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Resumo

Neste trabalho aplicamos a teoria relativistica de campos médios na fenomenologia de
estrelas de néutrons. Além do original modelo de Walecka, analisamos as propriedades nu-
cleares dos modelos Nao-Linear, ZM e ZM3 e a extensao deles para abarcar o octeto barionico
fundamental; o estudo deste lagrangiano com hiperons para os modelos ZM e ZM3 ainda
nao havia sido feito. O equilibrio beta generalizado entre as particulas, a conservacao da
carga elétrica e barionica, mais a equacao para o campo o constitui um sistema bastante
acoplado de 11 equacoes a ser resolvido para encontrar-se as quantidades de cada espécie
fermionica; o autor deste trabalho desenvolveu um programa em computador que resolve nu-
mericamente este sistema com alto grau de precisao e integra a equacao de estado resultante
as equagoes de equilibrio hidrostatico (TOV). Obtemos valores para massa, raio, redshift,
populacoes hiperonicas, distribuicao radial das particulas, entre outras propriedades este-
lares. Ademais, o autor propoe um modelo fenomenoldgico novo, no qual se parametriza
com constantes matematicas a intensidade dos acoplamentos méson-ntcleon. Estuda-se a
influéncia desses acoplamentos na obtencao da massa efetiva, da incompressibilidade e do
coeficiente relativistico; fazemos também uma andlise da dependéncia da massa maxima de
uma sequéncia de estrelas de neutrons com estas propriedades nucleares.



Abstract

In this work we apply the relativistic mean field theory to the phenomenolgy of neutron
stars. Besides the original Walecka model, we analyze nuclear properties of the Non-Linear,
ZM and ZM3 models and their extension to embrace the fundamental baryon octet; the
study of the ZM and ZM3 lagrangians with hyperon degrees of freedom was done for the
first time, as far as we know, in this work. The generalized beta equilibrium among the par-
ticles generates a strongly coupled system of 11 equations to be solved to find the different
fermionic populations; the author of this work has developed a computational program
which solves numerically this system of equations with high precision accuracy and which
integrates the resulting equation of state to the hydrostatic equilibrium equations (TOV).
We have obtained numerical values for the mass, radius, redshift, hyperon populations,
radial distribution of particles, and for other relevant stelar properties. Furthermore, the
author proposes a new phenomenological lagrangian model which exhibits a parametriza-
tion, through mathematical constants, of the intensity of the meson-nucleon coupling. We
study the influence of these couplings in the determination of the nucleon effective mass,
the compression modulus and the relativistic coefficient; we also analyze the dependence of
the maximum mass of a neutron star sequence with these nuclear properties.
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Introducao

Tem-se utilizado na busca da descricao das propriedades globais do nicleo a tradicional
teoria nao-relativistica de Brueckner [1] a qual se baseia em potenciais derivados do espal-
hamento entre nicleons livres. No entanto, a grande diferenca entre a interacao forte no
vacuo e a existente em sistemas de muitos corpos como o nucleo tem levado esta teoria
a, por exemplo, superestimar a densidade de saturacdo da matéria nuclear em até 50%
[2]. Em sistemas com densidades maiores que a nuclear, como as encontradas em estre-
las de néutrons, as deficiéncias desta teoria aumentam, comprometendo até a causalidade.
Para estes sistemas é imprescindivel a utilizacao de uma teoria relativistica que descreva a
interacao forte.

A cromodinamica quantica (QCD) atende a estas exigéncias e acredita-se que seja, de
fato, a teoria fundamental da interacao forte. Nesta teoria, considera-se que os hadrons
(barions e mésons) sejam compostos por quarks e anti-quarks os quais interagem entre
si via troca de glions. Seria natural aplicar esta teoria baseada em graus de liberdade
tao elementares como os dos quarks e glions na descricao da matéria nuclear, ja que os
nicleons (prétons e néutrons) sao barions. Porém, esta teoria se mostra muito complexa e
avessa a desenvolvimentos tedricos quando se tenta a partir dela explicar as propriedades
nucleares; por ser tao fundamental, a QCD procura descrever, a partir de graus de liberdade
quarkonicos elementares, um sistema de muitos corpos (o nicleo) em que estes graus de
liberdades estao embutidos em particulas compostas como os niucleons. Isto acopla muito
as equacoes da teoria tornando-as praticamente intrataveis. De fato, na escala da energia
nuclear (MeV) os graus de liberdade importantes sdo os dos nicleons.

Pensando nisso, Walecka [3] apresentou uma teoria relativistica de campos médios na
qual considera os niucleons interagindo entre si através da troca de mésons escalares e veto-
riais, sem considerar explicitamente a presenca de quarks; os mésons escalares correspondem
a componente atrativa da forca nuclear e os vetoriais a repulsiva. Este modelo, conhecido
como modelo de Walecka ou QHD !, possui duas constantes de acoplamento as quais ndo
sao determinadas a partir do espalhamento entre nicleons; elas sao tais que a teoria consiga
reproduzir a energia de ligacao do nucleo e sua densidade de saturagao. E uma teoria efe-
tiva, ja que a influéncia do meio e dos graus de liberdade mais elementares estao embutidos
nestas constantes de acoplamento. Muitos bons resultados foram obtidos na descricao de
propriedades de particula tnica do niicleo finito, como distribuicao de carga e interacao
spin-6rbita, aplicando-se este modelo [4].

No entanto, nesta teoria algumas propriedades nucleares sao superestimadas, como a
incompressibilidade da matéria nuclear (560MeV’), e outras subestimadas, como a massa

b Quantum HadroDynamics.
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efetiva do nicleon no meio (55% da massa do nicleon livre). Com o objetivo de sanar estas
deficiéncias, modelos alternativos, mas que seguem a mesma filosofia, apareceram na lite-
ratura. O modelo Nao-Linear de Boguta-Bodmer [5] introduz termos de auto-acoplamento
do méson escalar o; troca do acoplamento minimo de Yukawa entre o méson escalar e o
nicleon por um do tipo derivativo foi a sugestao de Zimanyi e Moszkowski (modelo ZM [6]).

Teorias do tipo QHD sao bastante adequadas a descricaio da matéria em estrelas de
néutrons, pois nestes modelos o formalismo é covariante e, portanto, a causalidade é intrin-
secamente respeitada. Além disso, a aprozimacao de campo médio utilizada no modelo de
Walecka e seus similares é tanto mais valida quanto maior a densidade de particulas.

A descricao destes objetos compactos estelares, as estrelas de néutrons, é fundamental
para a fisica nuclear, pois elas sao um laboratério gigante para nossas investigagoes sobre o
comportamento da equacao de estado da matéria nuclear em densidades maiores que a den-
sidade de saturagao. De acordo com Lindblom [7], se obtivermos experimentalmente uma
precisa relacao entre a massa e o raio destas estrelas poderemos determinar biunivocamente
esta equacao de estado. Outra utilidade dos modelos de estrelas de néutrons ¢ a identificacao
de buracos negros, pois se medimos a massa de um objeto astrofisico compacto como sendo
maior que a massa maxima de uma estrela de neutrons, muito provavelmente trata-se de
um buraco negro. Os pulsares s6 puderam ser identificados como estrelas de néutrons alta-
mente magnetizadas em rotagao devido a prévia existéncia de modelos tedricos sobre aqueles
objetos. Alteracoes no periodo de rotacao dos pulsares tém sido suspeitas de indicarem a,
existéncia nestas estrelas da tdo procurada transi¢do hadron-plasma quark-gldon [8].

Glendenning desenvolveu um formalismo bastante completo [9] no qual descreve a matéria
existente nas estrelas de néutrons como composta em boa parte por hiperons (barions com
estranheza nao nula mais massivos que os niicleons); para tanto, utilizou a versao Nao-Linear
da teoria de Walecka de modo a incluir outras particulas como as do octeto baridnico funda-
mental (n,p, A,X7, 3% 27 =7 =Y e os Iéptons (e~ e p~). Com esta abordagem, consegue-
se determinar como as diferentes particulas estao radialmente distribuidas nestas estrelas,
além de valores para redshift, niimero barioénico, proporgao hiperon/nicleon, entre outras
propriedades estelares. Seus resultados para massa maxima de uma sequéncia de estrelas de
néutrons estao em total acordo com as massas de pulsares ja medidas. E propésito do pre-
sente trabalho estudar o formalismo desenvolvido por Glendenning na descrigao das estrelas
de néutrons e estendeé-lo a outros modelos do tipo QHD.

O capitulo 1 deste trabalho introduz o estudo das estrelas compactas (anas brancas e
estrelas de néutrons), através de um simples modelo de gds degenerado de férmions livres.
A equacao de estado proveniente deste modelo é introduzida nas equacgoes de equilibrio
hidrostatico da estrela as quais, no contexto da Relatividade Geral, assumem a forma das
equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) [10, 11]. Como resultado da integracao
destas equacoes encontramos uma relacao entre a massa da estrela e sua densidade cen-
tral. Desenvolvemos uma andlise de estrelas politréopicas de modo a facilitar a compreensao
da existéncia de uma massa limite para objetos compactos, como mostrou pioneiramente
Chandrasekhar [12].

No segundo capitulo apresentamos o desenvolvimento tedrico que sustenta o modelo de
Walecka na descri¢ao de propriedades do niicleo atomico. A partir de um lagrangiano com
campos mesonicos e nucleonicos obtemos resultados para a massa efetiva do nucleon, a
incompressibilidade da matéria nuclear e os potenciais escalar e vetorial. Para uma melhor
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descricao da energia de simetria introduz-se o méson isovetorial o; em seguida generalizamos
o formalismo para abarcar todo o octeto barionico fundamental. Apresentamos entao os
modelos alternativos que apareceram para corrigir as deficiéncias do modelo original de
Walecka, como os ja citados modelos Nao-Linear e ZM, e uma versao deste tiltimo, o modelo
ZM3 [6, 13]; estudamos as vantagens e desvantagens de cada um deles.

A teoria completa de Glendenning para estrelas de néutrons é desenvolvida no capitulo 3.
A partir da combinacao das equacoes de equilibrio quimico entre as diversas particulas do sis-
tema, dos resultados da teoria relativistica de campos médios, e dos vinculos de conservacao
de carga elétrica e baridnica é possivel determinar em que quantidades as particulas apa-
recem no sistema. Estas 11 equacoes acopladas entre si constituem um sistema bastante
complexo que s6 pode ser resolvido numericamente com o auxilio do computador. O autor
deste trabalho desenvolveu um programa em Fortran 77, com alto grau de precisao, que
resolve este sistema de equacoes e depois encontra a equacao de estado correspondente.
Esta é a introduzida nas equagoes TOV, também resolvidas numericamente no programa,
fornecendo, entre outras propriedades estelares, a massa e o raio da estrela como funcao de
sua densidade central.

No tltimo capitulo desta dissertagao o autor propoe, baseado numa natural generalizagao
dos modelos existentes na literatura, um modelo com acoplamentos méson-nucleon contro-
lados por um parametro matematico A. Investigamos a dependéncia neste parametro das
varias propriedades nucleares, como incompressibilidade, massa efetiva, potenciais escalar e
vetorial. Em seguida estudamos os efeitos destes acoplamentos ajustaveis na massa maxima
de uma sequéncia de estrelas de néutrons e na propor¢ao hiperon/niicleon. Como os mo-
delos ZM e ZM3 estao incluidos neste modelo geral, apresentamos, pela primeira vez no
conhecimento do autor, uma abordagem da teoria de Glendenning para estrelas de néutrons
utilizando estes modelos.



Capitulo 1

Estrelas Compactas

1.1 Introducao

Neste capitulo acompanharemos a evolucao das estrelas desde sua formacao até sua fase
final, compacta. Como veremos na secao 1.2, este tltimo estagio pode ser de trés tipos:
ana branca, estrela de néutrons ou buraco negro, dependendo da massa que a estrela que
os originou possuia na sequéncia principal.

Como esses objetos compactos produzem um campo gravitacional muito intenso, as
equacoes de equilibrio hidrostatico precisam ser adequadas a Teoria da Relatividade Geral
(TRG). Conjugadas a condigoes de estabilidade microscépicas, estas equagdes nos forne-
cem as configuragoes possiveis para anas brancas e estrelas de néutrons (segao 1.3). Uma
sequéncia destas configuracoes pode ser desenvolvida se possuimos uma equacao de estado
da matéria, baseada em algum modelo teorico.

Um modelo simples de gas de Fermi ideal descreve de maneira satisfatéria as principais
caracteristicas dos dois primeiros tipos de objetos compactos. Na secao 1.4 mostraremos
como este modelo consegue explicar o mecanismo que possibilita o equilibrio nas estrelas
compactas, qual seja, a pressao de férmions degenerados. Para uma melhor compreensao do
desenvolvimento que se segue no capitulo 3, aplicaremos o modelo ao caso das anas brancas.
Apesar de nao serem o foco de nosso trabalho, elas servirao para ilustrar claramente como,
a partir de um equacao de estado, pode-se obter resultados tao uteis como a relacao massa-
raio ou a massa maxima que uma estrela compacta pode ter. Estas consideracoes estao nas
secoes 1.5 e 1.6

Na ultima secao, baseados em principios fisicos bastante gerais, apresentamos os limites
inferior e superior para as massas maximas de estrelas de néutrons. Modelos mais realisticos,
como o que desenvolvemos nos proximos capitulos, nos fornecem valores de massas maximas
que se situam entre estes extremos. Como demandam um formalismo diferente que foge ao
escopo do presente trabalho, nao nos aprofundamos no estudo dos buracos negros.

1.2 Evolucao Estelar

“No principio era o p6”; as nuvens de poeira que existem no meio interestelar podem
colapsar sob a influéncia de fatores como rotacao, pressao, ondas de choque e gravidade;
a regiao de matéria concentrada em equilibrio que se forma é conhecida como protoestrela
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!, Nela, a compressao gerada pela forca gravitacional provoca aumento de densidade e
temperatura em sua regiao central. Este gradiente térmico induz uma diferenca de pressao
a qual sustentard temporariamente a estrutura estelar.

Irradiacao de parte da energia da estrela debilita o balanco deste quase-equilibrio hi-
drostatico a favor da gravidade propiciando o aumento da densidade central e, consequen-
temente, o aquecimento desta regiao. Quando for alcancada a temperatura de ignicao de
fusao do nicleo do hidrogénio em hélio, a estrela estara entrando em sua fase luminosa mais
duradoura, a sequéncia principal.

Fusao termonuclear é a fonte de energia que impede o colapso gravitacional destas es-
trelas e as faz brilhar até o momento em que forem produzidos nicleos de *6 Fe no caroco
central; fusao além deste elemento nao é exotérmica.

Quando todo o hidrogénio for consumido no carogo da estrela, comega a fusao do hélio;
o hidrogénio continua queimando em camadas mais externas. O mesmo processo acontece
agora com o hélio: o carbono produzido por sua queima o substitui no carogo deslocando-
o para fora. Desta forma, camadas concéntricas de elementos em fusao vao se formando
cada vez que elementos mais pesados sao produzidos nas regioes mais internas; quanto mais
massivo o ntucleo, menor é a duracao da fase. A medida que cada elemento é consumido, o
carogo se contrai até atingir a temperatura necessaria para o inicio de um novo processo de
fusao.

Dependendo de sua massa neste estagio de sua evolugao, a estrela podera seguir tres
caminhos distintos transformando-se em uma ana branca, uma estrela de néutrons, ou um
buraco negro.

1.2.1 Anas Brancas

Para estrelas de até 8 massas solares (Mg ~ 2 x 103g), as camadas de ntcleos leves
ao redor do caroco se expandem até formarem uma gigante vermelha. Paralelamente, a
regiao central continua fundindo nicleos mais pesados e se contraindo mais a cada novo
elemento formado. As vezes, esta transicao para uma nova fusao é violenta podendo causar
explosiva expulsao do envelope externo, fenémeno que provoca o aparecimento de uma
nebulosa planetdria.

A constitui¢ao do caroco remanescente dependera do ultimo estagio de combustao antes
da instabilidade expulsar o envelope, mas em geral é formado de hélio, carbono e oxigénio. A
pressao de elétrons degenerados sera o sustentaculo desta nova estrutura cuja temperatura
é insuficiente para fundir niicleos; é chamada and branca devido ao pequeno raio (~ 103km)
e a alta temperatura superficial (8000K). Nosso sol estd fadado a este fim, mas como a
rapidez com que as transformacoes que ocorrem numa estrela é proporcional a sua massa,
o astro-rei ainda tera 5 bilhoes de anos antes de colapsar.

1.2.2 Estrelas de Neéutrons

Estrelas com mais de oito massas solares tém um destino diferente: elas fundem ele-
mentos cada vez mais pesados e seu envelope agora expande-se até 108km formando uma

1 A massa minima necessaria para que a nuvem desabe sobre si mesma é conhecida como massa de Jeans,
funcao de densidade e temperatura.
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supergigante vermelha. Seu caroco de alguns milhares de quilometros funde-se até alcancgar
o limite do ferro quando cessa a fusao nesta regiao, continuando nas camadas externas com
Si, C, entre outros. Como nas anas brancas, o novo balango hidrostatico do caroco sera
proporcionado pela pressao dos elétrons nao-relativisticos degenerados.

A medida que as camadas ao redor do caroco de ferro acrescentam-lhe massa, os elétrons
vao se tornando relativisticos. Neste estdgio, o aumento de sua contribuicao para a pressao
é deficitario frente ao paralelo aumento da densidade. Além disso, um estado de energia
mais baixa pode ser atingido através da captura de elétrons por prétons (neutronizagao),
o que acarreta uma diminuicao da pressao de sustentacao. Estes fatores concorrem para a
existéncia de uma massa maxima para este tipo de objeto além da qual o caroco de ferro
nao suportaria a atracao gravitacional e colapsaria.

A partir dai comeca uma rdapida implosao do caroco que desencadeara um processo
dinamicamente complexo denominado explosao de supernova. Deste fenomeno astrofisico
resta um caroco quente - estrela protoneutronica - com temperatura de dezenas de MeV,
mas que se esfria rapidamente para um MeV ou menos. Temos entao a configuracao final
nao colapsada para estrelas de massa maior que 8M: uma estrela de néutrons contituida
principalmente de néutrons, mas também de prétons, hiperons, 1éptons e, talvez, plasma
de quarks e glions, distribuidos em um raio de ~ 10km e densidade de ~ 10%g/cm3. As
evidéncias experimentais deste tipo de objetos sao os pulsares, estrelas de néutrons altamente
magnetizadas em rotagao que possuem um cone de radiacao que nos atinge periodicamente.
Uma andlise mais detalhada destes objetos sera feita no capitulo 3.

1.2.3 Buracos Negros

Por vezes, a explosao em supernova nao consegue expulsar quantidade suficiente de ma-
terial e o colapso gravitacional torna-se inevitavel, j4 que nem mesmo a pressao dos nicleons
degenerados somada a componente repulsiva da for¢a nuclear pode sustentar estrelas com
massa acima do limite de Oppenheimer-Volkoff, abordado na préxima secao; aparece entao
um objeto colapsado denominado buraco negro.

Este tipo de objeto compacto pode também se formar de outras formas. Uma delas
decorre do fenomeno da hiperonizacdo nas estrelas protoneutronicas, o qual, similarmente a
neutronizacao, reduz a pressao dos néutrons e protons através de sua conversao em hiperons,
podendo provocar o colapso da estrela. Buracos negros de pequena massa (~ 1.5M) sao
formados neste tipo de processo.

Acrescimento de massa de companheiras de estrelas de néutrons em sistemas bindrios
e a condensacao de densos aglomerados de estrelas também podem dar origem a buracos
negros, sendo este ultimo tipo suspeito de protagonizar o nicleo de galaxias ativas por ser
do tipo supermassivo (10> — 108M,).

1.3 Equilibrio e Estabilidade de Estrelas

Os treés tipos de objetos compactos vistos na secao anterior demandam uma abordagem
baseada na Teoria da Relatividade Geral (TRG), pois os potenciais gravitacionais envolvidos
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Objeto Massa Raio Densidade Potencial
Mg (Re) g/cm? GM/Rc?
Sol 1 1 1 10
Ana Branca ~ 1 102 107 ~ 1074
Estrela de Neéutrons 1-3 ~ 107° 10%° ~ 107t
Buraco Negro Arbitrdrio 2GM/c*  ~ M/R? ~1

Tab. 1.1: Comparacao entre propriedades do Sol com diferentes objetos estelares compac-
tos. My = 1.989 x 10%3g, R, = 6.96 x 10%km

tém tal intensidade que a formulagao newtoniana deixa de ter validade, como pode ser visto
na tabela 1.1. Apesar disso, as anas brancas tém sido tratadas na maioria das vezes com a
teoria de Newton, ja que as correcoes da TRG sao, neste caso, bastante pequenas.

De modo a resolvermos as equacoes de Einstein ? para nosso problema introduziremos
algumas hipdteses. Primeiramente, supomos que a matéria na estrela se comporta como um
fluido perfeito. Assim, o tensor energia-momentum toma a forma [14]

T" = —pg" + (p + &)utu”, (1.1)

onde ¢g" é o tensor métrico (ver Apéndice A), p é a pressao, ¢ é a densidade de energia
e ut = dz*/dr é a quadri-velocidade de um elemento do fluido. Também consideramos a
estrela como sendo relativistica, esfericamente simétrica e estatica. A métrica mais geral
nestas condicoes é

dr? = g, datdz” = e dt? — M dr? — 1240 — r2sen®0dp?, (1.2)
0 que nos permite identificar para as componenentes do tensor métrico:
goo = €7, g1y = =€), goy = —1?, g33 = —rsen’0. (1.3)

Esta é a conhecida métrica de Schwarzschild [15].
Os componentes do tensor de Ricci, que decorrem desta escolha sao:

!
Ry = (—I/” Uy 1/12 . 2_1/)62(1/7/\)_
r )
R11 = l/” — )\II/, + I/,2 — 2—X
r ?
Ryy = (1471 —rN)e ™ —1;
R33 = R22867’L29. (14)

Na regiao de espaco vazio, exterior a estrela, as equacoes de Einstein sao

1
R — g™ R =0, (1.5)

2 A partir deste ponto utilizaremos a convencio G = ¢ = 1 exposta no Apéndice A. Neste apéndice
também aparece um resumo da formulacdo lagrangiana da TRG.
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o que leva, a partir da definicao da curvatura escalar,
R=g,R", (1.6)

a R=0eR" = 0. Aplicando estas rela¢oes em (1.4) obtemos a solu¢do encontrada por
Schwarzschild em 1916 [16], vélida para r > R, (regiao exterior a estrela):

goo(r) = (1 - ﬂ) ;

gu(r) = — (1 - — (1.7)

Na regiao interior a estrela (r < R,), devido a presenca de matéria, as equagoes de
Einstein precisam incluir o tensor energia-momentum, 7", na forma:

G = —8rTH, (1.8)

onde G* = R" — % 9" R é denominado tensor de Einstein. Desta forma, a curvatura escalar
nao mais se anula e precisamos calculd-la. A partir da expressao (1.6), encontramos

2> N\ 2
R=e2 [~/ o\ — 2% — = 142 4V ) 1 2 (1.9)
r2 r r2

-
0 que nos permitira calcular os componentes de G* visto que ja temos os elementos de R*”

(eq. 1.4).
Da hipétese de que a estrela é estatica, temos

u™ =0, (m=1,2,3); (1.10)
notando que w,u’ =1 vem
u® = 1//goo- (1.11)
Substituindo estes resultados em (1.1) obtemos
T,° = ¢, T, = —p (sem soma sobre o indice m). (1.12)

Combinando (1.4), (1.6) e (1.12) encontramos as seguintes expressoes para as compo-
nentes do tensor de Einstein:

1 2\ 1
0 _ —2X _ .
GU = € (ﬁ — 7) — ﬁ = —871'6(7"), (113)
1 2V 1
1 _ —2A _ .
2 —2X " 12 11 V=X - .
Gy = e VU =AY+ = 8mp(r); (1.15)
T

Gs* = Gy* =8mp(r). (1.16)
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A integragao da equacao (1.13) leva a

e A =1 S—W/ e(r)ridr. (1.17)
0

r

Definindo a massa gravitacional da estrela contida num volume de raio r como

M(r) =4r /T e(r)rdr, (1.18)
0
obtemos
oM (r)\
g1y = —eP) = _ (1 _ 7@) . (1.19)

Nota-se que a componente radial do tensor métrico possui formas muito parecidas dentro e
fora da estrela (ver eq. (1.7)).

De modo a se obter as equagoes de equilibrio estelar expressas em funcao de grandezas
fisicas como massa, raio, densidade de energia e pressao, seria adequado que tivéssemos

expressoes de ), e " dependentes apenas daquelas grandezas 3. Para tanto, isolemos \’
em (1.13):

2r\ = (1 — 8rrie)e®* — 1, (1.20)
e v em (1.14):
2rv' = (1 + 8mr’p)e® — 1. (1.21)
Tomando-se a derivada radial da equacao acima, obtemos a seguinte expressao para v":
2r20" = 1+ (167r%p + 81r3p)e® — (1 + 8nr?p)(1 — 8mrie)e™. (1.22)

Substituindo as equagoes (1.20),(1.21) e (1.22) em (1.15), unica das equacoes de Einstein
que ainda nao haviamos utilizado, obtemos

As expressoes (1.18) e (1.23) sao conhecidas como equagoes de Tolman-Oppenheimer-
Volkoff (TOV) [10, 11]. A interpretacao fisica destas equagoes torna-se simples quando as
rearranjamos na forma

4mr2dp = —2AMLT) (1 " @> (1 + Lp”) (1 2 (T)>1 R 7Y

r2 e(r) M(r) r

onde dM (r) = 4rr?s(r)dr. O lado esquerdo da expressao se refere & forca que a pressio
interna exerce sobre uma casca esférica em r de espessura dr e massa dM (r); no primeiro
termo do lado direito estd a atracao gravitacional que a massa gravitacional contida em r

3 Note-se que A(r) é funcdo explicita de M(r) de acordo com (1.19).
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Fig. 1.1: Massa de objetos estelares compactos em funcgao de sua densidade central, ..

exerce sobre a casca. Os demais termos entre parénteses sao as correcoes a teoria newtoniana,
origindrias da Relatividade Geral. Deve-se notar que estas correcoes sao todas positivas (ver
secao 1.7), de modo a garantir que o gradiente da pressao seja sempre negativo, ou seja,
tanto maior a pressao quanto mais nos aproximamos do centro da estrela. Para estrelas
como nosso sol estes termos sao despreziveis, pois p < € para astros nao relativisticos e,
portanto, p/& < M(r)/(4nr3z/3), ou, 4rr® < M(r). Além disso, como podemos ver na
tabela 1.1, My /R, ~ 1075,

Estas equagoes devem ser integradas desde a origem, onde M(0) = 0 e £(0) = &, até
que se atinja um raio, R, em que a pressao é nula. Nao sendo possivel suportar qualquer
massa, define-se este ponto como o raio da estrela e M(R) como a massa gravitacional que se
mede nas observagoes. Para cada equacao de estado (e.g. € = €(p)) que introduzimos nestas
equagoes, obtemos uma relagao unica entre a massa da estrela e sua densidade central (fig.
1.1).

As equagoes TOV garantem o equilibrio hidrostatico, mas nao asseguram a estabili-
dade da estrela ja que se pode estar tanto num ponto de minima ou de maxima energia.
Sendo respeitada a condigao de estabilidade microscépica da matéria, dp/dp > 0, e por-
tanto o principio de Le Chatelier, pode-se notar na figura 1.1 que existem duas regioes
de configuracoes estaveis ao longo de um grande intervalo de densidade central: a regiao
correspondente as anas brancas e a que corresponde a estrelas de néutrons *. As estrelas
que aparecem na figura 1.1 nas linhas pontilhadas sao instaveis frente a modos radiais de
oscilagao [17].

Pode ser mostrado [18] que uma condi¢ao necessaria mas nao suficiente para a existéncia

4 E claro que para densidades centrais mais baixas apareceriam outras configuracoes estdveis como pla-
netas e anas marrons.
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Fig. 1.2: Tipica solucao das equagoes TOV para estrelas compactas. Estrelas no trecho da
curva com inclinagao positiva sao estdveis frente a perturbacoes.

de configuracoes estaveis numa sequencia de estrelas é

8M7(50) > 0. (1.25)
0z,

Uma interpretacao fisica desta condicao pode ser obtida da andlise da figura 1.2 a qual
exibe uma sequéncia de estrelas compactas nas proximidades da regiao de massa maxima.
Suponhamos que o equilibrio da estrela E seja perturbado e sua configuracao se desloque
para o ponto C; para se reequilibrar a estrela deveria adquirir massa e ir para o ponto
C*. Como isto nao é possivel, aparece um déficit de massa que favorece a componente da
pressao no balanco hidrostatico. Como resultado disso, a densidade central volta a diminuir
e retoma seu valor de equilibrio em E. Analisando-se o caso de uma perturbacao em uma
estrela em I que a leve para um ponto D de densidade central menor, a nova configuragao de
equilibrio exigird um aumento de massa para alcangar D*. Novamente, isto nao é possivel e
aparece um déficit de massa o qual favorecerda a componente da pressao. Como no caso da
estrela E, uma diminuicao da densidade central advém dai, mas neste caso este efeito estara
afastando ainda mais a estrela D de sua configuracao de equilibrio em I. Esta andlise vale
também para uma perturbacao que inicialmente provoque um excesso de massa. Portanto,
estrelas numa sequéncia que nao obedecem a condic¢ao (1.25) sao instaveis.

Sendo esclarecidos estes aspectos quanto ao equilibrio e a estabilidade de estrelas com-
pactas, podemos nos lancar a busca do ingrediente mais importante na modelagem destes
objetos que é a sua equacao de estado. Para tanto, utilizaremos inicialmente o modelo mais
simples de gas de férmions degenerados para obter resultados gerais para anas brancas e
estrelas de néutrons, como fizeram pioneiramente Chandrasekhar [12] e Landau [19], res-
pectivamente. Apesar da énfase deste trabalho ser as estrelas de néutrons, consideramos
oportuno desenvolver sucintamente as equacoes de equilibrio para estrelas politropicas, pois,
nestas, podemos encontrar solugoes analiticas que facilitam a compreensao dos fenomenos
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mais importantes envolvidos.

1.4 Modelo de Gas Ideal de Férmions Degenerados

Neste conhecido modelo, as particulas obedecem ao Principio de Exclusao de Pauli: so-
mente um férmion pode ocupar um dado estado quantico; o termo ideal se refere a desconsi-
deragao de qualquer tipo de interagao entre os componentes do sistema e degenerado significa
o preenchimento de todos os estados quanticos possiveis, compativeis com o Principio de
Pauli, até o nivel de Fermi. Esta tltima hipdtese baseia-se na suposicao de que a tempera-
tura é desprezivel frente a energia de Fermi, kg1 < Er. Nas anas brancas a temperatura
6 de ~ 10°K e a energia de Fermi dos elétrons serd, no minimo, igual & massa do elétron
livre, m, = 0.511MeV ou 6 x 10°K, validando a aproximacdo. Nas estrelas de néutrons
a validade é ainda mais garantida, pois as energias de Fermi envolvidas sao da ordem de
103MeV (massa de repouso do niicleon) e as temperaturas nao passam de um MeV .

Para cada tipo de férmion num gés nestas condicoes temos densidade de energia, pressao
e densidade de particulas iguais a [18]:

k
e = L VIR w2k

2712 Jo
Loy ke k? 2
R
b 322 Jo k2 4+ m? ’
_ k2dk 1.26
p= g )y Kk (1.26)

Nestas expressoes, v denota a degenerescencia do estado quantico, ou seja, quantas particulas
podem ser distinguidas em um mesmo nivel de energia através de um outro nimero quantico
(em geral, o spin). Claramente, para prétons, néutrons e elétrons v = 2. Deve-se notar que
a pressao de fato obedece a relagao termodinamica p = p?d(g/p)/0p.

Consideremos um gas de néutrons, prétons e elétrons livres vinculados pela conservacao
de carga barionica e elétrica. Esta configuracao estda em equilibrio beta,

napt+e +0, (1.27)

e corresponde ao estado de mais baixa energia do sistema. Das equagoes (1.26), cada uma
das particulas contribue para a densidade de energia, pressao e densidade de particula
através de

1 [ L, 1 1 fii + kp;
& = 3 luikF,i(M? - 5”%2) - §m§1 In ‘Tz ] ;
Pi = 53 [MikF,i(Mi = 5m;) + 5miIn ‘T ;
Pi = 37_(_2; =1, p, €, (128)

onde ji; = \/k%,+ m? é a energia de Fermi e também, como veremos a seguir, o potencial
quimico da particula :.
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Como se pode ver no apéndice B, quando temos p componentes em um sistema vinculado
por ¢ grandezas conservadas e queremos minimizar a energia do sistema, sempre poderemos
expressar os potenciais quimicos dos p componentes em funcao de apenas g desses potenciais.
Em nosso caso, temos trés particulas e duas grandezas conservadas:

pPB = Ppt Pu;
Pe = Pp (1.29)

o que nos da dois potenciais quimicos independentes, digamos pu. e u,. Da equacao de
equilibrio beta (1.27) e de (B.6), a expressao para fi, serd

Hp = Hn — He, (1.30)

onde

o Gsi /72 5

Assim, podemos de fato identificar j; = p;. Na préxima secao estudaremos os limites de
alta e baixa densidade destas equacoes os quais nos ajudarao a determinar a equacao de
estado para o gas ideal de férmions degenerados.

1.5 Regimes Cinematicos e Equacao de Estado

Podemos identificar dois limites: o ultra-relativistico (ou de alta densidade), em que se
considera kg; > m; e o nao relativistico (ou de baixa densidade), em que kr; < m;.

No regime de altas densidades, desprezando-se as massas das particulas em (1.28), ob-
temos

k%‘,i . o\1/3 4/3
g &~ —= =12(37%)""p;

4:7T2 A )
k%‘,i o\1/3 4/3
pi = 1972 =4(37%) " p;"; (1.32)
ou
pi = % (1.33)

A baixas densidades, a aproximacao kp;/m; < 1 leva a

mf 1 kF,i 3+ 1 kF,i b
“ w2 |3\ my 10 \ m;

411 A\ 212/3
po~ [— (kF> ] = BT e (1.34)

371'2 5 my; 5ml

Q

= pim; + (372)2/3P?/3;

8

Baseados nas expressoes acima, podemos investigar as contribuicoes de cada particula a
pressao do sistema em determinado intervalo de densidade de energia.
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Abaixo da densidade em que se inicia a produgao de néutrons (1,25 x 107g/cm?, conhe-
cida como limiar do néutron), o géas, neutro, é composto apenas de prétons e elétrons

nao relativisticos. Comparando-se as pressoes destas particulas,utilizando os resultados de
(1.34), obtemos:

Pe _ My

Pp Me

£

e Te g (1.35)
Ep My

Abaixo das densidades tipicas de estrelas de néutrons (~ 10'g/cm?) e acima do limiar
do néutron, os elétrons serao relativisticos (kg > m.), mas os prétons e néutrons nao
(kpp, kpn < my). Considerando-se que nesta regiao os niicleons estejam ligados em nicleos
e que a energia de simetria ® leve a k, ~ k,,, sua contribuigao para a densidade de energia é

EN = PeMnV, (1.36)

onde v = (p, + pn)/pe é 0 nimero médio de nicleons por elétron. Esta contribuicao serd

predominante na densidade de energia total, j& que eqer ~ k%, < my. Porém, a parte
)

correspondente aos elétrons na pressao continua prevalecendo:

. 5
%:Z%>>1. (1.37)
p e

Desta forma, vemos que até densidades de ~ 10%g/cm? estas estrelas, as anas brancas, serao
sustentadas pela pressao de elétrons relativisticos degenerados.

Para densidades superiores a 10'g/cm?, como nas estrelas de néutrons, todas as particulas
tornam-se relativisticas. A resolugao da equagao de equilibrio quimico (1.30), desprezando-
se as massas, nos informa que a proporc¢ao entre néutrons, protons e elétrons sera de 8 : 1 : 1,
ou seja, kg > kpy, kre. Comparando-se a contribuigao de cada particula para a pressao
(eq (1.32)), podemos notar que, mesmo neste modelo simples, a pressdo de néutrons rela-
tivisticos degenerados sera o elemento que evitard o colapso da estrela de neéutrons.

1.6 Estrelas Politropicas

No dominio das anas brancas discutido na secao anterior, vimos que os elétrons dominam
a pressao, mas em quase nada contribuem para a densidade de energia. Além disso, como
Pe L € € €. K €p, podemos afirmar que a pressao total serd muito menor que a densidade
de energia total (p < ¢). Nesta aproximacao, como ja vimos, pode-se desprezar os trés
termos provenientes da TRG em (1.23), ficando a equagao de equilibrio hidrostatico na
forma
dp  M(r)e(r)
— = (1.38)
dr r?
5 Tendéncia que os niicleos tém de serem mais estaveis quando o nimero de prétons é igual ao de néutrons.
No préoximo capitulo estudamos a energia de simetria em mais detalhes.
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ou, combinando-se esta expressao com (1.18),

d (r*dp
— | =) = —4nrie. 1.
dr (6 dr) e (139)

Ao inserir na equacao acima uma equacao de estado do tipo
p=Ke7, (1.40)

a massa e o raio da estrela aparecem sob a forma de uma expressao analitica, como veremos.
Estrelas que obedecem a uma equacao de estado do tipo (1.40) sao denominadas politrépicas.

Uma equagao diferencial conhecida pode ser obtida de (1.39) e (1.40) se introduzirmos
a transformacao:

Ky EI N
=R [ CT , = 69 —1’ 1.41
= (Fwtn) =T oo )
onde e, = £(0) e 8 = 6(&). Resulta desta substituicdo a equacao de Lane-Emden [20] de
indice (y— 1)
1 d [ ,do 1
el - P71 =0 1.42
e () | 42
com condigoes iniciais (0) = 1 e §'(0) = 0 que saem de ¢, = £(0) e p'(0) = 0. Obtendo-se
6(&), seu primeiro zero, definido como &;, correspondera ao raio da estrela, pois neste ponto
a pressao se anula.
Das defini¢oes (1.41) e utilizando-se a expressao da equacdo de Lane-Emden, pode-se
mostrar que

K vz,
R = (W%) €e? §1, (143)
e
3/2
M(R) = -2 (%) £210(&))]. (1.44)

E interessante notar que, de acordo com (1.25), uma condi¢ao que deve ser satisfeita por
uma equacao de estado politropica para garantir sua estabilidade é que 7 seja superior a
4/3.

Na regiao de elétrons nao-relativisticos, a equagao politrépica correspondente aparece
das expressoes (1.34) e (1.36):

1 3 2 Y
p=Ks, K= ( i > . v =5/3. (1.45)

1572m, \ myv

Para este valor de 7, a equagao (1.42) nos da &2 = 3.65 e §'(£;) = —0.2. Assim, teremos
para a massa da estrela

. 1/2
M =2.79 ( c ) Mo, (1.46)

Em,

e
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onde &,,, = [m2/(37?)]m, ¢é a densidade de energia em que kp, = m.. Quanto menor
£¢/Em., melhor serd a aproximagao.

Também temos uma equacao politropica para nossos resultados utilizando a aproximacao
ultra-relativistica (ver eq. (1.32)):

1 (32
p=Ke", K= 1573 (le/> , v =4/3. (1.47)
Das expressoes (1.43) e (1.44), nota-se que
R ~ MO-2/Gr-0) (1.48)

e, portanto, para y — 4/3 o raio da estrela tende a zero e a massa a um unico valor, fazendo
com que €. — oo. Para este valor de v, a resolucao da equacao de Lane-Emden nos da
& =6.90 e #'(§1) = —0.04, e um valor para a massa da estrela de

M = 58702 M. (1.49)

Esta é a expressao da massa mdzima para ands brancas, primeiramente derivada por Chan-
drasekhar [12, 20]. Para anas compostas principalmente de *He, 12C e 60, temos v ~ 2, o
que leva a uma massa maxima de 1.5M.

Para um gas degenerado de néutrons relativisticos, a equacao de estado seria simples-
mente p = ¢/3. A aproximagao p < ¢ que fizemos para chegar a (1.38) nao é mais valida e
temos que utilizar as equacoes TOV com todos os seus termos.

1.7 Limites para Massa Maxima de Estrelas de
Néutrons

Um limite inferior para a maior massa possivel para as estrelas de néutrons sai do modelo
de gas degenerado de néutrons relativisticos. Nesta abordagem, nao se considera nenhum
tipo de interagao entre as particulas, o que nao é realistico. No grau de compactagao de uma
estrela de néutrons, a componente repulsiva da forca forte é predominante e fundamental
na construcao da equacao de estado. Num gas livre, o fato de nao haver outro ingrediente
anti-colapso além do Principio de Pauli faz com que a pressao nao possa suportar o campo
gravitacional associado a grandes massas. Por isso, a massa maxima que advir deste modelo
sera considerada um limite inferior. Em 1939, Oppenheimer e Volkoff [11] aplicaram esse
modelo as solugoes das equagoes de Einstein em esferas de fluidos que Tolman [10] acabava
de encontrar; eles obtiveram para a massa maxima da estrela, M,,,;, raio, R e densidade
central, €., respectivamente:

Moz = 0.71My; R = 9.5km; e. =15 x10"g/em™>. (1.50)

Um limite superior pode ser encontrado na andlise de Rhoades e Ruffini [21]. Estes
autores partiram de principios muito gerais para chegar a uma equagao de estado préxima
ao limite causal:
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vale a equacao (1.23) para a estrutura estelar (desconsidera-se rotacdo, por exemplo);

e vale o principio de Le Chatelier: dp/ds > 0;

velocidade do som menor que a da luz: y/dp/de < 1;

a equacao de estado no limite causal para altas densidades deve conectar-se continua-
mente a uma equacao de estado para baixas densidades.

Adotaremos a equacao de Bethe-Baym-Pethick-Suterland-Siemens (BPS) [22] para baixas
densidades. De acordo com os principios acima pode-se propor uma densidade de energia e
pressao dadas por:

e(p) = % 6f—Pf+(€f+Pf)(£)2 ;
p(p) = elp) —er+py, (1.51)

onde €7 e py denotam o ponto em que a equacao de estado no limite causal se encontra com
a BPS. Note-se que a pressao obedece a relagao termodinamica p = p?d(g/p)/0p.

As equagoes de equilibrio hidrostatico (1.18) e (1.23) mantém a mesma forma quando
escritas nas varidveis reescalonadas:

p=pla, E=¢c/a, T =+/ar, M = +/aM. (1.52)

Assim, se definimos a = €y — py, teremos como equagao de estado no limite causal p =& —1
e podemos integrar as equacoes TOV sem que seja necessario especificar o ponto de conexao
entre as equacoes de estado. Além disso, tendo escolhido um valor de a, podemos facilmente
encontrar resultados para um outro ponto o’ através de (1.52):

R(a") =+/a/d'R(a), M(a') =+/a/a'M(a). (1.53)

Nao podemos escolher o ponto de conexao em densidades muito baixas como a densidade
de saturacao, pois do contrario estariamos considerando que a equacao de estado a partir
dessa densidade tem comportamento no limite causal, o que nao é realistico. Fazendo o
ponto de encontro ser em £; = 4.636 x 10'g/cm? e py = 6.1 x 10*3dina/cm?, a resolugao
da equacao OTV para esta equacao de estado nos leva, para a estrela de massa maxima, a
[23]:

M =3.14M, e R =13.4km. (1.54)

Se considerassemos a densidade de saturacao como o ponto de conexao teriamos uma massa
maxima de 4.3M, mas ja vimos que esta nao seria uma escolha adequada. O limite de
3.14 M, encontrado por Rhoades e Ruffini parece ser o melhor valor. Qualquer outra equacao
de estado devera fornecer uma massa maxima menor que esta.

Podemos encontrar um limite interessante para a razao massa-raio em uma estrela de
neutrons; a restricao sai da analise das equacoes TOV para uma estrela de densidade
constante [15]. Tal estrela é hipotética, pois deveria ser constituida de matéria incom-
pressivel para poder sustentar a estrutura estelar. De fato, como veremos no capitulo 3, a
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densidade de energia em uma estrela de néutrons se nao é constante, varia muito pouco ao
longo de seu raio.
Para uma estrela de densidade constante ¢g, a sua massa serd dada por (1.18):

M(r) = ?507"3. (1.55)

Substituindo esse resultado em (1.23) e integrando a expressao resultante em rela¢do ao
raio, obtemos

p(r) + <o _J 1-2M/R (1.56)

3p(r)+e0 \1—2Mr2/R3

Podemos encontrar desta equagao uma expressao para p(r):

V1-2M/R — /1 —2Mr2/R

plr) =0 [m_ 3y/1-2M/R

: (1.57)

e outra para 2M/R:

oM . 2
e S (I I (1.58)
R 3pe + €9

onde p. = p(0) é a pressao central. Aumentando o raio da estrela, cresce sua massa, mas
também sua pressao central. A maior massa possivel seria aquela em que p, fosse tao grande
que pudéssemos desprezar £y da expressao (1.58), fornecendo-nos um limite para a razao
massa-raio

2M 8

7 < 9 (1.59)
Weinberg em [15] mostra que a rela¢do acima de fato vale para qualquer estrela estdtica,
baseado apenas na nao-singularidade da fun¢ao métrica temporal v(r) (ver (1.3)).

Este limite serve para encontrarmos o valor maximo do desvio para o vermelho (redshift)
sofrido pela radiacao emitida por uma estrela. Suponhamos um atomo excitado na superficie
da estrela e um observador a uma distancia muito grande dela. O intervalo entre duas cristas
de onda da radiacao emitida pelo &tomo na superficie da estrela sera

drs = \/gw,dxl‘dx” = \/gOO(R)da:O. (1.60)

Quando as duas cristas chegarem ao observador no infinito, o intervalo medido entre os dois

eventos de recepcao sera
dr, = 1/ goo(00)dz”. (1.61)

Utilizando a métrica de Schwarzchild, podemos ver que a razao entre as frequéncias da
radiacao medidas em s e em o sera:

Wo _ (goo(R) )1/2 — J1—2M/R. (1.62)

Ws 900(00)
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Convencionalmente, o desvio para o vermelho (2) é expresso como a razao entre a diferenca
entre os comprimentos de onda da radiagao com e sem campo gravitacional e o comprimento
de onda na auséncia do campo:

ZE)\OA;S)\SZZ—:—I, (1.63)
ou, em nossa métrica,
NN 172
.= (1—?> Y (1.64)

De acordo com (1.59), sempre teremos z < 2.

No proximo capitulo desenvolvemos uma teoria para a matéria existente nas estrelas de
néeutrons, de modo a encontrar uma equacao de estado mais realistica que as aplicadas até
aqui. Isto, somado as caracteristicas gerais de estrelas de néutrons, discutidas no capitulo
3, permitir-nos-a encontrar melhores valores para a massa, o raio, o nimero barionico, entre
outras grandezas, para esses objetos estelares.



Capitulo 2

Teoria relativistica de campos médios

2.1 Introducao

A teoria mais aceita na descrigao da interagao forte é a Cromodindamica Quantica (QCD);
barions e mésons constituidos por quarks interagindo via troca de glions. Estes, ao contrario
dos f6tons na eletrodinamica quéantica, possuem a carga associada a interacao (carga de cor)
e interagem uns com uns outros, o que complica muito o formalismo e torna a teoria quase
intratavel. No limite de altas densidades ou de grandes transferéncias de momentum, a des-
cricao dos processos pela QCD é facilitada pelo fenomeno da liberdade assintdtica; os quarks
interagem muito fracamente e podem ser usados métodos de perturbacao. Para densidades
da ordem da densidade nuclear, o alto grau de acoplamento das particulas é revelado no
confinamento dos quarks em barions e mésons. A teoria mostra-se entao extremamente
complexa e avessa aos métodos tradicionais de aproximagao.

Inimeras tentativas de contornar este problema - fundamental para a fisica nuclear -
foram feitas, principalmente através do desenvolvimento de modelos fenomenolégicos. Entre
os mais importantes estao os modelos de sacola, os modelos de sélitons topoldgicos e as
teorias relativisticas de campos médios; estas tultimas sao o tema do presente capitulo e
serao a base de nossa descricao da matéria em estrelas de neutrons.

Uma teoria relativistica de campos médios [4] é covariante e leva em conta apenas os
graus de liberdade hadronicos que, de fato, sao os mais importantes na escala de densidades
considerada. Neste modelo, os barions interagem entre si através da troca dos mésons o e
w ! aos quais correspondem, respectivamente, as componentes atrativa e repulsiva da forca
forte. Além de descrever bem propriedades de particula unica do nucleo finito, também
apresenta bom desempenho na descri¢ao das propriedades globais da matéria nuclear (bulk
nuclear matter), relevantes no estudo de estrelas de néutrons. As constantes de acoplamento
do modelo sao determinadas de modo a reproduzirem as energias de ligacao por nicleon e a
densidade de saturacao da matéria nuclear. Um terceiro méson, o o, é inserido na teoria para
reproduzir a energia de simetria da matéria nuclear, a qual favorece estados com minima
diferenca entre o niimero de prétons e de néutrons.

A introducao de barions mais pesados, os hiperons, se faz necessaria para densidades

I Na verdade ndo existe uma particula o; esta é uma particula virtual que apenas parametriza as com-
ponentes escalares das diversas particulas que participam da componente atrativa da forca nuclear, como
os pions.
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maiores que a de saturacao nuclear. Infelizmente, estas particulas nao aparecem no estado
fundamental da matéria nuclear, o que dificulta a analise de suas propriedades. Algumas
suposicoes deverao ser feitas para encontrar as constantes de acoplamento associadas a
interacao dos hiperons com os mésons o,w e p.

Neste capitulo, primeiramente vamos discutir as propriedades da matéria nuclear que
queremos reproduzir e s6 entao apresentar o lagrangiano do modelo o0 — w basico, também
conhecido como modelo de Walecka ou modelo da hadrodindmica quantica (QHD-I). Em se-
guida, justificamos a introducao do méson p na teoria e depois apresentamos a generalizacao
necessaria para abrigar todo o octeto barionico fundamental.

2.2 Propriedades da Matéria Nuclear

A partir das principais caracteristicas do nucleo atéomico pretendemos poder descrever
razoavelmente a matéria extremamente densa nas estrelas de neutrons. Estes objetos com-
pactos possuem uma carga barionica (A) muito grande, da ordem de 10°7. E, portanto,
apropriado descreve-las considerando as propriedades da matéria nuclear infinita que defi-
niremos a seguir.

A célebre férmula semi-empirica de massa desenvolvida por Weiszacker [24] a partir do
modelo nuclear de gota liquida, trouxe a nocao de matéria nuclear infinita. Mesmo sendo
uma idealizacao, suas propriedades esclarecem muito dos fenomenos que ocorrem no nticleo
finito como densidade de saturacao, papel da repulsao coulombiana, entre outros.

Essencialmente, a féormula semi-empirica de massa nos fornece a massa de um nucleo
qualquer como funcao apenas de Z e N (nimero de prétons e néutrons, respectivamente).
Virias contribuicoes sao consideradas na elaboracao da férmula, sendo as mais importantes
a energia de volume, a energia de superficie, a repulsao coulombiana e a energia de simetria.
A expressao para a energia de ligacao total do nicleo é

B(A, Z) = —a A+ 4, A*P a3 Z2A7V3 4 ay(A — 22)% A7 (2.1)

A massa do nucleo serd igual a soma das massas dos nicleons livres menos o médulo da
energia de ligacao, |B(A, Z)|. Interpretamos cada um dos termos abaixo.

A principal caracteristica do nicleo é a existéncia de uma densidade de saturacao, ori-
ginaria da componente repulsiva da forca nuclear. Quando adicionamos mais nicleons a um
nucleo saturado a densidade de sua regiao central nao aumenta mais como acontecia até
aquele momento. Assim, com uma densidade aproximadamente constante, podemos definir
o volume de um tnico nicleon como v e o do nicleo todo como V = Aw. Idealizando o
niicleo como uma, esfera, tiramos que R, = ryAY/3, onde r, ¢ uma constante que poderia
ser interpretada grosseiramente como o raio de um nucleon tipico nesta densidade. Esta
contribuicao para a férmula semi-empirica se chama energia de volume e é o primeiro termo
da expressao (2.1), proporcional a A.

Os nicleons na superficie do ntcleo interagem apenas com as particulas mais internas,
ou seja, possuem um niimero menor de vizinhos. Assim, a energia de ligacdo diminui e temos
que introduzir na férmula semi-empirica o termo conhecido como energia de superficie; este

sera proporcional a R, ou, desde que Rpuq ~ A3, a A?3. E o segundo termo da equacio
(2.1).
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H&a que se levar em conta também a repulsao coulombiana entre os protons no ntcleo.
De um resultado elementar da eletrostatica, se considerarmos essas particulas como cargas
positivas distribuidas uniformemente em uma esfera de raio igual ao do nicleo, teremos uma
energia de repulsdo igual a

3Z(Z —-1)e* 3e* Z?

Ecou = T 5 YT T a3
l 5 Rnucl 5 To A1/3

(2.2)

ou seja, proporcional a Z2A~'/3; o fator de proporcionalidade é representado por as na
equagao (2.1).

A medida que adicionamos mais nucleons, a repulsao coulombiana entre os proétons
obriga-nos a acrescentar uma proporcao cada vez maior de néutrons para conseguirmos
manter o nicleo ligado. Porém, sabe-se que os niicleos tendem a ter um nimero igual de
prétons e néutrons (N = Z). Desta forma, é necesséario adicionar um termo de energia de
simetria que favorecerd estados com minima diferenca entre N e Z. Como os dados expe-
rimentais indicam que para uma mesma razao N/Z, um nicleo com o dobro de particulas
tem o dobro de energia de simetria, concluimos que este termo devera ser proporcional a
A. Um desvio da situagao ideal N = Z = A/2, resultard numa diminuicao de | B(A, Z) |;
assim:

1 A

Esimeria P
! OC(2 N+Z

)2 A= a AN (A - 22)% (2.3)

Este é o dltimo termo da expressao para a energia de ligagao total do nicleo. De acordo
com [25, 26], temos

ay ~ 16.0MeV, ay ~ 17.8MeV, az ~ 0.710MeV e ay ~ 32.5M¢eV. (2.4)

Segundo a defini¢ao de [1], a substancia nuclear hipotética que se cria ao desligarmos a
interacao eletromagnética e fazermos A — oo, mantendo N = Z, se chama matéria nuclear
infinita simétrica. E facil ver que ao dividirmos (2.1) por A e tomarmos os limites acima, o
tinico termo que sobra em (2.1) é o termo que corresponde a energia de volume:

B4 - OOAZ =4/2) _ % = —16.0MeV. (2.5)

O parametro rg = 1.17fm é determinado nas andlises de espalhamento elétron-niicleo;
como o volume de um nticleon com este raio é (47/3)r3, a densidade de particula da matéria
nuclear serd

1

po = R 0.15fm 2. (2.6)

A densidade acima é denominada densidade de satura¢ao. Os valores de B/A e py servirao
para normalizar a equacao de estado nuclear fornecendo-nos as constantes de acoplamento
de nosso modelo fenomenoldgico.

Como vimos no capitulo anterior, estrelas de néutrons sao objetos fortemente assimétricos
em isospin, pois elas sao eletricamente neutras, sendo o nimero de néutrons bastante su-
perior ao de proétons e elétrons. Porém, uma das caracteristicas da forca nuclear é favorecer
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estados com simetria em isospin. Assim, um modelo que queira descrever da melhor ma-
neira possivel a matéria nestas estrelas deverd poder reproduzir o coeficiente da energia de
simetria ag;, = a4.

Podemos identificar B(A, Z)/A com ¢/p — M, onde ¢ é a densidade de energia. £q/pg
serd a soma do termo constante da energia de volume —a; mais alguma contribuicao que
aparecer do termo de energia de simetria, para o caso em que N # Z. Uma variacao

infinitesimal de £/p em relagdo a simetria corresponderd a uma variagdo no termo agip,.
Definindo t = (N — Z)/A = (pn — pp)/p, teremos

2a5;m tdt = d(e/p),

_1(P(/p)
asim—§ W tZO- (27)

Outra importante propriedade da matéria nuclear que deve ser reproduzida em nossa
teoria é a incompressibilidade ou moédulo de compressao, K. Ela indica a concavidade da
equagao de estado p x €/p na densidade de saturagao, como pode ser visto a partir de sua
definicao [1]:

d? (e

K=|kK— (- : (2.8)
dk* \p ) ] _,

Como indica o comportamento da equacao de estado para altas densidades, esta grandeza
serda fundamental na determinacao das massas das estrelas de néutrons. Seus melhores
valores saem das andlises de ressonancias gigantes monopolares (modos de oscilagao radiais
do nicleo), mas a margem de erro em sua determinagao ainda é grande com K ficando entre
200 — 300MeV |27, 28].

Por ultimo, mas nao menos importante, seria adequado que nossa teoria reproduzisse
os resultados experimentais para a massa efetiva do nicleon, M*. Esta grandeza exprime
o desvio na massa dos ntcleons que aparece decorrente de sua interacao com os mésons
escalares os quais correspondem as componentes escalares atrativas da forca nuclear. Como
veremos, a densidade de energia dependera fundamentalmente de M*, sendo, como a in-
compressibilidade, uma grandeza de enorme relevancia na andlise de estrelas de néutrons.
O espalhamento de néutrons em nticleos de chumbo fornece valores para massa efetiva na
densidade de saturacao que vao de 0.7 a 0.8 vezes a massa do niucleon livre. Para efeito de
esclarecimento, a massa efetiva medida nestes experimentos nao é a massa efetiva de Dirac
que veremos na proxima secao; antes, ela pode ser aproximadamente identificada com a
massa efetiva de Landau, a qual guarda relacao clara com a massa de Dirac:

k
Fandaw = | 52 | = VEE + Mp,.. 2.9
Landau 66(k)/8k F + Dirac ( )

kp

De acordo com o famoso artigo [29], que conta com a participacao de um brasileiro, L.
C. Gomes, um nicleo comporta-se como se fosse formado por nicleons movendo-se sob a
acao de um campo médio. O modelo que iremos apresentar na proxima secao tem esta
peculiaridade dos ntcleons como pedra angular em seu desenvolvimento.
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Particula Campo Natureza Massa (MeV)
Sigma o escalar/isoescalar 520
Omega w vetorial /isoescalar 783
RO 0 vetorial /isovetorial 770
Nucleons (0 espinorial 939

Tab. 2.1: Caracteristicas das particulas presentes no modelo de Walecka.

2.3 Modelo 0 —w

Estamos prontos para introduzir o lagrangiano da teoria de campos relativisticos ? pro-
posta por Walecka [3], mas antevista em trabalhos de Johnson e Teller [30] e Duerr [31].
Como ja adiantamos, a descricao da matéria nuclear serd feita inicialmente pelos campos
dos nicleons, de um méson escalar ¢ e de um méson vetorial w. Na préxima secao vamos
inserir o méson isovetorial p; as principais caracteristicas destes campos estao mostradas na
tabela 2.1.

Neste modelo, o acoplamento entre os campos nucleonicos e mesonicos ¢ minimo para
que no limite de fontes estdticas (M — oo) possamos restaurar o potencial de Yukawa [32].
A exigéncia de uma escalaridade nos leva a um lagrangiano de interacao da forma:

L., =g.0@)@)() — g,0(@)w " (). (2.10)
Combinando com o lagrangiano livre das particulas

Lie = 00 [0 — M]3 (x) + 5(0,0(2)0%0 (x) — m, %0’ (x)

= @) (@) + %mwau(x)w”(x), (2.11)

-

temos

L = (@) [i7.(0" + iguw(x)) — (M — g,0(2))] ()
1 1 1
5(3ua(x)8”a(x) —my20*(z)) — zwuy(x)w””(x) + §mw2wu(x)w”(x), (2.12)
como lagrangiano total do modelo bésico de Walecka.
Aplicando a este lagrangiano as equacoes de Euler-Lagrange,

oL 0 oL
dp;  Oan (8(8@/335“)) =0 (2.13)

onde ¢; sao os diferentes campos que compoem a teoria, encontramos as seguintes equagoes
para os campos o, w e :

_|_

(0,0" +mg)o(z) = go(w)y(x); (2.14)
O™ +mawh(z) = gu(z)y"(a); (2.15)
[17u(0" + 19w (z)) = (M = go0(2))] (x) =0 (2.16)

2 Daqui pra frente usamos a convencio h = c = 1.
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A primeira equacao é do tipo Klein-Gordon com uma fonte escalar de Lorentz, a densidade
escalar p, = ¢7). A segunda é semelhante & que Proca utilizou para descrever um féton
massivo, mas com uma fonte vetorial de Lorentz, a corrente quadrivetorial barionica j# =
Yy*1)p. Uma equacao de Dirac com desvio na massa e no termo de quadrimomentum aparece
como nossa ultima expressao.

Estas equacoes de campo estao fortemente acopladas e algum tipo de aproximacao deve
ser introduzida para podermos extrair resultados. Como as constantes de acoplamento
para a forca nuclear, g, e g, sao expressivas precisamos lancar mao de algum método nao
perturbativo. Considerando a matéria nuclear como uniforme, estatica e em seu estado
fundamental, podemos enxergar o nicleon sob a agdo de uma intera¢ao nuclear média [29]
e trabalhar apenas com os valores médios dos campos dos mésons: o — (o) e w* — (W").
Este tipo de abordagem é conhecida como aprozimacao de campo médio (ACM). Quanto
maior a densidade barionica melhor a validade dela, mostrando-se muito conveniente para
aplicagcoes em estrelas de néutrons.

Como nesta aproximagao nao existe mais dependéncia espaco-temporal nos campos dos
mésons, as equagoes para os campos ficam:

mg (o) = o (V1); (2.17)
me (W) = gu (" ); (2.18)
[17(0" + 19, (w")) = (M = go(0))] ¥ = 0. (2.19)

Da equagao (2.19) vemos que o campo dos nicleons representa um auto-estado de mo-
mentum, pois nao ha dependéncia espaco-temporal nos operadores que agem sobre ele.

Assim, podemos escrever ¢(z) = 1(k)e~*T e obter:
V(K" = gowt) — (M — g,0)] ¢ = 0. (2.20)
Introduzindo as definicoes:
P, = ky— guwy; (2.21)
M* = M — g,0, (2.22)
podemos reescrever (2.20) como:
(VuP" = M*)ip(P) = 0. (2.23)

Para racionalizar o operador de Dirac acima devemos multiplicar & esquerda por (v, P*+M*)
e usar as propriedades das matrizes * [33]. Disso obtemos:

(P,P" — M**)y(P) = 0, (2.24)

o que nos leva a
Py = \/P? + M*2. (2.25)
Assim, os auto-valores de energia com momentum k para particulas e antiparticulas serao:

e(k) = ko(k) = E(k) + gowo;
e(k) = E(k)— guwo, (2.26)
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onde

B(k) = Py(k) = 1/(k — gow)? + (m — g,0)2. (2.27)

E adequado definir agora o potencial escalar (S) e vetorial(V); o primeiro é o desvio que
a massa do ntcleon sofre em decorréncia da presenca do méson escalar o e, adotando a
convengao de [13], pode ser definido como

S=M*— M. (2.28)

O potencial vetorial se refere ao desvio na energia de Fermi, kq(k), o qual apareceu quando
introduzimos o méson vetorial w na teoria:

V = ko(k) — /(k — gow)? + M**. (2.29)
De (2.22) e (2.26), vé-se claramente que para o modelo de Walecka temos

S = —g,0, (2.30)
V = g,w. (2.31)

O préximo passo no tratamento do problema serd o cdlculo da densidade escalar e
da corrente quadrivetorial barionica presentes em (2.17) e (2.18). Serot e Walecka em [4]
abordam o problema construindo o espinor dos niicleons em funcao de operadores de criacao
e destruicao e utilizando as relacoes de anti-comutagao destes operadores para chegar a
expressoes para a densidade e corrente.

Seguiremos, no entanto, um procedimento diferente e mais economico mostrado por
Glendenning em [9]. Cada estado de um niicleon é caracterizado pelo seu momentum k
e pelo seu spin e isospin, aos quais relacionaremos um unico nimero quantico k. O valor
esperado de um operador I" neste estado serd (1/I'Y))y,; o valor esperado em todo o sistema
de muitos nucleons de nosso problema serd a soma do valor esperado do operador em cada
estado possivel até o nivel de Fermi, ou seja:

(000 = 3 [ 50Tl = e (2.32)

onde ©(x) é a fungao de Heavside, igual a 1 para = > 0 e a 0 nos demais intervalos, definida
a partir da distribuicdo de Fermi-Dirac para particulas e antiparticulas, n.(T) e n(T)
respectivamente:

ni(T) = {eapl(e(k) — p)/kpT] + 1} (2.33)
g (T) = {exp[(e(k) + p)/kpT] +1} ", (2.34)
quando se toma o limite a temperatura nula, 7" — 0; p é a energia de Fermi e em nosso

caso igual a F(kr) + g.wo-
Suponhamos que o operador geral I' represente o hamiltoniano de Dirac, ou seja:

I'=Hp =yly -k + gy + M*]. (2.35)
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Como v é auto-estado deste operador, teremos:

(W HpY)e = (V170[7 - k + guyuw” + M) = E(K) + gowo, (2.36)

onde usamos a normalizagao

(@T)r = 1. (2.37)
Tomemos a derivada da equagao (2.36) em relagdo a uma grandeza £ qualquer:
0 OH 0
(o)t — ()T 2D (o)t

Como (¢T¢))x. é constante, o iltimo termo se anula. Para compreender o poder desta
equagao, derivemos (2.36) em relagdo a wy para reencontrar a normaliza¢do dos campos
nucleonicos:

(©T)r = 1. (2.39)
Assim, temos a expressao para a densidade barionica, fonte do campo wy em (2.18):
dk
= (pty) =4 / X Ol — ek 2.4
p= ) =4 [ sl ek, (2.40)

onde 4 é a degenerescéncia de spin e isospin do nucleon.
Outro resultado interessante que podemos obter a partir de (2.38) vem da derivada em
relacao a k':

. 0
(7 ke = o B (K). (2.41)
A corrente vetorial barionica fica:
_ dk 0
) = 4 [ s (09 Ol - i) 202
- / L(’;J:)’zk / dE(K | k*) = 0. (2.43)

O valor de p é o mesmo em toda a superficie de Fermi, e portanto a integral sera a diferenca
entre dois nimeros iguais, ou seja, nula. Como consequéncia deste resultado, vemos da
equagao (2.18) que as componentes espacias (w') do campo w se anulam. As equagoes
(2.26) e (2.27) ficam:

e(k) = g,wo + E(k); (2.44)
E(k) = [k + (M — g,0)2, (2.45)

e a superficie de Fermi é simplesmente uma esfera, o que nos permite resolver a integral em

(2.40):

bodk 2k
p= 4/0 5 = 3 (2.46)
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Podemos obter uma expressao para a densidade escalar p,, fonte do méson escalar,
derivando (2.36) em relacao a M:

- OE (k)
o= ooth) 2.4
(e = 220 (2.47)
Substituindo em (2.32), conseguimos finalmente:
- 2 [kr M —g,0
ps = () = = / k2dk . (2.48)
= Jo \/k2 + (M — g,0)?

Sobraram-nos, assim, duas equagoes a resolver:

o 2 2 k M — o
90 = (g—> /F 979 (2.49)

— k*dk
my/ w2 Jo \/k2—|—(]\/[—g(,0)2
e
2
my

Das expressoes acima e de (2.44), vemos que a medida que a densidade barionica cresce, a
componente temporal do méson vetorial aumenta o auto-valor de energia num estado &, en-
quanto o méson escalar o diminui através da reducao da massa efetiva. Como consequéncia,
havera uma densidade, dita de saturagao, em que aparecerda um minimo na energia por
nicleon. Ao tentar reproduzir este minimo de —16.0MeV em py = 0.15fm =3, é que deter-
minaremos as constantes (g,/mgy)? e (g.,/m)?, parametros da teoria.
Para encontrar a equacao de estado, lembremos da expressao do tensor energia-momentum

em uma formulagao lagrangiana:

oL
9(9u9)
Seu valor esperado no sistema em repouso da matéria é diagonal (ver eq. (1.1)) e com os

elementos nao nulos iguais a pressao e a densidade de energia. Utilizando nosso lagrangiano,
encontramos:

[17%

8¢ —n"L. (2.51)

e = —(L) + (yokot); (2.52)
p=(L)+ %<w%kﬂ/}>- (2.53)

Aplicando a ACM e a equagao de Dirac ao lagrangiano (2.12) conseguimos:
(L) = —%m?,az + %miwé. (2.54)

O segundo termo aparecendo em ¢ é a contribuicao a energia total do estado com momentum
k até o nivel de Fermi:

_ 2 kr
(Vroko) = ﬁ/o k*dke(k),

9k
= miwg + —2/ ’ dek\/k2 + (M — g,0)2. (2.55)
72 Jo
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O termo que nos resta avaliar na expressdo para a pressao sai ao derivarmos (2.36) em
relacao a k:

OB (k)

(DY = =5, (2.56)

Assim,

(- ko) = dk. (2.57)

7r2/ \/k2 (M — g,0)?

Temos entao as expressoes completas para a densidade de energia e pressao:

1 1

e - +2m202+2m2w0+—/ Kdk\Jk2 + (M — g,0)?, (2.58)
| | : k*dk

p o= —=m2o®+ —mw? + —2/F . (2.59)
2 2 37 \/kZ (M — g,0)?

Eliminando p de £(p) e p(p), obtemos a equacao de estado procurada na forma p = p(¢) ou
sua inversa. Deve-se notar a consisténcia termodinamica da teoria, ja que p = p*d(g/p)/dp.

Na determinacao dos parametros (g,/m,)? e (g./m.)? serd 1til a expressao para o
potencial quimico em py. Da primeira lei da termodinamica temos:

dE =TdS — pdV + pdN, (2.60)

ou, derivando em relacao a V' e fazendo a temperatura igual a zero obtemos para o potencial
quimico:

p= (2.61)

P

Na densidade de saturacdo da matéria nuclear, a energia por nicleon (B/A =¢/p — M)
atinge seu minimo valor possivel , B/A = —16.0M eV, fazendo com que a pressao va a zero
neste ponto (teorema de Hugenholtz-van Hove [34]). Definindo o potencial quimico em py
como [y, teremos entao:

MOZSO/pOZB/A+M. (262)

Combinando a equagao acima com o fato de que pu = e(ky), encontramos:

gowo + \/kpg + M** = BJA + M. (2.63)

Usando a equacao para o campo wy:

(9—“>2 — (BJA+ M — \Jku2 + M*?)/po. (2.64)

my,
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O valor de M* na expressao acima serd obtido resolvendo-se a equacao auto-consistente
que aparece quando introduzimos a equacao de campo de o na definicao da massa efetiva:

o 22 kr 2 M — go0
M* =M — (—) — kodk ——————vr. 2.65
my/) w2 Jo [k2 & M2 ( )

Uma terceira equacao deve ser considerada na busca dos parametros da teoria; precisa-
mos verificar se, de fato, a pressao estd se anulando no ponto de saturagao. De (2.59):

2
1/m 1/g ke kAdk
(M) (= M2+ ( “’) 2 4 / — 0. 2.66
2(9(,) ( )+ 2 \m, 37r2 /k2+M*2 (2.66)

As trés equagoes (2.64),(2.65) e (2.66) sio fungoes de trés varidveis: M* (g, /my)? e (9.,/m.)?,
sendo portanto um sistema totalmente determinado. No presente modelo, os valores encon-
trados ® foram:

(9o/mo)* = 15.72fm?;
(9/me)? = 12.02fm?*;
M*/M = 0.54.

As figuras (2.1) foram produzidas utilizando-se estes parametros; aproveitamos para intro-
duzir a equagao de estado para a matéria de néutrons (y = 2) nas equagoes OTV, mesmo
nao sendo realistico supor que uma estrela de neutrons seja composta apenas de neutrons.
Também encontramos para o modelo de Walecka:

K = 560MeV;
S = —433.45MeV;
V = 355.67MeV.

Esta massa efetiva de M* /M = 0.54 estd fora do intervalo 0.7—0.8 de valores sugeridos pelos
experimentos para esta grandeza; também a incompressibilidade de 560M el é demasiada
alta. Para corrigir estas deficiéncias apresentaremos na se¢ao 2.5 modelos alternativos a
este de Walecka.

O coeficiente ag;, da energia de simetria deste modelo é dado por (2.7); para uma
densidade barionica fixa, py, temos que:

Pn + Pp = P;
Pn = Pp = P, (2.71)

o que nos leva a k, = ko(1 +t)'/3 e k, = ko(1 — ¢)/3. Exprimindo £/p em termos de ¢ e
tomando a sua derivada em relagao a essa variavel, teremos:

0e/p) _ (
B+ 0200 4+ M2 = Jig(1 = 027+ M2 2.72
ot VR (141 v )R+ (2.72)

3 Os valores de (g,/my,)? = 11.79 e (g,/mw)?> = 8.65 encontrados em [4] sdo referentes a B/A =
—15.75MeV e po = 0.193 fm 3.
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Fig. 2.1: a) FEnergia de ligacio por nicleon, b) Massa efetiva, c)Pressao, d) Potencial
quimico, e) Equacao de estado para matéria de néutrons, f) Sequéncia de estrelas
de néutrons usando equagao de estado com (linha pontilhada) e sem (linha sélida)
meéson 0.
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Substituindo este resultado em (2.7) temos
kg
Qgim = — F—7—7—=
61/ k% + M**

o que é bem pouco satisfatorio comparado com seu valor experimental de 32.5MeV . Por isso,
na proxima se¢ao vamos introduzir o méson p para que consigamos o efeito de restauragao
de simetria de isospin com o valor adequado. Faremos os calculos para néutrons e prétons,
mas em seguida generalizaremos todo o formalismo para o octeto barionico fundamental.

= 19.3MeV, (2.73)

2.4 Aperfeicoamentos

2.4.1 Introducao do Méson p

Antes da introdugao do méson p na teoria devemos obter alguns resultados de campos
isovetoriais que nos serao tteis. Campos deste tipo sao descritos através de indices gregos
para as componentes de Lorentz e latinos para o espaco de isospin; assim:

0" = (of, 0, o). (2.74)

Temos nove componentes para o campo o. Seu lagrangiano livre ficard

1 L1
L=—70u "+ §mf,gu - 0", (2.75)

onde g, = d,0, — d,0,.- A correspondente equagao de Euler-Lagrange para este campo ¢é:
d.0" +m2g" = 0. (2.76)

Como os campos g, entram no lagrangiano através de produtos escalares, é claro que
serao invariantes frente a uma rotacao no espaco de isospin do tipo:

e, —~ o, tAXxp, (2.77)

A é um vetor de componentes infinitesimais que parametriza a rotacao. Da expressao geral
para a corrente de Noether:

oL ,
=% _pi 2.78
' = 50,0 (2.78)

onde F! é a variagao na expressao do campo ¢; correspondente a uma transformacao interna,
infinitesimal e continua, obtemos a seguinte corrente associada a invariancia (2.77):

I” =g, x @"". (2.79)
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Outra invariancia no espaco de isospin aparece ao considerarmos o lagrangiano de Dirac
para protons e néutrons:

L= Gyligd — My + du(i7,0" ~ M),
= (" — M) (2.80)

Uy

onde 1) = ( W ) Este lagrangiano é invariante frente a uma transformagao continua de
n

fase do tipo
W — e TRy, (2.81)

onde T = (711, 72, 73) representam as matrizes de isospin de Pauli e A é novamente um vetor
infinitesimal no espaco de isospin. A corrente quadrivetorial conservada de isospin que
aparece desta invariancia é dada por

"= %Ww. (2.82)

A componente temporal desta corrente pode ser interpretada com uma densidade de isospin.

Com estes resultados estamos aptos a introduzir a forca de restauracao de isospin no
modelo de Walecka tal como aparece na férmula semi-empirica de massa. Assim, como no
caso do méson vetorial w, cuja fonte é a densidade barionica e que contribui quadraticamente
a densidade de energia, também queremos um campo mesonico que tenha como fonte a
densidade de isospin para que esta apareca em forma quadratica na expressao de €. A
partir do apresentado acima, é natural que escolhamos o méson isovetorial ¢ e o acoplemos
aos nicleons através da corrente (2.82). Os termos livres deste méson também contribuem
para a corrente conservada de isospin através de (2.79).

Podemos considerar a corrente total de isospin como sendo a soma das correntes (2.79) e
(2.82) e adicionar ao lagrangiano um termo do tipo 9p0,, - 1. Porém, neste termo aparecem
derivadas dos campos @, e, portanto (ver eq.(2.78)), ela mesma contribuird com novos
termos a corrente total conservada de isospin. Para se obter coeréncia, devemos calcular
esta contribuicao e, se esta nao contiver mais derivadas dos campos isovetoriais, acrescenta-
la a I*. De fato, o termo extra que aparece na corrente total serd 2g,(g" x @") x 9, ficando
como corrente total conservada de isospin a expressao

v 1 v v, v
IV = §zp7 TY + 0, x 0™ +2g,(0" x ") x @, (2.83)

A correspondente alteracao no lagrangiano serd £, = —g,0, - I". Isto implica no
acréscimo de um termo —(g,/2)v,0" - T¢) na equacdo de Dirac e de uma equagio de campo
para o méson p da forma

0,0" (x) + ng”(x) = g,I"(x). (2.84)

Pode-se mostrar que as duas primeiras componentes no espaco de isospin de g sao
nulas, sobrando apenas p§ [35]. Isto pode ser entendido a partir da definicao do estado
normal da matéria nuclear infinita em que estamos trabalhando: é uniforme, isotrépica e os
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autoestados dos barions no meio carregam os mesmos nimeros quanticos que possuem no
vacuo [9]; assim, nao é possivel a inclusao, neste estado normal, de mésons carregados.

Fazendo a aproximacao de campo médio também para o méson p, temos que o4 (z) —
(05) e some a sua dependéncia com o espago-tempo, sobrando para a equacao de campo
apenas:

2 2

903 = %(i—i) (Y1) = (i—’;) %(pp—pn), (2.85)
2

gp0s = %(%) (pyFranp)y = 0. (2.86)

A dltima equagdo se anula pelas mesmas razoes que as componentes espaciais de w (ver
eq.(2.43)), pois a matriz 73 agindo em 1) somente acrescenta um fator +1 ao termo (1)y¥1)).
A equacao de Dirac fica entao:

1
Yo [+ K+ gurowo + 305707008 + M| 9(K) = k() (b), (287)

2

nos dando como autovalores:

€1, (k) = kU(k) = JuWo + gpQ03[3 + E(k), (288)
E(k) = \k2+ M+, (2.89)

onde I3 sai de %Tgw = I31) e seu valor é +1/2 para o préton e —1/2 para o néutron.
Nosso lagrangiano de campo médio esta na forma:

1 1 1
(L) = —§m(2702 + §m3,w§ + §m/2)gg3. (2.90)

Lembrando das equacoes (2.52) e (2.53), ainda precisamos dos valores de:
_ dk -
(Vyokoty) = ) / W(T/)%kow)kn@[ﬂ — e (k)]

1 [k 1 1
= " k2dk [gwwo + 59003 + k2 + M*?

72 Jo
1 phen 1
+ = [ e [gww0—§gp903—|—\//€2+M*2 , (2.91)

onde a degenerescéncia em x foi substituida por uma soma explicita das proje¢oes de isospin.
Da mesma forma, podemos distinguir as densidades de prétons e néutrons:

kep dk K,
Py = 2/0 B = 3 (2.92)
ki

sendo p = pp + pp.
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Usando as equagoes dos campos w e ¢ podemos simplificar (2.91):

] 1 fhes Ern
(Drokots) = m2w? + m2gy + — V " k2dk k2 4+ MR+ / " R2dkk? + M*Q] . (2.94)
m 0 0

Substituindo esta expressao e mais (2.57) em (2.52) e (2.53) obtemos:

1 1
€ = +§m(2702 + §miw§ + §mig§3
1 krp 9 krn 9
+ 3 [/0 k dk\/kZ + (M — g,0)? _,_/0 k dk\/kQ + (M - gga)zl . (2.95)
1 1 1
P o= myme0 + omows + Mg g
11 krp k*dk kpn k*dk
T 33 / +/ : (2.96)
3 72 [ 0 \/k2+(M—g(,a)2 0 \/kQ—i—(M—g(,a)?J

As constantes (¢, /my)? e (g, /m)? s20 as mesmas jd encontradas para matéria simétrica;
resta-nos determinar (g,/m,)?. Partindo de:
1

o _1[2E/)
stm — 2 atQ t:07

onde, t = (p, — pp)/p, e seguindo o procedimento mostrado na secao 2.1, chegamos a:

i3 2 2

1272 my 6 /k%‘_i_M*Z‘

Utilizando o valor experimental de ag;,, = 32.5M eV, obtemos:

(2.97)

2
<ﬁ> = 3.52fm? (2.99)
my

Ja podemos fazer uma aplicacao da teoria relativistica de campos médios desenvolvida
até aqui, ja que, como vimos no capitulo 1, muitos autores consideram o caso mais simples de
estrelas de néutrons constituidas apenas de néutrons, prétons e elétrons; falta-nos apenas
poder vincular kg, e kp, de alguma maneira, pois até agora sao independentes um do
outro. Alguns estudos parametrizam a propor¢ao entre néutrons e prétons através de um
fator, £ = p,/p, e fazem-no variar entre 0 e 1 para ver seus efeitos nas massas dessas
estrelas. Porém, seria mais adequado que buscassemos algum fenomeno fisico adicional que
nos pudesse fornecer uma equacao ligando kg, a k.

Como veremos mais detalhadamente no préximo capitulo, o equilibrio quimico nas es-
trelas de néutrons nos fornece o vinculo que desejamos entre as populagoes de néutrons e
prétons. Supondo que a matéria nestas estrelas seja composta apenas de n, p™ e e~ e que
estejam em equilibrio beta,

n=pt+e +7v, (2.100)
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Fig. 2.2: a) Propor¢do entre prétons e néutrons em estrelas de néutrons no modelo de
Walecka com méson 0. b) Equacdo de estado no modelo de Walecka com méson
0.

os resultados deduzidos no Apéndice B nos dizem que

Ly = fn, — fe, (2.101)
ou, de (2.88),

1 1
590003 + Ky + M** = —5 9,00 + VEpn + M*?? —\Jk3, +m2. (2.102)

Devido a neutralidade de carga da estrela de néutrons demonstrada no capitulo seguinte,
o numero de elétrons serd igual ao de prétons e, portanto, kp, = kp,. Temos assim
trés equagoes (densidade barionica total, equagdo do campo sigma e condi¢ao de equilibrio
quimico) a trés incognitas (kpp, kr, € g-0) constituindo um sistema bem determinado de
equagoes.

Podemos ver na figura (2.2.a) a proporgao entre prétons e néutrons neste modelo com
méson . Em (2.2.b) aparece a equagao de estado com este méson; nota-se que desaparece
a transicao liquido-gas. Os resultados da integragao das equacoes de Tolman-Oppenheimer-
Volkoff para a teoria com méson p praticamente nao diferem dos valores encontrados quando
se o desconsidera (fig. (2.1.f)).

Como as altas densidades presentes nas estrelas de néutrons permitem que os potenciais
quimicos dos prétons e néutrons ultrapassem valores das massas de alguns hiperons, um
estado de mais baixa energia pode ser alcancado se os nicleons mais energéticos decairem
nestes barions mais pesados. Assim, serd necessario estender nossa teoria para que se consiga
abarcar a presenca dos hiperons.

2.4.2 Generalizagao para o Octeto Baridnico

Como vimos, a medida que a densidade aumenta, a energia de Fermi dos nicleons pode
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Bérion Massa(MeV) Y ] | Iy S Q
N 939 1 1/2 12 +1/2 0 +1
1/2 0 0
A 1116 0 1/2 0 0 -1 0
Y 1193 0 1/2 1 +1 -1 +1
0 -1 0
-1 -1 -1
A 1232 +1 3/2 3/2 +3/2 -1 +2
+1/2 -1 +1
1/2 10
+3/2 1 -1
= 1318 11/2 12 +41/2 -1 0
12 -1 -1
Q 1672 -2 3/2 0 0 -1 -1

Tab. 2.2: Bdrions de mais baiza massa. Y=hipercarga; J=spin; I=isospin; I3=terceira
componente de 1sospin; S= estranheza; Q= carga elétrica. Notar que () = 13+%
(relagio de Gell-Mann-Nishijima).

exceder a massa de barions mais massivos, os hiperons. A conversao para estas particulas
reduz a energia e pressao do sistema sendo, portanto, um estado preferencial.

A teoria relativistica de campo médio aqui desenvolvida é facilmente generalizada para
incluir outras espécies barionicas. As que iremos considerar sao, por serem de menor massa,
as particulas do primeiro octeto barionico,A,Y¥ e =, e as ressonancias A e (); suas pro-
priedades sao mostradas na tabela (2.2). Como em nossa teoria a neutralidade de carga
e a simetria de isospin sao consideradas, é importante que distingamos nas particulas as
diferentes cargas elétricas e de isospin, relacionando cada uma a um indice B.

Um lagrangiano que abarque estes barions pode ser da forma:

_ 1
L = > Yp[in,0" — (Mp — gs50) — gupyuw" — 29pBTnT 0" )Y
B

1 1 1
+ 5(3#08"0 —mgo?) — waw’“’ + §mw2w#w“ (2.103)

— %QW 0" + %migu - 0",
Nota-se nesta expressao a presenca de constantes de acoplamento g, ,5; quando B se
referir aos hiperons teremos um problema, pois, ao contrario dos nucleons, estes barions
nao aparecem na matéria nuclear proxima a densidade de saturacao e nao podemos mais
adequar estas constantes a alguma propriedade da matéria nuclear como fizemos com g, e
g No capitulo seguinte, apresentamos algumas consideragoes sobre como contornar este
problema.

As equacoes de Euler-Lagrange aplicadas ao lagrangiano acima combinadas com os re-
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sultados da aproximacao de campo médio nos dao, para a equacao de Dirac:

1
{’Yu(k — gupw" — 59;}37' : Q”) - (MB - gaBU)] @/JB(/?) =0, (2-104)
com autovalores eg(k) = gu,wo + gpBPoslzp + \/kB (Mp — g,p0)?. Para os campos
mesonicos encontramos:
wy = S %E, (2.105)
= m2
003 = Z —2[3BPB, (2.106)
B My
2J 1 b i
m2c — i . / e — 9B p2qp. (2.107)
B 0 \/kZ MB - g(TB)Z

Seguindo o processo que descrevemos nas duas secoes anteriores, obtemos para a densi-
dade de energia e pressao:

1
9o 2 _mng?,

2
2Js +1 [krB
D e /0 K2 dk/k2 + (M = 9,30 (2.108)
B

1
e = +-mio®+-miws+

™

1 1 1
p = —57"1502 + 57"%20@3 + 57"%20@33
1 2J 1 rkr k*dk
T s /FB . (2.109)
35 T 0 \/k2 + (Mg — g,50)?

Vimos na subsecao anterior que precisamos de vinculos extras entre os diversos kg para
poder resolver as equacoes acima. Estes vinculos sao a conservacao de carga barionica,
carga elétrica e estranheza, sendo que esta ultima carga nao é necessariamente conservada
na formacao de estrelas de néutrons. Nestes objetos estelares, o equilibrio quimico entre
suas particulas constituintes (N, A, ¥, =, e™, u~) provera equacoes extras para determinar
exatamente o momentum de cada barion.

Antes de passarmos ao capitulo sobre a teoria de estrelas de néutrons, analisaremos
alguns modelos que aparecem na literatura com o intuito de corrigir as deficiéncias reveladas
pelo modelo de Walecka na obtencao da massa efetiva e incompressibilidade.

2.5 Modelos alternativos

Apresentamos na sec¢ao 2.3 o modelo tradicional da teoria relativistica de campos médios
desenvolvida por Walecka, o qual descreve satisfatoriamente muitas propriedades globais
da matéria nuclear, bem como propriedades do niicleo finito [4]. Porém, seu médulo de
compressao é muito alto, K = 550M eV, e sua massa efetiva, M*/M ~ 0.54 ,pequena quando
comparados aos resultados experimentais. Um modelo com boas estimativas tedricas para
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estas duas grandezas é fundamental quando queremos extrapolar a equagao de estado para
densidades maiores que p, como é o caso das estrelas de néutrons.

Muitas tentativas foram feitas para contornar esta deficiéncia, como por exemplo a in-
clusao dos efeitos de vacuo de um e dois loops [36] e a introdugao de termos de auto-interacao
do méson escalar [5], conhecido como modelo Nao-Linear (NL). Em 1990, Zimanyi e Mosz-
kowski (ZM) propuseram um modelo cuja tnica diferenga para o de Walecka é a substi-
tuicao do acoplamento de Yukawa entre o méson escalar e o nicleon por um acoplamento
do tipo derivativo, obtendo bons resultados na comparagao com resultados experimentais.
O proposito desta secao é apresentar estes principais modelos alternativos ao de Walecka e
mostrar as vantagens e problemas de cada um.

2.5.1 Modelo Nao-Linear de Boguta-Bodmer (NL)

Boguta e Bodmer [5], em 1977, apresentaram um trabalho em que introduziam no la-
grangiano de Walecka um termo U(c) de auto-intera¢ao entre os campos o:

L = ¢[in(0" +igow") — (M — go0)] ¢
%(Guaa”a —my20?) — lwuyw”” + lmﬁwuw“ —Ulo), (2.110)

* 4 2

onde,
1 3 1 4
U(U) = ng(gaU) + Zc(gao-) : (2'111)

A motivacao para esta modificacao foram as incertezas nos termos de auto-interacao pro-
venientes das correcoes de renormalizacao. Assim, introduziu-se termos ciibicos e quarticos
de acoplamento do méson o no lagrangiano, de modo que suas intensidades (parametros b
e ¢) fossem ajustaveis a propriedades conhecidas da matéria nuclear. Tal qual o modelo de
Walecka, este modelo Nao-Linear (NL) é renormalizdvel.

As equacoes de Euler-Lagrange, ja considerando a aproximacao de campo médio, serao
as mesmas de Walecka, a excecao da equacao para o campo o:

2 9k M —
go_o— e (g_a) [_2 F kde go'a
my/) w2 Jo \/k2 + (M — g,0)?
— bM(g,0)* — c(g,0)%]. (2.112)

As expressoes para a densidade de energia e pressao também serao semelhantes as de Wa-
lecka, mas com as modificagdes provenientes do termo +(L),£U(0):

1 1 1 1
e = ng(gga)?’ + Zc(gga)4 + =m2o® + =m2w]

2 2
2 k
+ P/0 ' \/k:2 + (M — g,0)2k*dk, (2.113)
p = —lb]\/[(g 0)? — —c(go0)" — 1mza2 + lmeQ
3 ’ 477 27 2 w0

13/’” k*dk
372 Jo \/lf2—|—(M—g(,a)2.

(2.114)
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K (6/mo)? (@u/ma)? (9,/m,? bx100 cx100 M/M SV
(MeV)  (fm2)  (fm?)  (fm?) (MeV)  (MeV)
300 11.26 7.33 4.55 0.0476 0.418 0.70 -281.70 217.08
9.78 5.85 4.80 0.0573 1.123 0.75 -234.75 173.17
8.31 4.36 5.02 0.0363 3.354 0.80 -187.80 128.91
250 11.32 7.33 4.55 0.0707 0.367 0.70 -281.70 217.08
9.86 5.85 4.80 0.1026 1.003 0.75 -234.75 173.17
8.42 4.36 5.02 0.1431 2.999 0.80 -187.80 128.91
200 11.39 7.33 4.55 0.0927  0.3183 0.70 -281.70 217.08
9.94 5.85 4.80 0.1451 0.889 0.75 -234.75 173.17
8.53 4.36 5.02 0.2410 2.672 0.80 -187.80 128.91

Tab. 2.3: Constantes de acoplamento do modelo nao-linear para diferentes valores possiveis
de massa efetiva e compressibilidade, com py = 0.15fm™3, B/A = —16MeV e
Qgim = 32.5MeV

Ganhar dois parametros livres em nossa teoria ¢ muito bom, ja que queremos corrigir
as limitacoes do modelo de Walecka em duas propriedades: K e M*. Podemos encontrar
os dois parametros também presentes no modelo W, (g,/m,)* e (g9.,/m.)?, e mais os no-
vos b e ¢ algebricamente como mostrado em [23]; como temos mais dois parametros livres,
podemos escolher qual incompressibilidade e massa efetiva queremos que o modelo Nao-
Linear descreva. Na tabela (2.3) mostramos algumas constantes possiveis para este modelo.
Adotaremos como constantes padrao para este modelo aquelas que reproduzem uma incom-
pressibilidade de 250 MeV e uma massa efetiva do nticleon de 0.75M, pois estes valores
estao no meio do intervalo em que se espera encontrar estas grandezas. Quando fizermos
alguma comparagao com outros modelos estaremos usando estas constantes, a menos que
se explicite o contrario.

Podemos ver nas figuras 2.3.a e 2.3.b a influéncia da incompressibilidade e da massa
efetiva na extrapolacao da equacao de estado para altas energias.

Este modelo é o mais utilizado na descri¢ao de estrelas de néutrons [9, 37] pois consegue
bons resultados para massa efetiva e incompressibilidade. Porém, alguns autores criticam
a adicao dos novos parametros b e ¢ argumentando que, apesar de ser de fato uma teoria
efetiva, deveriamos tentar corrigir as deficiéncias do modelo original de Walecka modificando
o acoplamento entre os mésons e os ntcleons; quanto mais parametros fisicos temos, menos
fundamental é a teoria e menor a confiabilidade na extrapolagao de seus resultados para
densidades mais altas.

Um outro problema do modelo é que nao ha vinculagao entre o valor de K e o de
M*; podemos ter uma incompressibilidade correspondendo a uma massa efetiva qualquer.
Isto, além de nao ter muito sentido fisico, acarreta anormalidades. Por exemplo, quando
fazemos K < 200MeV e M* < 0.65 o valor de ¢ é sempre negativo e a teoria comeca a
apresentar comportamento nao-fisico, como cuspides na equacao de estado ou trés massas
efetivas diferentes para a mesma densidade barionica [38].

Por tudo isso, apresentamos na préxima secao os modelos propostos por Zimanyi e
Moszkowski os quais nao introduzem parametros fisicos adicionais.
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Fig. 2.3: Equacdo de estado para o modelo Nao-Linear para diferentes valores de incom-

pressibilidade.

2.5.2 Modelos com Acoplamento Derivativo (ZM)

Em 1990, Zimanyi e Moszkowski (ZM) [6] propuseram a troca do acoplamento minimo
de Yukawa entre o méson escalar e os nucleons por um acoplamento derivativo. A curva
de saturacao continua sendo reproduzida pelo modelo ZM, mas agora os resultados para a
massa efetiva e a incompressibilidade estao dentro da faixa experimental. Isto sem o custo
de parametros fisicos extras a serem determinados como no modelo Nao-Linear.

Porém, como se sabe, acoplamentos derivativos exigem que um nimero infinito de contra-
termos sejam introduzidos no lagrangiano para que este seja renormalizavel; como isto
sO é possivel ordem a ordem, dizemos que o modelo é nao-renormalizavel. De fato, isto
nao é um problema grave para uma teoria efetiva como as que estamos estudando; nossos
modelos foram construidos sobre hipéteses que sé valem numa faixa bem determinada de
energias e nela funcionam bem. Este modelo e suas variantes ([6, 13]) tem sido utilizado
na descri¢ao de estrelas de néutrons [39], excitagdes A na matéria nuclear [40], nicleo finito
[41], propriedades termodinamicas da matéria nuclear [42], entre outras aplicagoes.

Em seu artigo original, os autores do modelo ZM apresentaram ainda mais duas variacoes
que poderiam ser consideradas no espirito do acoplamento derivativo. Estes trés modelos
ficaram conhecidos na literatura [13] como ZM, ZM2 e ZM3. O segundo deles nao apresenta
diferencas fundamentais em relacao ao ZM3 e, ao contrario dos modelos ZM e ZM3, nao pode
ser visto como um modelo de Walecka com reescalonamento das constantes de acoplamento;
nao iremos abordar o modelo ZM2 no presente trabalho.

O lagrangiano destes dois modelos é:

£ZM

EZM3

_&M@Z) + m*il[&ifyuauw - ng/}yuz/)w“]

1 1 1
5(%08“0 — my20?) — ~ww + 5

4

_QEMT/} + m*_lqﬁif)/uauw - QMT/_)%T/M”

2

o
wyw”,

(2.115)
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1 1

1
+ 5(@06“0 —mgo?) — Zwu,,w’“’ + §mw2w#w“, (2.116)
(2.117)
onde,
m* = (1+ 227)-1, (2.118)

Assim, se expandirmos m* nas expressoes acima, veremos que o que se fez em esséncia
foi trocar o acoplamento minimo de Yukawa, ¢,®ot, por um acoplamento derivativo,

(900 /M) py,0"¢. )

Podemos reescalonar os campos dos nicleons da seguinte forma *:
P — V' m*. (2.119)

Os lagrangianos resultantes podem ser colocados sob a forma geral °

L = Pl (0" +ig. W) — (M — g,*0)] ¢
1 1
2

1
(0,000 — my0”) — ~ww" + ~my,w,w", (2.120)

* 4

2

onde temos a seguinte correspondéncia:

Walecka: ¢* — g5, 95 — gu;
IM: g5 = m*gs, g5 — Gu;
ZM3: g5 = m* gy, gh —> M G-

As equacoes de movimento que seguem dai sao:

[17,0" — (M — gz0) — g5y = 0; (2.121)
Byw™ + my,"wh = gl (2.122)
0 0
(8,0" + my2)o = ( %) g‘” Wb, (2.123)
as quais, apés a aproximacao de campo médio ficam:
92
Juwo = m"; P, (2.124)
go | 10 g
o = -z d 2.125
wr = 2|2 ] (2129
4 Na verdade, este reescalonamento introduz um fator esptirio F = 1 (¢7,1)0"In(m*(c)) que em nada

contribui na dindmica do sistema [43].
5 Notar que m*M = M — g,*0
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para o modelo ZM e

9w
oWy = m*ﬁp, (2.126)

9, [_109g; W95 L 0gs o
m2 P 2,9 D0

mZ | g, 0o

900 (2.127)

para o modelo ZM3. Nota-se a peculiaridade do modelo ZM3: o acoplamento entre os
mésons escalares e vetoriais que nao aparece nos outros modelos (W ,NL,ZM). Os potenciais
escalar e vetorial sao dados por

S = —g'o, (2.128)
V = glwo. (2.129)

A densidade de energia e a pressao tém a mesmas expressoes dadas por (2.58) e (2.59),
mas substituindo g, por gJ.

Os valores de (g,/m,)? e (g./m.)? que reproduzem py = 0.15fm™3 e B/A = —16.0MeV
estao na tabela (2.4), bem como a massa efetiva, a incompressibilidade, S e V para os
dois modelos. Apresentamos também a constante de acoplamento (g,/m,)? itil quando se
introduz o méson p na teoria.

Das figuras 2.4.a e 2.4.b notamos que os modelos ZM e ZM3 de fato apresentam uma
equagao de estado mais suave (menor incompressibilidade) que no modelo original de Wale-
cka. Também vemos como a curva da massa efetiva nos modelos ZM e ZM3 é menos dura;
o acoplamento escalar sé atinge o valor da massa do nicleon assintoticamente, quando
go0 — 0o. Nas figuras 2.5.a e 2.5.b mostramos como as constantes de acoplamento efetivas
(9,*/my)? e (g.*/my)? evoluem com a densidade barionica.

Uma comparacao interessante que podemos fazer entre os modelos vistos neste capitulo
é seu coeficiente relativistico R, definido como

rR=? (2.130)
p

Para um modelo pouco relativistico ps tende a p, ja que k < M. Assim, quanto mais
proximo da unidade estd R, menor é seu contetido relativistico. Para os modelos referidos
neste capitulo temos, Ry = 0.931, Ry, = 0.963, Rzyr = 0.970, Rz3 = 0.959. Vemos que

o modelo ZM3 é o que mais se aproxima de Walecka em termos de contetido relativistico.
Tendo considerado estes modelos alternativos, passamos no proximo capitulo a utilizar
a teoria relativistica de campos médios na modelagem de estrelas de néutrons. Aplicaremos

Modelo  (g5/mo)?  (gu/mw)? (9,/m,)> M*/M K S Y
(fm?) — (fm*)  (fm?) (MeV) (MeV) (MeV)

ZM 7.94 2.84 0.23 0.85  226.06 -140.46 83.98

ZM3 19.57 13.45 9.06 0.72  154.56 -267.37 203.72

Tab. 2.4: Valores das constantes de acoplamento, da massa efetiva, da incompressibilidade,
potencial escalar e vetorial, nos modelos ZM e ZM3
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Fig. 2.4.a
30.0 ‘ 1000.0
200 800.0
s 100 __ 6000
= 2
= =
5 .
w 0.0 f 400.0
-10.0 200.0 - 1
_200 L L L L I 00 | |
0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 05 0.6 0.0 0.1 0.2 0.3
p(fm™) p(fm™)

Fig. 2.4: Comparagio da equagio de estado (a) e da massa efetiva (b) para os modelos W,
NL, ZM e ZM3.

o modelo Nao-Linear primeiramente, por ser o modelo mais utilizado na literatura. No
capitulo 4, faremos uso dos modelos ZM e ZM3 nestas estrelas o que, no conhecimento do
autor, ainda nao foi feito.
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Capitulo 3

Teoria de Estrelas de Néutrons

3.1 Introducao

A descoberta do néutron por Chadwick em 1932 [44], suscitou a imaginagao dos fisicos;
Landau [19] assim que soube da noticia em Copenhague, rapidamente elaborou o conceito
de uma esfera de néutrons. Baade e Zwicky [45], um ano depois, conceberam que a energia
necessaria para provocar o fenémeno das supernovas poderia ser a energia gravitacional de
um objeto altamente compacto como uma estrela de néutrons. Apesar deste rapido desen-
volvimento inicial, nao se sabia como detectar tais objetos, pois eles seriam muito pequenos
e sem um mecanismo apropriado para irradiar energia. Como consequéncia, houve uma es-
tagnacao do tema até que, em 1939, Tolman [10], Oppenheimer e Volkoff [11] desenvolveram
um formalismo inicial para a andlise de tais objetos e calcularam que teriam uma massa de
0.77M, compactada num raio de 10km. Woltjer [46], baseando-se na conservagao do fluxo
magnético, estimou que os campos magnéticos em estrelas de néutrons deveriam ser da or-
dem de 10'? gauss. Pacini [47], em 1967, realizou a idéia de que energia poderia ser emitida
por uma estrela de néutrons altamente magnetizada. Todos estes trabalhos nao passavam
de conjecturas tedricas, sem nenhuma evidéncia experimental que pudesse sustenta-las.

Em 1968, em Cambridge, Hewish e seus colaboradores estavam desenvolvendo um radio-
telescopio de resposta rapida, de modo a poder separar pequenas oscilagoes do ruido no sinal.
Usando este equipamento, uma estudante de pos-graduacao da equipe de Hewish, Jocelyn
Bell de 24 anos, percebeu um sinal persistente e extremamente periédico, com um pulso
a cada 1.337 segundos; era descoberto o primeiro pulsar [48], o qual se supunha ser uma
estrela condensada, ou seja, uma ana branca ou uma estrela de néutrons. Hewish recebeu
o Prémio Nobel de Fisica em 1974 pela descoberta.

E preciso que nao se confunda o uso dos termos pulsar e estrela de néutrons; o primeiro se
refere a qualquer objeto astrofisico que emita radiacao pulsadamente e o segundo um objeto
que pode ser detectado, dentre outras formas, através de seu cone de radiacao. O pulsar
bindrio de Hulse-Taylor [49] é um exemplo de uma provével estrela de néutrons detectada
apenas através de seus efeitos gravitacionais no pulsar que a acompanha; seu alto grau de
compactacao nos permite identifica-la como uma estrela de néutrons. E claro que temos
muito boas razoes [50] para associar os pulsares a idéia de estrela de néutrons, como pode
ser visto do préprio artigo citado de Pacini.

Este capitulo é dedicado a desenvolvimentos que se seguiram na modelagem das estrelas
de néutrons como, por exemplo, a existéncia de hiperons e sua influéncia na massa maxima,
de uma sequencia destes objetos. Na secao 3.2, revisamos alguns resultados experimentais
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Fig. 3.1: Pulsar e seu cone de radiagao.

dos pulsares. Em seguida, na secao 3.3, exploramos algumas caracterisiticas destas estrelas
como neutralidade de carga, equilibrio quimico e populagoes barionicas. Por fim, combina-
mos o modelo Nao-Linear desenvolvido no capitulo anterior a estas caracteristicas na secao
3.4 de modo a obter valores para massa, raio, redshift, entre outros, para as estrelas de
néutrons (se¢ao 3.5).

3.2 Evidéncias Experimentais: Pulsares

Acredita-se que os pulsares sejam estrelas de néutrons altamente magnetizadas em
rotacao; como o eixo magnético da estrela em geral nao coincide com o rotacional, o feixe de
ondas eletromagnéticas emitidas funciona como uma espécie de farol astrofisico (fig. 3.1).
Este feixe tem uma abertura de ~ 10° e a cada passagem sua pela linha que liga a estrela
a Terra detectamos um pulso. As frequéncias que aparecem nestes pulsos podem estar na
faixa da luz visivel, raios-X ou até raios-y, mas a maior parte dos pulsares emite na faixa
das radio-frequéncias.

Pouco depois da descoberta do pulsar PSR 1919+21 ! por Hewish e Bell, foram encon-
trados os pulsares das nebulosas do Caranguejo e Vela. O curto intervalo entre os pulsos
emitidos por estes objetos, 33 ms e 89 ms respectivamente, foi fundamental na identificacao
destes objetos como estrelas de néutrons, pois fosse uma ana branca com ~ 102km de raio, a
matéria em sua superficie rotaria a uma velocidade muito préxima a da luz! Atualmente exis-
tem catalogados mais de 700 pulsares, sendo muitos deles detectados nos radio-telescépios
de Arecibo, Jodrell Bank, Molonglo e Greenbank nos anos 70 [51].

L PSR - pulsating source of radio,1921421- coordenadas celestes.
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Outro destes objetos com nome préprio é o pulsar de Hulse-Taylor (PSR 1913+16); foi
o primeiro pulsar detectado em um sistema binario, sendo que sua companheira, como cita-
mos, também foi identificada como uma estrela de néutrons, mas seu cone de radiagao nao
nos atinge. Este sistema tem sido estudado com objetivos de verificacao apurada dos resulta-
dos previstos pela Teoria da Relatividade Geral, pois, entre outros efeitos, a precessao de sua
6rbita é de 4.2° por ano, enquanto Mercirio precessiona 43" por século. Sistemas binarios
de estrelas de néutrons sao a maior esperanca para os cientistas que querem confirmar a
existéncia de ondas gravitacionais.

Uma segunda geracao de pulsares aparece com a descoberta do PSR 1937+21, com
periodo de 1.56 ms. Propos-se que fossem pulsares velhos, com campo magnético fraco, que
sofressem uma aceleragao angular (spin-up) decorrente do acrescimento de matéria de uma
estrela companheira. A hipdtese verificou-se quando se encontrou o pulsar PSR 1953429 de
6.1 ms orbitando ao redor de uma ana branca. Estes pulsares de milisegundos sao bastante
populosos em aglomerados globulares 2, como pode ser inferido da descoberta de 10 destes
objetos em 47Tucanae, em 1991. Os primeiros planetas encontrados fora do sistema solar
foram detectados rotando ao redor de um pulsar de milisegundos [52]; eram dois objetos
com a massa da Terra e um com a massa da Lua.

Como vimos, os periodos dos pulsares vao de alguns segundos a milisegundos, sendo que
o valor médio é de 0.7s. Os pulsares perdem energia ao emitir radiacao, diminuindo sua
frequéncia de rotacao. Desta forma, quando especificamos o periodo de um pulsar temos
que fornecer também a hora em que ele foi medido; o pulsar de Hulse-Taylor foi medido
apuradamente com 14 casas apos a virgula:

1.557 806 448 872 75 4 3 x 10 “ms, (3.1)

em 29 de novembro de 1982, 1903 UT (universal time).

Parece haver duas populacoes de pulsares, os com periodo de ~ 1 s e os ditos pulsares
de milisegundos. Os primeiros sao formados do colapso no caroco de ferro da estrela pro-
genitora; a mudanca de escala de uma supergigante vermelha para uma estrela de néutrons
combinada com conservacao de momentum angular e fluxo magnético, faz com que o novo
objeto formado gire com velocidade altissima e tenha campos magnéticos da ordem de 10'2
gauss. Com o passar do tempo, este pulsares perdem sua energia em forma de radiacao,
podendo atingir um ponto critico, caracterizado por uma combinacao de campo fraco e
pequeno periodo, conhecido como linha da morte em que param de emitir. O pulsar do
Caranguejo alcancard esta linha em poucos milhoes de anos.

Os pulsares da segunda populacao passaram por esta fase e alcancaram a linha da
morte, mas de alguma forma encontraram uma companheira menos densa, em geral uma
ana branca, e através de um adequado acrescimento de matéria de sua parceira conseguem
uma aceleragao angular. Estes pulsares, com campos magnéticos mais fracos (10® gauss),
sao também conhecidos como pulsares reciclados.

Pode-se perguntar por que nao se imagina os pulsares como estrelas vibrando e nao
girando. Como detectamos sua radiacao aqui na Terra, é claro que estes objetos estao per-
dendo energia; se estas estrelas estivessem vibrando, esta perda resultaria numa diminuicao
da amplitude, mas nao na frequéncia de vibracdo. Apesar de que seus periodos parecam

2 105-10° estrelas agrupadas em uma densidade 1000 vezes maior que a densidade tipica em nossa galdxia.
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muito estaveis, na verdade os pulsares desaceleram lentamente, podendo chegar a variar de
1 para 3 segundos em 10® anos. Um fendmento contrastante que acontece nestes objetos
sao os glitches, pequenas aceleracoes na frequéncia angular, mas que nao alteram significa-
tivamente o processo de freamento do pulsar. Tem-se interpretado os glitches como uma
espécie de terremoto estelar (starquakes) decorrentes de alguma transi¢ao de fase ocorrida
na matéria que constitui os pulsares.

Podemos fazer uma estimativa da densidade de energia de um pulsar de milisegundos;
para manter a estrela coesa, a forca gravitacional no equador da estrela deverd superar os
efeitos centrifugos decorrentes da rotacao, ou seja,

§2Gm]\/[ . m47r2R

R? T2

¢ é um fator de correcao oriundo da Relatividade Geral, estimado em 0.625. Utilizando a
desigualdade acima, a densidade de energia média do pulsar sera,:

_ 4 3
=M/ <§R3> > W%? = 3.6 x 10Mg/cm?. (3.3)

(3.2)

Esta densidade de energia é muito préxima da densidade da matéria nuclear, 2.5x10*g/cm?,
e sugere que estes objetos astrofisicos sejam compostos de nicleons. Além disso, como
veremos na proxima segao, a carga elétrica liquida em uma estrela deste tipo devera ser nula
para manteé-la coesa; assim, chegamos a conclusao de que os pulsares devem ser constituidos
em sua maior parte por neutrons, ou melhor ainda, pulsares devem ser estrelas de néutrons.

Na secao 1.7, vimos que 3M; é um bom limite superior para as massas de estrelas de
néutrons. Consideracoes a respeito da natureza da matéria que as constitui, como faremos
adiante neste capitulo, leva-nos a colocar este limite entre 1.6 — 2.0 M. De qualquer
maneira, o mecanismo de criacao das estrelas de néutrons permite apenas que uma pequena
faixa de massas possa existir.

Antes do caroco degenerado existente numa supergigante colapsar e provocar o fenémeno
de supernova, sua massa era de 1.4 — 1.5 M, compactada num raio de 1000 km. Pouco
menos de 0.1M ainda serd acrescido a este caroco na explosao de supernova. Como este é
um mecanismo padrao, a faixa de valores possiveis para o carogo de néutrons remanescente
é bem pequena. Assim, mesmo que a integracao das equagoes de Oppenheimer-Tolman-
Volkoff, através de alguma equacao de estado por nos fornecida, permita valores de 2 —
2.5 Mg, o mecanismo que a natureza utiliza na criacao das estrelas de néutrons nao permitira
a existéncia de uma estrela com essa massa maxima. Um modelo teérico deverd se satisfazer
em produzir uma massa maxima que seja, claro, maior que a maior massa ja medida.

Na figura 3.2 vemos alguns resultados para massas de pulsares; nota-se uma preferéncia
por massas entre 1.4 — 1.5M. Dos 730 pulsares conhecidos, apenas 20 possuem medidas
razoaveis de massa; o pulsar de Hulse-Taylor possue 1.441140.00007 Mg, mas esta precisao
é incomum. A medida do pulsar Vela X-1, 1.777037 M), tem levado a uma readequacio de
teorias para aceitar massas desse valor.

Tendo revisado os principais resultados para pulsares, evidéncia experimental para as
estrelas de néutrons, voltamos a consideracoes tedricas que nos levarao ao desenvolvimento
de uma equacao de estado mais realistica a qual nos fornecera melhores valores para massa,
raio, redshift, entre outras propriedades estelares.
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Fig. 3.2: Resultados das massas conhecidas de pulsares. [53]

3.3 Caracteristicas Gerais

A teoria relativistica de campos nucleares médios exposta no capitulo anterior é uma
candidata apropriada para descrever a matéria presente nas estrelas de néutrons, pois a
aproximacao utilizada em sua elaboragao (campo médio) é tanto mais vélida quanto maior
a densidade de particulas. Como vimos, no entanto, esta teoria nao determinara unicamente
as populacoes barionicas da estrela, necessitando de vinculos externos entre os diversos
momenta das particulas. Esta secao tem como objetivo fornecer estas equagoes extras
através da andlise da neutralidade de carga e equilibrio quimico em uma estrela de néutrons.

3.3.1 Neutralidade Elétrica

Como diz Glendenning em [9], a raison d’étre das estrelas de néutrons é serem neutras.
Porém, precisamos provar isso. Uma particula eletricamente carregada situada na superficie
de uma estrela, também carregada, sofrerd a atracao gravitacional e a agao da forca eletro-
magnética; supondo-se que o sinal da carga liquida da estrela seja o mesmo da particula,
para que esta nao seja expulsa da estrela a componente gravitacional deverd superar a
repulsao elétrica, ou seja, a seguinte condi¢ao devera ser satisfeita:

(Ziiqe)e < GMm - G(Am)m

R 72 Fro R (3.4)

onde Zj;, é a carga liquida da estrela, M e R sao a massa e o raio da estrela e m e e a massa
e a carga elementar da particula. Usamos o fato de que a massa da estrela é sempre menor
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que a soma das massas de suas particulas no infinito (M < Am). Assim,

Ziig m\? —36
: <G<€> ~ 10 (3.5)
para o caso do préton e (m./m)? vezes este valor para o caso do elétron. Uma fragio entre
Ziiq © A superior a este valor expulsa nossa particula teste da estrela. Desta forma, vemos
que a carga liquida por nicleon é praticamente nula e podemos considerar que estas estrelas
sao eletricamente neutras.

3.3.2 Equilibrio Quimico

Antes de analisar o equilibrio quimico entre as particulas constituintes das estrelas de
néutrons, é bom ter claro quais as cargas conservadas nestas estrelas. Para tanto, precisa-
mos voltar um pouco na evolugao destas estrelas, instantes depois da explosao em supernova
(estrelas protoneutronicas). Neste estdgio, os neutrinos levam 10s para escapar do carogo
degenerado levando consigo grande parte da energia de ligagao, diminuindo a temperatura
de dezenas de MeV para apenas alguns MeV. Nesta fase, os ntcleons possuem um mo-
mentum tao elevado que sua energia de Fermi supera o valor da massa de alguns hiperons,
permitindo que estas particulas sejam formadas. A fuga de neutrinos e fétons combinada
com a formacao destes barions massivos é que conduzira a nao conservacao da estranheza,
pois processos como

N+N-—->N+A+K, (3.6)

nao poderao ser revertidos, ja que os kaons terao decaido em neutrinos ou fotons:

K’ — 2y,
K= — u +uy,,
WKt =+ opt 4y, 29+ (3.7)

O hiperon A, por exemplo, fica proibido pelo principio de Pauli (Pauli blocked) de se trans-
formar novamente em nucleon e uma estranheza liquida aparece na estrela. De fato, apenas
as cargas elétrica e baridnica sao conservadas na escala de tempo da estrela.

Estes processos continuarao até que a estrela atinja seu estado fundamental, quando
as particulas estarao distribuidas pelos diversos mares de Fermi de modo a minimizar a
energia; reacoes posteriores nao sao permitidas e se diz que o sistema alcancou o equilibrio
quimico.

No Apéndice B, deduzimos as relacoes necessarias para se encontrar o equilibrio quimico
de um sistema, tendo duas cargas conservadas. Como é dito 14, nao é necessario saber quais
as reagoes exatas que levarao ao equilibrio, mas especificaremos algumas para entender
melhor o processo. De acordo com a expressao (B.6), a relacao entre os potenciais quimicos
associados ao equilibrio beta simples (n = p™ + e~ + ) serd

Hp = Hn — He, (3.8)
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ja que p, é nulo, pois os neutrinos abandonam a estrela. A medida que a densidade de
néutrons cresce, também aumentam as populacoes de prétons e elétrons. A equacao de
equilibrio associada a reacao e” = = + v, + v, é

Hu = Hes (3.9)

de modo que quando p,. exceder a massa do muon, esta particula podera existir no sistema.
De acordo com (3.6) e (3.7), temos:

[IA = fn; (3.10)
Lo = 0; (3.11)
K- = [le; (3.12)
P+ = —[le- (3.13)

Podemos logo verificar que a regra geral (B.13),

i = Qbjiltn — Gejifle; (3.14)
é, de fato, obedecida. Portanto, para os préximos hiperons da tabela 2.2, ¥ e =, temos:
Hxo = H=0 = Hn;

M- M- = Mn T+ [e;
Hs+ = Hp — He-

Introduzimos na proxima secao o lagrangiano total de nossa teoria, pois ja estamos aptos
a resolver completamente todas as equagoes do modelo.

3.4 Populacoes Barionicas na Estrela

Na subsecao 2.4.2 do capitulo anterior vimos como nosso formalismo era facilmente esten-
dido para abarcar todas as particulas do octeto barionico fundamental. Considerando que a
maior parte dos trabalhos utilizando esta teoria seguem o artigo original de Glendenning [9],
no qual se utiliza o modelo Nao-Linear, neste capitulo também usaremos o referido modelo
por razoes de comparacao dos outros modelos mencionados neste trabalho com os resultados
existentes na literatura. Um lagrangiano adequado para descrever todas as particulas que
aparecem nas estrelas de néutrons, decorrentes do equilibrio beta generalizado, pode ser da
forma

L = ZQ/)B[ifY/LaM - (MB - gaBU) - ngquwu - %ngquT ' QM)Q/)B
B
1 1

+ 5(@08“0 —my20?) — Zwuyw”” + 5y w,w*

1 v 1 2 1 3 1 4
— qCw 0" + ™Mo Q" — ngN(gga) - ZC(gga)

+ D U (9,0" — ma)a. (3.19)
X
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Como sabemos, este lagrangiano descreve um sistema com oito barions (p,n, A, £7, %0, ¥+,
=7,Z7%) interagindo entre si através da troca de trés mésons (o, w, p). O tdltimo termo re-
presenta a inclusao dos léptons, elétrons (e~) e mions (p~), os quais terao papel importante
na neutralidade de carga.

De acordo com o procedimento exaustivamente seguido no capitulo 2, aplicamos as
equagoes de Euler-Lagrange em (3.19) para obter, depois de fazer a aproximagao de campo
médio, para a equacgao de Dirac,

1
[%(/‘7“ — Gupw" — 59;}37' -0") — (Mp — go8)| ¥5(k) =0, (3.20)
e para 0s campos mesonicos,
wy = S LB, (3.21)
7 omy
Pz = Y g—B[?,BPBa (3.22)
5 M
mio— = _ngo'(gO' )2 - Cgrf(ga )3
2J 1 k o
B+ g(,B/ " — 9087 p2gp, (3.23)
B \/lf2 MB - gaB)Z
Definindo
ga,w, 3
X(ow,p),B = ( o)5 (324)

g(a,w,p)

como a razao entre as constantes de acoplamento méson-barion e as constantes de acopla-
mento méson-niicleon 3, podemos reescrever as equacoes dos campos mesonicos como:

2
Juwo = (g_w> ZXW,BpBa (3.25)

gpPo3 =

) > Xp.L38P8, (3.26)

wo = (L) [—bM(ggaV—c(ggaP
5 o

2y 41k .
2Bt s [ — 9087 j2qp). (3.27)
0 \/lf2 MB_gUB)2

As expressoes para a conservacao das cargas barionica e elétrica sao dadas, respectiva-
mente, por:

p= Z 37?2 (3.28)

B

3 Estamos supondo que, para cada tipo de méson, os diferentes hiperons se acoplam com a mesma
intensidade.



Capitulo 3. Teoria de Estrelas de Néutrons 54

2Js+1) K}y ki
e ) — 7 — O, 3.29
%: 2 Qe 372 2; 372 ( )

onde ¢, p ¢ a carga elétrica do barion B. Os potenciais quimicos das particula sao os auto-
valores da equagao de Dirac (3.20):

15 (k) = gupwo + gppo0slsp + \/k%,B + (Mg — g,0)2. (3.30)

Vimos na secao anterior que o octeto barionico fundamental em equilibrio beta generali-
zado na presenca de elétrons e miions respeita as seguintes equacoes de potenciais quimicos:

By = Hst = fn — fe, (3.31)
HA = M=o = [0 = [in, (3.32)
Ps- = Hz- = fn + e, (3.33)
Ly = [l (3.34)

Temos assim oito equagbes para os potenciais quimicos expressos por (3.30).
Estas oito expressoes mais as equacoes de conservacao de carga elétrica e barionica, e a
equacao de campo para o méson o, perfazem onze equacgoes a onze incognitas:

450, kea kua kna kpa kA; kXF; k207 kZ*; kE*7 kEO- (335)

E um sistema bastante acoplado e s6 pode ser resolvido numericamente com o auxilio
do computador. O autor do presente trabalho desenvolveu um programa em linguagem
Fortran 77, baseado no algoritmo de Newton-Raphson para a resolucao de um sistema de
equagoes transcedentais, que resolve o sistema acima com alto grau de precisao, tendo mesmo
verificado os resultados mostrados em [9] *. No mesmo programa encontra-se uma rotina
de resolucao de sistema de equacoes diferenciais tipo Runge-Kutta, usada na integragao das
equacoes TOV.

Tendo-se encontrado as raizes (3.35), podemos calcular as densidades de energia e pressao
do sistema a partir das expressoes:

1
2 2 9
wo + 5mMy, 003

1 1 1 1
e = ng(g(,a)3 + —c(g,0)* + =mZo”® + =m? 5

4 g e Tl
2Jp +1 [hrs
Y

1 ke
+ Zﬁ/o SR T makRdk; (3.36)

™

A
1 1 1 1 1
p = —ng(900)3 - 10(900)4 - §m(2f‘72 + §miw§ + §m39§3
1 2Jp +1 [krB k*dk
I
34 o« 0 \/k2+(MB—gUBU)2

1 k*dk

1 k@
32 ), Nt

4 Quando utilizamos as constantes de acoplamento presentes no artigo.

" (3.37)
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Apresentamos os resultados encontrados com este programa na se¢ao seguinte, ressal-
vando que, como Glendenning em [9] fitou suas constantes para B/A = —15.95MeV e
po = 0.145fm ™3 e nés para B/A = —16.0MeV e py = 0.15fm 3, alguns dados podem
diferir um pouco.

3.5 Propriedades de Estrelas de Néutrons

Antes de apresentar os resultados das populacoes barionicas de um sistema descrito pelo
lagrangiano (3.19), precisamos encontrar as razoes X(ow,p),i7 Para os hiperons. Como estas
particulas nao se encontram em nitcleos em seu estado fundamental, fica dificil saber em que
proporc¢ao eles sao menos acoplados aos mésons que os nicleons. Seguiremos a proporcao

X(ow.p),H = \/2/3 proposta por Moszkowski [54] baseado no contetido de quarks em niicleons
e hiperons. Para entender o impacto deste parametro na teoria, também apresentaremos
os resultados para o acoplamento universal X(s. )7 = 1, ou seja, hiperons e nicleons
acoplados aos mésons com a mesma intensidade. Assim, para uma melhor compreensao das
implicagoes desta teoria, analisaremos 4 casos nesta secao;

e caso I: sistema composto de hiperons, niicleons e Iéptons com X (,u )0 = \/2/3;
e caso II: mesmo sistema do caso I, mas com X(g.u,p),7 = 1;
e caso III: sistema composto de néutrons, protons, elétrons e mions;

e caso IV: mesmo sistema do caso III, mas com g, = 0.

Caso I

Na figura 3.3 apresentamos as populacoes dos diferentes barions e 1éptons em funcgao
da densidade barionica total, p; também mostramos a evolucao dos potenciais quimicos
e intensidade dos campos com p. Da expressdo para o potencial quimico (3.30), vemos
que cada espécie barionica sera populada quando seu potencial quimico atingir o limiar de
existéncia, ou seja, quando a combinacao do potencial quimico do néutron e do elétron for
suficiente para fazer o momentum da particula deixar de ser zero:

P — Qe,Ble > GuBWo + 9pn003l3 + (Mp — go80). (3.38)

Da expressao acima vemos que particulas serao favorecidas quando tiverem um lado es-
querdo grande e um lado direito pequeno: espécies com carga negativa tem o lado esquerdo
da desigualdade maior que os com carga positiva ou nula, tendo portanto um limiar de
existéncia menor; estas sao ditas particulas favorecidas pela carga. Por outro lado, devido a
predominancia do néutron, g,003 serd negativo (ver eq. (3.26)) e espécies com sinal oposto
ao do isospin do néutron terao o lado direito de (3.38) menor que as com isospin de mesmo
sinal do néutron, diminuindo seu limiar de existéncia; estas espécies sao ditas favorecidas
pelo isospin. Estes conceitos de favorecimento por carga ou isospin sao importantes quando
consideramos a auséncia da particula A destas populagoes, pois, além de possuir uma massa
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Fig. 3.3: Populagies barionicas (a) e potenciais quimicos e intensidades dos campos(b)

para o caso I (H+N+xg = 1/2/3)

elevada, quando esta espécie é muito favorecida pelo isospin (e.g. +3/2 em ATT tabela
(2.2)), é muito desfavorecida pela carga e vice-versa.

Caso 11

Das figuras 3.4, vemos que o efeito de aumentar o acoplamento méson-hiperon de \/%
para 1 é o de aumentar a populacao das particulas favorecidas pelo isospin, ja que, por
exemplo, X% e =~ invertem-se na ordem de aparecimento. Notar que o potencial g,wg é
diretamente proporcional a densidade barionica total para o caso do acoplamento universal,
dai o comportamento perfeitamente logaritmico na figura dos potenciais.

Caso 11

A presenca de néutrons, prétons, elétrons e muons, desconsiderando-se os graus de liber-
dade hiperonicos é o cenario mais adotado nos modelos de estrelas de néutrons; na figura 3.5
mostramos as populagoes e potenciais para este caso. Vemos que com a auséncia de outros
bérions carregados, a neutralidade elétrica é mantida apenas por p*,e~ e u~, fazendo com
que a populacao de léptons seja sempre crescente, ao contrario do que acontecia nos casos
[ell.

Caso IV

Apresentamos na figura 3.6 os resultados da teoria para o caso IV quando desconside-
ramos os efeitos da energia de simetria, ou seja, quando retiramos o méson p do modelo
(9, = 0). Comparando as figuras (3.5) e (3.6) vemos que os prétons, elétrons e mions
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Fig. 3.4.a
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Fig. 3.4: Populagies barionicas (a), potenciais quimicos e intensidades dos campos (b) para
o caso II (H+N+xn =1).

Regidao  Densidade (g/cm?) Tipo de matéria Referéncia
I 2x 100 <p<1x10Y cristalina; Harrison e Wheeler [17]
metais leves, gas de elétrons
II 1 x 101 < p<2x10¥  cristalina; metais pesados,  Negele e Vautherin [55]
gas de elétrons relativisticos
111 2 x 108 < p<5x 101 ntcleons, hiperons e modelo apresentado
léptons relativisticos neste trabalho [9]

Tab. 3.1: Fquacoes de estado para cada faiza de densidades.

nao passariam de 10% da populacao de néutrons; estes graficos mostram dramaticamente a
importancia da inclusao do méson isovetorial ¢ na teoria.

Tendo encontrado todos os momenta das particulas, estamos aptos a encontrar a equagao
de estado a partir de (3.36) e de (3.37). Porém, esta equacado de estado foi deduzida em um
modelo que considera densidades nucleares e super-nucleares (10 — 10'°g/cm?); como as
densidades em estrelas de néutrons varrem uma faixa que vai desde estas altas densidades na,
regiao central até quase anular-se na superficie, precisaremos de outras equacoes de estado
para as regioes de estado sub-nucleares. Devido ao seu sucesso na descricao das regioes
consideradas, escolhemos as equacoes mostradas na tabela 3.1. Introduzindo esta equacao
de estado total nas equagoes OTV (1.18) e (1.23), poderemos obter a massa e o raio das
estrelas como fung¢ao de sua densidade central ¢.; da equacao (1.64), também temos o valor
do redshift para cada estrela da sequéncia. Além disso, como demonstrado em [15], podemos
encontrar o nimero total de espécies B em uma estrela através da expressao

R M ~L/2
Np = 47r/ <1 — T) r?pp(r)dr, (3.39)
0
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Fig. 3.5: Populagies barionicas (a), potenciais quimicos e intensidades dos campos (b) para
o caso III (n,p,e” e =, g, #0).

Fig. 3.6.a
1.000
n

0.100 .
>
[¢]
=
o =3
] K}
a =)
g
w

0.010

0.001

0.0 .
p(fm™) p (fm™)

Fig. 3.6: Populagies barionicas (a), potenciais quimicos e intensidades dos campos (b) para
o caso IV (n,p,e” e =, com g, =0).
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pe(fm=3)  R(km) M/M, z A Y/A Ec

1.416 -1 1.39 +1 3.099 -1 3.457-2 3.70 +56 0. 2.402 +14
1.771-1 13441 5.133-1 6.175-2 6.17 +56 0. 3.025 +14
2.207-1 1.35+1 7.840-1 9.845-2 9.58 +56 0. 3.808 +14
2.737-1 128 +1 1.103 1.579-1 1.37 457 0. 4.794 414
3.042-1 13041 1.228 1.773-1 1.54 +57 4.339-4 5.379 +14
3.378-1 130+1 1339 1.984-1 1.69 +57 3.084-3 6.035 +14
3.747-1 130 +1 1.433 2172-1 1.82 457 8.176-3 6.772 +14
4.153-1 13041 1.516 2.344-1 194 +57 1.650-2 7.598 +14
4598 -1 1.28 +1 1.589 2.559-1 2.04 +57 2.863-2 8.525 +14
5.086 -1 1.27 +1  1.655  2.744 -1 2.14 457 4.454 -2 9.565 +14
5.618-1 12741 1.714 2888 -1 2.22 +57 6.379-2 1.073 +15
6.198-1 124 +1 1.767 3.131-1 2.30 +57 8.610-2 1.204 +15
6.827 -1 1.224+1 1.809 3.329-1 2.36 +57 1.102-1 1.351 +15
7509 -1 1.19+1 1.840 3.558 -1 2.41 +57 1.343 -1 1.516 +15
8.247-1 11741 1865 3.736-1 2.45 +57 1.593-1 1.701 +15
9.045-1 1.15+1 1.883 3.905-1 2.47 +57 1.845-1 1.908 415
9908 -1 1.12+1 1.884 4.088-1 2.48 +57 2.077-1 2.141 +15
1.084 +0 1.10 +1  1.888  4.228 -1 2.48 +57 2.316 -1 2.402 +15
1.184 +0 1.08 +1  1.882  4.340-1 2.47 457 2.558 -1 2.696 +15
1.292 40 1.06 +1  1.867 4.424 -1 2.44 457 2.805-1 3.025 +15
1.408 +0 1.03 +1  1.851  4.587-1 2.41 +57 3.041 -1 3.394 +15

Tab. 3.2: Propriedades estelares para o caso I. p. corresponde a densidade de particulas no
centro da estrela, z é o redshift e Y/A representa a propor¢ao hiperon/nicleon
na estrela.

onde pp(r) é a densidade de particula do barion B em fun¢ao do raio da estrela. Fazemos
isto para os casos I e II e mostramos os resultados explicitamente nas tabelas 3.2 e 3.3.

Vemos que as massas maximas das sequéncias de estrelas de néutrons nos casos I, I e
[T estao na faixa de aceitabilidade ( > 1.5M) sugerida pelas atuais medidas de massas de
pulsares.

No caso I, tomando a estrela de maior massa, uma estrela de massa intermedidria e
outra de massa pequena, podemos entender como as diferentes densidades se distribuem
nas estrelas de néutrons a partir da andlise da figura 3.7. Nas estrelas de massa méaxima
e intermediaria vemos que a densidade de energia varia muito pouco da regiao central
até a superficie, enquanto que a de massa pequena varre uma grande faixa de valores de
densidades; temos & ~ 10 g/cm? no centro da estrela e £, ~ 103g/ecm?® na superficie. Em
3.8 estd mostrada a sequéncia de estrelas de néutrons como funcao da densidade central para
os casos I, II e III e também a relacdo massa-raio para estes casos. A presenca de hiperons
diminui fortemente a massa maxima do modelo em comparagao com a abordagem tradicional
considerando apenas nucleons e léptons. Nos casos em que ha hiperons, o acoplamento
universal prevé maiores massas estelares que o caso em que estes barions se acoplam mais
fracamente com os mésons (x% = 2/3). Apresentamos nas figuras 3.9 e 3.10 a forma com
que as diferentes particulas se distribuem ao longo do raio para a estrela de massa maxima
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pe(fm™3)  R(km) M /M z A Y/A Ec
1.416 -1 1.390 +1  3.099 -1  3.457 -2 3.707 +56 0. 2.402 +14
1.771 -1 1.340 +1 5.133-1 6.175-2 6.178 +56 0. 3.025 +14
1.978 -1 1.340 +1 6.410-1 7.897 -2 T7.768 +56 0. 3.394 +14
2.207 -1 1.350 +1 7.840-1 9.845-2 9.583 +56 0. 3.808 +14
2459 -1  1.350 +1 9.393 -1 1.216-1 1.158 457 0. 4.272 +14
2.737-1  1.280 +1 1.102 +0 1.577-1 1.372 457 0. 4.794 +14
3.041 -1 1.300 +1 1.264 +0 1.840-1 1.592 457 0. 5.379 +14
3.375-1 1.300 +1 1.391 +0 2.087 -1 1.765 457 0. 6.035 +14
3.741 -1  1.310 +1 1.505 +0 2.297 -1 1.924 457 4.451-3 6.772 +14
4.142 -1  1.300 +1 1.610 +0 2.552-1 2.072 +57 1.184-2 7.598 +14
4.579-1 1.290 +1 1.705 +0 2.801 -1 2.214 457 2.308 -2 8.525 +14
5.055 -1  1.280 +1 1.795 +0 3.058 -1 2.344 457 3.777 -2 9.565 +14
5.070 -1  1.260 +1 1.870 +0 3.334 -1 2.462 457 5.507 -2 1.073 +15
6.127 -1  1.250 +1 1.936 +0 3.567 -1 2.560 +57 7.426 -2 1.204 +15
6.727 -1 1.220 +1 1.988 +0 3.873 -1 2.646 +57 9.368 -2 1.351 +15
7.372 -1 1.200 +1 2.029 +0 4.123 -1 2.706 +57 1.131-1 1.516 +15
8.065 -1 1.180 +1 2.057 +0 4.346 -1 2.748 +57 1.326 -1 1.701 +15
8.806 -1 1.150 +1 2.069 +0 4.596 -1 2.780 +57 1.516-1 1.908 +15
9.600 -1 1.130 +1 2.080 +0 4.789 -1 2.787 +57 1.701 -1 2.141 +15
1.044 40 1.110 +1 2.081 +0 4.956 -1 2.780 +57 1.880 -1 2.402 +15
1.135 40 1.080 +1 2.066 +0 5.148 -1 2.770 +57 2.049 -1 2.696 +15
1.231 +0 1.060 +1 2.054 +0 5.276 -1 2.739 +57 2.219-1 3.025 +15
1.334 +0 1.040 +1 2.035 +0 5.375-1 2.701 457 2.383 -1 3.394 +15
Tab. 3.3: Propriedades estelares para o caso II.
Fig. 3.7.a
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Fig. 3.7: Equacdo de estado (a) e distribuicio radial da densidade de energia (b) para o

caso I.
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Fig. 3.8.a Fig. 3.8.b
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Fig. 3.8: Relacoes massa da estrela-densidade central (a) e massa da estrela-raio (b) para
os casos I, Il e III.

para os trés casos. E interessante notar que, no caso [, o neutron domina a maior parte da
estrela, mas do centro até um raio de 4 km o A é mais populoso. Nos casos I e II, a particula
dominante é sempre o néutron, justificando mais ainda nome de estrelas de néutrons.

Vimos neste capitulo uma teoria bastante completa sobre a constituicao de estrelas de
néutrons e encontramos resultados em bom acordo com as massas de pulsares ja encontradas.
No préximo capitulo introduzimos um modelo com acoplamentos méson-nicleon ajustéaveis,
o qual nos permitird investigar a influéncia de propriedades da matéria nuclear nos valores
de massa, raio, proporcao de hiperons, entre outras propriedades estelares.
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Fig. 3.9.a Fig. 3.9.b
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Fig. 3.9: Distribui¢ao radial das populagoes baridnicas e leptonicas para os casos I (a) e II
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Fig. 3.10: Distribuicdao radial de protons, néutrons e léptons para o caso 111



Capitulo 4

Modelo com Acoplamento Ajustavel

4.1 Introducao

Quando se estuda modelos renormalizaveis tipo QHD, podemos ir além dos diagramas
de nivel de arvore e calcular as correcoes radioativas. Porém, a inclusao de contribuicoes de
mais alta ordem, usando a expansao de loop tinico, sé tem piorado a fenomenologia [56]. Isto
pode ser contornado com a inclusao de diagramas mais complexos, considerando correcoes
de vértices e correlacoes de curto alcance.

Alternativamente, uma melhora da fenomenologia pode ser conseguida através da mo-
derna abordagem da renormalizacao em termos de teorias efetivas [57, 58]. Nestas teorias
pode-se, e deve-se, adicionar mais e mais interagoes, mesmo nao-renormalizdveis, de modo a
melhor descrever o sistema naquela escala de energia usando graus de liberdades compostos
(hibridos).

Estas teorias baseiam-se em duas observacoes basicas. Primeiro, a de que teorias rela-
tivisticas de campos quanticos nao devem ser reservadas a descricao apenas de particulas
elementares; estas teorias sao apenas um meio de parametrizar a matriz de espalhamento
S, coerente com a unitariedade, a analiticidade, a causalidade e simetrias (covarianca de
Lorentz, simetria quiral, entre outras) podendo ser estendidas a graus de liberdades com-
postos. Segundo, na maioria dos problemas da fisica os fenémenos relevantes a descri¢ao do
sistema sao restritos a uma determinada escala de comprimento, nao sendo necessario incluir
explicitamente a dindmica existente em escalas menores (e.g. fisica atomica e molecular nao
precisam da dinadmica nuclear). Desta forma, podemos elaborar teorias efetivas de campos
validas naquela escala de comprimento, retirando os graus de liberdade correspondentes as
escalas menores. Os efeitos destas escalas excluidas entrarao na teoria implicitamente a
partir das varias constantes de acoplamento adequando-as aos dados experimentais. Isto,
essencialmente, é o que os modelos do tipo QHD fazem em sistemas com densidade finita.

Porém, como essas teorias podem abarcar um nimero infinito de termos de interagao,
sao necessarias algumas regras para se obter resultados significativos. Deve-se identificar no
modelo um parametro de expansao suficientemente pequeno na regiao de interesse. Também
assume-se uma naturalidade, conceito significando que os acoplamentos desconhecidos da
teoria, quando rearranjados em uma determinada forma adimensional [59], sejam da or-
dem da unidade. Deste modo, as contribuicoes ao lagrangiano podem ser truncadas numa
determinada poténcia daquele parametro pequeno.
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Walecka e Serot em [60] sugerem que os novos lagrangianos que aparecerem nesta nova
filosofia, com o objetivo de descrever a dinamica nuclear, deverao respeitar alguns pontos
principais: campos de niicleons devem estar presentes, pois sao os graus de liberdade de fato
observados nesta escala de energia; as simetrias da QCD devem ser respeitadas; nao deve
haver redundancia formal na descricao dos campos, ou seja, nao se pode através de uma
simples transformacao de ponto eliminar termos do lagrangiano; pions podem ser incluidos
aplicando-se o formalismo da teoria de perturbacao quiral. O ponto mais interessante desta
discussao é quando estes autores apresentam os possiveis parametros de expansao na teoria:
S/M ou V//M, onde S e V sao os potenciais escalar e vetorial, respectivamente. Eles sugerem
um termo genérico do lagrangiano efetivo do tipo:

n l m n
Lrngt L (MQ/’) <§> <K> (—aon m”)prM? (4.1)
mini\ 720 ) \7.) \F, ) I

onde ¢ é o campo do nucleon, I" é uma matriz de Dirac qualquer, 0 se refere a eventuais
derivadas e m, e f; se referem a massa do pion e a sua constante de decaimento, parametros
com sentido vinculado a teoria de perturbacao quiral que nao abordamos neste trabalho. De
qualquer maneira, estudos considerando esta liberdade de acréscimos de termos, dos quais
a renormalizabilidade nao é exigida, comecaram a aparecer em modelos do tipo QHD.

Como vimos no capitulo 2, muitas técnicas foram usadas para tentar corrigir as de-
ficiencias do modelo original de Walecka; o modelo Nao-Linear insere novos termos no
lagrangiano enquanto que os modelos ZM e ZM3 trocam a forma do acoplamento entre
os mésons e os nicleons. Com o aparecimento de modelos do tipo ZM, muitos autores
comecaram a explorar mais a liberdade que os modelos efetivos nos dao e surgiram tra-
balhos que utilizam outros tipos de acoplamento de modo a reproduzir, com o minimo de
parametros fisicos, as propriedades globais do niicleo.

Neste capitulo, o autor deste trabalho apresenta um modelo que abarca a maioria destes
modelos existentes na literatura, vinculando aos acoplamentos méson-nicleon parametros
matematicos livres. Na secao 4.2 construimos essa generalizacao a partir de alguns modelos
que aparecem na literatura. Na secao seguinte exploramos o modelo recém elaborado para
obter resultados como a massa efetiva do nicleon e a incompressibilidade da matéria nuclear;
também estudamos o papel dos potenciais escalar e vetorial nas propriedades nucleares. Por
ultimo, aplicamos o modelo a teoria de estrelas de neutrons, desenvolvida no capitulo 3, para
compreender em que medida o acoplamento méson-nicleon afeta a massa maxima de estrelas
de néutrons, a distribuicao radial dos barions e a proporcao hiperon-nicleon, entre outras
propriedades desses objetos estelares.

4.2 Modelos Fenomenolégicos e um Modelo com
Acoplamento Ajustavel

Koepf, Sharma e Ring [61] estudaram o termo L,y = Mm*11) usando os acoplamentos
fenomenolégicos mostrados na tabela 4.1. O primeiro e o tltimo correspondem ao modelo
de Walecka e ao ZM, respectivamente. Glendenning e Moszkowski [39] analisaram um
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m*(o) M*/M  K(MeV)
I 1- &2 055 545
2 1—tanh(%50) 0.71 410
3 exp(—%£7) 0.80 265
4 (14+%2)1 085 233

Tab. 4.1: Valores de massa efetiva do nicleon e incompressibilidade da matéria nuclear
para diferentes tipos de acoplamentos entre o méson escalar e o nicleon.

acoplamento do tipo:

e 9o 0 Jo0 | _1
m* = (1 2M)(l + 2M) , (4.2)
e obtiveram M*/M = 0.796 e K = 265MeV .

Nota-se em todos estes acoplamentos a preocupacao de manter a forma para a expressao
da massa efetiva de Walecka, M*/M ~ 1 — g,0/M, em primeira ordem para g,o/M. Esta
aproximacao é bastante razoavel, ja que essencialmente g,o representa o desvio sofrido pela
massa do nicleon devido a presenca dos mésons escalares. Como os resultados experimentais
sugerem M*/M ~ 0.78, temos g,0/M ~ 0.3. Os diversos modelos apenas corrigem a
expressao de Walecka com termos de ordem mais alta em g,o /M.

Baseando-se nas caracteristicas comuns dos varios modelos acima, podemos propor um
modelo que, com parametros matematicos adequados, recupera os resultados da maioria dos
lagrangianos apresentados. Nossa proposta de lagrangiano tem a mesma forma de (2.120),

L= Jlin@ +igteh) — (M - g 0]
1
2

1 1
(0,00 0 — my0?) — ~w W + gmfwuw”, (4.3)

4

mas onde agora temos

1
= o 4.4
go‘ (1 + %)A g ( )
e
0w - —— 3 Yo (4.5)
(59

onde A\ e 8 podem representar qualquer nimero real nao-negativo. Essencialmente o que
fizemos foi reescalonar os acoplamentos escalares e vetoriais de Walecka. Por exemplo,
fizemos a seguinte troca:

9o O

). 4.6
(Hia_ﬁ)ww (4.6)

Goothth —



Capitulo 4. Modelo com Acoplamento Ajustavel 66

Este novo acoplamento pode ser expandido em poténcias do parametro (pequeno) g,o/M:

R ) goo \ "
LRI (%7) . (4.7)
onde
(A +n) (4.8)

_ n

@) = D e
Note-se que esta expansao estd na forma sugerida por Walecka e Serot em (4.1). A série sera
absolutamente convergente somente quando A > g,0/M, ou seja, cada vez que aumentamos
nossa escala de densidades, precisaremos readequar o parametro A\ se quisermos utilizar a
série acima ao invés da expressao explicita para g%/g, (eq. (4.4). Desta forma, A entra bem
no espirito das teorias efetivas e pode ser um parametro de escala bastante apropriado. Um
estudo mais aprofundado deste acoplamento sob a luz da moderna teoria efetiva de campos
foge ao escopo deste estudo.

Deve-se enfatizar que nas teorias efetivas deve-se considerar todos os termos coerentes
com as simetrias do problema subjacente (no caso, a QCD). Em (4.7) s6 incluimos termos de
auto-acoplamento escalar, sem considerar o auto-acoplamento vetorial ((w,w*)?, (w,w*)*, ...)
ou termos mistos (ow,w", o?w,w",...). Estas inclusoes sao deixadas para um trabalho sub-
sequente, mas sabe-se que excelentes fenomenologias sao encontradas mesmo quando se
acrescentam apenas termos de auto-acoplamentos escalares [62].

E facil ver a correspondéncia do lagrangiano (4.3) com os lagrangianos dos principais
modelos na tabela abaixo:

Modelo A I}
Walecka — 0 —0
ZM 1 —0
ZM3 1 1

Assim, se quisermos os resultados de cada um desses modelos, basta colocar os parametros
adequados. Porém o principal interesse em estudar esta nossa proposta é verificar as pro-
priedades nucleares para valores intermedidrios de \ e 3.

Aplicando as equacoes de Euler-Lagrange para este modelo, obtemos:

(170" — gl — (M — gyo)) = 0; (4.9)
Ouw™” +miw” = ghby"; (4.10)
0,0"0 + mio = —F (o) — G(o)ywhi, (4.11)
onde
_oM*
F(U) — ao- y
Glo) = 2. (4.12)
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Fazendo a aproximacao de campo médio nestas equacoes e rearranjando apropriadamente
as constantes:

(0" — givoe® = (M —g;0)) =0 (4.13)
guwo = mj (i—%) p; (4.14)
o0 =~ (fz—)Z [(Fg(:)> ps + (igj) (gwwo)p] : (4.15)

Das defini¢oes de F'(0) e G(0), temos que

F(o) * . 9oT s\ (A+1)/A
w —m) + Vi (m3) ;
G(O’) _ _ (mz)(ﬁJrl)/ﬂ (4 16)
9o Yo M '
com
1
my = (4.17)

—.
9o
(1+%5)
Assim, bem como nos modelos de Walecka, ZM e ZM3, aqui também nao precisamos espe-
cificar as massas dos mésons, pois todas as equacgoes estao expressas em funcao das razoes
9s/Ms € gu/my, Nota-se a principal caracteristica de ZM3 na tultima equa¢ao para o; um

acoplamento entre os mésons escalares e vetoriais o qual serd comum em todos os modelos
do caso £ —V, como veremos adiante. Dos autovalores da equacao de Dirac, temos que a

energia de Fermi sera:
1= ghwo + \ k2 + M*2. (4.18)

As expressoes para os potenciais escalar (S) e vetorial (V) sao

S = —myg,0 (4.19)
V' = mjg.wo- (4.20)

Vemos assim a vantagem deste nosso modelo: ele apresenta acoplamentos méson-nicleon
ajustaveis. Por exemplo, ao variar A entre 0 e 1, mantendo 3 nulo, estaremos varrendo muitos
valores de S, V, M* e K que existem entre o modelo de Walecka e o ZM. Similarmente,
podemos variar A e [ entre 0 e 1 para encontrar valores daquelas propriedades nucleares
que existem entre Walecka e ZM3.

A faixa de valores interessantes para esses parametros nao é tao grande como pode-se
pensar a principio. Devido a forma de nosso acoplamento geral (equagoes (4.4) e (4.5)), hd
uma rapida convergéncia para uma forma exponencial de acoplamento. Para ver isso, basta
fazermos A e/ou 3 tender ao infinito ':

* —9g9
gg'_>6 M 90'7

el

gE— e g, (4.21)

L Apesar de muito parecido, este acoplamento nao ¢ o mesmo do modelo 3 que aparece na tabela (4.1).
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Como veremos na préxima se¢ao, ja para A e/ou 5 > 1 os resultados nao diferem muito
desse acoplamento exponencial.

Apesar de haver outras possibilidades de combinacao entre os parametros A e [3, neste
capitulo exploraremos apenas dois casos principais:

e Escalar (caso E): variamos A, mantendo  nulo. Este caso pode abrigar os modelos
W e ZM.

e Escalar-Vetorial (caso E-V): variamos A e 5, mas com o vinculo § = X. W e ZM3 se
encaixam nesta categoria.

O fato do modelo W pertencer as duas categorias nao ¢ estranho, ja que para esse modelo
os dois parametros matematicos sao nulos. Quando tomarmos o limite A\ — oo para o caso
E, teremos um modelo com um acoplamento do tipo exponencial (eq .4.21); nos referiremos
nas figuras a este modelo assintético como EXP/E. Similarmente, para A, 8 — 0o teremos
um modelo EXP/E-V.

Na proxima secao exploramos as propriedades nucleares deste novo modelo analisando
como elas dependem dos parametros matematicos introduzidos. Também analisaremos o
comportamento de (g,/my)? e (g.,/m,)? para os diferentes valores de .

4.3 Propriedades nucleares do Modelo com
Acoplamento Ajustavel

Precisamos primeiramente determinar as constantes de acoplamento ¢,/m, e g,/m.,
deste modelo. Seguimos o procedimento padrao exposto no capitulo 2, em que se resolve um
sistema de trés equagoes (equilibrio quimico, massa efetiva e pressao nula) a trés incognitas
(as constantes de acoplamento e a massa efetiva). Para cada caso, E e E-V, encontramos
numericamente valores para g,/my, g,/my, € g,0, como funcao do A escolhido (lembrar que
para o caso E-V, 8 = \).

Resta-nos ainda encontrar valores para a incompressibilidade; podemos, de fato, deduzir
uma expressao analitica para esta propriedade nuclear a partir de sua defini¢ao:

K = [kde(g/p)] - (4.22)

dk?

Expandindo a equagao acima, temos

d*p dp 2 —2p  ldu

K — k2 ]_) — . 423

[ (pdk2 + (dk) » o (4.23)
p=po

Como na densidade de saturacao nuclear a pressao é nula, ficamos com

d
K = 3ky !

h (4.24)

k=ko
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O potencial quimico i é funcao de k e de o e portanto sua derivada em relacao a k sera:
% Oudo  Op
dk ~ Oodk = Ok

Portanto, para encontrar a incompressibilidade precisamos calcular os trés termos da equacao
acima. Da expressao 4.18 para o potencial quimico, temos que:

(4.25)

O 092 2k k
el Jw 2 4 " 4.26
ok Mg m2 m? + T ( )
e
o g2 omp 2k3 M* OM*
— =2m= . 4.27
do mﬂmg do 32 - [k2 1 g2 Oo (4.27)

Para encontrar do/dk, passamos todos os termos da equagao do campo o (eq. 4.15) para
um mesmo membro. Assim, teremos uma fun¢ao f = f(o, k) tal que,

2
flo,k) =m2a + F(o)ps + G(U)m’g%p2 = 0; (4.28)

assim,

do _ —(27 /oK),

aF = @F /o) (429)
Calculando estas novas derivadas, obtemos:
of \ dps « 9o dp
<8k>a = F (o) % + 2G(0)myj dek (4.30)
e
ﬁ _ 9 OF (o) dps « 9o 0G(0) 5  G(o)dgl ,
(80>k =M do +F(0) do g m?2  do e m?2  do - (431)

Precisamos agora calcular as derivadas de F'(o) e G(0) em relagdo a 0. De (4.12) temos
que

OF (o 2 * )\+ 1 ad *
) — gt | gty - AL gy (132

oG 11
) — g | A et (4.33)

Notar que, se quisermos uma incompressibilidade também dependente apenas das razoes
)
Jo/Ms € g,/my, teremos que expressar os resultados em fungao de

1 0F (o) . 1 0G(o)

F G —
(@), Glo), 92 Oo 992 Oo '

(4.34)
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analogamente ao que fizemos em (4.15). Introduzindo os resultados (4.26),(4.27),(4.30) e
(4.31) na expressao (4.25), teremos uma incompressibilidade expressa por:

K3A x K3B
K=KI1+K2+ —M— 4.35
+R2 4+ e (4.35)
onde
2 3
_ *2 gw 6k0
2
Ko— ko (4.37)
\ k2 + M+
e
2k3 M* F(o)
K34 = —3K, - ( ) ( ) | (4.38)
[ a2 4+ M2\ 9o

[ 242 M*
o - [(2) (52
N i+ b

< el (G Ge)sel)

F(o) 2k2M*

9o \[kE + M**

] , (4.39)

o = () (5 (3
(5 () G i)
" (7%) ( ) gii {m;; @;;%gj)) + (%) } : (4.40)

Nas tabelas 4.2 e 4.3, mostradas no final do capitulo, aparecem as constantes de aco-
plamento e propriedades nucleares em funcao de A para os casos E e E-V, respectivamente.
Mostramos na figura 4.1.a a dependéncia das constantes de acoplamento com o parametro
A; é interessante notar a rapida convergéncia para as formas exponenciais. No caso E-V,
as curvas apresentam um maximo e pares de constantes (g,/ms, g, /M) bastante similares
aparecem para diferentes valores de A (e.g. A = 0.10 e 0.7). No entanto, os resultados
para as propriedades nucleares sao muito distintos, indicando a importancia da forma de
acoplamento (valor de ) nestes modelos.

Em 4.1.b apresentamos o plano S-V para os varios A’s. Nao ¢ dificil compreender a
reta que aparece neste tultimo grafico. A equacao para o potencial quimico na densidade de
saturacao é dada por

o =V + /K2 + (M + 5)2, (4.41)
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Fig. 4.1: (a) Dependéncia das constantes de acoplamento com o parametro X. (b) Plano
dos potenciais escalar S e vetorial V (b). (Linha sdlida corresponde ao caso E-V
e a tracejada ao caso E).

onde pg = g9/py = M + B/A. Usando ko/M e S/M como parametros de expansio, a
expressao acima pode ser aproximada por
B kg

-~ (V+5)+=2(1—S/M).

. (4.42)

E uma boa maneira de se ver como a energia de ligagdo B/A aparece de um cancelamento
entre as energias correspondentes as forgas atrativas (S) e repulsivas (V), somadas ao termo
de energia cinética de um nicleon com massa efetiva M + S ~ M/(1 — S/M) no nivel de
Fermi. A expressao acima pode ainda ser reescrita na forma

Bk ks \ g
Vo~ (Z_W> - (1— sa3 ) S = 5152 0.96 S

justificando a forma linear do gréfico.
obtemos

(4.43)

De fato, fazendo uma regressao linear em 4.1.b,

V ~ —47.41 - 0.94 S, (4.44)

indicando a validade das aproximacoes feitas. EXP/E e EXP/E —V se referem, como ja
citamos, aos casos assintéticos em que A e/ou  tendem ao infinito. Os modelos do caso
E varrem valores que vao do modelo de Walecka (W) até valores do modelo assintético
EXP/E. Similarmente, o caso E-V varre do modelo W até EXP/E-V.

A figura 4.2.a mostra a dependéncia da incompressibilidade com o parametro A para os
casos E e E-V; nota-se, no caso E, um minimo desta grandeza nuclear para valores de A
proximos a 0.2. Em 4.2.b temos a massa efetiva do nicleon como funcao de A\, mostrando
um melhor intervalo de valores para o caso E (0.75 < M*/M < 0.8).
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Fig. 4.2: K (a) e M*/M (b) em funcao do parametro \.

Na fig. 4.3.a apresentamos a relacao K x M*. Observa-se que, diferentemente do que se
tem encontrado na maioria dos modelos do tipo QHD, temos para o caso E uma pequena
parte da curva em que para uma massa efetiva maior, temos também uma incompressibili-
dade maior. Os melhores pares de valores (K, M*/M) estao entre 0.1 < A < 0.2 no caso E
e entre 0.2 < A < 0.3 no caso E-V . (De fato, recentemente alguns autores tém considerado
M*/M ~ 0.6 um melhor valor [63].). Em 4.3.b vemos que modelos com bom coeficiente
relativistico (W e ZM3) possuem menor potencial escalar S. Isto pode ser entendido a par-
tir da definicao de R (eq. (2.130)). Quando o modelo é pouco relativistico, R tende a 1,
pois temos k/M* < 1. E claro que esta desigualdade é tanto mais véalida quanto maior
for a massa efetiva e é por isso que modelos com valores pequenos para M*/M tém menor
coeficiente relativistico R.

4.4 Estrelas de Néutrons e o Modelo com
Acoplamento Ajustavel

Da teoria desenvolvida no capitulo anterior podemos facilmente generalizar o espirito
do nosso modelo com acoplamento ajustavel de modo a descrever a matéria de estrelas de
néutrons. O lagrangiano serd da forma:

1 1
L = 5(6#08”0 —mgo?) — waw‘“’ + §mw2w#w“
1 L1
— 10w 0" +5me,- o
o 1
+ 2 Unlind" — (Mg = 6550) = Glp7u” = 59577 - @ )08
B

+ D a0 — mala. (4.45)
X



Capitulo 4. Modelo com Acoplamento Ajustavel 73
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Fig. 4.3: (a) K x Mx para os casos E e E-V. (b) M*/M como fungio do coeficiente
relativistico R.

onde, g(awg) = m’(*/\,ﬂﬂ)Bg(gywyg)B. Aplicando as equagoes de Euler-Lagrange, fazendo a
aproximacao de campo médio e rearranjando adequadamente as equacoes encontradas de
forma a serem apenas fungoes das razoes (g,/my)?, (guw/mw)? € (g,/m,)?%, obtemos:

2
JuWo = <g—w> Y MipXwsPB, (4.46)
my/) G
2
9pQ03 = (m) meyBXpBI?)BpB; (4.47)
p
9o FB( )
= ()5 (B0 g () (22,
mUXB:QUBOUXB:gang

~ GopPo3 (%)2 3 (HB(J)> Lipps, (4.48)

B 9o 9p

onde Fg(0) e Gp(o) sao dadas pelas equagbes (4.16) para cada espécie barionica. Hg(o) é
similar a Gz (0):

H m* D/
gB;U) ! 7?\43 . (4.49)
a9p

A equacdo de Dirac é a mesma de (3.20), mas substituindo g, ,)p POr gfg’w’p)B. Os auto-
valores desta equacao sao

ps(k) = g5pwo + 923003[33 + \/k'l%‘,B + (Mp — g55o)?. (4.50)

Seguindo o procedimento apresentado no capitulo 3, resolvemos o sistema de 11 equagoes
(equilibrio quimico, conservacao de cargas, equagdo para o campo o) para encontrar os
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momenta de cada espécie barionica e leptonica que precisamos para encontrar a equacao de
estado. As expressoes para a densidade de energia e pressao sao dadas por:

1 1 1
£ = §m302 + §miw§ + §migg3
2JB + 1 kr B
+ T /0 VR + (M — gt po)?k2dk
1 kp A
+ —/ k2 + m2k2dk; 451
z/\: 7T2 0 my ( )
I 5o 1 59 2 2
p = —§mo_a + §mww0 + —m;, 053
1 2Jp +1 [krs k*dk
+ 32 £
B T 0 \/k'2 + (Mp — gtgo)?
1 1 rkra Kk
+ 2> 5 L (4.52)
35 ™o k2 +m?

Introduzindo esta equacao de estado nas equagoes TOV obtemos a massa da estrela, seu raio,
composicao barionica, entre outros, como funcao da densidade central. Assim, teremos uma
sequéncia de estrelas de néutrons para cada valor do parametro A\. Podemos desta forma
relacionar a estrela de massa maxima de cada uma destas sequéncias aquele parametro.

Nas tabelas 4.4 e 4.5, também mostradas no final do capitulo, aparecem as principais
propriedades da estrela de massa méaxima da sequéncia. Na figura 4.4 apresentamos a
massa maxima da sequéncia de estrelas de néutrons com hiperons (xy = 1), nicleons e
léptons como funcao do parametro A. A rapida convergéncia para o limites exponenciais
verificada nas propriedades nucleares também aparece aqui. Para A > 0.25, no caso E, e
para A > 0.9, no caso E-V, os resultados sao muito préximos aos de EXP — E (1.59 M)
e EXP/E —V (0.66 M). O ponto de cruzamento das curvas corresponde a A ~ 0.40 nos
dois casos. E interessante notar que no caso E este valor de A correspondia a K ~ 218MeV
e M*/M ~ 0.83 e no caso E-V a K ~ 194 MeV e M*/M ~ 0.65. Outra caracteriistica
marcante na figura 4.4 sao os baixos valores das massas estelares no caso E-V para A > 0.40.
Neste intervalo se inclui o modelo ZM3 com a baixissima massa de 0.71 M !

Na figura 4.5.a mostramos a dependéncia da massa maxima de uma sequéncia de estrelas
de néutrons com a incompressibilidade da matéria nuclear, K. Como era esperado, tanto no
caso E quanto no E-V, a maioria dos modelos apresenta um comportamento em que temos
uma maior massa maxima para estrelas formadas por matéria menos compressivel (maior
K). Apenas em 0.25 < A < 0.30 inverte-se esta proporgao, intervalo no qual aparece o
minimo da incompressibilidade no caso E. A relacao entre a massa méaxima da sequéncia e
a massa efetiva do niticleon, apresentada na figura 4.5.b, também era previsivel: para uma
massa efetiva grande temos um maior campo escalar, o qual, por nao precisar obedecer ao
principio da exclusao, pode ser mais facilmente comprimido, favorecendo a instabilidade
da estrela. Ainda observando estes graficos, vemos que as curvas em 4.5.a sao bastante
similares, enquanto em 4.5.b nao. Se tivéssemos valores experimentais mais precisos de
K e M*/M, a previsao de massa maxima de uma sequéncia dependeria pouco do modelo
no caso da incompressibilidade, e muito no caso da massa efetiva. Isto sugere que a in-
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M/M_,
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Fig. 4.4: Massa mdzima de uma sequéncia de estrelas de néutrons (acoplamento universal)
como func¢ao do parametro X\, para os casos E e E-V.

compressibilidade serd mais importante na determinacao da massa maxima das estrelas de
néutrons.

Nota-se na figura 4.6 que para alguns valores de A o moédulo do potencial escalar ul-
trapassa a massa do nicleon livre (~ 939 MeV') e a massa efetiva do nicleon fica nega-
tiva, analogamente ao que ocorre com a massa efetiva do elétron num sélido. Fisicamente
isto é aceitavel, pois a massa efetiva é uma grandeza dinamica e apenas expressa como
as particulas reagem as interagoes de que participam. Podemos entender como este efeito
aparece analisando a expressao para a massa efetiva em nosso modelo:

* gﬂ'o—
M= M~ G (4.53)

Aumentando a densidade barionica, o campo escalar se eleva; no limite g,0 — o0 vemos
que apenas para A > 1 nao existe a possibilidade da massa efetiva ficar negativa. E claro
que alguns vinculos da teoria podem evitar que g,o va ao infinito, como ocorre no modelo
de Walecka quando se leva em conta apenas a presenca de nicleons. No entanto, quando se
incluem mais e mais espécies barionicas estes vinculos se modificam, abrindo a possibilidade
de que o campo escalar possa ultrapassar as massas livres. Para ver isto, consideremos
a expressao para a massa efetiva no modelo de Walecka, ja utilizando a expressao para o
campo escalar:

Js \2 xm kg pr
My = MB_Z(m—() 2 E,/o \/k2+(

BI

E2dk
Mp — gaB'U)2
. 9o \2XB e [FE k2dk
My = MB_Z<—> 2 B'/o \/k2+( /

B'#B Mg MB/ — 903’0)2
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Fig. 4.5: Massa mdzima de uma sequéncia de estrelas de néutrons (acoplamento universal)
como fungao da incompressibilidade (a) e da massa efetiva do niicleon (b). (Linha
sdlida corresponde ao caso E e linha tracejada corresponde ao caso E-V.)

2 ke, k2dk
1+ (g—“> X—f/ o . (4.54)
Mgy ™ 0 \/kZ—i-(MB—g(,BU)Z

A nao ser no caso em que sé temos uma espécie bariénica (ou seja, sé niicleons), a expressao
acima pode conduzir a uma massa efetiva negativa. O modelo de Walecka com inclusao dos

hiperons, por exemplo, tem a massa efetiva do nicleon anulada em p = 0.68 fm~".

3

Os modelos do caso E fornecem bons resultados para a maxima massa de uma sequéncia
de estrelas de neutrons; o modelo ZM esta neste caso e por isso apresentaremos mais resul-
tados da aplicacao deste modelo a estas estrelas. J& o modelo ZM3 estd incluido no intervalo
do caso E-V que produz resultados muito ruins. A massa maxima prevista por ZM3 é de
0.71Mg, e por isso nao tem sentido entrarmos em detalhes sobre a constituicao de estrelas

de néutrons utilizando este modelo.

Na figura 4.7.a mostramos as populagoes barionicas em um sistema de hiperons (yg = 1),
nucleons e léptons, de acordo com o modelo ZM; vemos que A e ¥~ nascem juntos e que

2% nao aparece até a densidade de 1.5 fm 3.

3

Em 4.7.b estao os potenciais quimicos e

intensidade de campos e vemos como o potencial S (= M* — M) é mais fraco no modelo
ZM. Estes resultados sao utilizados na obtencao da equacao de estado que nos fornecera a
dependéncia da massa da estrela com sua densidade central, apresentada na fig. 4.8.a. A
massa maxima de 1.59 M, estd dentro dos limites aceitos, mas devemos lembrar que estamos
usando acoplamento universal. Como vimos no capitulo 3, outros acoplamentos tém levado
a uma menor massa maxima. Por outro lado, a inclusao da rotacao podera elevar a massa
em até 20%. Em 4.8.b esta a forma com que as diferentes espécies se distribuem ao longo do
raio. E curioso notar que, ao contrario do visto no modelo Nao-Linear, nao ha cruzamento
entre as espécies barionicas: sempre A serd o hiperon mais populoso e ¥ o menos; sempre

a espécie mais populosa sera o néutron.
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Fig. 4.6: Massa mdzima de uma sequéncia de estrelas de néutrons (acoplamento universal)
como fun¢ao do mddulo do potencial escalar S no centro da estrela. (Linha sélida
corresponde ao caso E, linha tracejada corresponde ao caso E-V e a linha vertical
se refere ao ponto em que | S| é igual a massa do nicleon (~ 939 MeV ).)

Apresentamos assim, pela primeira vez no conhecimento do autor, uma descricdo com-
pleta de estrelas de néutrons utilizando o modelo ZM. Baseados numa generalizacao deste
tipo de modelo, introduzimos o modelo com acoplamento ajustavel com o qual estudamos
a dependencia de propriedades estelares com as propriedades nucleares.
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A (gg/mg)2 (gw/mw)2 (gp/mp)2 K M* /M S 1% R
(fm?) (fm?) (fm?*)  (MeV) (MeV)  (MeV)

0 15.75 12.04 3.51 566.30 0.537 -434.35 356.48 0.931
0.01 15.84 11.11 3.76 457.37 0.570 -403.42 328.76 0.938
0.02 15.61 10.32 3.95 396.55 0.598 -377.64 305.42 0.943
0.03 15.16 9.53 4.13 346.45 0.625 -352.14 282.15 0.948
0.04 14.63 8.81 4.28 310.18 0.650 -328.78 260.70 0.951
0.05 14.01 8.11 4.41 278.76  0.674 -306.49 240.10 0.954
0.06 13.45 7.52 4.52 258.12 0.694 -287.56 22254 0.957
0.07 12.96 7.03 4.61 246.18 0.710 -272.01 208.05 0.959
0.08 12.50 6.59 4.68 235.45 0.725 -257.98 194.94 0.960
0.09 12.08 6.21 4.75 227.61 0.738 -245.94 183.67 0.961
0.10 11.73 5.89 4.80 223.33 0.749 -235.99 174.33 0.962
0.11 11.41 5.61 4.84 219.95 0.758 -227.30 166.17 0.963
0.12 11.14 5.38 4.88 21777 0.766 -219.82 159.13 0.964
0.13 10.87 5.15 4.91 214.28  0.773 -212.80 152.52 0.965
0.14 10.70 5.00 4.93 216.65 0.779 -207.91 147.91 0.965
0.15 10.45 4.80 4.96 214.70  0.785 -201.84 142.17 0.966
0.16 10.30 4.68 4.98 213.22 0.789 -197.82 138.38 0.966
0.17 10.12 4.54 5.00 211.32  0.794 -193.45 134.25 0.966
0.18 9.99 4.43 5.01 212.31 0.798 -190.12 131.10 0.967
0.19 9.87 4.33 5.03 212.37 0.801 -186.89 128.04 0.967
0.20 9.74 4.23 5.04 21491 0.804 -183.88 125.20 0.967
0.30 9.00 3.64 5.12 215.67 0.824 -165.60 107.87 0.969
0.40 8.61 3.35 5.16 217.67 0.834 -156.30 99.05 0.969
0.50 8.38 3.17 5.18 219.52 0.839 -150.84 93.86 0.970
0.60 8.23 3.06 5.20 221.31 0.843 -147.31 90.50 0.970
0.70 8.14 2.98 5.21 222.88 0.846 -144.98 88.28 0.970
0.80 8.05 2.92 5.22 223.62 0.848 -142.92 &86.33 0.970
0.90 7.99 2.87 5.22 223.98 0.849 -141.55 &85.02 0.970
1.00 7.93 2.83 5.23 224.86  0.851 -140.29 &83.83 0.970
1.25 7.85 2.77 5.23 226.24 0.853 -138.30 81.93 0.971
1.50 7.78 2.72 5.24 226.54 0.854 -136.79 80.49 0.971
1.75 7.74 2.69 5.24 227.47 0.855 -135.90 79.64 0.971

00 7.72 2.67 5.25 228.60 0.856 -135.29 79.06 0.971

Tab. 4.2: Constantes de acoplamento e propriedades nucleares para o caso F.
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A (gg/mg)2 (gw/mw)2 (gp/mp)2 K M* /M S 1% R
(fm?) (fm?) (fm?*)  (MeV) (MeV)  (MeV)
0.00 15.75 12.04 3.51 566.30 0.537 -434.35 356.48 0.931
0.02 17.63 13.45 4.07 510.19 0.545 -427.00 349.92 0.933
0.04 18.73 14.26 4.48 458.89  0.554 -419.18 342.92 0.935
0.06 19.58 14.86 4.83 417.12 0.561 -411.93 336.41 0.936
0.08 20.32 15.39 5.14 387.55 0.567 -406.16 331.23 0.938
0.10 20.89 15.79 5.44 358.52 0.574 -399.75 325.45 0.939
0.12 21.44 16.17 5.70 339.16 0.579 -394.89 321.06 0.940
0.14 21.73 16.34 5.97 311.94 0.587 -387.48 314.35 0.941
0.16 22.03 16.52 6.20 293.19 0.594 -381.60 309.02 0.942
0.18 22.26 16.65 6.43 276.88 0.600 -375.90 303.84 0.943
0.20 22.57 16.84 6.62 267.82 0.604 -371.97 300.26 0.944
0.21 22.55 16.80 6.73 257.81 0.608 -368.18 296.81 0.945
0.22 22.60 16.81 6.82 251.24 0.611 -365.35 294.23 0.945
0.23 22.61 16.80 6.92 244.49 0.614 -362.37 291.51 0.946
0.24 22.69 16.84 7.00 240.73 0.616 -360.33 289.64 0.946
0.25 22.71 16.83 7.09 235.46  0.619 -357.70 287.24 0.947
0.26 22.74 16.82 7.17 230.94 0.622 -355.27 285.02 0.947
0.27 22.75 16.81 7.25 226.59 0.624 -352.85 282.80 0.947
0.28 22.75 16.78 7.32 222.39 0.627 -350.42 280.58 0.948
0.29 22.75 16.76 7.40 218.64 0.629 -348.12 278.47 0.948
0.30 22.76 16.74 7.47 215.49 0.632 -346.00 276.53 0.949
0.40 22.62 16.44 8.03 193.78 0.651 -327.57 259.58 0.951
0.50 22.10 15.87 8.41 179.11 0.668 -311.47 244.72 0.954
0.60 21.48 15.25 8.66 169.60 0.682 -298.33 232.54 0.955
0.70 20.98 14.76 8.83 164.92 0.693 -288.63 223.53 0.957
0.80 20.49 14.30 8.94 161.15 0.701 -280.47 215.93 0.958
0.90 20.14 13.96 9.03 159.81 0.708 -274.50 210.38 0.958
1.00 19.80 13.64 9.09 158.24 0.713 -269.23 205.45 0.959
1.25 19.19 13.08 9.19 156.95 0.723 -260.01 196.84 0.960
1.50 18.77 12.69 9.25 156.62 0.730 -253.81 191.04 0.961
1.75 18.43 12.38 9.28 156.17 0.735 -249.17 186.69 0.961
00 18.20 12.17 9.31 154.98 0.738 -246.01 183.73 0.961

Tab. 4.3: Constantes de acoplamento e propriedades nucleares para o caso E-V.
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Fig. 4.7: Populagies barionicas e leptonicas no modelo ZM (a). Potenciais quimicos e
intensidade dos campos neste modelo (b).
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Fig. 4.8: Relagcdo massa da estrela-densidade central neste modelo (a).Distribuicdo radial
das espécies barionicas e leptonicas no modelo ZM (b)
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A log(e.) M, R, S z Y/A Npr K M*/M R

g/em®  (Mg) (km) (MeV) (x10°®) (MeV)

0 15.18 2,77 13.17 936.3 0.623 0.27 0.40 566.30  0.537 0.931
0.02 1524 256 12.39 934.2 0.597 0.30 0.36 396.55  0.598  0.943
0.04 15.31 2.35 11.63 929.2 0.574 0.32 0.33 310.18 0.650 0.951
0.06 15.38 217 10.89 923.3 0.554 0.34 0.30 258.12  0.694 0.957
0.08 15.43 2.02 10.38 910.3 0.533 0.35 0.28 235.45 0.725 0.960
0.10 1547 191 998 896.7 0.515 0.36 0.26 223.33  0.749 0.962
0.12 1549 1.83 9.75 877.2 0.495 0.35 0.25 217,77 0.766  0.964
0.14 15.52 1.77  9.59 857.5 0.479 0.35 0.24 216.65 0.779  0.965
0.16 1554 1.72 945 838.6 0.467 0.35 0.23 213.22  0.789  0.966
0.18 1553 1.68 9.48 807.8 0.446 0.33 0.23 212.31  0.798  0.967
0.25 1553 1.61 949 732.3 0.416 0.30 0.22 212.92  0.814 0.968
0.30 15.52 1.59 9.61 669.7 0.399 0.27 0.21 215.67 0.824  0.969
0.35 15.51 1.58 9.69 618.2 0.389 0.26 0.21 216.35 0.828  0.969
0.40 15.51 1.58 9.73 580.1 0.385 0.25 0.21 217.67 0.834 0.969
0.45 1549 158 9.83 542.2 0.379 0.23 0.21 218.37 0.836  0.969
0.50 1549 1.58 9.84 517.5 0.378 0.23 0.21 219.52  0.839 0.970
0.55 1549 1.58 985 4976 0.378 0.23 0.21 221.16  0.841 0.970
0.60 1549 1.58 9.86 480.3 0.377 0.22 0.21 221.31 0.843 0.970
0.65 1549 158 9.86 4654 0.377 0.22 0.21 221.81 0.844 0.970
0.70 1548 1.58 9.92 450.7 0.375 0.22 0.21 222.88 0.846 0.970
0.75 1548 1.58 991 4404 0.375 0.21 0.21 223.07 0.847 0.970
0.80 15.48 1.58 9.92 430.7 0.374 0.21 0.21 223.62 0.848 0.970
0.85 1548 1.58 9.92 4228 0.374 0.21 0.21 223.87 0.849 0.970
0.90 1548 1.58 9.92 4155 0.375 0.21 0.21 223.98 0.849 0.970
0.95 1547 158 997 407.0 0.372 0.21 0.21 224.01  0.850 0.970
1.00 1547 1.59 9.98 401.6 0.372 0.20 0.21 224.86 0.851 0.970
1.10 1547 1.59 9.98 392.0 0.373 0.20 0.21 225.10 0.851 0.971
1.20 1547 1.59 9.98 384.0 0.373 0.20 0.21 225.80 0.852 0.971
1.30 1547 1.59 998 3775 0.373 0.20 0.21 226.08 0.853 0.971
1.40 1547 1.59 999 371.8 0.372 0.20 0.21 226.90 0.854 0.971
1.50 1547 1.59 998 366.9 0.373 0.20 0.21 226.54 0.854 0.971
1.60 1546 1.59 10.03 361.2 0.370 0.20 0.21 226.92 0.855 0.971
1.70 1547 1.59 9.99 359.1 0.373 0.20 0.21 227.88 0.855 0.971
1.80 1547 1.59 9.99 355.6 0.372 0.20 0.21 22797 0.855 0.971
1.90 1547 1.59 10.00 352.8 0.373 0.20 0.21 228.25 0.856 0.971

9 15.47 1.59 10.00 350.3 0.373 0.20 0.21 228.60 0.856 0.971

Tab. 4.4: Propriedades estelares para o Caso E. Temos

as sequintes correspondéncias:

€. - densidade central; M, - massa madxima da seqiéncia; R, - raio da estrela
de massa mazima; S - potencial escalar no centro da estrela; z - redshift; Y/A -
propor¢ao hiperon(Y)/bdrion, Ngr - nidmero bariénico total; K - incompressibi-
lidade; M* /M - massa efetiva e R - coeficiente relativistico.
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A log(e.) M, R, S z Y/A  Npr K M*/M R

g/em®  (Mg) (km) (MeV) (x10%%) (MeV)

0 15.18 277 13.17 936.3 0.623 0.27 0.40 566.30 0.537 0.931
0.02 1520 2.70 1293 944.3 0.615 0.28 0.39 510.19  0.545 0.933
0.04 1522 2,63 12.64 954.2 0.610 0.29 0.38 458.89  0.554 0.935
0.06 15.24 256 12.39 960.1 0.602 0.30 0.37 417.12  0.561  0.936
0.08 15.27 250 12.12 969.0 0.598 0.31 0.36 387.55  0.567 0.938
0.10 15.28 243 11.89 973.1 0.588 0.32 0.34 358.52  0.574  0.939
0.12 1530 2.37 11.68 977.0 0.579 0.33 0.33 339.16  0.579  0.940
0.14 1533 230 11.38 985.1 0.574 0.34 0.32 311.94 0.587 0.941
0.16 15.35 224 11.16 986.4 0.563 0.34 0.31 293.19  0.594 0.942
0.18 15.38 217 10.88 993.7 0.559 0.35 0.30 276.88  0.600 0.943
0.20 15.38 215 10.82 994.7 0.555 0.36 0.30 267.82 0.604 0.944
0.25 1544 199 10.18 1002.2 0.534 0.38 0.27 235.46 0.619 0.947
0.30 15.51 1.83 9.58 1011.3 0.516 0.39 0.25 21549 0.632 0.949
0.35 1556 1.70 9.09 1012.0 0.491 0.41 0.23 205.23  0.640 0.950
0.40 15.62 1.57 8.60 1014.9 0.470 0.42 0.21 193.78 0.651 0.951
0.45 15.66 1.44 820 1008.3 0.440 0.42 0.19 187.17 0.658 0.952
0.0 15.64 1.31 814 966.9 0.381 0.40 0.17 179.11  0.668 0.953
0.55 15.63 1.19 807 930.6 0.329 0.38 0.15 173.72  0.675 0.954
0.60 15.62 1.07  8.08 891.6 0.282 0.35 0.14 169.60 0.682 0.955
0.65 15.61 0.98 813 853.1 0.244 0.32 0.12 167.20  0.687 0.956
0.70 15.60 0.90 8.22 816.7 0.215 0.29 0.11 164.92 0.693 0.957
0.75 15.60 0.84 831 7829 0.193 0.27 0.11 163.33  0.696  0.957
0.80 15.59 0.80 841 752.0 0.177 0.24 0.10 161.15 0.701  0.958
0.85 1555 0.76 869 708.8 0.161 0.21 0.10 160.69  0.704  0.958
0.90 1545 0.74 9.15 654.5 0.146 0.16 0.09 159.81  0.708 0.958
0.95 1539 0.72 944 615.1 0.136 0.13 0.09 159.71  0.710 0.958
1.00 1531 071 9.76 5779 0.128 0.10 0.09 158.24 0.713 0.959
1.10 15.18 0.88 10.89 515.0 0.146 0.06 0.11 157.90 0.717  0.959
1.20 1523 0.69 10.07 515.3 0.119 0.06 0.09 157.56  0.721  0.960
1.30  15.22  0.68 10.10 497.5 0.117 0.06 0.08 157.39  0.724  0.960
1.40 15.20 0.67 10.17 481.3 0.115 0.0 0.08 157.06 0.727  0.960
1.50 15.18 0.67 10.21 468.3 0.113 0.04 0.08 156.62 0.730 0.961
1.60 15.16 0.67 10.26 457.1 0.112 0.04 0.08 156.55 0.732 0.961
1.70 1517 0.66 10.23 4514 0.112 0.04 0.08 156.31  0.733  0.961
1.80 15.16 0.66 10.25 443.5 0.111 0.04 0.08 155.74  0.735 0.961
1.90 15.14 0.66 10.31 434.5 0.110 0.03 0.08 155.03 0.737 0.961

00 15.14  0.66 10.31 431.9 0.110 0.03 0.08 154.98 0.738 0.961

Tab. 4.5: Propriedades estelares para o Caso E-V. Mesmas correspondéncias da tabela 4.4.



Conclusao e Perspectivas

Desenvolvemos neste trabalho um formalismo eficiente na descrigao da matéria existente
em estrelas de néutrons considerando a presenca de hiperons, nticleons, 1éptons e mésons.
Bons resultados para massa méaxima de estrelas de néutrons sao obtidos com a utilizagao
do modelo Nao-Linear neste formalismo. O modelo ZM, pela primeira vez aplicado neste
problema, conduz a uma massa maxima de 1.59 Mg, no limite das observacoes ja feitas em
massas de pulsares. O modelo ZM3 nao serve para descrever estas estrelas, pois conduz a
uma massa maxima de apenas 0.7M,.

Apresentamos também no tltimo capitulo uma proposta de modelo com acoplamento
méson-nicleon ajustdvel por pardmetros matemaéticos (A, 3), o qual consegue reproduzir os
resultados dos modelos de Walecka, ZM e ZM3. Através da caracteristica de que temos um
modelo tipo QHD para cada escolha dos parametros, pudemos explorar bastante as relagoes
entre as propriedades nucleares que se mantém de modelo para modelo. Notadamente, vimos
que os modelos ZM e ZM3 se assemelham muito as formas exponenciais assintéticas EX P/E
e EXP/E — V, respectivamente. A faixa de valores que melhor reproduz a fenomenologia
foi 0.1 < A < 0.2 para o caso E, e 0.2 < A < 0.3 para o caso E-V.

Também estudamos a relacao entre as propriedades estelares e nucleares. Vimos que a
massa maxima de uma sequeéncia de estrelas de neutrons é mais sensivel ao valor da massa
efetiva do nicleon que ao da incompressibilidade. Desta forma, um valor mais preciso de K
nos trard informacoes mais significativas sobre as massas de estrelas de néutrons.

Como perspectiva de trabalho futuro, temos o estudo deste modelo com acoplamento
ajustavel sob a luz da moderna teoria efetiva de campos, de modo a tentar compreender
o que ja vislumbramos no comeco do capitulo 4; o parametro A estd associado a faixa
de densidades em que o modelo é aplicado. Também poderemos introduzir acoplamentos
escalar-vetorial e auto-acoplamentos vetoriais no lagrangiano.

Para os modelos de estrelas de néutrons queremos em breve introduzir os efeitos de
rotacao os quais elevam a massa méaxima da sequéncia. Uma andlise para temperatura
finita sera interessante no estudo de supernovas e estrelas protoneutronicas. A introducao
de graus de liberdade de quarks também é uma boa perspectiva de estudo, ja que nestes
modelos hibridos ha possibilidade de identificacao da transicao hadron-plasma quark-glion.



Apéndice A
Notacao e Fatores de Conversao

Em todo trabalho seguimos a notagao de Bjorken e Drell [33], explicitada em seu
apéndice, ressaltando-se que, como também trabalhamos com espacos curvos, o simbolo
g para o tensor de Minkowski deve ser substituido por 1, . A agao utilizada em nossos
desenvolvimentos que envolvem a Teoria da Relatividade Geral ! é dada por

I= /(zg + Lo)d'z, (A1)

onde L, e L, sao, respectivamente, os lagrangianos gravitacional e de campos de matéria.
Este tltimo depende da natureza da matéria estudada, mas o primeiro é geral e expresso
por (G=c=1):

L, = (%) RV=3, (A.2)

onde R = ¢g" R, é a curvatura escalar; R, é o tensor de Ricci definido como R, = RZWJ.
Por sua vez, Rf ,, é denominado tensor de Riemann definido por:

R, =T? —T° 4+T*T? TP (A.3)

ouy oV, ou,v oV ap ou- av*

(os indices precedidos por virgulas indicam derivada comum do termo em relagao a varidvel
espaco-temporal correspondente ao indice). O pseudo-tensor FQV é chamado de conezxdo
afim e expresso em funcao de g, por:

1 K
F;\w = 59/\ (glﬁl/,,u + Ikp,y — guy,n)- (A4)

Finalmente, g = det|g,,| onde g,, é o tensor métrico do espaco, definido por:

9e 9EP

G = T 3 G (A.5)

o qual denota a diferenca entre o espaco estudado e o espaco plano de Minkowski. Este
tensor também aparece na expressao para o intervalo invariante, dr:

dr* = g, da"da”. (A.6)

! Tem-se uma boa introdugio a esta teoria em [64].
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A minimizagao da agao (A.1) nos leva as equagoes de Einstein:
G* = —8nxT", (A7)

onde G* = R* — %g””R é o tensor de Einstein e T* o tensor energia-momentum, o qual
depende de L,,.

Em teoria de campos quanticos costuma-se utilizar o sistema natural de unidades (SN)
onde define-se h = ¢ = 1. Como as unidades destas grandezas sao?, respectivamente,
M- L*/T e LJT, teremos T =L e M = 1/L. A densidade de energia, por exemplo, tera a
mesma unidade da pressao; L~*. Para se recuperar o valor em SI de uma grandeza expressa
em SN deve-se multiplicar a grandeza por uma combinhacao de A e ¢. Como exemplo,
vejamos o caso da energia: em SN um valor de energia é dado por um nimero vezes 1/L;
devemos multiplicar esse termo por um valor que seja igual a L vezes as unidades de energia
em SI. Para encontra-lo temos que resolver a equacao abaixo:

(W[’ Esy = Esi (A.8)

M - L? “(L)” 1 M-L?
T T) L T2
Facilmente se vé que a = b = 1. Assim, o fator de conversdo serd hc = 3,1615 x 107267 - m.

Em fisica nuclear a escala de comprimento mais adequada é o férmion (107'%m) e a energia
é comumente expressa em MeV . Portanto, a forma do fator de conversao mais utilizada é:

he =197.327TMeV - fm. (A.9)

Para converter a densidade de energia e pressao, a combinacao de h e ¢ é a mesma, mas
usamos nas unidades fic = 3,16153 x 10734(J/m?) fm?, pois [e] = [p] = L.

O mesmo raciocinio deve ser seguido quando utilizamos resultados da Teoria da Rela-
tividade Geral em que fizemos G = ¢ = 1. Desta vez, teremos M = L (nao se pode fazer
I = ¢ = G = 1). Para converter, por exemplo, um valor de densidade de energia ou pressao
(neste sistema sao dadas em 1/L?) para SI temos que utilizar o fator

¢ 121><1044<J> 2 (A.10)
- = —]-m .
G ’ m?
Para a massa o fator é
c_ 1,35 x 1027kg - — (A.11)
c=L g :

2 M corresponde & unidade de massa, L & de comprimento e T & de tempo



Apéndice B
Equacoes de Equilibrio Quimico

Quando a quantidade dos componentes de uma reacao quimica nao muda mais, diz-se
que ela alcancou o equilibrio quimico. Toda reacao quimica se desenvolve em dois sentidos,

e.g.
A+B=C+D; (B.1)

um destes sentidos ird predominar sobre o outro até que se atinja o equilibrio. E importante
ressaltar que o estado de equilibrio nao depende do caminho percorrido pelo sistema, ou seja,
independe das reacoes intermedidrias entre o lado esquerdo e direito da equacao quimica.

Toda reacao quimica pode ser escrita como uma combinacao linear simbdlica de seus
componentes (passando-se todos termos para o mesmo membro):

Por exemplo, na reacao n = p* +e” + v temos v, = —v, = —v, = -1, = 1.

Suponhamos que a reacao que queremos estudar se realize em temperatura e pressao
constantes. O potencial termodinamico mais adequado a este sistema sera a energia livre
de Gibbs, que ¢é funcao de p,T e do niimero de particulas de cada elemento da reacao,N;:

G=G(p,T,N;), (B.3)

de onde,

0G
dG = Z — dN; (B.4)
— \ON;
TP Njoti
para T e p constantes.
No ponto de equilibrio quimico a energia de Gibbs deverd ter um minimo em relacgao,

por exemplo, a um dos N;:

oG dN;
§ il = B.
(aN) N, (B-5)
TpsNj2g

J

As relagoes entre as variagoes dos NN;’s sao definidas pela reacdo quimica correspondente.
Assim, se o elemento 7 sofrer uma variacao de dN; = v;, todos os demais elementos terao
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que sofrer uma variacdo dN; = (7;/v;)v; para manter a estequiometria. Temos, portanto,
dN;/dN; = vj/v; e podemos escrever a condi¢io de equilibrio quimico:

ja que o potencial quimico de um elemento i, yu;, é definido como:

() o)

Tsps N5

Desta forma, observa-se que os potenciais quimicos obedecem a equagdo simbdlica (B.2),
substituindo-se os A; por ;.

Se a reacao quimica tiver que respeitar algumas leis de conservacao, teremos tantos
potenciais quimicos independentes quantas forem as leis, ou seja, se tivermos p elementos
e ¢ leis, poderemos expressar os potenciais quimicos em funcao de apenas ¢ deles. Para
mostrar isso consideremos o caso mais usado neste trabalho em que existem duas leis de
conservacao, a conservacao de carga elétrica e de niimero barionico; podemos expressar estas
leis para uma reagao do tipo (B.2) como:

N N
Y Vigei =0 e > vigy =0, (B.8)

onde ¢.; e qp; sao, respectivamente, a carga elétrica e barionica do elemento 7. Como temos
N variaveis e 2 equacoes poderemos apenas expressar 2 dos v; em funcao dos outros N — 2,
0s quais por sua vez serao independentes:
N
ViQe1 + V2Qe2 = — Z ViQei, (B.9)
i#£1,2
N

Vigp + Vogpr = — Z ViQp;- (B.10)
i#1,2

Considerando, por exemplo, que o elemento 1 seja o néutron e o 2 o elétron temos que

gyt = —Ge2 = 1 € qp2 = g.1 = 0 e o sistema acima fica trivial:
N
Vp = — Z ViQbi,
N
vV, = Zyiqei. (B.11)
Substituindo (B.11) em (B.6) encontramos:
N N N
Soovipi = > (@i Vi — Y (Helei) Vi (B.12)
i£n,e i£n,e i£n,e

Como os v; sao independentes, a igualdade s6 sera verificada se seus coeficientes forem
iguais, ou seja:

i = Qbilln — Geille- (B-13)

Esta linha de raciocinio pode ser estendida a um nimero qualquer de leis de conservacao.
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