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Resumo

Este trabalho tem como objetivo o estudo da matéria nuclear a altas densidades
considerando-se as fases hadronica e de quarks a temperatura nula e finita, com vistas
a aplicagoes no estudo de propriedades estaticas globais de estrelas compactas. Parte dos
calculos apresentados nesta dissertacao foram realizados por diferentes autores. Entretanto,
em geral, estes trabalhos limitaram-se ao estudo da matéria nuclear em regioes de densi-
dades e temperaturas especificas. Este estudo visa, por sua vez, o desenvolvimento de um
tratamento amplo e consistente para estes sistemas, considerando-se diferentes regimes de
densidade e temperatura para ambas as fases, hadronica e de quarks. Buscamos com isso
adquirir conhecimento suficiente que possibilite, nao somente a ampliacao do escopo dos
modelos considerados, como também o desenvolvimento, no futuro, de um modelo mais
apropriado a descricao de propriedades estdticas e dinamicas de estrelas compactas. Ainda
assim, este trabalho apresenta novos aspectos e resultados inéditos referentes ao estudo da
matéria nuclear, como descrevemos a seguir.

No estudo da matéria nuclear na fase hadronica, consideramos os modelos da teoria
quantica de campos nucleares desenvolvidos por J. D. Walecka, J. Zimanyi e S. A. Mosz-
kowski, e por J. Boguta e A. R. Bodmer, e conhecidos, respectivamente, como Hadro-
dinamica Quantica, ZM e Nao-Linear. Nestes modelos a matéria nuclear é descrita a partir
de uma formulacgdo lagrangeana com os campos efetivos dos bédrions acoplados aos campos
dos mésons, responsaveis pela interacao nuclear.

Neste estudo consideramos inicialmente a descricao de propriedades estaticas globais de
sistemas nucleares de muitos corpos a temperatura nula, como por exemplo, a massa efetiva
do nicleon na matéria nuclear simétrica e de néutrons. A equacdo de estado da matéria
de néutrons possibilita a descricao de propriedades estaticas globais de estrelas compactas,
como sua massa e raio, através da sua incorporacao nas equacoes de Tolman, Oppenheimer
e Volkoff (TOV). Os resultados obtidos nestes célculos estdo em plena concordancia com os
resultados apresentados por outros autores.

Consideramos posteriormente o estudo da matéria nuclear com graus de liberdade de
bérions e mésons a temperatura finita, com particular atencdo na regido de transicdo de
fase. Para este estudo, incorporamos aos modelos considerados, o formalismo da mecanica
estatistica a temperatura finita. Os resultados obtidos, para as propriedades da matéria
nuclear a temperatura finita, concordam também com os resultados obtidos por outros
autores. Um aspecto inédito apresentado neste trabalho refere-se a incorporagao de valores
para os pontos criticos da transicao de fase, ainda nao determinados por outros autores. O
comportamento do calor especifico também é analisado de forma inédita nesta dissertacao



no tratamento utilizado com os modelos Nao-Linear e ZM. Utilizamos a equagao de estado
da matéria de néutrons a temperatura finita nas equagoes TOV, determinando propriedades
globais de uma estrela protoneutronica. Observamos neste trabalho que ocorre um aumento
da massa maxima da estrela com o aumento da temperatura, comportamento este ja previsto
por outros autores em diferentes modelos.

Posteriormente incorporamos ao formalismo a temperatura finita, o equilibrio
quimico, a presenca de graus de liberdade leptonicos para elétrons e muons e a neutra-
lidade de carga. Apresentamos nesta etapa do trabalho, uma forma alternativa para a
incorporacao destes ingredientes, baseada na determinacao de uma fragao relativa entre os
potenciais quimicos de prétons e néutrons, a temperatura nula, extendendo este resultado a
temperatura finita. Este procedimento permite a determinacao da distribuicao de nicleons
e 1éptons no interior de uma estrela protoneutronica, onde incluimos ainda a presenca de
neutrinos confinados.

No estudo da matéria de quarks, consideramos o modelo de sacola do Massachussets
Institute of Technology (MIT). Incorporando as equagdes TOV neste estudo, determinamos
propriedades globais de estrelas de quarks, bem como a distribuicao dos diferentes sabores
de quarks no interior estelar. Como principal resultado, obtivemos uma equacao de estado
geral para a matéria hadronica e de quarks, introduzida nas equagoes TOV, e analisamos a
existéncia de estrelas hibridas. Os resultados obtidos nesta etapa do trabalho sao totalmente
coerentes com aqueles obtidos por outros autores.
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Abstract

The purpose of this work is the study of nuclear matter at high densities considering
the hadronic and quark phases at zero and finite temperatures, with the perspective of
applying our formalism to the analysis of global static properties of compact stars. Part
of the calculations performed in this work have been done by different authors. However,
an important part of these works were limited to the nuclear matter studies at specific
density and temperature regions. The aim of the present study is the development of a
more complete and consistent treatment for these systems, considering different regions
of density and temperature for both, the hadronic and the quark phases. Our purpose
is to make it possible not only a better theoretical description of the considered systems
but also the future development of a more appropriate model for describing static and
dynamic properties of compact stars. Furthermore, this work presents new aspects and
results referring to the nuclear matter studies, as described below.

In the nuclear matter studies for the hadronic phase, we have considered the nuclear
quantum field theory developed by J. D. Walecka, J. Zimanyi and S. A. Moszkowski, and
by J. Boguta and A. R. Bodmer, also known, respectively, as Quantum Hadrodynamics,
ZM and Non-linear models. In these models the nuclear matter is described by a strong
interaction lagrangian formulation with baryon effective fields coupled to scalar, vector and
iso-vector mesons.

In this study we consider initially the description of global static properties of many-
body nuclear systems at zero temperature, as for instance, the nucleon effective mass for
symmetric nuclear and neutron matter. Knowledge of the neutron matter equation of state
makes it possible the description of global static properties of a compact star, such as its
mass and radius, through the Tolman, Oppenheimer and Volkoff equations (TOV). The
results we have obtained are in complete agreement with the corresponding ones presented
by other authors.

We have also considered in the nuclear matter studies the behavior of baryon and meson
degrees of freedom at finite temperature, giving particular attention to the phase transition
region. For these studies, we have considered the quantum statistical mechanics framework
at finite temperature. Our results also exhibit a good agreement with the corresponding
ones obtained by other authors. One new aspect presented in this work refers to the analysis
of the critical points for the phase transition, which were not determined by other authors.
The behavior of the specific heat is also analysed for the Non-Linear and ZM models for the
first time in this work. Using the neutron matter equation of state at finite temperature and
the TOV equations, we have determined global static properties of a protoneutron star. We



have observed in this work an increase of the star mass with the increase of the temperature,
behavior which has already been predicted by other authors using different models.

We have further included into the finite temperature formalism, the chemical equilibrium
equations, lepton degrees of freedom for electrons and muons and the charge neutrality
condition. We have introduced in this work an alternative way for the inclusion of these
ingredients, based on the determination of a relative fraction of the proton and the neutron
chemical potentials at zero temperature, extending it to the finite temperature domain.
This formalism allows the determination of the nucleon and lepton density distributions
inside the protoneutron star, where we have included the presence of trapped neutrinos.

In the quark matter study, we have considered the bag model developed in the Massa-
chussets Institute of Technology (MIT). From this study, and including the TOV equations,
we are able to determine global properties of quark stars, and the distribution of the dif-
ferent quark flavours in its interior. As a principal result, we have determined a general
equation of state for hadronic and quark matter, and we have analysed the existence of hy-
brid stars. The predictions of our work are in complete agreement with the corresponding
ones obtained by other authors.
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Capitulo 1

Introducao

Durante muitos anos os cientistas acreditaram que o atomo seria a estrutura mais fun-
damental existente na natureza; o préprio nome deste sistema sugeria a sua indivisibilidade.
Com isso também se acreditava que, descrevendo-se o atomo, o mundo que nos cerca pode-
ria ser descrito a partir desta teoria fundamental. Constatou-se, entretanto, que o atomo
possui uma estrutura microscopica, modificando com isso a idéia de indivisibilidade e fun-
damentalidade da matéria. O niticleo apresentaria uma estrutura ainda mais fundamental,
sendo constituido por protons e néutrons. Todas estas mudancas ocorreram paralelamente
ao aumento de energia utilizada nos experimentos sobre reacdes nucleares. Posteriormente,
com a construcdo de grandes aceleradores de particulas, capazes de gerar feixes de particulas
com energia muito altas, os quarks foram descobertos. Sendo os quarks as particulas mais
fundamentais da natureza, também apareceram teorias capazes de descrevé-los. A cromo-
dindmica quantica (QCD) engloba os aspectos mais fundamentais da interacao dos quarks
e constitui-se na teoria fundamental da interacao forte. Entretanto, esta é uma teoria cu-
jos calculos, na pratica, sao muito complexos, envolvendo o uso de supercomputadores,
principalmente para o estudo de QCD na rede.

Apesar das dificuldades, é facil perceber que nao é necessario analisar um problema
qualquer como, por exemplo, sobre o movimento da terra ao redor do Sol, utilizando-se uma
teoria tao fundamental quanto a QCD. Partindo deste ponto de vista, podemos determinar
o comportamento de alguns sistemas conhecidos, simplesmente esquecendo-se dos graus de
liberdade associados a teorias mais fundamentais, que nao interfiram em seus resultados.
Utilizando exemplos mais realistas, podemos citar estudos sobre moléculas ou 4tomos, onde
a estrutura do nicleo atomico nao possui nenhuma relevancia, nem mesmo a inclusao dos
elétrons, que orbitam fora da camada de valéncia deste 4tomo, é necessaria no estudo teérico
destes sistemas.

Uma alternativa a cromodinamica fazia-se entao necessdria, e muitos caminhos foram
tragados. Modelos denominados de teorias efetivas foram propostos, capazes de descrever de
forma aceitavel a estrutura da matéria em uma determinada regiao do espectro de energias.
Em 1974, John Dirk Walecka propos uma teoria efetiva de campos nucleares [1], capaz
de descrever a matéria nuclear em uma regiao do espectro de energias onde os graus de
liberdade dos quarks nao apresentam uma contribuicao significativa. Esta teoria baseia-se
em uma formulagao de Yukawa [2], onde mésons escalares sdo responsaveis pela atragdo a
longa distancia e mésons vetoriais responsaveis pela repulsao a curto alcance, descrevendo
assim o comportamento observado da forca forte.

Nas teorias efetivas para a matéria nuclear que consideramos neste trabalho, o termo
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efetivo é utilizado com o significado de que os campos dos barions e dos mésons sao tratados
como campos fundamentais sem levar-se em conta a presenca dos campos dos quarks no
seu interior. Estes campos sao entao denominados efetivos. Ademais, a interacao é me-
diada, nessas teorias, pelos campos dos mésons efetivos, sem levar em conta a presenca de
glions, sendo portanto uma interacao efetiva caracterizada por constantes de acoplamento
efetivas. No caso do modelo de Walecka, utiliza-se uma teoria onde incluem-se as com-
ponentes conhecidas de teorias relativisticas, como as equagoes de Dirac, Klein-Gordon e
Procca, adicionando-se potenciais atrativos e repulsivos do tipo de Yukawa para descrever
a interagao forte, e ajustando-se as constantes desta teoria, de forma a reproduzir-se os
resultados observados da matéria nuclear.

Com um importante valor cientifico, o estudo da matéria nuclear constitui, a partir de
modelos do tipo de Walecka, uma area de pesquisa muito abrangente. Com a construgao de
colisionadores de altas energias como o RHIC (Relativistic Heavy Ion Collider) [3], somos
capazes de comprovar algumas predicoes destes modelos. Com uma vastidao de aplicagoes,
estes modelos geram trabalhos importantes, cujos temas variam desde as minusculas estru-
turas nucleares até as gigantescas e complexas estruturas de estrelas de néutrons e pulsares.

Os modelos baseados em uma densidade lagrangeana efetiva descrevem o comporta-
mento da matéria nuclear através da dinamica de barions e mésons e de seus acoplamentos.
A utilizacao das equacoes de Euler-Lagrange e do tensor de energia-momento torna as teo-
rias capazes de descrever, na aproximacgao de campo médio, a equacao de estado da matéria
nuclear, além de outras propriedades. A teoria de campo médio[4] é aplicada com a finali-
dade de eliminar a nao linearidade das equacoes de campo obtidas através das equacoes de
Euler-Lagrange.

Dentre as aplicagoes destes modelos destacamos, nesta dissertacao, o estudo sobre estre-
las de néutrons. Utilizando a equacao de estado da matéria nuclear, podemos determinar
algumas propriedades de uma estrela de néutrons, através de equagoes da relatividade geral,
desenvolvidas por Einstein, e apresentadas de forma simplificada por Tolman-Oppenheimer-
Volkoff para uma métrica onde a estrela é tratada considerando-se uma simetria esférica,
estatica e isotropica.

Estrelas de néutrons sdo objetos extremamente densos, 10'® g/cm?, compostas por um
total de 10%° particulas daquele tipo que lhe d4 o nome: o néutron (80% de sua composigio).
Desta forma, a matéria nuclear contida na estrela adapta-se de forma admiravel ao estudo
proposto pelas teorias efetivas, onde a definicao formal de matéria nuclear pressupoe uma
quantidade infinita de nicleons.

Neste trabalho realizamos uma analise sobre os modelos da hadrodinamica quantica,
partindo do modelo de Walecka e reapresentando os modelos de Boguta e Bodmer[5| e
Zimanyi e Moszkowski[6]. Ainda desenvolvemos o estudo destes modelos em diferentes
abordagens: a temperatura finita, para matéria nuclear assimétrica e na transicdo para
uma fase formada por um plasma de quarks e glions.

A inclusao da temperatura no formalismo é de fundamental importancia no estudo das
transicoes de fase da matéria nuclear. Como aplicacao direta escolhemos o estudo de estre-
las protoneutronicas[7], as quais se formam no colapso de uma estrela massiva durante o
fenomeno da formagao de supernovas e que transformam-se em estrelas de néutrons através
de processos de conversao de protons em néutrons, com a emissao de neutrinos. Ainda
no estudo da matéria nuclear, introduzimos uma alternativa ao estudo da matéria nuclear
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assimétrica quente, definindo uma razao entre os potenciais quimicos de prétons e néutrons.
Estudamos também a possibilidade da existéncia de um plasma de quarks e glions no in-
terior de uma estrela protoneutronica ou de néutrons, ou a possivel existéncia de estrelas
compostas unicamente por quarks. Para isto, utilizamos o lagrangeano da QCD, incluido
no modelo de sacola do MIT|8], definindo uma transi¢do de fase entre a matéria nuclear e
a matéria de quarks.

O estudo da matéria nuclear contempla uma ampla variedade de caminhos a serem se-
guidos. Neste trabalho escolhemos duas linhas principais: o estudo do papel da temperatura
na matéria nuclear simétrica e assimétrica e no plasma de quarks e glions, aplicando seus
resultados ao estudo de estrelas compactas. Sendo assim este trabalho é desenvolvido da
seguinte forma:

e No primeiro capitulo descrevemos a Evolugao Estelar. Apresentamos neste capitulo
algumas propriedades e caracteristicas fisicas de estrelas de néutrons, de estrelas proto-
neutronicas e de pulsares. Estes objetos estelares servem como um laboratério para o
estudo da fisica nuclear, em condigoes extremas de densidade e pressao. Apresentamos
neste capitulo as equagbes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff [9][10] afim de descrever-
mos estes objetos de interesse astrofisico, a partir de suas massas, raios, densidades,
equacao de estado, transicao de fase e temperatura.

e No capitulo seguinte, apresentamos os Modelos da Hadrodindmica Quéantica,
onde desenvolvemos o estudo da matéria nuclear. Os modelos de Walecka, Zimanyi-
Moszkowski e nao-linear de Boguta-Bodmer sao analisados quanto a sua validade e
precisao. Um estudo sobre as suas fundamentagoes, formas de acoplamento, resultados
para a massa efetiva do nicleon e o médulo de compressibilidade da matéria nuclear
sao discutidos.

e Os Modelos da Hadrodinamica a Temperatura Finita estao descritos no quarto
capitulo como uma primeira aplicacao deste trabalho. Desenvolvidos sob o formalismo
estatistico de Fermi-Dirac, através de um potencial termodinamico[11], os resultados
deste capitulo ainda serao estendidos aos capitulos restantes. Os resultados descrevem
o comportamento da matéria nuclear durante a transicao de fase, de onde retiramos
os resultados que devem ser aplicados a estrelas protoneutronicas.

e O capitulo cinco, sobre as Extensoes aos Modelos da Hadrodindmica, tem por
finalidade discutir uma forma alternativa para a realizacao do equilibrio quimico no
estudo a temperatura finita. Outra forma para este estudo estd descrita no apéndice
B, com um regime de validade para altas densidades e baixas temperaturas.

e Também estudamos, no capitulo seguinte, as implicagoes da possivel existéncia da
Matéria de Quarks no interior de estrelas de néutrons e protoneutronicas a partir da
construcao de uma equagao de estado deduzida a partir dos modelos da hadrodinamica
quantica, incorporando-se a ela uma contribuicao proveniente do lagrangeano da cro-
modinamica quantica (QCD). Consideramos também a possibilidade da existéncia de
uma estrela composta apenas por quarks.
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e Apresentamos no tltimo capitulo as nossas Conclusoes e Perspectivas quanto ao
estudo da matéria nuclear e de estrelas relativisticas.

e Ainda foram incluidos trés apéndices para o maior esclarecimento sobre topicos es-
pecificos deste trabalho.



Capitulo 2

Evolucao Estelar

Uma estrela é formada a partir de uma gigantesca nuvem de gis. Durante sua vida,
transforma, através de reacoes de fusao termonuclear, elementos mais leves, como o hi-
drogénio, em elementos mais pesados, como o hélio, o carbono ou o oxigénio. Ao final
de um longo periodo, de 10% a 10'2 anos', esta estrela morre, transformando-se em uma
Ana-Branca, uma Estrela de Néutrons ou um Buraco Negro. Neste capitulo descrevemos
as diferentes etapas desta evolucdo, dando uma atencao especial ao estagio de estrelas de
néutrons, onde aplica-se esta dissertacgao.

2.1 Formacao Estelar

O nascimento de uma estrela ocorre quando uma gigantesca nuvem, composta basica-
mente por hidrogénio molecular, comeca a colapsar em dire¢cao a uma regiao mais densa,
devido a acao da gravidade. Esta nuvem pode atingir dimensoes da ordem de centenas de
anos luz e massas de até 107 M, com temperaturas muito baixas (10K), podendo haver
regioes de maior temperatura (2000K). Esta nuvem de gds ndo ird, necessariamente, formar
apenas uma estrela. Quando uma ou mais regioes atingirem a chamada Massa de Jeans?, a
nuvem deve colapsar em direcao as regioes mais densas.

Quando a energia gravitacional, gerada através do colapso estelar, for suficientemente
alta para criar um nicleo denso no interior desta proto-estrela, um processo conhecido por
fusao termonuclear terd inicio. O processo de fusao termonuclear consiste em um processo
“tradicional” de fusao, onde dois niicleos mais leves tranformam-se em outro mais massivo,
com uma energia inferior & da barreira de potencial entre os nicleos, mas suficientemente
grande para que haja um processo de tunelamento, dando inicio ao processo de fusao.

O processo de fusao termonuclear deve gerar uma quantidade de energia no interior de
uma estrela, grande o suficiente para evitar o colapso total da estrela, equilibrando sua forca
com a pressao gravitacional exercida pelas camadas mais externas desta estrela. Algumas
das reagoes que determinam o equilibrio hidrostatico de uma estrela sao as cadeias pp, o
ciclo 3a e o ciclo CNO, descritas abaixo.

10 tempo de evolucio de uma estrela depende de uma poténcia inversa de sua massa (t oc M ~2%), ou
seja, as estrelas mais massivas evoluem mais rdpidamente.

2 A Massa de Jeans constitui-se na relacio massa-raio de uma nuvem de gés onde seu colapso gravitacional
deve ocorrer.
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Cadeias pp (T ~ 10'K):

p+p—d+e +v (2.1)
d+p—3He+1v
p+p—d+et +v
d+p—3He+ry
SHe+3He — *He + 2p

Ciclo 3a (T ~ 108K):

3a = 12C + (2.2)

Ciclo CNO (7'~ 1,5 x 10"K):

RO4+p—sBN4+y (2.3)
BN B0 t+et +v
BC+p—"“N+y
UN4+p =150 49
15O—>15N+e++7/
BN 4 p— 120+ He

A evolucgao de uma estrela depende fundamentalmente de sua massa inicial, isto porque,
quanto maior esta massa, maior serd a sua energia gravitacional, acelerando os processos
de fusdo, devido a maior compressao gravitacional, e determinando com isto uma vida mais
curta para as estrelas mais massivas. No ano de 1911, Hertzprung e Russel criaram uma
forma de se classificar as estrelas a partir de sua temperatura, luminosidade ou magnitude
espectral. Esta classificacao ficou conhecida como Diagrama-HR, que esté ilustrado na figura
2.1. A evolucao estelar comeca através da sequéncia principal, onde estrelas como o Sol
transformam o hidrogénio em hélio. O ramo das gigantes indica a regiao onde o processo de
fusao do hidrogénio cessou, dando inicio a fusao do hélio. O ramo das supergigantes somente
¢é alcancado por estrelas muito massivas, tornando-se o tultimo estagio da vida luminosa de
uma estrela.

2.2 Anas-Brancas

Quando o hidrogénio contido no nicleo da estrela comeca a se tornar escasso e 0s proces-
sos de fusdao nuclear ndo geram energia suficiente para suportar o peso da estrela, esta sofre
um novo colapso. O hélio passa a formar o seu nicleo, enquanto o hidrogénio remanescente
compoe as camadas mais externas. Novamente este colapso nao serd total, exatamente
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Fig. 2.1: Diagrama de Hertzprung-Russel da nossa galdzia [12].
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como aconteceu no caso anterior e um novo processo de fusao terd inicio. Desta vez, o hélio
serd transformado em elementos mais pesados, gerando a energia necessaria para contraba-
lancar a energia de colapso gravitacional. Este processo pode se repetir para véarios outros
elementos, dependendo da massa da estrela.

Em estrelas com pouca massa (M < 8My), formam-se, além do hidrogénio e hélio,
carbono, oxigénio e silicio. Esta estrela ird colapsar pela ultima vez; entretanto, ela nao
ird colapsar totalmente. O final da evolucao desta estrela ocorre quando, antes de atingir
a energia necessaria para formar novos nicleos em seu interior, ela atinge uma regiao onde
a pressao de degenerescéncia dos elétrons contidos em seu interior impede o final deste
colapso. Formam-se entdao as Anas-Brancas, cuja estrutura final esta representada na figura
2.2. Estas estrelas possuem um raio aproximadamente igual ao da Terra (6000 Km), com
massa da ordem de 1 M. Com uma temperatura superficial aproximada de 8000 K, estas
estrelas fazem-se parecer brancas, originando seu nome. Dentre estas estrelas as massas
conhecidas variam entre 0.33 e 1.54 M. As anas brancas ainda sao visiveis no Diagrama-
HR, devido a uma pequena emissao de fotons em sua superficie. Quando esta emissao
cessar, a estrela deve desaparecer sob a forma de uma ana preta.

Cada processo de fusao termonuclear necessita de uma energia de igni¢ao, gerada a partir
da energia gravitacional. Em 1931, Chandrasekhar [13] determinou as massas necessérias
para que uma estrela desse inicio a estes processos. Cita-se na equagao abaixo alguns destes
valores.

H — 0.08 M, (2.4)
He — 0.25M,

C — 1.06 M,
Ne — 1.37Mg

Uma ana branca é composta, basicamente, pelos nicleos indicados acima, determinando
entdo a massa mdaxima para uma estrela deste cardter como 1.47My[13], onde forma-se o
oxigénio. A partir deste ponto, a pressao dos elétrons degenerados nao serda mais capaz de
sustentar a pressao gravitacional, determinando uma regiao de instabilidade entre as fases
de anas brancas e estrelas de néutrons.

2.3 Buracos Negros

Contrariamente ao processo que leva a formacao de uma ana branca, um buraco negro é
formado a partir de um objeto muito massivo (M > 20Mg). Buracos negros sio estruturas
das quais nem mesmo a luz pode escapar, matematicamente considerados como uma singu-
laridade nas equacdes de Einstein da relatividade geral. Esta singularidade corresponde ao
raio de Schwarschild®, R = 2M [14]. Como podemos observar, no balango entre a energia

3 Nesta expressao, R corresponde ao raio do objeto com massa M.
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Fig. 2.2: Representacao da estrutura de uma And-Branca.
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cinética de uma particula de massa m com velocidade quase igual a da luz e a energia
gravitacional que ela sofre ao interagir com um objeto cosmoldgico de raio R e massa M,

1mc2 = M; (2.5)
2 R
utilizando-se nesta expressao unidades G=c=1, obtemos o raio de Schwarschild, R=2M [14].
Quando um objeto cosmoldgico atinge este limite, ele e toda matéria nele contida colap-
sam. Devido a forte atragao gravitacional, nada consegue escapar de sua atracao, e a captura
da luz impede a sua deteccao visual. Evidéncias de sua existéncia podem ser encontradas na
observacao do movimento de estrelas encontradas nas extremidades de galaxias, alterarando
seu movimento devido a presenca de um objeto tao massivo nas suas proximidades.
Estes objetos nao possuem um limite para a sua massa, que pode variar tanto quanto
o seu raio. Sua formacao pode ocorrer tanto a partir do colapso estelar, como através do
colapso de uma galdxia inteira, desde que o limite de Schwarschild seja respeitado.
Buracos negros sao geralmente descritos como estruturas extremamente densas; isto nao
é, entretanto, uma verdade absoluta. Um buraco negro deve apenas respeitar a condi¢do
deduzida anteriormente, determinando-se com isto a sua densidade

M 3

> .
sTR3 T 321w M?

Esta condicao leva a uma dependéncia da densidade do buraco negro em funcao da massa
do objeto colapsado

1,8 x 106

(it 0

p >
Desta forma, se a Via-lactea colapsasse, agregando uma massa equivalente a 1012M,, geraria
um buraco negro com densidade e raio dados por

p>1,810"%g/em?, (2.8)
R = 3.10°Km.

2.4 Estrelas de Néutrons

Consideramos agora os objetos de interesse desta dissertacao, as estrelas de néutrons,
formadas a partir de estrelas com massas entre 8Mg,; € 20Mg,;. Estrelas que possuem uma
massa entre estes limites continuam o processo de evolugdo interrompido no caso das anas
brancas. Devido a sua maior massa, hd um novo processo de fusao de elementos existentes
no interior da estrela, o que ndo ocorre no caso das anas-brancas. Novamente porém,
este processo terd seu fim, o qual sera determinado desta vez através de uma propriedade
fundamental da matéria nuclear, a sua energia de ligacao. A energia de ligacao de cada
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ntcleo isolado nao determina o final da evolucdo; o que determina este final é a relacao
entre a energia de ligacao de dois nicleos diferentes, e assim o estado mais favoravel ao
sistema. Conforme podemos observar na figura 2.3, o elemento ferro marca um limite onde
o processo de fusao nuclear deixa de ser exotérmico, tornando-se endotérmico. Desta forma,
a fusdo do elemento ferro em elementos mais pesados nao é mais favordvel para o sistema.
Na figura 2.3 distinguimos as duas regioes distintas favoraveis aos processos de fusao e fissao,
separadas pelo ponto onde u.m.a.=>56.

2.4.1 Supernova

A estrela anteriormente considerada deve entao colapsar, e devido a sua massa elevada,
a pressao de degenerescéncia dos elétrons nao serd suficiente para evitar o seu colapso. O
sistema ird buscar novos estados que minimizem a sua energia, sendo o primeiro conhecido
como neutronizacao, onde os niucleos capturam elétrons transformando protons em néutrons,
com a emissao de neutrinos

p+e —n+r. (2.9)

Alguns néutrons também sao liberados do nicleo, ficando livres no interior desta es-
trela. Outro processo que retarda o colapso estelar é conhecido como hiperonizagao, onde
os prétons sio transformados em hiperons. Devido & alta densidade em que o nicleo es-
telar se encontra, os neutrinos originados nos processos de neutronizac¢ao e hiperonizacao,
devem escapar apenas através de um lento processo de difusdo e conveccao®. Com isso, as
temperaturas que descrevem o interior desta estrela sao da ordem de 10! K.

Ondas de choque sao originadas no interior do nicleo estelar e dissipadas por fotodesin-
tegracdo de nucleos

v+ Fe — 13a+ 4n (2.10)

processo este que ocorre até algumas centenas de quiléometros do centro da estrela. O nicleo
nao suporta mais a pressao gravitacional e ondas de descompressao, originadas no caroco,
viajam a velocidade do som; o material mais externo entao “cai” em direcao a onda de
choque, formando uma bolha composta pelas mesmas particulas nucleares em uma densi-
dade mais rarefeita, que por sua vez, divide a estrela entre o seu carogo e envelope. Esta
bolha é aquecida através dos neutrinos que escapam do interior do nicleo estelar. Final-
mente, através da expansao desta bolha, o processo de supernova[15| tem inicio, ejetando o
envelope e comprimindo o caroc¢o da estrela (nticleo de ferro).

4 Hiperons sdo particulas bariénicas que possuem o niimero quintico estranheza, s, diferente de zero. Por
exemplo, A e ¥, ambos com s=-1.

5 O neutrino é uma particula com secio de choque quase nula. Esta particula é capaz de atravessar a
Terra sem sofrer quase nenhuma colisdo, dificultando a sua deteccdo. O neutrino é caracterizado por ser
um lépton, ou seja, estar sujeito a acao da forca fraca, além da forga gravitacional.
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Fig. 2.3: Energia de ligagao por nicleon, caracterizando os processos de fusdo e fissao nu-
clear. O elemento ferro (u.m.a.=56) é destacado como fronteira destes processos

[12].
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Neste estagio forma-se uma estrela protoneutronica, com densidade e temperatura muito
elevadas, que resfriard, principalmente, através da emissao de neutrinos contidos em seu
interior. Em poucos segundos esta estrela pode ser considerada fria e com uma estrutura
definida, sob a forma de uma estrela de néutrons. Esta estrela de néutrons ainda ira resfriar
por milhares de anos apesar de nao possuir mais nenhuma atividade nuclear em seu interior
e sua estrutura estard condensada sob uma forma que somente poderd ser alterada por
fatores externos, como por exemplo a colisao com outras estrelas.

2.4.2 Estrutura Interna

Chadwick[16], em 1932, descobriu uma particula, que por nao possuir carga elétrica,
foi denominada de néutron. As estrelas de néutrons foram descobertas, por acaso, durante
uma pesquisa realizada por Hewish e Bell[17] apenas em 1967, confirmando as previsoes
de Baade e Zwicky (1934). A detecgdo de estrelas de néutrons é feita através de radio-
telescépios [18], onde pulsos de raio-X atingem suas antenas. Uma estrela de néutrons em
rotacao é detectada através de pulsos de energia, dando-lhe o nome de pulsar. Estes pulsares
possuem altas velocidades de rotagao, fortes campos magnéticos e uma direcao de emissao
destes raios bem definida.

Estrelas de néutrons e protoneutronicas sao sustentadas contra a pressao gravitacional
através da pressao de degenerescéncia dos néutrons contidos no seu interior. Para descrever
a estrutura destas estrelas podemos utilizar as equagoes da relatividade geral conhecidas
como equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff [9][10]. Estas equagbes sdo deduzidas a
partir do formalismo da relatividade geral e estao contidas nas equacoes de Einstein. As
equagoes TOV possuem a seguinte forma:

dp _ _[p(r) + e(r)][M(r) + 4mr’p(r)].
dr r(r —2M(r)) ’ (2.11)
M(r) =4n /OT e(r)ridr, (2.12)

onde p corresponde a pressao, € a densidade de energia, r corresponde a distancia entre o
centro da estrela e uma camada em seu interior e M (r) & massa contida na regido interior
a este raio. O lado direito da equagao 2.11 pode ser interpretado como a equagao de
Newton, que descreve a forca gravitacional atuando em uma camada de matéria, tendo
ademais correcoes relativisticas exatas. Com isso, interpretamos o lado esquerdo desta
equacao como sendo a forca atuando no sentido radial e em direcao ao interior estelar, na
superficie de uma camada de matéria, devido & diferencga de pressdo dp(r). Estas equagoes
determinam a estrutura de uma estrela em equilibrio hidrostatico. Uma estrela de néutrons
também possui uma distribuicao da temperatura em seu interior determinada a partir de sua
temperatura superficial. Esta distribuicao é descrita por uma equacao expressa em termos
da temperatura com dependéncia local T'(r) e de e’ = (1 — @)1/2, que representa 0s
efeitos da métrica sobre a temperatura, como:

T(r)e’") = constante, (2.13)
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e representada na figura 2.4.

O nome FEstrela de Néutrons nos da uma idéia sobre a constituicao destes objetos este-
lares. Entretanto, nao é esta a tnica particula constituinte desta estrela. Uma estrela de
néutrons pode ser composta por outros barions (n, p, X, €2,...), 1éptons (e, y, v,...) e mésons
(w, m, K,...). Algumas teorias ainda prevém a existéncia de condensados de pions e kdons
ou até a existéncia de uma regiao conhecida por plasma de quarks e glions, onde os quarks
se apresentam livres no seu nucleo.

Neste trabalho desenvolvemos o estudo destas estrelas, inicialmente compostas simples-
mente por néutrons, adicionando-se a seguir a presenca de prétons, elétrons e mions. A
presenca de neutrinos confinados no interior de uma estrela protoneutronica também é ana-
lisada, tendo em vista que sua difusao constitui a principal forma de resfriamento da estrela
apos a sua formacao. Incluimos ainda neste trabalho a presenca de quarks no interior estelar.

Neste trabalho adotamos o nome FEstrela de Néutrons para a solucao das equacoes TOV
aplicadas a equacgao de estado da matéria de néutrons a T=0, e FEstrela Protoneutronica
para as solucoes da equacgao de estado da matéria nuclear ou de néutrons a temperatura
finita.

As estrelas de néutrons possuem uma densidade elevada de aproximadamente 10'® g/cm?,
um raio muito inferior ao de uma estrela luminosa e até mesmo comparativamente ao da
Terra, R ~ 10 km, e uma massa aproximada de 1.5 M. Algumas estrelas de néutrons,
os pulsares, podem rotar em alta velocidade devido a conservacao de momento angular
durante a sua génese. Estas estrelas tem um periodo médio de 1.5 ms [18] e um campo
magnético préximo a 10'2-103Gauss [19]. Estrelas de néutrons ainda sdo impostas ao
equilibrio quimico e a neutralidade de cargas; estes aspectos serao explicados nas sub-secoes
a seguir. Na figura 2.5 observamos a distribuicao de massas de algumas estrelas de néutrons
conhecidas.

Existem muitos modelos sobre a composicao das estrelas de néutrons. Na regido mais
superficial da estrela encontram-se nicleos de ferro, formados no final da vida da estrela
luminosa que lhe deu origem. A regiao mais interior contém as particulas que compoem
o assim denominado octeto barionico fundamental. Léptons, como o elétron e o mion,
encontram-se tanto na regido interior como na superficie da estrela[20]. No nicleo de uma
estrela de néutrons podemos encontrar, além das particulas do octeto barionico, condensados
de Pions e Kdons [21], formados devido a alta densidade deste niicleo. Outra composigao
prevista para o nucleo contempla um plasma de quarks e glions, conforme mostra a figura
2.6. Este plasma possui a capacidade de, a altas temperaturas e densidades, libertar os
quarks e os glions do interior dos hadrons [22].

Constituintes fundamentais da matéria hadronica, os quarks interagem entre si através
da troca de glions. Os quarks s@o particulas encontradas apenas sob a forma qqq, ou qg,
podendo, teoricamente, tornarem-se livres a altas densidades e temperaturas, em condi¢oes
similares aquelas impostas em uma estrela de néutrons ou em aceleradores®.

6 gqq corresponde a trés quarks e ¢ a um par de quark e anti-quark.
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Fig. 2.4: Comportamento da temperatura no interior de uma estrela de néutrons, apresen-
tado de forma esquemdtica.



16

Capitulo 2. Evolugao Estelar

3.0

2.0

1.0

0.0

M (MSOIar)

Fig. 2.5: Dados sobre as massas de estrelas de néutrons observadas [23].
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Fig. 2.6: Estrutura interna de uma estrela de néutrons.
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2.4.3 Neutralidade de Carga

Estrelas de néutrons sao eletricamente neutras. Isto significa que uma carga elétrica
nao sera expelida da estrela devido a repulsao coulombiana, por esta ser inferior a atragao
gravitacional. Existe um valor maximo de carga elétrica para a estrela, determinado ao
considerarmos um préton na superficie de uma estrela e utilizando-se a seguinte expressao

(Ziotare)€ - GMm - G(Am)m

R? R? Rz

onde Z;,11, R € M correspondem respectivamente a carga total, ao raio e a massa da estrela

e m e e a massa e a carga do proton. Como a massa gravitacional da estrela é menor do

que a sua massa barionica, podemos usar a aproximacao M < Am, resultando em um valor
para o limite da carga total da estrela igual a

(2.14)

Zyorar < 10730 A; (2.15)

com uma quantidade de particulas da ordem de 10%°, obtemos a carga elétrica limite de
uma estrela como sendo 10'%e. Com isso, a carga elétrica por barion é praticamente nula
(107%6). O calculo realizado leva em consideracio uma estrela sem elétrons que, ao serem
incluidos nesta conta, deve reduzir o valor da carga por um fator de m./m.

2.4.4 Equilibrio Quimico

Uma estrela de néutrons também deve respeitar as condicoes de equilibrio quimico. Esta
condicao é determinada através da minimizacao da densidade de energia das particulas
envolvidas, determinando-se, com isso, a fracdo de cada particula existente em densidades
barionicas fixas.

Escrevemos uma densidade de energia genérica onde incluimos, por simplicidade, apenas
prétons (p), néutrons (n) e elétrons (e)

€(Pns Pps pe) = €(pn) + €(pp) + €(pe)- (2.16)

Para uma densidade barionica fixa, pg = p, + pp, devemos respeitar a condicao de neutra-
lidade de cargas e, portanto, p, = pe.

Através do método de multiplicadores de Lagrange construimos uma nova func¢do, que
incorpora estas condigoes, e que desejamos extremizar:

F(pn, pp, pe) = €(pn, pp; pe) + a(pB — pn — pp) + B(pe — pp)- (2.17)

A funcao F deve ser invariante frente a variagoes da densidade das particulas:

OF _OF _OF _
Opn  Opp  Ope

(2.18)

Para um géas de particulas livres obtemos que
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Oe B Oe Ok B 5 5
5o~ BRI k2 + M2, (2.19)

onde ¢ = n, p, e. Utilizando as condigoes acima, temos

a = k24 M? = pu,, (2.20)
at+f = \/kf,‘i‘Mg:Mpa
_/6 = vV kg+M3 = He;

e eliminando os multiplicadores de Lagrange destas expressdes, obtemos a condi¢do de
equilibrio quimico

Hn = HUp + Me- (221)

Esta expressao indica, indiretamente, a fracao de cada tipo de particula existente neste gas
de Fermi, em uma determinada densidade barionica.

2.4.5 Estabilidade

Através da integracao das equacoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, determinam-se
configuracoes de equilibrio hidrostatico. Entretanto, demonstramos a seguir que equilibrio
hidrostatico nao significa estabilidade estelar. Na figura 2.7 apresentamos um quadro hi-
potético de resultados para a integracao das equacgdes TOV, onde todas as regides estao
determinadas em equilibrio hidrostatico.

Observamos na regiao de mais baixa densidade, o regime estavel da equagao, separado
da regiao de instabilidade no ponto onde a massa é maxima (g—M = 0) [24]. Esta diferenca
pode ser explicada ao aplicarmos uma perturbacao onde a densidade central de uma estrela
é aumentada por uma pequena quantidade. Na regiao estavel, esta estrela deveria aumentar
sua massa, ou diminuir a sua densidade, para retornar ao equilibrio. Como a estrela nao
ird aumentar sua massa espontaneamente, ela deve retornar ao mesmo ponto. Ja em uma
estrela situada na regiao de instabilidade, uma perda de massa pode ocorrer, e repetir-se
infinitamente até que a estrela esteja totalmente dissipada.

Com isso, encontramos uma regido de equilibrio estdvel para anas brancas, no regime
de mais baixas densidades, seguida de uma regiao de equilibrio instavel, onde os objetos
nela contidos devem expandir-se em anas brancas, ou colapsar, indo em direcdo a uma nova
regiao onde encontram-se as estrelas de néutrons. Regioes de densidades mais baixas que
as apresentadas na figura 2.8, correspondem a formacgao de anas marrons e planetas.
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Fig. 2.7: Resultado das equag¢ies TOV mostrando a relagdo entre as massas de estrelas de
néutrons e suas densidades centrais e,.
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Capitulo 3

Modelos da Hadrodinamica Quantica

Neste capitulo descrevemos o formalismo relativistico da teoria quantica de campos
desenvolvido por J. D. Walecka [1], em 1974. Na sec¢ao 3.1 apresentamos uma breve descri¢ao
dos campos e da densidade lagrangeana utilizada neste formalismo. Através da aplicagao das
equagoes de Euler-Lagrange obtemos as equagoes de campo e do tensor de energia-momento.
Utilizamos em 3.1.1 a aproximagao de campo médio, valida no regime de altas densidades
para solucionar as equacoes de campo. Apresentamos em 3.1.2 uma descricado sobre os
procedimentos para a quantizacao canonica dos campos nucleares, afim de apresentarmos
em 3.1.3, a equacao de estado da matéria nuclear.

Na secdo 3.2 apresentamos modelos efetivos alternativos ao de Walecka. Primeiramente,
em 3.2.1 apresentamos o modelo néo-linear de Boguta e Bodmer [5], com termos de auto-
acoplamento de ordem ciibica e quartica no campo do méson escalar. Os modelos de Zimanyi
e Moszkowski [6], com acoplamento derivativo dos mésons, sdo introduzidos em 3.2.2 de
forma andloga.

Sendo os modelos apresentados védlidos no regime de altas densidades da matéria nuclear,
apresentamos em 3.3 uma discussao sobre o limite de baixas densidades, onde diferentes
graus de liberdade devem ser considerados.

Ao final, em 3.4, aplicamos as equacoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff as equagoes de
estado da matéria de néutrons, determinando algumas propriedades estaticas globais destas
estrelas como massa, raio e distribuigdo interna de densidades [25].

3.1 Modelo de Walecka

John Dirk Walecka propos uma densidade lagrangeana relativistica que incorpora os
campos dos niicleons livres (1), os campos dos mésons escalares (@) e vetoriais livres (V#) e
termos de acoplamento entre os campos dos nticleons e dos mésons, ver tabelas 7?7 e 3.2 para
mais detalhes. Os campos pertencentes a tal formalismo sao caracterizados a partir de seu
comportamento sob as transformacoes de Lorentz. Uma abordagem clara sobre o assunto
encontra-se na referéncia [26], classificando os campos de acordo com a sua estrutura.

O modelo de Walecka baseia-se em uma teoria quantica de campos relativisticos que
descreve um sistema nuclear de muitos corpos. Baseado empiricamente no comportamento
das interacoes N-N, o potencial nuclear é descrito, neste modelo, através da troca de mésons
escalares, responsaveis pela atragao nuclear de longo alcance, e vetoriais, responsaveis pela
repulsao nuclear de curto alcance. Este potencial estd representado, na formulacao de
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V()Y (') = Y(z )w( ) Escalar
1(331)751?'(55' = det(a)y(z)5¢ (z) Pseudo-escalar
P'(a")yH! (') =

a“ylﬁ(fv)v Y(x) Vetorial
(@) ysy ! (a )=det(a) nap(z)v57/p(z)  Vetorial-Axial
Y (¢! )o Y (') = a* 40" g (x) 0P i)(z) Tensorial

Tab. 3.1: Descri¢cdo dos campos de acordo com as transformacoes de Lorentz.

Yukawa, no limite nao relativistico, por:

— My T —msT

2 2
9y gs €

Verplr)y =4+— — =% 3.1
1(7) A T dr 7 (3:-1)
onde g, e g, representam as constantes de acoplamento dos campos dos mésons vetorial e
escalar ao campo dos nucleons. As massas dos mésons vetorial e escalar estao representadas

por m, e my. O potencial de Yukawa estd representado na figura 3.1

Campo Descrigao Particulas Massa
P Bérion p, n,... M
10) Méson escalar néutro o M
Vi Méson vetorial néutro w My
by Méson vetorial carregado 0 m,
s Méson pseudo-escalar carregado s My
Tab. 3.2: Particulas consideradas neste trabalho.
A densidade lagrangeana da teoria de Walecka é
LW - &[Vu(iau - gvvu) - (M - gs¢)]¢ (32)
1 1
+ 5((%;258“(;5 m2¢?) — —F SR + imf,VMV“ +0L

onde o tensor F,, = 9,V, — 0,V caracteriza a energia livre do méson vetorial e £ contém
os contratermos de renormalizacao do sistema.

A primeira pergunta que surge diante deste formalismo se refere & auséncia dos pions,
nesta primeira abordagem, uma vez que estes representam, no regime de longo alcance, as
particulas de troca da interagao nuclear. A resposta esta relacionada a presenca do campo
¢, que representa um méson ficticio e que caracteriza de forma paramétrica os efeitos de
longo alcance das diferentes contribui¢oes da interagdo do méson-m com os niucleons. Esta
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V(r)

Fig. 3.1: A figura representa, de forma esquemdtica, o comportamento do potencial nuclear
de Yukawa em funcdo da distancia de separac¢do em relacdo a origem, indicando
a regidgo de dominio dos mésons apresentados no modelo de Walecka na sua for-
mulagcdo original.
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parametrizacao das contribui¢oes do méson-m a interacao nuclear através do méson-o se
deve ao fato do campo do pion acoplar-se ao do niicleon de diferentes formas, conforme o
alcance destas interacoes (7N, 7w N, mrm N ). Além disso, os pions nao contribuem de forma
significativa na determinacgao de propriedades intrinsecas da matéria nuclear, como veremos
em 5.3. Neste capitulo apresentamos os modelos que incluem apenas as contribuicoes dos
campos ¢ e V,, desenvolvendo no capitulo 5 um estudo sobre o modelo conhecido como
QHD-II, que incorpora a presenca dos pions e do méson-p na densidade lagrangeana.
Aplicando as equagoes de Euler-Lagrange

0 [ oL = 9L _

oxk 0(0g; /0xr)  Og;

a densidade lagrangeana de Walecka (3.2) obtemos a equagao de campo para o méson escalar
(o) descrita como a equacdo de Klein-Gordon com uma fonte escalar, a densidade barionica,

P

0, (3.3)

(0,0" +m3)d = g, ¥ (3.4)
Obtemos ademais uma equagao para o méson vetorial (w), que aparece como a equagdo de
Procca (QED) com massa, m,, e uma corrente vetorial conservada, j* = y*:

0, F"™ +m2V" = g,by" 1. (3.5)

Por fim, com este procedimento obtemos a equacao de Dirac para o campo dos nicleons
?

(p e n), com os campos dos mésons escalares e vetoriais introduzidos na forma de um

acoplamento minimo

Y10, + gu Vi) + (M — gs)]9p = 0. (3.6)

Utilizando as ferramentas, descritas abaixo, desenvolvidas a partir do estudo da mecanica
do continuo, o tensor energia-momento do modelo, definido como

T = gl s (.7
¢ dado no modelo de Walecka por
Tw = %[—awaw +mi¢® + %FA,,F’\" AN (3.8)
+  Wy,0,0 + 0,00,¢ + 0,V Fy,.
Para um sistema uniforme e estatico, podemos identificar
< Ty >= (e +p)uyty, — pguy (3.9)

como sendo a estrutura do tensor energia-momento e onde a quadri-velocidade, para um
fluido em repouso, é descrita por u# = (1,0), e satisfaz ui = 1. Determinamos assim a
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densidade de energia € e pressao p do sistema através do valor esperado do tensor energia-
momentum, para o estado fundamental da matéria nuclear

€ =< Too >, (3.10)
p= % < T >, (3.11)
onde o tensor energia-momento assume a forma simétrica
e 000
T,, = 8 g g 8 (3.12)
000 p

3.1.1 Aproximacao de Campo Médio

As equacgoes de campo apresentadas anteriormente assumem uma forma nao linear, di-
ficultando a obtencao de solucoes exatas. Esta nao linearidade apresenta-se nas derivadas
dos campos mesonicos (0,0*¢ e 0,F*), relacionadas com as fontes associadas aos campos
bariénicos (g1 e g,0y"1)), equacdes (3.4) e (3.5) respectivamente.

Devemos procurar solucoes através de aproximacoes, onde a primeira hipdtese seria a uti-
lizacao de uma teoria de perturbacoes. Entretanto, este tipo de tratamento se torna inviavel,
devido ao forte acoplamento entre os campos, representado em suas constantes de acopla-
mento, g; € g,. Em uma expansao em série destas expressoes, em termos das constantes de
acoplamento da teoria, cada novo termo de mais alta ordem seria mais importante que os
demais precedentes:

Cc

3!g;f‘” + ... (3.13)

b
F(g;) ~ ag; + 59? +

onde g; >1e1=s,v.

Procuramos entao uma nova forma de aproximagao. Esta nova forma constitui-se em
uma teoria muito conhecida, a Aprozimacao de Campo Médio (ACM). Esta teoria consiste
na substituicao dos campos dos mésons por seus valores esperados:

O =< ¢ >= ¢y, (3.14)
V=<V, >=0,0W. (3.15)

Esta aproximacao ¢é valida no regime de altas densidades, onde as derivadas dos campos
mesonicos representam pequenas flutuagoes em torno de seu valor médio, na comparacao
com os valores esperados das fontes. Visualizamos melhor este regime de validade através
das condigoes:

0,0 << gship; (3.16)

OuFM << gyipy"ap. (3.17)
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Utilizando as equacoes de campo e as condigoes acima descritas, obtemos, na aproximacgao
de campo médio, de 3.4 e 3.5:

gs - Gs
do =5 <Y >=—ops, (3.18)
Vo= 2% <yly >=Lpp (3.19)

Define-se a massa efetiva, do nucleon como M* = M — g,¢,, resultando na aproximacao
de campo médio, na densidade lagrangeana

- . 1 1
Lacw = Plingd” = g,7°Vo = MT — omief + 5miVe, (3-20)
e no tensor energia-momento
- 1 1
(T,uu)ACM = “ﬁ%au@b - (imivg - §m§¢g)glﬂ/ (32]‘)

Outras aproximacoes sao utilizadas de acordo com a necessidade ou interesse do problema.
A Aproximacdo de Thomas-Fermi é utilizada no estudo sobre nicleos. Neste caso, os cam-
pos das particulas envolvidas apresentam uma dependéncia puramente radial (¢ — (r)).
Também sao incluidos os efeitos de superficie, mais importantes em um sistema microscopico
[27] do que no estudo de estrelas de néutrons. As Aprozimagies Relativisticas de Hartree e de
Hartree-Fock também sao bastante utilizadas e baseiam-se em uma teoria de perturbacao
aplicada a estrutura diagramdtica de Feynman [28] [29] [30]. Através destes estudos é
possivel incluir a dependéncia do vacuo no sistema.

3.1.2 Quantizacao Canodnica

Reescrevemos a densidade lagrangeana referente a equagao de Dirac como um primeiro
passo em dire¢do a quantizagdo do campo nuclear [31]

L = (i, 0" — M)p. (3.22)
Determinamos 0 momento conjugado ao campo ¥ como sendo
oL
— — ot
= = =), 3.23
Y= 90 (8 (3.23)

e com isso obtemos a densidade hamiltoniana para a equacgdo de Dirac

H = (—ia.V + BM ) = w%p. (3.24)

Impoe-se, devido ao seu carater fermionico, uma relagao de anti-comutacao entre o campo
1) e seu momento conjugado )1,

{Ya(x,), V(X )} = 0ag0® (x — x), (3.25)
{¢Q(X, t)a ¢ﬂ(xlﬁ t)} = {wlt(x’ t)a ¢}§(X'a t)} =0,
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onde os indices da matriz de Pauli estao indicados explicitamente.
Expandimos as solugoes da equacao de Dirac em modos normais. Consideramos o sistema
contido em uma caixa com volume V = L?, e impomos condicoes de contorno periédicas

2mn;
1=2x,9,2
n; =0,x1,+2,..;

a covariancia de Lorentz é entao retomada no limite V' — oo.
Obtemos a seguir as solugdes para os campos nucleares:

1/_}()(, t) = L Z[afksﬂ(k, S)ez’k.x + bks@(k, S)e—ik.x]’

a \/V k,s
onde k° = E(k) = vk2 + M?2.

Com isso, restam-nos apenas duas relagées de anticomutacao

{aks; a;r(lsl} = 5kk’5ss' (328)
e

{bks; lerds'} = 5kk’ 653’ . (329)

]

Identificamos os operadores a,, e axs como os operadores de criagao e destruicao de
barions, bem como os operadores b};s e bxs como os operadores de criacao e destruicao de
anti-barions, onde os indices k e s representam o momento e spin das particulas. Atingimos
assim o formalismo apropriado da segunda quantizagao e da teoria quantica de campos
relativisticos.

3.1.3 Equacao de Estado da Matéria Nuclear

A equacao de estado constitui-se em uma ferramenta muito importante no estudo de
transicoes de fases da matéria nuclear e de néutrons. Seus resultados sao também de parti-
cular importancia para a computagao das equagoes TOV, com vistas a descricao de proprie-
dades globais de estrelas de néutrons. Para caracterizarmos a equagao de estado, definimos
a densidade baridnica no modelo de gds de Fermi na forma

v [k

— 3
PB — W o d If, (330)
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onde vy representa a degenerecéncia de spin e isospin do sistema, com o valor 4 para a
matéria nuclear e 2 para a matéria de néutrons.

A densidade de energia do sistema é obtida ao determinarmos o valor esperado, referente
ao estado fundamental do gas de Fermi, da componente temporal do tensor energia-momento

1 1

obtendo-se

912; 2 +m§
2m2pB 2g2

v

€ =

kp
(M — M*)? + (21)3 /0 Ph(k? + M*2)Y2, (3.32)

A pressdo, sendo determinada pelo valor esperado de

1 1 1
T = g0 (=i V) + 5mlVy = 5mid}, (3.33)
resultando em

2 2
gv 2 ms

2m? Pp~ 2¢2

(M — M*)* +

Y ke k?
= k" 3.34
p A (3.34)

k2 + M*2)1/2'

Para determinarmos a massa efetiva do nicleon, devemos minimizar a densidade de
energia com respeito a massa efetiva, levando-nos a equacado auto-consistente

2 k *
* 9s Y F 3 M
M* =M - = / ok, 3.35

m?2 (2m)3 Jo (k2 + M~**)1/2 (3:35)

onde determina-se de forma clara que a massa efetiva do nticleon é representada como um
deslocamento da massa nua, devido a presenca do campo ¢ no meio, conforme mostra a
figura 3.2.

Resta-nos agora determinar os valores adequados para as constantes de acoplamento.
Para isto, utiliza-se como referéncia os valores da energia de saturacao, que corresponde
a um minimo na curva de energia, onde o nicleon encontra-se altamente ligado a matéria

nuclear

M =-15,75MeV (3.36)
PB

na correspondente densidade de saturacao
0o =0,19fm™3, (3.37)

ambos determinados experimentalmente e representados na figura 3.3. Através da primeira
lei da termodinamica, obtemos que a determinacdo de um minimo para a energia de ligacao,
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%ﬁ”) = (, significa dizer que neste ponto a pressao deve se anular, p = 0. Com isso, obtemos

duas equagoes capazes de determinar as duas constantes de acoplamento

C; = g;(M?/mj) = 267, 1, (3.38)
Cy = g,(M?/m3) = 195, 9.

E importante salientar que utilizamos apenas duas condicoes para determinar as razoes
entre as constantes de acoplamento g; e suas massas m;. Como consequéncia direta obtemos
a curva que determina a energia de ligacao por nicleon. O ponto de saturacao desta curva
representa a regiao de densidades encontradas no interior de nicleos pesados. Este ponto
indica a regiao onde, como o préoprio nome sugere, a for¢a nuclear satura, ou seja, se um
novo nucleon for adicionado ao sistema, apenas os nucleons mais proximos sentiriam sua
presenca, ignorada pelos ntcleons das regioes mais internas e densas.

Obtemos também o médulo de compressibilidade da matéria nuclear K = (a(;f) PV p=po =
540MeV. Se impusermos a matéria nuclear uma configuracao distinta daquela correspon-
dente ao seu equilibrio original, através da aplicacao de uma pequena perturbac¢ao, o médulo
de compressibilidade determinara se o sistema pode voltar ao equilibrio e como isto deve
acontecer, uma vez que a forca nuclear possui um carater atrativo e de curto alcance.
(Quanto mais alto o seu valor, maior serd a energia necessaria para deslocar a matéria de seu
equilibrio, que mais facilmente retornara ao seu estado original. Também obtemos a massa
efetiva do nicleon na densidade de saturacao, % = 0,56. Para descrever a equacao
de estado propriamente dita, utilizamos p(p) e €(p), em forma paramétrica, determinando
uma transicdo de fase entre um gas e um liquido de Fermi, conforme mostra a figura 3.4.
Utilizamos também o critério de Gibbs (p; = py € u; = po) para determinar a regido de
coexisténcia de fases, onde uma analogia a transicao de fases do tipo Van der Waals é rea-
lizada, chamando a regiao de baixas densidades de Gds de Fermi e a regiao de mais alta

densidade de Liquido de Fermi, apresentando ainda, uma regiao de coexisténcia de fases.

3.2 Modificacoes ao Modelo de Walecka

Apesar do sucesso obtido pelo modelo de Walecka na descri¢cao de algumas propriedades
estaticas e globais da matéria nuclear, alguns pontos ainda necessitavam de aprimoramentos.
O modelo de Walecka apresenta uma massa efetiva muito baixa! na regido de saturacao e,
ao mesmo tempo, apresenta um moddulo de compressibilidade muito alto comparado aos
valores obtidos experimentalmente, ver tabela (3.3). E importante salientar que, conforme
mostra a tabela (3.3), o médulo de compressibilidade possui uma faixa, aproximadamente

1E impotante salientar neste ponto a diferenca existente entre os conceitos de massa efetiva de Dirac e
de Landau. A massa efetiva de Landau provém do valor do campo iso-escalar médio e pode ser derivada a
partir do espalhamento de néutrons em nicleos de chumbo (Pb). A massa de Dirac (m*), que aparece nas

teorias efetivas, est4 relacionada & massa de Landau (m} ) através de /m*2 + k2 = m}.
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Fig. 3.2: Massa efetiva do nicleon na matéria nuclear (linha cheia) e na matéria de
néutrons (linha tracejada), em funcao da densidade barionica pp.
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Fig. 3.3: Energia de saturacdo da matéria nuclear (linha cheia) e de néutrons (linha tra-
cejada), em fun¢ao da densidade barionica pg.
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Fig. 3.4: Equacdo de estado da matéria de néutrons (linha cheia) com a construcio de
Mazwell (linha tracejada), determinada a partir do critério de Gibbs.
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fixa, de variacao de valores dada como certa por diferentes autores, enquanto a massa efetiva
do nitcleon ainda apresenta divergéncias quanto ao seu real valor.

M*/M K(MeV)
Modelo  0.56 540
Empirico 0.6-0.8  200-300

Tab. 3.3: Massa efetiva do nicleon e mdédulo de compressibilidade da matéria nuclear no
modelo de Walecka e seus respectivos valores erperimentais.

3.2.1 Modelo Nao-Linear de Boguta-Bodmer

Com a finalidade de solucionar os problemas apresentados pelo modelo de Walecka na
descricao da massa efetiva do niicleon e do médulo de compressibilidade da matéria nuclear,
J. Boguta e A. R. Bodmer propuseram o modelo denominado de ndo-linear [5], onde os
mésons escalares se auto-acoplam de forma cibica e quartica. A energia de saturacao da
matéria nuclear, piB, na densidade de saturacdo, pg = 0.19fm =3, est4 situada em um ponto
onde ocorre um delicado balanco entre as componentes mesonicas vetoriais repulsivas e
escalares atrativas que se cancelam determinando o valor de aproximadamente —15, 75MeV .
A componente mesonica repulsiva cresce com a densidade, enquanto a componente atrativa
reduz-se com o decréscimo da massa efetiva do nicleon, gerando um equilibrio na energia
de saturacao da matéria nuclear. Este balanco de forcas determina a motivacao de Boguta e
Bodmer, para introduzir, na teoria, termos de auto-acoplamento entre os campos do méson-
o na forma

_ b¢3 C¢4

onde b e ¢ sao novas constantes arbitrarias. Com a adi¢ao destas novas constantes, o modelo
nos permite determinar duas novas propriedades da matéria nuclear como, por exemplo, a
massa efetiva do niicleon e o médulo de compressibilidade. O modelo nao-linear passa a ser
preciso quanto aos seus resultados. Entretanto, um alto preco é pago - a inclusao de duas
novas constantes. A tabela 3.4 demonstra alguns valores possiveis para estas constantes,
incluindo valores negativos para a constante c. Estes valores negativos representam um
problema grave do ponto de vista da fisica nuclear; estes valores determinam que o sistema
pode nao ser ligado a altas densidades [32]. Devemos observar, entretanto, que estamos
trabalhando com uma teoria efetiva.

A densidade lagrangeana do modelo de Boguta e Bodmer assume, na aproximagao de
campo médio, a forma

(3.39)

. o1 1
Lacy = P[iv,d" — g,7°Vo — M*]¢p — §m§¢§ + §mﬁV02 +U(9). (3.40)

Utilizando procedimentos similares ao caso anterior, onde usamos a definicao do tensor
energia-momento e as equacoes de Fuler-Lagrange na densidade lagrangeana de Boguta-
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(9s/ms)* (go/my)? 100xb 100xc¢ M*/M K(MeV)

12.684  7.148 0.5610 -0.6986  0.70 200
11.299  5.656 0.8784 -1.0098 0.75 200
9.926  4.233 1.4602 -1.2412 0.80 200
12.230  7.148 0.4312 -0.4103 0.70 250
10.727  5.696 0.6275 -0.3409 0.75 250
9.134  4.233 0.8804 0.6917 0.80 250
11.785  7.148 0.2948 -0.1071  0.70 300
10.177  5.696 0.3601 0.3722 0.75 300
8.403  4.233 0.2480 2.7997 0.80 300

Tab. 3.4: Constantes utilizadas no modelo ndao-linear, determinando diferentes valores para
as propriedades da matéria nuclear, como m* = M*/M e K [22].

Bodmer, obtemos neste caso, para a densidade de energia

2 2 k
Gy o | T *\2 v / Fo801.2 *2\1/2
M- M d°k(k*+ M 3.41
€ = gt gl P e )y CRE M) (3.41)
+ (M — M*) + (M — M*)*,
e para a pressao
2 2 k 2
Iy 2 mg *\2 1 Y / F 3 k
— M-M — dk————— 3.42
p 2m12}pB g‘?( ) + 3(271')3 0 (k2 + M*2)1/2 ( )

2
— B(M = M*)® — (M — M*)*.

3.2.2 Modelos ZM

J. Zimanyi e S. A. Moszkowski propuseram, em 1990, uma formulacao lagrangeana com
0 objetivo de superar as limitagoes anteriormente nomeadas do modelo de Walecka, sem
a necessidade de incluir novas constantes de acoplamento como no modelo de Boguta e
Bodmer. Nesta formulagao, a densidade lagrangeana diferencia-se da teoria de Walecka na
forma entre os acoplamentos envolvendo os niicleons e os mésons. O modelo denominado
de ZM [6], é também conhecido como modelo com acoplamento escalar derivativo, devido a
forma do acoplamento entre o campo do méson—o e do nicleon conforme demonstram as
equagoes 3.43 e 3.44:

gs9

I = .6 (3.43)
M

‘CO'N =

onde uma expansao da funcao m*, em termos do campo ¢ recupera, em primeira ordem, o
acoplamento de Yukawa, conforme a equacdo (3.44).
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M 1 gs9
* = prd :1——
TTM T iyug T

959

Mf+m (3.44)

Encontramos a nova densidade lagrangeana do sistema como sendo

L= (4 ED)Gir,dm — gV — My (3.45)

1 . 1 1
- " Fw+ EmgVuV“ + 5 (0,00"$ — m2¢?).
No mesmo artigo onde Zimanyi e Moszkowski propuseram o modelo de acoplamento
escalar derivativo, aparecem dois outros modelos, conhecidos como ZM2 e ZM3. Estes
modelos apresentam outras formas de acoplamento entre os campos dos nicleons e dos

mésons. Uma formulacdo unificada para as densidades lagrangeanas [33], considerando-se
os modelos derivativos e de Walecka pode ser escrita na forma

L = iy, 0" — (M — m*ﬂgs¢)1/) — m**[gy by b VH (3.46)
b AP E, - b+ L0000 mio),

onde associamos as constantes a e § aos modelos considerados, utilizando-se as seguintes
prescricoes:

W:a=0 B = 0; (3.47)
ZM:a=0 B =1,
ZM2:a=1 B =1,
ZM3:a=2  B=1.

Através de uma escolha apropriada para as constantes de acoplamento da teoria, C2
e C?, os modelos do tipo ZM devem encontrar novos resultados para a massa efetiva do
ntcleon e para o médulo de compressibilidade da matéria nuclear, alterando as previsoes
feitas através do modelo de Walecka, uma vez que utilizamos, nos modelos tipo ZM, novas
formas de acoplamentos entre os mésons e os niicleons comparativamente aquele.

Analisando os dados da tabela (3.5) observamos uma grande variagdo na massa efetiva
do niicleon (0.56M - 0.85M) para os diferentes modelos considerados neste trabalho. En-
tretanto, este ainda é um resultado polémico, onde diferentes autores diferem sobre o valor
correto desta quantidade, variando estes resultados entre 0.6M e 0.8M [34][35][36]. J4 o
modulo de compressibilidade, reconhecidamente alto no modelo de Walecka, reduz seu valor
nos modelos do tipo ZM, atingindo, do ponto de vista fenomenolégico, um resultado mais
préximo do esperado para o modelo ZM, um resultado ainda aceitavel para o modelo ZM2
e valores levemente exagerados para o modelo ZM3. Novamente, os modelos ZM podem
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C, C, m K(MeV)
ZM  169.2 59.1 0.85 224.71
ZM2 219.3 100.5 0.82  198.32
ZM3 4433 3055 072 155.74

Tab. 3.5: Constantes de acoplamento dos modelos derivativos e respectivas previsoes para
as propriedades, m* e K, da matéria nuclear.

ser vistos, da mesma forma que o modelo nao-linear, como introduzindo termos de acopla-
mento a densidade lagrangeana de forma arbitraria, uma vez que a forma do acoplamento
nicleon-méson é indeterminada. Além deste fato, o modelo nao-linear tem a vantagem de
reproduzir os resultados de forma correta, o que nao acontece nos modelos de Zimanyi e
Moszkowski.

As equacoes de estado para os modelos derivativos podem ser escritas, de forma geral,
como

Cy o M 1—m*, v e
— v *Q E* A4
€= 50+ pea (o) +(27T)3/0 ERE* (k), (3.48)
C? o M* 1—m*, 1 ~ [kr k?
= v grepr o Z (2" My 2 &k 3.49
P=oap™ 0 " 5ce () +3(27T)3/0 B (k) (3:49)

onde E*(k) = \/k2 + M*%

3.3 Limite de Baixas Densidades

Analisamos, nesta se¢ao, o comportamento dos modelos apresentados no regime de
baixas densidades. Neste limite, onde kr — 0, obtemos a expressao para a massa efetiva

2
* gs .
m*—1-— mgMpB’ (3.50)
A densidade de energia reduz-se, neste limite, a
3K 3k 2 2 362k2
€= pp[M + =F — —h 4 2 S opn+ g+ O(h)l,  (351)

10M ~ 56M3 T 2m2”® T 2m2”P T TomIn?

onde o primeiro termo corresponde a massa de repouso do barion, seguido pelo termo que
descreve a energia nao-relativistica do gas de Fermi e a primeira corre¢ao relativistica. Os
termos seguintes correspondem ao limite nao-relativistico da energia potencial dos mésons
vetorial e escalar e a sua primeira correcao relativistica. Ao trabalharmos no limite de mais
baixa ordem observamos a igualdade nas expressoes para todos os modelos.
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Entretanto, como ja foi descrito anteriormente, os modelos da hadrodinamica quantica
foram desenvolvidos para o regime de altas densidades, onde a aproximacao de campo
médio é consistente e eficaz, como por exemplo no interior de niicleos pesados e de estrelas
de néutrons. No caso da superficie de uma estrela de néutrons, esta apresenta um regime
de densidades mais baixas, onde nicleos de ferro formam uma camada cristalina, imersa
em elétrons e néutrons livres. Para descrever esta regidao da estrela, deve-se utilizar outras
equacoes de estado de modo a realizarmos estes calculos de maneira consistente. Estas
equagoes estao escritas na tabela 3.6, podendo ser encontradas na referéncia [19].

Modelos Equacao de Estado Densidades (g/cm?®)
Feynman-Metropolis-Teller e~ e Fes 7,9 < p < 10
Harrison-Wheeler e e Fel; 7,9< p<3x101

e~ e Nuclideos;
e, n e Nuclideos.

Baym-Pethick-Sutherland e~ e Fesg; 7,9 < p<4,3x10"
e~ e Nuclideos.
Negele-Vautherin e”, n e Nuclideos 7,86 < p < 10'
Hadrodinamica n,p,léptons,hiperons, 101 < p

quarks,condensados de 7 e K.

Tab. 3.6: FEquacoes de estado da matéria nuclear em diferentes densidades e suas carac-
teristicas, ver referéncia [19].

Com isso, definimos a area de atuacao do trabalho aqui desenvolvido. E importante
ressaltar que, apesar da regiao superficial da estrela possuir propriedades importantes para
a compreensdo da estrutura de uma estrela de néutrons?, esta regido nio contribui de
forma significativa na determinacao da massa e do raio destes objetos estelares. Estudos
anteriores [19][22] determinaram que a inclusdo de equagoes de estado a baixas densidades na
determinacao da massa e do raio de estrelas de néutrons nao altera seu valor acima de 10%),
implicando em variagoes maximas para a massa e para o raio da ordem de AM = 0.15M
e AR = 1.2Km, respectivamente. Exemplificamos o comportamento de uma equagao de
estado a baixas densidades através da figura 3.5, onde incluimos a equagdo de estado de
Negele-Vautherin aos modelos da hadrodinamica relativistica.

3.4 Solucoes das Equacoes TOV

Em um quadro comparativo, apresentamos as solucoes das equacoes de Tolman-

2 Acredita-se que a condensacio desta camada determine a existéncia de Glitches, gerando uma, repentina
e breve modificacdo no padrao de emissao de pulsos de rddio emitidos por um pulsar.
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Fig. 3.5: Equacao de estado para a matéria de néutrons nos modelos de Walecka (linha
cheia), ndo-linear (linha tracejada), Zimanyi-Moszkowski (linha pontilhada) e
Negele-Vautherin (linha longo-tracejada) [37].
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Oppenheimer-Volkoff para as equagoes de estado da matéria de néutrons dos modelos cita-
dos. As estrelas de néutrons estao caracterizadas através de suas massas, raios e densidades
centrais. Estrelas de néutrons apresentam uma massa que pode variar de uma a trés massas
solares de acordo com previsoes tedricas e observacionais, com um raio aproximado de 10
Km. Como podemos observar, os resultados obtidos para os trés modelos sao validos, sendo
que o modelo de Walecka apresenta um valor mais alto para a massa maxima (M=2.6Mg,;),
bem como o maior raio possivel (R=13Km). O modelo nao-linear apresenta valores inter-
medidrios e 0 modelo ZM apresenta os menores valores para estas grandezas (M=1.75Mg,; e
R=10.5Km). Estes resultados podem ser melhor observados nas figuras 3.6 e 3.7, e podem
ser compreendidos a partir da analise a seguir.

Uma vez que as equagoes TOV sao analisadas através do comportamento das equacoes
de estado, podemos verificar uma dependéncia entre os resultados para as massas de estrelas
de néutrons e estrutura destas equacoes. Por sua vez, as equagoes de estado dependem dire-
tamente do médulo de compressibilidade da matéria nuclear. Sendo assim, as equagoes de
estado que possuem o valor do médulo de compressibilidade mais alto sao denominadas de
equacoes duras, resultando em massas mais altas para estrelas de néutrons. Ao contrario, as
equagoes de estado ditas suaves, geram massas mais baixas quando aplicadas nas equacoes
TOV. Isto ocorre porque as equagoes de estado mais duras, e de maior compressibilidade
da matéria nuclear, sao capazes de diminuir a distancia internuclear, armazenando maior
quantidade de nicleons por unidade de volume em uma estrela e elevando, consequente-
mente, a sua massa maxima. Os resultados para as massas maximas de estrelas de néutrons
estao descritos na tabela 3.7.

E importante salientar que um valor elevado para a massa maxima de uma estrela de
néutrons, mesmo que nao seja uma boa previsao, pode nao ser necessariamente considerada
errada, ao contrario de uma massa maxima muito baixa, onde estrelas com massa superior
possam ser detectadas, tornando incorretos os resultados obtidos, através da forma como a
teoria estd desenvolvida. A estrela de néutrons com maior massa conhecida, que determina
um limite para os modelos, possui uma massa igual a 1.77Mg,;%. Devido a este fato, o modelo
ZM encontra-se na fronteira de sua validade. Entretanto, diferentes fatores podem fazer com
que este modelo torne-se novamente valido, uma vez que ele se apresenta neste trabalho na
sua forma mais simples, sendo possivel incluir novos ingredientes como, por exemplo, a
rotacao, possibilitando com isso o aprimoramento de suas predicoes. Verificamos também a
distribuicao de densidade para as estrelas de massa maxima nos trés modelos considerados,
conforme mostra a figura 3.8, onde determinamos o limite do raio estelar no ponto onde a
pressao se anula, p(r)=0.

3 Esta massa pode variar entre 1.56 e 2.04Mg,; devido & imprecisdo das medidas, que possuem uma
grande margem de erro.
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Fig. 3.6: Massa da estrela de néutrons nos modelos de Walecka (linha cheia), modelo ndo-
linear (linha tracejada) e modelo ZM (linha pontilhada), em func¢do da densidade
central.
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Fig. 3.7: Massa em fun¢ao do raio da estrela de néutrons para os modelos de Walecka (linha
cheia), modelo nao-linear (linha tracejada) e modelo ZM (linha pontilhada).



Capitulo 3. Modelos da Hadrodinamica Quéantica 43

Modelos Massa Maxima (M)

W 2.57
ZM 2.29
NL 1.70

Tab. 3.7: Massa mdzima das estrelas de néutrons para os diferentes modelos considerados.
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Fig. 3.8: Distribuicao de densidade no interior das estrelas de néutrons de massa mdzxima
para os modelos de Walecka (linha cheia), modelo nao-linear (linha tracejada) e

modelo ZM (linha pontilhada) em funcao do raio estelar.



Capitulo 4

Modelos da Hadrodinamica a
Temperatura Finita

Consideramos, até o momento, em nosso estudo, o tratamento de modelos da hadro-
dinamica quantica em um formalismo onde a temperatura é nula. Existem, entretanto,
muitos problemas em fisica onde a influéncia da temperatura se faz relevante, e seus efeitos
significativos ou até mesmo essenciais. Levar em conta a temperatura torna-se necessario no
estudo de colisoes de ions pesados realizadas em grandes aceleradores, onde uma transi¢ao
de fase se desenvolve no regime de altas densidades e temperaturas e no estudo de estrelas
protoneutronicas que sao formadas a temperaturas elevadas (T~ 10'?K), evoluindo a partir
de uma supernova até seu estagio final de estrela de néutrons.

Este capitulo apresenta uma introducao ao formalismo de potenciais termodinamicos
aplicados aos modelos da hadrodinamica quantica. Realizamos uma analise sobre a consisténcia
termodinamica destas estruturas formais, passando a utiliza-los na descricdo da equacao de
estado da matéria nuclear e de néutrons. Apresentamos, a seguir, um estudo do wdcuo
térmico, onde analisamos as propriedades do meio quando pg = pu = 0, e o estudo de pro-
priedades termodinamicas da matéria nuclear. Neste ponto determinamos os pontos criticos
nas transicoes de fase previstas por estes modelos. Aplicamos nossos resultados ao estudo de
estrelas protoneutronicas determinando o papel da temperatura em sua estrutura, através
da resolucao das equagoes TOV.

4.1 Introducao

Para estudarmos a estrutura da equacao de estado da matéria nuclear a temperatura
finita devemos recorrer a um formalismo estatistico, onde descrevemos o potencial termo-
dinamico do sistema, €2, a partir do potencial quimico, u, do volume, V', da temperatura,
T e sua relacao com a fun¢ao de particao, Zg,

Qi V.T) = —5ine; (4.1)

nesta expressao 3 = chLT e kp é a constante de Boltzmann. A func¢ao de particao é descrita
por:

Zg = Tre PH-1B) (4.2)
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onde H é o hamiltoniano do sistema e B o operador de niimero barionico. Consideramos
o operador hamiltoniano unificado para os modelos apresentados no capitulo anterior, na
aproximacao de campo médio:
. 1 1 b
H = V[imfﬂﬁ - §m3V02 + §¢3 + Z¢4] (4.3)
+ g VoB+ 3" Vk2 + M** (AL, Aps + BJ,Biy)
kX

onde B ¢ dado por

B =Y (Af\Au — B{\Bw) (4.4)
kA

com Ay, A,Jrc,\, By e B,Z/\ representando os operadores de criacao e destruicao de particulas
e anti-particulas na representacao de segunda quantizacao.

Utilizando as expressoes termodinamicas para o potencial, dependente da pressao p, do
volume V', da entropia S, do niimero de niicleons B e do potencial quimico

0 = —pV, (4.5)
Q) = —SdT — pdV — Bdp

obtemos

<2

B = _(@)T,V;%,Vo (4'6)
B
pPB = %

No limite continuo, Y, — % [ dk, resulta, para a densidade barionica,
T [% B 7 4.7
PB = (27’(’)3 0 (nk _nk) ( : )
onde ny e ny representam as funcoes de distribuicao de Fermi-Dirac para particulas e anti-

particulas. Estas fungoes de distribuicao descrevem os niveis de ocupacao na representacao
de momentum linear para diferentes temperaturas e sao dadas, em funcao dos auto-valores

de fI, E*, por

ng = [PE ) 4 1] i = [P ETH) 4 1], (4.8)

e representadas na figura 4.1
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Fig. 4.1: Distribui¢ao das particulas no mar de Fermi para T=0MeV (linha sdlida),
T=1MeV (linha pontilhada), T=10MeV (linha tracejada) e T=100MeV (linha
longo-tracejada).)
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4.2 Consisténcia Termodinamica

Um aspecto importante da aproximagao de campo médio é o fato de sua formulacao
apresentar consisténcia quando analisada do ponto de vista termodinamico. A consisténcia
termodinamica desta aproximagcao provém da equivaléncia entre as pressoes hidrostatica e
termodinamica [38], ou seja:

p= % <Ty>= w (4.9)

Ao descrevermos a funcao de parti¢do, o hamiltoniano do modelo é calculado considerando-
se somas entre todos seus estados permitidos, |n; >, onde |ng > corresponde ao estado do
vacuo nao interagente. Assim

Zg = z ZZ Z < nl...no,ﬁl...ﬁo|e*ﬂ(H*“B)|n1...n,,,ﬁl...ﬁo > . (4.10)
n1 no M1 flo

Na aproximac¢ao de campo médio, esta quantidade assume a forma

1 1 b c
Zg = exp[=BV (mid; — 5mVe + 56" + 16") (4-11)
% Hiz < ni‘efﬂ(E;,u*)m‘ni > H]- Z < ﬁj|e—ﬂ(E;+w)m|ﬁj >,

nj

onde Ef = \/k2+ M** e yu* = u — m*g,Vy. Obtemos entdo a forma do potencial termo-

dinamico,

I 590 1 o9 5 b3 ¢y

]— * * ]. * *
— B E ln[l + E_B(Ei s )] — E E ln[l + eiﬁ(Ej th )]
i J

Q = V(

No limite do continuo, obtemos a seguinte expressao para a pressao do sistema

- 1 , 1 b c

= ——ImPV2 — 222 — — 3 — — ot 4.13
1 v 3 —B(E* ) —B(B"+u)

+ E(2W)3/dk(1n[l+e K1+ iIn[l+e “])

Através de uma mudanca de varidveis do tipo

dv = k*dk u=In[l+e PE K], (4.14)
1., e PE W) kdk

resulta, de 4.14, uma expressao para a pressao idéntica aquela obtida através do calculo do
valor esperado das componentes espaciais do tensor energia-momento
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Os resultados para a pressao podem ser observados na figura 4.2, para diferentes valores de
temperatura aplicados ao modelo de Walecka, onde T, e Ty sao definidas na secao 4.5.

1 1 b c 1 3
p= imf,VOQ - iqu% - §¢3 — Z¢4 + 3 (ng + 1) (4.15)

4.3 Equacao de Estado

A determinacao da equacao de estado da matéria nuclear consiste em um dos principais
objetivos de nosso estudo da estrutura nuclear [39]. Através deste formalismo podemos
determinar a estrutura da matéria nuclear. Uma transicao de fase, do tipo liquido-gas pode
ocorrer, separando as estruturas nucleares em diferentes regides, onde uma terceira regiao
pode ser formada, determinando a regiao de coexisténcia destas fases. A equacao de estado
a temperatura finita ocupa importante papel no estudo de estrelas protoneutronicas, quando
inseridas nas equagoes TOV. Para determinarmos a equagao de estado da matéria nuclear ou
de néutrons devemos utilizar a expressao da pressao, obtida na secao anterior, e determinar
uma expressao para a densidade de energia através da média térmica do hamiltoniano

1 N 10
€= << H >>= V%(BQ) + upp. (4.16)

Obtemos uma expressao para a densidade de energia semelhante aquela obtida a tempera-
tura nula

1 b 1 o
€= gmidh+ 26" + 76" — SV + 0. Vops + (21)3 /0 PEV R + M*2[ng, + ). (4.17)

Obtemos uma equacdo para a massa efetiva de forma andloga a feita anteriormente para
T=0, minimizando o potencial termodinamico

Q(w, T Q(p, T
O¢o VT Oo mViT5Vo
encontrando a expresséo
x 703 *30+1 *° .T2d$ —
_ i(M M) — S (M- MY
M M

A figura 4.3 mostra o comportamento da equacao de estado da matéria de néutrons no
modelo de Walecka para diferentes temperaturas. Nesta figura sao apresentadas transicoes



Capitulo 4. Modelos da Hadrodindmica & Temperatura Finita 49

P (MeV/cm?)

_02 | |
0.00 0.05 0.10
p (fm)

Fig. 4.2: Comportamento da pressao da matéria nuclear em funcdao da densidade no modelo
de Walecka para T=0 (linha cheia), T=T; (linha pontilhada) e T=T. (linha

tracejada).
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Fig. 4.3: Equacao de estado da matéria de néutrons, no modelo de Walecka, para T=0

MeV (linha sélida), T=T; (linha pontilhada), T=T, (linha tracejada), T=50
MeV (linha longo-tracejada) e T=100 MeV (linha ponto-tracejada,).
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de fase do tipo liquido-gas, similares a equacao de estado de van der Waals, e que corres-
pondem a uma transicio de fase de primeira ordem®. A construcio de Maxwell é realizada
a partir do critério de Gibbs, afim de determinarmos com exatidao as diferentes fases da
matéria nuclear,

P1 = P2; W1 = po; T = constante; (4.20)

e dentre alguns dos resultados mais importantes destaca-se a semelhanga de comportamento
da matéria nuclear a altas temperaturas com o comportamento de um corpo negro, onde a
energia deste corpo depende na quarta poténcia da temperatura, conforme mostra a equagao
4.21

e o T T — o0; (4.21)

e uma equagcao de estado similar a de um gas de néutrons ultra-relativistico e degenerado.
Um gés deste tipo corresponde a uma estrutura onde os néutrons estao ligados de forma
tao densa que suas velocidades aproximam-se da velocidade da luz, e onde a pressao gravi-
tacional é totalmente suportada pela pressao de degenerescéncia destes néutrons.

P = € T — oo. (4.22)

4.4 Vacuo Térmico

Descrevemos nesta se¢do o estudo das propriedades da matéria nuclear a densidade nula
(u = pg = 0), o assim denominado de vécuo térmico. Através desta descrigio podemos
avaliar diferentes aspectos como, por exemplo, a sensibilidade dos modelos estudados em
relagdo as constantes de acoplamento [40]. Os modelos ZMs nao indicam nenhum problema
quanto a escolha das constantes. O modelo de Walecka apresenta, entretanto, um com-
portamento diferenciado onde, dependendo do valor das constantes, uma nova transicao de
fase, distinta da transicao liquido-gas, anteriormente descrita, pode ocorrer. A figura 4.4
apresenta a variacao da massa efetiva do nicleon com respeito ao aumento de temperatura
no vacuo térmico. Na figura 4.5 visualizamos a figura anterior em menor escala, para o
modelo de Walecka. Nesta figura apresentamos dois conjuntos de constantes distintas, cujos
efeitos refletem-se no comportamento do calor especifico. Na figura 4.6 apresentamos o calor
especifico da matéria nuclear e de néutrons.

Uma transicao de fase pode ser melhor observada e descrita através da andlise do com-
portamento do calor especifico [40], onde aparece um pico, similar ao que encontramos em
uma transicao de fases de supercondutores, como mostra a figura 4.6. Esta transicao se di-
ferencia da transicao de fase observada anteriormente por estar em uma regidao de mais alta
temperatura (T~200 MeV). Comparando a temperatura onde ocorre esta transigio com
aquela esperada nas reacoes a serem realizadas pelo RHIC, em processos Hadrons—Quarks
+ Gluons, poderiamos indica-las como semelhantes. Entretanto, os modelos apresentados

! Uma transicio de fase de primeira ordem apresenta uma distincio bem definida entre duas fases,
separadas por uma fase intermedidria onde ocorre uma mistura entre estas.
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neste trabalho nao apresentam graus de liberdade de quarks, tornando inconsistente esta
comparagao.

Uma comparacao que envolve supercondutividade e superfluidez, juntamente com a idéia
de um plasma de quarks e glions, pode ser realizada. Segundo a nossa proposta, onde faze-
mos uma alusdo a idéia descrita por estes modelos, os hddrons devem se mover livremente
dentro de um plasma de quarks e glions, de uma forma similar ao movimento de pares de
Cooper? em um condensado eletronico. No caso do plasma, os quarks devem se unir em uma
temperatura inferior a 200 MeV, formando os préotons ou néutrons, as novas particulas de
cooper ao invés dos tradicionais pares. Estes prétons e néutrons tornariam-se particulas su-
percondutoras ou superfluidas, com as respectivas caracteristicas destas particulas aplicadas
em um novo sistema de muitos corpos.

4.5 Propriedades Termodinamicas

Ainda podemos descrever outras quantidades termodinamicas de grande interesse, jun-
tamente com as quantidades ja obtidas a temperatura nula. O comportamento da massa
efetiva do nticleon com respeito a densidade barionica, em diferentes temperaturas, pode
ser visto na figura 4.7. O comportamento da entropia também pode ser descrito através da
variagao da energia conforme mostra a figura 4.8.

Ainda é possivel extrair informagoes importantes sobre a matéria nuclear a temperatura
finita, como por exemplo, os pontos criticos e flash [41].

e Ponto Flash: Para adquirir o equilibrio hidrostatico, um sistema deve minimizar a
energia livre de Helmholtz[11]

F=E-TS, (4.23)

onde pode-se observar sua equivaléncia com a energia livre quando T=0. Através da
primeira lei da termodinamica obtemos que

dF = —pdV — SdT, (4.24)

e considerando T constante, temos, para a pressao

_ _OF 50

=). (4.25)
P

Sendo o minimo da funcao %, o ponto onde a pressao se anula, com isso, podemos
escrever a expressao para o modulo de compressibilidade da matéria nuclear

, 0 ]

Kng 8—p2(,0) |P=POa

(4.26)

2 Quando dois elétrons acoplam seus spins anti-paralelamente, tornando-se uma particula supercondutora,
sdo denominados de par de cooper.
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Fig. 4.4: Massa efetiva do nicleon, em fungao da temperatura, considerando-se o caso em
que ;. = pg = 0 para o modelo de Walecka (linha cheia), para o modelo ZM
(linha ponto-tracejada) e para o modelo nao-linear (linha tracejada). As curvas
inferiores de cada modelo correspondem a matéria nuclear, enquanto as curvas
superiores correspondem a matéria de néutrons.
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Fig. 4.5: Massa efetiva do nicleon, em fun¢ao da temperatura, considerando-se o caso em

que = pp = 0 para o modelo de Walecka com as constantes apresentadas (linha
pontilhada) e para as constantes C? = 357.4 e C? = 273.8 (linha sdlida).
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Fig. 4.6: Calor especifico para o modelo de Walecka (linha cheia), para o modelo Nio-
Linear (linha tracejada) e para o modelo ZM (linha ponto-tracejada) na matéria
nuclear nas curvas superiores e matéria de néutrons nas curvas inferiores.
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que deve se anular na temperatura flash, identificando o ponto requisitado como,
K :p(Tfapf) = 0.

e Ponto Critico: O ponto critico é definido, de maneira mais simples, como sendo
aquele onde nao existe mais transicao de fase. A temperatura critica fica entao definida
€omo

opP o?P

= =0. 4.27
ap ‘Pc,Tc apQ ‘Pc,Tc ( )

Os pontos criticos e flash, obtidos em nosso trabalho, encontram-se listados na tabela 4.1 e
apresentam algumas diferencas com os resultados encontrados nas referéncias [41] e [42].

Matéria T. Tf Pe Py
W  Nuclear 20.2 15.5 0.085 0.122
ZM Nuclear 16.6 12.9 0.050 0.085
NL Nuclear 28.6 22.6 0.092 0.137
W Neéutrons 9.0 5.13 0.052 0.071
ZM Neéutrons 11.1 7.9 0.037 0.056
NL Neéutrons 19.6 14.1 0.069 0.100

Tab. 4.1: Pontos criticos e flash obtidos neste trabalho.

4.6 Solucoes das Equacoes TOV

Apresentamos a seguir os resultados obtidos para as estrelas protoneutronicas a partir
dos modelos citados. Estrelas protoneutrénicas podem atingir temperaturas da ordem de
101K ~ 10MeV . Por isso utilizamos os pontos criticos para o estudo destes objetos. Estre-
las de néutrons possuem temperaturas consideradas muito baixas (T~ 10°K), nio afetando
a estrutura da equacao de estado da matéria nuclear. Os resultados estao apresentados
para o modelo de Walecka, na figura 4.9, para o modelo ZM, na figura 4.10 e para o modelo
nao-linear, na figura 4.11.

Os trés modelos considerados, Walecka, ZM e nao-linear, apresentam um comportamento
semelhante para as propriedades listadas na tabela 4.2, onde a massa maxima da estrela nao
varia de forma significativa. Estas variacoes sao menores que 0.1 Mg, quando a temperatura
alcanca T, sendo mais significativas quanto 7" — 50M eV, como mostra a tabela a seguir.
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Fig. 4.7: Massa efetiva do nicleon para o modelo de Walecka com T=0 MeV (linha cheia),
T=50 MeV (linha pontilhada), T=100 MeV (linha tracejada) e T=200 MeV
(linha longo-tracejada) em fun¢do da densidade barionica.
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Fig. 4.8: Entropia no modelo de Walecka com T=50 MeV (linha cheia), T=100 MeV (linha
pontilhada) e T=200 MeV (linha tracejada) em funcao da densidade bariénica.
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Fig. 4.9: Solucao das equagcoes TOV para o
cheia) e T=T, (linha tracejada).
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Fig. 4.10: Solugao das equacoes Técl(/glzc)am o modelo de ZM com T=0 MeV (linha cheia)

e T=T, (linha tracejada,).
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Fig. 4.11: Solucdo das equagoes Tbiglcprz;“a o modelo NL com T=0 MeV (linha cheia) e

T=T. (linha tracejada).
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M(T=0MeV) M(T=T,) M(T=50MeV)

Ms‘ol MS'ol MS’nl
W 257 2.60 3.22
ZM 1.70 1.71 1.76
NL 2.29 2.30 2.35

Tab. 4.2: Massas de estrelas protoneutronicas com diferentes temperaturas para os modelos
de Walecka, ZM e nao-linear.



Capitulo 5

Extensoes aos Modelos da
Hadrodinamica

Dedicamos este capitulo ao estudo dos modelos anteriormente apresentados com a in-
clusao dos campos dos mésons 7 e p, nas densidades lagrangeanas originais. Apresentamos
no apéndice C o Teorema de Noether, que ocupa um papel importante no estudo dos sis-
temas de muitos corpos considerados neste capitulo. Descrevemos, a seguir, as densidades
lagrangeanas dos mésons 7 e g, bem como as densidades lagrangeanas completas conside-
radas neste estudo e suas equagoes de campo. Aplicamos a aproximacao de campo médio
e determinamos a constante de acoplamento do méson-p. Apresentamos a equacao de es-
tado da matéria nuclear assimétrica a temperatura finita, determinando uma fracao entre
os potenciais quimicos de prétons e néutrons. Incluimos elétrons e mions neste formalismo
e, finalmente, aplicamos seus resultados nas equagoes TOV.

5.1 Densidade Lagrangeana do Méson-n

Conforme citamos anteriormente, o méson-7 é descrito a partir de um campo pseudo-
escalar. O campo deste méson representa uma estrutura triplete, onde encontramos mésons
com cargas positiva, negativa e nula.

A densidade lagrangeana que descreve o comportamento dos pions livres é descrita
através de

1
L= 3 (9,7.0"F —m2A 7). (5.1)

Devemos adicionar a esta densidade lagrangeana termos de acoplamento ao campo dos
nicleons na forma

['NW = _ZgW’&/}pFﬁwa (52)

onde 7° = i%y192~43. Adicionamos também, termos de acoplamento ao campo do méson-o

Lon = igmmsfr'.v'r'a. (5.3)

Aplicamos o teorema de Noether a uma densidade lagrangeana composta pelos termos
citados acima, gerando uma mudanca de fase, através do operador de iso-spin 7, sobre o
campo dos niticleons e pions
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Y(z) = ¢/ (x) = €T 2(x), (5.4)

iﬁﬁ/?ﬂ'(.@),

m(z) > 7'(z) =e

onde o; sdo os geradores do grupo SU(2). Quando g — 0, obtemos

=

W) = (1+ %Tiow(x), (5.5)
m(z) = (1 — Ox)7(z).

A densidade lagrangeana torna-se invariante a este conjunto de transformagoes, gerando
uma conservacao de corrente, d,J" = 0, onde J* corresponde a uma corrente de isospin

1-
i = SO+ 7 X O, (5.6)

5.2 Densidade Lagrangeana do Méson-p

Descrevemos os procedimentos realizados na descricdo da densidade lagrangeana do
méson-p, de forma similar aqueles realizados no caso do méson-m, comecando por sua den-
sidade lagrangeana livre

1 1 N
L,= _ZBWBW + §m§gu.§”, (5.7)

acrescentando a densidade lagrangeana um termo de acoplamento ao campo dos nicleons

-
Lo = =590 T-0"Y- (5.8)

—_— 4
onde B,uu = OOy — aI/Q/,L - gg(@“ X 0 )
Consideramos transformacoes de fase, similares ao caso anterior, aplicadas agora ao
méson-p, deixando a sua densidade lagrangeana invariante e gerando uma corrente conser-
vada, dada pela corrente iso-vetorial

1_
T = SUyh T+ o x B, (5.9)

Devemos observar também que, ao aplicarmos o operador de isospin no estado funda-
mental do sistema obtemos

7—3|’(/JO >= (Np - Nn)|w0 >7 (510)

onde < 71 >¢=< T3 >¢= 0 e N, e N, representam o numero de prétons e neutrons no
sistema, respectivamente.
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5.3 Modelos da Hadrodindmica-II (o, w, 7 e p)

Apresentamos agora as densidades lagrangeanas completas para os modelos de Walecka,
nao-linear e ZM, incluindo os mésons 7 e p. A densidade lagrangeana completa contém os
termos

L11= Ly + Lyx+ Lyg+ Le + Ly, (5.11)

onde identificamos Ly como a densidade lagrangeana unificada dos modelos da hadro-
dinamica apresentada no capitulo 3 e os novos termos apresentados nas se¢oes anteriores.

Aplicando as equacoes de Euler-Lagrange a esta densidade lagrangeana, podemos deter-
minar as equacoes de campo para o nicleon

[V*(i0u — 9oV — %gﬁ-ﬁu) — (M —m*g,¢)]e = 0. (5.12)

Para o méson-o obtemos

(0u0" +m2)$ + bp?* + c¢® = m*[1 — B(1 — m*)]gs ). (5.13)

O méson-w apresenta a seguinte equagao de movimento

o0, F* + mf,V” = g, 7" 1). (5.14)

A equagao de movimento do méson-7 tem uma forma similar & do méson-o, mas diferente-
mente deste, com uma fonte pseudo-escalar, a corrente axial barionica, ¥vy57,

(00" + mfr)ﬁ = g VY57, (5.15)

enquanto o méson-p apresenta-se de forma analoga a equagao do méson-w, com uma fonte
iso-vetorial, a corrente iso-vetorial barionica, ¥y" 7T,

]' n —
Ouo" + mf)g” = §gg¢’y”7'1/). (5.16)

A aproximacao de campo médio se torna um mecanismo bastante favoravel na descrigao
dos campos mesonicos. Isto porque, o valor médio do campo do méson-m se anula nesta
aproximacao,

<7 >o= g—”? < 5T >= 0. (5.17)
m

7T
O méson-7 torna-se importante na descricao da matéria nuclear quando utilizamos diferentes
métodos de aproximacao como, por exemplo, os métodos citados em 3.1.1.
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Da mesma forma verificamos, através da invariancia translacional e rotacional, que as
componentes vetoriais dos campos mesonicos também se anulam

<V >p=< g>¢=0. (5.18)

Também verificamos que a fonte iso-vetorial que aparece na equagao 5.16, é identificada
como a diferenca de densidade entre protons e néutrons do sistema, como visto na equagao
5.10, levando ao valor do campo do méson-p, na aproximacdao de campo médio

9o
= — 5-19
Qo 5 303 ( )

onde p3 = pp — pn.

5.3.1 Determinacao da Constante Cg

O passo seguinte, antes da determinagao numérica da equacao de estado da matéria

nuclear consiste na obtencao da constante de acoplamento do méson-gp. A constante de
M2 . . . . .

acoplamento Cg = g‘;n >— ¢ definida através do valor da energia de assimetria ay.
4

A energia de assimetria a, € um dos coeficientes da equagao da férmula semi-empirica
de Weizsacker [43]. Esta férmula determina a energia de ligagao de um nicleo a partir de

E ag CL3Z2 (N - Z)2

Z:M_ax]_—‘l_Al/?) + A4/3 a4A2(1+C/A1/3)

onde A corresponde ao numero de nucleons constituintes e: o primeiro termo corresponde

a massa de repouso do nicleo, o segundo a energia de ligagao (a; = 15.75MeV'), o terceiro

corresponde & uma corregao superficial (a; = 17.8MeV), o quarto termo refere-se & corregoes

Coulombianas (a3 = 0.71MeV) e, por fim, o dltimo termo é a corregdo de assimetria entre

néutrons e prétons (ay = 33.2MeV) e ¢ = 3.28 M eV, corresponde a um termo de superficie.
Nos modelos em questao, a energia de assimetria assume a forma

(5.20)

1 0% 9e 1 ki
_1 o€ - 7163 _7F_
Q4 2103[(82p)]ﬂ3—0 1271'2777% F + 6 k% + ]\4’*2

Com isso é possivel determinar as constantes de acoplamento do méson-p. Outra forma
de determinar esta constante de acoplamento apresenta-se no estudo sobre nicleos finitos,
onde ajusta-se o valor da constante a resultados obtidos para os niveis de energia do chumbo.
Neste trabalho, ajustamos a constante Cg com a energia de assimetria a4, sendo seus re-
sultados apresentados, para os diferentes modelos considerados neste trabalho, na tabela
5.1.

(5.21)
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G,
W 504
NL 104.0
ZM 107.5

Tab. 5.1: Constantes de acoplamento determinadas a partir da energia de assimetria para
0s modelos considerados neste trabalho.

5.3.2 Léptons

Obtemos uma densidade lagrangeana para a matéria nuclear assimétrica onde léptons
devem ser incluidos para que o equilibrio de cargas seja satisfeito no sistema. As particulas
leptonicas sao inclusas através de uma densidade lagrangeana de Dirac, similar a densidade
lagrangeana utilizada para os niucleons. FEntretanto, incluimos léptons nao-interagentes,
restritos apenas ao vinculo de equilibrio quimico e de neutralidade de carga. Incluindo
elétrons e mions obtemos a seguinte expressao para a densidade lagrangeana

L = %iv0" — (M —m* g,d)p — m* g,y pV* (5.22)
1 - 1., 1 1.
- 59@¢%ﬂ’-9u¢ + ZFN F/u/ - Emgvuvu - ZB“ Bl“’
1 1 -
om0+ 5 (0u00 0 — %)+ X0 dh(imd” + M)t

2 l=e=,u~

Na descricao da matéria nuclear assimétrica, o equilibrio quimico é a forma mais correta
de determinar a fracao de densidades entre préotons e néutrons. Quando aplicamos os nossos
resultados ao estudo de estrelas de néutrons, a condi¢ao de neutralidade de cargas também
deve ser usada. Juntas, estas duas condicoes determinam a condi¢ao final de equilibrio:

In = fip + fe + Hy, (5.23)
:u’u = lj’ea (524)
Pp = Pe+ Py (5.25)

2

C m*a
VEZ, + M2+ S0/ 32 (k3 = k) = Koy + M2+ \JE2 +m2 + \[k3,, + m2.(5.26)

Ao trabalharmos com temperatura nula, a superficie de Fermi apresentava-se de forma
bem definida em um valor kr. Conforme podemos observar na figura 4.1, & medida que
elevamos a temperatura, a superficie de Fermi, antes sob a forma da fung¢éo 6(k —kr), torna-
se mais suave, devido a excitagao térmica das particulas. Com isso, ndo podemos mais definir
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o limite de kr para as integrais de densidade, pressao, etc. Estas integrais sao analisadas até
o limite infinito, onde sua contribuicao tende a se anular. Quando trabalhamos com matéria
nuclear simétrica ou de néutrons, este fato nao apresenta nenhum empecilho; entretanto,
ao trabalharmos com a matéria nuclear assimétrica, a suavizacao da superficie de Fermi
impossibilita a anélise do equilibrio quimico (eq.5.26).

Algumas alternativas para o estudo da matéria nuclear assimétrica a temperatura finita
ja foram apresentadas na literatura como, por exemplo, a utilizacao de uma fracao fixa
de densidades entre prétons e néutrons. Este tipo de aproximacao pode ser muito util no
estudo de nucleos finitos, mas inviavel para estrelas protoneutronicas. Em nosso trabalho
apresentamos, de forma inédita, uma alternativa baseada na determinacao de uma fragao
entre os potenciais quimicos de protons e néutrons (Y ) que, juntamente com a adicao
dos 1éptons, respeitem as condicoes de equilibrio quimico e neutrahdade de cargas [44]. Esta
fracao é determinada a temperatura nula, de forma a aproximar-se ao maximo dos resultados
obtidos no formalismo a T=0, extendendo posteriormente a sua aplicacdo a temperatura
finita.

Finalmente obtemos a forma analitica para a equacao de estado da matéria nuclear
assimétrica.

PB = Z (2721')3 /OkFB d*k (5.27)

B=n,p

C? 9 M* 1 —m* C? 0

e = U@+ 5357 + 505 (s )2+8A52”3 (5.28)
2 krp kp
+ ¥ (%)3/0 PhyJk2 + M Z / " By /k2 + me2;
B=n,p
C2 M* 1-m C?

N Z /kFB d?’k I{; n z /kFl d3k- k2
B= np 0 \/k2 ]\4*2 l=e—,u~ Vk2+ml2.

Descrevemos na figura 5.1 diferentes fragoes entre os potenciais quimicos de néutrons
e prétons, onde a fracao Y=0.75 ajusta-se melhor no modelo de Walecka ao equilibrio-
B. Para o modelo de Zimanyi e Moszkowski, a razdo entre os potenciais que melhor se
ajusta ao equilibrio quimico corresponde a Y=0.9, enquanto Y=0.85 é a mais adequada
ao modelo ndo-linear. Na figura 5.2 demonstra-se a variagao da fracdo de densidades para
diferentes temperaturas. Ainda descrevemos o comportamento das fragoes de densidades,
apos a inclusao dos léptons, nas figuras 5.3 e 5.4.

5.3.3 Neutrinos Confinados

Os neutrinos sao particulas de carga nula, como o nome sugere, cujas massas aproximam-
se muito de zero. Estas particulas, juntamente com os e~, u e 7, formam um grupo de
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Fig. 5.1: Fracao de néutrons (linhas superiores) e prétons (linhas inferiores) em equilibrio-
B (linha cheia), Y=0.75 (linha longo-tracejada), Y=0.5 (linha tracejada) e

Y=0.25 (linha ponto-tracejada,).
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Fig. 5.2: Fraciao de néutrons (linhas superiores) e prdtons (linhas inferiores) em uma
fracgo Y=0.75 para T=10 MeV (linha cheia), T=20 MeV (linha pontilhada),
T=100 MeV (linha tracejada) e T=200 MeV (linha longo-tracejada,).
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Fig. 5.3: Razdo de densidades de néutrons, prdtons, elétrons e mions, para uma fracao
Y=0.7, em T=10MeV (linhas sdlidas) e T=50MeV (linhas tracejadas), para o
modelo de Walecka.
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Fig. 5.4: Razdo de densidades de néutrons, protons, elétrons e muons, em T=10MeV, para
o modelo ZM (linha sdlida) e para o modelo ndo-linear (linha tracejada).
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particulas elementares, os léptons. Os léptons interagem com a matéria através das forcas
gravitacional, eletromagnética e fraca. Entretanto, como os neutrinos sao particulas de carga
nula e massas que podem ser consideradas nulas em um modelo efetivo, devem interagir com
a matéria apenas através da forca fraca.

Uma propriedade importante dos neutrinos constitui-se na transparéncia de matéria.
Estas particulas possuem uma secdo de choque pequena, sendo capazes de atravessar nosso
planeta sem que praticamente nenhuma colisao ocorra. Entretanto, o interior de estrelas
compactas apresentam densidades elevadissimas, sendo capaz de confinar os neutrinos em
seu interior [45]. Estes neutrinos, que foram gerados nos processos de neutronizacao do
ntcleo de ferro de uma estrela, sao os responsaveis pelo posterior resfriamento de uma
estrela protoneutronica.

A figura 5.5 demonstra a distribuicdo de particulas no interior de uma estrela proto-
neutronica com neutrinos confinados. A presenca de neutrinos também eleva o valor da
massa maxima da estrela em aproximadamente 0.25M, comparado ao valor sem neutrinos.
Este resultado é valido para todos os modelos. Isto acontece porque a presenca de neutrinos
modifica a equagao de estado da matéria nuclear, tornando-a mais rigida e, consequente-
mente, elevando a massa maxima da estrela de néutrons.

5.4 Solucgoes das Equacoes TOV

As solucoes das equacoes TOV sao apresentadas para diferentes temperaturas e razoes
entre potenciais quimicos de prétons e néutrons. Neste caso, podemos observar que uma
grande varia¢do na razao entre os potenciais quimicos (0.5 - 0.75) resulta em uma pequena
variacdo na massa maxima final da estrela protoneutronica. As solugoes para diferentes
fracoes de potenciais quimicos estao apresentadas nas figuras 5.6 e 5.7, sendo apresentadas
para diferentes temperaturas na figura 5.8
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Fig. 5.5: Distribui¢cao radial de néutrons (linha sdlida), prétons (linha pontilhada), elétrons
(linha tracejada), mions (linha longo-tracejada) e neutrinos (linha ponto-
tracejada) em uma estrela protoneutronica, com temperatura de 10 MeV.
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Fig. 5.8: Solucdo das equagoes TOVC]%m Y=0.75 e T=10 MeV (linha cheia) e T=20 MeV
(linha tracejada).




Capitulo 6

Matéria de Quarks

Nos capitulos anteriores deste trabalho desenvolvemos um estudo sobre a matéria nuclear,
desconsiderando a presenca dos graus de liberdade dos quarks e glions que constituem os
hadrons. Em um tratamento a baixas densidades, esta formulacao é perfeitamente valida.
Entretanto, o interior de uma estrela de néutrons apresenta uma densidade que pode ser
comparada a densidade da transicao de fase entre hadrons e quarks, tornando-se necessario,
neste regime, levar-se em consideracao estes graus de liberdade e sua influéncia sobre a
estrutura da matéria e da estrela.

6.1 Introducao

Os campos dos quarks descrevem particulas de spin-1/2, que possuem propriedades
muito peculiares. Os quarks sao particulas que aparecem na natureza como constituintes
dos hddrons, sejam mésons (qq) ou bérions (gqq)'. Algumas das propriedades dos seis
sabores? dos quarks estdo descritas na tabela abaixo.

Sigla Sabor  Carga () Massa (MeV)

u  up 2/3 3

d down -1/3 5

s  strange -1/3 150

¢  charm 2/3 1500
b  bottom -1/3 5000
t  top 2/3 ~ 10°

Tab. 6.1: Descricao de propriedades dos quarks.

A Cromodinamica Qudntica é a teoria fundamental da interacao forte. Este nome,
Cromodindmica, provém do estudo das componentes de cor da funcao de onda dos quarks.
Nas estruturas de prétons (uud) ou néutrons (udd), ndo existe nenhum problema aparente
quanto ao principio de exclusao de Pauli. Entretanto, existem hadrons compostos por trés
quarks do mesmo sabor, por exemplo a particula delta, A** (uuu). Neste caso, podemos
gerar uma funcao de onda com spin positivo e outra com spin negativo, restando-nos um

1 g=quark, g=anti-quark
2 Cada tipo diferente de quark é denominado de sabor.
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quark com a mesma orientagao de spin de algum dos outros dois quarks. Surge entao a
funcao de onda de cor, onde todos os quarks possuem uma cor verde, vermelha ou azul,
restando aos anti-quarks, as respectivas anti-cores. Utilizando a teoria das cores, onde ao
combinarmos todas as cores do espectro geramos a cor branca, os hadrons nao apresentam
a componente da funcdo de onda de cor, por serem compostos por trés cores distintas ou
por um par de cor e anti-cor. Desta forma o principio de Pauli é plenamente respeitado.

Um estudo sobre o comportamento dos quarks deve incorporar dois aspectos basicos de
sua fenomenologia: liberdade assintética e confinamento. A liberdade assintética implica em
uma constante de acoplamento da interagao forte que diminui quando estes aproximam-se.
Entretanto, o confinamento implica em um potencial crescente & medida em que os quarks
se afastam, impedindo que se separem. Desta forma, torna-se impossivel encontrar quarks
livres no universo.

6.2 Modelos da QCD

Assim como na hadrodinamica quantica, existem diversos modelos capazes de descrever
algumas das principais propriedades dos quarks. Escolhemos um modelo baseado em uma
formulagao lagrangeana, semelhante aos modelos estudados até entao no setor hadronico.
O lagrangeano da QCD estd descrito por

- 7; a a 1 (1 AV
Locp = P[in*(0u + 59)\ AW — < Fu, F*H, (6.1)

4w
onde 1) representa o campo dos quarks, A} representa o campo dos glions e \* sao as
matrizes de Gell-Mann.

Neste formalismo apresentamos os quarks como particulas de massa nula3, retirando da
densidade lagrangeana um termo

Emassa = _1ZM¢’ (62)

onde M representa a matrix unitria, nos indices de cor,

M:<m 0). (6.3)

0 m

Devido & grande complexidade contida na teoria fundamental da cromodinamica, foi
desenvolvido no MIT (Massachussets Institute of Technology) um modelo conhecido como
Modelo de Sacola, onde os quarks apresentam-se livres dentro de uma sacola de raio
determinado, anulando a funcao de onda dos quarks em seu exterior. Este modelo estd
descrito a partir da densidade lagrangeana 6.4.

Lotz = [5(07" 0, — (B,0)78) = BlOv(z) - 35uA, (6.4)

3 No estudo da equacdo de estado, os quarks up e down podem ser tratados como particulas de massa
nula, uma vez que suas massas sdo despreziveis frente as energias relacionadas as massas dos hadrons.
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onde B representa a constante da sacola, determinando seu raio. A constante de sacola estd
relacionada com a diferenca de energia e pressao entre o sistema composto pelos quarks e
seu exterior. O graus de liberdade dos gliions nao foram considerados.

Aplicando, a densidade lagrangeana, as equacoes de Euler-Lagrange, como ja foi feito
para a matéria nuclear, obtemos:

Z"Y'ualiw = 07 (65)

dentro da sacola, e

i =1, (6.6)

na superficie da sacola. Isto significa que a equagao de Dirac somente pode ser analisada no
interior da sacola, onde os quarks estao confinados. Uma condicao de contorno é introduzida
através da eq.6.6.

A densidade lagrangeana do MIT completa, onde os quarks sdo tratados como particulas
massivas e os termos de acoplamento entre quarks e glions sao incorporados é definida como:

- . - 1 y 1-
Laiir = [507"(0, — gLV — Ymy — 1 Fa, F** = BIOy () = 39vd,, (6.7
onde g representa o acoplamento dos glions aos quarks, V! representa o campo dos glions
e a=1,2,...8 representa os diferentes glions da interacao.

6.3 Equacao de Estado

A equagao de estado para a matéria de quarks é determinada de forma andloga aquela
na qual determinamos as equacoes de estado da matéria nuclear para os diferentes modelos
apresentados. Trabalhamos com duas aproximacoes distintas: uma aproximacao onde T=0
e m#(0 para descrever o comportamento da matéria de quarks e outra com T#0 e m=0
para descrever a transicao entre um sistema de hadrons e o plasma de quarks e glions
desenvolvido a altas densidades e temperaturas.

6.3.1 Temperatura Nula
Para a descrigao da matéria nuclear a temperatura nula obtemos as seguintes expressoes:
k3
— f
PB = ; 372 (6.8)

para a densidade barionica,
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1 9 1, Ef+ky
para a densidade de energia do gas de quarks, e
1 9 O 9 3 4. Ef+ks

para a pressao de degenerescéncia deste gds. Nestas expressoes Ey = \/m? + k’]%, e >y
representa a soma sobre os diferentes sabores de quarks a serem incluidos na equacao de
estado.

O estudo da equacao de estado da matéria de quarks a temperatura nula sera aplicado
nas equacoes TOV, onde analisamos a existéncia de estrelas compostas, totalmente ou em
parte, por matéria de quarks livres.

6.3.2 Temperatura Finita

A equagao de estado da matéria de quarks para temperaturas diferentes de zero é desen-
volvida na aproximagao onde m=0. Os quarks sao tratados como particulas de massa nula,
uma vez que consideramos apenas os quarks up e down, cujas massas sdao, respectivamente,
5e 7 MeV.

Obtemos expressoes similares as obtidas & temperatura nula (eqs.6.8, 6.9 e 6.10), in-
cluindo de forma andloga ao estudo da matéria nuclear, distribuicoes de Fermi-Dirac. A
densidade baridnica pode ser escrita através de

pB—Z32 2/ K2dk[ng (1) — 7o (2)]; (6.11)

expressamos a densidade de energia como

c=B+ ; 2 " KB dklng () + 7 ()] (6.12)

e a pressao é representada pela equacao

:—B+Z32 2/ k> dk[ng(r) + ne(w)]; (6.13)

onde vy = 24,in X 3¢or, representa a multiplicidade de spin e cor.
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6.3.3 Conservagao de Numero Barionico e Critério de Gibbs

A préoxima etapa de nossa andlise consiste em determinar de forma consistente as regioes
onde os modelos nucleares e de quarks sao validos. Desta forma também determinaremos
duas regioes distintas da equacao de estado onde encontraremos a matéria nuclear ordinaria
e o plasma de quarks e glions [46].

Para estabelecer de forma consistente esta transicao, devemos respeitar algumas leis de
conservacao, como a conservagao do niimero barionico

N, /3 + Ny = constante, (6.14)

onde N, é o numero de quarks e Ny, o niumero de nicleons. Também devemos respeitar
o critério de Gibbs para uma transicao de fases que estabelece a regiao de coexisténcia de
fases em

P, = Py, (6.15)

Mg = UN,
T = constante.

Através do critério de Gibbs determinamos, na figura 6.1, a transicao de fase que esta
representada na figura 6.2. Nesta figura podemos observar uma regiao de baixa energia
composta por um liquido de matéria nuclear, uma fase de densidades intermediarias com-
posta por matéria nuclear na fase gasosa, aparecendo, em altas densidades, uma fase onde
os quarks apresentam-se livres [47]. Os dados obtidos na andlise destas figuras nos permite
criar um diagrama de fases, onde a transicao para o plasma de quarks e glions pode ser
melhor observada (fig.6.3).

6.4 Solucoes das Equacoes TOV

Aplicamos os resultados, obtidos no estudo da matéria de quarks, nas equacdes de
Tolman-Oppenheimer-Volkoff, afim de determinarmos a estrutura interna de estrelas de
quarks e de estrelas hibridas (estrelas compostas por nicleons e quarks) [48].

Para estudarmos as estrelas de quarks, trabalhamos com estrelas compostas pelos quarks
up, down, strange e charm, além do elétron. Com isso devemos determinar as condicoes de
equilibrio quimico e de cargas para estas particulas.

O equilibrio quimico estd determinado através de

fd = P F fle, (6.16)
Hs = Hd,
He = Hu,

enquanto o equilibrio de cargas corresponde a
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Fig. 6.1: Grdfico de pressao versus potencial quimico, determinando a regido de transi¢do
de fases através do critério de Gibbs.
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k? k3
0= (05~ 35 =0, (6.17)
7

onde k; = \/u? — m?.

Desta forma encontramos uma sequéncia de estrelas, com densidades centrais superiores
as densidades encontradas em estrelas de néutrons, cuja composicao revela uma estrutura
de quarks livres em seu interior. A figura 6.4 demonstra esta sequéncia de estrelas, enquanto
a figura 6.5 mostra a estrutura interna de uma destas estrelas, compostas por quarks u, d,
s e ¢, além do lépton e™.

Estrelas de quarks mostram muita sensibilidade na escolha da constante da sacola, para
a determinagao de suas massas e raios. Como este valor nao é determinado, a nao ser
por uma larga faixa de valores, devemos estudar também a dependéncia dos resultados de
estrelas de quarks em funcao desta constante. Uma analise numérica dos resultados nos
leva a equacgoes capazes de determinar a massa maxima e o seu respectivo raio, em fungao
da constante B, como:

Mo, (6.18)

onde Bgy = %. Em nosso trabalho variamos os valores da constante de sacola entre 100

e 150 MeV, obtemos a massa maxima de estrelas de quarks, respectivamente, entre 1.52 e
1.24 M.S'ol-

Ainda estudamos a estrutura interna de estrelas compostas por um nicleo, preenchido
com quarks livres, e por um envelope de néutrons. Neste estudo, utilizamos apenas néutrons
como particulas nucleares e quarks up e down, sob a forma 2N, = Ny, estabelecendo o
equilibrio de cargas na estrelas hibrida. As figuras 6.6 e 6.7 apresentam as estruturas
internas destas estrelas para diferentes modelos e densidades centrais. Observamos que,
para o modelo nao-linear, representado na figura 6.6, a linha pontilhada representa uma
estrela composta apenas por néutrons, enquanto a linha sélida representa uma estrela com
um ntcleo formado por quarks livres que se extende por cerca de 2,5 Km coberto por uma
camada de néutrons, formando uma estrela de 13 Km de raio. Ambas as estrelas possuem
a mesma densidade central. Na figura 6.7, para o modelo de Walecka, apresentamos duas
estrelas distintas, cujos niucleos de quarks extendem-se por 1,5 Km e 5 Km. Mesmo com
densidades centrais muito proximas, estas estrelas estao separadas pelo ponto de massa
maxima nas solugoes das equagoes TOV, fazendo com que a estrela representada pela linha
solida corresponda a uma configuracao nao estavel.



Capitulo 6. Matéria de Quarks 81

15

M/Mg,

0.5

00 . | |
15.0 16.0 17.0
Log,, €, (g/cms)

Fig. 6.4: Solugcdo das equacies TOV para uma estrela de quarks com B = 131MeV.
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Fig. 6.5: Distribuicao radial de particulas no interior de uma estrela de quarks.
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Fig. 6.6: Caroco de quarks no interior de uma estrela de néutrons para o modelo nao-linear.
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Fig. 6.7: Carogo de quarks no interior de uma estrela de néutrons para o modelo de Wa-
lecka.



Capitulo 7

Conclusoes e Perspectivas

Diversas linhas de estudo foram consideradas ao longo deste trabalho. A partir do estudo
de modelos da hadrodinamica quantica, em sua formulacao para a matéria nuclear simétrica
a temperatura nula, desenvolvemos os tépicos relacionados a temperatura finita e a assime-
tria de isospin, onde também incluimos a presenca de campos leptonicos. Posteriormente
incluimos os graus de liberdade de quarks e glions afim de determinarmos uma equagao de
estado para a matéria nuclear em diferentes regimes de densidade e temperatura. Como
principal aplicacao deste trabalho escolhemos o estudo de estrelas compactas, aqui descritas
por estrelas de néutrons, protoneutronica, estrelas de quarks e hibridas.

Uma andlise individual de cada capitulo é feita a seguir.

7.1 Temperatura Finita

O estudo a temperatura finita demonstra claramente a transicao de fase dos modelos
relacionados, indicando as regioes em que predominam um gas ou um liquido de Fermi, bem
como a regiao de coexisténcia de fases. E importante salientar neste tépico a transicao de
fase indicada no modelo de Walecka, na figura referente ao calor especifico. Esta transi¢ao
assemelha-se a transicao de fase de um supercondutor que, conforme desenvolvemos ante-
riormente, deve ser compreendida como o acoplamento de quarks, formando os hadrons, que
por sua vez sao considerados como particulas de cooper em um mar de quarks livres. Fica
claro, através dos graficos apresentados, que a inclusdo da temperatura é vital no estudo das
transicoes de fase, determinando os pontos criticos desta transicao. No estudo de estrelas
protoneutronicas, a temperatura apresenta apenas pequenas variacoes nos valores de massa
e raio. Uma maior variacao destes valores é observada para temperaturas mais elevadas,
limitadas pelos valores encontrados nestes objetos estelares.

7.2 Assimetria de Isospin

O estudo sobre o méson-p ja é bastante desenvolvido, e a forma como determinamos o
equilibrio quimico a temperatura finita difere dos estudos anteriores, realizados por outros
autores. Uma determinacgao sobre as fracoes entre prétons e néutrons é consistente, uma
vez que o equilibrio quimico nao é violado e mostra-se eficaz para o estudo de estrelas de
néutrons, onde pequenas variacoes entre esta fragdo nao resultam em modificagoes significa-
tivas dos resultados. Isto deve-se ao fato de trabalharmos em um regime de altas densidades,
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onde toda uma faixa de razoes entre potenciais quimicos levam a uma fracdo de densidades.
A utilizagdo da aproximacao de Sommerfeld, em um tratamento ainda preliminar, porém
mais consistente para este problema, é apresentada no apéndice B. Este tratamento ja
possui alguns resultados relevantes ao estudo da matéria nuclear assimétrica a temperatura
finita, necessitando porém de alguns aprimoramentos.

7.3 Quarks e Gliions

Através da introducao dos graus de liberdade de quarks na equagao de estado da matéria,
definimos uma transicao de fase, onde a matéria nuclear se decompde em um plasma de
quarks e glions. Esta nova equagao de estado da matéria influencia, consequentemente, nas
solugoes das equacoes de Tolmam-Oppenheimer-Volkoff. Novas solugoes sao determinadas,
como para aquelas estrelas de quarks e para estrelas hibridas, cuja composicao inclui a
matéria de quarks e a matéria nuclear.

7.4 Perspectivas

Varios topicos podem ser desenvolvidos a partir dos resultados obtidos nesta dissertagao.
A evolucao da estrela protoneutronica consiste em um dos principais topicos de estudo. Esta
evolugao pode ser descrita, basicamente, através de duas formas distintas. A primeira delas,
como aparece na literatura, se da através de uma estrela de néutrons ja formada, onde a
dinamica do transporte de neutrinos em matéria densa é analisada. O problema encon-
trado em trabalhos atuais estd na faixa de temperatura por eles utilizada. As regices de
temperatura utilizadas, e que descrevem a evolucao de uma estrela de néutrons ja formada,
sao baixas. Nosso interesse reside no estudo da formacgao de estrelas de néutrons a partir
do resfriamento de estrelas protoneutronicas. Outra possibilidade, de maior interesse, é
a incorporacao de um setor de forca fraca diretamente na densidade lagrangeana do sis-
tema. Esperamos realizar um estudo coerente que nos leve a resultados sobre a dinamica de
producao e emissao de neutrinos, bem como sobre a evolugdo de estrelas protoneutronicas.

Outra linha de pesquisa, da qual ja temos resultados parciais, consiste no estudo da
rotacdo destas estrelas compactas. A propriedade de rotacdo é muito importante para
realizarmos um estudo completo de estrelas de néutrons. Resultados preliminares por nos
realizados e nao apresentados nesta dissertacao indicam um aumento da massa maxima
destas estrelas, bem como o aumento do raio maximo que podem atingir até 20% do valor
inicial para estrelas estaticas. Estudos realizados por diferentes autores apresentam uma
relacao entre a variagao no periodo de rotagdo, o enfraquecimento do campo magnético e o
resfriamento das estrelas de néutrons.

Com isso define-se uma linha de pesquisa que deve estudar o comportamento de uma
estrela protoneutronica, originada apdés a explosao de uma supernova e de seu posterior
resfriamento, determinando propriedades estaticas globais e dinamicas de uma estrela de
néutrons.



Apéndice A
Notacao e Fatores de Conversao

Durante este trabalho avaliamos as expressoes em unidades onde G = ¢ = 1, determi-
nando novas unidades de medida. Por sua vez, as unidades naturais de medida podem ser
reestabelecidas através dos seguintes fatores de conversao:

s = 2.9979 10" em, (A.1)
lg = 7.4237 107 cm,
1572 = 1.4988 107 g/cm?,
lerg = 1gem?s™2 = 8.2601 10~ cm,
lg/em® = 7.4237 107Y° km™2

Outras unidades 1teis a serem consideradas sao:

MeV = 1.6022 10°° erg = 1.3234 10°°° cm, (A.2)
= 1.7827 107%" ¢ =1.1605 10" K,
he = 197.33 MeV fm,
e = 1.4400 MeV fm,
MeV/fm?® = 1.7827 10" g/cm?.

Ao trabalharmos com a equagao de estado da matéria nuclear frequentemente utilizamos
unidades onde h = ¢ = 1, definindo os seguintes fatores de conversao:

1/fm* = 3.5178 10* g/cm?, (A.3)
= 3.1616 10*® dinas/cm?.

Combinando as unidades para utilizarmos G = h = ¢ = 1, obtemos:

1/fm* = 26115 107* /km?, (A.4)
1MeV/fm® = 1.3234 107% /km?.
Desta forma podemos desenvolver diretamente o trabalho sobre a equagao de estado da

matéria nuclear e aplica-la nas equacoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, determinando a
massa de uma estrela de néutrons em unidades de massas solares. Por exemplo
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Mg = 1.4766 km = 1.989 10** g =1.116 10%° MeV. (A.5)

Também foi utilizada, neste trabalho, a mesma notagdo utilizada nas referéncias [1] e
[26]. Relacionamos a seguir alguns aspectos principais relacionados a esta notagao.
O tensor métrico é definido por

1 0 0 0
0 -1 0 0
wo_
" =lo 0o -1 0 | (A.6)
0o 0 0 -1
e o quadrivetor covariante
Ty = guufl?u = (-T07 Z1, T2, £E3) = (ta -z, =Y, _Z) (A7)

As derivadas parciais que aparecem ao longo do texto devem ser lidas como

v = () (A8)

T e\ Bt

e 0 vetor momentum linear

0
M — JOF — ) —  —1q
P 10 <28t’ zV) ) (A.9)

As matrizes de Pauli sdo descritas através de

%:<2 é), (A.10)
oy = ( ? _Oi ) : (A.11)

%:<éfJ. (A.12)

As matrizes de Dirac respeitam a condicao de anti-comutacgao

{77} =2¢9" (A.13)

e estao definidas como

Vi = Ba Y’ = =8 (A.14)



Apéndice B
Aproximacao de Sommerfeld

Uma forma alternativa para o estudo da matéria nuclear a temperatura finita pode
ser encontrada na aprozimacao de Sommerfeld [49]. Esta aproximagao baseia-se em uma
expansao em série de Taylor no integrando das fungoes de densidade barionica, densidade
de energia e pressao. Sendo ela uma teoria de perturbagao, sua validade se restringe ao
limite de altas densidades e baixas temperaturas.

As altas densidades citadas sao compativeis com as densidades relacionadas a estrelas
compactas. Ja a temperatura deve variar até um maximo de 10 MeV e como vimos ante-
riormente, estrelas protoneutronicas podem atingir até algumas dezenas de MeVs em seu
interior.

Para apresentarmos a aproximacao de Sommerfeld utilizaremos a fun¢ao de distribuicao
representada por f(e) e uma fungao genérica H (e).

Com isso, expandimos a fun¢ao H(e) em torno do ponto € = p:

o0 d’l’l

H(e) = Z—:o ol e=p" (B.1)

n

€=[

A partir de entao, utilizamos a expressao acima para resolver o integrando de uma fung¢ao
como densidade de energia, pressao, etc, através de:

d2n71

T HEOf@de= [ H@de+ S (hpT)an e H(e)
de

—0o0 —0o0 n=1

(B.2)

E=L

Os coeficientes a,, sao determinados por

_/ 2n< dxe-flﬂ)dx (B:3)

Desta forma obtemos o resultado genérico até terceira ordem

" HOf@de= [* Hde+ T . (ks T)2H' (4 )+%(kBT)4H"'( )+0(’“’;T) . (BA)
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Em particular obtemos para os modelos apresentados nesta dissertagao os seguintes
resultados, em primeira ordem, para a densidade barionica, densidade de energia e pressao,
respectivamente, também ilustradas na figura B.1 para o modelo de Walecka

2
Y ICBT

_ ! B.5

PB PBo+6<kF>> (B.5)
krEr + k3

€ =¢ + %(kBT)Q%FF, (B6)
g o (4ky K

= —(kgT - = B.

onde ppy, € € pp representam os resultados a temperatura nula. Na figura a seguir mostra-se
o resultado da equacao de estado obtida através da aproximacao de Sommerfeld.
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Fig. B.1: As linhas solidas representam os resultados exatos para T=0MeV e T=10MeV,
enquanto as linhas tracejadas representam os resultados para T=1MeV e
T=10MeV na aprorimacao de Sommerfeld.



Apéndice C
Teorema de Noether

O estudo de simetrias, em fisica, é essencial na medida em que, de acordo com o teorema
de Noether, uma simetria estd sempre associada a uma quantidade fisica conservada. Por
exemplo, em um sistema que possui simetria esférica, o momentum angular é conservado.

Consideramos em particular uma mudanca de fase em uma funcdo v, onde o é uma
constante:

Y(@) = ¢'(z) = e*P(z). (C.1)
Sendo esta uma transformacao infinitesimal, obtemos
Y(x) = ¢ () = (1 +ia)y; (C.2)
e da mesma forma,
P(@) = ¢'(z) = (1 - i)y (C.3)

Observa-se que as densidades lagrangeanas dos modelos apresentados no capitulo 3 inva-
riantes frente a esta transformacao, que corresponde a uma simetria de translacao. Conse-
quentemente,

oL
0(0u4)

onde 1) = ia), levando a conservagio da corrente barionica Jg

Oyl b9 = Blipy o] = 0 (C.4)

0B, (") = 0, (C.5)
9,8 = 0.
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