Neste painel ha um ponto muito
interessante a ser colocado, o favorecimento de isospin (ver equagoes (4.184) e (6.100))
provocado pelos mésons escalares-isovetoriais. Quando surgem os anti-kdons K, que
possuem isospin [ = —1/2, percebe-se de maneira sutil, mas presente, que tanto o
méson ¢ quanto o méson ¢ (considerado na figura por meio do méson 0*, indicando
que estao presentes ¢ e ¢ simultaneamente, ver equagao (6.46)) enrijecem a equagao de
estado. Porém, com o surgimento do anti-kion neutro K°, que possui isospin [ = 1/2
os mésons escalares-isovetoriais passam a contribuir para suavizar a equagao de estado,
reduzindo a densidade de pressao do sistema.

A figura (7.9) mostra, no painel da esquerda, o comportamento da massa efetiva do
ntcleon em funcao da densidade barionica relativa, destacando-se a presencga da fase
mista entre a matéria hadronica e a matéria com o condensado de anti-kdons. Podemos
observar que, qualitativamente, os nossos resultados apresentam expressiva concordan-
cia com os resultados correspondentes obtidos por Glendenning-Schaffener-Bielich (ver
figura (7.2)), indicando que na fase mista o nicleon apresenta dois valores de massa
efetiva possiveis. Isso acontece porque, na transicao de fase em primeira ordem, o
condensado de anti-kédons surge em regioes localizadas e diminutas, j4 mencionadas an-
teriormente e as quais chamamos de gotas, da matéria nuclear e passa a influenciar os
nucleons, localizados nessas regioes, em sua energia efetiva e na sua massa efetiva, uma
vez que os anti-kdons sao fontes de mésons apenas nestas gotas. Os nucleons nas regioes
externas as gotas, por sua vez, nao sofrem influéncia dos anti-kdons em sua massa efe-
tiva. Um aspecto a salientar quando se compara os nossos resultados para a fase mista
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Figura 7.7: Resultados do Modelo RV para a equagao de estado da matéria nuclear em
equilibrio-3 com a presenga do condensado de anti-kdons, destacando-se nos resultados
a modificacao dos limiares para o aparecimento das particulas K~ e K° considerando-
se os valores dos potenciais 6ticos Ux = —87, —100 e —120M eV . O painel da esquerda
mostra o resultado para a matéria com a presenga dos mésons o, w e p. O painel da
direita mostra o resultado para a matéria com a presenca dos mésons o, w, 0 € 9.

com outros resultados da literatura, como os de Glendenning e Schaffner-Bielich, é a
a reducao em sua largura dos nossos resultados para os demais. Enquanto Glenden-
ning e Schaffner-Bielich encontraram uma fase mista de Apg ~ 0.5fm=3 utilizando
um modelo do tipo Boguta-Bodmer, encontramos usando o Modelo RV uma largura de
App ~ 0.03fm™3. Atribuimos este resultado ao fato de a fase mista mostrar-se, além
de dependente de paradmetros como o acoplamento escalar e a profundidade do poten-
cial 6tico, também fortemente dependente de modelo. Uma prova disto é que o Modelo
RV, que usa na massa efetiva dos nucleons e anti-kdons um acoplamento derivativo,
apresenta um alto valor para o limiar para o surgimento dos anti-kdons, comparado
com o resultado apresentado pelo modelo de Boguta-Bodmer (ver figura (7.5)).

Na mesma figura é apresentado o comportamento da pressao em funcao da densi-
dade baridnica (painel da direita). Percebe-se desta figura, mais uma vez, a suavizac¢ao
da equacdo de estado com o aparecimento dos anti-kédons. E importante lembrar que
das equagdes (7.50) e (7.52) os mésons s e § contribuem, por meio dos termos —im?2¢3
e —%mgég , para a diminuicao da intensidade da pressao interna da matéria nuclear.
No entanto, estes mésons contribuem também para a modificagao da massa efetiva
dos nicleons. Ademais, a introducao paulatina destes mésons ao sistema implica em
alteracoes nos valores das constantes de acoplamento dos mésons precedentes, na me-
dida em que as escolhas destes parametros visam a reprodugao, por parte do Modelo
RV, de propriedades observaveis da matéria nuclear. Em particular, a presenca dos
mésons ¢ e 0 tem implicacoes nos valores das constantes de acoplamento associadas aos
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Figura 7.8: Resultados do Modelo RV para a equagao de estado da matéria nuclear em
equilibrio-3 com a presenca do condensado de anti-kdons. No painel da esquerda sao
destacados os limiares para o aparecimento das particulas K~ e K° considerando-se
os valores dos potenciais 6pticos Ux = —87,—100 e —120M eV, com a presenca dos
mésons o, w, 0, 0 e ¢. O painel da direita apresenta o comportamento da EOS em
funcao da presenca ou auséncia dos mésons escalares-isovetoriais para Ux = —87MeV .
A linha cheia representa os valores correspondentes com a presenga dos mésons o, w e
0; a tracejada os mésons o, w, p e J; a ponto-tracejada os mésons o, w, g, § €.

demais mésons cujos termos cinéticos contribuem com sinal positivo para o valor da
pressao da matéria nuclear em equilibrio-3. Conseqilientemente os mésons § e ¢ tam-
bém contribuem para aumentar a pressao e para enrijecer assim a equacao de estado
do sistema.

As populacoes relativas das particulas em funcao da densidade bariénica para
Ug = —87MeV segundo o Modelo RV em equilibrio- estao representadas na figura
(7.10). Esta figura ¢é interessante pois real¢a bem a diferenga dos efeitos de cada modelo
adotado nos resultados como, por exemplo, o limiar de densidade para o surgimento
das particulas. Ao contrario da figura (7.5), obtida por meio do modelo nao-linear de
Boguta-Bodmer, a figura (7.10) mostra que o anti-kdon K° ndo aparece na regiao de
densidades considerada porque seu limiar de densidade baridnica para este valor de
profundidade de potencial 6tico esta acima de 8p.

Além disso, os valores para o limiar de surgimento dos anti-kdons negativos apre-
sentados pelo Modelo RV sao em geral altos quando comparados aos valores correspon-
dentes encontrados na literatura (~ (3 —4)pg), para valores de profundidade do poten-
cial 6tico variando entre Uy = —80MeV e —140MeV . Mas Mishra et al., utilizando um
modelo Hadronico Quiral SU(3) x SU(3) com a presenga do méson escalar-isovetorial
0, realizando estudo da matéria nuclear em estrelas protoneutrénicas, encontraram, na
matéria com nicleons, elétrons e mions, o valor de 5.3pg, [211], aproximado ao valor
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Figura 7.9: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio-3, com a
presenca dos mésons o, w e 0. No painel da esquerda é mostrado o comportamento
da massa efetiva do nucleon, para o potencial 6tico com profundidade de —87MeV .
Nos resultados destacamos a separacao da massa efetiva do nicleon no interior da
fase mista, indicando os valores diferentes que a massa efetiva do niicleon adquire
para os ntucleons no interior das regioes que contém o condensado de anti-kdons e nas
regioes sem a presenc¢a do condensado de anti-kdons. No painel da direita é mostrado
o comportamento da densidade de pressao em funcao da densidade bariénica. A linha
tracejada mostra o comportamento da densidade de pressao sem a presenca dos anti-
kédons. Os dois pontos de divergéncia com relacao a curva tracejada representam o
aparecimento do K~ e do K, sucessivamente.

encontrado em nosso trabalho [212, 213].

As figuras (7.11), (7.12) e (7.13) mostram na fase mista os efeitos da auséncia ou
presenca dos mésons escalares-isovetoriais, bem como os efeitos do aumento da profun-
didade do potencial 6tico dos kdons Uy, considerando-se a distribuicao das populagoes
das espécias de particulas da matéria nuclear (painel da esquerda) e a massa efetiva do
nicleon (painel da direita).

A figura (7.11) mostra os resultados para a populagao relativa de particulas levando-
se em conta apenas a presenga dos mésons o, w e . O painel da esquerda evidencia que,
com o aumento da profundidade do potencial 6tico os anti-kdons sentem um potencial
nuclear mais atrativo, favorecendo portanto o aumento de sua populacao relativa. Por
outro lado, os resultados mostram que os kdons nascem para densidades baridnicas
menores quanto maior for o a profundidade do potencial 6tico, fazendo com que a po-
pulacao leptonica seja correspondentemente desfavorecida. Note-se que os anti-kdons
conseguem superar a populacao relativa dos 1éptons na fase mista para a profundidade
do potencial 6tico de Uy = —100MeV. No painel da direita da figura (7.11) vemos
o comportamento da massa efetiva dos ntcleons no interior e no exterior das regioes
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Figura 7.10: Resultados do Modelo RV para a populagao relativa de particulas em
funcao da densidade barionica para a matéria nuclear em equilibrio-3, com a presenga
dos mésons o, w e g, para a profundidade de potencial 6tico dos kdons Ux = —87TMeV .

que contém o condensado de anti-kédons. Quanto menor for a massa efetiva do nicleon,
maior energia de ligagao o sistema apresentard. O aumento da profundidade do poten-
cial otico de Ux = —87MeV para Ux = —100MeV estende, de maneira expressiva,
a largura da fase mista, atingindo ~ 500%. Verifica-se também um contundente au-
mento na populagao dos K~ no final da fase mista devido ao aumento da profundidade
do potencial 6tico, em torno de 400%. No painel da direita, vé-se o comportamento
da massa efetiva do néutron somente na fase mista, destacando-se novamente que as
duas linhas, uma decrescente e a outra ascendente, representam as massas efetivas dos
nucleons fora da regiao do condensado e na regiao do condensado, respectivamente.
A razdo entre as massas efetivas do niicleon nas duas fases, M*H /M*K sofre um leve
acréscimo com o aumento da profundidade do potencial 6tico, passando de 1,01 para
1,04 (valores correspondentes ao final da fase mista de ambas as curvas).

Os resultados correspondentes a figura (7.12) leva em conta a presenca do méson
0. Prontamente é possivel perceber, comparando-se com os resultados correspondentes
a figura (7.11), que a presenca do méson escalar-isovetorial produz, na fase mista, um
deslocamento do limiar de densidade para aparecimento dos kdons para valores mais
altos de densidade bariénica e um alargamento da fase mista também em func¢ao da
densidade barionica, tornando-a aproximadamente ~ 830% maior que no caso ante-
rior (para Ux = —87MeV). Com o aumento da profundidade do potencial 6tico de
Uk = —87TMeV para Ugx = —100M eV percebe-se novamente, como no caso da ausén-
cia do méson §, um alargamento da fase mista, mas de menor intensidade, ~ 30%.
Outro fator a se destacar nos resultados apresentados no painel da esquerda é o efeito
de simetrizacao de isospin da matéria nuclear, mais significativo com a elevacao da
profundidade do potencial 6tico. No caso de Ux = —100M eV, a populagao de protons
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Figura 7.11: Resultados do Modelo RV para a fase mista da matéria nuclear em
equilibrio-3 sem a presenca dos mésons escalares-isovetoriais e considerando-se para
a profundidade dos potenciais 6ticos os valores de —87MeV e —100MeV. O painel da
esquerda mostra o comportamento das populagoes de particulas pela densidade bario-
nica relativa. O painel da direita mostra o comportamento da massa efetiva do niicleon
em funcao da densidade bariénica relativa. O aumento do potencial 6tico aumenta a
largura da massa efetiva do ntcleon.
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Figura 7.12: Resultados do Modelo RV para a fase mista da matéria nuclear em
equilibrio-3 com a presenca do méson ¢ para os potenciais 6ticos de —87MeV e
—100MeV. O painel da esquerda mostra o comportamento das populacoes de particu-
las pela densidade barionica relativa. O painel da direita mostra o comportamento da
massa efetiva do nicleon em funcao da densidade baridnica relativa.
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Figura 7.13: Resultados do Modelo RV para a fase mista da matéria nuclear em
equilibrio-3 com a presenca dos mésons 0 e ¢, para valores das profundidades dos
potenciais o6ticos de —87MeV e —100MeV . O painel da esquerda mostra o compor-
tamento das populacoes de particulas em fungao da densidade bariénica relativa. O
painel da direita mostra o comportamento da massa efetiva do nicleon em funcao da
densidade barionica relativa.

e néutrons terminou a fase mista em igual quantidade. Percebe-se, porém, concomitan-
temente um leve aumento da populagao relativa do condensado de anti-kdons. Nota-se
que a populacao relativa dos protons e néutrons se iguala na fase mista, para a pro-
fundidade do potencial 6tico igual a Ux = —100M eV . Isso acontece porque a matéria
nuclear apresenta a tendéncia empirica de buscar o estado de menor energia em termos
de isospin, o mesmo ntmero de protons e néutrons (a matéria nuclear se desvia porém
dessa simetria porque os protons tem cargas elétricas positivas e provocam a repulsao
coulombiana no nicleo). O méson delta, por sua vez, busca restabelecer esta simetria.
Novamente percebe-se que o aumento da profundidade do potencial 6tico aumenta a
largura da fase mista em funcao da densidade bariénica. A elevagao da populacao dos
K~ no final da fase mista em relagao ao aumento da profundidade do potencial 6tico
também ocorreu, ~ 33%, igualmente em bem menor escala que no caso sem o méson 0.
No painel da direita, a razao entre as massas efetivas do néutron, nas duas fases, apre-
senta pequeno aumento em relacao ao caso sem a presenc¢a do méson 9, 1,01 para 1,05,
mas com relacao a elevacao da profundidade do potencial 6tico, o aumento foi menor
do que no caso anterior, de 1,05 para 1,07 (valores tomados ao final da fase mista de
ambas as curvas). A diferenga nos valores de massa efetiva dos nticleons no inicio e no
fim da fase mista, com relacao & auséncia do méson ¢ e aumento da profundidade do
potencial 6tico, sao decorréncia da alteracao do cenario da fase mista.

A figura (7.13) apresenta os efeitos da adigdo do méson ¢ na curva que caracteriza a
populagao de particulas apresentada na figura (7.12). No que se refere as informagoes do
painel da esquerda praticamente nao ha mudancas nos resultados obtidos com relagao
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Figura 7.14: Resultados do Modelo RV para o comportamento da fracao leptonica
da matéria nuclear com préton, néutrons, elétrons e mions em equilibrio-3 com o
condensado de anti-kdons para a profundidade de potencial 6tico dos kaons Uyx =
—87TMeV. O painel da esquerda mostra a matéria nuclear com os mésons o, w e o.
O painel da direita mostra os resultados levando em conta a todos os componentes da
matéria nuclear do painel da esquerda mais o méson escalar-isovetorial 6. Nos dois
painéis é destacada o intervalo da fase mista entre a fase hadronica pura e a fase com
condensado de anti-kéons.

ao caso anterior, mostrando, portanto, que a inclusao da ressonancia escalar-isovetorial
nao altera significativamente os parametros da fase mista. Nos resultados apresentados
no painel da direita ocorre um comportamento esperado para a massa efetiva dos
néutrons. Os efeitos do méson ¢ reduzem o valor da massa efetiva ao considerar-se
a profundidade do potencial 6tico de Uy = —87TMeV e Uy = —100MeV quando
comparados aos resultados correspondentes ao caso da presenca apenas do mésons 9.
A razao entre as massas efetivas do néutron nas duas fases, nao se altera em relagao
ao caso anterior.

A figura (7.14) mostra os resultados para a fragdo lepténica do Modelo RV para
a matéria nuclear constituida de prétons, néutrons, elétrons, muons, condensado de
anti-kdons K~ e K° e os mésons o, w e p. A fracdo leptonica é obtida através da
expressao
_ Pe T Pp

pB

onde p. representa a densidade de elétrons, p, a densidade de mtions e pp a densidade
barionica total do sistema. No painel da esquerda sao mostrados os resultados para
a profundidade de potencial 6tico dos kédons de —87MeV. A fase mista entre a fase
hadronica e a fase do condensado de anti-kdons é destacada. No interior da fase mista
a linha descendente representa os resultados para a fragao leptonica apenas da fase
hadroénica, enquanto que a linha ascendente representa os resultados da fragao leptonica

Y.
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Figura 7.15: Resultados do Modelo RV para a fase mista da matéria nuclear em
equilibrio-3 com a presenca dos mésons 0 e ¢, para valores das profundidades dos
potenciais 6ticos de —87MeV e —100MeV. O comportamento da densidade de carga
nas fases hadrénica e de condensado de anti-kédons em funcao da fragao volumétrica y
é mostrada na figura. No painel da esquerda é representado o comportamento da den-
sidade de carga para as profundidades de potencial 6tico dos kdons Ux = —87, linha
cheia, e Uy = —100MeV | linha pontilhada, para a matéria nuclear sem os méons
escalares-isovetoriais. No painel da direita os resultados correspondem a adi¢ao do
méson ¢ para as mesmas profundidades de potencial 6tico.

apenas para a fase do condensado de anti-kdons. A linha pontilhada que une as curvas
no inicio e no final da fase mista representa a soma regulada pela fracao de volume das
duas fases, x, entre as fracoes leptonicas das duas fases, ou seja,

(1— ) (pert + purt) X(pex + pur)
PB PB

Neste painel percebe-se que ha uma acentuada taxa de elevagao da fracao leptonica até
o limiar para o aparecimento dos anti-kdons no sistema, quando entao esta taxa é sig-
nificativamente reduzida. Justifica-se tal comportamento pelo fato do equilibrio entre
os potenciais quimicos dos elétrons e dos anti-kdons K~ na fase mista determinar um
crescimento da densidade de K~ em detrimento da reducao da densidade de elétrons,
e indiretamente, da reducao da densidade de mtons (uma vez que os potenciais quimi-
cos dos elétrons e dos miions também estdo em equilibrio). Num tratamento onde se
considera a presenga de neutrinos aprisionados na estrela de néutrons (mais uma vez
frizamos que neutrinos aprisionados nao sao levados em conta na presente tese, mas
certamente o serao em um trabalho futuro) estes resultados indicam que podera haver
influéncia dos anti-kdons na producao de neutrinos, uma vez que um dos principais
canais de producao dos neutrinos na recém formada estrela de néutrons, pos explosao
de supernova, é o chamado efeito URCA (ver capitulo 8), onde em um cenario de
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equilibrio quimico entre néutrons, préotons e elétrons, um néutron pode decair em um
préton mais um elétron e mais um anti-neutrino eletrénico em um processo, e em outro
processo um proton pode reagir com um elétron formando como produtos da reacao
um néutron e um neutrino eletrénico. A presenca dos anti-kdons como indicado acima
pode alterar significativamente o balango dos dois processo supra citados diminuindo a
quantidade de neutrinos, o que pode influenciar tanto na rigidez da equacao de estado,
neutrinos aprisionados tendem a enrijecer a EOS, quanto no resfriamento da estrela
(ver captitulo 8), reduzindo a taxa de emissividade de neutrinos da estrela.

O painel da direita da figura (7.14) mostra os resultados do Modelo RV para a
fracao leptonica com a mesma composi¢ao para a matéria nuclear mais o méson escalar-
isovetorial 6. Como em outros resultados apresentados nesta tese destaca-se o efeito
que os mésons escalares-isovetoriais provocam na fase mista alargando-a e deslocando
o limiar para o aparecimento dos anti-kédons (de pg/po = 5,5 até pg/py = 6,7) em
relagao aos resultados do painel da esquerda (de pg/py = 5,2 até pg/po = 5,4).

A figura (7.15) mostra, para os valores de profundidade de potencial 6tico dos kéons,
Ug = —87TMeV e Ux = —100M eV, a variacao da densidade de carga elétrica em funcao
da fragdo de volume, ou seja, durante a fase mista, do condensado de anti-kdons para
a matéria nuclear com: (a) mésons o, w e ¢ (painel da esquerda); (b) mésons o, w, o
e 0 (painel da direita). Pode-se inicialmente comparar os resultados apresentados no
painel da esquerda com os resultados de Glendenning e Schaffner-Bielich, mostrados
na figura (7.6), que também utilizaram a mesma composigao de particulas que con-
sideramos, e verificar que obtivemos o mesmo comportamento qualitativo obtido pelos
autores mencionados, embora os valores para as densidades de carga elétrica positiva
e negativa sejam diferentes em ambos os tratamentos, devido a diferencas nos mo-
delos utilizados. No que se refere apenas a figura (7.15), constata-se que o aumento
na profundidade do potencial 6tico produz um acréscimo nos valores de moédulo das
densidades de carga elétrica positiva e negativa. No painel da direita, constatamos a
expressiva contribuicao do méson escalar-isovetorial § para o aumento nos moédulos das
densidades de carga elétrica positiva e negativa, superando a elevagao ocasionada pelo
aumento da profundidade do potencial 6tico.

A figura (7.16) apresenta o comportamento da energia de ligacdo da estrela de
néutrons em funcao da densidade de energia central da estrela para dois cenarios
de profundidade de potencial 6tico dos kdons. No painel da esquerda consideramos
Ux = —100MeV'; e no painel da direita consideramos Ux = —120MeV. Em cada um
dos painéis esta destacado nos resultados o comportamento da matéria com prétons,
néutrons, elétrons e muons e a presenga dos mésons o, w e: (a) linha tracejada, ;
(b) linha pontilhada, ¢ e §; (c) linha ponto-tracejada, g, § e . Com o aumento da
profundidade do potencial 6tico a estrela torna-se menos ligada, como se nota da com-
paracao entre os resultados apresentados nos dois painéis, e se explica pelo fato que o
aumento da profundidade do potencial 6tico Ui faz com que a presenga do conden-
sado de anti-kdons suavize a equacao de estado. Em contrapartida, os resultados em
ambos os painéis também indicam que a presenca dos mésons escalares-isovetoriais no
formalismo diminui de intensidade a energia de ligagao gravitacional. Ressalta-se que o
valor da energia de ligagao indica a correspondente quantidade de energia liberada na
explosao de supernova para a formacao da estrela de néutrons. Essa conclusao é pos-
sivel porque a estrela progenitora nao é considerada um sistema nuclear. Tal condigao
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Figura 7.16: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio-§ para
a energia de ligacao da estrela de néutrons em funcao da densidade central. O painel
da esquerda mostra os resultados para Ux = —100MeV . O painel da direita mostra
os resultados correspondentes para Ux = —120MeV. As linhas cheias representam o
comportamento da energia de ligagao com a presenca dos mésons o, w e p; as tracejadas
com a presenca dos mésons o, w, g e J; as ponto-tracejadas com a presenga dos mésons
o,w, 0,0€q.

sO ocorre apos a ejecao da matéria do envelope e a permanéncia no sistema apenas
do niicleo remanescente. E importante ressaltar que a energia de ligacdo gravitacional
da estrela de néutrons representa a fonte de energia em processos de explosao de su-
pernova do tipo II. Assim, a determinacao desta energia liberada poderia representar
um vinculo importante com vistas a possiveis restricoes dentre as distintas equagoes de
estado da matéria nuclear e, do ponto de vista tedrico, entre processos de explosao de
supernovas e a descricao de propriedades de estrelas de néutrons e pulsares. Os valores
indicados nos dois painéis sao compativeis com os dados apresentados na literatura

[13, 76].

A figura (7.17) mostra os resultados do Modelo RV para a relagdo Massa x Raio
de uma familia de estrelas de néutrons, a partir da integragao das equagoes TOV,
para dois valores de profundidade de potencial 6tico dos kidons: no painel da esquerda
Ug = —87MeV; e no painel da direita Uy = —120MeV. Em cada painel é destacada
a matéria com protons, néutrons, elétrons e muons mais a presenca dos mésons o,
w e: (a)linha tracejada, g; (b) linha pontilhada, g e d; (c¢) linha ponto-tracejada, o,
0 e ¢. Para a profundidade do potencial 6tico de Uy = —87MeV percebe-se que a
presenca dos mésons escalares-isovetoriais enrijece a equagao de estado, gerando uma
massa maxima-maior. O valor de massa maxima para a composi¢ao com os mésons
escalares-isovetoriais, é ~ 1.6 M, valor maior do que o valor da massa do pulsar Hulse-
Taylor [104] (M = 1,4411 4+0,0007 M) mas plenamente de acordo com o valor médio
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Figura 7.17: Relacao Massa x Raio de uma estrela de néutrons obtida a partir dos
resultados do Modelo RV com a presenga de um condensado de anti-kdons K~. O
painel da esquerda apresenta o cenario para Ux = —87MeV e o painel da direita
o cenario para Ux = —120eV. A linha cheia representa os resultados para matéria
nao levando em conta os mésons escalares-isovetoriais. A linha tracejada mostra o
comportamento da matéria incluindo a presenga do méson ¢. E a linha ponto-tracejada
mostra os efeitos da inclusao do méson §*. Nos dois painéis as curvas terminam no valor
de massa maxima estelar.

para a massa das estrelas de néutrons conhecidas atualmente: cerca de 1,6M, [75].

Por outro lado, os resultados de ambos os painéis mostram que quanto menor o
potencial 6tico maior ¢ a massa maxima da estrela, o que significa que quanto menor
o potencial 6tico mais rigida se torna a equacao de estado. Isso se explica pelo fato de
a profundidade do potencial 6tico refletir a intesidade de ligacao dos anti-kdons com
o meio nuclear, suavizando-o. Esse efeito é dramaticamente percebido no painel da
direita. Com o aumento da profundidade do potencial 6tico dos anti-kdons nota-se que
a massa maxima é reduzida (as curvas terminam no valor de massa maxima) para todos
os valores de composicao da matéria nuclear considerados, ou seja, sem a presenca e
com a presenca dos mésons escalares-isovetoriais.

O comportamento da massa da estrela em funcao da densidade energia central é
representado na figura (7.18) para trés cenarios de profundidade de potencial 6tico dos
kédons: a) Ux = —87MeV (painel superior esquerdo); b) Ux = —100MeV (painel
superior direito); ¢) Ux = —120MeV (painel inferior). A auséncia ou presenca dos
mésons escalares-isovetoriais 0 e ¢ segue o mesmo esquema utilizado nas curvas de
massa x raio (figura (7.17)). Verifica-se claramente pelos trés painéis a caracteristica
dos mésons escalares-isovetoriais ja percebida nas relacoes massa x raio, o de enrijecer
a equagao de estado da matéria nuclear, produzindo uma massa méaxima maior. Por
outro lado, novamente percebe-se que o aumento da profundidade do potencial 6tico
suaviza os efeitos do enrijecimento dos mésons escalares-isovetoriais. Ressalta-se que
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Figura 7.18: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio-3 para a
massa relativa da estrela de néutrons em funcao da sua densidade de energia central.
O painel superior esquerdo mostra o resultado para Ux = —87MeV'; o painel superior
esquerdo mostra o resultado para Ux = —100MeV'; e o painel inferior para Ux =
—120MeV. Em todos painéis as linhas cheias representam a presenca dos mésons o,
w e o; as tracejadas a presenca dos mésons o, w, ¢ e J; as ponto-tracejadas a presenca
dos mésons o, w, o, d e ¢. As curvas sao interrompidas noo valor de massa méxima.

as curvas sao interrompidas no valor da massa maxima. Os resultados da figura (7.18)
sao importantes também porque permitem relacionar a massa maxima estelar com a
energia de ligagao da estrela de néutrons, uma vez que espera-se que uma energia de
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ligacao mais negativa gere uma massa maxima maior.

A figura (7.19) apresenta os resultados do Modelo RV para o redshift gravitacional
em funcao da massa da estrela de néutrons para as profundidades de potencial 6tico
dos kdons Ux = —87MeV (painel da esquerda) e Ux = —100MeV (painel da di-
reita). O redshift gravitacional é um observéavel da estrela de néutrons. Sua expressao
depende da relagao massa/raio, também chamada de compaticidade da estrela, uma
grandeza adimensional, a qual permite que se faga estimativas sobre as qualidades da
estrela. Podemos perceber por ambos os painéis que a presen¢a dos mésons escalares-
isovetoriais tende a reduzir o valor do redshift. No painel da esquerda é destacado um
valor maximo de 0,35 para o redshift. E um resultado importante, pois trata-se de
um valor comumente aceito para o redshift de estrelas de néutrons observadas [214],
onde portanto, poder-se-ia especular tratar-se tais estrelas como compostas de matéria
nuclear com condensado de anti-kdons. Com o aumento da profundidade do potencial
Otico percebe-se uma reducao no valor do redshift gravitacional para todos os cenérios
com os mésons escalares-isovetoriais considerados neste trabalho, o que poderia indicar
uma diminui¢do na compaticidade da estrela em fungdao do aumento da profundidade
do potencial 6tico dos kaons Uk.

04 I 04 I

Uy =-100MeV

03
NO02-

01

Figura 7.19: Resultados do Modelo RV para a matéria nuclear em equilibrio-3 com
condensado de anti-kdons para o redshift gravitacional da estrela de néutrons em fungao
da massa estelar. O painel da esquerda mostra os resultados para Ux = —87MeV. O
painel da direita mostra os resultados para Ux = —100MeV'. A linha cheia representa
matéria sem mésons escalares-isovetoriais. A linha tracejada mostra a matéria incluindo
a presenga do méson 9. E a linha ponto-tracejada mostra os efeitos da inclusao do méson
G.

Os resultados do Modelo RV para a distribuicao das populagoes de particulas em
funcdo do raio da estrela sao apresentados em diferentes cenérios nas figuras (7.20),

(7.21) e (7.22).



Capitulo 7: Condensacdo de Kaons e a Equacdo de Estado da Matéria Nuclear 188

A figura (7.20) mostra os resultados da distribui¢ao das populagoes de particulas em
funcao do raio estelar para uma familia de estrelas com massa maxima M = 1.61 M
composta por matéria nuclear com nticleons, 1éptons, condensado de anti-kdons K~ e
condensados de mésons o, w e ¢ num cenario de Uy = —87MeV. Percebe-se que o
condensado de K~ s6 se realiza proximo da regiao central devido ao seu alto limiar,
quando levado em conta um cenario com o potencial 6tico de —87M eV . Neste contexto,
o antikdon neutro K° nao se realiza.

A figura (7.21) mostra os resultados da distribui¢ao das populagoes de particulas em
fungao do raio estelar com a a inclusdo dos mésons escalares-isovetoriais § (painel da es-
querda) e ¢ (painel da direita) & matéria supra-citada para o cenario de Uy = —87MeV .
Como esperado, a massa maxima gerada para uma estrela com esta composi¢ao au-
menta, M = 1.63M com a inclusao de ¢, e 1.64M com ¢ mais ¢, novamente indicando
o enrijecimento da equagao de estado provocado pelo méson ¢ e a amplificagao de seus
efeitos provocada pela ressonancia escalar-isovetorial ¢. Pode-se observar que no caso
dos dois painéis a superficie da estrela é composta puramente por néutron e seu interior,
a partir de R < 2km observamos a matéria nuclear com o condensado de anti-kdons
K~. Outro resultado interessante nesta figura é que a inclusao do méson ¢ simetriza
completamente a matéria nuclear no centro da estrela, levando prétons e néutrons a
apresentarem a mesma populagao relativa nesta regiao. Um resultado esperado, pois
como discutido nos capitulos anteriores, a presenca dos mésons escalares-isovetoriais
tende a restabelecer a simetria entre os nicleons, diminuindo a energia de simetria do
sistema.

Na figura (7.22) vemos os resultados para o comportamento, em fungao do raio
estelar, das populacoes de néutrons, protons, elétrons, mions e condensados de mésons
o, w e o para os cenarios de profundidade do potencial 6tico dos kions de Ux =
—100MeV (painel da esquerda) e Ux = —120MeV (painel da direita). O grande
resultado desta figura é mostrar que para estes patamares de Ug os anti-kdons no
Modelo RV sao preteridos completamente da estrela, nao atingindo um limiar possivel
para o seu aparecimento, uma vez que as massas maximas das estrelas, bem como as
densidades centrais, diminuem.
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Figura 7.20: Resultados do Modelo RV para a populacao de espécies de particulas em
funcao do raio da estrela com a matéria nuclear em equilibrio-3 com o condensado de
anti-kdons, e condensado de mésons o, w e g, no contexto do potencial 6tico Ux =

—87MeV.
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Figura 7.21: Resultados do Modelo RV para a populacao de espécies de particulas em
funcao do raio da estrela com a matéria nuclear em equilibrio-3 com o condensado de
anti-kdons no contexto de Uy = —87MeV . O painel da esquerda mostra os resultados

para o condensado de mésons o, w, o e §. O painel da direita mostra os resultados para
o condensado de mésons o, w, 0, d € g.
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Figura 7.22: Resultados do Modelo RV para a populacao de espécies de particulas em
funcao do raio da estrela com matéria nuclear em equilibrio-3 com o condensado de
anti-kdons, e condensado de mésons o, w e g, no contexto de: (a) Uy = —100MeV

(painel da esquerda); (b) Ux = —120M eV (painel da direita). Nota-se que em ambos
os casos os anti-kdons sao preteridos.



Capitulo 8

Resfriamento em Estrelas de Néutrons
- Processo URCA Direto

8.1 Introducao

Na fisica de astroparticulas, o efeito Urca esta associado a um conjunto de reacoes
de emissao de neutrinos que ocorrem em matéria nuclear altamente densa. Este efeito,
que ocupa papel central na descricao dos processos de arrefecimento de estrelas de
néutrons, foi pela primeira vez estudado por George Gamow e Mario Schenberg![215].
Processos Urca diretos representam a forma mais simples de emissao de neutrinos, e
podem ser sintetizados como

By — By + 1+ 1
By +1— B+, (8.1)

onde B; e Bs representam barions, [ um lépton, o elétron ou o miion, e v; o neutrino
associado ao lépton [. Os barions podem ser niicleons, hiperons, como por exemplo A,
Y, Z, ou ainda membros da familia do is6baro A. No caso do proton e do néutron os
processos Urca correspondentes sao dados por:

n—pt+e +0;
p+e —n+r,. (8.2)

J. Boguta [216] ressaltou o papel relevante destas reagdes no processo de arrefe-
cimento de estrelas de néutrons. Por sua vez, J.M. Lattimer [217]| e colaboradores
sugeriram uma formulagao simples para descrever as perdas de energia por meio da
emissividade de neutrinos na matéria nuclear degenerada em equilibrio 3. As predicoes
de Lattimer indicam que, para que o processo ocorra, deve ser superado um limiar na
concentracao de protons na matéria nuclear. A formulacao de J.M. Lattimer e co-
laboradores tem como pressuposto que as particulas que participam do processo Urca

'Em 1940, Mario Schenberg e George Gamow criaram a concepcao do efeito Urca para explicar
o colapso estelar que da origem ao processo explosivo nas estrelas chamadas novas e supernovas. O
processo teve esta denominacao porque, ao visitarem um cassino no bairro da Urca, na cidade do Rio
de Janeiro, Gamow teria dito a Schenberg que a energia desaparece no nicleo de wma supernova tao
rapidamente quanto o dinheiro desaparecia na mesa da roleta.
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sao livres, nao-relativisticas e que efeitos de recuo dos protons podem ser desprezados.
Estas aproximacoes nao se justificam na medida em que:

e estudos mais recentes [218], considerando nicleons interagentes sob efeito da forga
forte e a substituicao das massas barionicas por seus valores efetivos, indicam que
o limiar na concentragao de protons para a realizacao do processo Urca ocorre para
densidades cujos momenta de Fermi correspondentes sao da ordem de grandeza
ou maiores do que as massas efetivas dos niicleons;

e no modelo do gas de Fermi relativistico nao-interagente, as leis de conservagao
simultanea de energia e momentum nas reagoes envolvendo o processo Urca, so-
mente seriam satisfeitas se a diferenca entre as massas efetivas dos ntcleons en-
volvidos no processo obedecesse a condi¢ao

* * 2
App =M, — M; ~10°MeV; (8.3)
resultado este que nao é consistente com uma formulagao nao interagente;

e 1o regime relativistico, o momentum linear do 1épton do estado final é da ordem
de grandeza da massa efetiva do proton de modo que correc¢oes de recuo do proton
sao relevantes no processo Urca.

A conclusao a que chegamos é que uma descricao apropriada do efeito Urca tem
como pressupostos fundamentais a inclusao:

e de um tratamento relativistico;
e de efeitos de recuo dos prétons e dos néutrons;

e das diferencas, expressivas, entre as massas efetivas dos préotons e dos néutrons,
ocasionadas pelas correspondentes diferencas nas intensidades dos potenciais de
natureza escalar destas particulas.

Neste trabalho propomos um estudo do arrefecimento em estrelas de néutrons por meio
da emissao de neutrinos em processos Urca diretos, utilizando o Modelo Lagrangeano
Relativistico Razeira-Vasconcellos (MRV) contemplando a presenga de um condensado
de anti-kdons, e concentrando nossa atencao no setor dos niicleons e dos mésons o, w,
0, ¢ e 0. Neste modelo os mésons escalares-isoescalares e escalares-isovetoriais o, ¢ e
0 ocupam papel fundamental na determinacao das massas efetivas dos prétons e dos
néutrons:

M ~ M, — 29,00+ g.S3 + 9503 ;
M} ~ M, — 29,00 — gcS3 — 9503 ;

p

Ay, ~ (M, — M,) + 2g.63 + 29503 -
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8.2 Fracao de Assimetria e Papel dos Anti-kdons na
Taxa de Resfriamento das Estrelas de Néutrons

A ocorréncia de processos URCA estd subordinada & condicao de tridngulo, no
espaco de momentum linear:

pr + PFe 2 PFn - (84)

O aumento dos momenta de Fermi dos protons corresponde, devido as condigoes adi-
cionais de equilibrio quimico e de neutralidade de carga elétrica, ao aumento simultaneo
dos momenta de Fermi dos elétrons.

Investigagoes dos efeitos dos campos dos mésons escalares-isovetoriais na matéria
nuclear rica em néutrons [58, 219, 220] mostram que a presenga destes mésons ori-
gina um aumento da fracao de prétons, ou seja, aumentam o momentum de Fermi
dos prétons, e, simultaneamente, um decréscimo na fracao de néutrons, diminuindo a
assimetria de isospin da matéria nuclear [58, 62, 219, 220|. Este resultado de simetriza-
¢ao da matéria nuclear de uma estrela de néutrons é explicado pelo fato dos mésons
0 e ¢ acoplarem-se a corrente isovetorial barionica conservada, assim como o méson g
também o faz.

Efeito similar de simetrizagao da matéria nuclear é esperado com a condensacao
de anti-kdons na matéria nuclear da estrela de néutrons. Com a presenga do anti-
kédons K~ a fracao de protons do sistema tende a crescer dramaticamente devido a
neutralidade de carga (ver figura (7.4)). Com o surgimento do condensado de K°, se
estabelece uma competicao na formacdo de pares K~ — p e K° — n, resultando em
uma matéria perfeitamente simétrica para nicleons e anti-kdons no interior da estrela
de néutrons (figura (7.5)). O aumento do valor da profundidade de potencial 6ptico
dos kadons também contribui de forma efetiva para a simetrizacao da matéria nuclear
(painel da esquerda das figuras (7.11), (7.12) e (7.13)).

Espera-se, portanto, que a presenca dos anti-kdons seja importante para a taxa
de resfriamento de uma estrela de néutrons via processo URCA direto uma vez que
os resultados do Modelo RV para as populagoes de particulas na matéria nuclear de
uma estrela de néutrons em funcao da densidade barionica obtidos no capitulo anterior
(figura (7.10) ) indicam que realmente a presenca do condensado de anti-kéons faz com
que a populacao relativa dos protons busque igualar a populacao relativa dos néutrons,
simetrizando a matéria nuclear da estrela de néutrons.

Fracao de Assimetria Entre Nicleons

A fracao de assimetria dos niicleons para a matéria nuclear em equilibrio- 3 é definida
como

f a — - - =Tp — .Tp, ( . )
PntPp  PntPp PntPp

onde z,, e x, representam, respectivamente, as fracoes de néutrons e de prétons no
sistema. A fragao f, com valor 1 representa a matéria nuclear constituida apenas por
néutrons. f, com valor 0 representa a matéria nuclear simétrica. Valores de f, entre 0

e 1 representam as diferentes misturas do ntimero de protons e néutrons do sistema.
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As figuras (8.1) e (8.2) demonstram o comportamento da fracdo de assimetria en-
tre protons e néutrons em funcao da densidade baridnica para a matéria nuclear em
equilibrio-3 com o condensado de anti-kdons K~ descrita pelo Modelo RV.

Na figura (8.1) o painel da esquerda mostra o comportamento da fragao de assime-
tria f, da matéria constituida por neutrons, protons, elétrons, muons, mésons o, w e g
em funcao da densidade barionica para as profundidades de potencial 6tico dos kdons
U = —8TMeV, Ux = —100MeV e Ux = —120MeV. O ponto de separacao da linha
tracejada para cada um dos Uk indica o limiar de nascimento dos anti-kdons K—. O
resultado mais expressivo destas curvas estd na indicacao do rumo abrupto com que
o comportamento de simetriza¢ao da matéria nuclear, indicado por f,, toma apds o
aparecimento do condensado de anti-kdons. Resultados da literatura [62] indicam um
comportamento suave em dire¢ao a f, = 0, como o da linha que corresponde & auséncia
de anti-kdons. Isso nos permite confirmar que a presenca dos anti-kédons for¢a de modo
expressivo a igualdade na fracao de prétons e néutrons, como mostram o painel da
direita da figura (8.1), e os painéis da esquerda e da direita da figura (8.2). Estes trés
painéis levam em conta a presenca dos mésons escalares-isovetoriais na matéria nuclear
supra citada da seguinte maneira: mésons o, w e ¢ (linha cheia); mésons o, w, p e ¢
(linha tracejada); mésons o, w, g, e ¢ (linha ponto-tracejada).

De igual forma, os resultados contidos nas figuras (8.1) e (8.2) sao consistentes com
as investigagoes anteriores [58, 219, 220] a respeito dos efeitos dos mésons escalares-
isovetoriais na matéria nuclear assimétrica, na medida em que a presenca do méson o
faz com que f, diminua de valor ainda mais com relacao aos efeitos provocados pelo
condensado de K, indicando que sua presenca implica na diminuicao da assimetria
de isospin no setor dos nicleons, ou seja, na diminui¢ao da diferenca do niimero de
néutrons e prétons do sistema. A inclus@o do méson ¢ leva a uma diminuicdo de f,
ainda maior, ou seja, que sua presenga ¢ equivalente a amplificacio da amplitude do
méson ¢, como anteriormente discutido nesta tese.

O comportamento abrupto de simetrizagao provocado pelo condensado de K~ e am-
plificado pelos mésons ¢ e ¢ a partir do formalismo do Modelo RV para a matéria nuclear
em equilibrio-3 é empolgante pois, como previamente colocado, o comportamento de
simetrizacao da matéria nuclear rica em néutrons esté diretamente relacionado com as
propriedades de resfriamento da estrela pelo processo URCA.

Se a fragao de protons x = p,/(pn + pp) exceder uma valor critico 7, o processo
URCA torna-se operante [221].

Uma vez que uma densidade barionica critica (associada ao valor critico zy) é
atingida no centro de uma configuracao estelar para uma dada equacao de estado a
correspondente massa critica da estrela para o processo URCA, My, é encontrada.
Toda estrela com massa acima de My ird ser eficientemente resfriada pelo processo
URCA e se tornard praticamente invisivel para deteccao térmica dentro de poucos
anos [222|. Portanto, se um modelo apresentar uma massa critica estelar, por exemplo,
para um valor My < 1.35M, isto afetaria grande parte da populacao de estrelas de
néutrons conhecidas, pois o valor médio das massas das estrelas de néutrons corresponde
a Mgy ~ 1,6 M. Por outro lado, modelos com equagoes de estado que apresentem
uma My > 1.5M nao entrariam em contradi¢ao com os dados observados atualmente.
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Figura 8.1: Resultados do Modelo RV para o comportamento da fragao de assimetria da
matéria nuclear em equilibrio- com o condensado de anti-kdons. O painel da esquerda
mostra a matéria com os mésons o, w e p no contexto das profundidades de potencial
6tico dos kdons Ux = —87, —100 e —120MeV'. O painel da direita mostra os resultados
no contexto de Ux = —87MeV para: a matéria com a presenca dos mésons o, w e 0
(linha cheia); a matéria com a presenga dos mésons o, w, ¢ e § (linha tracejada); a
matéria com a presenca dos mésons o, w, g, d e ¢ (linha ponto-tracejada).

Portanto, a definicdo de My pode se tornar um vinculo efetivo de modelo 2.

8.3 Processo Urca e a Emissividade de Neutrinos

O lagrangeano de interacao eletrofraco, para baixas energias, entre os campos dos
barions e o dos 1éptons pode ser escrito na aproximagcao de interagao puntual como

GpC
L raco — T = < Ja; 8.6
7 ok (8.6)
onde o somatorio sobre indices gregos repetidos é assumido e Gp = 1,436 X

107* ergem™ é a constante de acoplamento fraco de Fermi, C' é o fator de Cabibo,

que corresponde a C' = cos 0o = 0,973, no caso de uma variacao na estranheza igual a
AS =0 e a C =sin f¢, para uma variagao na estranheza igual a AS = 1.
Em processos URCA envolvendo neutrons e protons

n—pte +, (8.7)

2Salienta-se, porém, que muitos autores consideram a auséncia do processo URCA para estrelas de
néutrons tipicas como um cendrio mais realistico e usam esta premissa como vinculo [221]
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Figura 8.2: Resultados do Modelo RV para o comportamento da fracao de assimetria
da matéria nuclear em equilibrio-3 com o condensado de anti-kdons. O painel da
esquerda mostra os resultados no contexto da profundidade de potencial 6tico do kdons
Uk = —100MeV para: a matéria com a presenga dos mésons o, w e g (linha cheia);
a matéria com a presenga dos mésons o, w, ¢ e 0 (linha tracejada); a matéria com a
presenga dos mésons o, w, g, § e ¢ (linha ponto-tracejada). O painel da direita mostra
os resultados no contexto de Ux = —120MeV para: a matéria com a presenca dos
mésons o, w e g (linha cheia); a matéria com a presenca dos mésons o, w, g e 0 (linha
tracejada); a matéria com a presenca dos mésons o, w, 9, d e ¢ (linha ponto-tracejada).

o decaimento 3, as correntes fracas leptonicas, j* e baridnicas, J, podem ser escritas
na forma:

= B (=) v,
Ja = wp7a<CV_CA75)wn' (88)

Nesta expressao, v, e 1, representam os campos dos protons e dos néutrons, Cy e
C4 denotam as constantes de acoplamento vetorial e axial-vetorial, respectivamente.
Consideramos, no presente tratamento tedrico, neutrinos com massa nula cujas energias
e momenta lineares sdo representados na forma ¢, = (w,, k,), sendo w, = k,. A
energia e o momentum linear do [épton final do processo, de massa m., € denotado por
¢e = (we, k), sendo que w, = \/k2 + m2.

O elemento de matriz da reagao é definido como

iMy; = —z‘G;;

onde U representa o espinor de Dirac, sendo que os indices de spin estao subentendidos.

U(ke) v (1= 75) V(=ky) Up(P') 7, (Cv — Cays) Un(P), (8.9)
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O valor quadratico da matriz da reagao é dado, entao, por

G2 (2
M| = F2 64 [(C3 — C}) M M (kyke) + (Ca — Cv)? (K, Py ) (ke )
+ (Ca+0Cv)* (K, Py) (ke By)] . (8.10)

A secao de choque por unidade de volume de matéria ou, equivalentemente, a rela¢dao
inversa do livre caminho médio, isto é A ~ 1/0(w, ), associada ao processo URCA, pode
ser determinada a partir da chamada regra de ouro de Fermi na forma

o(w,) d3p,, d*p, A3k, 4 ca
=2 G | G G 0B B a

X fn (En)(l_fp (gp))(l_fe(we))v (811)

onde P, = (E;—U;, p;) = (y/pf + M2, pi> denota o quadri-momentum linear do barion

representado pelo simbolo i e U; a sua energia de interacao (potencial). Nesta expressao,
Wi representa a matriz de transicao do processo, apropriadamente escalonada:

2

= 8.12
2%, Ep Wy We (8.12)

onde g; = \/p? + M;? é a energia cinética relativistica do barion envolvido no processo®.

A fungao fi(e;) na expressao (8.11), por sua vez, representa a distribuigdo de pro-
babilidade de Fermi-Dirac, considerando-se a condi¢ao de equilibrio térmico

€n+Un_Mn !
T )

e+ Up — pp -
T )

fulen) = |[1+exp (

folep) = |1+ exp (

felwe) = |1+ exp (% _Me)}_l , (8.13)

T

onde o simbolo i representa o potencial quimico das particulas.

A funca@o que descreve a energia total emitida por unidade de volume e tempo, @,
ou seja, a fungao de emissividade total, devido aos processos (3 e (B-inverso, que geram
neutrinos e antineutrinos, é definida pela expressao

0 - /d?’kyw o(w,)

2m)3 ™" v
— d’py, dspp d®k, 3k, Vgt B o |
B 2/ (27T)3 / (277)3 / (271')3 /(27‘()3 <2 ) 0 (P” PP Qv Qe) sz
X wy fn (€)1 = fp (ep))(1 = fe(we)) - (8.14)

3Como estamos considerando a energia total emitida por meio de neutrinos e antineutrinos, por
unidade de volume e tempo, na matéria nuclear em equilibrio-3, a reacao p + e~ — n + v, que
corresponde ao processo (-inverso, apresenta a mesma emissividade do processo (8.7); por esta razao
o fator 2 na expressao (8.11).
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No célculo desta expressao nao sao consideradas as contribuigoes dos potenciais
quimicos dos neutrinos e dos antineutrinos que escapam do sistema; os termos
fn(en) (1 = f, (gp))(1 = fe(we)) representam por sua vez fatores de bloqueio de Pauli.

Desprezando-se, entao, o potencial quimico dos neutrinos, que escapam, podemos
escrever a condicao de equilibrio quimico como

He = Hn — Hp - (8'15)
Assim, pela condicao de conservacao de energia
en+Up=¢€p+Up+we+wy; (8.16)

supondo que a energia total dos elétrons e antineutrinos é dada por w, +w, = e + /',
podemos reescrever o fator de bloqueio de Pauli na forma

fa(en) (L= fp (ep))(1 = fe(we)) = fulen) (1= fu (n — W) (L= fe(pe +w' —w,)), (8.17)

onde w' ~ T.

A energia dos antineutrinos é proporcional a temperatura, T, do sistema; assim
w, ~ T; da mesma forma, o momentum linear dos antineutrinos é proporcional &
temperatura do sistema: |k,| ~ T’; os valores dos momenta lineares dos antineutrinos
é muito menor do que os valores correspondentes as demais particulas do sistema;
por esta razao podemos desprezar a contribuicao dos antineutrinos na funcao delta de
Dirac. Obtemos entao, de forma aproximada, a expressao

5 (P, — Py~ q,—qc) =~ (en +Up —gp — Uy —we) 6(p, — P, — ke) - (8.18)

Podemos, assim, imediatamente realizar a integral em d°p, na expressao (8.14), de
modo que a condi¢ao p, = p, — k. seja satisfeita quando consideramos as demais
integrais.

As trocas de energia na matéria nuclear escalam de maneira natural com a tempe-
ratura, ~ T, do sistema, que é, em estrelas de néutrons, relativamente baixa quando
comparada com as energias cinéticas das particulas que ocupam estados degenerados
em energia. Assim, em todas as fungdes na expressao (8.14), os momenta lineares dos
férmions no meio podem ser fixados aos seus valores correspondentes as superficies de
Férma. Por questoes de simplicidade, esta condicao ficara implicita na notacao; ao final
dos calculos procederemos a substituicao p, — kpn, pp — krp € pe — Epe.

8.3.1 Cinematica

Para computar o elemento de matriz é necessério escolher um sistema de referéncia.
Adotamos neste trabalho um sistema de referéncia em que o eixo Z é paralelo com a
diregdo do momentum linear do néutron associado ao processo URCA, representado

por p,,:

¢ = (wy,sinb,, 0, w, cosb,, w,) ;
ge = (ke sind, cos e, k. sinf, sin ., k. cosbe, i) ;
P, = (0,0, pn, n) - (8.19)
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O quadrivetor momentum linear final do préton associado ao processo URCA é deter-
minado pela conservagao de energia e momentum linear (p, = p,, — k.):

P, = (—ke sinf. cos ., —k, sinb. sin ., p, — k. cosb,, ¢,) . (8.20)

8.3.2 Emissividade de Neutrinos no Processo URCA

Em sendo determinada a cinematica de reacao na forma proposta acima, passamos
a determinacao da emissividade de neutrinos no processo URCA, dada pela expressao
(8.14). Substituindo-se as expressoes (8.19) e (8.20) na equagao do elemento de matriz
(8.10), obtemos

IM]? = 320°G3 [(CA — Cy) (Ca+ Cv) My M) (pre wy — pew, cos b, cos b,
—  pew, €08 e sin b, sinb,) + (Ca — Cv)” (enpte — pe pn cos 0,)
X (epwy — wy cos by, (pp, — pe cosbe) + pew, cos g, sin b, sin b,
+ (Ca+ CV)2 (Enwy — P wy €08 0,) (gptte — Pe cOS O (pr, — pe cos b,)
+  p? cos® gy sin®, + p? sin? 6, sin’ gpg)} ) (8.21)
As integrais angulares referentes a contribuicao dos léptons sao entao determinadas,

iniciando pela integral em relagao ao angulo azimutal (. na expressao da emissividade
(8.14). Utilizando o elemento de matriz (8.21), obtemos

27
L o= / M dg, = 64C2 G2, { [2(C3 + C2) eney + (C4 — C2) M M) e
0

+ (Ca+Cv)e,p?—[(Ca+Cy)en+ (Ca—Cy)ey] pepncoste }
+ 32C*G% 7w, cos, { —2p[(C3 — CZ) M My — (Ca — Cy )?enjte
— 2(C3% + C)p2] cos b — pa[2(Ca — Cy)?ep pie + 2(Ca + Cy)%ep ple
+ (303 +2C4Cy +3C) p> + (Ca — Cy)* p? cos20,] }. (8.22)

Na obtencao desta expressao, foi utilizada a expansao trigonométrica
cos(8, +26,) = cos b, cos’f, — 2 cosb, sinb, sinf, — cosb, sin®6,

e a identidade sin? 6, + cos? 6, = 1. Realizando a integracio da equacio (8.22) com
respeito ao angulo sélido do espago de fase dos antineutrinos, d2, = sinf, df, dy,,
obtemos

2w T
L, = / / I sin6,db, dyp,
0 0

= 256C*Gpmw, { [2(CF + CF) eney + (Ch — CF) My My ] pe
+ (Ca+Cy)enp? —[(Ca+Cy)e,+ (Ca—Cy)ep)pepn cosbe }. (8.23)

No célculo da integral da expressao acima envolvendo o angulo 6., fazemos uso da
funcao delta de Dirac:

54(Pn - Pp - Qe) = 5(571 + Un - Ep - Up — Wy — we) 5(pn - pp - ke) ) (824)
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que pode ser escrita em uma forma mais adequada aos nossos célculos, como veremos
a seguir.
A energia cinética dos protons pode ser escrita, por sua vez, como

@f:Vﬂpn_kﬁ2+ﬂﬁ2:“V%%—Qpnhﬂwsﬁ—kﬁ<+AQ2, (8.25)

onde p, = p, + k.. Desta forma, podemos escrever

en+Un—ep—Up—we) =6 <€n—|-Un —Up — fte — \/p?1 — 2pp ke cosl + k2 —i—M];‘?) ,

onde identificamos w, = pe.
Uma vez que fte = pty, — i onde p, = &, + Uy e p, = €, + Uy, vemos entao que

en+Un—Up—pte = €n+ (i — €n) — (Hp — €p) — fhe = i — fbp — He +Ep = €. (8.26)

Deste modo, temos que

5<5n+Un—Up—ue—\/p,%—2pnke cos 0, + k2 —|—M;2> ,

:5<5p—\/p%—2pnke cos O, + k2 + M;‘Q) . (8.27)
A seguir determinamos a derivada
d Pn ke
———— /P2 — 2pn ke cosO. + k2 + M*? = —
d(cosb.) \/p” p p /P2 — 2pn ke cosO, + k2 + M?

pn ke pn ke o pn ke

\/(pn — k)2 + M2 \/PE+ M? Ep
e resolvemos a equacao abaixo considerando a dependéncia angular na funcao cos 6,

po+ M = p2 — 2py ke cos b + k2 + M2 (8.29)

(8.28)

Finalmente obtemos

5<5n+Un—Up—ue — \/p,%—ank:e cos B, + k2 +M;2>

. Ep . kg +p?z - p}%
= ) (cos 0. ok ) (8.30)
onde utilizamos a identidade
1
0(f(x) — f(xo)) = —— (. — x9) . 8.31

Entao, usando a fun¢ao delta de Dirac (8.30), podemos integrar a emissividade dos
neutrinos correspondente ao angulo 6,

e kZ+pk—p
I; = /o I pnz;fe ) (cos 6. — W) d(cos b,) (8.32)
= 25602 GEmw, 2 { [ACh + ) ensy + (C5 — COF) MM e

1
+ (Ca+Cy)’enp? — L(Ca+ Cy)’en + (Ca — Cy)? &) (k2 + vl — p2)},
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onde foi utilizada a identidade sin 0.df, = —d(cos 6.).
Procedemos, agora, ao calculo da parte angular da integral envolvendo o espaco de
fase dos néutrons, isto é, d*p, = p2dp, dS2,

]4 / / ]3 Sln@ d0 dqbn (833)

= 1024C* G’ w, { 2(C4 + CY) enep + (CF — CF) MM

Dn k:e
1
+ (Ca+COv)enpl — 5[(@& +COy)’en + (Ca— Cy)? ) (K2 4+ ) — p2)} -

Realizamos entdo a integral [218§]

/dwngdw’denfn(en)(l — fulen(en =) = folpte + ' —w)))

e/e] , w/ [ee] w3
dw' —— dw, =
/oo “expw /T -1 /0 T+ exp (@, — )/T

5040 © T (8.34)

12

onde foi utilizado que p, dp, = €,de, e dw' = dw,.
Combinando-se os resultados anteriores, obtemos a expressao para a emissividade
total para o processo URCA, em ordem mais baixa do parametro T/, [218],

457

+ 20 MM + (O + C2) (e 2Ern By — M M) + Bk,
1
= (Bt Epp) (ki — kpyp + k7)) | ©(kpe + kpp — kpn) ; (8.35)

lembramos que p, — kpn, pp — krp € De — kpe.
No limite nao relativistico (kg < M} ; u < Mj;), onde o indice B refere-se aos
béarions (néutrons e protons), a equagao (8.35) se reduz a

457

@ = 10080

—— G C*(CY +3CH) M M) 1. T° O(kpe + kpp — kpn) - (8.36)
Estas sao as expressoes que utilizamos no calculo da emissividade de neutrinos, a
expressao relativistica (processo URCA direto) , @), e a nao-relativistica (de J. M.
Lattimer e colaboradores [217]), @, para efeito de comparagao.

8.4 Resultados

Apresentamos, nas figuras (8.3), (8.4) e (8.5), os resultados do Modelo RV para a
emissividade de neutrinos [223]. As magnitudes das amplitudes apresentadas nas figu-
ras foram normalizadas pelo valor da emissividade de neutrinos no limiar de processos
URCA. No que se refere a densidade barioénica, o limiar de processos URCA diminui de
valor quando o condensado de antikdons para uma profundidade de potencial 6tico de
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—87MeV, é considerado. Igualmente, ver figura (8.5), os mésons escalares-isovetoriais
sao considerados no formalismo da matéria nuclear. Este fato ocorre porque tanto
o condensado de anti-kdons quanto os mésons escalares-isovetoriais aumentam a pro-
por¢ao de protons na matéria nuclear, ou seja, aumentam o momentum de Fermi dos
protons, pois estes mésons, como vimos, diminuem a assimetria de isospin da matéria
nuclear.

A figura (8.3) mostra os resultados do Modelo RV para a emissividade de neutrinos
em funcao da densidade barionica para uma matéria nuclear com néutrons, protons,
elétrons, mions, condensado de anti-kdons K~ e K°, além dos mésons padrio o, w e o.
A profundidade de potencial 6tico considerada é Ux = —87MeV. A curva @) destaca
os resultados de emissividade do processo URCA relativistico, enquanto a curva @p,
destaca os resultados da emissividade para o processo URCA nao relativistico. A linha
pontilhada indica o comportamento da emissividade sem a presenca dos anti-kéons.
Como esperado a taxa de aumento da emissividade de neutrinos é reduzida a partir
do surgimento do anti-kdon K~ e sofre expressiva reducao a partir do surgimento do
anti-kdon K. A partir da discussdo colocada no capitulo 7, dos resultados para a
fragao leptonica (figura 7.14), a taxa de emissividade de neutrinos sofre redugao com
o surgimento dos anti-kdons K~. Como esperado, pelos resultados do Modelo RV
para a fragao leptonica (figura 7.14), a emissividade de neutrinos sofre redugao com
o surgimento do anti-kdon K~ (~ 5.4py) e do anti-kdon K° (~ 8py). Comparando as
curvas () e (0, constamos um comportamento diferenciado da emissividade de neutrinos
frente aos tratamentos relativistico e nao-relativistico do processo URCA. O efeito
da presenca do condensado de K~ no sentido de reduzir a taxa de emissividade de
neutrinos é mais acentuado no tratamento nao relativistico (curva @)r). Porém, com o
surgimento do condensado de K, a taxa de emissividade no tratamento relativistico
sofre dramética redugao (curva (J), enquanto no tratamento nao relativistico nao ha
mudanga significativa neste sentido. Tal resultado nos leva a concluir que como o
limiar para o surgimento dos anti-kdons K°, no Modelo RV para uma profundidade
de potencial 6tico dos kdons Uyx = —87MeV | é muito alto (~ 8pg), acima do que se
supoe ser a densidade maxima central de uma estrela de néutrons, o processo URCA
direto podera levar a estrela de néutrons a resfriar mais rapidamente com a emissao de
neutrinos do que no caso do processo URCA nao relativistico.

A figura (8.4) mostra os resultados do Modelo RV para a emissividade de neutrinos
em funcao da densidade baridnica relativa para uma matéria nuclear com néutrons,
protons, elétrons, mions, condensado de anti-kdons K~ e os mésons padrao o, w e 9. A
profundidade de potencial 6tico considerada é de Ux = —87MeV. A curva () destaca
os resultados de emissividade do processo URCA relativistico, enquanto a curva @y,
destaca os resultados da emissividade para o processo URCA nao relativistico. A linha
pontilhada indica o comportamento da emissividade sem a presenca dos anti-kéons.
Basicamente sd@o os mesmos resultados da figura (8.3), mas é destacado na presente
figura um importante aspecto: a emissividade no intervalo da fase mista que separa a
emissividade de neutrinos exclusiva da regiao pura de hadrons H da emissividade de
neutrinos exclusiva da regiao das "gotas"com condensado de anti-kdons K~. Nota-
se que para o caso relativistico o condensado de anti-kdons surge com uma taxa de
emissividade de neutrinos maior do que a emissividade da fase H. Este fato tem como
consequéncia uma atenuag¢ao na taxa de aumento da emissividade de neutrinos total
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da estrela de néutrons, mas nao uma reducao. Por redugao na taxa de emissividade
de neutrinos entendemos exatamente o que acontece no caso nao relativistico, quando
o condensado de anti-kdons surge produzindo uma taxa de emissividade de neutrinos
menor do que a emissividade da fase H, acarretando a dramaética reducao na taxa de
emissividade total da estrela de néutrons, pés surgimento do condensado de anti-kaons,
supra mencionada.

A figura (8.5) mostra os resultados do Modelo RV para a emissividade de neutrinos
em funcao da densidade bariénica com a mesma configuracao de matéria nuclear dos
resultados das figuras (8.3) e (8.4) mais o méson escalar-isovetorial 6. A profundidade
de potencial 6tico considerada é de Uy = —87MeV. A curva destaca os resultados
de emissividade do processo URCA relativistico. A linha pontilhada indica o com-
portamento da emissividade sem a presenca de anti-kdons. Nesta figura também ha
destaque para a emissividade dentro da fase mista entre a regiao pura de hadrons (linha
inferior), e a regiao com o condensado de anti-kdons K~ (linha superior). Resultados
constatados nesta figura em comparagao com a figura (8.4), que corroboram resultados
anteriores (painel da esquerda das figuras (7.11), (7.12) e (7.13)) sao o significativo
aumento da fase mista (em func¢do da densidade barionica relativa), o deslocamento do
limiar para o surgimento de K~ para valores de densidade baridnica superiores, além do
aumento da densidade critica para inicio dos processos de efeitos URCA, com relacao
aos resultados apresentados na figura (8.4). Efeitos estes devido a presenga dos mésons
escalares-isovetoriais. O deslocamento para valores superiores de densidade baridnica
faz com que a fase do condensado de anti-kdons surja provocando uma taxa de emis-
sividade de neutrinos maior do que no caso anterior, sem a presenca do méson escalar-
isovetorial, o que nos leva a concluir que a presenga dos mésons escalares-isovetoriais
atenua mais ainda a reducgao na taxa de emissividade de neutrinos global da estrela
de néutrons, descrita pelo processo URCA direto (redugao provocada pela transigao
de fase hadron-condensado de anti-kdons), fazendo com que a estrela de néutrons se
mantenha por menos tempo emitindo neutrinos, o que consequentemente, como acima
mencionado, pode torna-la indetectével por emissao térmica em um periodo de tempo
menor do que o periodo previsto pelos resultados do processo URCA relativistico sem
mésons escalares-isovetoriais, e de forma mais contundente, que o periodo previsto pelos
resultados do processo URCA nao relativistico.

A figura (8.6) mostra o comportamento da relagdo massa-raio para diferentes com-
posicoes de matéria nuclear, sendo indicado no grafico a posi¢ao correspondente aos
valores da massa e do raio da estrela de néutrons cuja densidade barionica central
atinge o valor critico para ocorréncia do efeito URCA.

Nossos resultados indicam que estrelas de néutrons com matéria nuclear composta
de nucleons, elétrons, muons, anti-kaons K~ e K9 e mésons o, w e ¢ com massa estelar
superior a Mgy ~ 0,9 M, (massa da estrela de néutrons cuja densidade barionica
central atingiu a densidade critica para inicio dos processos URCA direto), estrelas de
néutrons com matéria nuclear composta de niuicleons, elétrons, mions, anti-kdons K~ e
K% e mésons 0, w, p e 6 com massa estelar superior a Mgy ~ 1,1 My, seriam resfriadas
eficientemente e estariam fora da possibilidade de deteccao por radiacao térmica em
poucos anos. Contudo, levando-se em conta efeitos de superfluidez dos niicleons que,
como se sabe [221], inibem processos URCA, esta densidade critica pode ter seu valor
elevado. No entanto, mesmo levando-se em conta efeitos de superfluidez, a presenca
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dos mésons escalares-isovetoriais na matéria nuclear pode fazer com que a densidade
critica tenda a diminuir de valor.
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Q/Qy,

plp,

Figura 8.3: Resultados do Modelo RV para a emissividade relativa dos neutrinos em
funcao da densidade barionica relativa na matéria nuclear em equilibrio-g composta
por nucleons, elétrons e muions, considerando a profundidade do potencial 6tico dos
kions Uy = —87MeV. O simbolo () representa os resultados para a emissividade
considerando o tratamento relativistico e o simbolo (), os resultados correspondentes ao
tratamento nao-relativistico. Os mésons o, w, ¢ sao incluidos no formalismo. As linhas
cheias representam a emissividade de neutrinos para valores da densidade baridnica
acima do limiar, enquanto as linhas pontilhadas descrevem o seu comportamento para
densidades barionicas abaixo do limiar de producao de processos do tipo URCA. A
densidade limiar € pjmiar = 2,1 po.
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Figura 8.4: Resultados do Modelo RV para a emissividade relativa de neutrinos de uma
estrela de néutrons com os mesmos parametros dos resultados apresentados na figura
(8.3). Na presente figura é destacada a fase mista entre a fase pura hadronica e a fase
com o condensado de anti-kdons K ~, onde as curvas de emissividade () e (0, dividem-se
em duas curvas: uma representando exclusivamente os processos URCA ocorrendo na
fase hadrénica e outra representando exclusivamente os processos URCA ocorrendo na
fase com o condensado de anti-kaons.
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Figura 8.5: Resultados do Modelo RV para a emissividade relativa dos neutrinos em
fungao da densidade barionica relativa produzinda em processos URCA relativisticos na
matéria nuclear em equilibrio-3 composta por nucleons, elétrons e muions, condensado
de anti-kdons K, mésons o, w, o, mais o méson escalar-isovetorial 6. A profundidade
do potencial 6tico dos kdons considerada é Ux = —87MeV. A fase mista entre a
fase pura hadronica e a fase com o condensado de anti-kdons K~ é destacada. A
curva de emissividade dos neutrinos divide-se em duas curvas: uma representando
exclusivamente os processos URCA relativisticos ocorrendo na fase hadronica e outra
representando exclusivamente os processos URCA relativisticos ocorrendo na fase com
o condensado de anti-kdons. A densidade limiar é pymiar = 2,4 po-
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UK:-87MeV'

Figura 8.6: Resultados do Modelo RV para o efeito URCA. Os mésons o, w, o0, d sao
incluidos no formalismo. Os pontos indicam o valor da massa e do respectivo raio da
estrela cuja densidade barionica central é igual a densidade limiar ou critica. Estrelas
com densidade acima de pjmiq- serao eficientemente resfriadas pelo processo URCA. A
representacao das linhas segue o mesmo padrao da figura (8.3).



Capitulo 9

Conclusoes e Perspectivas

As seguintes propostas e resultados apresentados nesta tese contém elementos de
originalidade:

e Desenvolvimento de um formalismo para a introducao dos anti-kédons K~ e K°
na matéria nuclear de uma estrela de néutrons baseado numa extensao da for-
mulagao da teoria quantica de campos com acoplamento derivativo, chamada de
Modelo RV. Nesta formulagao os espacos de fase baridonico e mesonico contem-
plam respectivamente os campos N, P, o, w, g, e 0s mésons escalares-isovetoriais
0 e o novo estado ressonante no setor dos campos dos mésons leves .

e Estudo da intensidade da constante de acoplamento entre o méson ¢ e os kaons
95K -

e Analise através dos resultados do Modelo RV do papel do condensado de anti-
kédons K~ e K° na emissividade de neutrinos na estrela de néutrons via Processo
URCA Direto (relativistico), com destaque para os efeitos neste sentido da tran-
sicao de fase entre a matéria hadronica ordinaria e a matéria do condensado de
anti-kéons.

e Introducao de novas equagoes de estado correspondentes ao Modelo RV e a um
modelo com acoplamento ajustdvel (versao preliminar apresentado no final deste
capitulo).

9.1 Conclusoes

O proposito desta tese foi, a partir de um modelo efetivo para a matéria nuclear, es-
tudar os efeitos de um condensado puro de anti-kédons e dos mésons escalares-isovetoriais
com vistas a descricao de propriedades de estrelas de néutrons e pulsares, cuja moti-
vagao primordial é a de aprimorar as predigoes dos tratamentos tedricos mais conven-
cionais.

Embora de carater simplista e limitado, o estudo de intensidades intermediarias,
entre (0,5 — 1)gsy, para a incerta constante de acoplamento gsx mostrou indicio que
hé pouca diferenga nesta faixa de valores para modificar significativamente os resultados
para as propriedades globais de uma estrela de néutrons, como energia de ligagao, massa
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méxima, raio ou redshift gravitacional, permitindo-nos adotar o valor gsx = %g(;N,
diferente do valor corrente na literatura, baseado na contagem de quarks, gsx = gsn-

Os resultados obtidos com o Modelo RV confirmam que a presenca do condensado
de anti-kdons K~ e K° dentro da matéria nuclear com niicleons interagindo através da
troca de mésons o, w e p mais elétrons e muons tende a suavizar a equagao de estado (ver
painel esquerdo da figura (7.7)), uma vez que os kdons e os anti-kdons sdo mésons, e no
tratamento aqui feito consideramos seu condensado no estado fundamental (chamado
de onda-s), e por tal motivo K~ e K° ndo contribuem diretamente com a densidade de
pressao da matéria nuclear, apenas indiretamente, uma vez que os anti-kdons se tornam
fontes de todos os mésons considerados. A suavizacao fica mais acentuada & medida
que aumenta-se o valor da profundidade do potencial optico Ugx. Este aspecto faz
com que o limiar para o aparecimento das espécies de anti-kdons ocorra a densidades
mais baixas a medida que aumenta Ug. A largura da fase mista identicamente se
mostrou sensivel a elevagao da profundidade do potencial 6tico dos kions, mas nao
somente a ele. E fato conclusivo desta tese que tanto o limiar de nascimento dos
anti-kdons quanto a largura da fase mista sao dependentes de modelo, apresentando
valores significativamente diferentes de outros modelos da literatura, como o Modelo
Nao-Linear de Boguta-Bodmer (ver figuras (7.2)-(7.6)). O Modelo RV, como visto no
Capitulo 7, fornece valores mais elevados para o limiar dos anti-kéons (figura (7.10)),
e, contrariamente, valores menores para a largura da fase mista do que o usualmente
encontrado nos resultados da literatura (figuras (7.2) e (7.9)).

Por outro lado, os resultados desta tese igualmente confirmam resultados prévios
de M. Razeira e colaboradores [62| para o Modelo RV: o comportamento da equagao
de estado da matéria nuclear em equilibrio 3 e da relagdo massa-raio (ver figura (7.17))
para a familia de estrelas de néutrons obtida a partir da integracao das equagoes TOV,
indicam que a inclusao dos mésons escalares-isovetoriais 0 e ¢ enrijece a equacao de
estado da matéria nuclear (ver figuras (7.7) e (7.8)). Isto ocorre porque o efeito global
da inclusao dos mésons ¢ e ¢ € o de aumentar a pressao da matéria nuclear em equilibrio
beta.

Os resultados, ainda no que concerne aos mésons escalares-isovetoriais, mostram que
a energia de ligagao gravitacional diminui de intensidade quando eles sao considerados
no formalismo para estrelas cujas massas gravitacionais estao proximas ao minimo valor
da curva de energia de ligacdo gravitacional (figura (7.16)). E importante ressaltar
que a energia de ligacao gravitacional da estrela de néutrons representa a fonte de
energia em processos de explosao de supernova do tipo II. Assim, a determinacao desta
energia liberada poderia representar um vinculo importante com vistas a possiveis
restricoes dentre as distintas equacoes de estado da matéria nuclear e, ainda do ponto
de vista teorico, entre processos de explosao de supernovas e propriedades de estrelas
de néutrons e pulsares.

Embora a competicao evidente entre o condensado puro de anti-kdons e os mésons
escalares-isovetoriais para, respectivamente, suavizar e enrijecer a equacao de estado,
no que se refere a energia de simetria, ambos os condensados mostram ter o mesmo
objetivo, igualar o nimero de néutrons e prétons da matéria nuclear e diminuir a
assimetria de isospin no setor dos ntucleons, ou seja, reduzir a energia de simetria do
sistema até seu nivel fundamental (figuras (7.11)-(7.13)). Esta conclus@o encontra
formidéavel suporte na abrupta redugdo nas curvas de fragdo de assimetria (figuras
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(8.1)-(8.2)). Concluimos que o comportamento abrupto, comparando resultados de
outros trabalhos [62], ¢ devido ao condensado puro de anti-kdons, sendo amplificado
pelo mésons isovetoriais-escalares ¢ e <.

Estes resultados demonstram a importancia de se levar em conta a presenca dos
condensados puros de anti-kdons e dos mésons isovetoriais-escalares na descricao da
estrutura interna de estrelas de néutrons, objetos estelares compactos com alto grau
de assimetria de isospin.

9.2 Perspectivas Futuras

9.2.1 Inclusao do Octeto Bariénico

A medida que aumenta a densidade bariénica do sistema para além da densidade de
saturagao nuclear o momento de Fermi dos niicleons pode superar o limiar necessario
para o aparecimento dos demais componentes do octeto bariénico fundamental A, >,
YO0 ¥+ =7 e 2% A presenca destas particulas, os hiperons, nao impede o equilibrio-
£ da matéria nuclear, que neste caso, é chamado de equilibrio 3 generalizado. Por
este motivo é imperativo para um estudo completo das possibilidades da matéria que
constitui uma estrela compacta levar-se em conta a presenca dos hiperons, mesmo que
resultados preliminares indiquem que a ocorréncia dos estados exoticos de hiperons
desloquem o condensado de anti-kédons para densidades baridnicas altissimas tornando
estes ultimos impraticéveis em cenarios de estrelas de néutrons realisticas (ver figura
(7.1)). Tal como os anti-kdons, a presenga dos hiperons tende a suavizar a equagao de
estado da matéria nuclear.

9.2.2 Estudo de Parametros para o Acoplamento Kaon-Delta

Como mencionamos a determinacao da intensidade do acoplamento entre os mé-
sons 0 e o kaons no ambiente da matéria nuclear a densidades iguais ou superiores a
densidade de saturacao nuclear é muito incerta, uma vez que a principal fonte de dados
experimentais provém de experiéncias de colisoes de fons relativisticos, que atingem
altas temperaturas mas baixas densidades. Pretendemos realizar um estudo de in-
tensidades deste acoplamento similar mas bem mais amplo do que o feito nesta tese,
extrapolando para valores entre (0,1 — 2)gsn.

9.2.3 Meésons

Uma perspectiva importante de continuagao do trabalho desenvolvido nestas tese
compreenderia uma extensao natural dos modelos efetivos propostos nos capitulos an-
teriores, de modo a incorporarmos termos de acoplamento e de auto-acoplamento entre
os proprios campos dos mésons, ampliando assim o espago de fase do setor mesénico
do sistema. Por exemplo, a massa do méson w, similarmente ao que ocorre no caso dos
bérions, apresentaria, neste modelo, uma dependéncia com o campo do méson o, ou seja
0 méson w teria uma massa efetiva m* (o). H4, por outro lado, estudos [36, 224, 225]
que indicam que, na matéria nuclear, a massa do méson ¢ adquire valores menores do
que o valor correspondente no espaco livre de interacoes. Assim sendo, o préprio méson
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o também apresentaria uma dependéncia de auto-interacao que levaria a uma massa
efetiva do tipo m} (o). Ademais, em vista de que o méson o se acopla ao canal virtual,
de natureza quiral e pseudoescalar 27, é importante considerarmos uma formulacao
que leve em conta, de maneira explicita, a conservacao de simetria quiral no meio de
muitos corpos, quando consideramos termos de auto-interagao envolvendo o méson o.
Por fim, as constantes de acoplamento da teoria sao afetadas, em principio, por tais
correlacoes de densidade, que podem ser parametrizadas, por exemplo, no que se refere
particularmente ao méson o, na forma g(o). Outras correlagoes de natureza similar
devem ser consideradas em uma formulacao efetiva da matéria nuclear para densidades
extremas.

9.2.4 Quarks e Estrelas Estranhas

Uma alternativa importante a projetos da magnitude de aceleradores de particulas
como o LHC e o RHIC sao as estrelas compactas, um laboratério para o estudo das leis
da Fisica em condigoes extremas de pressao e densidade de energia nao encontradas na
Terra cujo custo operacional se mostra bem mais reduzido.

Em tais condigoes extremas, os quarks, os constituintes fundamentais dos ntcleons,
libertam-se da interagao forte de natureza confinante, fazendo com que os niucleons
percam sua identidade elementar e a matéria nuclear adquire entao uma liberdade
tnica, a de explorar regioes de estabilidade caracterizadas por diferentes combinagoes
de cor e de cargas de cor (as cargas responsaveis pela interagao forte), combinagoes estas
nao permitidas pelo confinamento de quarks e gliions em condig¢oes normais, formando
entdo o Plasma de Quark-Glions (PQG).

Ao considerarmos um modelo que descreva propriedades da matéria nucler para
densidades extremas (p > 4py), devemos levar em conta que os barions e os mésons
sao na realidade constituidos de quarks e glions e que a estrutura destas particulas,
assim como ocorre com as demais, sao expressivamente modificadas neste regime de
densidades. Se torna importante analisar as possibilidades de realizagao de um plasma
de quark-gliions e a consequente formacao de uma estrela estranha, contendo em sua
composi¢ao quarks up, down e strange.

Para proceder tal estudo pretendemos mesclar o Modelo RV, que descrevera a fase
barionica, mais o condensado de anti-kdons, com o chamado Modelo de Sacola em suas
versoes MIT e Fuzzy, introduzindo a fase dos quarks up, down e strange no sistema
através de uma transic¢ao de fase hadron-quark [226] orientada pelos Critérios de Gibbs,
com fase mista orientada pelo parametro de fracao de volume

x=Vy/(Ve+V,), (9.1)

onde V, e Vg representam o volume dos quarks e dos barions, respectivamente.

9.2.5 Temperatura

Como ja apontado, dois aspectos importantissimos no estudo das estrelas protoneu-
tronicas sao temperatura e rotacao.

Os tratamentos dados & modelagem de estrelas de néutrons (lembrando que estrela
de néutrons é um estégio resultante do resfriamento de estrela protoneutronica) através
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da geracao de uma equagao de estado usualmente se valem da matéria nuclear a tempe-
ratura zero (com todo o mar de Fermi dos nticleons e léptons preenchido até o nivel de
Fermi). Isso se deve ao fato da temperatura da estrela de néutrons, da ordem de 1MeV
ser baixa para os padroes de energia da escala nuclear, de maneira que a distribuicao
estatistica dos barions para esse dominio varie muito pouco com relagao a distribuigao
para T' = 0. Além disso, a complexidade de tratar as integrais tipicas do formalismo
QHD acopladas a distribuicao de Fermi-Dirac para barions e anti-barions, léptons e
anti-léptons é grande, carecendo de soluc¢oes analiticas. A busca de solugbes para estas
equagoes torna-se executavel através de tratamentos numéricos, por vezes, trabalhosos.
Uma alternativa é a aplicagao de aproximagoes, como a aproximacao de Sommerfeld
[227, 228, 229, 230], utilizada usualmente em pesquisas de Estado Sdlido e que se baseia
para altas densidades numa relacao de valores proxima entre o momento de Fermi dos
nucleons e léptons e sua energia de Fermi. Até valores de temperatura da ordem de
50 MeV seus resultados sao muito proximos dos obtidos por solugoes numéricas das
integrais associadas a estatistica de Fermi-Dirac [227].

9.2.6 Rotacao

Nesta tese consideramos uma estrela de néutrons estatica, isto é, nao-rotante. No
entanto, como se sabe, estrelas de néutrons sao objetos em rotacao!; assim, os efeitos
de rotacao devem ser levados em conta no formalismo, na medida em que afetam as
propriedades globais da estrela, como por exemplo a sua massa, o seu raio e a sua densi-
dade central: a rotacao estelar induz uma forca centrifuga que contribui com um efeito
de repulsao no balango entre a forca gravitacional atrativa e a forca nuclear predom-
inantemente repulsiva. Assim, a estrela pode suportar, no caso em que consideramos
a rotacao estelar, um valor de massa maior do que no caso nao-rotante, aumentando,
assim, o seu raio equatorial e diminuindo o valor da sua densidade central.

A teoria para se levar em conta a rotacao depende muito do regime de velocidade
angular () estelar. Se a velocidade angular for menor que o valor critico 2y = V4nGe,
( onde €. é a densidade de massa no centro da estrela), a teoria de perturbagoes, que
nao incorpora completamente a Relatividade Geral, desenvolvida por Hartle e Thorne é
precisa o suficiente [231, 232, 233]. Entretanto, para uma estrela rapidamente rotante,
com Q ~ g [234, 235|, o tratamento exato da rota¢do, com premissas necesséarias
como espaco -tempo e matéria nao estacionarios e eixo-simétricos, rotagao uniforme,
etc, deve ser feito levando em conta completamente os efeitos da Relatividade Geral,
como o formalismo desenvolvido por N. Stergioulas [236].

9.2.7 Vinculos teéricos, experimentais e observacionais da
equacao de estado da matéria nuclear

Um dos aspectos mais importantes no estudo de estrelas de néutrons e pulsares é o de
estabelecer vinculos teoéricos, experimentais e observacionais para as distintas equacoes

LA distribuicao dos periodos de rotacdo dos pulsares esté no intervalo de 1,56ms a 10ms, com um
periodo médio de rotagao de 0, 7s (ver, por exemplo, N. Glendenning [13]).
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de estado da matéria nuclear. Uma perspectiva interessante de trabalho no futuro
envolveria um estudo aprofundado das distintas possibilidades de estabelecimento de
tais vinculos. A seguir, listamos algumas destas possibilidades.

e Vinculos teéricos.

— Um dos mais rigorosos vinculos teéricos da equacao de estado de matéria rica
em néutrons corresponde, no seu limite a baixas densidades, a propriedade
chamada de universalidade de gases de Fermi dilutos, os quais apresentam,
como caracteristica peculiar, comprimento de espalhamento infinito [237|.
Em suma, tal caracteristica implica em que, neste limite de densidades, a
tnica escala de energia relevante do sistema é a energia de Fermi, ep. Assim
sendo, a energia por particula do sistema de muitos corpos, /N, deve ser
vinculada, neste limite, a energia do gas de Fermi, a menos de uma constante,
adimensional, de natureza universal, C, tal que

E 3

— =C=¢p;

N 5 F

a constante C' é por sua vez independente dos detalhes da interacao de muitos
COTpos.

— Um outro importante vinculo tedrico diz respeito ao limite causal do modulo
de compressibilidade da matéria nuclear. Em vista de que nosso conheci-
mento da equagao de estado da matéria nuclear é muito limitado, de modo a
ampliarmos estes limites, é de suma importancia a determinacao, de forma
mais acurada, do moédulo de compressibilidade que representa, como vimos,
uma medida da curvatura da equacao de estado da matéria nuclear no ponto
de saturacao. Utilizando-se a féormula da gota liquida, é possivel construir
uma expressao para a compressibilidade da matéria nuclear, similar a for-
mula semi-empirica de massa, onde os parametros da férmula descrevem
termos de volume, de superficie, coulombiano e de assimetria. Essa expan-
sao apresenta porém problemas de convergéncia, uma vez que o nimero de
dados experimentais ¢ insuficiente para uma precisa determinagao do mo-
dulo de compressibilidade a partir da correspondente férmula semi-empirica.
A conclusao que se chega é que nao existe uma formulagao consistente para
a determinacao da compressibilidade nuclear. Uma proposta de trabalho fu-
turo seria a de estudar, por meio de uma formulagao relativistica de muitos
corpos, o papel da compressibilidade nuclear a altas densidades e a conexao
entre os regimes que caracterizam nicleos finitos e a matéria nuclear infinita
assimétrica. Em especial, derivarmos uma expressao para a compressibili-
dade nuclear valida para todos os regimes de densidades nuclear, tendo como
vinculo primordial o limite causal.

e Vinculos experimentais e observacionais. Uma perspectiva importante de tra-
balho visa utilizarmos os seguintes observaveis astrondémicos de modo a fixarmos
parametros tedricos dos modelos de estrelas de néutrons e de pulsares:
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— expansao acelerada da nebulosa do Caraguejo; devido a incerteza na deter-
minac¢ao da massa da nebulosa do Caranguejo, M,,.,, ha dois valores para o
limite inferior do momento de inércia do pulsar

Mneb = 4, 6 M@ > [Car,45 > 1, 93,
Mpey = 6,4 Mo = Icgras > 2,68; (9.2)

a dependéncia da grandeza I/(MR?) em fungao de x = M/R, para uma
estrela de néutrons, é dada pela expressao empirica

(z) = z/(0,1+2z) se < 0,1;
ABNIT) = 2(1+52) se x> 0,1;

assim sendo, o valor do momento de inércia para uma estrela de néutrons
de massa gravitacional M e raio R pode ser representado por

I = aENMRQ; (94)

(9.3)

— linhas de absor¢ao no espectro de raios-X da estrela de néutrons 1£1207,4 —
5209, resultando para o parametro z, que descreve deslocamento para o ver-
melho

z2=0,12-0,23; (9.5)

— deslocamento para o vermelho no espectro de absorc¢ao, do binario de raios-X
EXO0748 — 676, cujo valor é

z=0,35; (9.6)

— efeitos de glitche do Pulsar Vela: uma variacao sibita no spin do pulsar
caracteriza o chamado glitche?, comumente observado em pulsares isolados;
este fendomeno ocorre devido a transferéncia de momentum angular orbital
entre a crosta estelar (constituida basicamente do elemento *Fe) e o interior
liquido dos pulsares [238]; neste cenario, & medida que a crosta diminui sua
freqiiéncia de rotacao, devido a acao do torque magnético, uma rotacao
diferencial, entre a crosta e uma porc¢ao do interior liquido do pulsar, entao
se desenvolve; a componente que possui a maior frequencia de rotagao atua
como um reservatorio de momentum angular, que ocasionalmente exerce
um torque sobre a crosta, como consequéncia de instabilidade rotacional,
aumentando assim a sua freqiiéncia de rotagao [239]; os glitches observados
levam a uma relacao entre a massa e o raio dos pulsares

M
R=3,6+4+3,9—. (9.7)
M
Futuramente pretendemos utilizar estes vinculos observacionais como uma forma de
selecao de modelos nucleares com aplicagoes a estrelas de néutrons e pulsares. Um
modelo nuclear candidato para descrever a estrutura interna de pulsares devera apre-
sentar compatibilidade com estes observaveis. Apresentamos a seguir um modelo que
pretendemos estudar em futuro breve com vistas a analisarmos sua compatibilidade
com os dados acima apresentados.

2Glitches também sdo descritos na literatura cientifica como pequenos estrelemotos, que ocorrem
na crosta dos pulsares, de modo equivalente aos terremotos que ocorrem em nosso planeta.
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9.2.8 Modelo de Acoplamento Ajustavel

Propomos para um trabalho futuro a extensao do modelo de acoplamento ajustavel
desenvolvido por C. A. Z. Vasconcellos e colaboradores [61] para levar em conta a
presenca do condensado de anti-kdons.

Descreveremos, brevemente a seguir, algumas das principais caracteristicas do mo-
delo de acoplamento ajustavel e apresentaremos alguns resultados preliminares obtidos
com esta formulagao, sem a presenca dos mésons escalares-isovetoriais e sem a presenga
do condensado de anti-kaons.

7 [z L * * * * 1 *
L = Z ¢B[Z7Mal — Mp - MpBaYop0 — Mpq o0 — §mBa 9sgT S — imBa 9o T - 4
B
* * 1 *
— Mpg Jup V" — Mpg o Vud" — 3™ By JerTuT o"Vp
1 1 1
+ 5(@08“0 —my,20?) + 5(@0*8"0* — mg20"?) + 5(@5 - Ot —m26?)
1 o 282 1 v 1 2 o 1 nuv 1 2 o
+ 5(@5 -OMd —m26%) — T + 57wt = Zgbw,gzﬁ + 3™ bup
1 1 o
— 10w o + §m29# 0"+ sz (i7,0" —my) Yy, (9.8)
1

sendo que a massa efetiva barionica é definida na forma

x 1 1 -n

Jop0 + Gop, 0" + 595 T S + 595, - 0

* B 29S8 2798 _

mBn_ 1—|— , =10, ﬁa’Ya (99)
n MB

e onde as grandezas «, 3 e 7 s@o parametros matematicos que assumem valores reais.

E importante salientar novamente que os campos dos nicleons nao se acoplam aos

campos dos mésons (ox e ¢), de forma que

Gosy = Gon = 0. (9.10)

E também interessante observar que em alguns limites dos pardmetros matematicos
a, B e v, a densidade lagrangeana original se transforma em formulacgoes anéalogas
conhecidas na literatura [4, 5|. Em particular, no limite « — 1 e § =~ = 0, obtemos
para o primeiro termo do lagrangeano (9.8) a seguinte expressao

—Yp(Mp —MpYe,0 —Mp gor, 0" — §mEQgB"' S — %m*Bg(SBT 0)Yp — —¢p Mpmpip.

(9.11)

Os parametros «, § e v podem assumir valores reais, caracterizando assim distintas
classes de modelos:

e Classe Escalar = {(a, 3,7) e R:a>0A[F=~v=0} ;
e Classe Vetorial = {(a,5,7) e R:a>0ANa = [ =~}

A motivagao para a definicao destas duas classes de modelos, Escalar e Vetorial,
reside no fato de que, ao analisarmos resultados referentes a propriedades da matéria
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nuclear obtidos por meio de formulagoes do tipo QHD que apresentam elementos de
similaridade ao modelo desenvolvido nesta segao [4, 5, 39|, concluimos que tais for-
mulacoes podem ser basicamente categorizadas nestas duas classes, Escalar e Vetorial,
acima referidas. Por exemplo, o modelo ZM (39| pertenceria, segundo a anélise que
realizamos, a Classe Escalar acima referida, na medida em que, ao considerarmos na
densidade lagrangeana desenvolvida nesta se¢ao os limites « — 1,  — v — 0, e si-
multaneamente eliminarmos a presenca dos mésons estranhos, a densidade lagrangeana
do modelo ZM é recuperada. O mesmo vale para o modelo de J. D. Walecka [36], que é
recuperado quando consideramos, na densidade lagrangeana desenvolvida nesta segao,
o limite & = B = v = 0 e concomitantemente eliminamos nesta formulacao a presenga
dos mésons estranhos. O modelo de J. D. Walecka, em particular, pertenceria as classes
Escalar e Vetorial, simultaneamente. Evidentemente, para outras escolhas dos para-
metros matematicos do modelo, em que «, § e v podem corresponder a nimeros reais
positivos e negativos, a quantidades complexas e a formas funcionais, outras classes de
modelos poderao ser definidas, ampliando assim o escopo do modelo. A analise destas
possibilidades representa também uma prespectiva importante de trabalho.

No modelo de acoplamento ajustavel, os pardmetros « e  serao idénticos para os
mésons escalares-isoescalares e vetoriais-isoescalares, evocando razoes de consisténcia
formal. Com este esquema, ao adotarmos para o parametro o um valor real positivo, 3
e v sao imediatamente determinados pelas relagoes que definem as classes dos modelos.
Assim, na apresentacao dos resultados desta secao, indicamos a classe correspondente
e o valor de «, ficando os valores dos demais parametros subentendidos.

Para descrever a fenomenologia, em especial que a massa efetiva do ntucleon é
positiva, concluimos, ainda que em uma anélise preliminar, que a classe escalar com
a = 0,05 é a mais adequada, embora outras escolhas sejam possiveis, para a descrigao
da matéria nuclear no interior das estrelas de néutrons. Por exemplo, este modelo tem
como resultado para a massa efetiva dos niicleons e para a compressibilidade da matéria
nuclear simétrica, na densidade de saturacio, po = 0,17 fm =3, respectivamente,

M*=0,7TM e K =281 MeV .

As constantes nucleares que reproduzem estes valores sao apresentadas na tabela (9.1).
Entao, as constantes de acoplamento hiperon-meson sao:

Gon =574, o =418,  g,_=2,91. (9.12)
ou em termos daS raZGeS

Jon 0,59, Jos _ 043, 9= —0,30. (9.13)

gO'N gO'N gU'N

Com este modelo, é possivel calcularmos a massa e o raio das estrelas de néutrons,
através da integracao das equagoes TOV; os resultados correspondentes podem ser vis-
tos na tabela (9.2). Os observaveis listados, juntamente com a integracao das equagoes
TOV para o modelo de acoplamento ajustéavel da classe escalar (a = 0,05) sdo apresen-
tados na figura (9.1) Os resultados apresentados na tabela (9.2) e na figura (9.1) estao
em boa concordancia com os observaveis de pulsares e também com as propriedades
de equilibrio da matéria nuclear. Esta formulacao para a dindmica nuclear apresenta
entao uma boa perspectiva para futuras aplicacao na fisica de pulsares e estrelas de
néutrons.
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Tabela 9.1: Pardmetros do modelo com acoplamento ajustavel (Classe Escalar com
a = 0,05), fixados de modo que o modelo reproduza as propriedades de equilibrio
da matéria nuclear. Cada linha representa um conjunto de constantes. Se uma delas
for nula, o respectivo méson nao esté incluido no formalismo da matéria nuclear. A
componente escalar, —S(pg), e a vetorial, V(po), do potencial nuclear, estao indicadas
na figura. O valor (gsx /ms)* = 2,5 fm? indica que apenas o méson § (980 MeV') esta
incluido no formalismo. Um valor acima deste indica a contribui¢ao da ressonancia g,
conforme ja explicado.

(gf’N/mU)2 (ng/mw)2 (gQN/mQ)2 (gax/mg*)Q =S V

fm? fm? fm? fm? MeV MeV
12,32 6,97 3,76 0,00 304 234
12,32 6,97 5,33 2,50 304 234
12,32 6,97 9,29 8,80 304 234

Tabela 9.2: Resultados para o modelo de acoplamento ajustavel (Classe Escalar com
a = 0,05). As grandezas representadas seguem o mesmo padrao apresentado na tabela
(7.2). As constantes de acoplamento da interagao hiperon-méson o foram fixadas para
que a profundidade do potencial nuclear deste hiperons na matéria nuclear saturada
fosse reproduzida.

Mésons Logyp €e M R ’;—Jg Z Np

(g/em®) (Ms) _(im) (x10%)
o, w, 0 15,24 1,75 12,01 5,03 0,32 0,24
o, w, 0,6 1523 1,75 12,02 490 032 0,24
o, w, 0, 6* 1517 1,74 12,63 440 030 023
o, w, 0, 0%, ¢ 1531 1,84 11,56 564 038 025
o w0 0% ¢ 5 1529 184 11,72 543 037 025
o w, 0, 0% ¢ & 1527 1,83 1201 520 035 025
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Figura 9.1: Resultados para o modelo de acoplamento ajustavel (Classe Escalar com
a = 0,05) — Massa gravitacional contra raio estelar. A relagdo massa-raio é determi-
nada com a inclusao dos mésons o, w, g, 0%, ¢ e 0*.
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Apéndice A

Notacao e Unidades

A.1 Constantes Fisicas

As constantes fisicas utilizadas neste trabalho estao dispostas na tabela abaixo:

Quantidade Simbolo, equagdao  Valor Incerteza (ppm)
Velocidade da luz no vacuo c 299 792 458 m s~ L Exata
Constante de Planck reduzida h= L 1.054 572 66 (63) x 10734 J s 0.60
Constante Gravitacional G 6.672 59 (85) x 10711 m3 Kg—1s2 128

Tabela A.1: Constantes Fisicas
E conveniente fazer os calculos em unidades gravitacionais

1 = ¢=299 792 458 ms~* (A1
1 = G=667259 x 100" m? Kg's? (A.2)

Estas defini¢oes podem ser tratadas como equagoes, entao:

1s = 299 792 458 m (A.3)
1Kg = 7.42426 x 10®m (A.4)
Temos que:
1Kg=561 x 10* MeV . (A.5)
(§]
1 Mg = 1.11583 x 10% MeV . (A.6)
sendo assim
1 MeV =8.96197 x 107% M. (A.7)
Podemos expressar a expressao:
1Em\?® 1Km 3
—— ) 1MeV = [ —-——] 896197 x 107% M, .
(1fm) ‘ <1O—18Km> 8 ©
= 0.896 x 107° M, . (A.8)

A massa de Sol , My, tem o seguinte valor

1M, = 1.9889(30) x 10¥Kg. (A.9)
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Podemos expressar a constante de Gravitacao de Newton nas seguintes unidades

Km
Gy = 1.47669 ST (A.10)

©
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