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RESUMO

No presente trabalho investigamos os efeitos da mudancga das constantes de acopla-
mento entre os hiperons (A, A, X e E) e os mésons (0, ® e p) tendo em vista sua aplicagdo na
estrutura de estrelas de néutron. Para tanto, adotamos o modelo de Walecka nao-linear numa
aproximacgao de campo médio. Neste modelo, o setor baridnico consiste do octeto de barions
de spin % (n,p, A 2 20 ¥t =, 59 e das ressondncias baridnicas de spin %, representadas
pela matéria composta de ressonancias delta (A™, A0 AT AT ) e de Q7, que interagem entre
si através dos campos mesonicos O, @ € p, enquanto que no setor leptdnico consideramos os
elétrons e os muons. Utilizando os limites das constantes de acoplamento A-méson e dos de-
mais hiperons (A,X,E)-méson determinamos a equagdo de estado e a populacdo dos barions
e léptons. A partir da referida equacdo de estado obtida para a matéria estelar, resolvemos
numericamente a equagao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) para a estrutura interna de
uma estrela esférica, e assim obtivemos as massas e raios das estrelas de néutron.

Palavras-chave: Estrelas de Néutron; Ressonancias Delta; Modelo de Walecka Nao-Linear;
Aproximacdo de Campo Médio.



ABSTRACT

In the present work we investigated the effects of changing of the coupling constants
between the hyperons (A, A, X and E) and mesons (o, ® and p) regarding its application in
the structure of neutron stars. To this end, we adopted the non-linear Walecka model in the mean
field approximation. In this model, the baryonic sector consists of the baryon octet of spin % (n,
P AV, ¥0 »t =, EO) and of the baryonic resonances of spin %, represented by the matter
composed of the delta resonances (A~, A°, AT, A*T ) and by Q~, that interact through of the
mesonic fields o, ® and p, while that in the leptonic sector we consider the eletrons and muons.
Using the limits of the coupling constants A-meson and of the other hyperons (A, X, E)-meson
we determine the equation of state and the population of the baryons and leptons. From this
equation of state obtained for the stellar matter, we solve numerically the Tolman-Oppenheimer-
Volkoff equation (TOV) for the internal structure of spherical star, and so we obtained the
masses and radii of neutron stars.

Keywords: Neutron Stars; Delta Resonances; Non-linear Walecka Model; Mean Field Approx-
imation.
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1 INTRODUCAO

Ap6s a publicagdo da descoberta dos néutrons por James Chadwick em fevereiro de
1932 (CHADWICK, 1932), Lev Landau especulou a possivel existéncia das estrelas de néutron
(LANDAU, 1932). Em 1934, os astronomos Walter Baade e Fritz Zwicky, em suas andlises
sobre as explosdes de supernovas, propuseram que as estrelas de néutron seriam formadas a

partir das referidas explosdes (BAADE, 1934).

Em 1939, foram realizados os primeiros cédlculos de um modelo para as estrelas de
néutron, por Tolman (TOLMAN, 1939) e Oppenheimer e Volkoff (OPPENHEIMER, 1939).
Eles aplicaram a equac¢do de equilibrio hidrostatico da relatividade geral e admitiram que a
estrela de néutron seria formada por um gés ideal de néutrons, e assim, estimaram para a massa

de uma estrela de néutron o valor limite de 0.75 Mg,,.

A pesquisa sobre as estrelas de néutron foi retomada no final dos anos 50, com os tra-
balhos de alguns pesquisadores, entre eles, Wheeler (1958) e Salpeter (1961), onde discutiram
detalhadamente alguns modelos e suas respectivas equacoes de estado para as referidas estrelas

(SHAPIRO, 1983).

Em 1962, com a descoberta das fontes de raios-X, nao oriundas do Sol, por Giacconi
et al. (GIACCONI, 1962), despertou um grande interesse pelo estudo das estrelas de néutron.
Este interesse levou alguns fisicos tedricos a focalizarem suas atengdes sobre as propriedades
de equilibrio de estrelas compactas e sobre o colapso estelar. Mas apesar do esfor¢o, muitos

fisicos e astronomos nao levaram a sério a possibilidade de existéncia das estrelas de néutron.

Em Julho de 1967, Jocelyn Bell, aluna de doutorado sob a supervisdo de Anthony
Hewish, em Cambridge (Inglaterra), detectou, através de um radio-telescopio, os pulsos periddicos
de ondas de radio emitidos por objetos astrondmicos, que se repetiam num intervalo de 1,33720113

segundos (HEWISH, 1968). Estas fontes de rddio foram assim chamadas de pulsares. Por esta
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descoberta Anthony Hewish foi laureado com o prémio Nobel de Fisica em 1974.

Em Maio de 1968, Thomas Gold sugeriu que estes pulsares eram estrelas de néutron

em rotagdo (GOLD, 1968).

As descobertas simultaneas dos pulsares de Caranguejo e Vela, em 1968, os quais
estdo situados em posi¢des que os caracterizam como remanescentes da regido central de super-
novas, forneceram evidéncias de que as estrelas de néutron sdao formadas a partir da explosao

de supernovas.

Desde a descoberta dos pulsares Caranguejo e Vela, outros 250 foram descobertos ao

longo dos anos 70. Hoje, o numero total de pulsares chega a 1864 (MANCHESTER, 2009).

Em geral, o estudo das estrelas de néutron tem por objetivo a confirmagao das leis da
fisica nuclear, em especial as propriedades da chamada matéria nuclear infinita. Essa matéria
tem sua realizagdo simples na regido central de um nucleo, onde os efeitos de superficie nao
sdo levados em consideracdo, e onde também se faz abstracdo da presenca das cargas elétricas

(CHUNG, 2000).

Os dados observacionais referente as estrelas de néutron podem servir para estabelecer
limites para o valor da incompressibilidade K da matéria nuclear simétrica (nimero total de
néutrons igual ao de prétons), no estado fundamental. O valor mais aceito hoje é K ~ 220
MeV . Esta grandeza estd relacionada com a equacgao de estado e seu valor € atualmente alvo de

intensas pesquisas tedricas (CHUNG, 2000).

No presente trabalho consideramos o modelo de Walecka nao-linear, com o objetivo
de discutir a matéria estelar altamente densa, no contexto da aproximacdo de campo médio
(SEROT, 1986). A proposta original, geralmente referida na literatura como Hadrodinamica
Quantica, QHD (Quantum HadroDynamics) resulta num tratamento renormalizdvel para sis-
temas envolvendo muitos corpos, incluindo de forma explicita os graus de liberdade nuclednicos
e mesOnicos (WALECKA, 1974). Recentes aplicacOes desta teoria incorporam explicitamente
graus de liberdade para as ressonancias baridnicas de massas superiores a dos nicleons ( OLI-

VEIRA, 2007).

Este trabalho estd estruturado da seguinte forma: No primeiro capitulo, como vimos,
fazemos uma introdu¢do ao tema abordado. No segundo capitulo, descrevemos a evolugao

estelar. No terceiro capitulo, apresentamos o modelo de Walecka, mostrando como o mesmo
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pode ser aplicado na obten¢do de uma equacdo de estado para a matéria formada de bérions e

mésons.

Como contribuigdes originais do presente trabalho, no quarto capitulo determinamos a
equacao de estado para a matéria hadronica incluindo as ressonancias delta e demais hiperons, e
no quinto capitulo fazemos a aplicacdo desta equacao de estado para determinacao da estrutura

das estrelas de néutron. Finalmente, no sexto capitulo, apresentamos as conclusdes.
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2 NASCIMENTO, VIDA E MORTE DAS ESTRELAS

2 no meio in-

Uma estrela nasce a partir de uma gigantesca nuvem de gas! e poeira
terestelar. Esta nuvem tem movimento desordenado que cria flutuacdes na densidade levando
a mesma a se condensar sob sua propria atracdo gravitacional. Assim é formado um nucleo
levemente mais denso que em outras regides da nuvem. Esta nuvem pode chegar a dimensoes
de centenas de anos-luz e massa da ordem de 107 M,,;, tendo em algumas regides uma tempera-
tura de 10K e em outras uma temperatura de 2000K (MARRANGHELLO, 2000). Durante sua
vida, a estrela tem muitas reacdes por meio da fusdo termonuclear®, transformando elementos
quimicos mais leves como o hidrogénio em elementos mais pesados, como: hélio, carbono,
oxigénio etc. O periodo de vida é de aproximadamente 10 a 10! anos na sequéncia principal®
(KEPLER, 2004) (Ver Fig. 2.1), passando por outras fases evolutivas, chegando a sua morte,

podendo se transformar numa Estrela Ana-Branca, numa Estrela de Néutron ou num Buraco

Negro (ALMEIDA, 2008).

2.1 A FASE PRE-ESTELAR

Nesta fase a nuvem comega a colapsar sob sua propria auto-gravitagdo. O colapso
ocorre nas regides mais afastadas do centro da nuvem. A taxa de agregacdo de massa no nicleo
cresce com o aumento da temperatura inicial da nuvem. Para chegar a uma massa solar, o nicleo
da nuvem leva aproximadamente 10° a 10° anos de acimulo. A superficie da proto-estrela é

aquecida em milhdes de Kelvin através da tranformac¢do da energia potencial gravitacional em

10 gés interestelar é constituido por aproximadamente 90% de hidrogénio, 9% de hélio e 1% de elementos
mais pesados.

2 A poeira interestelar é formada de silicatos (compostos de silicio e oxigénio), carbono e ferro.

30 processo de fusdo termonuclear ocorre quando dois niicleos mais leves transforma-se em outros mais pesa-
dos.

“No diagrama HR, as estrelas estio alinhadas na diagonal do extremo superior esquerdo, onde estio as estrelas
mais quentes e mais luminosas ao extremo inferior direito onde se encontram as estrelas mais frias e com pouca
luminosidade. Esta faixa é chamada de Sequéncia Principal.
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energia térmica. A proto-estrela € o coro¢o formado no centro da nuvem, mas ainda nao é uma
estrela propriamente dita, porque ndo € capaz de ocorrer reagdes nucleares no seu centro, mas

podemos considerd-la um “embrido”da estrela.

Através de sua propria auto-gravitacdo a proto-estrela se contrai, subindo sua tempe-
ratura e aumentando o gradiente de temperatura entre suas camadas centrais e da superficie,
surgindo uma zona convectiva entre o seu caro¢co € as camadas externas. Quando a tempe-
ratura da proto-estrela atinge 10° K, passa a haver tunelamento da barreira coulombiana que
possibilita as reacdes termonucleares, a estrela entdo para de se contrair atingindo o equilibrio

hidrodindmico. E o nascimento da estrela na seqiiéncia principal (ALMEIDA, 2008).

2.2 EVOLUCAO ESTELAR E NUCLEOSSINTESE

Ap6s o hidrogénio ser todo consumido no nucleo, inicia a sua queima numa camada
em volta do nidcleo até que sua temperatura seja alta o suficiente para iniciar a queima do
hélio no nucleo, produzindo um nucleo de carbono (ALMEIDA, 2008). Com o aumento da
temperatura inicia a queima dos outros elementos (nednio, oxigénio, silicio e ferro). Quando
chega no ferro, as reagdes termonucleares cessam, pois € uma processo endotérmico a fusio de

ferro em elementos mais pesados.

No processo de fusdo termonuclear gera uma quantidade de energia no interior da
estrela, o suficiente para evitar o colapso gravitacional total da estrela exercida pelas camadas
mais externas. As reacdes pp, ciclo CNO e ciclo 3 sdo algumas reagdes que estabelecem o

equilibrio hidrostatico, as quais sio descritas a seguir (KEPLER,2004):
Cadeias pp (T ~ 8 x 10°K):
p+p — d+e+v,, (2.1)

d+p — >He+7,

He+>He — 4He—|—2p.
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Ciclo CNO (T > 1,8 x 10’K):

2c+p = BN+y, (2.2)
By & BCtet+v,
Be+p — YNy,
UN+p — Bo+y,
150 5 Bygettv,
15N+p — 2c+%He.
Ciclo 3a (T ~ 103K):
30— 2C+7. (2.3)

Dependo da massa inicial da estrela o processo de fusdo pode ser acelerado devido a compressao
gravitacional, pois quanto maior a massa, maior € a energia gravitacional, assim determinando

o periodo de sua vida (MARRANGHELLO, 2000).

2.3 O DIAGRAMA HR

Os trabalhos independentes do dinamarqués Ejnar Hertzsprung (1873-1967), em 1911,
e do americano Henry Norris Russell (1877-1957), em 1913, ficou conhecido como diagrama
HR, que relaciona a luminosidade de uma estrela com sua temperatura superficial. Hertzsprung
descobriu que estrelas de mesma cor podiam ser divididas entre luminosas, que as chamou de
gigantes, e estrelas de baixa luminosidade, que as chamou de ands. Tomando como exemplo o
Sol e a estrela Capela que tém a mesma classe espectral, ou seja, a mesma cor, mas Capela € uma
gigante, sendo 100 vezes mais luminosa que o Sol. Russel estendeu o trabalho de Hertzsprung

para as estrelas mais quentes, graficando as 300 estrelas que ja haviam sido medidas na época.

A magnitude absoluta® (www.on.br) e a temperatura superficial de uma estrela sdo
caracteristicas determindveis quando se conhece as distancias. A luminosidade pode ser encon-
trada a partir da magnitude aparente® (www.on.br) e a temperatura, através de sua cor ou tipo

espectral. A Figura 2.1 mostra o diagrama HR, para um grupo de estrelas proximas do Sol. Os

A medida do brilho de uma estrela é conhecida como Magnitude Absoluta que pode ser definida como a
magnitude aparente que uma estrela teria se ela fosse vista a uma distincia de 32,6 anos-luz.

® A magnitude visual ou magnitude aparente é uma medida do brilho de um corpo celeste (estrela) visto a partir
da Terra, ou seja, o brilho de uma estrela que aparece sem qualquer correcio feita em relacio a sua distancia.
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astronomos adotam a convencao de que nesse diagrama a temperatura cresce para a esquerda e
a luminosidade para cima. Nota-se que no diagrama HR as estrelas ndo estdo distribuidas igual-
mente nele, mas se concentram em algumas partes. A maioria das estrelas estdo alinhadas na
diagonal que vai do extremo superior esquerdo (estrelas mais quentes e muito luminosas), até
o extremo inferior direito (estrelas frias e pouco luminosas). Essa faixa ficou conhecida como

Sequéncia Principal (KEPLER, 2004). O fator determinante da localizacdo de uma estrela na
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s Supergigantes '
g % Canepus LT
2 Actmus % Aldebaran
10 — 57 Vega Capela g7 -
¥ Siius Zreanr  GlGANTES
g “rPiocyon
o 77 vr Alpha Centauri A
3 1 #8dl
7 77 Tau Cetl
2 27 Siins B
=] 2 TZ:: Epsilon Cas
E 1077 — %40EdE . i
6]
% #12702 AB %Esnela de Batnard
10_4 N ;f'?Puﬁxima Centami

O B A F G K M
Tipo Bspectral

25000 10000 G000 3000
Temperatura (K}

Figura 2.1: Diagrama HR. Figura retirada da Ref. (MARRANGHELLO, 2000).

sequéncia principal € a sua massa. As estrelas mais massivas tém maior luminosidade e sio
mais quentes. As estrelas concentradas no canto inferior esquerdo, as quais sao quentes e com
pouca luminosidade, sdo chamadas de ands brancas. As ands brancas sdo estrelas que cobrem
um intervalo de temperatura e cores que abrange desde as mais quentes (azuis e brancas) com

temperatura superficiais na ordem de 1,7 x 10°K até as mais frias (vermelhas) com 3,5 x 10°K.

E importante observar no diagrama HR que o fato de uma estrela estar ou nio na
sequéncia principal, ndo se refere a sua posi¢cdo no espaco, mas sim com sua luminosidade
e temperatura superficial. Acredita-se que 90% das estrelas nas vizinhancas do Sol estdo na
sequéncia principal, onde 25% das estrelas sdo ands brancas e menos de 1% sdo gigantes ou

supergigantes (KEPLER, 2004).
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24 GIGANTE VERMELHA

Quando cercade 10 a 15% do hidrogénio central de uma estrela tiver sido transformado
em hélio (limite de Schenberg-Chandrasekhar), a pressao gerada pela queima do hidrogénio no
nucleo ndo serd mais suficiente para manter o equilibrio. A estrela passa a sofrer transformacoes
estruturais que a levam para a fase de gigante vermelha. Nessa fase a queima de hidrogénio
continua nas camandas em torno do nicleo. O nucleo por ter perdido sua fonte de energia,
contrai-se por forga gravitacional e se aquece. Assim, a estrela torna-se mais densa, esquentando
o envelope de hidrogénio nesta regido, mantendo a luminosidade da estrela. A energia em
excesso faz a estrela expandir aumentando o seu volume, mas ndo a sua luminosidade. Desse
modo, sua temperatura efetiva decresce, e a estrela move-se para a direita do diagrama HR. Com
o passar do tempo, o nucleo de hélio continua a colapsar e esquentar atingindo a temperatura de
50 milhdes de Kelvin (BARBUY, 1983). A taxa de liberacdo de energia pelas camadas de hélio
¢ aproximadamente 100 vezes maior que a da sequéncia principal, ocorrendo uma mudanca
na opacidade do material periférico. Assim, a luminosidade da estrela cresce, enquanto o raio

continua a crescer também, mas nao tanto quanto antes.

Dessa maneira a gigante vermelha é formada num objeto volumoso e luminoso. Para
uma estrela com 1 Mg,;, este evento ocorre 10,6 bilhdes de anos depois que a estrela entrou na
sequéncia principal. Quando o Sol chegar a uma gigante vermelha terd um brilho 1000 vezes

maior que atualmente (BARBUY, 1983).

O nicleo da gigante vermelha tem uma densidade da ordem de 10° g/cm> e tempera-

tura da ordem de 103 K.

Veja as seguintes reagdes que podem ocorrer na gigante vermelha:
‘He+*He —% Be + Y,

mas 3Be é instdvel e quebra em 2 (4H e) ,

‘He+"“N — BF 1y4+4.42Mev,
‘He+""N — BOo+et+v,40.63 MeV,
B0+%*He — 2’Ne+7y+9.67 MeV,
2Ne+*He — PMg+n+3.14 MeV,
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nessas reagdes hd pouco '“N e as barreiras elétricas aumentam a cada processo. Descobriu-se

que:

‘He+*He — 8Be—l—)/7

(®Be)+*He — 2C+y+7.27 MeV.

Essas reagdes sdo aproximadamente 10% da energia liberada por queima do hidrogénio: Uma
gigante vermelha queimando *He poderia entdo ter uma luminosidade L = 100 Lg,;. Continu-

ando as reacOes na gigante vermelha, temos:
12 16
C+oa—"0+y+7.16 MeV.

A cadeia para por aqui, pois poucos elementos mais pesados do que 0 ocorrem nessa fase

(KEPLER, 2004).
2.5 SUPERGIGANTE VERMELHA

Quando todo hélio da estrela gigante vermelha acaba, ela passa para fase de supergi-
gante vermelha. Nessa fase a evolucao se d4 mais rdpida porque sua temperatura e a barreira
coulombiana ficam cada vez mais altas, com isso sdo fundidos elementos mais pesados, tais

como: carbono, oxigénio e silicio.

Nas estrelas supergigantes vermelhas com temperatura acima de 103K ocorrem as

reacoes:

2ci4He — 1504y,

Y0+*He — Ne+y,
e em estrelas acima de 5 x 108K, tém-se:
Reyl2e 24Mg—|—y,

e superior a 10°K

60 +190 - ¥5+7.

Por fim, em estrelas com temperatura de 3 x 10°K acontece a queima do enxofre que

produz elementos com massas mais proximas a do ferro, onde ocorre 0 mdximo da energia
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de ligacdo por particulas. Nesse momento as reacoes deixam de ser exotérmicas e passam a
ser endotérmicas, onde o ferro ndo pode mais se fundir em elementos mais pesados devido a

barreira colombiana ser muito alta.

Os nucleos mais pesados que o ferro, sdo provavelmente formados com a captura de
néutrons dos nudcleos do grupo do ferro. Durante a evolucdo das estrelas massivas, a captura
de néutron acontece num intervalo de 10* anos em média. O tempo do decaimento 8 em geral
¢ menor que esse intervalo, que favorece a formacgdo dos nucleos estaveis como o chumpo. A

7

captura lenta de néutron di-se pelo processo-s’ e a captura mais frequente que o decaimento

8 Assim, sdo criados ntcleos com nimero

B, ou seja, mais rapida é chamdo de processo-r
atdomico altos, o que caracteriza a criacdo de ndcleos mais pesados que o chumbo. Na explosdo

de supernovas hé grande concentracdo de néutrons (DEXHEIMER, 2006).

2.6 EVOLUCAO FINAL DAS ESTRELAS

2.6.1 Estrelas Anas Brancas

Com a escassez do hidrogénio contido no nicleo da estrela, o processo de fusdo nu-
clear ndo gera energia suficiente para suportar o seu peso, acontecendo um novo colapso. O
nucleo passa a ser formado por hélio e o restante do hidrogénio fica nas camadas mais externas
da estrela. Este novo colapso ndo sera total, como no caso anterior, € um novo processo de
fusdo terd inicio, transformando hélio em elementos mais pesados, gerando energia necessaria
para equilibrar a energia do colapso gravitacional. Este processo pode se repetir para outros

elementos mais pesados, dependendo da massa da estrela.

Em estrelas com massas menores que 8 Ms,;, formam-se além do hidrogénio em hélio,
o carbono e o oxigénio. Esta estrela ird colapsar por vérias vezes, mas o seu ultimo colapso ndo
serd feito totalmente. A evolucdo final desta estrela ocorre momentos antes de alcangar a energia
necessdria para formar novos nucleos, atingindo uma regiao onde a pressao de degenerescéncia
dos elétrons contidos em seu interior impede o final deste colapso. Formam-se entao as Estrelas

Anas Brancas. Esta estrela tem raio de aproximadamente 6000 km, com massa da ordem de

70 processo-s ocorre durante a fase de gigante vermelha, onde niicleos pesados podem capturar néutrons livres
de baixas energias produzidos principalmente por reacdes de fusdao envolvendo carbono e oxigénio.

80 processo-r deve ocorrer durante a explosio de uma supernova. A onda de choque gerada durante a explosio,
ao atravessar as camadas mais externas e frias da estrela, libera uma grande quantidade de néutrons, os quais podem
ser capturados pelos nticleos.



24

1 Mg, e temperatura de 8000 K em sua superficie. Sua aparéncia € esbranquicada, dando
origem ao seu nome. As estrelas ands brancas ainda sdo visiveis no diagrama HR, devido a
uma pequena emissdo de fétons em sua superficie, onde com o fim da emissdo desses fétons a

estrela passa a ser chamada de ana preta (MARRANGHELLO, 2000).

A existéncia de um limite de massa para as estrelas anas-brancas foi prevista pelo fisico
russo Lev Davidovich Landau (1908-1968) em 1932. Contudo, foi o fisico indiano Subrah-
manyan Chandrasekhar quem, anos depois, em 1939, conseguiu obter um valor numérico para
esse limite, hoje conhecido como limite de massa de Chandrasekhar e que lhe valeu o prémio
Nobel de Fisica de 1983. Este limite ¢ M, = 1,44Mjs,;, se a matéria estelar for composta de

hélio (OLIVEIRA, 1998).

2.6.2 Supernova

Se uma estrela iniciar sua vida possuindo uma massa maior que 10 Ms,;, apds a fase de
supergigante vermelha, ela ejetard a maior parte de sua massa em uma explosao de supernova

(KEPLER, 2004)

Por alguns dias, ela se torna tao brilhante quanto uma galdxia. A matéria ejetada no
meio interestelar se esfria, sendo mais adiante materia-prima para formagao de novos sistemas
estelares, assim como o nosso sistema solar. Isto explica a existéncia dos elementos mais pe-
sados que o ferro no nosso meio, pois esses elementos ndo podem ser produzidos no nicleo

estelar por fusdo termonuclear, e sim em explosdes de supernovas.

A supernova (SN) ou o plural supernovae (SNe), representa o fim da vida de muitas
estrelas. Durante essa explosdo, uma massa de 1 — 10 My,; € ejetada no meio interestelar a

velocidades da ordem de dez por cento da velocidade da luz.

Algumas supernovae podem produzir objetos compactos como as estrelas de n€utron e
buracos negros, e também podem liberar restos extensos que sdo ejetados para fora e conduzem
ondas de choque para o meio interestelar. Essa energia pode formar novas estrelas ou empurrar

materia para fora de galdxias quentes.

O brilho da supernova pode ser usado para determinar distancias, idade, forma e

dinamica do universo.

Segundo os estudos sobre supernovae em outras galdxias, Rudolph Minkowski (1895-
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1976), classificou em dois tipos, baseados na presenca ou nao de hidrogénio no espectro obser-

vado, que sdo (KEPLER, 2004):

1-Tipo I: Caracterizado pela auséncia de hidrogénio no espectro, tendo hoje a seguinte

divisdo:
a) Tipo Ia: Compreende 80% da SNe de tipo I, sendo explosdes de antigas es-
trelas, com o tempo de vida da ordem de 10° anos e de baixa massa, algo em torna de 3 — 8
M,,;. No estagio de brilho maximo, os espectros apresentam forte absorcao de linhas de silicio.
No cendrio padrao, esta SN ocorre em sistemas bindrios, onde uma ana branca acreta a massa
da estrela secunddria atingindo o limite de massa de Chandrasekhar (1.44M;,;) e em seguida

explode em uma reacao termonuclear;

b) Tipo Ib: Em tais SNe apresentam linhas fortes de hélio e pouco silicio. Essas

SNe sao estrelas macigas que colapsam;
¢) Tipo Ic: Possui espectro semelhante ao Tipo Ib, mas sem as linhas de hélio;

2-Tipo II: As supernovae desse tipo exibem linhas de hidrogénio em seus espectros.
Estas SNe ocorrem devido ao colapso do caroco de estrelas no intervalo entre 10 — 30 M,

(ALMEIDA, 2008).

2.6.3 Estrelas de Néutron

As estrelas de néutron sio objetos compactos com densidade da ordem de 10'3g/cm?
e raios da ordem de 10 km. Sao compostas por néutrons e um pequeno percentual de prétons,
elétrons, etc. O limite maximo de massa para esses objetos foi inicialmente de 0.75Ms,; (TOL-
MAN, 1939; OPPENHEIMER, 1939). Estimativas mais recentes indicam que esse limite seja
da ordem de duas ou trés massas solares (OZEL, 2006). As estrelas com massas maiores que

esse limite podem entrar em colapso e originar um buraco negro.

Estrelas de néutron sdo formadas, em geral, de explosdes de Supernovas do tipo II,
quando estrelas massivas da ordem de dez ou mais massas solares esgotam o seu combustivel
nuclear depois de bilhdes de anos. Se o caroco de ferro no centro da estrela for maior que uma
massa solar e meia, a estrela sofre um colapso gravitacional em alguns segundos, e tem uma

morte violenta.
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Durante o colapso da estrela, os prétons do niicleo de ferro °Fe capturam elétrons
convertendo-os em néutrons e neutrinos. Quando o colapso atinge a densidade de ntcleos
atomicos, a for¢a nuclear forte passa ter uma componente repulsiva, e a contracdo € cessada
com o aumento da pressao (ALMEIDA, 2008). A quantidade da energia liberada na formacao
de uma estrela de néutron € cerca de mil vezes mais do que o necessario para expelir as camadas

externas da estrela.

Certas estrelas de néutron com alta rotagdo apresentam um desalinhamento entre seu
campo magnético e seu eixo de rotacdo. Elas emitem radiacdo de dipolo na forma de ondas
de radio que parecem pulsos que se alternam como a luz de uma farol. Estas estrelas ficaram
conhecidas como “pulsares”porque a radiacdo chega em forma de pulsos. Os pulsares foram
descobertos pela primeira vez por Bell e Hewish em 1967 (HEWISH, 1968), e apds os seus
primeiros registros, ja foram catalogados milhares de pulsares (MANCHESTER, 2009).

2.6.4 Buracos Negros

Para estrelas que iniciam sua vida possuindo uma massa entre 25 e 100 Ms,,;, apds a
fase de explosao de supernova, restard um buraco negro, com massa da ordem de 6 My, e raio

do horizonte? menor que 20 km (KEPLER, 2004).

O buraco negro € uma regido do espaco onde toda matéria da estrela colapsou € nenhum
objeto material, luz ou sinal, consegue escapar, por causa do campo gravitacional que € muito

intenso nessa regiao.

Os modelos de buraco negro sdo baseados na Teoria da Relatividade Geral, demons-
trando que se uma quantidade qualquer de matéria for suficientemente comprimida dentro de
um raio critico, conhecido como raio de Schwarzschild, nenhum sinal pode escapar dele. Vale
ressaltar que o buraco negro ndao é um objeto sélido, e sim uma regido do espago cujo o raio
depende da matéria que caiu em seu interior. Em muitos casos, as estrelas colapsam formando
objetos compactos como, por exemplo, as estrelas de n€utrons e ands brancas, mas pode exis-
tir estrelas que continuam a colapsar toda sua matéria até que esteja num ponto de densidade
infinita, esse ponto € conhecido como singularidade. Mas antes que toda matéria colapsante

chegar a singularidade, tera passado no raio de Schwarzschild, formando o buraco negro.

%0 raio do horizonte, ou raio Schwarzschild é a distancia ao buraco negro dentro da qual nem a luz escapa:
Rsep =2GM /2.
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3 HADRODINAMICA QUANTICA

A Hadrodindmica Quantica, conhecida na literatura como QHD (Quantum Hadro-
Dynamics), é uma teoria quantica relativistica, proposta por Walecka em 1974 (WALECKA,
1974), que tem como objetivo descrever a interacao entre os hadrons por meio da troca de
mésons. Os hadrons sdo particulas que interagem através da forca nuclear forte. Utilizaremos
assim o modelo proposto por Walecka para explicar as interacdes hadronicas. A QHD ¢ divi-
dida em QHD-I, admitindo os mésons ¢ e m, e QHD-II onde acrescenta-se os mésons p e 7

(Ver Tabela 3.1).

Campos  Spin Particulas
Campos para o Modelo QHD - I g % ntcleon
c 0 méson escalar neutro ¢
y 1 méson vertical neutro @
Campos adicionais para o Modelo QHD - II T 0 méson pseudoescalar carregado ©
Pu 1 méson vetorial carregado p

Tabela 3.1: Campos para os Modelos QHD. Tabela retirada da Ref. (OLIVEIRA, 2000).

Os modelos aqui apresentados serdo utilizados para obtermos uma equacgdo de es-
tado para a matéria hadronica a temperatura zero, ou seja, no estado fundamental, usando a
aproximacgao de campo médio, em um sistema de muitos corpos (ALMEIDA, 2008). Neste
capitulo utilizamos o sistema natural de unidades 7 = ¢ = 1, e as convengdes e notacdes usadas

por Bjorken e Drell (BJIORKEN, 1965).

3.1 O MODELO QHD-I

Neste modelo considera-se que os protons € os néutrons ndo possuam estrutura in-
terna, ou seja, eles sdo apresentados como particulas elementares. A interag¢do entre os nicleons

(prétons e néutrons) € descrita pelo acoplamento do campo baridnico ¥ com os campos mesonicos:
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escalar o e vetorial @y, onde o € introduzido para descrever a parte atrativa da interacdo, en-
quanto que @y, descreve a parte repulsiva. A densidade lagrangeana deste modelo € dada por

(SEROT, 1986):

L= [y (i0" — go@") — (my — g50)| P+ % (uod'o —mgo?) — %wuvw“v + %mﬁ,a)u ok

(3.1)
onde ¥, representa as matrizes de Dirac (Ver Apéndice A). O tensor antisimétrico @y € definido
por

e my, Mg € Mg representam as massas dos nucleons, do méson escalar e do méson vetorial,

respectivamente.

A intera¢@o entre os nucleons € 0os mésons @, € O sdo representados pelos termos
gw@yu‘l’a)“ e goP¥o, onde g, € go sdo as constantes de acoplamento vetorial e escalar,

respectivamente.

Como pode ser visto, o primeiro termo da equacao (3.1) € a lagrangeana de Dirac para
os férmions livres, acrescida da energia de interacdo com os mésons @ € o; o segundo € a
lagrangeana para os bosons escalares livres; enquanto que o terceiro e o quarto, correspondem

a lagrangeana de um campo vetorial massivo.

Utilizando as equagdes de Euler-Lagrange

0 24 24
|3 (2)| P

oxH

=0 (3.3)

com as coordenadas generalizadas do sistema g; = o, @y, ‘P, obtem-se as seguintes equagdes

de movimento:

(0ud* +m3) 0 = g PP, (3.4)
"t +m2 ot = g PP, (3.5)
[y“ (ia” — gwa)”) — (my — gGG)] Y =0. (3.6)

A equagdo (3.4) é conhecida na literatura como equacio de Klein - Gordon com uma fonte

escalar, enquanto que a equagdo (3.5) é a equacdo de Proca, onde o termo de fonte

Jy =Py (3.7)
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representa a corrente baridnica, sendo
Y=gl (3.8)

o conjugado de Dirac associado ao operador W. A corrente baridonica obedece a equagdo da
continuidade

uly =0, (3.9)
que se conserva. E por tdltimo, a equagdo (3.6) é a equagdo de Dirac para os nicleons.

O tensor energia-momento € definido por (FETTER, 1980; SEROT, 1986)

0L ag
Tov=—gudi+ Y, —75 550, (3.10)
i 9(;&)

0 qual € obtido através do estudo em mecénica dos meios continuos, onde g, v € o tensor métrico

de Minkowsky:

1 0 0 0
0 -1 0 0
Zuv = (3.11)
0 0 -1 0
0 0 0 -1

Substituindo-se as equagdes (3.1) e (3,6) na equagdo (3.10), temos

1 1 —
(3.12)
O valor esperado do tensor energia-momento para um fluido uniforme é dado por
<T#V>:(8+P)uu”v_Pguv (3.13)

~ . . d . . )
sendo P a pressdo, € a densidade de energia, uy, = % = (1,u) é o quadrivetor velocidade que

esta relacionado ao movimento do fluido. O quadrivetor satisfaz ui =1, e para um fluido em

repouso tem-se uy = (1,0), permitindo mostrar que

P= % (Tii) (3.14)

E= <T()()>. (3.15)

Assim, conhecendo a lagrangeana do sistema permite-nos encontrar a pressdo e a densidade de
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energia, ou seja, a equagdo de estado, determinando-se o valor esperado do tensor 7,y (OLI-

VEIRA, 2000).
3.2 APROXIMACAO DE CAMPO MEDIO (ACM)

Podemos ver que as equagdes de movimento (3.4), (3.5) e (3.6) formam um sistema de
equagdes diferenciais ndo-lineares acopladas para os campos ¥, o e @y, dificultando a obtengao
de uma solucdo exata. Porém, ha uma solu¢@o aproximada, pois quando os termos de fonte do
lado direito das equagdes (3.4)e (3.5) se tornam maiores, ou seja, quando a densidade nuclear
aumenta, os operadores dos campos mesoOnicos podem ser substituidos por seus respectivos
valores médios relativos ao estado fundamental do sistema. Este método é conhecido como

aproximagcdo de campo médio e foi proposto por Walecka.

Seguindo o método acima, podemos, entdo, substituir os operadores dos campos mesdnicos

por seus valores médios:

o — (o) = oy, (3.16)

oy — (@) = Suowy. (3.17)

Com a substitui¢ao dos operadores dos campos mesOnicos por seus valores médios, eles pas-
sam a ser tratados como campos clédssicos, removendo assim as flutuacdes quanticas. Isso faz
com que os nicleons movimentem-se como particulas independentes interagindo através de
um campo médio comum a todas. Agora, o problema de muitos corpos transforma-se num

problema de um corpo submetido a um potencial efetivo.

Para um sistema uniforme e estaciondrio, os campos mesonicos oy € @)y sao indepen-

dentes de x,,. Assim, as equagdes de campo (3.4) e (3.5) tornam-se

80 /a5 8o
== (P¥) == 1
00 m%< > mgps: (3.18)
_ 8o w\ — 8o
=13 <‘P lp> = 2P, (3.19)

onde o termo de fonte para o campo 6y médio, mostrado na equagdo (3.4), é a densidade escalar
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ps, definida por
ps = <T‘P> (3.20)

e o termo de fonte do campo @y, da equacdo (3.5), representa a densidade bariénica (nimero

de bérions por unidade de volume), dada por

pp= (W) (3.21)

Observe nas equagoes (3.18) e (3.19) para os campos mesonicos Oy e @, que € necessario que

0s mésons sejam massivos, isto €, mg #£ 0 € mg # 0.

Substituindo os campos mesdnicos Oy e @y na equacdo (3.6) para o campo de Dirac,

temos a equacdo linear
(70" — g0 @0 —my] ¥ =0, (3.22)
onde mj, define a massa efetiva dos niicleons no meio,

my = my — g509. (3.23)

Observe que os barions tém sua massa efetiva reduzida sob a acdo do campo médio op.
3.3 EQUACAO DE ESTADO QHD-I

A densidade lagrangeana representada na equagdo (3.1) pode ser escrita, em termos

dos campos médios oy e @y, como

=, . 1 1
DS”I(ACM) -y [l'}’“&“ —gwyoa)o - mN} Y — Em(zjcrg + Em%‘)w(%’ (3.24)

onde ¥ € a unica varidvel quantica que permanece, € 0 tensor energia-momento, torna-se

g(ACM) P %(ACM) oy
I

(Tuv)ACM = —8uv 709\ oxV’ (3.25)
2(5%)
W Lo o 15 5
<THV)ACM = Z‘Pyua\;q’— Emwwo — EmGO'O guv, (326)
e assim as componentes (7po) e (7;;) do tensor energia-momento sao
A S SIS N
(Too)acy = Wi — Smyp 0y + 5ms0p, (3.27)

ot 2 2
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(Ti) e =¥ (—i0 V) ¥+ Zmd 0 — ~m303. (3.28)

Podemos encontrar a densidade de energia e a pressdo usando as equagdes (3.14) e (3.15),

— 1 1
e=v' {—iﬁ.v +ﬁm}'§,+gwa)0] ‘P—Emﬁ,wgqtimf,cg, (3.29)
1 —_ 1 1
P=3¥ (—iﬁ.v)w+§m§)wg— Sm5aq. (3.30)

onde foi usada a equagéo (3.22) para obter (3.29).

A equagdo para a densidade barionica relacionada ao momento de fermi kr € dada por

k,
Y [Te= T, 3.31)

— (phy) — —
PB < > (271_)3 0 67[2

onde Y=Y, (2S;+ 1) é a degenerescéncia de spin, sendo S; o spin de cada espécie de particula.
Temos Y =4 e Y = 2 para a matéria nuclear e de néutrons, respectivamente.

As expressoes para a densidade de energia e pressdo no estado fundamental, sdo agora

escritas como

1 1 kp 1
€ = guWoPB — Emgwg + 5mf;o-g + (23;)3 /0 (K +my?)? dk, (3.32)

1 1 1 kr K2
P = _guWpp— ms0) + = Y ~d°k. (3.33)

2 2 3(271:)3 0 (kz—i-mjilz)j

Eliminando @y e oy nas ultimas duas equagdes, através das equacdes (3.19) e (3.23), temos

C; ,  my 2 vy o[ N3 3
£=—C1pp+—= —my)" + / k™ +my)* d’k, 3.34
om3, PP 2C2 (myy = my) 2m)* Jo ( V) (539
€
C; mj, 2, ] ke g2
P= 2 pf = o (my — i)+ 5% S (3.35)
my, 5 (2m)” Jo (K2 +m32)>

onde C, = go <2—Z> eCs=go (Z;—Z) )

As expressoes (3.34) e (3.35) fornecem equacdo de estado da matéria nuclear a tem-

peratura zero para o modelo QHD-I.

A massa efetiva my, pode ser obtida substituindo-se (3.18) em (3.23). Isto pode ser

feito também minimizando a densidade de energia € (my ) em relacdo a my, obtendo a relagao
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autoconsistente

i Yy [ my
mg (2x)* Jo (k2+ml*vz)%
Resolvendo a integral da equac@o (3.36), obtemos

mN:mN_m—lgv4—%’2V {kFEF—mN21n< = F)} (3.37)

my = my — d’k. (3.36)

onde Ej. = (kf +mj}?) 2

Nesta teoria, hd dois parametros que precisam ser discutidos, a saber: a incompressi-

bilidade da matéria nuclear saturada, definida por (BARON, 1985)

d%e
rim1 =i [2

3.38
9p2 ; (3.38)

1 PB=po

e a energia de simetria (SEROT, 1979; MATSUI, 1981)

0%e g 1 k>
() | —ndgel B e
Ps Pl ps_g p (kz + m;kvz) ’

onde p3 € gp sdo grandezas associadas ao mé€son P que ndo estdo presentes no modelo QHD-I,

1
a4 = <
4 2PB

sendo assim o primeiro termo do membro direito da equacdo (3.39) é identicamente nulo.

O valor da incompressibilidade previsto pelo modelo QHD-I € de 540 MeV, o qual ndo
concorda com o valor experimental, estimado em 210+ 30 MeV (BLAIZOT, 1976; BLAIZOT,
1980). No entanto, verifica-se um desacordo menor para a energia de simetria a4, cujo valor

tedrico € de 22.1 MeV, contra o valor empirico de 33.2 MeV'.
3.4 O MODELO DE WALECKA NAO-LINEAR

Para sanar a falha no modelo QHD-I ao prever para a incompressibilidade da matéria
nuclear, na densidade de saturacao, um resultado extremamente grande quando comparado com
o resultado experimental, foram introduzidos, na densidade lagrangeana (3.1), termos ctibico e
quértico em ©, o que corresponde a uma auto-interacdo do campo escalar. Assim, no modelo

ndo-linear, como é chamado, a densidade lagrangeana € dada por (BOGUTA, 1977)

_ 1
4 = ‘P[}/u(i&“—gwa)“)—(m]v—gga)]‘P+§((9#68“6—171%6)— (3.40)

1 1
Zwuvw“v+§mﬁ,w”a)“ —-U (o), (3.41)
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onde

1 1
U(0) = 3bmy (860)" + ;¢ (800)", (3.42)

representa a energia de auto-interacdo do campo escalar ¢, sendo b e ¢ constantes que podem ser
ajustadas para se obter o valor desejado da incompressibilidade, de acordo com as expectativas

experimentais e observacionais.

As equacdes de movimento para 0S campos, Sa0:

(Quo* +m%) 6 = g6 P¥ — bmy (g506)* —c(g50)°, (3.43)
dhyo'H +mi ot =g, Py, (3.44)
[y“ (i&u — gwa)”) — (my — gGG)] ¥ =0. (3.45)

Aplicando-se a aproximacdao de campo médio (ACM) nas equacdes de movimento
acima e lembrando que, no estado fundamental de um sistema com simetria esférica no espago

dos momentos, os valores médios das componentes espaciais do campo vetorial sdo todos nulos,

encontramos
C; C; b , Cic 3

op=—(Y¥)— —=—(g600) — — oy)”, 3.46
8500 m12v< > mNg% (gG 0) mNg (gG 0) ( )

C2
g0 = 5 (PW), (3.47)

My
[iyud" — g0V’ o —m*| ¥ =0, (3.48)

onde C, = g (2X) e Cs = go (’%’)

Para obtermos a massa efetiva my; substitui-se a equagdo (3.46) em (3.23), logo

C: b C? ¢ C: —
my = mN+——3(mN mN) + g — (my — mN)3——§<‘P‘P>. (3.49)
MmN & my 8¢ my

As expressoes para a densidade de energia e pressao sao deduzidas seguindo o mesmo procedi-

mento descrito na sec¢do anterior, de modo que

€=U (0p)+ N iy N (g600)* + Cg P53+ y / (kK + d3k (3.50)
2C2 2m
m2 C? 1 ke k>
P=-U(00) ~ 2% (8560)" + 55 P} y3 Pk (35D
2C5 2my; 3 (2m)” Jo (k2+m1*\72)2
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3.5 O MODELO QHD-II

Neste modelo, que € uma extensdo do modelo QHD-I, adiciona-se, além dos mésons
o e m, 0s mésons 7 e p. A inclusdo do méson p permite a descricao de sistemas assimétricos

(numero total de néutrons diferente do de protons).

Este modelo tem a densidade lagrangeana dada por (SEROT, 1986):

L1 = L1+ Lan+ Lon+ LR+ L (3.52)

onde
Zan = —igam. (PNystPy)
I

ngNY”T-PulPNa

1 1
jg =3 (8“7'[.(9“ —m,zrﬂ:ﬂ) + Egonmcﬂ-ﬂff,

1 1
Ly = mpPup* = 2 Puv-p"" (3.53)
e .27 é a densidade lagrangeana do modelo QHD-I, como pode ser vista na equagdo (3.1).

As correspondentes equacdes de movimento, sdo dadas por:

{m (ia“ — 800y — %gpr-pu) — (my —gao)] Wy =0, (3.54)
(Quo* +m%) 6 = g PPy, (3.55)
Ay o"H +m% ot = g PNy Py, (3.56)
(Ouo* +my) = g2 PN YT, (3.57)
dup*¥ +m5p¥ = %gp@Nyvr\PN, (3.58)
onde
Puv = IuPy — OvPu — &p (PuxPv) - (3.59)

e a matriz 5 é definida por 5 = p° = i’y y29.
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O méson 7 € completamente especificado por um tripleto de campos reais

4|
T=\| m |, (3.60)

3

onde os campos para cada estado de carga podem ser obtidos através das seguintes combinagdes

lineares
1 :
n_= \/—E(m +im),
_ 1 .
Ty = 75(711 —im),
Ty = T3. (3.61)

Ja o méson p tem um campo que pode ser representado por um tripleto de quadriveto-

res correspondentes aos seus trés estado de carga

oY pr pi pf

Pr=1p P P P | (3.62)
P P35 Py P

O sistema fica mais simples considerando a lagrangeana em campo médio, porque independe

das posicoes das particulas no sistema, assim como as equagdes de movimento.

Vejamos o que acontece com o campo do méson 7. O méson 7 tem paridade negativa,
isto &,
PP =,
onde & € o operador de paridade. Admitindo que a matéria nuclear seja igualmente preenchida
com os nucleons, e que o estado fundamental tem paridade definida (positiva ou negativa), o

campo do méson 7 tem valor médio nulo,

() =0. (3.63)

De forma anéloga, para um sistema com invariancia de translag¢do e de rotacdo impli-
cam que os valores médios das componentes espaciais dos campos vetoriais @y, € py sejam

todos nulos:

(@;) = (pi) =0, (3.64)
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onde i = 1,2,3 € o indice referente a parte espacial dos vetores. A invariancia de rotacdo sobre
o eixo Z = 3 no espago de isospin, tem a terceira componente T3 como a Unica diferente de

zero do operador de isospin 7, ou seja, (7;) = (72) = 0. Logo temos,

(p7) =(p3) =0. (3.65)

Por outro lado, no espago de isospin temos
B|EF) = (Np, —Ny) |[EF), (3.66)

sendo N, e N, o nimero total de prétons e de néutrons, respectivamente.

Assim, quando € aplicada a aproximagdo do campo médio a0 campo mesonico Py,

resta apenas a terceira componente temporal < pg> = Po3, associada a0 méson P neutro.

Considerando as simplificagcdes mencionadas acima, a densidade lagrageana QHD-II

se reduz a seguinte forma

— 1
G?I(IACM) = Yy [i?’uau - —gpf3?’0po3 - ngOwo — (mn —ggcro)} Wy (3.67)

1 2 ) 1 5 1

a partir da qual obtemos as equagdes de movimento:

. 1

[Wpau - Egpfﬂ’opos — 8wty — (my —gcﬁo)} Yy =0, (3.68)

gc
e (3.69)
@) = g‘;’ Pp. (3.70)

CO

_ &

P03 = Zm%, P3, (3.71)

onde as fontes dos campos mesonicos sao dadas por

ps = (Pn¥n) = (F,¥)) + (F¥)), (3.72)
ps = (Wlw) = (¥pw,) + (¥jw,). (3.73)
py = (Wrn) = (¥pw,) - (¥w,). (3.74)

Conforme a equacdo (3.74), observa-se que o méson p traz informagdo sobre a as-
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simetria de carga no sistema e que a fonte p3 pode ser escrita como

P3=pp—Pu (3.75)

Verifica-se que, no caso particular p, = p, (matéria nuclear simétrica) recupera-se o resultado

do modelo QHD-I.
3.6 O MODELO QHD-II COM SUA EQUACAO DE ESTADO

Seguindo 0 mesmo procedimento da se¢do (3.1), podemos encontrar a equagdo de

estado para o modelo QHD-II.

O valor médio do tensor energia-momento pode ser representado pela expressao:

ACM
) (ACM)

(Tuv

- - 1 1 1
=i, YY), + P, Yoy ¥y — (—Emf,cg‘ + Emg,wg + 5mf,pg3,) guv- (3.76)

A densidade de energia e a pressdo para o estado fundamental (7' = 0), sdo dadas por

C2 C;

2
g = oy p +2C2 (my —my)” + 8 2p3 (3.77)

kFP $2\3 13 2, s\1 3
[ mN)dk+/0 (k+mN)dk},

€
G o my 2 G,
P v +— 3.78
2m12\,pB 2C2 (mN mN) Sm%]p3 ( )
1 2 kr, k> ke k?
+§ 3 / p—d3k+/ —1d3k ,
(2m)” | Jo (k2 +m32)? 0 (k2 4m2)>

onde kg, e kg, sdo os momentos de Fermi dos prétons e néutrons, respectivamente, € Cp =
my
o (%)

Finalmente, chegamos a massa efetiva que tem a seguinte equagio autoconsistente:

C2 2 kr * *
miy = my — —>—— / T IN Py / — 2k (3.79)
my (2m)” |Jo (k2 +m2)? 0 (R+m2)?

No modelo QHD-II ha, portanto, pg € p3 que sdo parametros livres, € g5, g € gp que

s@o as constantes de acoplamento, as quais sdo fixadas pelas mesmas propriedades da matéria
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nuclear simétrica.

Com a inclusdo do méson p ao sistema obteve-se para a energia de simetria a4 o valor

tedrico de 33.6 MeV (SEROT, 1986), o que concorda bem com o valor empirico de 33.2 MeV.
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4 FORMACAO DE RESSONANCIAS DELTA NA MATERIA ESTELAR COM A
MUDANCA DAS CONSTANTES DE ACOPLAMENTO HiPERON-MESON

A ocorréncia consideravel de ressonancias delta (30% dos barions) na fase densa
(p > 3pp) das colisdes de fons pesados relativisticos (HJIORT, 1997; HOFMANN, 1995; HONG,
1997) tem despertado um grande interesse no estudo dos efeitos da matéria de ressonancias delta

no meio estelar.

No presente trabalho o condensado hadronico, incluindo as ressonéncias delta, € estu-
dado utilizando o campo de Dirac, para particulas de spin 1/2, e o campo de Rarita-Schwinger,
para particulas de spin 3/2, usando a aproximacao de campo médio no modelo de Walecka

nao-linear.

Utilizando o conjunto de constantes de acoplamento nucleon-mésons (ch, 8N € &p N) ,
capaz de reproduzir as propriedades da matéria nuclear na densidade de saturacdo, sdo discu-
tidos os efeitos da mudanga das constantes de acoplamento delta-méson (gGA, ZoA € gpA) e
demais hiperons (A, X, E) (Ver Tabela 4.1) (CHIAPPARINI, 2009) sobre a equagdo de estado e
sobre a populacdo dos barions, considerando o grau de assimetria explicito nos célculos (OLI-
VEIRA, 2000). Setl na Tabela 4.1 foi retirada da Ref. (GLENDENNING, 1991), enquanto Set2
foi obtida de Setl impondo a simetria SU(6) para diferentes energias de ligacdes dos hiperons
na matéria nuclear (GLENDENNING, 1991). Em adi¢do, usamos os resultados das Regras de
Soma da QCD para densidade finita, determinando assim os possiveis valores das constantes de
acoplamento delta-méson (KOSOV, 1998), onde temos variado as quantidades: &t = gya/gon,

B = goA/86N € Y = 8pa/8pN- € considerando x;; = i—’;’/, comk=0,0,pei=AXE

XoA XoxX Xo= XoA Xo¥ XoZ= Xpi
Setl 0.6666 0.6666 0.6666 0.6104 0.6104 0.6104 0.6104
Set2 0.6666 0.6666 0.3333 0.6106 0.4046 0.3195 1.0000

Tabela 4.1: Conjunto de constantes de acoplamento hiperon-méson da Ref. (CHIAPPARINI,
2009).
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Neste trabalho usamos o mesmo conjunto de constantes de acoplamento nucleon-
mésons e demais pardmetros da lagrangeana, estabelecidos na Ref. (GLENDENNING, 1991)
apresentado aqui na Tabela 4.2. Para toda a andlise usamos: mg = 550 MeV, mg = 783 MeV e

mp =770 MeV, sendo b e ¢ constantes de ajuste.

(ch/mcr)z (ng/ma))2 (z(v’P/\’/mP)2 b c
(fm?) (fm?) (fm?)
9.927 4.820 4.791 0.008659 -0.002421

Tabela 4.2: Parametros do modelo da Ref. (GLENDENNING, 1991).

4.1 RESSONANCIAS DELTA NA MATERIA ESTELAR USANDO O MODELO DE WALECKA
NAO-LINEAR

No modelo utilizado incluimos o octeto baridnico de spin 1/2 (p,n, A, 3, ¥0 ¥t
T, EO), as ressonancias barionicas de spin 3/2, representadas pela matéria de delta (A™, AL,
AT, ATT)e Q7, no setor baridnico (OLIVEIRA, 2000; OLIVEIRA, 2007), que interagem entre
si através dos campos mesOnicos 0, @, € py. Enquanto que no setor leptdnico incluimos os

elétrons e os muons. A Tabela 4.3 mostra os parametros de massas para os barions e 1éptons.

Particulas Massas (MeV)
938
1116
1193
1318
1232
1672
0.511
105

o| D> i > Z

=

Tabela 4.3: Conjunto de parametros de massa para os Barions e Léptons.

O célculo € feito aplicando a aproximacao de campo médio, adotando o modelo de

Walecka nao-linear, com a densidade lagrangeana dada por (WALECKA, 1974; SEROT, 1986)

Z = gLivre +c%nter. y (41)
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onde
ngvre ; B l’}/”a“ _mB)\PB'f‘C_ZAQWCV(iYua“ —mg)‘PZ‘i‘ 4.2)
1 o ook 2 2 lb 3 1 4 1 uv 1 2 u
5( cd'oc—mgzo >_§ my(gonO) _ZC(gGNG) _Zw”vw +§mwa)”co
1 1
—ZPMV'PW mypu- PP+ Y Palid* —my) ¥y,
A=e— M=

¢ a densidade lagrangeana livre para os bdrions, elétrons e muons. Em adicio, a densidade

lagrangeana de interacdo € especificada pela expressao
_ 1
Linter. = Z‘PB (8030 — gY@t — EngYuT : P”) Yp+ 4.3)
B
_ 1
Z ‘Pé’v (864’6 - ga)CYNw“ - Egpéjyuf : P“) TE 3

(=AQ

Nas expressoes acima, Wp representa o spinor de Dirac descrevendo o octeto baridonico de spin

1/2, e ¢ € o spinor de Rarita-Schwinger (RARITA, 1941), com { =A™, A0, AT AT Q-

descrevendo as ressonancias baridnicas de spin 3/2.

Através das equacoes de Euler-Lagrange obtemos as seguintes equacdes de movimento

na aproximagdo de campo médio:

b 2 ¢ 3, 1 g&B 0 kg k>
oy = —m—%mN(ggNG) —m—%(ggNG) +?m—%mB ;/0 mdk—F (44)
2 k2
nZifzcmC /Og—2 ok,
{=AQ <k +my >
1 2 g
Wy = ng“’f B+ 2% Y i, (4.5)
mg {=AQ
2 ng 3
P03 = 677,'2 Z 3BkB+ 62 m 3 CZAQ%C](C' 4.6)

As massas efetivas baridnicas sdo representadas pelas expressoes:

(o)
mly = {1—“”"36} mp, m= [1—‘%4 ]mC . 4.7)

As equacgdes de movimento sdo resolvidas autoconsistentemente para diferentes valo-

res da densidade da matéria estelar, simultaneamente com as seguintes equagdes de conservagao
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de carga barionica e carga elétrica, respectivamente

P = PntPpt Pt P+ Prot+ Pr+ + PaA-F Pa0 + Pa+ T Pa++ T+ (4.8)
Pz- + Pzo + Po-;
P: = —Pe — Pu- +Pp — Pg— + Px+ — Pa- +Pa+ + 2pp++ — Pz- — Pa- 4.9)

onde pp é a densidade de carga barionica e p, é a densidade de carga elétrica da matéria. Ao
mesmo tempo, o critério de Gibbs impde vinculos as equagdes de balango relacionando os po-
tenciais quimicos. Estas relacdes sdao usadas como condi¢des adicionais no processo de solugcao
autoconsistente das equacdes de movimento dos campos. Para este caso, as relacdes entre os

potenciais quimicos sao:

Ua- = Uy- = Uz— = Ho- =2 — lp , (4.10)
Hpo = Hpo = Hyo = Hzo = Uy , (4.11)
Hp+ = Hy+ = Hp , (4.12)
e
Ha++ = 2p — U (4.13)

onde o potencial quimico para os barions de spin 1/2 € representado por

1
UB = gwB®p + EnglsBPm + £/ kg +mi?, 4.14)

e para os bdrions de spin 3/2 por

1 *
He =gwgwo+Egpglsgpos+,/k§+mg. (4.15)

Através dos resultados para os campos mesOnicos e para as massas efetivas baridnicas

em diferentes densidades, obtidas a partir das equacdes (4.4 —4.7), sdo calculadas a densidade
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de energia e a pressao,

1 1 1 1
e = (Ty) = EmGG + 3me(chG)3 + ZC(gGNG> + 2mwa)o + P(%3 + (4.16)
1 ki ke /
F=) /O (12 +m2)" 2k2dk+— Y / (2 + kzdk 4.17)
B T Ra
1 1 5, 5 1 3 1 4 o 5 1 55
p = § <T;l> = —szG — gme(g(yNG) — ZC(ggNG) + Emwa)o + Empp(B +(418)

: Z/kB e y / dk (4.19)
325 (2 m )1/2 3E2C Zq k2+ g)l/z ' :

Neste trabalho estudamos os efeitos do acoplamento hiperon-méson no modelo de
Walecka nao-linear, explorando os valores das constantes de acoplamento cobrindo os limites
estabelecidos nas Refs. (KOSOV, 1998; CHIAPPARINI, 2009). Na Fig. 4.1, mostramos num
gréfico os valores das constantes de acoplamento delta-méson usados nos célculos indicando os

limites previamente estabelecidos na Ref. (KOSOV, 1998).

Nas Figs. 4.2 - 4.7 apresentamos os resultados para a pressao em funcdo da densidade
para a matéria hadronica, no meio estelar, de acordo com as variacdes das constantes de acopla-
mento hiperon-méson, determinadas através das Regras de Soma da QCD , QCD + Setl em (a)

e QCD + Set2 em (b) (ver Tabela 4.1).

Nas Figs. 4.2 e 4.3 variamos a constante de acolpamento A — o, ja nas Figs 4.4 e
4.5 variamos o acoplamento A — ®, enquanto que nas Figs. 4.6 € 4.7, estamos variando a con-
stante de acoplamento A — ¢ e A— . Lembramos que as constantes de acoplamento das res-
sondncias delta com os mésons sdo definidas pelas quantidades: & = gya/gwnNs B = goa/8goN
e ¥ = gpa/8pn- Observamos nas Figs. 4.2 - 4.7, para os casos: (= 1.0, B =14, y=1.0),
(a=0.6,B=10y=10) e (x=0.7, B =1.0, y=1.0), que em alguns intervalos, temos
dP/dp < 0. Estes resultados nestes intervalos ndo tém sentido fisico. Na verdade, este com-
portamento € indicativo da ocorréncia de uma transicao de fase, que deve ser tratada fazendo-se

uma constru¢do de Maxwell, que € basicamente uma constru¢cdo geométrica (HUANG, 1965).

Para ilustrarmos a formacao da matéria de ressonancias delta no meio estelar, nas Figs
4.8 € 4.9, mostramos os resultados para a populacido dos barions e dos 1éptons em funcio da
densidade, para o conjunto de valores do acoplamento universal (& = 8 = y = 1.0), determina-

dos pelas Regras de Soma da QCD, QCD + Setl em (a) e QCD + Set2 em (b) usando modelo
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de Walecka nao-linear. Observe na Fig. 4.8 que a ressondncia delta aparece somente por volta
da densidade p = 8pg, enquanto que na Fig. 4.9 a referida ressonincia nao aparece nem em (a)
e nem em (b) como consequéncia dos valores ultilizados da Tabela 4.1 estabelecidos na Ref.
(CHIAPPARINI, 2009), que se referem aos hiperons (A, X, E). Porém, para o conjunto de valo-
res (¢ =0.6, B =y=1.0), nas Figs. 4.10 e 4.11, a ressonancia delta, de carga negativa, surge
proximo de p = 2pg, se aproximando bastante dos resultados experimentais obtidos através das

colisdes de fons pesados relativisticos.

Vale salientar que ainda ndo existe nenhuma indicacdo experimental para os valores
das constantes de acoplamento delta-méson e para os demais hiperons. Célculos tedricos tém
sido feito no contexto das Regras de Soma da CromoDinamica Quantica (QCDSR) (JIN, 1995),
mas estes resultados dependem fortemente do valor usado para o condensado de quarks, o qual
nao se sabe a dependéncia com a densidade, limitando desta forma a confianca nos resultados
da QCDSR. A QCDSR mostra a existéncia de um maior cardter atrativo para a ressonancia
delta do que para os nicleons no meio nuclear (JIN, 1995). Assim, a variagdo dos valores das
constantes de acoplamento delta-méson foi limitadaa 1.0 < < 1.4e 0.6 < a < 1.0, tanto na

Ref. (KOSOV, 1998) como no presente trabalho.
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5 MATERIA DE RESSONANCIAS DELTA EM ESTRELAS DE NEUTRON

A teoria da estrutura estelar € bastante complexa, necessitando para o seu desenvolvi-
mento resultados da termodindmica, fisica atdmica, fisica nuclear, fisica de particulas e da teoria

da gravitacdo, entre outras.

A estrutura de uma estrela pode ser descrita por um conjunto de equagdes contendo
variaveis como a pressdo P, a densidade p, a temperatura T etc. Um conjunto de condi¢des
precisam ser cumpridas em todas as camadas das estrelas. Geralmente sdo feitas as seguintes
hipdteses: (i) simetria esférica, (ii) auséncia de rotagao (iii) auséncia de pulsacdo (iv) auséncia

de campos magnéticos e (v) equilibrio hidrostatico (MACIEL, 1999).

Uma das condicdes que precisa ser cumprida pelo interior estelar € a condicdo de
equilibrio hidrostatico (KEPLER, 2004). Este equilibrio resulta de um balanceamento en-
tre duas forgas: a forca gravitacional, para dentro, e a forca de pressdao do gas estelar, para

fora. Igualando estas duas forcas opostas, obtemos a condi¢dao de equilibrio hidrostético (Ver

Apéndice B):
dP GM (r)
= 5.1
dr pr) r2 .1
7z . 7 . . ~ ., . dP
onde p(r) € a densidade e G € a constante gravitacional. Como M(r), p(r) e r sdo positivas, &

é negativa, isto é, a pressdo decresce a medida que r aumenta. A massa M(r) pode ser expressa

em termos da densidade como:
dM(r)
dr

onde essa expressdo ¢ chamada de equacdo de continuidade da massa (MACIEL, 1999) .

=4mr’p (r). (5.2)

5.1 EQUACAO DE TOLMAN-OPPENHEIMER-VOLKOFF (TOV)

Nesta secdo restabelecemos a condi¢do de equilibrio hidrostitico que € o ponto de

partida para a discussao da estrutura das estrelas de néutron.
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A condigdo de equilibrio hidrostético expressa através da eq. (5.1) foi obtida dentro do
limite ndo-relativistico para o tratamento da gravitacdo. Entretanto, como € sabido, os efeitos
da Relatividade Geral para a gravitacdo em estrela de néutron ndo podem ser desconsiderados.
Nesse caso, a eq. (5.1) € substituida pela equagao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV). Para

campos gravitacionais ndo muito intensos, pode-se mostrar que essa equacao toma a seguinte

forma (Ver Apéndice C)
dP GM(r) P(r) 4mP(r)r 26M(r)] !
A e sl | e

Comparando-se as equagdes (5.1) e (5.3) vemos que o produto dos termos entre colchetes

representam as corregdes relativisticas a gravitacao newtoniana.

A solu¢do numérica da equacdo de Tolman-Oppenheimer-Volkoff para uma equacao
de estado especificada, P = P(p), sendo resolvida a partir da regido central até a superficie
(p << pc), permite estabelecer o limite superior de massa para a estrela de néutron. Este limite

¢ fortemente dependente do tipo de equacdo de estado que € estabelecida.

5.2 ESTRUTURA DE ESTRELA DE NEUTRON COM A MATERIA COMPOSTA DE
RESSONANCIAS DELTA

A partir da equacao de estado para a matéria estelar, obtida no capitulo anterior, re-
solvemos numericamente a equagdo TOV para a estrutura interna de uma estrela esférica, e

assim obtivemos as massas e raios das estrelas de néutron.

Chamamos atengdo para o fato de que estamos cobrindo toda a faixa de densidade de
interesse para a estrutura da estrela. Portanto, estdo incluidas a equagdo de estado para a faixa
de densidade subnuclear sem néutrons livres, obtida por Baym, Pethick e Sutherland (BPS)
(BAYM, 1971), a equacao de estado considerando os néutrons livres, obtida por Baym, Bethe
e Pethick (BBP) (BAYM, 1971) e a equacdo de estado para a fase hadronica estabelecida no
capitulo anterior. Esta ultima, sendo relevante para a estrutura da regido mais central da estrela

de néutron, e as duas primeiras sendo relevantes para a determinacio da atmosfera da estrela.

Nas Figs. 5.1 € 5.2, mostramos os nossos resultados para a massa em fung¢ado do raio de
diferentes estrelas quando € feito uma varredura em valores da densidade central estabelecendo

as correspondentes estruturas de estrelas de néutron. Os resultados apresentados referem-se aos
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valores da constante de acoplamento hiperon (A, A, X, £)-méson determinados pelas Regras de
Soma da QCD, QCD + Setl visto em (a) e QCD + Set2 visto em (b). A anélise é apresentada
para trés casos de acoplamento delta-méson produzindo matéria de delta e para o acoplamento
universal (¢ = B = y = 1.0) servindo de termo de comparacao. Nestes graficos, cada ponto
sobre as curvas representa uma estrela. Na Fig. 5.1 mostra que a estrela de massa maxima €
encontrada para o caso do acoplamento universal (¢ = 3 = y = 1.0), com uma massa de 1.80
Ms,; encerrada num raio de 10.37 Km. J4, para o caso (f = 1.4,a0 = v = 1.0), a estrela de
massa méaxima € um pouco menor com uma massa de 1.71 My,; encerrada num raio de 8.91
Km. Enquanto que, para os casos: (@ =0.7, =y=1.0)e (¢ = 0.6, 8 = y = 1.0), as massas
maximas sao menores, com 1.38 Mg,; num raio de 12.68 Km, e com 1.15 Mg,; num raio de
13.13 Km, respectivamente. Ja na parte (a) da Fig.5.2 mostra que a estrela de massa méxima
¢ encontrada também para o caso do acoplamento universal, com uma massa de 1.56 My,
encerrada num raio de 10.94 Km, porém possuindo um valor menor quando comparada com o
caso anterior. Ja, para o caso (f = 1.4,a¢ = y = 1.0), a estrela de massa maxima ¢ um pouco
menor com uma massa de 1.46 Mg, encerrada num raio de 9.24 Km. Enquanto que, para os
casos: (¢ =0.7, =y=1.0)e (¢ = 0.6, 3 = y = 1.0), as massas maximas sao menores, com
1.38 Ms,; num raio de 12.67 Km, e com 1.17 Mg,; num raio de 13.07 Km, respectivamente. E
finalmente, na parte (b) da Fig. 5.2 mostra que a estrela de massa maxima € também encontrada
para o caso do acoplamento universal, com uma massa de 1.59 My, encerrada num raio de
12.31 Km, no entanto possuindo um valor ligeiramente maior quando comparada com a da
parte (a) da referida figura. J4, para o caso (B = 1.4, = y = 1.0), a estrela de massa maxima
possui uma massa de 1.34 Mg, encerrada num raio de 9.82 Km. Enquanto que, para os casos:
(x=0.7,=7=1.0)e (¢ =0.6,8 = y=1.0), as massas maximas sdo: 1.41 Ms,; encerrada

num raio de 12.71 Km e 1.18 My,; encerrada num raio de 13.07 Km, respectivamente.

Nas Figs. 5.3 e 5.4, mostramos a distribui¢do de massa encerrada na camada de raio
R para estrelas com densidade central p. = 2.5 x 10! (g/ cm3), para o caso acoplamento uni-
versal (¢ = B =y =1.0) e para o caso (o = 0.6, B = 7y = 1.0). Comparando-se nestas Figuras
os referidos casos, notamos que a equagdo de estado € sensivelmente mais dura para o caso
acoplamento universal. Conseqiientemente, as estrelas para este caso sao mais massivas. Ob-
servamos também que a estrela com maior massa € aquela referindo-se aos valores da constante
de acoplamento A-méson determinados pelas Regras de Soma da QCD (Ver Fig. 5.3) quando
comparado aos casos QCD + Setl e QCD + Set2.
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Nas Figs. 5.5 e 5.6, mostramos a distribui¢do da pressdo em fun¢do do raio, para os
mesmos tipos de acoplamento das Figuras anteriores e mesma densidade central. Comparando-

se estas Figuras, observamos que a estrela com maior pressao ¢ a mesma do caso anterior.

Nas Figs. 5.7 e 5.8, mostramos a distribui¢do de densidade em funcdo do raio para
estrelas, correspondendo aos mesmos casos de acoplamento analisados nas Figuras anteriores.
Observa-se nestas Figuras que para o caso (a = 0.6, B = y = 1.0) aparece explicitamente a

transi¢cdo de fase representada pela reta vertical tracada com linha cheia.

Finalmente, na Fig. 5.9 apresentamos a distribuicdo de massa encerrada na camada
de raio R para estrelas com densidade central p. = 2.5 x 10!° (g/em?®). O caso (a = 0.6,
B =y =1.0) é apresentado em (a), enquanto o caso (& = 1.0, B = 1.4, y = 1.0) € mostrado em
(b). Os resultados apresentados referem-se aos valores da constante de acoplamento hiperon
(A, A X, E)-méson determinados pelas Regras de Soma da QCD, QCD + Setl e QCD + Set2.
Comparando as partes (a) e (b) desta figura, observa-se que as estrelas referente ao caso (o =
1.0, B = 1.4, y=1.0) vistas em (b), apresentam massas maximas superiores as do caso (o
= 0.6, B = y = 1.0) vistas em (a). A explicacdio para este resultado é devido ao fato de se
ter aumentado o valor de 8 = ?%fj = 1.4, ou seja, aumentar a internsidade da interacdo A — ¢
significa introduzir um maior cardter atrativo para a interacdo das ressonancias delta com os

demais barions do sistema.
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central, mostrada para equagdes de estado com acoplamento universal (¢ = B =7y=1.0)e
para aquelas indicadas na legenda, usando os valores da constante de acoplamento A-méson

determinados pelas Regras de Soma da QCD.
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central, mostrada para equacdes de estado com acoplamento universal e para aquelas indicadas

na legenda, usando os valores da constante de acoplamento hiperon-méson determinados pelas
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Set2, respectivamente.
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Figura 5.5: Distribuic@o de pressao em fungdo do raio R para estrelas com densidade central
pe=2.5 x 101 (g/cm?), ¢ =0.6 e B = y=1.0. O caso para o = 1.0 é mostrado com linha
tracejada. Os resultados apresentados referem-se aos valores da constante de acoplamento
A-méson determinados pelas Regras de Soma da QCD.
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Figura 5.6: Distribuic@o de pressao em fun¢ao do raio R para estrelas com densidade central
pe=2.5 x 101 (g/em?®), « = 0.6 e B = y=1.0. O caso para & = 1.0 é mostrado com linha
tracejada. Os resultados apresentados em (a) e (b) referem-se aos valores da constante de
acoplamento hiperon-méson determinados pelas Regras de Soma da QCD + Setl e QCD +
Set2, respectivamente.
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Figura 5.7: Distribui¢do de densidade em funcdo do raio R para estrelas com densidade central
pe=2.5 x 101 (g/cm?), ¢ =0.6 e B = y=1.0. O caso para & = 1.0 é mostrado com linha

tracejada. Os resultados apresentados referem-se aos valores da constante de acoplamento
A-méson determinados pelas Regras de Soma da QCD.
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Figura 5.8: Distribui¢do de densidade em funcdo do raio R para estrelas com densidade central
pe=2.5 x 101 (g/cm?), « = 0.6 e B = y=1.0. O caso para o = 1.0 é mostrado com linha
tracejada. Os resultados apresentados em (a) e (b) referem-se aos valores da constante de
acoplamento hiperon-méson determinados pelas Regras de Soma da QCD + Setl e QCD +
Set2, respectivamente.
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Figura 5.9: Distribuicdo de massa encerrada na camada de raio R para estrelas com densidade
central p. = 2.5 x 10" (g/cm?). O caso (& = 0.6, B = 1.0, = 1.0) é mostrado em (a) e o
caso (¢ =1.0, B = 1.4,y =1.0) é apresentado em (b). Os resultados apresentados referem-se
aos valores da constante de acoplamento hiperon (A, A, X, E)-méson determinados pelas
Regras de Soma da QCD, QCD + Setl e QCD + Set2.
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CONCLUSOES

No presente trabalho, como vimos, a partir do modelo de Walecka nao-linear, no con-
texto do cdlculo de campo médio relativistico, utilizando o campo de Dirac para spin % e o
campo de Rarita-Schwinger para o spin % estudamos a formacao de ressonancias delta no meio

estelar a temperatura zero (estado fundamental).

Neste trabalho exploramos a formacdo de ressonancias delta em densidades de até
p = 10pg (Ver Figs. 4.8-4.11), pois sabe-se da literatura que acima deste valor provavelmente

deve ocorrer uma transicao de fase Hadron-QGP (Quark-Glion Plasma) (PRAKASH, 1997).

Neste estudo apresentamos os resultados para a pressdao em funcio da densidade para
a matéria hadronica, conforme os limites das constantes de acoplamento delta-méson deter-
minados através das Regras de Soma da QCD (KOSOV, 1998), e dos demais acoplamentos
hiperon (A,X,Z)-méson através de Setl e Set2 da Ref. (CHIAPPARINI, 2009). Observamos
um desvio do comportamento da equagao de estado para acoplamentos fora do acoplamento
universal (o« = B = y = 1.0), onde o maior desvio ocorre para valores crescentes da constante
de acoplamento A — 0, enquanto que para variagao do acoplamento A — @ o afastamento maior
ocorre para valores decrescentes da constante de acoplamento. As variacdes das constantes de
acoplamento em direcdes opostas € uma consequéncia do papel fisico dos campos mesOnicos &

e .

Concluimos que os referidos desvios comparados com o caso acoplamento universal,
s@o atribuidos ao surgimento da ressonancia delta no meio hadrénico quando a matéria estelar

¢ submetida a maiores compressoes.

Observamos ainda nos resultados para a pressao em funcao da densidade, considerando
oscasos: (@=1.0,=147y=1.0), (=06, =y=1.00e (¢ =0.7, B =y=1.0), que em
alguns intervalos, temos fl—g < 0. Estes resultados nestes intervalos nao tém sentido fisico. Na
realidade, este comportamento € indicativo da ocorréncia de uma transi¢do de fase, que deve ser

tratada fazendo-se uma construcao de Maxwell.

Para ilustrarmos a formacdo de ressonancias delta no meio estelar, através das Figs.
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4.8-4.11, mostramos os resultados para a populagdo dos barions e dos 1éptons em funcdo da
densidade, para o conjunto de valores do acoplamento universal (¢ = 8 = ¥ = 1.0) e para
(¢ =0.6, B = y=1.0), determinados pelas Regras de Soma da QCD, QCD + Setl visto em
(a), e QCD + Set2 visto em (b). Observamos através da Fig. 4.8 que as ressonancias delta so
aparecem por volta da densidade p = 8pp, enquanto que na Fig. 4.9 as referidas ressonancias
nao aparecem em (a) e nem em (b). Ja nas Figs. 4.10 e 4.11, referente ao caso (@ = 0.6, B =
Y = 1.0), a ressonancia delta, de carga negativa, surge préximo de p = 2pg, se aproximando
bastante dos resultados experimentais obtidos através das colisdes de ions pesados relativisticos.
Portanto, concluimos que o caso para o acoplamento universal (& = 8 = vy = 1.0) néo retrata a

realidade.

Através da equacao de estado obtida para a matéria estelar, resolvemos numericamente
a equacao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) para a estrutura interna de uma estrela com

simetria esférica, e assim obtivemos as massas e raios das estrelas de néutron.

Observamos através da Fig.5.1, onde usamos os limites das constantes de acoplamento
A-méson determinados pelas Regras de Soma da QCD (KOSOV,1998), que a estrela de massa
maxima € encontrada para o caso acoplamento universal, com uma massa de 1.80 My,; encer-
rada num raio de 10.37 Km. Ja na Fig.5.2, onde utilizamos os conjuntos de parametros para as
demais constantes de acoplamento hiperon (A, X, E)-méson tomados da Ref. (CHIAPPARINTI,
2009) através de Setl e Set2, notamos que as estrelas de massa méxima sdo também encontradas
para o caso acoplamento universal, com uma massa de 1.56 Mg,; encerrada num raio de 10.94
Km, e com uma massa de 1.59 Mjs,; encerrada num raio de 12.31 Km, conforme mostramos em
(a) e (b), respectivamente, porém, possuindo valores menores quando comparados com 0 caso
anterior. Portanto, concluimos que com a inclusdo dos conjuntos de parametros Setl e Set2
no sistema, a equacdo de estado torna-se mais suave e, entdo, a massa maxima suportada pelas

estrelas diminui.

Verificamos ainda, através da distribui¢ao de densidade em fung¢ao do raio para estrelas
com densidade central p, =2.5 X 1015 (g/cm3) (Ver Figs. 5.7 € 5.8), referente ao caso (a = 0.6,
B =v=1.0), que aparece explicitamente a transi¢do de fase, representada pela reta vertical com

linha cheia.

Finalmente, na Fig. 5.9 mostramos a distribui¢do de massa encerrada na camada de

raio R para estrelas com densidade central p. = 2.5 x 10" (g/cm?) referindo-se aos casos
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(¢ =0.6, B =7y =1.0) apresentado em (a) e (¢ = 1.0, B = 1.4, vy = 1.0) mostrado em (b).
Notamos que as estrelas referente ao caso (¢ = 1.0, B = 1.4, y = 1.0) apresentam massas
mdximas superiores as do caso (o = 0.6, B = v = 1.0). Isto aconteceu devido ao fato de se
ter aumentado o valor de 8 = (‘;;LZAV = 1.4, ou seja, aumentar a intensidade da interacdo A-o,

significa introduzir um maior cardter atrativo para a interacdo das ressonancias delta com os

demais barions do sistema.
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APENDICE A

Notagdes e Convengoes

Os quadrivetores contravariantes que aparecem no texto sdo definidos da seguinte

forma:

= (t,x),
Pt =(E,p), (D

0 d
H—-_- | _
J — dxy (8t7 V)’

e os quadrivetores covariantes por
x‘u - (t7 _X) ,
pu=(E,—p), 2

9 (9
aﬂZW—(%V)v

com essa norma, o tensor métrico é dado por

1 0 0 O

0O -1 0 O
[ =8uv =

O 0 -1 O

0O 0 0 -1

Se a e b sdo dois quadrivetores, entdo o produto escalar entre eles fica assim escrito:
a.b=ayb* =a"guyb" = a’h’ —a.b,

e, de forma andloga
92
(9'“8“ = W—Vz (3)

Os indices gregos, como U, V, etc., assumem valores 0 a 3, enquanto que os indices latinos,

como i, j, etc., assumem valores 1 a 3.



As matrizes de Dirac satisfazem as seguintes regras de anticomutacao:

Iy =ry iyt =26

Observe ainda que

() =1
(F7r) =1
{F.7}=0
e que
= euw?” = (v, =7).
A matriz ¥ ¢ definida por
=7 =iYrr.

Os espinores de Dirac satisfazem as relagdes
(iyuo* —m) u(k,A) =0,

(iyud* +m) v(k,A) =0,
u(k,A) (iyuo* —m) =0,

v(k,A) (iyo* +m) =0,

u' (k,A)u (k,A") = vi(k,A)v (k,A") =63
m

a(k,A)u (k) =7k A)v (k,A) = 5“'—(/(2+m2)1/2'

77
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APENDICE B

A Equacdo de Equilibrio Hidrostatico

Consideremos uma estrela em equilibrio hidrostatico, isto é, um elemento de volume
no interior da estrela estard em equilibrio sob a acdo das forcas gravitacional e de pressdo do

gas estelar (Figura 1).

r+dr

Pda

Figura 1: Elemento de volume no interior da estrela. Figura retirada da Ref. (MACIEL, 1999).

Chamando dr a altura do elemento de volume, dA a 4rea de sua se¢do transversal e dm
sua massa, a existéncia do equilibrio hidrostatico implica a igualdade das forcas gravitacional e

de pressao do gas estelar.

Chamando P a pressao exercida na face a altura r e P+ dP a pressdo exercida na face

a altura r + dr, temos

(P+dP)dA + gdm = PdA (1)

onde g = g(r) € a acelerac@o gravitacional devida a matéria interior a r. Portanto,

dPdA = —gdm. 2)
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Agora, como dm = pdAdr, obtemos:

dP
7= P 3)
Para uma estrela esférica, temos
GM (r
g(r) = E4) @)
r
de modo que,
dp GM(r)
=N 5)

que € a equacdo de equilibrio hidrostético, onde a for¢a gravitacional é contrabalancada pela

componente radial do gradiente da pressdo do gés estelar, ao longo da estrutura da estrela.
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APENDICE C

A Equacdo de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV)

Nos moldes da Relatividade Geral, a gravitagdo (nos efeitos geométricos) e o conteudo

de matéria e energia do sistema estdo relacionados pela equagao de Einstein

8nG
Guv = _C_4Tuv (D
onde
1
Guv =Ryy — EguvR ()

sendo Ry, o tensor de Ricci, € R, a curvatura escalar do espago,

—_pA —
R, =R%,  R=RM, 3)

obtidas das contragdes do tensor de curvatura de Riemann-Christoffel

oT* oT*
Y- n i n i
Riov = R Uuo — 910 uv+Tuelvy —Tuvloy 4)

com a conexao afim Fﬁv definida em termos do tensor métrico g,y

2L ona dgvy  9dgun Idgvu
F“V_ig dxk + ox¥  oxN [ )

Para uma métrica descrevendo sistemas estiticos e com simetria esférica, caso tipico

de uma estrela de néutron, a solu¢do de (1) apresenta a seguinte forma
ds® = A(r) dr* — B(r) dr* — r* d6% — r’sen*6 d¢* (6)

A exigéncia de que quando r — oo, esta métrica deve aproximar-se do tensor de Minskowski em
coordenadas polares esféricas, impde a condi¢do
2

A(}") :%

| F— oo, 7)
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Para as equagdes de campo do espaco vazio ha uma tnica solucao

Alr) = [1 _ Zi‘fﬂ (8)
e , com esta forma, (6) é conhecida como a métrica de Schwarzschild.
Tendo em conta que o tensor momento-energia € dado por (WEINBERG, 1972)
Ty = Py + <§+p) uy uy ©

onde P € a pressdo, p € a densidade de massa relativistica, e u* é o quadrivetor velocidade

associado ao movimento do fluido, tem-se que
g uy uy = -1 (10)
Para um fluido em repouso, e a métrica (6), temos
Uy = ug = up = 0; u, = —[A(r)]71/2 (11)

Levando em conta as simetrias envolvidas, encontra-se que as equagdes de Einstein (1) se re-
duzem as trés equacdes para R,,, Rgg,e Ry, as quais podem ser resolvidas juntamente com a

condi¢do de equilibrio para as fun¢des métricas A(r), B(r), chegando-se a

26M(r)\
B(r) = (1 - czr(r)) (12)
onde M(r) é a massa inserida num raio r
M(r):/r47tp(r/) r2dr, (13)
0
1 dA(r)  2dP/dr
A(r) dr — [pc+P] (14)
Substituindo (8) em (14), obtemos
dP GM(r) P(r) ARP(r)r 26M(r)] !
a0 e [ e [ @

que € a versdao no contexto da Relatividade Geral da equacdo (5.1) e conhecida como equagao

de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (IRVINE, 1978; STRAUMANN, 1984).



