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Resumo

Nesta tese, desenvolvemos um modelo efetivo para a matéria nuclear, com vistas a
descrigao de propriedades de estrelas de néutrons e pulsares, por meio de uma formu-
lacao lagrangeana que busca ezaurir o espago de fase dos campos mesonicos por meio
de um tratamento perturbativo que apresente alto grau de consisténcia com o conceito
de naturalidade, de modo a aprimorarmos as predi¢oes dos tratamentos tedricos mais
convencionais. Uma versao preliminar deste modelo efetivo, que contempla a presenca,
no setor barionico, somente dos campos dos niicleons, ¢ inicialmente apresentada, jun-
tamente com a abordagem dos temas da naturalidade, da anomalia Nolen-Schiffer e
da quebra de simetria de isospin na matéria nuclear. Ainda, com base na conserva-
¢ao de simetria quiral, apresentamos a predi¢ao da existéncia de um estado ressonante
mesoOnico no setor escalar-isovetorial leve, estado este representado pelo campo ¢. E
entao, baseados no conceito de naturalidade, desenvolvemos o modelo efetivo para a
matéria nuclear supra mencionado. A versao do modelo efetivo inicialmente desen-
volvido contempla acoplamentos entres os campos dos nicleons e dos mésons o, w,
0, 6 e ¢. Entao apresentamos as predi¢oes do modelo para a anomalia Nolen-Schiffer
e discutimos os resultados obtidos. Os resultados obtidos neste trabalho apresentam
expressivo aprimoramento na descricao da anomalia Nolen-Schiffer quando compara-
dos aos correspondentes resultados do modelo MRWY desenvolvido recentemente por
outros autores. Em primeiro lugar porque nossos resultados apresentam percentuais de
melhoramento na descrigdo da anomalia Nolen-Schiffer que variam entre 80% e 320%.
Em segundo lugar porque o ordenamento dos resultados obtidos em nosso trabalho
estd em conformidade com o ordenamento dos dados experimentais, diferentemente
dos resultados apresentados no trabalho supra mencionado. Em especial, nossas predi-
¢oes para o ordenamento dos dados experimentais da anomalia Nolen-Schiffer (A ns)
contemplam o conhecido crescimento andmalo, ou seja, que Ay yg nao cresce neces-
sariamente com o ntimero de massa, pois A yg é menor para os niicleos **Ca —3° K
em comparacao aos nicleos '"F —17 0. Introduzimos também uma versdo estendida
do modelo anteriormente apresentado em que consideramos acoplamentos de natureza
nao-linear envolvendo o octecto fundamental bariénico e os campos dos mésons o, w,
0,6, 0, 0" e . Denominamos esta formulagao como modelo ZM modificado, adotando
a sigla ZMM para caracteriza-lo. Utilizando procedimentos padroes da teoria quantica
de campos, obtivemos entao para o modelo ZMM a equacao de estado para a matéria
nuclear em equilibrio # e em equilibrio # generalizado. Os resultados obtidos indicam
que a presenca do méson ¢ implica na diminuicao da assimetria de isospin no setor
dos ntucleons da estrela de néutrons, ou seja, na diminuigao da diferenca do ntimero
de néutrons e protons do sistema. A inclusao do méson ¢ leva a uma diminuigao da
assimetria de isospin ainda maior, ou seja, sua presenca é equivalente a uma amplifica-
¢ao da amplitude do méson §. Os resultados obtidos para o modelo ZMM indicam que
a inclusao do méson ¢ e do estado ressonante ¢ no formalismo modifica os valores da
massa maxima e do raio das estrelas de néutrons. Finalmente derivamos uma formula-
¢ao relativistica para descrever o Chamadoﬂpmcesso Urca direto em matéria barionica



degenerada. Nossos resultados indicam que estrelas de néutrons com massas superiores
a Mgy ~ 0,9 My, — que representa a massa estelar critica, ou seja, a massa da estrela
de néutrons cuja densidade barionica central atingiu a densidade critica —, seriam res-
friadas eficientemente e estariam fora da possibilidade de detecgao por radiagao térmica
em poucos anos.

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

e uma nova formulagao, no ambito da simetria quiral, para o lagrangeano de inte-
ragao entre os barions, que contém dois campos mesonicos subsidiarios, diferen-
temente da formulacao quiral ¢ — 7t convencional;

e a introducao de um novo estado ressonante no setor dos campos dos mésons le-
ves, representado pelo simbolo ¢, de natureza escalar-isovetorial, cuja viabilidade
quiral é demonstrada pela nova formulagao supra mencionada;

e uma extensao da formulacao da teoria quantica de campos com acoplamento de-
rivativo, conhecida como modelo ZM, com a inclusao, nesta formulagao, do novo
estado ressonante supra mencionado, bem como do octeto bariénico fundamental
completo e dos campos dos mésons o* e ¢ que se acoplam exclusivamente aos
campos dos hiperons; denominamos a versao estendida do modelo acima menci-
onado como ZMM, ou seja, modelo ZM modificado; nesta formulacao os espagos
de fase barionico e mesonico contemplam respectivamente os campos N, P, A,
YO ¥E 0=, 07, 0,w, 0,0, ¢, 0" and ¢;

e a aplicacao do modelo supra mencionado ZMM, — reduzindo o espaco de fase dos
campos barionicos e mesonicos aos graus de liberdade N, P, o, w, 9, 6 e ¢ —, na
descrigao da anomalia Nolen-Schiffer; os resultados obtidos neste trabalho apre-
sentam um expressivo aprimoramento na descricao da anomalia Nolen-Schiffer
quando comparados aos resultados correspondentes obtidos por outros autores;
em especial, nossas predicoes tedricas para o ordenamento dos dados experimen-
tais da anomalia Nolen-Schiffer contemplam o resultado experimental conhecido
como crescimento andmalo, ou seja, que a anomalia nao cresce necessariamente
com o nimero de massa nuclear, predicao tedrica esta, segundo quanto sabemos,
ainda nao conhecida na literatura;

e ainda a imposicao de uma nova ressonancia de carater escalar-isovetorial ao tra-
tamento tedrico do problema da anomalia Nolen-Schiffer que possibilita, por um
lado, o aprimoramento das correspondentes predi¢oes teéricas, como acima refe-
rido e, de outro, possibilita, na aproximac¢ao de campo médio, uma formulacao
que é equivalente & amplificacao do méson 9, demostrando a consisténcia formal

da suposi¢ao em foco;
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e aintroducao de novas equagoes de estado correspondentes ao modelo ZMM e a um
modelo com acoplamento ajustdvel (versao preliminar apresentada nas conclusées
da tese);

e uma confirmacao, embora ainda nao absolutamente conclusiva, de nossas pre-
di¢oes no que se refere a intima conexao entre o critério de naturalidade e a
ampliacao do escopo de modelos efetivos por meio da exaustao do espago de fase
dos campos dos mésons; este aspecto, importante na analise do critério de natu-
ralidade em teorias efetivas, é confirmado pelos resultados apresentados na tese
que indicam que o grau de naturalidade dos coeficientes dos termos de interacao
da teoria efetiva ZMM se amplia & medida em que outros campos mesdnicos sao
incluidos no formalismo; neste ponto, ¢ importante ressaltar que a introducgao de
graus de liberdade mesonicos escalares-isovetoriais, como ¢é o caso do estado res-
sonante ¢, contribui para incrementar o grau de naturalidade do modelo efetivo;

e a aplicagao do modelo ZMM no estudo do arrefecimento de estrelas de néutrons,
cujos resultados mostram a amplificacao da emissividade de neutrinos no processo
URCA, que corresponde por sua vez ao aceleramento do resfriamento destas estre-
las; nossos resultados indicam ainda que estrelas de néutrons com massa superior
a Mgy ~ 0,9 Mg, — que representa a massa estelar critica, ou seja, a massa da
estrela de néutrons cuja densidade barionica central atingiu a densidade critica
—, seriam resfriadas eficientemente por meio de processos URCA e estariam fora
da possibilidade de detec¢ao por radiacao térmica em poucos anos;

e a introducdo de uma forma generalizada da energia de simetria (apéndice C),
ainda nao conhecida na literatura, até onde sabemos, usando o modelo com aco-
plamento ajustavel acima mencionado.
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Summary

In this thesis we developed an effective model for nuclear matter, with a view
to the description of the properties of neutron stars and pulsars, using a lagrangean
formulation which exhausts the phase space of the meson fields through a treatment
that presents high level of consistency with the concept of naturalness, in order to
improve the predictions of more conventional theoretical treatments. A preliminary
version of this effective model, which includes the presence, in the baryon sector, only
of the nucleon fields is initially presented and then we make a study on the themes of
naturalness, Nolen-Schiffer anomaly and the broken symmetry of the nuclear isospin.
Still, based on the conservation of chiral symmetry, we present the predictions for a
new resonant meson state in the scalar-isovectorial sector, this state represented by the
symbol ¢. And then, based on the concept of naturalness, we developed the effective
model for nuclear matter we mentioned above. The version of the effective model
originally developed presents couplings between the fields of the nucleons and the o, w,
0, 0 and ¢ meson fields. Then we present the predictions of the model for the Nolen-
Schiffer anomaly and discuss the results. The results of this study show significant
improvements in the description of the Nolen-Schiffer anomaly when compared to the
corresponding results of the MRWY model developed recently by other authors. Firstly,
because our results show a relevant improvement in the description of the Nolen-Schiffer
anomaly that vary between 80 and 320 percent. Secondly, because the achievements of
our work are in good accordance with experimental data, unlike the results presented
in the work mentioned above. In particular, our predictions for the Nolen-Schiffer
anomaly (Ansa) include the known anomalous growth, namely that Ayga does not
necessarily grows with the nuclear mass, because Ay g4 is lower for the nuclei *Ca—3" K
compared to the '"F —17 O nuclei. We have also introduced an extended version of the
model previously presented involving the fundamental baryon octect and the o, w, g,
¢, 0, 0, and ¢ meson fields. We call this formulation as ZM modified model, adopting
the acronym ZMM to characterize it. Using standard procedures of the quantum field
theory, then we use the ZMM model to describe the equation of state for nuclear matter
in # and generalized (8 equilibrium. The results of our approaches indicate that the
presence of the 9 meson increases the isospin asymmetry in the nucleon sector of the
neutron star, this way reducing the difference in the number of neutrons and protons in
the system. The inclusion of the resonant state ¢ leads to an increase of the asymmetry
of isospin even greater, that is, their presence is equivalent to an amplification of the
magnitude of § meson. The results for the ZMM model indicate that the inclusion of
the 0 and ¢ meson states in the formalism modifies the values of the mass and radius
of the neutron stars. Finally, we derive a relativistic formulation to describe the so
called direct Urca process in barionic degenerated matter. Our results indicate that
the neutron stars with mass greater than Mygp ~ 0.9My, which represents the stellar
critical mass (the mass of the neutron star whose baryon central density reached the
critical density) would be cooled efficiently and be outside the possibility of detection

by heat radiation in a few years. v



In summary, the following proposals and results presented in this thesis contains
elements of originality:

e a new formulation in the context of chiral symmetry for the Lagrangian of inte-
raction between baryons, which contains two subsidiary meson fields, unlike the
conventional chiral formulation o — 7;

e the introduction of a new resonant state in the scalar-isovectorial light mesons
sector, represented by the symbol ¢, whose chiral feasibility is demonstrated by
the new formulation mentioned above;

e an extension of the formulation of quantum theory of fields with derivative cou-
plings, known as the ZM model, with the inclusion in this extended formulation,
of the new resonant state above indicated, the fundamental baryon octet and the
o* and ¢ meson fields which couples exclusively to the hiperons fields, adopting
the acronym ZMM to characterize it; in this formulation the relevant baryon and
meson fields are: N, P, A, ¥ ¥+ =0 ==, Q~, 0, w, 0, 9, G, 0* and ¢;

e the application of the ZMM model above in the description of the Nolen-Schiffer
anomaly; in this study, the relevant baryon and meson fields are: N, P, o,
w, o, 0, and ¢; the results of this study show a significant improvement in the
description of the Nolen-Schiffer anomaly when compared to the corresponding
results obtained by other authors; in special, our predictions for the Nolen-Schiffer
anomaly (Ayga) include the known anomalous growth, namely that Ayga does

not necessarily grows with the nuclear mass, because Ayg4 is lower for the nuclei
¥Ca -3 K compared to the '"F' —'7 O nuclei;

e returning to the new light meson resonant state, we have obtained, in the mean
field approximation, a new formulation which combines the § and ¢ meson fields,
that is equivalent to the amplification of the ¢ meson, showing the consistency of
the formal assumption in focus;

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

e a confirmation, although still not absolutely conclusive, in our predictions re-
garding the intimate connection between the criterion of naturalness and the
expansion of the scope of effective models through the exhaustion of the phase
space of mesons fields; this aspect, important in the analysis of the criterion of
naturalness in effective theories, is confirmed by the results presented in the thesis
that indicate the degree of naturalness of the coefficients of the interaction terms
in the ZMM effective model; it is important to emphasize that the introduction of
scalar-isovectorial meson degrees of freedom, such as the ¢ resonant state, helps
to increase the degree of naturalnessv?f the effective model;



e a relativistic formulation to describe the so called direct Urca process in baryon
degenerated matter; our results indicate that the neutron stars with mass greater
than Myp ~ 0.9M, which represents the stellar critical mass (the mass of the
neutron star whose baryon central density reached the critical density), would be
cooled efficiently and be outside the possibility of detection by heat radiation in
a few years;

e the introduction of a widespread expression for the symmetry energy (Appendix
C), not yet known in the literature, to our knowledge, using the model with
adjustable couplings above.
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Capitulo 1

Introducao

A origem e a composi¢ao do Universo, bem como sua evolugao durante os primeiros
instantes da criagao, representam mistérios que ainda parecem insondaveis. Na busca
pela compreensao destes mistérios, cientistas tém realizado experiéncias envolvendo a
colisao de fons pesados para produzir estados exéticos da matéria que somente teriam
existido, de forma natural, nos primeiros instantes ap6s a Grande Explosao Primordial
(Big Bang) [1].

Uma das metas mais recentes da comunidade cientifica ¢ a criacao de um novo
estado da matéria, o plasma de quarks e glions (PQG) [2]. O PQG é uma formagao
de quarks e gltons, em estado de liberdade assintotica, que teria existido nos primeiros
instantes de vida do Universo, em um periodo ainda indeterminado, mas anterior a 1
segundo apoés a Grande Explosao Primordial, ou seja, anterior ao resfriamento que teria
levado & formacgao de prétons e néutrons, que sao os constituintes bariénicos do nicleo
atomico e denominados genericamente de nicleons. O estudo da composicao, formacao
e evolugao do PQG podera levar os cientistas a uma melhor compreensao sobre a origem
do Universo e a responder a indagacoes que tém ocupado a mente humana desde os
primoérdios da civilizagao.

Estimativas recentes [3, 4|, obtidas por meio de rea¢oes com ions pesados, indicam
que temperaturas da ordem de alguns bilhoes de graus Celsius sao necessarias para
a formagao deste novo estado da matéria. Experimentos envolvendo temperaturas
desta ordem de grandeza tornaram-se possiveis mais recentemente gracas a construgao
de imensos e caros aceleradores de particulas, como o Colisionador de Ions Pesados
Relativisticos (Relativistic Heavy Ion Collider, RHIC) desenvolvido no Laboratorio
Nacional de Brookhaven [3, 4], nos Estados Unidos, bem como o Laboratoério Europeu
para a Fisica de Particulas (European Laboratory for Particle Physics, CERN) [5], o
maior laboratoério desta natureza criado pelo homem.

No estudo do PQG uma alternativa importante a projetos desta magnitude, cujo
custo operacional se mostra bem mais reduzido, é o estudo da composicao, formacao
e evolugao de Estrelas de Néutrons, Pulsares e Estrelas Exoticas. Condigoes fisicas
especiais tornam estes objetos estelares excelentes laboratérios para testarmos as leis
da Fisica em condigoes extremas de pressao, densidade de energia e temperatura, nao
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encontradas na Terra. Em tais condi¢oes extremas, os quarks, os constituintes funda-
mentais dos nucleons, libertam-se da interacao forte de natureza confinante, fazendo
com que os nicleons percam sua identidade elementar e a matéria nuclear adquire entao
uma liberdade tnica, a de explorar regioes de estabilidade caracterizadas por diferen-
tes combinagoes de cor e de cargas de cor (as cargas responsaveis pela interagao forte),
combinacgoes estas nao permitidas pelo confinamento de quarks e glions em condigoes
normais, formando entao o PQG.

Estrelas de Néutrons

Estrelas de néutrons sao corpos celestes supermassivos, ultracompactos e com gra-
vidade extremamente alta. A partir de estudos teoéricos e observagoes astrondmicas
sabe-se hoje que a densidade no centro destas estrelas é da ordem de 10 g/cm?3.
Devido a alta gravidade superficial, feixes de luz que passem proximos as estrelas de
néutrons podem ser desviados, ocasionando distor¢oes visuais, aberragoes crométicas
ou o efeito chamado lente gravitacional. Estrelas de néutrons sao um dos possiveis
estégios finais na vida de uma estrela. Elas sao criadas quando estrelas com massas
maiores do que oito vezes a massa do Sol esgotam sua energia nuclear e passam por
uma explosao de supernova. Essa explosao ejeta as camadas mais externas da estrela,
formando um remanescente de supernova. Instantes antes da explosao a regiao central
da estrela primordial se contrai com a gravidade, fazendo com que protons e elétrons
se combinem para formar néutrons, e dai vem o nome "estrela de néutrons".

A nocao de estrelas de néutrons foi concebida por L. Landau [6, 7], em 1932, — ano
da descoberta do néutron por J. Chadwick [8] —, ao analisar as condi¢oes de equilibrio
termodindamico de um géas hipotético de néutrons, contido em um volume extenso, a
temperatura nula.

Considerando-se o modelo de gas de Fermi de particula independente, e condi¢oes de
contorno que simulam os efeitos de contencao de um sistema de muitos barions em um
volume extenso devido & presenca do campo gravitacional, ao integrar-se as equagoes
de Einstein da Relatividade Geral, configuracoes estéveis, denominadas de estrelas de
néutrons, podem ser obtidas [6] (considera-se, nos célculos, a equagao paramétrica de
estado do gas; esta equacao descreve um sistema eletricamente neutro e em equilibrio
quimico).

E possivel estabelecer-se, adicionalmente, utilizando-se consideracdes da Mecanica
Estatistica, que estas estrelas possuem uma massa méxima e um ntmero critico de
barions. Consideramos aqui, para efeito de uma anélise preliminar, ainda o modelo do
gas de Fermi livre, para caracterizar o movimento cinético interno das particulas da
estrela e a formulagao de Newton, para caracterizar a contracao gravitacional. Neste
contexto, a adicao de barions ao sistema faz com que ocorra aumento da contracao
espacial associada a energia gravitacional (pressao gravitacional) e, simultaneamente,
acréscimo na pressao interna do gés, associada ao aumento correspondente na energia
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cinética das particulas do sistema!. Esta pressao interna pode contrabalancar a pressao
gravitacional evitando o colapso da estrela. Entretanto, estas quantidades nao crescem
na mesma ordem de grandeza no que diz respeito ao ntiimero de barions por unidade
de volume (densidade baridnica, pg): no modelo de Newton a pressao gravitacional
¢é proporcional a pp enquanto que no modelo do gas de Fermi a pressao cinética o é
a sz/g; por isso, a medida em que a densidade cresce, pode atingir um valor para o
qual este equilibrio pode cessar e a gravidade produzir o colapso da estrela. Deve-se
ressaltar que modelos mais realisticos para descrever o balango de pressao e energia ci-
nética acima descrito levam a resultados similares, como veremos nesta tese. O niimero
critico de barions, A, em uma estrela, é atingido quando, ao acréscimo de um tnico ba-
rion ao sistema de muitos corpos, ocorre um acréscimo correspondente em sua energia
gravitacional tal que seu valor absoluto seja maior do que o ganho correspondente na
energia estatistica da distribuicao (energia cinética). Neste caso, cessando o equilibrio
entre a pressao gravitacional exterior e a pressao cinética interior, a estrela pode entao
colapsar. O ntmero critico de barions é denominado de méximo e é da ordem de 10°®
6, 7,9, 10, 11].

Em 1939, de maneira independente, R.C. Tolman [12| e J.R. Oppenheimer e G.M.
Volkoff [13], empregando a Teoria Geral da Relatividade, determinaram uma massa
méxima para uma estrela de néutrons de aproximadamente 0,76 massas solares, para
uma densidade central igual a 3,8 x 10 g/cm? e um raio méaximo de 9,42 km.

Formacao de Estrelas de Néutrons

Antes disso, em 1934, W. Baade e F. Zwicky [14] j4 haviam concebido as nogoes
basicas sobre a formacao de estrelas de néutrons em suas investigagoes sobre evolugao
estelar e explosoes de supernovas, considerando-as como estrelas auto gravitantes.

Estrelas auto-gravitantes formam-se a partir de uma gigantesca nuvem composta
basicamente de hidrogénio atémico, pois o Universo é composto, no que se refere aos
elementos quimicos, de 90% de H e 9% de He, em ntmero de particulas®. Todos
os outros elementos quimicos foram formados nos niicleos das estrelas, e constituem
aproximadamente 1% da matéria do Universo. Retornando a questdao da nuvem pri-
mordial, devido a atracao gravitacional, os atomos colapsam em direcao ao centro da
nuvem, formando uma protoestrela. A contracao gravitacional causa aumento da agi-
tagao térmica destes atomos, iniciando, por fim, processos de fusao termonucleares.
Estas reagoes nucleares de fusao no interior da estrela, que transmutam hidrogénio em
hélio e estes gradativamente em elementos mais pesados, liberam a energia que impede
o colapso da estrela. Enquanto ocorre a fusao nuclear, ha um equilibrio entre a energia
gravitacional, responsével pela pressao externa que produz a contracao da estrela e a
energia liberada nas reagoes nucleares, que ocasiona uma pressao térmica interior &

Devido & sua energia de movimento, as particulas originam uma pressdo cinética interna do gas.
2 As teorias cosmolégicas modernas afirmam que o Universo é composto em cerca de 73% de energia
escura, 23% de matéria escura e 4% de barions.



Capitulo 1: Introducdo 4

estrela. O processo de fusao dos elementos mais leves nao dura eternamente e, quando
chega ao fim este “combustivel"nuclear, a estrela volta a contrair e pode colapsar.

Em contraposicao, devido a agitagao térmica, se a massa inicial da estrela for maior
do que 0,45 massas solares, a contragao gravitacional gera energia suficiente para o
inicio de novos processos de fusao termonucleares, transformando gradativamente qua-
tro atomos de hidrogénio em hélio, nas camadas acima do nucleo da estrela, 3 &tomos
de He em carbono e um atomo de carbono e um de hélio em oxigénio, no ntucleo da
estrela. Gradativamente, outros processos de transmutacao de elementos mais leves em
elementos mais pesados vao ocorrendo a medida em que ocorre o processo de evolugao
da estrela. Mas estes processos nao se repetem indefinidamente, ja que reagoes de fu-
sao deixam de liberar energia para certas composigoes atomicas (estas rea¢oes deixam
entao de serem exotérmicas e dao lugar a processos de fusao de natureza endotérmica).
Isto ocorre durante a formacao do elemento ferro, pois a prépria natureza da interacao
nuclear torna os elementos do grupo isotépico Fe nos mais energéticos. Atomos mais
massivos que o ferro tendem a se romper em atomos mais leves, liberando energia.

Para estrelas com massa inicial acima de 10 massas solares, forma-se um nicleo
de ferro. Estrelas menos massivas nunca atingem a temperatura necessaria para quei-
mar o C,0, Ne, Mg formados pela captura de particulas alfa, apés a transformacao
3He — C'. Quando o ferro é formado, a estrela atinge o estagio final de sua evolugao
termonuclear, com uma regiao mais interior contendo predominantemente ferro e re-
gides mais exteriores contendo elementos atémicos mais leves. E claro que a queima
destes elementos nao ocorre nas partes mais externas da estrela por serem mais frias
e, portanto, na superficie da estrela encontram-se, neste estagio, atomos de hidroge-
nio que nao foram ainda queimados. Porém, quando o processo de fusao chega a um
nivel extremo de formacao do ferro, a contragao da estrela faz com que as camadas
mais externas de matéria colapsem sobre as camadas mais interiores, pois ja nao ha
mais liberagao de energia termonuclear em quantidade suficiente para sustar essa con-
tragao gravitacional. Isto faz com que elétrons presentes no niicleo da estrela, como
efeito decorrente do Principio de Heisenberg, adquiram valores expressivos de energia,
tornem-se relativisticos originando uma pressao que desacelera o processo de contra-
¢ao e ocasionando, devido ao acréscimo de energia cinética destes elétrons, os assim
denominados processos beta inversos (a absorgao de elétrons por prétons formando
néutrons e neutrinos). Estes processos originam a chamada neutroniza¢dao do sistema,
importante mecanismo para produzir mais tarde a neutralidade de carga da estrela
remanescente e seu equilibrio hidrostatico.

O colapso gravitacional inicia uma rapida implosao do gés e produz ondas de choque
com formacao de uma zona de acréscimo de matéria. Nestas condigdes, neutrinos
térmicos transportam energia para a zona de acréscimo de matéria causando finalmente
a ejecao do envelope de supernova; diferentes ramos de evolugao estelar levam assim
a formacao das chamadas estrelas compactas: anas brancas, estrelas de néutrons e
buracos negros.

Os cientistas representam as estrelas de néutrons como compostas, fundamental-
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mente, por por¢oes macroscopicas da assim denominada matéria nuclear assimétrica e
infinita, designagao associada a uma concepcao idealizada de sistemas de muitos béri-
ons interagentes. Apesar de aparentemente inusitado, o termo “infinito"se aplica, na
pratica, bastante bem a uma estrela de néutrons, ja que estes sistemas contém cerca
de 10%® barions.

As propriedades fundamentais de uma estrela de néutrons sao descritas pela sua
equacao de estado, um tipo de equagao paramétrica que relaciona a densidade de ener-
gia da estrela com sua pressao interna. A determinagao da equagao de estado da
matéria nuclear representa um dos maiores desafios da fisica neste milénio, merecendo
freqiientemente de pesquisadores a expressiva mencao cdlice sagrado da fisica contem-
pordnea.

Quarks e Glions, os Constituintes do PQG

A fase desconfinada da matéria (o PQG) tem despertado nos fisicos de particulas,
astronomos, astrofisicos e astrofisicos nucleares, enorme interesse cientifico: nas primei-
ras fragoes de segundos apods sua formacao, o Universo teria passado, presumivelmente,
por esta fase, crucial para a determinagao de sua evolugao. Ademais, as condigoes
fisicas no interior de estrelas de néutrons sao tais que a matéria hadronica ordinaria,
na qual quarks sao confinados em hadrons, é convertida, devido as altas pressoes, em
um tipo de matéria exotica para os padroes usuais encontrados na natureza: um carogo
de quarks e glions desconfinados e uma manta externa formada por hadrons, deno-
minagao genérica para barions e mésons. Objetos estelares com esta composi¢ao sao
denominados de Estrelas Hibridas. Essas estrelas seriam constituidas, neste contexto,
pela matéria primordial do Universo, a matéria que deu origem a tudo que conhecemos,
uma espécie de testemunha da histéoria da evolugao do Universo. Por tal razao, a ma-
téria contida no interior desses objetos estelares mereceu de alguns autores a mengao
matéria fossil do Universo.

A histoéria do estudo sobre os constituintes do PQG, os quarks e os glions, inicia
em 1961, quando Murray Gell-Mann [15] propos um esquema de classificacdo e orde-
namento da, ja entao, extraordinaria quantidade de barions e mésons conhecidos na
natureza, esquema este denominado de Método dos Octetos (Fightfold Way). Este
método, baseado na teoria matematica do Grupo de Simetria SU(3) (o S significando
Special, o U unitaria e o nimero 3 designando a quantidade de elementos bésicos da
teoria), tinha como propoésito o de descrever a estrutura intrinseca das particulas sus-
cetiveis a interagao forte entao conhecidas em termos de entidades fundamentais, as
quais constituiriam blocos elementares de construgao de mésons e barions.

Alguns anos mais tarde, Gell-Mann denominou estes blocos elementares por quarks,
adotando o termo apés a leitura de um trecho do romance Finnegans Wake, de James
Joyce (1882-1941) [16]. Na proposta, um quark tinha carga elétrica 2/3 da carga do
proton e os outros dois —1/3.

Entre 1967 e 1973, usando o Acelerador Linear de Stanford, Jerome Isaac Friedman,



Capitulo 1: Introducdo 6

Henri W. Kendall e Richard E. Taylor [17] notaram que o espalhamento de elétrons
por protons e néutrons indicava que estas particulas eram compostas por entidades
elementares ainda menores, com valores para suas cargas elétricas consistentes com
a teoria dos quarks. Os trés receberam o prémio Nobel de Fisica, em 1990, pela
descoberta.

M. Gell-Mann entao identificou na teoria de grupos SU(3) o elemento trés com o
numero de sabores dos quarks fundamentais e se buscou & época confirmar, de maneira
indireta, através de operagoes logicas envolvendo esta teoria, a existéncia dos quarks:
com aquela identifica¢ao do papel dos quarks como elementos do grupo SU(3), tornou-
se possivel, através da atribuicao a priori de algumas propriedades fisicas fundamentais
aos quarks (como por exemplo cargas fracionarias, carater fermidnico entre outros) a
determinacao de propriedades fisicas dos hadrons entao conhecidos a partir da composi-
¢ao aditiva das respectivas propriedades de seus elementos constituintes. Por exemplo,
o carater fermionico atribui aos quarks spins intrinsecos semi-inteiros; a partir da adi-
¢ao vetorial dos spins de trés quarks constituintes é possivel determinar-se o spin do
hadron correspondente. Através de procedimentos desta natureza e da comparacao das
predigoes fisicas com os dados experimentais de propriedades intrinsecas aos hadrons,
o nimero de quarks e algumas de suas propriedades, como por exemplo suas massas,
puderam ser entao inferidas.

M. Gell-Mann postulou entao que havia trés sabores de quarks na natureza, desig-
nados u, d e s, com cargas elétricas fracionarias. Os quarks u e d compoem a matéria
ordinéria (formada por prétons e néutrons) enquanto que os quarks s compdem, por
exemplo, o méson kaon, bem como uma enorme quantidade de outras particulas de
vida curta encontradas nos raios césmicos ou produzidas em reagoes a altas energias.
A letra s designa, na nomenclatura inglesa, a palavra strangeness, e foi introduzida
para caracterizar o fato, nao-usual, que certas particulas, como o kaon, sao produzidas
em reagoes envolvendo a interacao forte mas s6 decaem através de processos que en-
volvem a interacao fraca, mesmo que nestes processos de decaimento sejam produzidos
hadrons, as tnicas particulas da natureza que interagem através da interacgao forte. De
maneira independente, e no mesmo ano, G. Zweig [18] desenvolveu uma teoria similar
a de M. Gell-Mann e denominou os elementos fundamentais da teoria de azes (assim
como trés azes formam uma trinca no jogo de pdquer, trés quarks formariam um triedo
elementar no interior de um bérion).

A presenca da cor originou uma teoria que apresenta similaridades, em muitos as-
pectos, com a teoria do eletromagnetismo. Nesta tltima, a presenca de particulas ele-
tricamente carregadas origina uma interacao mediada por particulas neutras, de massa
nula, denominadas de fétons. Similarmente, a interacao entre os quarks se da através
da troca de particulas, também de massa nula, que carregam cor e anti-cor, bem como
carga de cor, denominadas de gltons (da palavra inglesa glue = cola). O leitor iniciante
neste tema nao deve porém se deixar confundir com estas denominagoes: cor e carga
de cor sao nomenclaturas que nao tém nada a ver com as cores do espectro eletromag-
nético. Estes nomes estao associados a um tipo de carga forte cuja natureza, embora
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ainda nao bem compreendida, apresenta algumas caracteristicas especiais: quarks e
glions sao, aparentemente, absolutamente confinados no interior dos barions e mésons
em condigoes normazis: jamais foram observados como particulas livres na natureza, in-
dependentemente da intensidade da interacdo externa utilizada para isola-los. Apenas
para exemplificar, protons e néutrons, constituidos por trés quarks elementares, fazem
parte da familia dos bérions, enquanto os mésons, do qual o pion é a particula mais
conhecida, sao constituidos de pares quark-antiquark.

A denominagao cor, como conhecemos hoje, foi dada por M. Gell-Mann [19] em
1972, apesar de que a ideia de niimero quantico de cor ter sido originalmente proposta
em 1965 por M. Hann e Y. Nambu [20]. Assim, quarks poderiam possuir uma de trés
cores fundamentais, vermelho, verde e azul e as suas antiparticulas, os anti-quarks,
as anti-cores menos-vermelha (ou ciano), menos-verde (ou magenta) e menos-azul (ou
amarelo). Estas designagoes sao utilizadas para caracterizar o fato de que, devido
ao confinamento, a propriedade da cor nao é observada quando mésons e barions sao
tratados como particulas elementares; similarmente & cor branca, formada pelas trés
cores fundamentais do espectro eletromagnético, as cores de trés quarks, formando um
barion elementar, ou de um par quark-antiquark, formando um méson elementar, se
recombinariam originando uma cor neutra para os barions e os mésons; neutros em cor,
barions e mésons elementares nao seriam suscetiveis a troca de glions.

Os diferentes tipos (sabores) de quarks hoje conhecidos sao representados pelas
letras u, d, ¢, s, t, b, para designar, na nomenclatura inglesa, as palavras: up (u),
down (d), charm (c), strange (s), top (t) e botton (b). Os quarks t e b sd@o também
denominados de truth (verdade) e beauty (beleza). Quarks sao assim particulas com
sabor, charme, estranheza, beleza, verdade e cor. Novamente, o leitor iniciante nestes
temas nao deve se deixar confundir com esta nomenclatura.

A existéncia destes quarks é inferida através de experiéncias especiais, como por
exemplo em processos de colisdes de elétrons altamente energéticos com prétons ou
néutrons e que envolvem, neste caso, a observacao da distribuigao angular dos elé-
trons espalhados. Os resultados experimentais sao compativeis, nestes casos, com a
presenca, no interior dos protons e néutrons, de trés centros pontuais de espalhamento.
Em sintese, em nivel sub-nuclear, prétons e néutrons revelam assim ricas estruturas
interiores, sendo constituidos entao por trés quarks que carregam cores e cargas de cor,
e interagem através da troca de glions.

Quarks e Glions, e a Fenomenologia dos Constituintes do PQG

Em 1969, um dos experimentos realizados no SLAC, e que auxiliaram na confirma-
¢ao da existéncia dos quarks e dos glions, consistia do espalhamento elétron-préton
profundamente ineléstico (deep inelastic scatering) e + p — € + X com energias inci-
dentes entre 7 e 25 GeV.

A energias menores do que 7 GeV, o espectro dos elétrons espalhados apresenta,
nestes processos, tipicamente, um pico acentuado a energia E = 4.5 GeV correspon-
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dente ao espalhamento elastico ep, e picos menos acentuados, a energias mais baixas,
associados a excitagoes inelasticas do proton-alvo. Estes picos correspondem a estados
internamente excitados do nucleon-alvo e sao denominados de estados ressonantes. Os
estados ressonantes produzidos nestas reagoes ineldsticas tém vida curta (7 ~ 107225
a 1072*s) e valores fixos de massa e de outros niimeros quanticos como, por exemplo,
momentum angular. Por esta razao estes estados fisicos sao denominados de particu-
las ressonantes (ou ressondncias). A largura a meia altura destes estados ressonantes
(I' ~ 4 —150MeV) é tipica de estados produzidos através de processos envolvendo a
interacao forte. Os estados assim produzidos tém os mesmos nimeros quanticos do
foton virtual envolvido na interagao ep. Estas ressonéncias sao por isto interpretadas
como estados ligados ¢¢ cujas massas sao iguais a energia total da reacao no sistema
centro de massa e por esta razao sao denominados de mésons vetoriais.

A secgao de choque do processo por outro lado, normalizada a se¢ao de choque de
Mott, na regiao correspondente aos dados, i.e. na regiao que descreve o espalhamento
elastico ep e a produgao de estados ressonantes do nicleon (espalhamento inelastico), e
em especial a regiao que caracteriza o chamado espalhamento profundamente inelastico,
decresce rapidamente em funcio do momentum linear quadratico transferido Q? = —g?.
A sec¢do de choque de Mott, segundo sua definigdo, vér por exemplo [21], descreve,
a energias relativisticas, o espalhamento de um elétron incidente por uma particula
elementar (portanto sem estrutura interna), eletricamente carregada, levando-se em
conta, na descricao do processo, os spins do elétron e da particula-alvo.

A secao de choque do processo ep, apresentava, entretanto, nesta regiao, um com-
portamento considerado, a época da realizagao das primeiras experiéncias deste tipo,
surpreendente pois: a) o namero de contagens de eventos no espalhamento era expres-
sivamente maior do que aquele esperado tendo em vista os resultados conhecidos do
espalhamento ep a energias mais baixas e em processos de excitagao de ressonancias
do ntucleon, sendo a mais importante destas a ressonancia A1, revelando que a parti-
cula alvo se comportaria na realidade como um conjunto de centros espalhadores; b)
a secao de choque do processo, normalizada a secao de choque de Mott era, em boa
aproximacao, constante nesta regiao sendo, portanto, praticamente independente de
@Q?, revelando portanto que o processo de colisao do elétron incidente ocorreria com
uma particula alvo puntual. Ademais, para corroborar este resultado, as fungoes de es-
trutura que caracterizam a se¢ao de choque do processo dependiam, para valores fixos
da wvaridvel de escala de Bjorken, z, fracamente em Q? e a razao entre estas funcoes
de estrutura, multiplicada por 2z, era consistente com a unidade (relagdo de Callan-
Gross®[22]). A dinamica do processo de espalhamento profundamente inelastico pode

3Em um processo inelastico como este deveria haver duas variaveis independentes — a energia
transferida e 0 momentum linear transferido. Ao invés disso, na regido de energia considerada, a se¢ao
de choque depende somente da variavel x, sendo portanto independente de escala, uma vez que a varia-
vel de escala da Bjorken ¢ uma quantidade invariante de Lorentz (x = Q?/2Mcv). Assim, x representa
uma medida da inelasticidade de um determinado processo de espalhamento. No espalhamento elés-
tico ep, admitindo que um préton seja constituido por 3 quarks idénticos, x, = Zi:l,Q,B r;=3r=1,
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ser descrita, de uma forma similar ao que ocorre em processos eldsticos, em termos de
fatores de forma. No caso inelastico os correspondentes fatores de forma, representados
na expressao abaixo por F(x, Q%) e Fy(z, Q?), sdo conhecidos, na literatura, como fun-
coes ou fatores de estrutura. A segao de choque diferencial do processo ep é expressa
na forma

d? d 1 )
(dQC(lTE) = (%)Moﬁ |:;F2(SC,Q2) + MC2F1(LU, Qz) tan2(9/2) s

onde 6 representa o angulo de espalhamento no sistema laboratorio, M denota a massa
do proton, v = E— E’ é a energia transferida pelo foton virtual do elétron para o proton
e (do/dQ)pon € a segao de choque de Mott. Os fatores de estrutura Fy e Fy descrevem
respectivamente, as propriedades elétricas e magnéticas intrinsicas do nucleon-alvo e,
portanto, as propriedades elétricas e magnéticas de seus constituintes elementares.
Estes e outros resultados experimentais foram analisados utilizando-se o modelo
de partons * de R.P. Feymann [23, 24] e J.D. Bjorken [25, 26| e indicam que, nesta
regiao de energia, os elétrons incidentes sao espalhados por constituintes elementares

do ntcleon, os quarks, particulas elétricamente carregadas com spin semi-inteiro!.

Cromodinamica Quantica, a Teoria das Interacoes Fortes

A Cromodindmica Quéntica (CDQ), uma teoria relativistica de campos de calibre
nao-abeliana tornou-se, a partir de 1973, na principal candidata para uma teoria funda-
mental da interacao forte. D.J. Gross, F. Wilczek [27] e H.D. Politzer [28] descobriram,
neste ano, que teorias de calibre nao-abelianas sao assintoticamente livres, i.e. que as
constantes de acoplamento nestas teorias decrescem no limite de curto alcance da inte-
ragao; isto faz com que os quarks comportem-se como particulas livres (na realidade,

ou seja ¢ = 1/3, e no processo ep profundamente inelastico 0 < z < 1. Este resultado indica que o
elétron incidente é espalhado elasticamente por uma das trés particulas constituintes do préton-alvo,
de natureza puntual, livre (na realidade quase-livre), que carrega uma fracao, z, do quadrivetor mo-
mentum linear do préton. Esta propriedade de invariancia de escala da secao de choque é denominada
de escalonamento de Bjorken uma vez que nenhuma escala de energia ou de comprimento governa,
nesta regiao, o comportamento da segao de choque. Assim, nesta regiao,

o tant do
—_— Y _ .
dQdFE constante A ) o

Segundo este resultado, o elétron incidente é espalhado elasticamente entao por uma particula-alvo
sem estrutura interna.

4Em um sistema referencial movendo-se a velocidades ultrarelativisticas, a contribuicio dos mo-
menta lineares transversais & direcao do movimento bem como da massa de um préton pode ser
desprezada na descrigao da dindmica do processo. A estrutura do préton é entao descrita, em uma
primeira aproximacgao, pelos momentos longitudinais de seus constituintes, denominados, neste mo-
delo, de partons. Presentemente, os partons sao identificados com os quarks e os glions. Neste modelo,
decompondo-se o préton em partons propagando-se livremente, a interacao do elétron com o préton
em um processo ep profundamente inelastico pode ser vista como uma soma incoerente de termos que
descrevem a interacao do elétron com os partons individuais.
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quase-livres) na regiao de muito curto alcance de interagao.

Uma vez que a CDQ é baseada em um principio de calibre nao-abeliano, tal aspecto
¢é consistente com a suposicao de que os glions bem como os quarks carregam carga
de cor. Assim, do mesmo modo que os quarks podem emitir glions virtuais, os glions,
por terem carga de cor, podem emitir glions virtuais secundarios. Na interagao entre
dois quarks, quanto maior a sua distancia de separagao, maior ¢ a probabilidade de
emissao de glions secundarios e portanto maior serd o nimero de glions, primarios
e secundarios, trocados entre os quarks. Inversamente, quanto menor a distancia de
separacao entre os quarks, menor seré a probabilidade de emissao de glions secunda-
rios e portanto menor serd o numero de glions trocados entre os quarks. Supondo-se
que a intensidade da interacao seja proporcional ao nimero de glions trocados, en-
tao a interacao forte cresce com o aumento da distancia de separagao entre os quarks
(caracterizando o que convencionamos denominar de confinamento) e decresce com a
diminuigao de sua separagao (caracterizando o regime de liberdade assintotica). Devido
a emissao de glions secundérios, teorias de perturbacao somente podem ser aplicadas
na descri¢ao de fend6menos nos quais os quarks interagem fracamente a curta distancias
(como por exemplo no limite de troca de um glion).

Assim, a CDQ prediz, como vimos, que a interacao forte apresenta, adicionalmente
ao confinamento, uma caracteristica tnica na natureza, a liberdade assintotica. Esta
predi¢ao da CDQ), experimentalmente confirmada, indica que os quarks sao assintoti-
camente livres para grandes valores de momentum transferidos ou, equivalentemente,
quando muito préximos uns dos outros. A interagao forte em nivel sub-nuclear, envol-
vendo portanto cargas de cor, ¢ uma das quatro interagoes fundamentais encontradas
na natureza juntamente com as interagoes gravitacional, fraca e eletromagnética.

A nomenclatura inglesa (universal) é comumente usada para caracterizar as predi-
¢oes da CD(Q correspondentes aos niimeros quanticos das cargas de cor: cargas vermelha
menos verde (R-G), verde menos azul (G-B) e azul menos vermelha (B-R). A convengao
utilizada na teoria de propagadores de Feynman aplicada a CDQ é: setas representam
os propagadores de Feynmann de particulas carregando cargas de cor e cor (setas di-
rigidas para cima) e de anti-particulas carregando anti-cargas de cor e anti-cor (setas
dirigidas para baixo). Ademais, setas dirigidas para cima, indicam propagagao no sen-
tido do crescimento do tempo (futuro) e setas dirigidas para baixo: propagacao no
sentido inverso do crescimento do tempo (passado). Neste contexto, as anti-particulas
propagam-se para o passado dos eventos.

As composigoes utilizadas na literatura mostram que as diferengas de cor (e anti-
cor) correspondem a miultiplos inteiros de 1/2. Isto significa dizer que, diferentemente
da eletrodinamica quantica (EDQ), onde fétons podem ser absorvidos por particulas
com quaisquer quantidades de cargas elétricas, na CDQ particulas com carga de cor
s6 podem interagir via troca de glions, se as cargas de cor destas particulas forem
separadas por multiplos de 1/2 o que assegura que a teoria é quantizada. Os glions
por sua vez tém niimeros quanticos que correspondem aos de um par quark-antiquark.
Isto nao quer dizer que um glion seja na realidade formado por pares quark-antiquark.
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Esta é apenas uma forma de representacao, cuja finalidade é mostrar que os glions, os
portadores elementares da interagao forte, alteram as cargas de cor (e portanto as cores)
dos quarks quando por eles emitidos ou absorvidos. Com esta representacao, tudo se
passa como se, ao absorver um glion verde menos vermelho, um quark vermelho por
exemplo se transforme em um quark verde, pois a componente menos vermelho do
gliion aniquila a cor vermelha do quark original enquanto a componente verde do glion
é cedida ao quark.

Como anteriormente mencionado, os glions ocupam um papel na interacao forte
similar ao papel desempenhado pelos fétons na interacao eletromagnética. Entretanto,
diferentemente dos fétons que nao possuem carga elétrica e portanto nao interagem en-
tre si, glions, como vimos, carregam carga de cor, podendo interagir com seus similares.
Esta caracteristica, que difere fundamentalmente as interagoes forte e eletromagnética,
seria responsavel pelo efeito de confinamento: correntes de quarks emitem e absorvem
gliions; estes por sua vez interagem com outros glions e de maneira indireta apresentam
componentes de auto-interacao, pois produzem nuvens de glions virtuais secundarios
(flutuagoes do vacuo quantico) que decaem em pares virtuais que podem interagir com
os glions primarios, responséaveis pela sua produgao, uma vez que carregam carga de
cor; a presenca de termos de auto-interagao entre os gliions produziria interagoes atra-
tivas de extraordinéria intensidade que faria com que as cargas de cor permanecessem
confinadas no interior dos nucleons. Entretanto, confinamento nao é ainda uma pro-
priedade predita pela CDQ, sendo um dos mais importantes desafios tedricos da fisica
moderna.

Equacao de Estado e Transicao de Fase para o PQG

O estudo da equacao de estado da matéria nuclear em reagoes envolvendo fons pe-
sados é o principal objetivo do colisionador de ions pesados desenvolvido no RHIC e
anteriormente citado neste texto. A motivagao para a construgao deste aparato expe-
rimental reside no fato da ciéncia enfrentar a falta de dados experimentais confiaveis
que possam confirmar as predigoes da CDQ. Esta teoria tem uma estrutura formal
relativamente simples a altas energias, devido ao fenémeno da liberdade assintotica.
Neste regime, como os quarks sao praticamente livres, métodos de tratamento tedrico
denominados de perturbativos, sobre os quais a ciéncia tem dominio expressivo, podem
ser entao utilizados e predi¢oes sobre o comportamento de sistemas complexos, como
as estrelas de quarks ou uma estrela contendo um PQG no seu interior, podem ser
obtidas.

No entanto, para as escalas de energias mais baixas, aquelas relevantes para a com-
preensao do fenémeno do confinamento dos quarks, bem como para o entendimento da
fase hadronica de estrelas de néutrons, pulsares e estrelas protoneutrénicas, a complexi-
dade formal da CDQ), devido a presenga de termos de acoplamento nao lineares entre os
campos dos quarks e dos glions em altas ordens, praticamente inviabiliza tratamentos
analiticos. Neste caso, torna-se necessario lancar mao de abordagens nao-perturbativas
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devido aos valores altamente expressivos que a constante de acoplamento da teoria ad-
quire neste regime. O problema é tao sério que os melhores e mais confiaveis resultados
para esta faixa de energias provém de simulagoes numéricas, através de uma técnica
nao-perturbativa conhecida como cromodinamica quantica na rede [29]. O termo ‘na
rede’ ¢ utilizado porque o ambiente tedrico onde os algoritmos computacionais sao es-
truturados, compreende uma rede espaco-temporal discreta. Uma alternativa, porém
dispendiosa de realizar-se numericamente estes calculos, é através da utilizagao de su-
percomputadores. Apesar de poderosa, esta abordagem esté limitada por dois fatores
principais: o tempo de processamento de dados costuma ser altissimo, levando a se-
veras simplificacoes de algoritmos computacionais; além disso, de forma inerente ao
tratamento formal, encontram-se ainda dificuldades teodricas, ja que o desenvolvimento
formal dos algoritmos teodricos encontra-se ainda em uma fase em que predominam
aspectos conceituais.

A forma alternativa de pesquisa da matéria nuclear que abordamos neste texto
é o estudo das estrelas de néutrons e dos pulsares por meio de teorias efetivas da
matéria nuclear. Pulsares, que sao estrelas de néutrons em rotagao, giram em torno
de si mesmos a freqiiéncias muito altas (~1/milisegundo), podem atingir niveis muito
intensos de campo magnético (~ 10'° gauss, comparado com o campo magnético médio
do sol, de 1 gauss e que chega a 3000 gauss nas manchas solares) e sdo constituidos
predominantemente de néutrons.

Além destas particulas, estrelas de néutrons e pulsares sao compostos por protons,
hiperons e léptons entre outras. Ademais, podem apresentar fenomenos de superfluidez,
condensacao de kaons e pions, e mais importante, podem ser o palco de uma transi¢cao
de fase da matéria hadronica para o plasma de quarks e glions (PQG) no seu interior.

Ha modelos esqueméticos simples para a composi¢ao de uma estrela de néutrons
e a formagao no seu interior do PQG. Nestes modelos, a estrela é representada por
um nicleo hipotético gigante, submetido as forcas forte e & compressao gravitacional.
A medida em que esta tltima cresce em niveis extremos para os padrdes encontrados
na Terra em condi¢oes normais, os nicleons no centro da estrela sao comprimidos a
um extremo tal que os quarks no seu interior sdo desconfinados, formando o PQG. A
descrigao correta desta transigao ¢ de primordial importancia para o estabelecimento
da equagao de estado da matéria nuclear. Como todas estas facetas da composicao
das estrelas de néutrons influenciam diretamente na predicao teérica da massa e do
raio da estrela, através da introdugao da equagao de estado na equagao de equilibrio
hidrostatico relativistica desenvolvida por Tolman-Oppenheimer-Volkoff, as medidas
experimentais destas grandezas estelares constituem fortes restri¢oes as varias possi-
veis equacoes de estado existentes na literatura. Pode-se mostrar que, se tivermos uma
relacao massa-raio precisa o suficiente, poderemos determinar bi-univocamente a equa-
¢ao de estado para a matéria nuclear[30]. Desta forma, uma coerente descri¢ao formal
dos dados de estrelas de néutrons e pulsares ja existentes ¢ um excelente caminho na
busca da correta compreensao das interagoes fortes a altas densidades.
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Modelos Efetivos para a Equacao de Estado da Matéria Nuclear

A mencionada extrema complexidade formal da CDQ, devido a presenca de termos
de auto-acoplamentos, nao-lineares, entre os campos dos glions, tem levado os fisicos
nucleares tedricos e experimentais & busca de modelos alternativos, como ja mencio-
namos, para a descricao de propriedades da matéria nuclear baseados em formulacoes
efetivas.

Entre estas destaca-se a formula¢ao proposta por J.D. Walecka|31| que representa
uma teoria relativistica® na qual se considera os nicleons como campos efetivos (sem
graus internos de liberdade) interagindo entre si através da troca de mésons escalares e
vetoriais, sem considerar-se portanto, explicitamente, a presenca dos quarks. O modelo
¢ linearizado através da utilizagao da aproximagao de campo médio e, neste modelo,
mésons escalares-isoescalares o simulam a presenca de componentes atrativas de longo
alcance da forga nuclear enquanto mésons vetoriais-isoescalares w correspondem as
componentes repulsivas de curto alcance da forca nuclear. Este modelo, conhecido como
Hadrodindamica Quantica (QHD), possui duas constantes de acoplamento, determinadas
de modo que a teoria possa reproduzir propriedades da matéria nuclear em bruto, a
energia de ligagao nuclear (energia de saturagao) e a densidade de saturagao do nucleo.

A QHD é uma teoria efetiva, ja que a influéncia do meio de muitos corpos bem como
dos graus de liberdade mais elementares (quarks) é considerada de maneira implicita
nas parametrizacoes das constantes de acoplamento da teoria e nos valores da massa
(efetiva) dos nicleons e de outras propriedades globais da matéria nuclear. A teoria esta
em muito bom acordo com resultados experimentais que caracterizam, por exemplo,
propriedades de particula tinica de nicleos finitos, como distribuigao de carga elétrica e
interacao spin-orbita; a teoria estd também em bom acordo com a fenomenologia no que
se refere & descricao das propriedades de saturagao da matéria nuclear. Nesta teoria,
porém, algumas propriedades nucleares nao estao em bom acordo com as predicoes e
expectativas experimentais como, por exemplo, valores para a incompressibilidade da
matéria nuclear e para a massa efetiva do ntcleon no meio nuclear.

Modelos alternativos ao modelo de Walecka, também conhecidos na literatura como
modelos do tipo QHD, tem sido propostos com o objetivo de sanar estas deficiéncias.
Estes modelos seguem porém a mesma filosofia. Dentre estes citamos o modelo nao-
linear de Boguta-Bodmer [35], que introduz termos de auto-acoplamento do méson
escalar-isoescalar ¢ na formulagao lagrangiana da teoria. Outro modelo interessante
no qual foi proposta a substituicao do acoplamento minimo de Yukawa entre o méson
escalar e o nucleon, como introduzido no modelo de Walecka, por um acoplamento
derivativo foi apresentado por J. Zimanyi e S. A. Moszkowski [36] (modelo ZM).

Além dos trabalhos citados, é importante mencionar o modelo de N.K. Glenden-
ning [37, 38, 39, 40, 41, 42| que desenvolveu um formalismo bastante completo para
a matéria nuclear [10, 11]. Neste modelo, o autor descreve a matéria existente nas

SLiteratura importante sobre a tematica pode ser encontrada nas referéncias [32, 33, 34].
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estrelas de néutrons como composta também por hiperons (barions com estranheza
nao nula mais massivos que os nicleons); para tanto, utilizou a versao nao-linear da
teoria de Walecka de modo a incluir outras particulas como as do octeto baridnico
fundamental (n, p, A, ¥7, X% ¥+ =7 =% e léptons (e™, u~). Através desta aborda-
gem, o autor tornou possivel a determinagao das distribuigoes radiais de particulas
nestas estrelas bem como valores para redshift gravitacional, nimero bariénico, propor-
¢ao hiperon/nucleon, entre outras propriedades estelares. Seus resultados para massa
méaxima de uma sequéncia de estrelas de néutrons estao em bom acordo com as massas
de pulsares ja medidas.

Finalmente, um modelo mais recente desenvolvido por A.R. Taurines, C.A.Z. Vas-
concellos e colaboradores|43, 44| também deve ser citado por apresentar algumas car-
cateristicas importantes na descricao da matéria nuclear densa, na medida em que este
modelo representa uma generalizacao dos formalismos lagrangeanos da QHD.

Modelos do tipo QHD mostram-se bastante apropriados para a descricdo da ma-
téria em estrelas de néutrons e em pulsares, uma vez que seu formalismo é covariante
(portanto, a causalidade é respeitada) e a aprozimacao de campo médio, a mais ade-
quada formalmente para estes modelos, ¢ tanto mais valida quanto maior a densidade
do sistema, em especial, para aquelas densidades encontradas em estrelas de néutrons
e pulsares.

O estudo de estrelas de néutrons é , como vimos, fundamental para nossas investiga-
¢oes sobre o comportamento da equagao de estado da matéria nuclear para densidades
maiores do que a densidade de saturacao nuclear e para o desenvolvimento de modelos
teodricos que possam descrever de maneira apropriada as propriedades globais e intrinsi-
cas das estrelas de néutrons e pulsares. E importante salientar que os pulsares somente
puderam ser identificados como estrelas de néutrons altamente magnetizadas em rota-
¢ao devido a prévia existéncia de modelos tedricos sobre aqueles objetos. Alteragoes
no periodo de rotagao dos pulsares tém representado indicagoes da existéncia nestas
estrelas da tdo buscada transi¢ao de fase de matéria hadroénica para um PQG [45].

Organizacgao da tese

Capitulo 2

No capitulo 2 deste trabalho é apresentada uma sintese dos principais modelos
relativisticos de estrelas de néutrons: modelo do gés de Fermi, modelos efetivos da
hadrodinamica quantica (QHD) e modelos de Zimanyi-Moszkowski (ZM). Neste capi-
tulo sao discutidos os mais relevantes aspectos formais associados a estes modelos e
sao deduzidas, em especial, as expressoes correspondentes para a equacao de estado da
matéria nuclear.

Capitulo 3

Neste ponto, ¢ importante ressaltar que o proposito desta tese ¢ desenvolver um
modelo efetivo para a matéria nuclear, com vistas a descri¢ao de propriedades de estre-
las de néutrons e pulsares, por meio de uma formulacao lagrangeana relativistica que
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busca exaurir o espago de fase dos campos mesonicos e que apresente assim alto grau
de consisténcia com o conceito de naturalidade, de modo a aprimorarmos as predi¢oes
dos tratamentos teéricos mais convencionais. Uma versao preliminar deste modelo efe-
tivo, que contempla a presenga, no setor baridnico, somente dos campos dos niicleons,
¢ apresentada no capitulo 3 desta tese, juntamente com a abordagem dos temas da
naturalidade, da anomalia Nolen-Schiffer e da quebra de simetria de isospin na matéria
nuclear. Neste capitulo, com base na conservacao de simetria quiral, apresentamos a
predi¢ao da existéncia de um estado ressonante mesonico no setor escalar-isovetorial
leve, estado este representado pelo campo ¢. E entao, baseados no conceito de natura-
lidade, desenvolvemos o modelo efetivo para a matéria nuclear supra mencionado. A
versao do modelo efetivo desenvolvido neste capitulo contempla acoplamentos entres
os campos dos nicleons e dos mésons o, w, 9, 0 e ¢. Por fim, apresentamos neste capi-
tulo as predi¢oes do modelo para a anomalia Nolen-Schiffer e discutimos os resultados
obtidos.

Capitulos 4 e 5

No capitulo 4, o escopo do modelo efetivo para a matéria nuclear apresentado
no capitulo 3 é ampliado de modo que o tratamento formal contemple a presenga
do octeto bariénico fundamental completo e dos campos dos mésons estranhos o* e
¢. Este modelo ¢ utilizado, ainda no capitulo 4, no estudo de propriedades globais
estaticas de estrelas de néutrons e de pulsares e, no capitulo 5, no estudo de processos
de arrefecimento destes objetos estelares por meio do chamado efeito Urca direto; os
resultados correspondentes sao entao discutidos ao fim dos capitulos mencionados.

Capitulo 6

Por fim, o capitulo 6 apresenta as conclusoes da tese e as perspectivas de continuagao
do trabalho desenvolvido neste tese.

Apéndices

No Apéndice A apresentamos a notagao utilizada nesta tese. No Apéndice B deste
trabalho apresentamos uma breve historia do estudo das estrelas de néutrons a par-
tir dos estudos de L. D. Landau [7]. Posteriormente, discutimos sua correlagao aos
eventos de supernovas descritos por W. Baade e F. Zwicky [14] (1934) e a formulagao
teorica desenvolvida por J. R. Oppenheimer ¢ G. W. Volkoff [13] (1939) com vistas a
determinacao de propriedades globais de estrelas de néutrons, com base na Teoria da
Relatividade Geral|46]. Apresentamos também, neste apéndice, um breve suméario das
propriedades observacionais dos pulsares, bem como analisamos sua associacao com 0s
eventos de supernovas e apresentamos caracteristicas em geral de estrelas de néutrons.
Por fim, neste apéndice sao discutidos aspectos relevantes envolvendo estrelas newto-
nianas e estrelas relativisticas. No Apéndice C apresentamos a dedugao da energia de
simetria da matéria nuclear.
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Capitulo 2

Modelos Nucleares de Estrelas de
Néutrons

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

2.1 Matéria Nuclear

Estrelas de néutrons sao estados ligados de muitos corpos (barions, mésons e 1ép-
tons), em equilibrio hidrostético e cuja energia de ligacao é devida, fundamentalmente,
a um balanco delicado entre a forca da gravidade, a for¢a nuclear e a pressao quantum-
mecanica de degenerescéncia. Neste sentido, como afirmamos anteriormente, a forga
nuclear, por si s6, nao poderia produzir a ligacao destes sistemas, embora seja a forca de
maior intensidade encontrada na natureza, exatamente devido ao seu cardter de curto
alcance (da ordem de poucos fermi). A forga gravitacional, embora de menor intensi-
dade do que a forga forte nuclear, tem longo alcance e é composta ademais somente
por componentes atrativas atuando em sistemas massivos, diferentemente da forga forte
nuclear que apresenta componentes atrativas (de mais longo alcance, ~ 1 — 2 fermi)
e repulsivas (de mais curto alcance, < 0,4 fermi). E se a for¢a nuclear por si s6 é
insuficiente para sustentar a pressao gravitacional em uma estrela de néutrons, menos
ainda a pressao quantum mecanica de degenerescéncia o é, como veremos mais adiante
na descricao do modelo do gés de Fermi relativistico.

Estimativas da energia por niicleon devido a presenca da gravidade em estrelas de
néutrons resultam em valores para a energia gravitacional estelar da ordem de 160
MeV/A enquanto a energia de ligagdo nuclear por nicleon na matéria nuclear é uma
ordem de grandeza menor, ou seja, aproximadamente igual a 16 MeV /A.

Mas este nao é, porém, o aspecto mais relevante a diferenciar o papel destas forcas
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ao se analisar a estabilidade de uma estrela de néutrons. A compressao gravitacional
em estrelas de néutrons produz, como vimos, uma espécie de empacotamento dos ni-
cleons de forma que somente as componentes repulsivas da interacao nuclear, de mais
curto alcance sao, nestas condigoes, realmente relevantes para a estabilidade estelar,
em contraposicao a contribui¢ao das componentes atrativas de mais longo alcance da
interacao forte. Evidentemente, o empacotamento dos ntucleos origina também uma
pressao de degenerescéncia que atua ademais, como discutido anteriormente, junta-
mente com as componentes repulsivas da interagao forte nuclear, em contraposi¢ao a
compressao gravitacional.

Como também vimos anteriormente, mesmo quando consideramos o caso limite,
idealizado, de uma estrela composta por matéria nuclear incompressivel, portanto, com
densidade uniforme, a estrutura das equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff impde
um limite em sua massa, acima da qual ocorre colapso gravitacional. Utilizando-se o
jargao tipico da area, uma equagao de estado é dita mais ou menos rigida ou menos
ou mais suave. Por exemplo, uma equacao de estado, A, é mais rigida do que outra,
B, se a pressao interna associada a A, para qualquer valor de densidade, for maior
do que a pressao interna correspondente a B. Evidentemente, quando consideramos
duas estrelas de néutrons, A e B, cujas estruturas sejam descritas respectivamente
pelas equacoes de estado A e B, a equagao de estado da estrela A corresponde a uma
maior pressao interna em comparac¢ao a pressao interna da estrela B, para qualquer
valor de densidade. Dotada de uma maior pressao interna, a estrela A pode suportar
uma maior compressao gravitacional do que a estrela B e portanto a primeira deve ter
uma massa maior do que a segunda, uma vez que a intensidade da forca gravitacional
esta diretamente associada & massa estelar. Utilizando-se novamente o jargao tipico da
area, dizemos que a estrela A pode suportar maior massa do que B.

Mencionamos a seguir dois casos extremos de predigao das massas de estrelas de
néutrons. O primeiro corresponde a equacao de estado do modelo HDQ-I, que sera visto
mais adiante neste capitulo, que combina o maior grau de rigidez com a obediéncia ao
Principio da Causalidade, como vimos, matematicamente caracterizado pela expressao
% < 1. O valor correspondente da massa limite obtida é 3M,. O segundo caso se
refere & mais suave equacao de estado, que ¢é obtida a partir do modelo do gas de
Fermi livre composto por protons, néutrons e elétrons, em equilibrio, caso este que
também seré apresentado neste capitulo. Neste caso, os efeitos quantum mecanicos de
degenerescéncia fornecem a pressao que sustenta a compressao gravitacional. O valor
da massa limite obtida neste caso ¢ igual a 0,7Ms. O que se espera entao é que os
casos mais realisticos, que consideram aspectos fisicos mais complexos, tanto no que
se refere & composicao quanto a contribuicao da forca forte nuclear, levem a valores
intermediarios entre estes dois limites, tendo em vista que a densidade central de uma
estrela de néutrons, que corresponde & massa maxima, é tao alta que as componentes
de curto alcance da interacao forte devem predominar sobre as componentes de longo
alcance.

E sabendo assim que a massa limite de uma estrela de néutrons depende do grau
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de rigidez da correspondente equagao de estado, uma pergunta se impoe: quais sao os
aspectos fisicos que contribuem para que uma equacao de estado apresente maior ou
menor grau de rigidez?

Neste sentido, embora existam outros aspectos a serem considerados, as compo-
nentes repulsivas da interagao forte nuclear representam, como vimos, um elemento
essencial na determinacio da rigidez de uma equacdo de estado nuclear. E importante
salientar que a maior rigidez de uma equacao de estado implica, como anteriormente sa-
lientado, em uma maior massa de uma seqiiéncia de estrelas de néutrons. E, portanto,
apesar de seu carater microscopico, a interagao nuclear contribui de maneira importante
na composicao de uma das grandezas macroscopicas mais importantes destes objetos
estelares, sua massa.

A energia de ligagdo por nicleon para a maior parte dos niicleos encontrados na
tabela periddica encontra-se em torno de 7-8 MeV. Este resultado, combinado com o
dado anteriormente apresentado da energia de ligacao por ntcleon da matéria nuclear
(16 MeV/A), demonstra que a energia de ligacao depende fracamente do nimero de
massa A de um nucleo. Por esta razao, formulas semi-empiricas de massa, tém sido
desenvolvidas, com o intuito de descrever a energia de ligacao ou, equivalentemente,
a massa nuclear, bem como outras propriedades, de uma ampla gama de nicleos da
tabela periodica, por meio de formulagoes simples que dependam de poucos parame-
tros. A formulagao correspondente mais conhecida é a chamada féormula semi-empirica
de massa de Weiszacker[47]. E como o préprio nome sugere, essa formulagdo combina
fundamentagao tedrica com predigdes de natureza empirica. A base teérica da formu-
lacao é o conhecido modelo da gota liquida do qual origina-se a maior parte dos termos
e as estimativas dos valores dos coeficientes que a compoem. A férmula de Weiszac-
ker fornece uma boa aproximagao para os valores das massas e da energia de ligacao
nucleares, além de outros efeitos, mas nao explica, por exemplo, o aparecimento dos ni-
meros mégicos e do desdobramento spin-6rbita de energia, bem como outros aspectos,
de natureza mais complexa, da estrutura nuclear.

Na expressao que define a formula de Weiszacker, a energia de ligagao de um nticleo
com Z protons e N néutrons é determinada por meio de

B(Z,N)=ayA — agA*® —acZ(Z —1)A™Y? —a (Z — N)?A™ = 6(Z,N), (2.1)

sendo os seguintes os parametros livres da formula (a serem determinados fenomeno-
logicamente): ay, termo de volume; ag, termo de superficie; ac, termo Coulombiano;
ay, termo de assimetria e d, termo de pareamento.

Utilizando-se a definigdo da energia de ligacao nuclear, B(Z, N), de um nicleo com
massa M(Z, N)
M(Z,N)=ZM,+ NM, — B(Z,N), (2.2)

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

M(Z,N) = ZM,+NM,—ay A+as A3 +acZ(Z—-1)A" Y3 +a,(A-22)2 A" +6(Z,N).

(2.3)
O significado fisico dos distintos termos desta expressao pode ser sintetizado no que
segue. Os dois primeiros termos descrevem o fato de que a massa nuclear consiste,
primordialmente, da soma das massas de seus constituintes, os prétons e os néutrons.
Evidentemente, os termos adicionais da férmula semi-empirica devem caracterizar cor-
regoes as predigoes tedricas dos termos precedentes, correcoes estas devidas aos efeitos
da ligacao nuclear.

A explicagao da presenga do terceiro termo da formula, ay A, conhecido como termo
de volume, é baseada na observagao de que a densidade nuclear (p = A/V), em uma
primeira aproximagcao, é praticamente independente do ntimero de massa, A. Isto
indicaria que a densidade nuclear obedece a relagao aproximada

pP=i " constante , (2.4)

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

~ . 3 . ~
R, entao seu volume seria dado por V = %. Combinando-se esta equagao com a
anterior, que expressa o fato da densidade nuclear ser aproximadamente constante,

obtem-se a relagao a seguir para o raio nuclear em fun¢ao do niimero de massa A:

A AT R3

=2~ A
p=vy ~Al—

)=t ~ constante — R ~ rgAY3 (2.5)

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

A contribuigao seguinte, dada pelo termo de superficie, indica que os nicleons

'E importante ressaltar que, se cada nicleon interagisse com cada um dos demais ntcleons do
sistema, este termo deveria depender de A na forma A(A — 1), ou seja deveria ser proporcional ao
numero de pares de nucleons do sistema. Ao adotar-se a expressao para o termo de volume na forma
ay A, é feita a suposi¢ao, fenomenologicamente observada, de que a forga nuclear apresenta carater
de saturagdo, o que implica que cada ntcleon interage somente com seus mais proximos vizinhos. E
também importante observar que o carater de saturagao independe do fato da forca forte nuclear ser
considerada uma forga de curto alcance. Isto porque a regiao que define o volume de saturagao nuclear
tem dimensoes menores do que aquele que corresponde & regiao que caracteriza o alcance da forca
nuclear.
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situados na superficie do ntcleo apresentam uma contribuicao menos relevante para a
energia de ligacao nuclear, sendo esta reducao parametrizada pelo termo de superficie
agA?? (a area superficial nuclear S obedece a relacio S ~ A%/3). Isto porque, um
nucleon situado na superficie nuclear interage, na média, com uma quantidade menor
de niicleons do que outro localizado na parte mais interna do ntucleo.

Entao segue-se o quinto termo, que caracteriza a presenca da repulsao coulombiana
entre os protons nucleares, que também reduz a energia de ligacao, ocasionando com isto
a elevacao da massa nuclear, contribuicao esta parametrizada pelo termo Coulombiano?
acZ(Z — 1)A71/3,

A contribui¢ao do termo seguinte indica um efeito puramente quantum mecéanico:
de que o sistema nuclear ¢ tanto mais estavel quanto mais proximo estiver da situa-
¢ao perfeitamente simétrica em termos do ntumero de particulas, isto é, N = Z. Este
termo, parametrizado na forma a4 (A — 2Z)?A~1, é conhecido como termo de assime-
tria, e sua origem tem como base o Principio de Exclusao de Pauli, que estabelece,
como vimos anteriormente, que dois férmions nao podem ocupar simultaneamente os
mesmos estados quanticos de energia. Assim, segundo o Principio de Pauli, & medida
em que niucleons sao adicionados a um sistema nuclear, estas particulas devem ocupar
os estados de energia nao ocupados por outras. Os distintos niveis de energia em um
ntucleo vao sendo assim ocupados progressivamente, & medida em que cresce o niimero
de ntcleons, dos estados nucleares caracterizados por valores mais baixos de energia
aqueles com valores mais altos. Protons e néutrons, sendo tipos diferentes de particu-
las, ocupam distintos estados quanticos de energia, tal que se pode identificar distintas
estruturas de niveis de energia, uma para os protons, F,, e outra para os néutrons, £,,.
No caso em que houver uma quantidade significativamente maior de néutrons do que
de prétons em um nicleo, alguns dos néutrons ocuparao estados de energia mais altos
do que os niveis de energia disponiveis aos protons. Assim, se pudermos transformar
alguns dos néutrons em prétons, transferindo as particulas correspondentes do sistema
de niveis E,, para a configuragao de niveis £, a energia fundamental do sistema sofreria
expressivo decréscimo. Esta ¢ entao a origem do termo de assimetria.

E por fim, o altimo termo, d, denominado de termo de parecamento, que caracteriza
a observacao empirica de que um sistema par de proétons ou néutrons é mais estével do
que um sistema composto por quantidades impares destas particulas. Esta observagao
empirica parametriza os efeitos do acoplamento spin-érbita nuclear. Devido ao Princi-
pio de Exclusao de Pauli, os estados orbitais de energia sao minimizados no caso em
que o nimero de prétons com spin up for igual ao nimero de prétons com spin down.
O mesmo raciocinio é valido para os néutrons. Por fim, é importante salientar que
uma féormula semi-empirica, pela sua propria concepc¢ao, onde predominam aspectos
de natureza mais universal, descreve apenas comportamentos médios de determinadas
grandezas nucleares. Neste sentido, seria de se esperar a ocorréncia, e assim tem sido,

2E importante notar, neste caso, que o termo Coulombiano é proporcional ao nimero de pares de
protons do sistema nuclear, Z(Z — 1).
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ay as ac aa 5(N7 Z)
34 A=3/* Impar-Impar
15,68 MeV  18.56 MeV 0,717 MeV 28,1 MeV 0 Impar-Par

—34 A=3/* Par-Par

Tabela 2.1: Parametros da formula semi-empirica de massa[48].

de desvios sisteméaticos importantes em suas predi¢goes. Ainda assim, a férmula semi-
empirica de massa tem seu lugar assegurado no estudo de caracteristicas globais da
matéria nuclear pela sua simplicidade formal aliada ao fato de possibilitar avalia¢oes
preliminares de grandezas nucleares relevantes. Evidentemente, a determinacao mais
precisa destas grandezas torna necessaria a adocgao de modelos mais consistentes, tanto

do ponto de vista formal quanto fenomenolégico?.

Uma outra grandeza relevante para caracterizar a rigidez ou suavidade de uma
equacao de estado da matéria nuclear é o moédulo de compressibilidade, definido na

forma K[49]:
d?> (e
K= |KP=—|[Z= 2.
{k dk? (P)L:kF’ (26)

que caracteriza a resisténcia do sistema nuclear a uma compressao externa de carater
uniforme.

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

3Z(Z—1)e* 32Z(Z—1)e?
5 R 5 1Al

Ao se comparar esta expressao com o termo de volume que representa a contribuigao

(2.7)

preponderante dentre as correcoes devidas a energia de ligagao apresentadas na férmula
semi-empirica de massa, o limite de estabilidade nuclear deve satisfazer a desigualdade

3Z(Z — 1)e?

s < 15,68 MeV (2.8)
0

3Maiores detalhes sobre a féormula semi-empirica de massa podem ser encontrados na Ref.[21]. Mas
um conjunto importante de valores dos parametros da féormula semi-empirica pode ser encontrado,
por exemplo, na Ref. [48].



Capitulo 2: Modelos Nucleares de Estrelas de Néutrons 23

Utilizando-se o valor experimental ro = 1,07 fm, obtemos, desta condi¢ao

Z2(Z - 1)

s < 25. (2.9)

Este resultado foi o motivador da criagao de um modelo que descreve um sistema hipo-
tético, a assim denominada matéria nuclear, que corresponde a considerar -se o limite
A — 00 na férmula semi-empirica de massa. Assim, matéria nuclear refere-se a um
sistema hipotético que contempla uma quantidade infinita de ntcleons — néutrons e
protons — em que somente a interagao nuclear esta presente, sendo portanto a in-
teragdo coulombiana desligada no limite A — oo (o termo coulombiano da férmula
semi-empirica de massa ¢ nulo neste limite). Ademais, as massas dos néutrons e dos
protons tornam-se, nestas condigoes, idénticas, de acordo com as predigoes da Eletro-
dindmica Quéantica em que a carga ¢é o fator responsavel pela diferenca de massa destas
particulas. E como citamos anteriormente na introducao deste trabalho, os cientistas
representam as estrelas de néutrons como compostas, fundamentalmente, por porgoes
macroscopicas da matéria nuclear assimétrica e infinita, designagao associada a essa
concepcao idealizada de sistemas de muitos barions interagentes. Apesar de aparente-
mente inusitado, o termo infinito se aplica, na pratica, bastante bem a uma estrela de
néutrons, ja que estes sistemas contém cerca de 10°® bérions.

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

K=K, +KA'?+KZ(Z-1)A"3 + K,(Z - N)?, (2.10)

onde o significado dos termos é similar ao caso da féormula semi-empirica de massa,
levando-se em conta, nesta expressao, que o termo de superficie, K ;A3 caracteriza
a resisténcia do sistema nuclear finito a tensao superficial. No limite em que A — o0, a
formulagao semi-empirica de compressibilidade possibilita, similarmente ao que ocorre
com a férmula semi-empirica de massa, a descricao de propriedades globais estaticas da
matéria nuclear. No caso em que consideramos, em uma primeira aproximagao, a des-
crigdo de propriedades de um nucleo finito com densidade constante (incompressivel),
a resisténcia deste nicleo a compressao externa seria infinita. O mesmo aconteceria
no caso de adotarmos, como uma primeira aproximacao na descricao de propriedades
globais de estrelas de néutrons, um sistema com densidade barionica ou densidade de
energia constante. Evidentemente, casos realisticos correspondem a sistemas nucleares
com graus finitos de compressibilidade.

E para vizualizarmos, ainda que de forma sintetizada, algumas das principais predi-
¢oes teodricas com vistas a descricao de propriedades da matéria nuclear e de estrelas de
néutrons, apresentamos a seguir alguns dos principais modelos cléssicos relativisticos
que descrevem a dindmica de sistemas nucleares de muitos corpos com aplicacoes a
estrelas de néutrons.
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2.2 Modelo do Gas de Férmi Relativistico para N1-
cleons e Elétrons

Consideramos, nesta secao, um modelo simples de estrelas de néutrons, o modelo
de gas de Fermi ideal, supondo a estrela composta apenas por néutrons (n), protons
(p) e elétrons (e). Apesar de sua simplicidade, este modelo possibilita a ilustragao de
varios aspectos estruturais importantes destes objetos estelares.

A Relatividade Especial representa o referencial teérico para a descri¢ao da equagao
de estado do modelo de gas de Fermi ideal. Neste modelo, cada uma das particulas do
sistema (n,p,e) contribui para a composi¢ao da densidade de energia total £, da pressao
p e da densidade baridnica p de acordo com

o kr
g = —— \/ k2 +m?k*dk,
272 J,
2

1 v kri k

R Y3
P 321 Jo K2+ m?
L 2.11)
o = [ Rk, 211
272 Jy

em que ¢ = n,p, e, os termos kp; representam os momenta de Fermi de cada uma das
particulas e v denota o grau de degenerescéncia, em funcao dos estados de momenta
lineares, do sistema. E importante salientar porém, que a suposicao de que o sistema
em foco pode ser descrito por um modelo de gas degenerado, é valida apenas a baixas
temperaturas; essa suposi¢ao se aplica bastante bem para um estrela de néutrons tendo
em vista que, do ponto de vista das escalas nucleares, uma estrela de néutrons pode ser
considerada fria (T.sreia ~ [10° - 10°] K), embora seja a estrela ainda quente em relagio
a temperatura da radiacido cosmica de fundo de aproximadamente 3K . E importante
também ressaltar que as expressoes da densidade de energia e da pressao interna do
gas acima apresentadas obedecem a Primeira Lei da Termodinamica

0
P:P28— (E) ’ (2.12)
P \p

conferindo ao modelo, apesar de sua simplicidade, consisténcia termodinamica. E,
tendo em vista que o conhecimento da equagdo de estado (EoS) do gés permite a
predigao teoérica de propriedades globais estaticas da estrela bem como aspectos que
configuram sua evolucao, ao integrar-se as expressoes acima para a equacao de estado
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encontramos
1 2 2 4 i
- [ﬂikF,i(QkF,i+mi)+mi = m} 7
1 2 2 4 Hi+ bri
pi = o555 [MikF,i(QkF,i_3mi>+3mi n Com ||
k3,
pi = 371:; , (i=mn,p e (243

onde p; = y/k%, + m? caracteriza a energia de Fermi de cada uma das particulas do
sistema. Deste modo, obtivemos a EoS do modelo em foco na forma de uma equacao
parametrica que relaciona a pressao e a densidade de energia do gas:

p(p) = ple(p))- (2.14)

Procedemos a seguir a minimizagao da densidade de energia total do gés; este proce-
dimento permite a obtengao de uma propriedade muito importante, o seu equilibrio
quimico

E(Pns Pps pe) = €(pn) +e(p) +e(pe) (2.15)

para uma dada densidade bariénica total fixa

p(n,p,€) = pn+ pp + pe - (2.16)

Ademais, a condicao de neutralidade de carga do gas pode ser expressa em termos das
densidades dos protons e elétrons na forma

oy =pe. (2.17)

Essas condi¢oes podem ser tecnicamente implementadas no formalismo por meio do
método de multiplicadores de Lagrange, como veremos a seguir, que consiste, em uma
primeira etapa, em definir-se uma funcao, que incorpora as expressoes acima enumera-
das multiplicadas por coeficientes, no caso representados pelos simbolos a e (3,

F(pn: pps pe) = €(pns Pps pe) + (E(pn, Pps Pe) — Pr— Pp) + B(pe — pp) ; (2.18)

em uma segunda etapa do procedimento, impomos a esta fungao, para variagoes ar-
bitrarias das densidades envolvendo os trés tipos de particulas do sistema, a condigao

adicional:
or B or B oF B

Opn  Opp  Ope

E da expressao de densidade de energia obtemos

Oe Oe Ok 5 5 .
- — - ’ = . 2.2
o0~ Ok o, \Jki4+m: , (i=n,p,e) (2.20)

(2.19)
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Combinando-se essas equagoes com a funcao de Lagrange F(pp, pp, pe), a etapa se-
guinte do procedimento permite expressarmos os coeficientes « e 3 (multiplicadores de
Lagrange) em termos dos potenciais quimicos das particulas do sistema:

a = k‘%‘l‘m%zuna
a+fB = \Jk2+mi=p,,
-6 = VE2Z+m?=p.. (2.21)

Ao eliminarmos destas equagoes os multiplicadores de Lagrange o e (3, concluimos que

ey = fho — e, (2.22)

portanto, que o sistema obedece & condigao de neutralidade de carga elétrica. De ma-
neira subjacente a esta condicao, o preenchimento dos niveis de energia das particulas
do sistema ¢é realizado de maneira consistente com a condi¢ao de equilibrio termodina-
mico e estatistico, correspondendo portanto a sua energia total a um estado de minima.
Estas condigoes implicam que energia adicional nao pode ser extraida do gés por meio
de um processo em que um néutron sofra decaimento beta ou por meio de um processo
em que um proton sofra decaimento beta inverso.

E importante ressaltar que no estudo da evolucio de estrelas de néutrons, quando
nos referimos ao equilibrio termodindmico estelar, consideramos que a estrela é carac-
terizada por um tunico valor de temperatura; nos referimos portanto ao conceito de
temperatura global e supomos que tanto as particulas massivas quanto aquelas nao-
massivas da estrela (fotons e neutrinos) tenham idénticos valores de temperatura. Esta
suposi¢ao nao é estritamente correta, na medida em que diferentes camadas estelares
apresentam temperaturas distintas, sendo as temperaturas das camadas mais internas
mais expressivas do que aquelas das mais externas. Esta suposi¢ao apresenta no en-
tanto, na pratica, expressivo grau de validade na medida em que o livre caminho médio
dos fétons na matéria estelar, Ay, ¢ muito menor do que o espacamento tipico das regioes
onde ocorre variagoes expressivas da temperatura estelar, Ay << Tostreta/|0p Testrelal-

2.2.1 Equacao de Estado da Matéria Nuclear

Mostramos a seguir os procedimentos adotados no calculo da equacao de estado da
matéria nuclear, considerando-se o modelo do gés de Fermi.

Ao minimizarmos a energia total do sistema e considerarmos a condi¢ao de neutra-
lidade de carga, para uma dada densidade fixa, resultam as seguintes equagoes envol-
vendo a densidade barionica total e os momenta de Fermi das particulas do sistema:

(k2 + k) =p,
k= k.. (2.23)

1
372



Capitulo 2: Modelos Nucleares de Estrelas de Néutrons 27

E, ao combinarmos estas equagoes com a condicao de equilibrio quimico entre os com-
ponentes do gas de Fermi, obtemos

[p = fn = He - (2.24)

Podemos determinar, para cada valor de densidade barionica do sistema, que re-
presenta a variavel livre do tratamento em foco, valores para os momenta de Fermi
das particulas do gés e, em conseqiiéncia, a sua equacao de estado. Para ilustrar este
procedimento, consideremos o caso em que k, = k. = 0, obtendo-se entao a condicao

(tp = i = Hety=temo — (/B3 +m3 = /K +m2 — \/KZ +m2),—r.—0
Hmp:w/ki—km%—me—>k,21:(mp+me)2—m%<0- (2'25>

Neste caso, nao existe solucao real e concluimos assim que k, é sempre finito. Consi-
deramos agora o caso realistico em que k,, = 0. Entao encontramos

2 2 _ 2
12 (mp+mn me

P 2m,

) —m? =1,4269 MeV? = 3,6644 x 107° fm ™2, (2.26)

caso este que corresponde ao menor valor de k, para o qual &, é finito. Assim, conclui-
mos que, abaixo do valor correspondente da densidade barionica

/{?2
p=—L=74919 x 107 fm™3, (2.27)

3m?
ou entao, abaixo da densidade de energia

e~ pmy,=3,56x 1078 fm™* = 1,25 x 10" g/em?® (2.28)

o gas de Fermi em equilibrio quimico e eletricamente neutro corresponde a uma mistura
de proporgoes iguais de protons e elétrons sem a presenca de néutrons. Assim, abaixo
do limiar para a produgao de néutrons, temos que

k, = (3n2p)'/3; ke =ky; k,=0, (2.29)

de forma que a densidade de energia e a pressao podem ser computadas das expressoes
contidas em (2.13).
Acima do limiar de produgao de néutrons, podemos escrever

kn = (370 — k3)'2. (2.30)

Esta expressao, juntamente com a equacao de neutralidade de carga elétrica, k, = ke,
e com a condigao de equilibrio quimico (2.24) nos permite escrever

VR m2 4 k2 = \/(37T2p— k3)2/3 +m? . (2.31)
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Ao variarmos a densidade baridnica total, utilizando-a como uma variavel livre, valores
para k, podem entao ser obtidos e ao combinarmos estes valores com a expressao
anterior a esta, valores para k, podem ser também obtidos sendo entao a equagao de
estado numericamente determinada.

Apresentamos, na figura (2.1), o comportamento da EoS e, por meio da integracao
das equagoes de equilibrio hidrostéatico (TOV) [12, 13|, valores para a massa?, o raio
e a densidade central da estrela de néutrons. Os valores limites para essas grandezas
sao, respectivamente, raio maximo = 9,3 km, massa maxima = 0,7 M, densidade
central = 15,600 gecm 3. Valores para a massa baridnica e para a energia de ligacao
gravitacional sdo mostrados na figura (2.2). A massa limite predita por este modelo,

R
M/ M

Log,, p (di na/cmz)
BB

3

12 13 14 15 16 13 14 15

Log,, ¢ (gfem) Log, €, (glem)

Figura 2.1: Comportamento da matéria nuclear em equilibrio beta no modelo do gas
de Fermi relativistico ideal. O painel da esquerda apresenta, em escala logaritimica,
o comportamento da equacao de estado enquanto que o painel da direita mostra o
resultado da integracao das equagoes TOV. O ponto assinalado na figura indica o valor
da massa gravitacional maxima, 0,7 My, com o valor correspondente a densidade de
energia central, Logoe. = 15,600 g cm ™3,

0,7 Mg, é excessivamente baixa, quando comparada com a massa observada do pulsar
Hulse-Taylor, ~ 1,44 M. Neste ponto da descri¢ao do modelo do gas de Fermi ideal
relativistico, torna-se importante lembrar o que afirmamos anteriormente, ou seja, que
a forca nuclear, por si s6, nao poderia produzir a ligacao de estrelas de néutrons,
embora seja a forca de maior intensidade encontrada na natureza, exatamente devido

4A energia de ligacdo gravitacional da estrela de néutrons é dada pela expressao
Ep = (M — My)c?,

onde A representa o niimero baridnico total; nesta expressao, usamos como aproximacgao M4 = AM,,
em que M,, denota a massa do néutron (940MeV).
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Figura 2.2: Comportamento da matéria nuclear em equilibrio beta no modelo do gas
de Fermi relativistico ideal. O painel da esquerda representa o comportamento da
massa gravitacional, M (linha cheia) e da massa bariénica, M4 (linha tracejada) em
funcao da densidade de energia central. O painel da direita mostra o comportamento
da energia de ligacao gravitacional. O ponto assinalado na figura indica o valor da
densidade de energia central para a estrela de maxima massa gravitacional, 0,7 Mg
com a correspondente energia de ligacdo gravitacional, Ep = —0,41 x 103 erg.

ao seu carater de curto alcance (da ordem de poucos fermi). Por outro lado, embora
a forca gravitacional tenha menor intensidade do que a forga forte nuclear, ela tem
longo alcance e carater puramente atrativo, diferentemente da forga forte nuclear que
apresenta componentes atrativas (de mais longo alcance, ~ 1 —2 fermi) e repulsivas (de
mais curto alcance, < 0,4 fermi). Ademais, a forga nuclear, por si s6, é insuficiente para
sustentar a pressao gravitacional em estrelas de néutrons, que correspondem a estados
ligados de muitos corpos (barions, mésons e léptons), em equilibrio hidrostatico e cuja
energia de ligagao ¢ devida, fundamentalmente, a um balanco delicado entre a forga
da gravidade, a forca nuclear e a pressao quantum-mecanica de degenerescéncia. O
modelo do gas de Fermi relativistico ideal contempla a presenga de néutrons, protons
e elétrons, sem a presenca da interacao nuclear, nao se mostrando portanto adequado,
do ponto de vista da fenomenologia, na medida em que a pressao da matéria que
equilibra a pressao gravitacional é devida, neste modelo simplificado, unicamente aos
efeitos de degenerescéncia de natureza quantum mecanica; e como vimos, uma pressao
desta natureza apenas nao se mostra suficiente para gerar, por meio das equagoes TOV
de equilibrio hidrostatico, um valor de massa estelar condizente com a fenomenologia.
E ainda importante ressaltar que, de acordo com as predicoes das equacdes TOV de
equilibrio hidrostatico, a pressao interna do gas é também, diferentemente do caso
classico, fonte de gravidade. Torna-se entao necessario levar em conta a interacao



Capitulo 2: Modelos Nucleares de Estrelas de Néutrons 30

nuclear, e mais apropriadamente, as componentes repulsivas da forca forte, que sao
predominantes as densidades esperadas na regiao interior das estrelas de néutrons.
Nas proximas segoes veremos como podemos superar estes aspectos, reportando-nos a
discussao de modelos nucleares para sistemas relativisticos de muitos corpos.

2.3 Modelos da Hadrodinamica Quéantica para a Ma-
téria Nuclear

O modelo que consideraremos a seguir é denominado de Hadrodinamica Quéntica I
(HDQ-I) e relaciona um campo bariénico para os protons e os néutrons, representado
por ¢, um campo mesonico escalar neutro, o, que se acopla & densidade escalar bario-
nica 1)1 e um campo mesoénico quadri-vetorial neutro, w*, que se acopla ao quadri-vetor
corrente barionica, ithwt). As motivacoes para o modelo sdo as seguintes. Em primeiro
lugar, na medida em que desejamos descrever propriedades globais estaticas da matéria
nuclear, estes campos e acoplamentos descrevem, da forma mais simples possivel, os
comportamentos médios da interagao nuclear. Em segundo lugar, as componentes mais
expressivas da amplitude de espalhamento ntcleon-ntcleon, observadas em uma ana-
lise invariante de Lorentz, sao devidas as contribui¢coes de mésons escalares e vetoriais
neutros. E, em terceiro lugar, no limite estatico em que se considera fontes barioni-
cas infinitamente pesadas, estes acoplamentos dao origem & interacao nucleon-niicleon
efetiva:

_ g™ gee™

C4n 4 r

Vi(r) (2.32)

Escolhas apropriadas das constantes de acoplamento, g. e g,, € das massas, m, € Mm,,
associadas respectivamente aos mésons escalar e vetorial, possibilitam a descri¢ao, ao
menos de modo qualitativo, de algumas das principais caracteristicas da interacao
nucleon-nicleon.

A densidade lagrangeana do modelo, desenvolvido por J. D. Walecka [31, 32| em
1974, ¢ dada por

1 1 1 1
L = 5%08”0——miaQ—ZFWFW—I—ﬁmiwuw“
+ Q/_)Z-’Yuau"vb_Q/_)M@b_gw@;')/uwuw_"ga@zgwa (233)

onde ¥ (x) representa o campo dos niicleons de massa M, o(z) denota o campo do
méson isoescalar-escalar de massa m,, w"(x) o campo do méson isoescalar-vetorial de
massa my, e F* = olw” — 0"w* o tensor totalmente antisimétrico, que descreve a
energia cinética do méson w*. E, apesar desse modelo ser muito bem sucedido em
descrever aspectos importantes da interagao nuclear, como por exemplo seu carater
de saturacao, as predigoes do modelo nao contemplam, de maneira apropriada, pelo
menos duas grandezas muito importantes na determinacao de propriedades de sistemas
nucleares de muitos corpos, a massa efetiva dos nucleons e a incompressibilidade da
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matéria nuclear:

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

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

Em 1977, J. Boguta e A. R. Bodmer|35| desenvolveram um modelo com o intuito de
descrever de maneira mais apropriada as grandezas supra mencionadas, introduzindo
na densidade lagrangeana do modelo HDQ-I (2.33) um termo de auto-interagao entre
os mésons isoescalares-escalares|39]

U(o) = %bM (9, 0)® + ic (go0)*, (2.34)
onde b e ¢ sao constantes® ajustadas para reproduzirem, de maneira independente,
a massa efetiva do nicleon e a incompressibilidade da matéria nuclear em equilibrio.
Este modelo, o qual denominaremos nesta tese de nao-linear (NL), apesar de um am-
plo sucesso na descrigao de propriedades globais estaticas da matéria nuclear, apresenta
também algumas caracteristicas que devem ser aprimoradas. Em particular, o modelo
leva as seguintes predi¢oes que nao apresentam concordancia com as concepgoes pre-
dominantes no estudo da matéria nuclear:

e ocorréncia de valores negativos para o parametro ¢ e em conseqiiéncia a existéncia
de cuspides na densidade de energia, ou seja, a possibilidade de ocorréncia de
dois valores distintos de massa efetiva do niicleon para uma mesma densidade
barionica;

e comportamento acausal da teoria, em que a velocidade do som no meio ¢ maior
do que a velocidade da luz[50];

e independéncia, do ponto de vista formal, da incompressibilidade da matéria nu-
clear e da massa efetiva do nucleon, grandezas estas que comprovadamente sao
correlacionadas no meio nuclear.

Ha um outro aspecto critico importante que deve ser assinalado quando consideramos os
modelos HDQ-I e NL: a densidades e temperaturas altas, ambos os modelos predizem
que a massa efetiva do nicleon® sofre expressivos decréscimos devido a presenca do

5A massa do nticleon, M, foi introduzida na defini¢io acima do potencial U(c) de forma que as
constantes b e ¢ sejam adimensionais.

6Definimos a massa efetiva do nicleon como a massa de um nicleon livre revestida pelas compo-
nentes escalares da interacgao forte que, por sua vez, refletem a presenca do sistema de muitos corpos
na matéria nuclear.
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sistema de muitos corpos nucleares, podendo assumir até mesmo valores negativos. Esta
expressiva variacao na massa efetiva dos nucleons traz sérias implicagdes na producao
de novas particulas tanto em colisdes de ions pesados [36] quanto em propriedades da
matéria nuclear fria de estrelas de néutrons. Para solucionar este problema, em 1990
J. Zimanyi e S. A. Moszkowski[36] propuseram um modelo, denominado de modelo
ZM, que apresenta como caracteristica fundamental a presenca de um acoplamento
derivativo envolvendo os niucleons e os mésons escalares-isoescalares.

2.4 Modelo Zimanyi Moszkowski — ZM

2.4.1 Lagrangeano do Modelo ZM

No modelo ZM|[36], o acoplamento entre os campos dos mésons escalares-
isoescalares, o(x), e o dos campos dos nucleons, ¥ (z), é dado pelas densidades la-
grangeanas de interagao:

L, = 9]‘\’4 i) | (2.35)
e
Ecrw = M gww’ﬁﬂvbwu (236>
A densidade lagrangeana completa proposta por J. Zimanyi e S. A. Moszkowski [36]
é entao:
1 1 1 1
L = 58“08“0' - §m§02 — ZFWFW + §mf)wuw“
00N (7 ; ;
+ (14 gﬁ) ($i7,0" — guiyow™) — DM . (2.37)

Este Lagrangeano, com um acoplamento derivativo, ¢ invariante de Lorentz, uma vez
que o termo 7,0" corresponde a um escalar de Lorentz. Este modelo nao ¢, entretanto,
renormalizavel. Os campos dos barions podem ser reescalonados na forma|36]

b — (14 g,0/M) 34, (2.38)
¥ = (L +geo/M)72, (2.39

procedimento este que possibilita obter-se uma forma mais simples, embora equivalente,
para a formulacao lagrangeana do modelo ZM:

1 1 1
L = 5_%08”0 - _§m62,02 — ZF”fFW + §miwuw”
+ i 0 — Y Mm™p — gyt (2.40)
onde .
goO0\ ™~
= (1 ) . 9.41
( + 57 (2.41)
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Expandindo o lagrangeano reescalonado (2.40) em uma série de poténcias em termos
do pardmetro o obtemos, em primeira ordem de aproximagao, o lagrangeano do modelo
HDQ-I [31], onde

mt=1— ="+ (2.42)

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

O lagrangeano reescalonado, que é equivalente como vimos ao lagrangeano deriva-
tivo do modelo ZM, contempla acoplamentos entre os ntcleons e os mésons escalares
de ordens mais altas, em termos do pardmetro o, do que o modelo HDQ-I,

(90 0)*
M

3
by + e 0;) . .. (2.43)

Lini = go 01 — i

Consideremos a seguir o efeito de cada um destes termos de muitos corpos no for-
malismo. O primeiro, um termo de acoplamento do tipo de Yukawa, representa uma
componente atrativa na interagao entre os nicleons; o efeito do termo subseqiiente, de
segunda ordem em sua dependéncia no pardmetro o, é oposto ao do primeiro, represen-
tando assim uma componente repulsiva da interacao nuclear; o termo de terceira ordem,
resulta novamente em uma componente atrativa e assim sucessivamente[51]. Recente-
mente S. Shu e J. Li [51] analizaram a influéncia de cada uma destas componentes no
comportamento da massa efetiva dos nicleons na matéria nuclear & temperatura finita,
concluindo que a transicao de fase que ocorre no modelo HDQ-I & alta temperatura
(~ 200 MeV') & suprimida no modelo ZM.

2.4.2 Equacgoes de Movimento

As equagoes de movimento dos campos sao derivadas do principio de minima acao
(Principio de Hamilton)

5/£dt:5/£<q, %;t) d*z =0, (2.44)
I

onde ¢ representa uma variavel de campo, £ a densidade lagrangeana para o campo
q(x,t), e t e x definem variaveis de integragao em hiper-superficies associadas ao hiper-
volume V. O campo ¢(x,t) é a quantidade variada no Principio de Hamilton de acordo
com ¢(x,t) — q(x,t)+e(x,t) considerando-se condigdes de contorno fisicas apropriadas
para €.

As equagoes de Euler-Lagrange, obtidas a partir da aplicacao deste principio a

densidade lagrangeana, sao expressas na forma’

) L‘a( oL } oL _ (2.45)

OxH Oq; | Oxt) g

"Estas equacodes sdo covariantes se £ for uma densidade escalar de Lorentz.
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onde as variaveis ¢; representam coordenadas generalizadas (coordenadas funcionais) da
teoria de campos e, quando considerada a densidade lagrangeana (2.40), correspondem,
respectivamente, a

q4; = (WM;UME = @N%) .
Aplicando-se estas equagoes a densidade lagrangeana (2.40) obtemos as seguintes

equagoes de campo:
(00" +m2) o = gem™ i, (2.46)

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

On F* + miw” = g UV, (2.47)

que denota uma equacao na forma da equagao de Proca massiva (que é a forma relati-
vistica da equacao de Maxwell porém com fétons massivos), para o campo vetorial w",
contendo uma fonte vetorial de Lorentz representada pela corrente baridnica conservada
B = §7";

(790" — M — ) 1 = 0, (2.48)
que representa uma equagao (modificada) de Dirac para o campo bariénico ) com
acoplamento minimo escalar-vetorial.

2.4.3 Conservacao da Corrente Baridonica

A corrente quadrivetorial barionica, definida como

B" =y, (2.49)

é conservada, como veremos, no modelo ZM, assim como o é no modelo HDQ-I.

A equacao do campo 1 pode ser obtida diretamente da equacio (2.48) ou entdo por
meio da aplicacao das equagoes de Euler-Lagrange a densidade lagrangeana do modelo,
considerando-se que o operador d,, atue a esquerda dos campos dos nucleons e ainda
que ¢ = ¢: o

Yy 0+ Mm* + guy'w,) =0. (2.50)

A conservagao de corrente quadrivetorial bariénica pode ser entao estabelecida:
_ — =
0,B" =40, + 0, =0. (2.51)

Combinando-se esta lei de conservagao com a equagao (2.47) e o caréater de antissimetria

do tensor F,,, obtemos

B

B =0, (2.52)

que representa a lei de conservagao do campo associado ao méson vetorial e pode ser
identificada com o calibre de Lorentz.
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2.4.4 Tensor Energia-Momentum
Na mecéanica de sistemas continuos, o tensor energia-momentum ¢ definido na forma

0q; oL
T, = —
T G 000 [0,

(2.53)

onde g,, representa o tensor métrico e indices repetidos indicam somas com respeito
as coordenadas generalizadas. As equagoes de Euler-Lagrange asseguram que o tensor
T, ¢ conservado, satisfazendo portanto

0
—T, =0"T,, =0; (2.54)
al,u M R
resulta entdo, desta expressao, que o quadrivetor P, = [ d®zTp, ¢ uma constante de
movimento.
Utilizando-se as expressoes que definem o Tensor Energia-Momentum (2.53) e a
densidade lagrangeana (2.40), obtemos, no modelo ZM:

1 1
TiM = 5[—8,\08)‘0 +mio? + §FMF)‘" — m2wyw g
+ 1,00 + 0,00,0 + 0w Fy,; (2.55)

considerando-se um fluido ideal uniforme, o tensor energia-momentum observado deve
ter a forma

<T,uz/> = (5 _'_p) uuuy —POw (256)

onde ¢ ¢ a densidade de energia do sistema, p a pressao e u é o quadrivetor velocidade
do fluido, que apresenta as seguintes propriedades ui =1 e (em repouso) u, = (1, 0).

A abordagem que adotaremos neste trabalho, considerando-se um modelo cuja apa-
réncia é a de um fluido ideal, sera justificada pela simplificacao formal que a apro-
ximagao de campo médio possibilita, como veremos a seguir. Neste caso, o tensor
energia-momentum ¢é semelhante ao de um gés de Fermi ideal, embora com as massas e
os momenta lineares dos niicleons reescalonados®. Adicionalmente, nesta aproximacao

8 A aproximacdo de campo médio permite a incorporacio, nas massas e nas energias dos nicleons,
das propriedades dindmicas do sistema de muitos corpos, de um modo tal que os graus de liber-
dade responsaveis por parte expressiva desses efeitos dinAmicos possam ser tratados como constantes,
quando consideramos o espago de configuragao, embora nao sejam constantes no espago reciproco
de energia e momentum linear. Isto faz com que as equacoes dindmicas do modelo apresentem uma
estrutura similar & do modelo do gas de Fermi ideal, embora o tratamento no caso idealizado seja
fundamentalmente distinto do caso que consideramos, na medida em que nesse a interagao forte se faz
presente. A aproximacao de campo médio pode ser sintetizada na seguinte forma. Quando a densidade
barionica da matéria nuclear aumenta ao ponto de atingir densidades da ordem de grandeza daquelas
encontradas em estrelas de néutrons e pulsares, o nimero de quanta trocados entre os niicleons cresce
de maneira tal que as flutuagoes quénticas dos campos mesonicos podem ser desprezadas: essas par-
ticulas comportam-se entao como se fossem campos classicos. Os ntucleons, por sua vez, propagam-se
como se fossem particulas independentes, embora interagindo por meio de um campo médio comum a
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ocorrem apenas termos diagonais na formulacao lagrangeana, o que é um indicador
da auséncia de efeitos dissipativos como cisalhamento ou viscosidade e de compressao
VISCOSa.

Podemos entao proceder a identificacao
g = <T00> s (257)

para a densidade de energia e

p=x{Ta) (258)

1
3
para a pressao interna do sistema.

2.4.5 Teoria de Campo Médio

As equagoes de campo (2.46)-(2.48) sdo nao-lineares e suas solugoes tornam-se via-
veis, devido & complexidade do formalismo, apenas por meio de procedimentos numé-
ricos [11, 10, 32, 34, 33]. As constantes de acoplamento g, e g,, sdo determinadas
de modo que os modelos efetivos descrevam propriedades globais estaticas de sistemas
nucleares a densidade de saturagao. Neste procedimento, estas constantes adquirem va-
lores maiores que a unidade, indicando que métodos perturbativos nao sao aplicaveis,
a priori, aos formalismos em foco.

A aproximacao de campo médio, por sua vez, quando aplicada a formalismos la-
grangeanos efetivos que descrevem sistemas nucleares de muitos corpos, torna-se tanto
mais valida & medida em que cres¢a a densidade do sistema. Considerando-se um
sistema uniforme de B bérions em uma caixa de volume V', & medida em que a densi-
dade baridnica cresce, também cresce de maneira proporcional a intensidade das fontes
dos mésons escalares e vetoriais, caracterizadas pela contribui¢ao da densidade escalar
baridnica e pela corrente quadrivetorial baridnica, cujas expressoes aparecem no lado
direito das equagoes (2.46) e (2.47). E, a medida em que as amplitudes dos termos
de fonte tornam-se muito expressivos comparativamente a suas variagoes temporais e
espaciais, devido a ocorréncia de densidades altas como aquelas encontradas em estre-
las de néutrons e pulsares, atingimos o dominio de validade da aproximagao de campo

todos os nucleons. Com isto, o problema de muitos corpos reduz-se a um problema de um corpo sob
a influéncia de um potencial efetivo. No modelo utilizado, os observaveis sao os niicleons, enquanto
0s mésons sao particulas virtuais, e isso implica na inexisténcia de correntes mesoénicas. Por isso, os
campos dos mésons nao sao quantizados, sendo entao substituidos como vimos por campos médios, que
nao dependem dos graus de liberdade do espaco-tempo, mas sao dependentes da densidade barionica.
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meédio, sintetizada nas seguintes expressoes:

(0,0 +m2)o = gmPY —ml <o >=gom™ <P >; (2.59)
<900 > << gom*? <P >; o(x) — (o(x)) = 00; (2.60)
O™ +m2w” = g, (2.61)
(@) = (ue)) = duowo. 2.62)

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

As equagbes para os campos mesdnicos (2.47) e (2.46) podem ser resolvidas,

obtendo-se: ) )
moo=(22) wu) = (£2) o (263

Yo Wo = (%)2 (W) = (i—w)Q PB - (2.64)

w w

Os campos classicos oy e wy, condensados e constantes (no espago de configuracao)
sao, como vimos, diretamente relacionados com as fontes baridnicas e sao grandezas
dependentes da densidade do sistema. Podemos obter todas as propriedades sobre
wy por meio da solugao das equagoes de movimento relacionando esta grandeza com a
corrente baridnica. O méson escalar esta relacionado por sua vez a densidade escalar de
Lorentz (1)) que é uma quantidade dinAmica. Esta quantidade pode ser determinada
por meio da solucao das equagoes de campo dos barions.

Uma condigao que deve ser satisfeita para a consisténcia do modelo é a conservagao
do niimero baridonico, definido como:

_ 3,30 _ 3 a0, 3.t
B_/deB /Vd:mpmp /Vdmpw. (2.65)

Substituindo-se as expressoes de o e wy na equagdo (modificada) de Dirac (2.48),
obtemos a equagao linear:

(i7u0" — g7 wo — Mm*)ip = 0, (2.66)

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

=1k, A) exTWr (2.67)
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onde 1(k,\) representa o spinor de Dirac com quatro componentes e A denota as
componentes de polarizacao dos spins com relagao a dire¢ao de movimento da particula.

Definimos a massa efetiva do nucleon como

M* = Mm* (2.68)

[

Assim, o efeito da presenca do campo condensado escalar o é o de deslocar a massa
de repouso do nucleon, ou seja, seu efeito se manifesta como uma espécie de empuzo
nuclear.

Podemos escrever a equagao de Dirac na forma:
(a - k+ M)k, A) = [e(k) — guwo] ¥ (K, A), (2.69)

onde ¢ e 3 representam as matrizes spin de Pauli. Desta expressao, vemos ainda
que o campo condensado vetorial wy desloca a energia (ou frequéncia) das solugdes,
obtendo-se a equacao de autovalores

e(k) = €D (k) = gowo £ VE2 + M*2 = guwo + E*(k). (2.70)
Os espinores correspondentes sao:

(- k+ MUk, \) = [eD (k) — guwo]U(k,\) = E*(k)U(k, \) ; (2.71)

(a-k— M)V (kN = —[€7(k) — guwo]V(k, \) = E*(k)V(k, \). (2.72)

Destas equagoes resulta, ao multiplicarmos a esquerda por (3 e pelo espinor adjunto
1, e apos multiplicarmos as equacdes adjuntas correspondentes a direita por 3 e pelo
espinor v e adicionarmos entao as equacoes resultantes®:

MU (k,NU(k,\) = E*(E)U(k, U (k, \) ; (2.73)

MV NV (kN = —E*(E)V(k, NV (k). (2.74)

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

b(x, 1) [Am Uk, \) elx=i€®t L Bty 3 e—"k'x-if“%)t] . (275)

1
:W;

90s espinores sdo normalizados na forma Uf(k, \)U(k, ) = Vi(k,\)V (k, \') = 6 , seguindo a
convencao de Bjorken e Drell [52]
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Na aproximagao de campo médio, a densidade Lagrangeana tem a forma:

. . 1 1
Lyipr = (17,0" — Gu’wo — M*) ¢ — §m§02 + §miw§ ) (2.76)

Assim, a tnica variavel de campo que resta nas equagoes é 1. O tensor energia-momento
adquire entao a forma:

_ oy OLmrr
(Tw)mrr = —guwLlyrr + D7 9(00)0x,)
= W00 — (G — 50 (2.77)

Por meio da combinagao desta expressao com (2.57) e (2.58), a densidade de energia
e a pressao interna do sistema podem ser expressas, respectivamente, na forma

1 1
e =yl[—ia+ V 4+ BM" + guwolt) — smiw) + om0, (2.78)

¢ 1 1 1
pP= 5¢*(—z’a - V) + §miwg — §m(2,02 : (2.79)

estas equagoes caracterizam no modelo a equagao de estado para a matéria nuclear.

2.4.6 Formulagao Hamiltoniana

Em analogia com a mecénica classica, o momento conjugado a 1 é definido como:

oL
s = 550700 (2.80)

Utilizando-se o Lagrangeano (2.40) obtemos:
IT =il (x). (2.81)
Definindo-se 0 momento canonico II, consideramos um sistema quantum-mecanico

substituindo-se as variaveis dinamicas ¥ (x,t) e I1(x, t) em cada ponto do espago-tempo
por operadores Hermitianos que satisfazem as relagoes de anticomutagao

{ta(x), Hy(x)5} = i6a50® (x — ') , (2.82)

{tha(x), ¥5(x)} = 8ap0® (x —X'). (2.83)

Obtemos ademais relagoes similares a estas para as amplitudes de modo normal ao
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utilizarmos a equacao geral de particula livre e sua conjugada!®:

{Awx, AL/X} = OO = { B, BIT(,A,}, (2.84)

{Ain, By} =0={A},, Bl }. (2.85)

As propriedades dessas relagoes de anticomutacgao nos permitem transpor a formulacao
para o ambiente da segunda quantizagao interpretando estas amplitudes como opera-
dores caracteristicos de criacdo e de aniquilagao de particulas. Podemos calcular o
Hamiltoniano do sistema por meio do tensor de energia-momentum ja que podemos
defini-lo como:

H= /v AP (Tho) = /V dPre. (2.86)

Utilizando-se a condicao de normalizacao e ortogonalidade dos espinores, e a iden-

tidade )
V/ dgl’ei(k_kl).x = 5kk’ s (287)
\%

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

. .1
=Y V2t M (ALAAM - BkABj(Q + gutio B— SV (mluf —mlo?).  (2:88)
kA

No calculo do nimero baridnico devemos levar em conta algumas consideragoes adi-
cionais. Um aspecto importante é que as medidas de quantidades fisicas de sistemas
nucleares sao realizadas em relagao ao vacuo. Isto significa dizer que o niimero bario-
nico medido deve ser identificado com a diferenca entre a densidade de probabilidade
associada as solugoes das equagoes dinamicas dos barions no espago considerado e o seu
valor esperado no estado de vacuo. Isto deve ser feito para que sejam levados em conta,
de maneira consistente, os estados de energia negativa completamente preenchidos do
mar de Dirac. Assim, podemos escrever para o niimero bariénico:

P /V Pt =3 (Aladbio + BaBl,) = /V e[t — (0410 0)],  (2:89)

onde |0) representa o estado de vacuo nao interagente'!. Combinando-se as expressoes
(2.84), (2.85) e (2.89) obtemos

B=Y" (ALAAM - BlABkA) , (2.90)
kA

O importante notar que isto significa que estamos considerando que os campos ¥ podem ser
tratados, nesta formulacao, como campos livres.
1 Ao considerarmos o vacuo nao interagente, nao levamos em conta efeitos de polarizacio do vacuo.
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ou seja, esta equagao mostra que B representa a diferenca entre o ntimero de ocupacao
dos barions e o niimero de ocupagao dos antibarions no sistema.

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

- <0 )H’ 0> = Hypr + 0H , (2.91)
onde

A |
Hypr =Y VK + M* (ALAAkA + BIJLABk)\) +gowoB — 5V (miws —mga®)
%)

oH == (VI + M7 — VIZ+ 017 . (2.93)
EX

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

2
9o *2
o = - s 3 294
o= (22) o) (2.94)

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

%E(B, Vio) = % {%} =0. (2.95)

2.4.7 Equacao de Estado da Matéria Nuclear

O estado fundamental do Hamiltoniano anteriormente considerado é caracterizado
por estados quanticos em que todos os niveis da esfera de Fermi sao completamente
preenchidos, ou seja, as particulas do sistema tém vetores de onda que obedecem a
condi¢ao k < kg (kr é o vetor de onda na superficie de Fermi) e com degenerescéncia
de spin-isospin representada por . Para matéria nuclear uniforme e simétrica, v = 4
e para matéria de néutrons, v = 2.
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A densidade barionica pode ser escrita na forma:

o[ v
_ 37, _ 3
Utilizando-se a identidade [32]:
k2 k?
Ula kU =U"(VE2+ M2 -3M*)U = (2.97)

= k72 _I_M*2 = E*(k) ’

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

1 1 hr
e=-miwi+-m2o;+ 7 / Pk VE2 4+ M*2 (2.98)
2 2 )3 J,
Loy o 1 5 5 1 9 /kF 3 k?
= — - = - d°k —. 2.99
p 2mww0 2m00-0+3(2ﬂ_)3 0 \/W ( )

E importante notar a similaridade entre as equacdes acima expostas e aquelas que
descrevem um gas de Fermi relativistico ideal (expressoes (2.11)). Percebe-se que as
equagoes (2.98) e (2.99) descrevem um géas de Fermi relativistico de nucleons pseudo
livres, pois a interacao nuclear modifica as suas massas e auto-energias, isto é, M — M*
e E — E*. E importante notar ademais que a densidade escalar difere da densidade
barionica pelo fator M*/E*(k) (ver expressao (2.97)) que representa o efeito relativis-
tico da contracao de Lorentz. Nas expressoes acima os termos adicionais representam
a contribui¢ao dos campos dos mésons cujos valores esperados médios sao dados pelas
expressoes (2.63) e (2.64). As integrais representam a soma continua de todos os esta-
dos ocupados de momentum linear dos niicleons, de acordo com o principio de exclusao
de Pauli. Estas integrais podem ser resolvidas analiticamente — como foi feito na sec¢ao
(2.2) — e, entdo, as expressoes (2.98) e (2.99) podem ser reescritas com a ajuda das
equagoes (2.63) e (2.64) na forma

1/ g\ 1/¢ \°
_ = w 2 - o *4 2
© T3 (mw) Pt 2 (mg) s

M*
F
_1gw2219cr2*42
p = §<m—w) PB i(m—o m-pg
En+Ek
+ ﬁ [k;FE; (2kp — 3 M%) +3M* m‘%] . (2.101)

Esta ¢ a equagao de estado da matéria nuclear que obedece a forma paramétrica € =
e(pp) e p = p(pB), sendo que kr e p sdo também expressos em funcao de pg.

Um aspecto importante da teoria é que as constantes de acoplamento aparecem
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sempre em razoes com as massas dos mésons. Este aspecto se verificara para todos
os modelos tratados nesta tese, de modo que, no formalismo, basta determinar o valor
destas razoes, nao sendo necessario o conhecimento explicito das massas e das respec-
tivas constantes de acoplamento dos mésons de maneira independente. Este aspecto
da teoria sera relevante mais adiante, quando introduziremos um novo grau de liber-
dade para a matéria nuclear [53, 54, 55]. E para a determinacao destas razoes torna-se
necessario, como vimos, conhecer o comportamento da equagao de estado, descrita na
forma paramétrica pelas expressoes (2.101), como sera visto a seguir.

Minimizando a densidade de energia, equagao (2.98), em relagao a o
3&t(m*(a) kr)l =0 (2.102)
o s VE o — Y, .

obtemos a relagao auto-consistente:

9 \* o 7 o M
gJo 0o = (m—o) m W/(; dk\/ﬁ (2103)

A integral desta equagao pode ser calculada analiticamente, originando uma equagao
auto-consistente transcendental do tipo

*

2
9o *2 Y * * *3
soo=|>">) m¥“—|MkrFE M*In|——
9290 (m) ( rEE ke + B

2
- 47

) , (2.104)

para o condensado do méson isoescalar-escalar em funcao da variavel independente kg,

sendo
Er = \/k%th*?. (2.105)

A massa efetiva do nticleon pode ser escrita, ao combinarmos as equagoes (2.68) e
(2.104), na forma:

M
M* = ; .
1+ (g—) me3 2y [kF Ef+ M+ In (—kpf‘fEFﬂ

(2.106)

A equacao da pressao interna do sistema, por outro lado, é dada por:
2
p=pg=—I\—); 2.107
b Ops \pB ( )

note-se que, ao procedermos a substituigao pgp = B/V, a equagao (2.107) caracteriza a
primeira lei da termodinamica, pdV = — dF, ou seja, esta expressao confere ao modelo
consisténcia termodinamica.

Ainda em continuac¢ao a introdugao de elementos conceituais relevantes do for-
malismo, nos referimos ao potencial quimico (energia de Fermi) dos bérions, que é
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identificado como a sua auto-energia [39], ¢ ¢ dado por

B = guwo + £/ koap + M3 . (2.108)

2.4.8 Constantes de Acoplamento

Determinamos nesta se¢ao as constantes de acoplamento do modelo, utilizando as
propriedades de equilibrio da matéria nuclear simétrica (y = 4).

A energia de ligacao da matéria nuclear é dada por [36]

E— BM
<7) - (i - M) = —16,0 MeV, (2.109)
B PB=P0 Po PB=p0
onde
po=0,16 fm=?, (2.110)

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

Combinando as equagoes (2.101) com as propriedades de equilibrio da matéria nu-
clear (4.31), obtém-se

2 2
(&0 = 7,496 fm? <&Q = 2,617 fm?; (2.111)
mey my

para estes valores das razoes entre as constantes de acoplamento e as massas dos mésons
escalar e vetorial, a matéria de néutrons (y = 2) apresenta um minimo na energia de
ligacdo para a qual nao ha nenhuma evidéncia experimental 39|

E—BM

= 3.5 MV, (2.112)

minimo este préoximo a pg ~ 0,6 pg. Obtemos ainda, na densidade de saturagao,valores
para a incompressibilidade da matéria nuclear

K =2250MeV (2.113)
e para a massa efetiva do nucleon
M*=0,85M =798,2MeV . (2.114)

Obtemos ademais valores dos potenciais escalar e vetorial de Lorentz, respectivamente,
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para a matéria nuclear simétrica, na densidade de saturacao

= —m* g, 09 = —140,85 MeV |, (2.115)

V = gowy=82,63MeV . (2.116)

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

de energia na forma [11]:
1 (0(c/p)
ay = 5 (W)tzo (2117)

onde t = (p, — pp)/p. Combinando-se as equagoes (2.98) e (2.117) obtemos

ki
ay = ——— (2.118)
6/kg + M2
e utilizando-se os resultados anteriores para a massa efetiva do nicleon M* =
798,2MeV bem como para o momentum linear kg = 1,333 fm~!, da expressao acima
temos

ay = 13,7 MeV , (2.119)

valor este que nao estd em bom acordo com os correspondentes resultados experimentais
para esta grandeza [39]; os resultados mais recentes para o coeficiente de simetria
indicam que a4 ~ 30 MeV. Na secao seguinte veremos como este problema pode ser
superado.

Os resultados obtidos no modelo ZM, ao serem comparados com os resultados cor-
respondentes ao modelo HDQ-I, demonstram a importancia dos efeitos nao-lineares
associados ao acoplamento derivativo do campo ¢ ao campo dos ndcleons. A figura
(2.3) mostra algumas predigdes do modelo ZM. Pode-se notar que existe um estado
fracamente ligado para a matéria de néutrons no modelo ZM, enquanto no modelo
HDQ-I a curva para a energia de ligacao por niicleon para a matéria de néutrons tem
apenas valores positivos [31]. Outro aspecto importante do modelo é a presenga de
uma transicao de fase do tipo liquido-gés, para a matéria nuclear fria. Esta transicao
de fase é devida & presenca de uma pressdao negativa'? como mostra a figura. O modelo

12Embora o termo pressdo negativa faca pouco sentido em situacoes idealizadas, tal denominacio
pode ser muito tutil em outros contextos. Em geral, o termo pressio negativa é utilizado quando
dois sistemas, por exemplo, dois fluidos, estejam submetidos a diferentes pressoes, mas separados por
um envolucro, ou uma membrana ou algo similar. O termo descreve, nesta situacao, a diferenga de
pressoes entre os dois sistemas e busca antever as conseqiiéncias, em termos da pressao resultante,
quando ocorre a remocao do elemento de separagao entre os sistemas em foco. Na fisica teodrica, o termo
pressao pode se referir, em principio, a uma designacao abstrata que emerge, no tratamento formal
de um sistema particular de muitos corpos, quando uma equacao dindmica se assemelha a equagao
de um gas, ideal ou nao, e entdo se possa identificar, por grau de semelhanca, tal correspondéncia.
Este procedimento possibilita lidar com processos fisicos de alta complexidade formal, utilizando nossa
compreensao intuitiva de sistemas e processos que ocorrem em situagoes mais usuais. E em tais casos,
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Figura 2.3: Predi¢oes do modelo ZM para o comportamento da energia de saturagao
(a), da massa efetiva do nticleon (b), do condensado escalar (c), do condensado vetorial
(note a escala logaritmica) (d), da pressao (e) e da equagao de estado (f) para a matéria
de néutrons. Linhas cheias representam os resultados para a matéria nuclear simétrica
e as tracejadas para a matéria de néutrons.
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HDQ-I apresenta esta mesma transicao de fase. Veremos, na proxima secao, que esta
transi¢ao de fase desaparece quando o méson p é incluido no formalismo.

2.4.9 Graus de Liberdade de Isospin

Na secao anterior discutimos resultados de propriedades globais estaticas da maté-
ria nuclear originadas pelos modelos ZM e HDQ-I e vimos que as predi¢oes do modelo
ZM para a incompressibilidade da matéria nuclear, no ponto de saturagao, estao proxi-
mas ao limite inferior experimental, enquanto que as predigoes desta formulagao, para
a energia de simetria, correspondem a um fator que é cerca de duas vezes menor do
que aquele que é determinado empiricamente. E, em vista do fato de que os modelos
HDQ-I e o ZM exploram apenas o setor isoescalar de acoplamento entre os niicleons
e os mésons, a inclusao de graus de liberdade mesonicos isovetoriais ao formalismo
possibilita a superagao destas limitagdes, como veremos a seguir. Deve-se levar em
conta ademais, que a extrapolacao de uma formulacao da equagao de estado da ma-
téria nuclear simétrica para outra formulagao que possibilite a descrigao, de maneira
consistente, de matéria nuclear com expressiva assimetria de isospin, como a encon-
trada em estrelas de néutrons e pulsares, torna necessario que o coeficiente de energia
de simetria seja determinado de uma maneira que apresente alto grau de coeréncia com
os correspondentes dados experimentais [10, 39].

A seguir, consideramos a introdu¢é@o, no formalismo, do campo mesonico isovetorial
0", que representa o tripleto mesénico carregado 0°, o*, os quais apresentam idénticos
valores de spin e de paridade do méson w. Desta forma, o tripleto de mésons " pode
ser representado por campos vetoriais de Lorentz, na forma

0" = (o', 0% 0"). (2.120)

O passo seguinte no tratamento teérico corresponde a introdugao da densidade la-
grangeana que descreve a propagacao livre do campo g*, e que corresponde a uma
formulacao do tipo de Proca [32]

1 1
L= — 70w o' + imf)g“ 0", (2.121)

onde g, = d,0, — 0,0,. As correspondentes equagoes de Euler-Lagrange para g/ sao
90" +m2e" =0. (2.122)

Essa densidade lagrangeana apresenta idéntica invariancia de fase aquela obedecida por
campos escalares complexos construidos com dois dos trés campos acima citados, por

o termo matemaético correspondente, que € identificado, na equagao em foco, como uma pressao, pode
assumir valores negativos.
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exemplo, os campos 1 e 2:
(o} +idh). (2.123)

o= —

V2

E de maneira equivalente, essa densidade lagrangeana é invariante frente a uma ro-

tacao em torno do eixo de quantizacao do espacgo de isospin, ou seja, o eixo 3. Essa

densidade lagrangeana ¢ ainda manifestamente invariante, no espago de isospin, frente
a transformacao que conjuga os trés campos enfocados:

9,—~0,tAxo,, (2.124)

onde A é um vetor de componentes infinitesimais que parametriza a rotagao isoespino-
rial.

A partir da expressao geral para a corrente de Noether

oL

(2.125)

onde F} representa uma transformagio interna, infinitesimal e continua do campo ¢;,
obtemos a corrente quadrivetorial de Lorentz associada a invariancia (2.124)

I"=p, x ™. (2.126)

O lagrangeano de Dirac para protons e néutrons livres

L = &p(Wuaﬂ — M), + in(”uau — M)in,
(i 0" — M)y, (2.127)

onde ¢ = <zp

simetria SU(2) representada por

), ¢ invariante frente a uma transformagao contiinua do grupo de
n

Y — e T Ay (2.128)

onde T = (11,72, 73) sdo as matrizes de isospin de Pauli e A é novamente um vetor
infinitesimal no espago de isospin. A invariancia local da simetria SU(2) implica em uma
corrente vetorial-isovetorial bariénica que é conservada no espago de isospin, quando
consideramos rotacoes em torno do eixo 3 de quantizacao:

1_
I" = 5¢’y”7’¢. (2.129)
A corrente quadrivetorial I conjuga contribui¢oes baridnicas e mesonicas

1-
I = S07'T) + 0, x 0" + 209,(e" x 0") X @,,- (2.130)
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A imposigao de invariancia frente a transformagao SU(2) impoe que, ao conside-
rarmos, na formulacao de Dirac, a presenca do campo o, a lagrangeana de interagao é
dada por

Lo=—go0, 1, (2.131)

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

0ue" (2) + m2g" (z) = g, (). (2.132)

Em suma, a imposi¢ao da simetria SU(2) implica na introdugao ao formalismo de um
termo de acoplamento entre a densidade de corrente vetorial-isovetorial bariénica e o
campo vetorial-isovetorial p, dado por —(g,/2)v,0" - TY, que altera os auto-valores da
equagao de uma maneira analoga a modificacao introduzida pela presenga do méson
vetorial-isoescalar omega (w).

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

o _ 1(g ’ 7.0 (g 1
9p03 = §<m—’;> (VY m39p) = <m—’;) 5 (oo = pu), (2.133)
1 S
9005 = 5(%) (7 r30) = 0. (2.134)

A equagao dindmica para os barions assume, na aproximacao de campo médio, de
maneira similar ao caso anterior, quando consideramos a interacao nuclear mediada
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pelos mésons ¢ e w, uma forma semelhante a de um gds de férmions pseudo-livres

1 *
Yo (’Y -k + guyowo + 5907073003 +M ) (k) = ko(k)w(k), (2.135)

com os autovalores da equacao dados por
er,(k) = ko(k) = guwo + 900313 + VE* + M*2, (2.136)

onde %Tg@b = I3¢ (I3 = 4+1/2 para o proton e —1/2 para o néutron). O méson p,
em contraste aos casos anteriores, altera a degenerescéncia de isospin dos béarions,
deslocando-a para um valor superior ou inferior de acordo com o sinal do termo g,003/3,
para uma dada espécie barionica. O sinal deste termo, por sua vez, é determinado pelas
equacoes de Euler-Lagrange.

A contribuigao dos campos médios mesonicos ({o), (w), (0)) se manifesta, na apro-
ximagao de campo médio, de modo similar ao modelo ¢ — w, ou seja, na forma de
deslocamentos dos valores para a densidade de energia e para a massa baridnica, cor-
respondentemente ao caso nao-interagente. Adicionalmente, o valor esperado do la-
grangeano deve levar em consideragao os termos que caracterizam a propagagao dos
campos mesonicos o, w, o na forma

1 1 1

As densidades barionicas de protons e néutrons, por sua vez, sao dadas em termos dos
momenta de Fermi:

koo dk kS ki
_o —“Fp._ TEn 2.1
Pr /0 (2m)% 372 P 372 (2.138)

A densidade total barionica é a soma da densidade de prétons e néutrons p = p, + py,.

A densidade de energia e a pressao do sistema podem ser expressas na forma:

1 1
e = imiag + §miw3 + Emiggg
1 kpr kF,n
o U K*dkvVk? + M*2 +/ k2 dkv k2 +M*2] ; (2.139)
0 0

1 1 1
p = —§m§a§ + 577%2}”8 + Qmngs

1

4 krn 4
k*dk k*dk } ’ (2.140)

1 /kF
+ o= — —
3w [ o VE+M?Z )y VEP+M?
onde as constantes (g,/m,)? e (g.,/m.)? correspondem aos valores anteriormente de-
terminados para matéria nuclear simétrica.

A razao ao quadrado entre a constante de acoplamento e a massa do méson p,
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Figura 2.4: A figura mostra o comportamento do potencial quimico bariénico no modelo
com a presenca do méson p. As linhas cheia e tracejada tém o mesmo significado
daquele apresentado na figura (2.3), ou seja, correspondem a matéria nuclear simétrica
e assimétrica (estrela de néutrons).

(go/m,)?, pode ser determinada por meio da definigao do coeficiente de assimetria

ay = %{%L_O, (2.141)

onde, t = (p, — pp)/p € a assimetria de isospin entre o néutron e o proton. A expressao
analitica para o coeficiente de assimetria (2.141) ¢é

k3 ? 2
P (&) TR (2.142)
6

- 127T2 my k2 _I_M*Z 7
\/ F

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

2
<&) = 4,888 fm?. (2.143)

My

2.4.10 Octeto Baridénico Fundamental

O proposito desta secao é o de apresentar uma teoria relativistica, para a matéria
nuclear densa, cuja equagao de estado obedega aos Principios da Causalidade e de Le
Chatelier (dp/de > 0). Evidentemente, a medida em que cresce a densidade do sistema,
cresce também a energia de Fermi (ou nivel do mar de Fermi) do sistema, de tal forma
a exceder, em um determinado limite, até mesmo a massa de barions mais massivos
do que os niicleons, como ¢ o caso dos hiperons, por exemplo. O jargao tipico deste
campo de estudo refere-se entao a abertura de novos mares de Fermi. Isso faz com que
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Figura 2.5: A figura mostra o comportamento da equagao de estado para a matéria de
néutrons no modelo com a presenca do méson p. A linha cheia representa os resultados

N

correspondentes a constante de acoplamento g, # 0, enquanto que a linha tracejada
caracteriza o resultado em que g, = 0.

a energia e a pressao do sistema diminuam de intensidade, pela conversao dos barions
originais em outras espécies (novamente no jargao tipico, ocorre entao escoamento de
férmions para outros mares, nado preenchidos), e cujo estado resultante se constitui
entao em um estado fisico preferencial.

Uma generalizagao da teoria relativistica de campo médio inclui a presenca de outros
barions, alem dos protons e néutrons. Os barions a serem considerados sao aqueles de
menor massa, que constituem o chamado primeiro octeto bariénico, composto pelas
particulas: A, Y, Z e a ressonéancia 2; suas propriedades fundamentais sao mostradas
na tabela 2.2. E, como na descricao da matéria estelar, a neutralidade de carga elétrica
e a simetria de isospin devem ser levadas em conta, torna-se necessario estabelecer
a distingao das particulas citadas no que se refere as suas cargas elétricas e aos seus
nimeros quanticos de isospin. Estas particulas serao distingiiidas, doravante, por um
indice, B.

O lagrangeano (2.40) pode ser entao generalizada para incluir os campos do octeto
barionico fundamental e dos léptons

1 1 1 1
L = 5(%08“0 —my20?) — waw’w + §mw2wuwu ~ 1w 0" + §ngu . 0"
_ . 1 o
+ Z {@DB%Z&WB — Jup VBV VB — §QQB¢BVMT -0"Yp —YpMpip
B
+ Z Ui (17,0" —my) Y, (2.144)
.
onde
o\ !
M = My <1 + Q‘L) = Mym*, (2.145)
Mg

representa a massa efetiva do barion B. Na secao seguinte determinamos a equacao de
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Tabela 2.2: Propriedades fisicas do octeto bariénicos dos barions de mais baixa massa,
onde Y:hipercarga; J:spin; L:isospin; I3p:terceira componente de isospin; S: estranheza;
Q:carga elétrica, sendo que Q) = I3 + % (relagao de Gell-Mann-Nishijima).

Barion Massa(MeV) Y ] I Is; S Q

N 940 1 12 1/2 +1/2 0 +1
12 0 0
A 1116 0 12 0 0 -1 0
> 1193 0 1/2 1 41 -1 +1
0 -1 0
1 -1 -1
= 1318 11/2 1/2 +1/2 -1 0
12 -1 -1
0 1672 2 32 0 0 -1 -1

estado para este modelo nuclear.

2.4.11 Equacao de Estado da Matéria Nuclear

A determinacao da equacao de estado do presente modelo nuclear pode ser reali-
zada de modo similar aquele adotado nas se¢oes anteriores. Desta forma, obtem-se as
seguintes expressoes para a densidade de energia

Lo 1 95 1 59 1 kF’B2 2 *2
£ = §m000+§mww0+§mp903+ﬁz ; k*dky/k* + M}
B
1 kF.1
+ EZ/O k2dk/ k2 +m?; (2.146)
1

e para a pressao do sistema

Loao bogo 1y, 11 /’CF’B kidk
= —=m_ o5+ -m wy+ =m - —_—
11 ke pAdk

73 zl: . e (2.147)

Neste tese, para a determinacao da estrutura interna das estrela de néutrons, serao
considerados distintos modelos para descrever as diferentes regioes estelares caracte-
rizadas por variados valores de densidade, ou faixas de densidade. Cada uma destas
regioes seré descrita por um modelo especifico de equagao de estado, na forma listada
na tabela 2.3.

A determinacao da equacao de estado nuclear é realizada por meio da resolucao
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Tabela 2.3: Equagoes de estado para cada faixa de densidades consideradas neste

trabalho[11].

Regiao Densidade (g cm ™)

Tipo de matéria

Referéncia

I 2x 103 < p<1x10M"

cristalina; metais leves,
gas de elétrons

Harrison e Wheeler

11 Ix 10t <p<2x10

cristalina; metais pesados,

Negele e Vautherin

I [ 2x 108 <p<3x10"

nucleons relativisticos

Este trabalho

e léptons;
gas de elétrons relativisticos

v 3x 10 < p<5x 100 nucleons, hiperons e Este trabalho

léptons relativisticos

numérica de um sistema de 10 equagoes integro-diferenciais nao-lineares acopladas.
O método utilizado nesta tese para resolugao destas equagoes ¢ o chamado método
modificado de Newton. Na resolucao destas equagoes consideramos a condi¢ao de apa-
recimento das espécies de bdrions

Hn — 4B [te > GuwB MpWo + GoBMp 003 Isp + Mp — g.pmp 0y . (2.148)

Nas figuras seguintes sao apresentados os resultados correspondentes ao modelo em
foco, para propriedades da matéria nuclear e de estrelas de néutrons. Este modelo, que
contempla a inclusao do octeto bariénico, serd denominado, genericamente, de modelo

ZM.

Matéria Logip ec M R pB/Po Z Np M3, /Mn K
(g/cm®) (Mg) (km) (x10%) (MeV)

7 15393 1,90 1082 653 044 026 0,85 225

N,e ,u~ 15501 1,67 981 831 042 023 0,85 995

N7 A7 27

=ie, u 15,532 1,47 9,47 9,15 0,36 0,20 0,85 225

Tabela 2.4: A figura mostra resultados do modelo ZM para a estrela com maior massa
gravitacional dentre as demais da familia de estrelas de néutrons considerada neste
trabalho. Estao indicado na figura, também, a massa efetiva e a compressibilidade da
matéria nuclear simétrica, onde N = n, p.
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Figura 2.6: A figura mostra resultados do modelo ZM, para matéria nuclear em equili-
brio beta. No painel da esquerda sao apresentados resultados para a populagao relativa
das espécies de particulas enquanto que no painel da esquerda ¢é apresentado o com-
portamento dos condensados mesonicos e leptonicos.
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Figura 2.7: A figura mostra resultados do modelo ZM. No painel da esquerda é mostrado
o comportamento da equagao de estado enquanto que no painel da direita é apresentado
o comportamento da pressao interna da matéria nuclear. Nestas figuras, as linhas
tracejadas correspondem a matéria de néutrons, as linhas ponto-tracejadas a néutrons,
protons, elétrons e muons, em equilibrio beta e as linhas cheias a matéria nuclear em
equilibrio beta generalizado. As setas indicam nos graficos o ponto onde aparece o
primeiro hiperon, >, e a respectiva densidade barionica.
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Figura 2.8: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria em equilibrio beta
generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra a populacao
relativa para as espécies de particulas enquanto que o painel da direita mostra o com-
portamento dos condensados.
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Figura 2.9: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria nuclear em equi-
librio beta generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra
a relagao entre a massa e o raio estelar enquanto que o painel da direita mostra o
comportamento da energia de ligagao gravitacional. Nas figuras, as linhas tracejadas
correspondem a matéria de néutrons, as linhas ponto-tracejadas a matéria nuclear em
equilibrio beta e as linhas cheias a matéria nuclar em equilibrio beta generalizado. Os
pontos, no gréfico, indicam o valor da densidade de energia central, €., para a estrela
de néutrons de massa maxima.
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Figura 2.10: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria nuclear em equi-
librio beta generalizado com coplamento universal. O painel da esquerda mostra os
resultados da integracao das equagoes TOV enquanto que o painel da dsquerda mos-
tra o comportamento da massa estelar gravitacional maxima, M, em funcao da massa
estelar barionica, M 4. Na figura, as linhas tracejadas correspondem a matéria de néu-
trons, as linhas ponto-tracejadas a matéria nuclear em equilibrio beta e as linhas cheias
a matéria nuclear em equilibrio beta generalizado.
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Figura 2.11: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria nuclear em equi-
librio beta generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra a
populagao relativa das espécies em fungao do raio estelar, para uma estrela de néu-
trons de massa gravitacional 1,44 M, e raio estelar ~ 10,0 km, enquanto que o painel
da direita mostra o comportamento do condensado de mésons.
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Figura 2.12: A figura mostra resultados do modelo ZM para matéria nuclear em equi-
librio beta generalizado com acoplamento universal. O painel da esquerda mostra o
comportamento da pressao em funcao do raio estelar, para uma estrela de néutrons de
massa gravitacional 1,44 M e raio estelar ~ 10, 0 km, enquanto que o painel da direita
mostra o comportamento da densidade de energia.
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Capitulo 3

Naturalidade, Anomalia
Nolen-Schiffer e Quebra de Simetria

de Isospin

O proposito desta tese, como vimos na introdugao, é desenvolver um modelo efetivo
para a matéria nuclear, com vistas a descrigao de propriedades de estrelas de néutrons
e pulsares, por meio de uma formulagao lagrangeana que busca exaurir o espaco de fase
dos campos mesonicos por meio de um tratamento perturbativo que apresente alto grau
de consisténcia com o conceito de naturalidade, de modo a aprimorarmos as predi¢oes
dos tratamentos tedricos mais convencionais. Uma versao preliminar deste modelo efe-
tivo, que contempla a presenga, no setor baridnico, somente dos campos dos niicleons,
¢é apresentada neste capitulo, juntamente com a abordagem dos temas da naturalidade,
da anomalia Nolen-Schiffer e da quebra de simetria de isospin na matéria nuclear. Neste
capitulo ainda, com base na conservagao de simetria quiral, apresentamos a predigao
da existéncia de um estado ressonante mesonico no setor escalar-isovetorial leve, es-
tado este representado pelo campo ¢. E entao, baseados no conceito de naturalidade,
desenvolvemos o modelo efetivo para a matéria nuclear supra mencionado. A versao do
modelo efetivo desenvolvido neste capitulo contempla acoplamentos entres os campos
dos nucleons e dos mésons o, w, o, 0 e ¢. Por fim, apresentamos neste capitulo as
predi¢goes do modelo para a anomalia Nolen-Schiffer e discutimos os resultados obtidos.
A seguir descrevemos os fundamentos da naturalidade e consideramos os elementos
conceituais que servirao de guia neste processo de construgao formal.

3.1 Naturalidade e Teoria Efetiva

Na CDQ [56], a intensidade da interagao forte entre os quarks e os gltions depende,
como vimos anteriormente, das distancias que separam os quarks interagentes: pouco
intensa para pequenas distancias de separagao e extremamente intensa para grandes
distancias de separacao. E entre estas, coexiste uma regiao caracterizada por distdn-
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cias criticas, cuja ordem de grandeza é equivalente as dimensoes caracteristicas dos
hadrons. A ordem de grandeza da regiao de distdncias criticas pode ser dimensionada
ao considerarmos o valor do parametro de escala da CDQ, A = 200 MeV ou, em uni-

! e compararmos esta grandeza com o valor caracteristico

dades naturais A ~ 1fm~
do raio de um héadron, R, que corresponde exatamente a 1 fm. Na fisica de hadrons a
baixas energias, podemos expressar o momentum linear transferido, @), devido & troca
de glions entre os quarks constituintes dos bérions, na forma @) ~ 1/R. No caso em que
R ~ 1 fm, entdao o momentum linear transferido na interagao forte ¢ da mesma ordem
de grandeza de A, indicando assim que a fisica dos quarks, enquanto particulas consti-
tuintes dos hadrons, deve ser permeada por efeitos nao perturbativos![57]. Ainda assim,
calculos perturbativos em altas ordens da constante de acoplamento da CD(Q tém sido
realizados, com aprecidvel sucesso, na descricao das propriedades de sistemas fisicos
complexos como, por exemplo, em reagoes de aniquilagao e e~ [58], em processos de
decaimento de estados ¢ ¢ (denominados de quarkonia|59]), em processos Drell-Yan|60],
e na producao de hadrons em processos e e”. Estes resultados dependem, entretanto,
de maneira crucial, dos diferentes esquemas de renormalizagao adotados nos calculos.
Este tltimo aspecto representa uma importante limitagao conceitual da CDQ), dificul-

L Teorias de perturbacdo representam, em sua esséncia, tratamentos aproximados para problemas
quantum mecanicos que, por apresentarem alto grau de complexidade formal, praticamente invia-
bilizam, por meio de formulagoes convencionais, a obtencao de solucoes consistentes. A teoria de
perturbacao representa assim uma forma alternativa de tratamento de sistemas fisicos complexos, e
sua realizagao depende da transformagao ou da substituicao da formulagao original, de modo que a des-
crigao resultante apresenta alguns elementos de similaridade com o problema original mas ao mesmo
tempo menor grau de complexidade formal. A idéia bésica consiste na substituigdo por exemplo do
problema original, em geral fortemente interagente, por um sistema mais simples, nao-interagente;
apos, gradualmente, ocorre a incorporagao das forgas relevantes ao sistema por meio de um meca-
nismo que simula o acionamento e a intensificacao da interagdo, mecanismo este representado por um
hamiltoniano ou lagrangeano de perturbacao e, portanto, de fraca intensidade. E em sendo pouco
expressiva a intensidade desta interagao, é possivel gerar solucoes de primeira ordem para um dado
problema fisico, solugoes estas que descrevam auto-estados e solugoes de energia do sistema simpli-
ficado. Posteriormente, de uma forma similar ao funcionamento do dial de intensidade de volume
em um equipamento radio-transmissor, a interacao perturbativa é progressivamente intensificada, de
modo que solugoes mais adequadas para o problema original enfocado sejam continuamente geradas
a partir das solucoes que descrevem o sistema simplificado. Na CDQ a baixas energias, a interacao
entre os quarks e os glions nao poderia ser tratada de maneira perturbativa, porque as constantes
de acoplamento, que caracterizam os paradmetros de expansao da teoria, sao da ordem da unidade o
que implica portanto em nao-convergéncia das solugoes perturbativas. Formulagoes perturbativas da
CDQ sao porém possiveis no regime de liberdade assintdtica que corresponde & regiao de altas energias
ou equivalentemente de altas densidades, como aquelas encontradas em estrelas de néutrons e pulsa-
res, onde a constante de acoplamento da CDQ), «as, obedece a condi¢ao oy — 0. Em geral, podemos
expressar a constante de acoplamento a,(Q?) da CDQ, para valores de momentum transferido que
obedecem a condi¢ao Q? > A2, como

127
(33 = 2Ny)In(Q?/A?)

O‘S(Qz) =

onde Ny representa o ntimero de sabores considerados. Se R ~ 0,5 fm, @) ~ 0,4 GeV e Ny = 3, entao
as ~ 1 o que demonstra os riscos da adogao de céalculos perturbativos de propriedades hadrénicas
nesta regiao.
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tando o estabelecimento e a interpretacao, de uma forma consistente e, portanto, sem
ambiguidades, das predicgoes fisicas baseadas em calculos perturbativos.

Adicionalmente a estas consideragoes, a CDQ apresenta expressiva complexidade
formal devido & presenga, no lagrangeano da teoria, de termos de acoplamento alta-
mente nao-lineares. Estes aspectos tém motivado o desenvolvimento de modelos fe-
nomenoldgicos, que incorporam propriedades fundamentais da CDQ), na descri¢ao das
propriedades internas dos hadrons e de sistemas hadronicos a altas densidades.

No que diz respeito a Fisica Nuclear em particular, quando consideramos valores de
energia baixos e médios, os quais caracterizam a maior parte dos fendmenos nucleares
observados, os hddrons, nomenclatura genérica que caracteriza os bdrions e os mésons,
representam eficientes e convenientes graus de liberdade de nucleos e da matéria nuclear
a altas densidades.

Poderiamos citar, como exemplo, para corroborar estes aspectos, modelos que si-
mulam propriedades da interacao forte entre dois nticleons, ou seja, processos NN
envolvendo a troca de mésons. Estes modelos descrevem de maneira acurada algumas
propriedades de sistemas de poucos nicleons ligados (como o deutério, por exemplo),
suas energias de ligacao, a magnitude dos desdobramentos spin-orbita de seus estados
nucleares ou ainda algumas de suas propriedades magnéticas. Um outro exemplo inte-
ressante refere-se aos modelos relativisticos da Hadrodinamica Quéantica, descritos no
capitulo anterior, e que representam teorias efetivas[34| que descrevem propriedades
globais estéticas de nucleos finitos e da matéria nuclear com aplicagoes importantes as
estrelas de néutrons e aos pulsares.

Consideramos a seguir os aspectos conceituais mencionados na introdugao deste
capitulo com vistas & formulagao de uma teoria efetiva para a matéria nuclear. Os
conceitos aqui apresentados referem-se, exclusivamente, a sistemas nucleares relativis-
ticos de muitos corpos, embora alguns dos conceitos apresentados tenham validade em
outros campos de estudo da fisica.

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

O segundo elemento conceitual diz respeito a um tipo de procedimento padronizado,
que é comumente adotado no tratamento dos diferentes termos que compoem a teoria
quantica de campos, e que consiste em suma em classificar cada um desses termos, por
meio de critérios especificos, que serao melhor elucidados neste capitulo, e cujo obje-
tivo primordial é o de possibilitar a expansao, em uma forma que denominariamos de
controlada, da densidade lagrangeana da teoria em termos de parametros dinamicos. E
no caso especifico do estudo da matéria nuclear, os valores esperados destes parametros
dindmicos contemplam escalas caracteristicas da Cromodinamica Quantica (CDQ)[56].

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

Estes argumentos indicam que a teoria efetiva contempla, em principio, uma
quantidade infinita de termos de interacao. Existem porém fortes evidéncias, oriun-
das de estudos sobre a matéria nuclear a densidades caracteristicas de saturacao,
p~ po=0,16fm™3, que ao manter-se apenas termos de auto-acoplamento de ordens
cubica e quértica de mésons escalares-isoescalares o, de modo a simular a presenca
de forgas nucleares de muitos corpos [34], uma descri¢ao apropriada de propriedades
globais estaticas da matéria nuclear pode ser obtida com grau elevado de convergéncia
formal|2]. Ainda assim, deve-se considerar que uma extensao de modelos deste tipo que
possibilitem uma expansao controlada do lagrangeano da teoria de modo a descrever-se
propriedades da matéria nuclear a mais altas densidades (p > 5pg) é desejavel. Es-
tes aspectos impoem que um ordenamento dos coeficientes de expansao da teoria seja
estabelecido.

Neste contexto, a busca por um procedimento formal que faga com que aquela fisica
considerada de maneira implicita nos parametros da teoria seja explicitada, tornando
assim a teoria mais eficaz e suas predi¢des mais transparentes, torna-se absolutamente
desejavel. Neste caso, razoes de consisténcia formal impdem que, ao expandirmos a
densidade lagrangeana de um modelo efetivo considerando-se as mais diferentes ordens
dos termos de interacao, devemos supor que os coeficientes de expansao da teoria sejam

naturais®

, 1.e. que sejam iguais a — ou, na pratica, da ordem da — unidade. Ocorre
porém que este procedimento exige a consideracao explicita da dinamica subjacente,
um procedimento que, na maioria das vezes, é extremamente complexo do ponto de
vista formal. E, sem sendo os parametros de expansao da teoria iguais & unidade,
¢é possivel entao somar-se os diferentes termos da expansao em uma forma fechada,
obtendo-se assim uma formulacao compacta que expressa, de maneira consistente e
palpdvel, o papel das contribui¢oes dinamicas do lagrangeano considerando-se as mais
diferentes ordens de expansao.

E neste sentido, o primeiro passo na busca de tal modelo envolve a seguinte questao:
qual é o grau de explicitagao da dinamica do problema que possibilite uma descrigao,
ao mesmo tempo, mais elaborada sem que este procedimento acarrete em uma tal
complexidade formal que torne o problema, do ponto de vista pratico, nao-solavel.

20 conceito de naturalidade foi introduzido em 1979 por Steven Weinberg|61]. Na fisica de parti-
culas, a imposicao da condicao de naturalidade implica em que os coeficientes dos termos operatoriais
da agao efetiva de uma teoria que busca preservar simetrias fundamentais, devem ser naturais. Um
coeficiente natural obedece a forma geral £; = éA*~%, onde d representa a dimensao do correspondente
operador, A denota a escala inferior de corte em energia, acima da qual a teoria perde validade, e ¢ é
um coeficiente da ordem da unidade.
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Evidentemente, como estamos operando com uma teoria efetiva, nao existe, em prin-
cipio uma formulagao tnica e precisa para esta questao.

Uma outra questao que se impoe é: como atribuir escalas de dimensao apropria-
das para cada contribui¢ao da densidade lagrangeana de forma a manter-se as varias
constantes de acoplamento da teoria adimensionais e naturais? Neste processo torna-
se necessario identificarmos parametros de expansao apropriados que possibilitem a
convergéncia das séries perturbativas consideradas. Novamente, devido a natureza da
teoria efetiva, nao existe em principio uma formulagao tnica e precisa para esta segunda
questao.

Ademais, ha outros aspectos a serem considerados. Por exemplo, hé diferentes es-
quemas de organizagao dos coeficientes da teoria. E, ao focar nossa analise na presenca
de graus de liberdade de quarks, escalas fundamentais na CD(Q sao o parametro in-
variante de renormalizacao Agop ~ 200MeV, ou o nimero de cores dos quarks, N,
reminiscente do grupo de simetrias SU(3) da CDQ.

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

Do ponto de vista matematico, ha muitos esquemas de organizagao destes coeficiente
que possibilitam uma soma compacta das séries perturbativas. No estudo a seguir
estabelecemos as idéias que concebem a nocao de naturalidade em teorias efetivas
aplicando ao modelo a ser desenvolvido no capitulo seguinte as concepgoes da assim
denominada andlise dimensional naive proposta por Manohar e Georgi[62]. E com este
objetivo, no tratamento da matéria nuclear, buscamos estabelecer uma escala especifica
e proceder a escolha dos parametros de expansao da teoria efetiva. Para tanto devemos
notar que os valores esperados médios dos campos dos mésons ¢ e w praticamente
exaurem, na densidade de saturacao, a parte mais relevante da interacao efetiva NV,
possibilitando a utilizagao destes valores médios divididos pela massa nua do niicleon,
M,o0/M e w/M, explicitamente, como parametros de expansao da formulagao efetiva.

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

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

e De modo a obter-se a dimensao correta em energia (energia®) da densidade lagran-
geana, uma escala de normalizacao dada por fﬁAi ~ f2M? com M representando
a massa nua do niucleon, deve ser introduzida no formalismo.

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

Ao considerarmos estas suposigoes, o lagrangeano da teoria efetiva QHD-I, por
exemplo, pode ser escrito na forma geral

‘ " dormg\ YTy
Ly = S (1) (7) (P50 Goprrw

ik
~i g i w a T ) ¢

> i (57) (gz\;)k< e ) @zrj\i) 1212, (3.1)

ik T

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

e a relagao de Goldberger-Treiman|63]

ga.fw ~ M; (32)

e a relagdo de Kawarabayashi-Suzuki-Riazuddin-Fayyazuddin|64|
m;? = 2¢%fr? (3.3)

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

nuclear e tal que
* 2 8

mw:§

9o fx2, (3.4)

sendo ¢/2 = g.,/3 (Ref.[65]);

e ¢ finalmente
|mZ|P0:‘mw_M+M*|P0NM/27 (35)

onde py representa a densidade de saturagao nuclear.

Consideramos entao, como prototipo de teoria efetiva, o modelo da Hadrodinamica

Quéantica QHD-I|66]

ek [0\ [ w M roorm, YTy ‘ 22
wr = 2 (7) (7) (557) () e 09

ik

onde ) representa os campos barioénicos, I' denota matrizes de Dirac, e 0 e w 0s campos
dos mésons escalares-isoescalares e vetoriais-isoescalares, respectivamente.
Apresentamos entao, com base nesta teoria efetiva, alguns exemplos de escolha dos
coeficientes de expansao que correspondem a determinados esquemas de organizagao
das séries perturbativas. Deste modelo resulta, por exemplo, no caso em que a escolha
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dos coeficientes de expansao da teoria ¢ ¢; = (i + 1)(k + 1)[66]

Lesr(ciy=(+1)(k+1)) (3.7)

7 ¢
= Ganr) (i) (2) (7)o () (P57 20

Procedendo por outro lado & escolha ¢; ; = ilk!, temos|66|

Leps(cip = tlk!) (3.8)
@EF@D)Z 1 1 (8 or mﬂ) 5o
— A,
(r) e o)
Finalmente, com a escolha destes coeficientes na forma natural, ie. ¢ = 1,
obtemos|66|
1 o\ [ w\" [dorm YT ¢ 9
L r=1)= — | = — u A? .
sl =1 ;;ﬂm(ﬂ) (7) (%57) () e 9

T l
= (o) e (7) 0 () (55

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

A condigao de naturalidade aplicada a formulagao tedrica em foco pode ser entao
sintetizada na forma que segue.

e Em sendo valida a suposi¢cao de naturalidade, & medida em que a escala dimen-
sional caracteristica da teoria ¢ identificada e extraida da formulagao por meio
da aplicacao da andlise dimensional naive, os demais coeficientes remanescentes
da teoria sao adimensionais e devem ser da ordem da unidade. Neste contexto,
a formulagao lagrangeana pode ser expandida em uma série perturbativa a qual
pode ser truncada de maneira controlada. E importante ressaltar que, embora
nao exista uma prova geral da propriedade de naturalidade, uma vez que nao
sabemos como derivar o lagrangeano efetivo nuclear a partir da CDQ), estudos
fenomenolégicos indicam a validade da naturalidade e das regras de contagem
de poténcias na forma naive. Os coeficientes da expressao acima (constantes de
expansao ¢, de natureza global), ap6s a extracdo dos fatores dimensionais e
dos fatores de contagem (normalizagdo), sdo entdo da ordem de O(1) no limite
natural, levando a acoplamentos do tipo exponencial

Jow . [OQorm; ﬁflp
0 (%) G

ol
Logs(ein = 1) — exp(227) exp( ) F2A2 . (3.10)

M
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E como expressamos anteriormente, o propoésito desta tese é desenvolver um modelo
efetivo para a matéria nuclear, com vistas & descricao de propriedades de estrelas de
néutrons e pulsares, por meio de uma formulacao lagrangeana que busca exaurir o
espaco de fase dos campos mesdnicos e que apresente assim alto grau de consisténcia
com o conceito de naturalidade, de modo a aprimorarmos as predi¢oes dos tratamentos
tedricos mais convencionais. E importante ressaltar, como também vimos, que os
valores esperados dos campos dos mésons ¢ e w praticamente exaurem, na densidade
de saturacao, a parte mais relevante da interagao efetiva NNN. Ainda assim, uma
generalizacao desta formulagao, mesmo que esteja restrita, particularmente, & regiao
de densidades em que ocorre a saturacao nuclear, deve considerar, em bom acordo
com a condi¢ao de naturalidade, os campos p e §. Ademais, ao considerarmos um
modelo para a matéria nuclear a mais altas densidades em presenca do octeto baridénico
fundamental, que descreva de maneira consistente a estrutura de estrelas de néutrons
e de pulsares, devemos incorporar adicionalmente os mésons o* e ¢, procedimento este
que sera realizado no préximo capitulo.

Na parte final deste capitulo apresentamos o resultado de um estudo que recente-
mente realizamos em que descobrimos uma nova forma de realizagao da simetria quiral
no setor de interacao TNN que induz a presenga de um novo estado ressonante 77w
de natureza escalar-isovetorial. O modelo proposto engloba e expande, como veremos,
o escopo do modelo ¢ linear convencional. Este novo estado ressonante se comporta
por sua vez como um membro da familia do méson o, portanto com valor de massa
da ordem de 600M eV levantando a degenerescéncia de isospin deste ramo da familia.
Neste sentido, a partir desta descoberta, discutimos a possibilidade da existéncia dessa
nova ressonancia na matéria nuclear que resultaria da composi¢ao quiral de dois pions,
com nimeros quanticos equivalentes aos do méson 9, ou seja uma ressonancia que cor-
responderia, como dissemos, a uma componente escalar-isovetorial no setor mesonico
cujo valor de massa seria porém da ordem da massa do méson o.

A motivacao para esta descoberta esta fundamentada em dois aspectos. O primeiro
diz respeito a um dilema associado a anomalia Nolen-Schiffer, cuja solucao, ainda que
em nivel parcial, indicaria ou a existéncia de um estado ressonante leve (da ordem da
massa do méson o), de natureza escalar-isovetorial, ou a amplifica¢do da amplitude do
proprio méson d. A razao do dilema reside porém no fato de que, embora do ponto de
vista da experimentacao, a anomalia Nolen-Schiffer parece indicar tal realizacao, um
estado ressonante com as caracteristicas acima descritas bem como a amplificagao da
amplitude do méson d nao foram jamais observados. Além disso, contribui para tal
interpretacao, também, a inexisténcia de predigoes teodricas, baseadas em uma trans-
formacao quiral convencional, que demonstrem a viabilidade de um estado ressonante
com tais caracteristicas.

E neste ponto abordamos entao o segundo aspecto de motivagao supra mencio-
nado na medida em que desenvolvemos uma formulacao alternativa, portanto nao-
convencional, de transformagao quiral, cujas predigoes mostram a viabilidade de uma
ressonancia pion-pion de natureza escalar-isovetorial e cuja massa seria da ordem de
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grandeza da massa do méson o. Evidentemente, esta parte da tese contém elementos
que se inserem no contexto do que denominariamos de suposi¢cdo cientifica. Christian
de Duve, prémio nobel de biologia, em sua obra Poeira Vital, ao se referir & tematica
da suposi¢ao na ciéncia, nos ensina: a verdadeira questao € se hd evidéncia inquestio-
navel para fundamentar uma suposi¢ao cientifica. E ao examinarmos os dilemas acima
apresentados, nos parece inquestionavel que hé evidéncias que sustentam suposi¢oes
como aquelas apresentadas neste trabalho. E como veremos mais adiante, a imposi-
¢ao de uma nova ressonancia de carater escalar-isovetorial ao tratamento tedrico do
problema da anomalia Nolen-Schiffer possibilita, por um lado, o aprimoramento das
correspondentes predigoes tedricas e, de outro, possibilita, na aproximagao de campo
médio, uma formulacao que é equivalente a amplificagao do méson ¢, demostrando a
consisténcia formal das suposi¢goes em foco e unificando-as. O tratamento adotado apre-
senta, portanto, resultados promissores no que diz respeito a uma melhor compreensao
da anomalia Nolen-Schiffer.

A seguir, discutimos a anomalia Nolen-Schiffer e a possibilidade da existéncia de
um nova ressonancia escalar-isovetorial.

3.2 Anomalia Nolen-Schiffer - 1

A anomalia Nolen-Schiffer (ANS) [67], conhecida também como anomalia Okamoto-
Nolen-Schiffer [68], representa um dos mais conhecidos e fascinantes problemas da
fisica nuclear, e se refere & discrepancia entre as predigoes teodricas e os resultados
experimentais para as diferencas nas massas, ou equivalentemente, nas energias de
ligacao, de nicleos espelho.

Dados dois niicleos espelho, 4 M e AM, que diferem em uma unidade em suas
cargas elétricas, Zo — Z; = 1, esta diferenca nas massas nucleares pode ser escrita na
forma

AM = 5 M — 3M = AEgy — AM;,, (3.11)

onde AFEg,, é a diferenga de energia Coulombiana dos niicleos considerados, enquanto
a quantidade AM;  representa a diferenga nas massas efetivas dos protons e dos néu-
trons®. Intimeras investigacoes tem sido realizadas para determinacao do termo AFEgyy,
considerando a inclusao de corre¢oes devidas, por exemplo, a termos de troca e de cen-
tro de massa, bem como a efeitos da distribuicao finita da carga dos proétons e da
dimensao finita dos préotons e dos néutrons, a correlagoes de curto alcance para dois
corpos, a polarizacao do vacuo, a interagao spin-orbita eletromagnética, entre outras.
A origem da anomalia reside no fato de que, ao consideramos que AM; ¢ uma cons-
tante e igual ao seu valor no espago livre, AM;; = AMT?p = 1,293MeV, a igualdade
da expressao (3.11) nao sera satisfeita. O comportamento da anomalia Nolen-Schiffer,

3Lembramos que definimos a quantidade M* como a massa de um ntcleon livre revestida pelas
componentes escalares da interagao forte que, por sua vez, refletem a presenca das demais particulas
do sistema nuclear.



Capitulo 3: Naturalidade, Anomalia Nolen-Schiffer e Quebra de Simetria de Isospin 70

em vista de que as medidas experimentais das grandezas AM e AFEg); podem ser re-
alizadas com alto grau de acuro (em torno de 1% de precisao), apresenta persisténcia
em seus resultados quando consideramos a tabela periddica dos elementos; estas dis-
crepancias variam entre algumas centenas de kel/, para os nicleos mais leves, a cerca
de 1MeV para os nucleos mais pesados. Um caminho possivel para a resolugao deste
problema, que se fundamenta no comportamento dos dados experimentais, tem como
pressuposto que a quantidade AM;; decresce com o aumento do nimero de massa A,
de modo que a anomalia pode ser representada por

Auns = AMY, — AM; . (3.12)

Na secao seguinte, como ilustracgao, apresentamos um calculo da diferenca de massa
efetiva dos nucleons de valéncia no setor de quebra de simetria de isospin, ou seja,
da anomalia Nolen-Schiffer, por meio do conhecimento da distribuigao de protons e
néutrons em nucleos espelho.

3.3 Funcao Nuclear de Distribuicao de Proétons e
Néutrons

No calculo da diferenga de massa efetiva dos ntcleons de valéncia, apresentamos
uma formulagao, recentemente desenvolvida por U.G. Meissner, A.M. Rakhimov, A.
Wirzba e U.T. Yakhsiev (MRWY) [69], que descreve propriedades de particula tnica
do estado fundamental, a baixas energias, de nicleos espelho, utilizando o modelo de
Skyrme. Os autores consideram, neste célculo, niicleos cujo preenchimento dos ni-
veis de energia de particula tnica, devidos & interacao entre os nicleons e os pions,
corresponde a uma camada quase fechada, e em alguns casos, os autores consideram
particularmente nicleos quase-madgicos. Essas condi¢goes permitem a utilizagao da apro-
ximagao de simetria esférica para a fungao de distribui¢ao dos nucleons no interior do
ntucleo atdémico.

Assim, a densidade de prétons e néutrons em um ntcleo, ao considerarmos a apro-
ximacao de simetria esférica, pode ser parametrizada na forma [69]:

3 71.2 a/2 -1 1
= (Z,A-Z 1+ —2=2 3.13
Pr (2, )47T7°’3 ( ) 1+ exp{( ( )

P Tom r= 1)@t

na expressao acima, os parametros r, , e a,, levam em conta a dependéncia de isospin
dos nucleons

Ton = rl(??% A3 + T‘S% + 7‘;?% A
a,, = al)+a) X, (3.14)

onde A\ = (A —27)/A é o parametro de assimetria nuclear de isospin. E importante



Capitulo 3: Naturalidade, Anomalia Nolen-Schiffer e Quebra de Simetria de Isospin 71

ressaltar que as expressoes (3.13) estao apropriadamente normalizadas

/OO pp(r)dmridr = Z, (3.15)
/oopn(r)47rr2dr = A-7Z7. (3.16)
(3.17)

Os parametros que aparecem nas fungoes de distribuicao (3.13), por sua vez, sdo obtidos
por meio da consideragao de uma interacao do tipo de Skyrme efetiva na descrigao de
propriedades de nucleos finitos [69, 70]:

r® =1,2490 fm; r? =1,2131 fm;
(Y = —0,5401 fm; r() = —0,4415 fm;
r® = —0,9582 fm; r(?) =0,8931 fm;
alt) = 0,4899 fm; al) = 0,4686 fm;
al?) = —0,1236 fm; a? =0,0741 fm.

(3.18)

Uma questao importante a ser considerada no célculo das propriedades efetivas de
particula-tinica nucleares ¢ a defini¢cao da densidade nuclear de fundo. Os autores, no
exemplo apresentado, consideram um modelo para a densidade nuclear de fundo em
que um nicleon de valéncia interage com um carogo nuclear rigido esférico constituido
pelos demais nicleons, que constituem entdo uma camada nuclear fechada [69]. Assim,
a adicao de um néutron ou de um préton a um nicleo esférico, como por exemplo o
160, de modo a obter-se os nuclideos 'O ou '"F, respectivamente, ndo alteraria, de
maneira apreciavel, a estrutura do nticleo 1°0, sendo as propriedades do sistema nuclear
resultante descritas fundamentalmente pela particula de valéncia.

3.4 Funcao de Onda de Nicleons de Valéncia

No modelo de camadas |71, 72, 73, 74, 75, 76|, utilizando-se um potencial do tipo de
Woods-Saxon [77], a fun¢do de onda dos niicleons de valéncia em um nicleo de massa
A= Amégico + 1, pode ser descrita, de maneira consistente com dados experimentais,
por uma funcao do tipo Gaussiano, na forma

1
b(n,p) 3 b(n,p) 2n4 \ 2 b(n,p) 2
%@(T):(u MO NN IO (3.19)

27T(3/2 4+ ny) 2
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onde

b = 0,871 m,:
b = 0,843 m, ;
bP) = 0,785 my ;
b = 0,774 m, ;

b\ = 0,886 m, ;
b\ = 0,860 m, :
b = 0,804 m, ;
b\ = 0,794 m, ;

nis =1;
niz =2;
nzg = 2;
ng = 3;

(3.20)

sendo m, = 134,977 MeV o valor médio da massa de repouso do méson 7. As fungoes
de onda (3.19) estao normalizadas tal que

/ W)

O valor esperado para o raio do nucleon de valéncia é determinado através de

P () P = 1. (3.21)

R(”ID = / wT“P w(”p (r ) . (3.22)

Assim

R =2 525 fm;
R = 3,131 fm;
R = 3,362 fm;
R'®) = 3,897 fm;

R =2, 482 fm;
R = 3,069 fm;
R{Y) = 3,283 fm;

R = 3,799 fm.

(3.23)

A diferenga de massa efetiva média entre o néutron e o préton de valéncia é
A(My,) = (M) — (My), (3.24)

onde

/wﬂnp M, (1) dPr (3.25)

Definindo-se a diferenca nas densidades de probabilidade dos néutons e prétons de
valéncia, na forma

A2 (r) =M () ™ (r) = 1 (r) P (r) (3.26)

podemos escrever a equagao (3.24) como

AM) ~ / (AGE(r) M 4+ 1@ (7) P (r) AM,) dr
AMEDY + AP (3.27)
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Tabela 3.1: Resultados para a anomalia Nolen-Schiffer utilizando-se o0 modelo MRWY.
Todas as quantidades estao em unidades de MeV .

Nicleos  (M7)  AM)Y AMi) (Aans) (Aans—cop) [69]

BO-°N 767,45 -4,27 1,56 4,02 0,16 £ 0,04
TF170 812,35 -92,53 1,52 2,33 0,31 +0,04
9Ca-PK 724,78 -8,11 1,67 7,75 0,22 40,08
HSe-M1Ca 771,71 -9,74 1,62 9,44 0,59 +0, 08

onde o termo [ A’l/)y(f};(’r’) AM;, d*r foi desprezado. Assim, a anomalia Nolen-Schiffer

para um par de nicleos espelho de nimero de massa A pode ser escrita como
(Aans) = AM,, — (AM) + AMP)) . (3.28)

Os resultados do modelo recentemente desenvolvido por U.G. Meissner, A.M. Rakhi-
mov, A. Wirzba e U.T. Yakhsiev (MRWY) [69] para a dependéncia da anomalia Nolen-
Schiffer no nimero de massa A sado apresentados na tabela (3.1). As predigdes do
modelo MRWY podem ser consideradas consistentes, quando examinadas do ponto de
vista qualitativo, pois os valores correspondentes a anomalia Nolen-Schiffer apresentam
crescimento gradativo a medida em que cresce o nimero de massa A. Porém, quando
examinadas do ponto de vista quantitativo, uma ordem de grandeza separa as predi¢oes
teoricas dos correspondentes valores experimentais. Ademais, & medida em que cresce
o ntimero de massa A, e damos como exemplo o caso do niicleo O, a massa efetiva
do proton na densidade de saturagao € igual M) = 812,35MeV’, o que corresponde a
uma redugao em seu valor no espaco livre da ordem de 125MeV, valor este excessi-
vamente alto quando comparado a energia de ligagao por nicleon na matéria nuclear
(~ 10MeV).

Em suma, os resultados indicam que a anomalia NS depende fundamentalmente das
diferencgas dos valores médios das massas efetivas dos nucleons de valéncia em ntcleos
espelho, como pode ser visto por meio da expressao (3.28).

Sabemos |78, 79|, por outro lado, que a inclusao, no tratamento de sistemas nucle-
ares finitos e da matéria nuclear, de graus de liberdade de mésons de natureza escalar-
isovetorial modifica, de maneira assimétrica, a massa nua dos nucleons. Utilizando-se
o jargao da area, mésons desta natureza levantam a degenerescéncia de isospin no setor
do nticleon. Este é o caso, por exemplo, do méson ag(980 MeV'), um grau de liberdade
escalar-isovetorial, conhecido na literatura como méson ¢. Espera-se, entao, que mésons
desta natureza, quando levados em conta na interagao nuclear, modifiquem a diferenga
de massa efetiva média dos niicleons de valéncia e, conseqiiéntemente as predi¢oes para
a anomalia NS.

Esta seria sem duvida uma forma elegante e precisa de solucionarmos, ao menos
de forma parcial, esta anomalia; porém, a inclusao do méson ¢ a formulagao mostra-se
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insuficiente para superacao da anomalia Nolen-Schiffer. As predigoes teoéricas por outro
lado sao aprimoradas por meio da inclusao, como citamos anteriormente, de um estado
ressonante leve (da ordem da massa do méson o), de natureza escalar-isovetorial, ou,
equivalentemente, por meio da amplificacao da amplitude do méson 4, cujas realiza-
¢oes nao foram porém ainda observadas experimentalmente. FEste dilema, que tem
acompanhado os fisicos nucleares por muito tempo, persiste ainda na atualidade.

Afortunadamente, alguns dos elementos conceituais que levaram & concepcao do
méson escalar-isoescalar o apresentam expressivo grau de similaridade com a presente
situagao. E por isso, neste ponto da discussao convém relembrarmos alguns destes as-
pectos que fundamentaram o modelo invariante quiral o linear. O méson o, conhecido
na literatura desde 1987 [80], foi originalmente concebido por R. Machleidt, K. Holinde
and C. Elster, como um estado ressonante resultante de correla¢oes de médio e longo
alcance entre dois pions virtuais no canal escalar-isoescalar, sendo considerado durante
muito tempo um méson ficticio. A realizacao fisica do méson o abriu novas perpecti-
vas no estudo da estrutura nuclear, na medida em que possibilitou a descricao, entre
outras, das propriedades de saturagao da forca nuclear. Correlagoes entre dois pions
no canal escalar isovetorial, em particular, tem sido também consideradas na deter-
minacao de propriedades do méson 9, nao se mostrando porém, tal abordagem, como
vimos, suficiente aos propoésitos de superagao das limitagoes das predigoes da anomalia

Nolen-Schiffer.

Nesta tese propomos uma abordagem alternativa para a conservagao da simetria
quiral na interacao forte. Esta abordagem, diferentemente das formulagoes conven-
cionais, prevé a possibilidade da existéncia de uma ressonancia pion-pion, no canal
escalar-isovetorial, com massa de repouso da ordem de 600MeV, contemplando as-
sim uma possivel resolucao do dilema associado a anomalia Nolen-Schoffer. O novo
grau de liberdade escalar-isovetorial possui os mesmos nimeros quanticos do méson J.
Como nao sabemos a intensidade absoluta da interacao deste estado coerente com os
niicleons, e portanto o correspondente valor da constante de acoplamento associada a
esta interacao, utilizamos nesta tese um estudo da anomalia ONS com vistas a sua
determinacao. Lembramos porém que o propdsito desta tese nao ¢ o de buscar uma
solucao para o problema da anomalia Nolen-Schiffer, e sim desenvolver um modelo para
a matéria nuclear, que busca exaurir o espaco de fase de quebra de simetria de isospin,
de maneira consistente com a concepgoes da naturalidade. Neste sentido, buscamos
apenas estimar a intensidade deste acoplamento tendo como hipotese de trabalho que
o modelo de interacao nuclear utilizado é adequado para a descrigao das propriedades
bésicas da interacao nuclear.
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3.5 Estado Ressonante no Setor Escalar-Isovetorial
Mesobnico Leve

Lembramos a seguir, a formulagao original que concebeu o méson o, tendo como
base a imposi¢ao de invariancia quiral da interagao forte.

3.5.1 Simetria Quiral Global na Transformacao U(1)

Uma transformagao quiral global infinitesimal do campo de um férmion é definida
na forma
7_O£

W) = (1= iewn ) (o) (329

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

No caso em que a transformagao nao ¢ infinitesimal, podemos escrever

(07

Y'(z) = exp (—msea%) V(@) = exp (=i 0+ 7 ) U(a), (3.30)

onde 0 tem trés componentes no espago de isospin.

De modo a reduzir a algebra do problema ao minimo, ¢ comum nesta etapa de
célculo ignorar-se a presenga de isospin, considerando-se a transformacao quiral U(1) 4
(que néo representa, no mundo real, uma boa simetria de uma teoria quantizada, devido
a assim chamada anomalia quiral a ela associada), considerando-se entao

o = exp (g ) vlo), (3.31)
e Y = (x) exp (—mg,g) . (3.32)

Apresentamos a seguir, como exemplo, a transformagao quiral global U(1) aplicada
ao lagrangeano de Dirac de uma sacola no modelo MIT [81]

L =5 [0 (z) — (0u(x)) V' (x)] Oy (2) — S (2)i(2)As(z). (3.33)

N =
N —

O termo ()79, () desta equagdo se transforma, sob transformacio quiral, como

F a0/ (e) = Ba)exp (g ) oo (—insg ) Qo). (334)
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Deve-se notar, por outro lado, que

0 o 1 /60\* 1[0\ 6 . 8
exp (—1755) :1_%5_5<§) +ny5§ <§> = = €08 = iYsseny (3.35)
e que
o (i N (o BN (8B (0,
vhexp | —ivsg | =" | cosg —ivsseng | = | cosg +insseng | 7 =exp | 55 [ "
(3.36)
Destas expressoes resulta
.0 .0
exp | 1755 ~H exp sy =~* (3.37)
de forma que
V(@) 0 (z) = (2)7" 0ut) () - (3.38)

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

O termo seguinte ¢ (z)1(x)A,(z), porém, ndo é invariante frente a transformagao
quiral, pois, ao aplicé-la a este termo, obtemos

F@W @A) = ) exp (15 ) vAa). (3.30)
Neste ponto do formalismo, o procedimento tedérico usual de manter-se a invariancia
da simetria quiral é a de modificar este termo da densidade lagrangeana, introduzindo-
se a presenca de um campo pseudoescalar subsididrio, representado por ¢, tal que
a densidade lagrangeana resultante descreva agora a interagao entre os campos dos
férmions com este campo subsidiario que contém, como se vera, distintas componentes:

i
f

E como veremos a seguir, ¢ por meio da introdugao deste campo subsididrio que a teoria

Lint = —%w(x) exp ( 75gz5) U(x)Ag(x) . (3.40)

contempla a presenca do méson escalar-isoescalar 0. Nesta expressao, f, representa
uma constante, com dimensdes idénticas ao do campo subsidiario ¢ (na realidade, f, é
a constante de decaimento fraco do méson 7).

Apliquemos a transformagao quiral a nova densidade lagrangeana introduzida, su-
pondo que, frente a esta transformacao, o campo subsidiario ¢ se transforma como
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¢ — ¢'. Obtemos entao

1- 1
Lo = —50 (@ e (£50') 0(0)0(0)
1.

= e (g + e~ g ) v@A) . B4

A condigao para que o lagrangeano considerado permanega invariante é dada por

0

1 1759) (@) A (@)

Lo = —gilees (g + 2

T
B(x) exp (f—w) b)), (3.42)

Ou seja, esta condigao leva a

7 .0 7 .0
f—75¢ = —1755 + 50 — i3,

5 (3.43)

ou ainda a
¢ =+ fi0. (3.44)

Com esta condi¢ao, a densidade lagrangeana interagente introduzida ¢ invariante frente
a simetria quiral. Nesta expressao, 0/ f, ¢ comumente denominado de dngulo quiral.

Apesar de invariante frente a transformacao quiral, a densidade lagrangeana intro-
duzida apresentava, a época de sua dedugao, um problema adicional, que se refletia
na dificuldade prética de realizagao de calculos numéricos: seu carater estritamente
nao-linear. Modernamente, com o desenvolvimento de computadores e de algoritmos
computacionais sofisticados, este aspecto nao representaria um empecilho tao grave a
realizacao de calculos numéricos. Tanto isto é verdade que ha modelos de natureza
quiral cuja realizacao é basicamente nao-linear. Ainda assim, de modo a superar este
aspecto, a época indesejavel, buscou-se a linearizacao desta densidade lagrangeana,
através da introdugao de novos campos associados ao campo original subsidiario ¢.
Mostramos a seguir as principais etapas deste procedimento.

exp (fﬂ%gb) = cos (fw) + iyssen (fﬂ) (3.45)

é possivel obter-se uma forma linear da densidade lagrangeana considerada, definindo-se

o = frcos <ﬁ ) (3.46)

= fr <zr> (3.47)

Uma vez que

um campo escalar (o)

e um campo pseudoescalar ()



Capitulo 3: Naturalidade, Anomalia Nolen-Schiffer e Quebra de Simetria de Isospin 78

Desta forma obtemos, para a densidade lagrangeana,

Ly = —i 5(x) (0 + i757) ¥(@)As(2) (3.48)

sendo os campos ¢ e 7 sujeitos & condi¢ao
o? + = f2. (3.49)

Esta condicao define o chamado circulo quiral e caracteriza o fato de que a transfor-
macgao quiral representa, por meio da realiza¢ao dos mésons o e 7, uma rotagao em
torno de um circulo de raio f, considerando-se o plano subtendido por (o — 7). Neste
contexto, estes campos nao sao independentes, sendo vinculados pela condi¢ao acima
exposta.

Embora existam muitas duavidas sobre a realizagao do méson o, discussao esta
que esta fora do escopo desta tese, ¢ interessante observar-se que, pelas razoes acima
expostas, acredita-se que o méson o representaria a combinacao da troca de dois mésons
7 pseudoescalares-isovetoriais. Neste modelo, a interacao entre os férmions bariénicos
seria entao mediada por um méson pseudoescalar-isovetorial, 7w, e um méson escalar-
isoescalar, 0. A seguir apresentaremos uma extensao deste formalismo para o espaco
de isospin.

3.5.2 Simetria Quiral Global no Espaco de Isospin
A extensao da transformacao quiral ao espaco de isospin implica em
TOC

V(o) = (1=t ) vlo), (3.50)

como vimos anteriormente. Se a transformagao nao for infinitesimal, podemos escrever

V(o) = exp (—ineg ) vlo). (351)

Neste caso podemos generalizar o tratamento anterior, linearizando-se a densidade
lagrangeana correspondente na forma

¢<x>exp( Lo ¢) () (0 + i 7)) (3.52)

O campo escalar-isoescalar o é definido de forma similar ao caso anterior

o = frcos (;;) (3.53)
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enquanto que o campo pseudoescalar-isovetorial 7w é definido na forma

T = frsen (fﬂ) : (3.54)

onde ¢ é um vetor unitario no espaco de isospin que especifica a direcao de ¢. Simi-
larmente ao caso anterior,

T

o2+ = f>2 (3.55)

define a esfera quiral. Embora os campos mesonicos introduzidos sejam vinculados pela
condigao acima, ha tratamentos formais que consideram estes campos como linearmente
independentes (modelos sigma lineares).

Na obtengao destas expressoes, ¢ importante notar que, no caso de uma simetria
quiral global no espago de isospin,

i Td\ 1 T\ 1( 79\
o (gnrs) = (T 2) - (7 72) -5 (mE) -
YA AR AT S A A VA

0 6
= cosg - 5 sens . (3.56)

Na obtencao destas expressoes usamos as identidades

(iy5)" =1 , (T-éb)mzl, (3.57)

com m = par e
()" = (i) (r¢) =(7-9), (3.58)
para m = impar. Ademais, nestas expressoes, ¢ = (}b }.

3.5.3 Estado Ressonante no Setor Escalar-Isovetorial Mesoénico
Leve

No tratamento considerado na se¢ao anterior, o méson o representaria a combinacao
da troca de dois mésons 7 pseudoescalares-isovetoriais, podendo decair como

o — 7T0+7r0;

— 7 4t (3.59)

Evidentemente, razoes de simetria levam a questao: nao seria possivel a existéncia de
um estado ressonante de natureza escalar-isovetorial leve que representaria um parceiro

quiral do méson pseudoescalar-isovetorial 7r, cuja realizacao estivesse associada aos es-

0

tados ressonantes 797" ou 77~ ? Isto levaria & questao adicional: sua existéncia seria
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plausivel com a conservagao de simetria quiral? A existéncia de tal estado ressonante
representa um dos mais interessantes topicos de estudo no campo da CDQ), tendo como
base a concepgao de quebra esponténea de simetria quiral. As predig¢oes tedricas da
CDQ, fundamentadas nessa concepg¢ao, indicam a existéncia de um estado ressonante,
de natureza escalar-isovetorial|82, 83|, estado este que apresentaria degenerescéncia em
massa correspondentemente ao méson o, de uma forma similar a degenerescéncia em
massa apresentada pelos mésons w e p. A existéncia deste méson estaria associada,
segundo as predigoes, ao boson de Higgs, cuja verificacao experimental por sua vez
tem se mostrado muito elusiva®. Nesta tese, ndo pretendemos apresentar argumentos
definitivos sobre a existéncia ou nao deste novo estado ressonante. Consideraremos
porém, no estudo a seguir, este estado ressonante como equivalente a presenca de um
méson real de natureza escalar-isovetorial. Nossa intencao neste trabalho ¢, como vi-
mos, desenvolver um modelo efetivo para a matéria nuclear, com vistas a descrigao de
propriedades de estrelas de néutrons e pulsares, por meio de uma formulacao lagran-
geana que busca exaurir o espago de fase dos campos mesodnicos e que apresente assim
alto grau de consisténcia com o conceito de naturalidade. Evidentemente, a presenca
deste méson também contribui para este propdsito de exaurir esse espaco de fase, es-
pecialmente no que se refere ao setor mesénico mais leve e a quebra de simetria de
isospin. Ainda assim, mostramos a seguir, por meio de um tratamento formal similar
aquele apresentado anteriormente, argumentos de plausibilidade para a existéncia de
um estado com esta natureza.

Neste sentido, tendo como base o tratamento anterior, propomos uma nova for-
mulagao para o lagrangeano de interagao entre os barions, expressao esta que contém,
diferentemente do caso anterior, dois campos subsidiarios, representados por x e ¢:

e exp | ~(r % X) - (X 6) | 9la) = Dla)exp |30 < 7) - (% )| @) (3:60)
Usando a identidade vetorial
(axb)-(axc)=a*(b-¢)—(a-b)(a-c), (3.61)

podemos escrever a expressao anterior do lagrangeano de interacao na forma

B(z) exp f—v (@) — ()6 %) | vix). (3.62)

40 boson de Higgs ¢ uma particula elementar escalar macica hipotética cujas predicoes sio fun-
damentais para validar o chamado modelo padrio das particulas elementares. E a tnica particula do
modelo padrao ainda nao observada. Sua existéncia por outro lado representa a chave para explicar
a origem da massa das demais particulas elementares.
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Esse lagrangeano de interacao se transforma, frente & transformacao quiral, como
- 1
Liny = ¥'(z)exp [f—’YS (21 ¢) = (T-x)(¢ - x'))] ¥ (2) (3.63)

= i) exp |~y 4 (25 (T #) = (X0 X)) < g 7| o).

Esta formulagao permance invariante frente & transformagao quiral, se

Lo = T | =107+ (£ (V27 8) — (208 X)) [0

JaE

L Lo = $(x) exp [ (P §) — (26 x))] ¥(a), (3.64)

£
o que leva a condigao

(3 0) -~ (6 0)| = | £

Lol () = (X8 X)| a7

Podemos reescrever esta expressao na forma

, 1 , 1
5T - [f (¢ =X (¢ X)) — 0} = 05T - [f (¢ —x(o- x)} ., (3.65)
levando a condicao abaixo para que a simetria quiral seja satisfeita
X2 =X (¢ -X) = f-0 +X*¢ —x(¢-X) . (3.66)

E interessante notar que, sendo as condicoes abaixo satisfeitas

esta expressao se reduz a forma usual da transformacao quiral global no espago de
isospin.

Escrevemos o lagrangeano de interagao na forma

Line = P(z) exp [ s ¢>} exp {‘E% (r - x)(b- x)] ). (368)

O primeiro termo exponencial desta expressao pode ser expandido como

fr
L (X0 1. X
LY ()

= cos (X;:b) +ivsT - psen (X;f) : (3.69)

exp {f%% (x2(7-¢))] = l+inT- ¢< 2¢)
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O segundo termo exponencial da expressao do lagrangeano de interacao se reduz a

s f’TI'
BRGNP 6
A\ /s 3T X,

= co0s <@> + iysT - X Sen (%) . (3.70)

e |00 30| = 1 x(52)

fx
onde x = xx € ¢, = @ - x. Definimos os campos mesonicos
2 2
Oq = f;/Qcos (X—¢) ; Tq = f;/qusen (x_qb)
Ja fx
2 2
o = fY%cos (Xf_éﬁx) ; = fH2xsen (Xf—qu) : (3.71)

Combinando estas expressoes, juntamente com a identidade vetorial
(a-7)(b-T)=a-b+iT- (axb), (3.72)
e, fazendo as seguintes identificagoes

0O = 0q0p— Tq " Ty,
= 04 Tp+ 0p Tq,

S = —Ty X Tp="Tp X Tq. (3.73)

obtemos o lagrangeano de interacao, em uma forma nao linear e invariante quiral no
espaco de isospin, representado na forma

V() exp f%%(x XT)- (X X @)| ¥(x) = %(fﬁ) (0 +iysT-m+iT-¢)P(r).(3.74)

Este resultado demonstra a wviabilidade quiral da existéncia de um méson escalar-
isovetorial leve, com massa da ordem da massa do méson sigma. Na realidade, es-
tes resultados demonstrariam a possibilidade adicional da existéncia de dois mésons
escalares-isoescalares. Consideramos neste texto, evocando razoes de consisténcia, que
o campo do méson escalar-isoescalar f(600) encontrado na literatura|84] corresponde a
uma composicao entre os campos dos estados o,, 03, e € ™. Um aspecto interessante
a ser ressaltado é que podemos escrever as expressoes que definem os campos mesonicos
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o, 7 e ¢ na forma

O = 04 0p— Tgq-Tp = fr (COS(X;¢)COS(X;¢X) _(}ﬁ.xsen(xijb)sen (%)) |
T = 04 T+ 0y Tq = fr (Xcos(%) sen (X;fx)_ngCOS (chfx)sen (%)) 3

C = —Tg X Tp =Tp X g = frX X (}bsen (X;¢X) sen (x;qb) . (3.75)

E em sendo as condigoes abaixo satisfeitas
X —=15¢-x=0;9,=¢-x=0, (3.76)

esta expressao se reduz a forma usual da transformacao quiral global no espago de

o= frcos (fﬂ) . T = ¢sen (fi) 1 6=0. (3.77)

Da expressao (3.75), obtemos
o= f3 <0052 (X;:b) cos® (chfx) —2¢- sen(%)sen (chfx)

()2 o (5 (5.
X s(fw)co ( 7 + sen T 7 ; (3.78)
2 _ g2 g2 ﬁ sen? X0y 5L @ X é
= 1 (co (32 ) et (22 2sen (3 Joon ()

X cos <X;ﬂ¢) cos (%) + sen’ (X;f) cos® (%)) : (3.79)
(3.80)

isospin:

<>

Destas expressoes resulta que, similarmente ao caso anterior:
ol +m? = f2. (3.81)

Esta condi¢ao, como vimos, que define o chamado circulo quiral, caracteriza o fato
de que a transformacao quiral representa, por meio da realiza¢ao dos mésons o e 7,
uma rotagao em torno de um circulo de raio f, considerando-se o plano subetendido
por (o — m). Neste contexto, como afirmamos anteriormente, estes campos nao sao
independentes, sendo vinculados pela condi¢ao acima exposta. Por outro lado, o novo
campo escalar-isovetorial introduzido nesta formulagao, g, é ortogonal ao plano (o —).
Portanto, & medida em que os campos ¢ e 7 rotam em torno do circulo caracterizado

pela condicao 0% 4+ 7% = f2, realizando assim a simetria quiral, a amplitude do novo

T

campo mesoénico permanece também invariante.
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3.5.4 Estimativa da Massa do Estado Ressonante ¢

A massa do pion, no limite em que a simetria quiral é exatamente satisfeita, é nula.
O valor de sua massa fisica representa uma medida caracteristica da quebra de simetria
quiral. O mesmo argumento pode ser utilizado para a massa do quark constituinte do

setor nao-estranho
(my + my)

2
em que m, = 335,5 MeV ; my = 339,5 MeV.
A massa do quark constituinte m pode ser decomposta por sua vez em uma parte

= 337,5MeV (3.82)

m =

dindmica, mg;,, associada com a interacao forte combinada com a simetria quiral e uma
Y )

parte, menos relevante, denominada de massa de corrente, me..r, associada a quebra

de simetria quiral no setor elétrofraco, tal que

M = Mgin + Meorr - (3.83)

A massa dindmica do quark constituinte pode ser equivalentemente estimada por
meio das relagoes [85]:

o My ~ 4 =313MeV, onde M representa a massa do ntcleon:
3 ) )

= 313MeV, onde rl = 0,63 fm é o raio de carga do pion no limite

hc
® Mgin ~ )
™

quiral;

o My = [as(A)F < —qq >]3 ~ 313MeV, usando a CDQ na regigo do infraver-
melho, as = 0,5, para A = 1 GeV e ainda o valor < —gqq >~ (245MeV)3 para o
condensado de quarks.

O valor da massa de corrente presentemente adotado pelo Particle Data Group [84]

é dado por
2
7Tm7l'
S € L) A S R (3.84)
2 <—qq >
Estabelecemos a seguir uma estimativa para a massa do méson ¢. Neste sentido,
lembramos inicialmente que uma estimativa da massa do méson ¢ é dada, no contexto

da quebra esponténea de simetria quiral, por [82]
My = 2 X Mgin ~ 616MeV . (3.85)

Posteriormente, partimos do pressuposto que a constituicao do méson ¢, do tipo qq,
contempla estados de quarks que podem ser decompostos, como vimos, em uma parte
caracterizada por uma massa dindmica, mg;,, € outra por uma massa de corrente, Mo
Obtemos assim, a partir dos resultados anteriores para mg;, € Meopr:

¢ =2xm=2X (Mgin + Meopr) = 63TMeV ;mgy, = 313MeV s mMeprr = 5,5MeV .
(3.86)
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O passo seguinte nesta formulagao visa estabelecermos um modelo lagrangeano
relativistico que contemple a inclusao do méson escalar-isovetorial ¢ e calcularmos,
a partir dai, a massa efetiva dos ntcleons, o que serd realizado na préxima segao,
comparando-se entao as predigoes correspondentes com os resultados acima descritos
na determinagao da anomalia Nolen-Schiffer.

3.6 Anomalia Nolen-Schiffer - 11

3.6.1 Densidade Lagrangeana

Nesta sec¢ao estudamos as implicagoes da presenga de um estado ressonante de na-
tureza escalar-isovetorial leve, representado pelo campo mesonico ¢, na descricao da
anomalia Nolen-Schiffer. E propomos, em nossa investigacao, uma formulacao dina-
mica, cuja densidade lagrangeana de interagao ¢ dada por

1 1
Lint = (1 + Yop0 + 39T - S + 39557 6) N

M vpl'Yp, (3.87)

onde os operadores T = (71,7, 73) € I representam, respectivamente, as matrizes de
isospin de Pauli e um escalar de Lorentz (por exemplo I' = 47,0"). Maiores detalhes da
formulagao apresentada nesta segao poderao ser encontrados no capitulo seguinte. Em
particular, as propriedades dos campos considerados nesta formulacao sao apresentadas
na tabela 4.1.

O principio da minima acao aplicado a densidade lagrangeana do modelo, possibilita
a obtencao das equagoes de movimento dos campos dos mésons, dos barions e dos
léptons, similarmente ao que vimos no capitulo anterior. Particularmente, mostramos
abaixo as equagoes de movimento correspondentes aos mésons g e 9:

1 -
9,0"s + mis = 5 ZggB my vp T B} (3.88)
B

9,0"8 +m36 = 2953 mi g T g, (3.89)
B

|~

onde cada uma das trés componentes dos campos dos mésons ¢ e & obedece a uma
equagao do tipo de Klein-Gordon com um termo de fonte de natureza escalar-isovetorial
de Lorentz, ﬁBTin.

Antecipamos a seguir detalhes dos célculos que serao apresentados no capitulo se-
guinte:

e na aproximagao de campo médio, podemos introduzir as seguintes defini¢oes,
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para a amplitude de um méson efetivo que sera representado por 0*

1 *

1 1
Sm30; + Smisy (3.90)
2 2
que representa o efeito de amplificacao do méson d que antecipamos neste capitulo,

e ¢ para a constante de acoplamento efetiva correspondente:

() = () +(2) o0

e a massa efetiva dos niicleons ¢ dada neste modelo por

(3.92)

000 + Isy 9503\
MJ’QEMNm}kV:MN<1+gUO+3Ng‘53) ,
My

onde o indice N = p, n refere-se a prétons e a néutrons, /5, representa a terceira
componente de isospin do niticleon, I3, = 1/2 e I3, = —1/2, e as massas de
repouso dos préotons e dos néutrons sao respectivamente: M, = 938,272 MeV e

M,, = 939,566 MeV;

e 0s condensados mesonicos que compoem a expressao acima sao dados, na apro-
ximagao de campo médio, por:

n

o = Jo | —5 + T
Jds 09 f (71.2 0 /]{Z2+M52 7T2 0 /k2—|—M;Lk2
1m*2 kr, M* k‘2 dk 1 *2 kr, M* /{72 dk
p p mn n ’ (393)

cOF = e | ——2 _
gs+ 03 f5 <2 T2 0 /k2_|_M;2 2 2 0 /k2—|—M;Lk2

onde kp, e kp, representam os momenta de Fermi dos prétons e dos néutrons,

m;2 kpp M; ]{?2 dk m*z kr, M;Lk /{;2 dk )

respectivamente;

e as constantes de acoplamento correspondentes sao representadas por

2 2
fo= (g—”) N (95* ) . (3.94)
Mg M«

Como veremos no capitulo seguinte

2 2
Joo=Jfst+ fo= (ﬁ) + (&) : (3.95)

ms me¢

onde g5, g., ms e m. sao as constantes de acoplamento dos mésons J e ¢ com suas
respectivas massas de repouso. Na equagao acima adotamos para a constante de
acoplamento f5 o valor 2,5 fm?, obtido através do potencial de Bonn. A razao f,
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¢ determinada, de modo padrao, por meio do ajuste das propriedades de equilibrio
da matéria nuclear simétrica [32, 34, 39|, enquanto a razao fs- é determinada por
meio da descricao da anomalia NS.

3.6.2 Estado Ressonante ¢ e Anomalia Nolen-Schiffer

Consideramos entao no calculo da anomalia Nolen-Schiffer, que o estado ressonante
¢ representa uma amplificagdo da amplitude do méson ¢ incorporando seus efeitos neste
iltimo e introduzindo como vimos um novo méson representado por o*.

Na determinacao da correspondente constante de acoplamento fs« utilizamos o se-
guinte algoritmo:

1. fixamos um determinado par de nucleos espelho com um nimero de massa A;

2. determinamos a variagao da densidade de préotons e néutrons com o raio nuclear
por meio da expressao (3.13);

3. escolhemos um wvalor de entrada para fs«;

4. determinamos os valores dos condensados mesénicos em fungao do raio nuclear,
ou seja, g = ao(r) e 55 = 05(r);

5. calculamos a massa efetiva dos niicleons para cada valor do raio nuclear;
6. determinamos o valor da anomalia NS;
7. retornamos ao item 3.

Utilizando este algoritmo determinamos como a anomalia NS varia com fs« e repetimos
o mesmo procedimento para os outros pares de nucleos espelho. Apos, determinamos
o valor de fs« que melhor ajusta os resultados experimentais por meio da fungao x-
quadrado [34]

2
X experimental )

Xteorico —
=) A (3.96)
X experimental

onde X representa um determinado observavel e W a correspondente funcao peso.
Na expressao (3.96) o simbolo X{4rico representa o valor para a anomalia Nolen-
Schiffer determinado teoricamente por meio do modelo ZMM e Xexperimental 0 seu
respectivo valor experimental. Utilizando-se o algoritmo descrito acima foi possivel
determinarmos uma forma funcional, por meio de um um ajuste de curvas; a funcao
assim obtida descreve, para cada par de niicleos espelhos, identificados pelo ntimero de
massa A, o valor da anomalia NS em fun¢ao do parametro fs«. Definimos entao uma

fungdo X% = X%(fs+), que representa o valor tedrico da anomalia NS para um par de
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Tabela 3.2: Resultados para a anomalia Nolen-Schiffer utilizando-se o modelo desen-
volvido nesta tese (todas as quantidades estdo em unidades MeV').

Nicleos (M) AMa") AMaY) (AfNSy)  (AANS) (A4S

tese ex
BO-N 857,267 -1,9855 2,1152 4,02 1,1826 0,16 ipo, 04
TpI70 879,993  -2,7074 0,1821 5,33 3,8494 0,31 +0,04
9Ca-39K 846,302  -3,2882 1,5585 7,75 3,0575 0,22 +0,08
418c-41Ca 866,168  -4,2752 0,6971 9,44 4,9109 0,59 £ 0,08

nucleos espelho de ntimero de massa A, em fungao do parametro fs«. Assim, os n0ssos
resultados podem ser sintetizados como:

Xt =1,98101 MeV —0,16426 MeV fm™2 fs.,  X{2" =0,16 MeV,
Xih=2,77073 MeV +0,22145 MeV fm~2 f5o, X2 = 0,31 MeV,
Xih = 3,31514 MeV —0,05328 MeV fm™2 fs., X537 =0,22 MeV,
Xih = 4,33541 MeV +0,11745 MeV fm™ fs-,  X§P = 0,59 MeV; (3.97)

nestas expressoes X 47 representa o valor experimental da anomalia NS. Substituindo-
se estas expressoes na equagao (3.96) e determinando o seu valor minimo, obtemos o
valor para fs- que melhor ajusta os dados experimentais com os teoricos (ver a figura

(3.5)).

3.6.3 Resultados

Apresentamos a seguir os resultados obtidos para a anomalia Nolen-Schiffer utili-
zando o modelo que propomos nesta tese. Os parametros escolhidos para este modelo,
que descreve as propriedades de ntcleo finito por meio de uma formulagao da maté-
ria nuclear simétrica, sao os seguintes: f, = 7,118 fm?; massa efetiva do ntcleon,

M* = 0,85My; moédulo de incompressibilidade, K = 225 MeV. O valor
for =48 fm?®, (3.98)

é o que melhor ajusta os resultados experimentais. A tabela (3.2) apresenta os resulta-
dos obtidos para a anomalia NS com o modelo desenvolvido nesta tese. As figuras
(3.1), (3.2), (3.3), (3.4) e (3.5) mostram os resultados obtidos com o modelo desenvol-
vido nesta secao para o comportamento das seguintes grandezas: momentum de Fermi
(fig. (3.1)), condensado de mésons ¢ (fig. (3.2)), condensado de mésons o (fig. (3.3)) e
diferenca entre as massas efetivas dos néutrons e dos protons (fig. (3.4)), em fungao do
raio nuclear para os ntcleons espelho considerados neste trabalho, funcao x? em funcao
de fs« (fig. (3.5)). E importante salientar que, para o valor fs« = 0 dessa constante,
nao ha contribuicdo de mésons isovetoriais-escalares ao sistema; para fs- = 2,5 fm?
somente o mésons §(980 MeVl) contribui para a dindmica do sistema; finalmente, para
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fs+ > 2,5 fm?, ocorrem contribui¢oes do méson §(980 MeV') .

Em nossa breve abordagem do problema da anomalia Nolen-Schiffer, é importante
ressaltarmos que a descricao tedrica que utilizamos é baseada no modelo de matéria
nuclear. Criado nos anos 50 e discutido no capitulo anterior, o modelo da matéria nu-
clear representa até hoje uma das mais importantes formulagoes no estudo de niicleos e
de estrelas de néutrons. Nesse modelo nuclear hipotético, basicamente constituido por
uma fragao fixa de protons e néutrons, nao ha, no limite A — oo, superficie nuclear e
a interagao de Coulomb entre os protons é nele desconsiderada. Originalmente criado
de forma a simplificar a descricao de sistemas fisicos de muitos corpos fortemente inte-
ragentes, o modelo da matéria nuclear infinita representa uma excelente aproximacao
para a fisica de estrelas de néutrons, que contém cerca de 10°7 particulas, e na fisica
que descreve as reagoes de niicleos pesados. Embora possa parecer surpreendente, a
concepgao de matéria nuclear infinita aplicada ao estudo de ntcleos finitos apresenta
resultados, algumas vezes, em bom acordo com a fenomenologia.

Este é o caso da presente descricao da anomalia Nolen-Schiffer por meio do modelo
proposto nesta segao. Os resultados obtidos neste trabalho, apesar das limitagoes do
modelo considerado, como vimos, apresentam um expressivo aprimoramento na descri-
¢ao da anomalia Nolen-Schiffer quando comparados aos correspondentes resultados do
modelo desenvolvido recentemente (no ano de 2008) por U.G. Meissner, A.M. Rakhi-
mov, A. Wirzba e U.T. Yakhsiev (MRWY) [69]. Em primeiro lugar porque nossos
resultados apresentam percentuais de melhoramento na descricao da anomalia Nolen-
Schiffer que variam entre 80% e 320%. Em segundo lugar porque o ordenamento dos
resultados obtidos em nosso trabalho estd em conformidade com o ordenamento dos
dados experimentas, diferentemente dos resultados obtidos pelos autores supra menci-
onados. Em especial, nossas predi¢oes para o ordenamento dos dados experimentais
da anomalia Nolen-Schiffer contemplam o conhecido crescimento anémalo, ou seja, que
A 4ng nao cresce necessariamente com o numero de massa, pois A 4yg ¢ menor para os
ntcleos *°Ca —% K em comparacao aos niicleos "F —17 O.

Evidentemente, nao é demais reafirmar, que o modelo proposto nesta tese necessita
aprimoramentos com vistas a descricao da anomalia Nolen-Schiffer, na medida em sao
os nucleons de valéncia que efetivamente contribuem para sua realizacao. E em um
modelo como o proposto, em que consideramos a descri¢cao de propriedades de niicleos
finitos utilizando o conceito de matéria nuclear, em que proétons e néutrons sao com-
primidos ao ponto de formarem um gas de Fermi, a regiao superficial nuclear ocupa,
como salientamos anteriormente, papel de menor relevancia em comparacao as demais
regioes nucleares. Em realidade, o propoésito do modelo que consideramos nesta tese
era de avaliar, ainda que de maneira preliminar, a consisténcia, do ponto de vista da
descrigao da anomalia Nolen-Schiffer, da presenca de um campo mesonico leve de na-
tureza escalar-isovetorial. Neste sentido, é nossa compreensao que duas propriedades
concorrem simultaneamente para a melhoria dos resultados obtidos na presente descri-
¢ao da anomalia Nolen-Schiffer. A primeira se deve ao comportamento das densidades
dos niicleos considerados neste trabalho, que sao, em boa aproximacao, constantes, ex-
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ceto por uma regiao delgada que caracteriza o raio nuclear. E a segunda, relacionada
a primeira, se deve ao fato de que é praticamente nesta regiao que os efeitos dindmi-
cos dos mésons o e o se materializam. Portanto, na prética e em boa aproximacao,
as limitagoes intrinsicas ao modelo de matéria nuclear se revelam, no tratamento dos
nucleos considerados neste trabalho, menos relevantes. Ainda assim, embora fora do
escopo primordial desta tese, acreditamos que uma formulacao mais condizente com a
natureza de niicleos finitos deve ser adotada com vistas a superacao das limitacoes das
formulagoes mais tradicionais.

No capitulo seguinte, estimulados pelos resultados apresentados nesta se¢ao, e dando
prosseguimento aos propositos destas tese, ampliamos o escopo do modelo efetivo para
a matéria nuclear apresentado nesse capitulo, de modo que o tratamento formal con-
temple a presenca do octeto baridonico fundamental completo e dos campos dos mésons
estranhos o* e ¢. Este modelo estendido ¢ utilizado entao no estudo de propriedades
globais estéticas de estrelas de néutrons e de pulsares.
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r(fm) r (fm)

Figura 3.1: Momentum de Fermi em fung¢ao do raio nuclear para os diferentes nicleos-
espelho considerados neste trabalho (linhas cheias representam os protons de valéncia
e as pontilhadas os néutrons de valencia).
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r(fm)

Figura 3.2: Condensado dos mésons ¢* em funcao do raio nuclear para os diferentes
ntucleos-espelho considerados neste trabalho.

150

-g, O, (MeV)
g

s

Figura 3.3: Condensado dos mésons ¢ em funcao do raio nuclear para os diferentes
ntucleos-espelho considerados neste trabalho.
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r(fm)

Figura 3.4: Diferenca entre as massas efetivas dos néutrons e a dos protons de va-
léncia em funcao do raio nuclear para os diferentes ntcleos-espelho considerados neste
trabalho.

\
0 un

Figura 3.5: Funcao x? em funcao de fs-.
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Capitulo 4

Naturalidade e a Estrutura Interna
das Estrelas de Néutrons

O proposito desta tese, como vimos anteriormente, é realizar um estudo da matéria
nuclear, com vistas a descri¢cao de propriedades de estrelas de néutrons e pulsares, por
meio de uma formulacao lagrangeana que busca exaurir o espago de fase dos campos
baridnicos e mesonicos e que apresente desta forma consisténcia com a idéia de natu-
ralidade, de modo a aprimorarmos a descricao de propriedades de estrelas de néutrons
e pulsares. Nos modelos que desenvolvemos a seguir, consideramos acoplamentos de
natureza nao-linear envolvendo o octeto fundamental bariénico e os campos dos mésons
o,w, 0,6, 0,0" €.

4.1 Densidade Lagrangeana: modelo ZM modificado

No capitulo anterior discutimos a possibilidade teérica da existéncia de um estado
ressonante cujos nimeros quanticos sao equivalentes & presenca de um méson escalar-
isovetorial leve, representado por ¢. Nesta secao estudamos as implicagoes deste campo
mesodnico hipotético nas propriedades da matéria nuclear e das estrelas de néutrons
utilizando um modelo com acoplamento derivativo cuja densidade lagrangeana de in-
teragao ¢ definida como:

Lo = (1 T 5) T, (4]
B

onde os operadores T = (71, T2, T3) representam as matrizes de isospin de Pauli. De-

nominaremos esta formulagao como modelo ZM modificado; nesta tese adotaremos a

sigla ZMM para caracterizar este modelo. Nesta expressao, o escalar de Lorentz I’

contempla os seguintes termos

) 1
['=9,0" — gopyud" — §QQB'VMT 0" = Gup Yt — Mg (4.2)
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Tabela 4.1: Propriedades fundamentais dos campos considerados na formulacao lagran-
geana (4.1).

Campos Particulas Constantes Massa (MeV)
de acoplamento
YR Bérions N, A, 939, 1116,
3, = 1193, 1318

h Léptons e, u- 0,5,106
Méson Isoescalar-Escalar o Jop 550

S Méson Isovetorial-Escalar S . 600

o Méson Isovetorial-Escalar ag 965 980

Wy Meéson Isoescalar-Vetorial w Jup 782

[ Méson Isovetorial-Vetorial ) Jog 770

o* Meson Isoescalar-Escalar fo Joxp 975

b Meson Isoescalar-Vetorial ¢ o5 1020

As propriedades dos campos considerados nessa formulagao sao apresentadas por sua
vez na tabela (4.1).

A densidade lagrangeana relativistica completa do modelo é dada por

L= ZAB<1EBi7u8HwB — 9o VBV BN — %@B%T - 0"V — Gup VYWt — s Mpip)

B
1 1 1
+ 5(@0’8“0 —my20?) + 5(8“0*8“0* — mg-20"%) + 5(@5 -t —m6?)
1 1 1 1 1
5(8 d -6 —my28?) — waw’“’ + 2mw2wuw gb,wgb”” + §m¢2¢u¢”
1 1
— 18w "+ nggu o"
Z i (i, 0" — my) Y, (4.3)
I

onde os indices B e [ representam respectivamente as diferentes espécies bariénicas e
leptonicas (elétrons e muons livres). Na expressao acima definimos

5 0"+ Gop0 + 2g T ¢+ Lgs, T8
AB:ZKHQB Jor QMggB 290 )] (4.4)
B

B

E importante salientar que os mésons isoescalares sio relacionados com a algebra da
teoria de grupos U(1), enquanto os mésons isovetoriais sdo relacionados com a algebra
nao comutativa da teoria de grupos SU(2); este aspecto é o responsével pela presenga
adicional de termos de auto-acoplamento dos mésons p na expressao acima da densidade
lagrangeana (4.3), termos estes que caracterizam interagoes de muitos corpos.
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Introduzimos a seguir uma mudanca de escala dos campos dos barions, na forma

~1/2
o O+ Go 0 + 29, T -G+ 295,70
Yp — <1+g 57 T 9057 T 595 290 ) V5 . (4.5)
Mp
Utilizando esta mudanca de escala, obtemos a expressao
E_]‘aau 2 2 1&*@;;* 2 %2 18 au 2 2
= 5( oMo —my o )+§( L0 Mo — Mo )+§( LS - O's —m“¢%)
1 1 1 1 1
+ =(0,6-0"6 — ms26°) — —wW W + =mytw,wt — =, 0"+ —mgdut
2 4 2 4 2
_ 1 .MV+1 2 .M+ZW' " — bpMp m* by — gop o
ZQ’“’ Qo 577199“ Qo By B pMpm™ g — gspY¥Y VB¢
B
1 /) f /) K b (i, OM 4
— 59V WT " @V — Gup¥BY W | + > (19,0 —m) (4.6)
l
onde ;)
o0+ 903, 0% + 5 GepT - S+ 5 Gs,T - 0
ml = (1+g 20 T 9o 2]\9;9 2 9o ) . (4.7)
B

A densidade lagrangeana resultante obtida ao substituirmos a defini¢ao (4.5) na equa-
¢ao (4.3), é fisicamente equivalente & formulagao original. A introdugao desta modifica-
¢ao implica porém em um reordenamento dos termos de interagao da densidade lagran-
geana que possibilita, por um lado, uma comparac¢ao mais direta com os modelos mais
conhecidos da HDQ) e, de outro, a utilizacao de metodologias convencionais da teoria de
campos na solugao do problema de muitos corpos em foco. Uma densidade lagrangeana
alternativa para a descricao da matéria nuclear, contendo, de maneira similar ao for-
malismo introduzido nesta se¢ao, um grau de liberdade de natureza escalar-isovetorial
no setor leve dos mésons, e igualmente proposta pelo autor desta tese e colaboradores,
pode ser encontrada na referéncia [53].

4.1.1 Equacoes de Movimento

Aplicando o principio da minima agdo a densidade lagrangeana (4.6) obtemos as
equacoes de movimento para os campos dos mésons, dos barions e dos léptons. Estas
equacoes sao sintetizadas a seguir:

e mésons escalares-isovetoriais:

1 -
9,0's + mis = 5 ZggB my; s T B} (4.8)
B

9,06 + mzé = Z 955 M5 VB T VR, (4.9)
B

N —
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onde cada uma das trés componentes dos campos dos mésons escalares-isovetoriais
obedece a uma equacao do tipo de Klein-Gordon com um termo de fonte escalar-
isovetorial de Lorentz, ¥ g7;1p;

e mésons escalares-isoescalares:

0,0'0 +mio = Y goym g s (4.10)
B
€
0M0”0*+m30* = Z gJ*B m*B2’lZ)B ’QDB, (411)
B#n,p

onde cada uma das equagoes dos campos escalares-isoescalares sao do tipo Klein-
Gordon com uma fonte escalar de Lorentz, a densidade escalar barionica g ¢p
(note-se que o méson estranho o* acopla-se apenas ao campo dos hiperons);

e mésons vetoriais-isoescalares:

W™ + my 2wt = Zngz/ij”wB : (4.12)
B
e
0, 0™ +ms* ¢ = > gop V7" UB, (4.13)
B#n,p

que representam equagoes do tipo Proca massivas (forma relativistica da equagao
de Maxwell com fétons massivos) com uma fonte vetorial de Lorentz, a corrente
barionica conservada B* = gy*)p (note-se novamente que o campo do méson
estranho ¢* acopla-se apenas aos campos dos hiperons);

e méson vetorial-isovetorial:

1 _
9,0 + migt= 3 ZQQBTPBW“T%B, (4.14)
B

que representa, para cada uma das trés componentes do campo ¢!, uma equagao
do tipo Proca massiva com uma fonte vetorial-isovetorial de Lorentz, g v*7; ¥'5;

e barions (nicleons e hiperons):

1 .
YuO*Vp — Gup Vv — 5905 TuT * o'y — Mpp =0, (4.15)

que representa uma equacgao de Dirac, modificada, com uma massa efetiva bari-
onica My = Mpmip;

e léptons (elétrons e muions):

YO —myh =0, (4.16)
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que representa uma equagao de Dirac, com uma massa leptonica m;.

4.1.2 Teoria de Campo Médio

As equacgoes de campo acima apresentadas sao nao-lineares e suas solugoes tornam-
se viaveis, devido a complexidade do formalismo, apenas por meio de procedimentos
numeéricos [10, 11, 32, 33, 34|. As constantes de acoplamento por sua vez, como vimos
anteriormente, sao determinadas de modo que os modelos efetivos descrevam propri-
edades globais estaticas de sistemas nucleares a densidade de saturacao. Neste pro-
cedimento, estas constantes adquirem valores maiores que a unidade, indicando que
métodos perturbativos nao sao aplicaveis, a priori a estas formulagoes.

Afortunadamente, como vimos anteriormente, a validade da aproximacao de campo
médio, quando aplicada a formalismos lagrangeanos efetivos que descrevem sistemas
nucleares de muitos corpos, torna-se mais expressiva a medida em que cresce a densi-
dade do sistema. Considerando-se um sistema uniforme de B barions em uma caixa
de volume V', a medida em que a densidade baridonica cresce, também cresce de ma-
neira proporcional a intensidade das fontes dos mésons escalares-isoescalares, escalares-
isovetoriais, vetoriais-isoescalares e vetoriais-isovetoriais. A altas densidades, como
aquelas encontradas em estrelas de néutron e pulsares, & medida em que as amplitudes
dos termos de fonte tornam-se muito expressivas, comparativamente as suas flutuacoes
temporais, bem como as flutuagoes temporais dos campos dos mésons, atingimos o
dominio de validade da aproximacao de campo médio, sintetizada nas seguintes ex-

pressoes:
s — (¢)=di3cy; o— (o) =0p;
d — (8)=0303; ot — (") =0y
Wy, — <Wu> = Opo Wo 5 0, — <Q,u> = 0300 003 ;
Cbu - <¢u> = 5u0 ¢0 ; (417)

combinando estas expressoes com as equagoes (4.9), (4.10), (4.12) e (4.14), obtemos:
mis = Y gomy (PsTstn); Moo =Y Gapymiy (Vpts) ;
B B
mds = Y gsymy (YsTstn); m2.00 =Y goymiy (Unvs);
B B
miwo = Y Gup(Vhn) m200s = Y Gon (VhTsB) ;
B B
mido = Y Gon(Vhtn) . (4.18)
B
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As equagoes (4.18) podem ser expressas em termos da densidade escalar,

2Jp+1 [*rs M

(VpYp) = psp = o2 ; \/ﬁw K dk; (4.19)
e da densidade barionica,
(b vn) = oo = 22Tk, (4.20)
onde Jp representa o niimero quantico de spin dos barions, na forma:
miss = chBm*Bz Isppsp; meoy = z:gmm’fg2 PsB;
B B
mids = > Gssmiy Lsnpsn; MO0 =Y Gor M Ps1
B B
miwy = ZngPB; 7713003 = ZQQB[?,BPB;
B B
migy = Z%BPB : (4.21)
B

Note-se que as expressoes para os condensados dos mésons ¢, ¢ e 6 dependem do grau de
assimetria de isospin dos barions® (devido & terceira componente barionica de isospin,
I3,).

A equagao de Dirac modificada, que descreve o comportamento de barions pseudo-
liwres, € dada por

. 1 .
iY,0"B — GupY’wols — Gop Potn — 5993707'3903@% — Mpyp =0, (4.22)
onde )
- oxn 0o + 1 I 03\
ME _ MB (1 + Jop00 +g 5890 +]\43}3 9s5S3 + 3 9op 3) ’ (423)
B

representa como vimos a massa efetiva das diferentes espécies de barions.

A condigao de invaridncia translacional no espago-tempo da matéria nuclear, apli-
cada as equacoes dindmicas, possibilita que as solugoes de particula tnica da equacao
(4.22) possam ser escritas na forma de uma onda plana

wB _ ¢B(k> )\) 6ik~x—i5(k)t’ (424)

onde ¥p(k, \) representa o espinor de Dirac com quatro componentes. A correspon-
dente expressao do complexo conjugado da fun¢ao de onda (4.24) (fun¢do adjunta) é

representada por
TB — wTB(k7 )\) e—zk-x+ze(k)t7 <425>

Lembramos que (1/2) 73 |p) = (1/2) |p) e (1/2) 73 |n) = —(1/2) |n).
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onde A representa as componentes de polarizagao de isospin dos bérions.

Combinando as expressoes (4.24) e (4.25) com (4.22), obtemos, para ¥p(k, ), a
equacao de movimento:

(a - k+ B Mp) ¥k, A) = [€(F) = Gup Wo = 9o Po = Goi I35 003 ] ¥B(k, A);  (4.26)

uma equacao equivalente a essa ¢ obtida para w; (k, ).

Ao considerarmos o valor esperado da expressao acima e ao substituirmos, no lado
esquerdo da equagao (4.26), a matriz operatorial (o - k+ 3 M},) pelos correspondentes

autovalores £ 1/k? + M}?, obtemos a relagdo de dispersao

en(k) = € (k) = gupwo + Gou b0 + op L3 500 = \/ k2 + M7

GuwpWo + G500 + Gop I3 Bo0s £ E5(K), (4.27)

que caracteriza o potencial quimico dos barions. Nesta expressao, os mésons w, ¢ e g
contribuem para a modificagao da energia dos barions enquanto que os mésons o, o, ¢
e ¢ contribuem para a modificagao de sua massa de repouso, como pode ser observado
na expressao (4.23):

Mg — MB (1 + 9os00 +ga*30'8 + [33 9epS3 + [3B 96353)_

Mg

4.1.3 Equacao de Estado da Matéria Nuclear

A densidade lagrangeana completa do modelo, na aproximacao de campo médio,
pode ser escrita como

1 1 1 1 1 1
L = §mza§+ 2m(2,* o T 2mw 0 4 m¢<b0+ mpgog + 2m g3 + m552
o 1 .
+ Z {TPB(Z%W — Gup wo — 59957073003 — Mgp)¥s
B
+ Z Uy (7, 0" — my) Yy . (4.28)
l

A equacao de estado correspondente pode ser sintetizada na forma

1 1 1 1
E = §m20'g ‘l— 2m2 UO ‘I‘ 2m2w8 ¢¢0 p903 + 2m <3 + m552

%Z/ F’ k2dk,/k2+M*2+—Z/kmk2dk,/k2+ml7 (4.29)
5 Jo
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1 1
p = —§m203—§m2 UO +

kr.p k*dk 11 kFl k*dk
+ 3 22/ 3 *2+§_22 2 7
™ NS R LRl N

A equagdo (4.30) mostra em particular que os mésons o, 0, ¢ e 0 contribuem, por

. 1 2 2 1 . . o~ . .
meio dos termos $mZof, sm2,0%, im2, m363, para a diminui¢do da intensidade

da pressao interna da matéria nuclear, na medida em que os termos acima descritos

1 2 2 1 2¢2
SMESy — 5M503

1 1
mwo—l— m¢<f>0+ mpgog 5 5

2
(4.30)

contribuem com sinal negativo para a referida expressao. No entanto, estes mésons
contribuem também para a modificacao na massa efetiva dos barions, como vimos na
expressao (4.23). Além disso, a introduc¢ao paulatina de mésons ao sistema implica
em alteragoes nos valores das constantes de acoplamento dos mésons precedentes, na
medida em que as escolhas destes parametros implicam na reproducao, por parte do
modelo, de propriedades observaveis da matéria nuclear. Neste sentido, apenas como
exemplificacao, a inclusao dos mésons ¢ e § ao sistema, cujos termos cinéticos acima
descritos aparecem com sinal negativo na equacao (4.30) , tem implicagdes nos valores
das constantes de acoplamento associadas aos demais mésons, alguns deles contribuindo
com seus termos cinéticos com sinal positivo para o valor da pressao do sistema. Estes
aspectos conferem maior grau de complexidade & anélise da intensificacdo ou nao da
pressao devido a presenca destes mésons. Posteriormente, voltaremos a discussao destes
aspectos.

4.1.4 Constantes de Acoplamento

Constantes de acoplamento: interacao NN

As constantes de acoplamento do modelo sao determinadas, como vimos no capi-
tulo 3, utilizando-se as propriedades de equilibrio da matéria nuclear simétrica (v = 4).
Relembramos a seguir os passos adotados para determinagao das constantes de acopla-
mento dos mésons o e w e posteriormente apresentamos a determinacao das constantes
de acoplamento correspondentes aos demais mésons considerados nesta tese.

A energia de ligacao da matéria nuclear é dada por [36]

E— BM
<_____) :(fn—M) = —16,0 MeV, (4.31)
B PB=P0 Po PB=p0

po=0,17 fm™3, (4.32)

onde

representa a densidade baridnica de saturacao, que corresponde ao valor do momentum
de Fermi ky = 1,36 fm~!; é importante ressaltarmos novamente que, para esta den-
sidade, que corresponde também ao minimo da energia de ligagao nuclear, a pressao
interna do sistema ¢é nula, p(ky) = 0.

Combinando-se a equagao de estado do modelo com as propriedades de equilibrio
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da matéria nuclear simétrica, obtém-se

2 2
(g—") — 7,118 fm? ; (g—“) — 2,432 fm?. (4.33)
mey my

Obtemos ainda, na densidade de saturacao,valores para a incompressibilidade da ma-
téria nuclear

K =225,0 MeV (4.34)

e para a massa efetiva do nucleon
M*=0,85M = 798,2MeV . (4.35)

Obtemos ademais valores dos potenciais escalar e vetorial de Lorentz, respectivamente,
para a matéria nuclear simétrica, na densidade de saturacao

=-—m*g,00 = —142 MeV | (4.36)

V =g,wo=82MeV . (4.37)

Os mésons isovetoriais do sistema (escalar-isovetorial ¢, escalar-isovetorial ¢,
vetorial-isovetorial p) acoplam-se aos barions por meio de correntes isovetoriais as quais
resultam, na aproximagao de campo médio, em termos de fonte nas equagoes de movi-
mento que dependem da assimetria em isospin da matéria nuclear. Assim, estes mésons
nao contribuem para as propriedades de equilibrio da matéria nuclear simétrica.

Estrelas de néutrons e pulsares apresentam altas taxas de assimetria em isospin. A
quebra desta simetria na matéria nuclear estd por sua vez relacionada & presenca de
mésons de natureza isovetorial. A razao ao quadrado entre a constante de acoplamento
e a massa do méson o, (g,/m,)?, pode ser determinada, como vimos no capitulo 3, por
meio da definicao do coeficiente de assimetria da matéria nuclear
_1 {82(6/0)

= | =P = 3320 4.
as =g |t LO 33,2MeV (4.38)

onde, t = (p, — pp)/p representa a assimetria de isospin entre os néutrons e os protons.

As constantes de acoplamento dos demais mésons isovetoriais sao determinadas da
maneira a seguir. Iniciamos pela razao

2
() <2 (19)

ms

que foi fixada utilizando-se dados consistentes com o comportamento das se¢oes de
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choque de espalhamento nucleon-nicleon, NN |78, 79, 86, 87, 88]. A razao
(g</m<)2 = 273fm27 (44())

por sua vez, foi fixada por meio do estudo da anomalia Nolen-Schiffer|67, 68|, realizada
no capitulo anterior. Finalmente, a razao (g,/m,)?* foi fixada por meio da determina-
cdo da energia de simetria[10, 11]) da matéria nuclear. E importante ressaltar que,
apesar das razoes (gs/ms)* e (g./m.)? serem aproximadamente iguais, as constantes
de acoplamento diferem expressivamente, pois para ms = 980 MeV e m. ~ 600 MeV,
as respectivas constantes de acoplamento resultam em gs = 7,853 e g. = 4,611, o que
representa uma diferenca percentual de ~ 70% nas intensidades dos acoplamentos dos
campos desses mésons com os campos dos niicleons. Esta poderia ser uma explicacao
para o fato da assinatura experimental do méson ¢ nao ter sido ainda identificada em
processos de espalhamento NN.

A energia de simetria, na densidade de saturagdo da matéria nuclear[10, 11], é

definida como . 52
€
Esim = = PB <—) y (441)
2 ap% p3=0

onde ps = py — pn.

Substituindo-se a equacdo (4.29) na expressao (4.41) obtemos, para a energia de

simetria,
1 2 1/9g,\°
Esim - S — B G CH
(pO) 6 \/W + 8 (mg) Po
1 . 2 M*Z
~ <g5 ) m — Po , (4.42)
8 \ mgs» (k% + M*2)[1 + (g5 /ms)> m** I (kp, M*)]
onde
Lo i k? dk 4.43
Ik, M*) = — - .
( F ) 277'2/0 (k‘2 —|—M*2)3/2 ) ( )
e

(5;;)2 B (%)2 * (i—i)z : (4.44)

A dedugao desta expressao é apresentada no apéndice (C.1). Nesta dedugao apenas os
mésons g, w, p e ¢ foram levados em conta no formalismo. A generaliza¢ao da expressao
apresentada no apéndice (C.1), com a inclusdo do méson §, pode ser obtida por meio

da substituicao (g./mc)* — (gs-/ms)>.

O resultado da equagao (4.44) mostra mais
uma vez o efeito da presenca do méson ¢ ao formalismo originando uma espécie de am-
plificagao do méson d, como vimos anteriormente. Como conseqiiéncia, a contribuicao
dos mésons ¢ e d pode ser substituida por um méson efetivo ¢* originando resultados
equivalentes a formulagao original que contempla de maneira explicita a presenca desses

campos mesonicos (J e ).
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Tabela 4.2: Constantes nucleares, fixadas de modo que o modelo ZMM reproduza as
propriedades de equilibrio da matéria nuclear, a energia de ligacao nuclear por nicleon,
—16,0 MeV, e a energia de simetria, 33,2 MeV, na densidade bariénica de saturacao,
0,17 fm~3 (cada linha representa um conjunto de constantes).

(9o/m6)*  (gu/mw)” (90/mp)*  (g9o/me)* (g5/ms)?

fm2 fm2 fm2 fm2 fm2
7,118 2,432 4,514 0,000 0,000
7,118 2,432 5,527 2,300 0,000
7,118 2,432 5,601 0,000 2,500
7,118 2,432 6,505 2,300 2,500

Ao integrarmos a equagao (4.43) obtemos

3 k3 fep M*2 M*
=— + + M*1n . (445
42 [3\/1@% + M*2 K2+ M2 kp 4+ /K% + M*2 (4.45)

E, ao combinarmos esta equacao com a definicao da densidade escalar

py = | ———=Kkdk,
T 0 ,/k2+M*2

1 M*
= — |kpM*\/k2 + M*2 4+ M*In , 4.46
WQIF i T (4.46)

que também pode ser escrita na forma

M* p
M**1n =0 —kpVE2+ M2, 4.47
(l{:F+\/k%+M*2> M~ 4 (4.47)
obtemos
3 Ps Po
I(kp, M*) == -2 | 4.48
e M) =5 (M* W) 49

na determinagao dessa expressao utilizamos py = 2k% /372 Ao combinarmos a expres-
sao (4.48) com a equagao (4.42), obtemos uma importante relagao entre a energia de
simetria e a densidade escalar da matéria nuclear, como veremos a seguir.

O parametro de simetria a4 é definido, utilizando-se a expressao (4.42) na forma

as = Egim(po) - (4.49)

Esta relagao possibilita fixarmos a razao (g,/m,)?, como pode ser visto da expressao
(4.42). O wvalor de (g,/m,)* que reproduz o valor empirico da energia de simetria,
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ay = 33,2 MeV, fixando-se (g./m.)* = 2,3 fm? e (gs/ms)* = 2,5 fm?, é apresentado
na tabela 4.2. E importante ressaltar que, quando incluimos o méson ¢ ao formalismo,
a intensidade da constante (g,/m,)? aumenta em ~ 22%; por outro lado, quando
o mésons 0 é considerado no tratamento teodrico, a intensidade da referida constante
aumenta em ~ 24% e quando ambos os mésons sao incluidos no formalismo, o aumento
correspondente na constante supra mencionada é de ~ 44%. Estes resultados podem
ser melhor compreendidos quando examinamos a composi¢ao da expressao (4.42) para
a energia de simetria em que as razoes (g,/ms)* e (gs-/ms-)? aparecem com sinais
contrarios. Assim, para que a igualdade da equagao (4.49) seja satisfeita & medida em
que os mésons ¢ e d sao incluidos no formalismo, o valor da fragao (g,/ms)* deve se
alterar de modo a compensar a inclusao dos demais termos.

E importante notar que os valores da razdo (kz/M*) mostram-se menores do que
a unidade, a baixas densidades. Por exemplo, na densidade de saturacao da matéria
nuclear, que corresponde a py = 0,17fm 3 e kp = 1,36fm™!, a massa efetiva do
ntcleon é M* = 4,04fm™"' e kp/M* = 0,337. Podemos, portanto, reescrever a integral
(4.43) como uma expansao em série de poténcias em fungao de (krp/M*), e assim
evidenciar o papel dos mésons escalares-isovetoriais, — responsaveis pela quebra de
simetria de isospin na matéria nuclear —, na composigao da energia de simetria F(po):

1 kp ) k2 —% A 1 kr k 2
- M2 — 11 = 1
sl G )] =g [ |Gre)

A expansao em série de poténcias do integrando da expressao acima

K 2+1 —1—§ K 2+1—5 K 4—3—5 K 6+(9
M~ 2\ M+ 8 \ M+ 16 \ M*

k 8
combinada com a integral (4.50), resulta na expressao

1 kr 3/ kN 15/ k\* 35/ Kk \°
I _ =2 = _ o dk
27T2M*3/0 [ 2 (M) *g (M) 16 (M) *

Njw

kidk. (4.50)

_3
2

Q

1 1. 3 kb 15 k% 35 ki
N ——— | Zkp— — — - — . 4.52
272 M*3 {5 FT M TR MA T T M (4.52)
Podemos agora ordenar os termos da expressao (4.52) na seguinte forma
3 p0 |1 (ke 3 (ke\' 5 (ke\" 35 (kp\®
I =- = — = — - — e 4.
4 M+ [5 (M*) 7T\ M* +36 M~ 88 \ M* - , (453)

onde novamente utilizamos py = 2k3./372.

Assim, proximo a densidade de saturagao da matéria nuclear, podemos utilizar uma
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expressao aproximada para a energia de simetria

2 2 2 * 2
limp—)pOEsim(p):lkip_l_} (&) _ oy (95*) ( 2.M ) .
6\/kZ+M=2 8 |\my M- k2 + M+

(4.54)
evidenciando deste modo o efeito dos mésons escalares-isovetoriais, 0 e ¢, na composi-
gao dessa importante propriedade da matéria nuclear assimétrica. Na expressao (4.54),
o sinal do segundo termo no interior do colchete é negativo enquanto os demais termos
tém sinais positivos. Concluimos entao que, & medida em que os mésons ¢ e d sao
incluidos no formalismo, sua presenga contribui para a diminuigao do valor global da
energia de simetria. Deste modo, como vimos anteriormente, para mantermos inalte-
rado o valor original da energia de simetria, torna-se necessério, simultaneamente, que
a razao g,/m, seja incrementada. Ademais, no limite (gs«/ms«) — 0, a equagao (4.54)
reproduz, como esperado, os resultados da expressao (2.142), demonstrando assim a
consisténcia formal do modelo.

Constantes de acoplamento: interagao NH

Colisoes de fons pesados evidenciam que, em certas condi¢oes, ocorre o surgimento
de novos bérions, mais massivos do que os niicleons, chamados de hiperons?. Em um
nivel mais fundamental, nao abordado pelos modelos da HDQ, o surgimento desses
béarions deve-se ao aparecimento de um novo quark chamado estranho, que nao aparece
na composicao dos nicleons. Condigoes especiais de densidade, como aquelas encontra-
das em estrelas de néutrons e pulsares, determinam sua inclusao no tratamento formal
desenvolvido nesta tese.

Quando consideramos a descricao de propriedades do estado fundamental da ma-
téria nuclear, para densidades proximas da densidade de saturagao, as constantes de
acoplamento dos hiperons nao sao relevantes, na medida em que a densidade dominante
¢ muito baixa para a produgao destes barions. Neste caso, os parametros que descrevem
a interagao NN sao escolhidos de modo a reproduzirem as propriedades de equilibrio
da matéria nuclear, ou seja, a energia de ligagao, o moédulo de compressibilidade e a
energia de simetria [10, 11].

Informacoes a respeito das constantes de acoplamento dos hiperons podem ser ob-
tidas por meio do estudo da interagao nicleon-hiperon, N H, utilizando-se por exemplo
o espectro de energia de hipernticleos [89]. A intensidade do acoplamento dos mésons
escalares com os hiperons pode ser obtida por meio da determinacao da profundidade

2Hiperons tém spin semi-inteiro; obedecem portanto a estatistica de Fermi-Dirac e pertencem
assim & classe dos férmions. Os hiperons interagem por meio da forca forte e pertencem portanto as
categorias dos hadrons e dos barions. Em sua composigao interna, os hiperons contém trés quarks,
sendo ao menos um deles um quark estranho. Hiperons podem decair por meio da interacao fraca, que
nao conserva paridade, com tempos tipicos de decaimento 1071%s,107!'s. Sdo os seguintes os tipos
de hiperons correspondentes ao octeto bariénico fundamental: A, ¥9, ©% =0 == e Q.
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do potencial de interagao dos hiperons com os niicleons na matéria nuclear saturada,

Ul (p0) = =My Go 00 + Yooy @0 » (4.55)
onde H=A,X,Ze
Jon00 = <g"—N)2 my ps, (4.56)
Mo
JuywWo = <gw—N>2 Po - (4.57)
my,

Ao combinarmos estas expressoes obtemos:

2 2
* gO’ * gw
Ui (p0) = = My Xo (—m: ) my ps + Xon (—m:> po (4.58)
onde
Jo Guw
Xog = —2, Xoyg = =2 (4.59)
ON WN

A seguir apresentamos os dados de potenciais de hiperntucleos que serao adotados
nesta tese.

e A intensidade do potencial de interacao NA, obtido por meio da analise dos
niveis de energia de hipernticleos-A, na matéria nuclear [90], é igual a —UY (pg) =
(27 — 28) MeV'.

e Dados experimentais dos hipernticleos-3 sao escassos e ambiguos devido ao decai-
mento forte X N — A N [91]. No entanto, experimentos recentes [92, 93| indicam
um potencial repulsivo no interior do niicleo, U (pg) = (20 — 30) MeV.

e Em experimentos com feixes de kaons de carga elétrica negativa, K, somente
alguns eventos sao atribuidos a formacao de hiperniicleos-= [91]. Anélises dos
dados obtidos do espectro de hipernucleos-= indicam uma profundidade para o
potencial nuclear da ordem de —UL (py) = 18 MeV'.

Escolhemos para as intensidades dos potenciais nucleares de interacao NH os se-
guintes valores:

UN(po) = =28 MeV , U (po) = +20 MeV , UX(py) = —18 MeV . (4.60)
As constantes de acoplamento o H sao dadas por:

Jor =3,97,  goy =158,  go. =200, (4.61)
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ou, em termo das razoes X,,:

Xou = 20 20,53, yoy =222 =0,21, xeo= L= =0,28.  (4.62)

ON ON gO'N

As constantes de acoplamento wH por sua vez sao determinadas por meio da sime-
tria SU(3) [90]:

2 1
Xwp = Xws = ga Xws = g > (463)
_ Yos _ Yo= _ Yoa
Yo = — = 2, Xoz= = — =1, Yo, = — =0. 4.64
ox gg Q. gg OA gg ( )

Os dados experimentais da interacdo HH por sua vez sdo escassos [89]. Por este
motivo as constantes de acoplamento ¢H e 0*H sao também determinadas por meio

da simetria SU(3) [90, 94]:

2v2 2/2 2v/2 2v/2

Xos = Xon = —g— 5 Xoz = 3 5 Xows = Xowa =~ 3 Xowe = 5 - (4.65)

E importante lembrar que os campos dos mésons estranhos nao se acoplam aos campos
dos niicleons. As constantes de acoplamento associadas aos campos dos hiperons e dos
mésons isovetoriais-escalares sao dadas por:

ngzgﬁzz ngzgﬁzl, X(;Azgﬂzo, (4.66)
gs gs gs
€
_ g _ Y= _ g
X<E:£:27 X(E:L:L XQ\:iIO‘ (467>
s 'S s

A seguir investigamos se a condi¢ao de naturalidade é satisfeita pela formulagao
lagrangeana introduzida neste trabalho.

4.2 Modelo Efetivo e Naturalidade

Nesta segao analisamos o modelo nuclear descrito pela densidade lagrangeana (4.6)
em relagao ao critério de naturalidade. Em uma teoria efetiva natural, como vimos, o
lagrangeano de interacao pode ser expandido em uma série de poténcias, cujos coefici-
entes de expansao, depois de suprimidas as escalas de dimensionalidade e os fatores de
contagem, sao da ordem da unidade. Este procedimento permite truncarmos as séries
perturbativas, de maneira consistente, em uma dada ordem desejada.

Os ingredientes fundamentais, em uma anéalise da densidade lagrangeana no que se
refere a condi¢ao de naturalidade sao, como sabemos, as constantes de acoplamento da
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teoria. No tratamento utilizado nesta tese, por meio do modelo ZMM, fixamos como
vimos o valor das constantes de acoplamento correspondentes aos graus de liberdade
dos mésons (m) e dos nicleons (N), gmy, de modo que o formalismo reproduza as
propriedades de equilibrio da matéria nuclear, na densidade de saturacao, 0,17 fm=3,
ou seja, a energia de ligacao por nicleon, —16 MeV, e a energia de simetria, 33,2 MeV
da matéria nuclear. A densidades mais altas, as constantes de acoplamento corres-
pondentes aos graus de liberdade dos mésons e dos hiperons (H), g,,u, foram fixadas
utilizando o procedimento mostrado na segao anterior, em que expressamos os parame-
tros g,z em funcao das constantes g,,n, cujos valores, determinados na densidade de
saturacao, permanecem fixados para densidades mais altas da matéria nuclear. Neste
sentido, as constantes de acoplamento correspondentes aos graus de liberdades dos ni-
cleons ocupam papel fundamental para o exame da naturalidade. E assim, por este
motivo, concentramos nossa anélise sobre os aspectos da naturalidade apenas no se-
tor dos nucleons do modelo ZMM. Ademais, em vista que investigamos, nesta tese,
aspectos relacionados com a quebra de simetria de isospin, aspectos estes essenciais
para a configuragao da massa maxima de uma estrela de néutrons, concentramos nossa
anélise no setor escalar-isovetorial dos campos mesonicos, setor este que contempla, em
particular, a presenga do campo ressonante escalar-isovetorial ¢. A constante de aco-
plamento ¢V foi determinada, ao combinarmos este parametro com a correspondente
constante de acoplamento 6N, por meio da substituicdo gs,g. — gs+ ¢ dos campos
0,6 — 0%, no estudo da anomalia Nolen-Schiffer. Posteriormente, ao inserirmos gs- e
mg+ na expressao da energia de simetria

1 k? 1 g 2 . Js 2 M
b =) e () 22 e e

VELF M2 8 [ \my, mge ) ki 4+ M+

sendo que (ver expressao (4.7))

—1
Jon0 + gajvg* + %gq\rT S+ %951\77 xJ

My ’

m=1(1

a constante de acoplamento g,y pode ser também fixada; para isso consideramos o
valor Eg,(0,17fm™3) = 33,2 MeV. Assim, um aspecto importante em nossa anélise
do critério de naturalidade aplicado ao modelo ZMM ¢é o estudo das implicagoes da
presenga do estado ressonante ¢, devido ao seu caracter escalar-isovetorial, no setor
do lagrangeano de interagao que envolve os campos dos nicleons e do méson p. Isto
porque, devido a sua natureza isovetorial, os campos 0, ¢, — ou, equivalentemente, o
campo 0* —-, e o campo g, desempenham um papel de competi¢cao na configuragao da
estrutura formal da energia de simetria da matéria nuclear, como vimos anteriormente
na expressao (4.42).

O lagrangeano de interacao da HDQ, por sua vez, ao considerarmos os campos dos
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nicleons e dos mésons o, w e g, pode ser escrito de maneira geral da seguinte maneira:

o (M) (7) G (1) v e

acima, A ~ 1 GeV representa o fator de escala de grande massa (large-mass scale) da

CDQ), que indica, aproximadamente, a regiao de transi¢ao entre dois conjuntos de graus
de liberdade: quarks e glions wversus nucleons e pions. Se a condi¢ao de naturalidade
da teoria efetiva é satisfeita, entao:

g~ 1. (4.70)

Investigagoes envolvendo modelos nucleares parecem sugerir que os coeficientes em
teorias efetivas de muitos corpos sao naturais|95, 96, 97, 98, 99|.

A verificagdo da condicao de naturalidade aplicada ao modelo ZMM tem como
pressuposto a comparagao de cada termo de interacao do lagrangeano com o termo
equivalente determinado pela prescrigao da expressao (4.69). A andlise no setor escalar,
por exemplo, pode ser realizada por meio de uma expansao em série de poténcias do
termo 1 Mm*1. No entanto, como vimos, este procedimento leva a uma série infinita na
qual os fatores que multiplicam cada termo da expansao sao maiores do que a unidade
(ver por exemplo a expressao (2.43)); e ndo poderiamos, neste contexto, truncar a série
na medida que cada fator da expansao ¢ mais relevante que o fator precedente. Sob
esta condicao, a analise da condicao de naturalidade da teoria envolveria um nimero
infinito de termos, tornando-a inexequivel. Para contornar este prolema, procedemos ao
reescalonamento dos campos dos mésons escalares de Lorentz, obtendo assim uma forma
funcional mais adequada a uma expansao em série cujos coeficientes adquirem valores
menores do que a unidade. Assim, podemos truncar a série em uma ordem desejada e
verificar a condigao de naturalidade considerando um nimero finito de termos.

O lagrangeano® (4.6) pode ser escrito, considerando-se apenas o setor dos ntcleons,

na forma
1 " 2 2 1 * oSk *2 ex2 1 7% 1 2 m
L = i(ﬁuaaa—maa)—l—g(@,ﬁ-85—m55 )—waw +§mwwuw
1 1 . n A * 1 I * *
— qlw @Vt §m§.9u @+ Y0 — O MY + gobmioy + SgsbmT - 87
1 - _
— 59V - @M — gL’ (4.71)
sendo que
_ 1 _
P (M —m*g,o — ém*g(;*T . 6*) Yo — Yy Mm*. (4.72)

Os termos de interagao da densidade lagrangeana (4.71) associados aos campos dos

3Note-se que omitimos os subindices N no campo dos ntcleons, assim como o somatério em N,
ficando os mesmos subentendidos.
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nucleons e dos mésons escalares, procedendo a substituicao dos campos § e ¢ por 0,
podem ser escritos, equivalentemente, na forma

Vg0t

Lyy = - (4.73)
-0 «T-0
L+ 57 + %5
(&4
ol 8"
Loge = 0952 f’é* . (4.74)
1+ 87 + #—

Evidentemente, no tratamento acima devemos lembrar que estamos lidando com formas
operatoriais. Partimos do pressuposto, portanto, que os termos nos denominadores das
expressoes acima apresentadas correspondem a formas operatoriais inversas existentes.

Introduzimos as seguintes definicoes?

g

" (4.75)

o0 *T'(s*;
L+ 57 + %

5*
6" = —5 (4.76)
14 &7 + S

Utilizando as defini¢oes acima e partindo do pressuposto da existéncia, no dominio de
validade do modelo, das formas operatoriais que envolvem os campos dos mésons o e
0*, bem como das correspondentes formas operatoriais inversas, podemos escrever as
expressoes acima em uma forma apropriada para uma expansao em série de poténcia:

o * 6*
U:g0<1+g]\;+g(5;\-4 ); (4.77)
5* _6*/ (1+900+95*T(5*) (4 78)
N M M ‘ ‘

Combinamos as equagoes (4.77) e (4.78) de maneira iterativa e autoconsistente. Obte-
mos, entao:

9o o0 ge+T - 0" G5% cur o0 Gs+T - 0"
—ol1+Zp (1 25 (1 4.7
a(p[+Mg0<+M+ M)+M <+M+ M)},(9)

. sw 9o 9oO | 9o+T 0"\ | G5 _ < YoO | YT - 6"
60'=9 {1+M¢(1+M+ i )+MT(5(1—|—M+ i

(4.80)

4Usando argumentos de simplicidade na notacio, e concentrando assim nossa atencdo aos aspectos
essenciais do tratamento desenvolvido nesta segao, usamos %T — T.
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Aplicamos as equagoes acima processos iterativos, obtendo em decorréncia, por exem-
plo, para o campo o,

o o o o * 6*
o= ¢{1+9M [1—1—9—4,0{14—9—@(1—1-904—967- )

M M M M
+ %7—-5*’ <1+g(’a+g‘5*;4' 5*)} +%7—~5*’ {1—#%@ <1+g](\’j+g‘5*7j;4'5*)
+ g <1+gjj+g‘5*;4'5*)ﬂ
+ %7—-5*’ [1+QM"¢ {1+9M”<p<1+g]‘\’;+gé*;5*)
+ %7—-5*’ (1+g]‘\’;+95*;4' 6)} +%7-5*’ [1+9M"¢ (1+g]‘\’;+g5*;4'5*)
(g}

A seguir, reorganizamos os termos da equagao acima, obtendo

o 2 3 s T 0"
a:<p+g—g02+g—”go3+g—"<p4<1+g + % )

M M M3 M M
2 *
Yo 395 _ su 9o0 | 95T -0 9o 295 cu
Jo B0 5 (1 A P}
+M2<pMT <+M+ i )-'-MQOMT
2 * 2 *
Yo 395 _ su YoO | 95T -0 Yo 295 2 9o0 | Y5T -0
“Zpi=T1-6" (1 = ¥ 1
t2f uT <+M+ % )+M¢M2(‘r )<+M+ 7 )
2 *
95 s, Yo 295w 95w Y5 3 YoO | GoT - 0
GNP ELRPCEANPSE < NN UM 1
+MT <p+Mg0MT +MT M2¢<+M+ i )
2 «
Ys- wn29s Yo0 | YT - 0 gs* w2 Yo
Io (L 5222 1 I (L 522D
b tr o (1457 ST )y S gl
2 * 3 *
G« w2 Jo Jo0  gsT -0 Js» W3 Jo0  gs+T -0
0 =01 ¥ 1 :
TanT )M¢(+M+ M )+M3(T W<+M+ M )
(4.82)
Os valores esperados das razoes %7 e % obedecem a condicao
(Z2) <1 e 907 87N (4.83)
M M ’ '

de tal forma que podemos truncar a série dada pela expressao (4.82) em uma ordem
desejada. Por exemplo, na aproximacao de campo médio, para densidades baridnicas
proximas a 0,17 fm ™3, destas expressoes temos que og ~ 20 MeV e 6 ~ 5 MeV, tal
que (gy0/M) ~ 0,15 e (gs=7 - 6 /M) ~ 0,05. Podemos entdo truncar a série no termo
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de segunda ordem no fator de expansao da expressao (4.82) para o campo o:

9o gs+ / 2
R e
o <p+Mg0 +MT o+ O Vi

(1+ M(,O—FMT 8" + ) : (4.84)

e, de maneira anéloga, obtemos, para o campo ¢*

* . */ gﬁ */ . */ g_U */ i 2
8 = 6"+ L5 6 ¢5-+0(M)

M M
- &(1+Ei 8 ﬁ¢+”>. (4.85)

Combinando estas expressoes, podemos escrever

pMe? = 5Me M M ’
(§]
1 2 2 1 12 / 2
S22 = Mﬁ(l 5 4 ), 487
9" oM +M MSD+ (4.87)

cujas formas correspondem aquelas sugeridas por B.D. Serot e J.D. Walecka [34] para a
densidade lagrangeana da matéria nuclear no modelo QHD. Assim, mantendo-se apenas
termos até a ordem O (g/M)” nestas expressoes, obtemos

1 gop  gs-T-6"
2 2
— - e 4.
Sy = myp (2 + i + Vi + ) (4.88)
¢ 1 5*/
w=m2, 6 (= d T 0 et ) 4.
Sger = M 5 + Wi i (4.89)

Destas expressoes, vemos que as equagoes que descrevem os potenciais generalizados
S, e Ss« apresentam contribuicoes de termos de auto-interacao entre os campos dos
mésons bem como termos que envolvem interagoes entre os distintos campos mesonicos
considerados na formulagao.

A densidade lagrangeana (4.71), procedendo as substitui¢oes
o— e & — 67,

pode ser entao ser expandida em uma série de poténcias, cujos coeficientes de expansao,
depois de suprimidas as escalas de dimensionalidade e os fatores de contagem, devem
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ser, de acordo com o critério de naturalidade, da ordem da unidade®:

1 1 1 1
L = 5(8,@8”@ —my’p?) + 5(8u5*' CORSY — miteT?) — Zw,ww”” + §mw2wuw“
1 v 1 2 *
L 0" + 5ol @ 0" + iy, 0" — My + Hlol, 7. Yot + 77101, 7. T - 6
2, 2 2 2 ,
*/ */ */ */.
+ Hgoﬁw +l€212!f7rs07' o +77303,f7r -0 +77212,fﬂ( T-67)0
2
1 p
+ o fﬂ T - @+ €10 - fﬁ b +0 () (4:90)
onde
_gcrfﬂ _295*m3f7r . 6gcrmc2rf7r
i S T CH A 1)
o gé* fﬂ' . 2g0- mg* f7|— . 6g5* mg* f7|—
o = A U21—W7 7730—W7
910 — _gQ/\fT(" 610 — _gwAfﬂ' ) (491>

Analisamos entao se o critério de naturalidade se aplica aos coeficientes dos termos
de interacao da densidade lagrangeana (4.90), considerando alguns exemplos, embora
representativos, da formulagao desenvolvida na tese. Analisamos, por exemplo, o termo
do potencial de interagao que contém o campo @, que corresponde ao potencial gene-
ralizado definido na expressao (4.75). De acordo com o critério de naturalidade, da
expressao (4.69), no caso em que [ =m = p =0 e n = 3, resulta entao

1 A2
Ly = 30310101 (f ) (f=A ) = K30 6/ <P3
= k30¢°1792,11 MeV (4.92)

em que f, ~ 93MeV. A condicdo de naturalidade implica em que K3y ~ 1.
Comparando-se agora a expressao (4.92) com o termo equivalente do potencial gene-
ralizado, equagao (4.88), obtém-se o termo de ordem ¢* no lagrangeano (4.90), sendo
o coeficiente k39 dado pela expressao (4.91). Usando os dados apresentados na tabela
(4.2), obtemos

m2g, 6 fx 5502 x 7,436 6 x 93

0T T AR 940 000z~ 1330 (4.93)

resultado este que mostra que o coeficiente k3g € natural, na medida em que kzg ~ 1.
Assim, de maneira anéloga obtém-se os coeficientes correspondentes aos demais termos
de interagdo do nosso modelo, que podem ser vistos na tabela (4.3). Os resultados
obtidos para os demais coeficientes indicam que o modelo desenvolvido nesta tese obe-

=4 .
°Lembramos, novamente, ao leitor que %T — T.
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Tabela 4.3: Coeficientes do lagrangeano do modelo ZMM. A primeira coluna indica os
mésons presentes na matéria nuclear. Na tltima linha ind. significa indeterminado.
Quando (gs-/ms=)?> = 2,5fm?, dos mésons escalares-isovetoriais, apenas o méson
8(980 MeV) foi incluido no formalismo ; quando (gs/ms<)? = 2,3fm? apenas a
ressonancia (600 MeV') ¢ incluida no formalismo.

Mésons K10 K21 K30 110 21 730 10 €10

o, W, 0 0,602 — 1335 - - — 0,771 0,575
o,w, 0, 0,692 0828 1,335 0429 0,530 0,985 -0,853 -0,575
o,w, 0,6 0602 1,410 1,335 0,730 1,413 4477 -0,859 -0,575
o,w, 0,6° 0692 ind. 1,335 ind. ind. ind. -0,926 -0,575

dece ao critério de naturalidade. Estes resultados estao em muito bom acordo com as
expectativas na medida em que analises semelhantes realizadas por outros autores in-
dicam que modelos do tipo QHD, que apresentam expressivo grau de similaridade com
o modelo desenvolvido nesta tese, estao em bom acordo com o critério de naturalidade.

O aspecto de novidade que apresentamos nesta tese é a confirmacao, embora ainda
nao conclusiva, de nossas predigoes no que se refere & intima conexao entre o critério
de naturalidade e a ampliagao do escopo de modelos efetivos por meio da exaustao
do espaco de fase dos campos dos mésons. Este aspecto, importante na analise do
critério de naturalidade em teorias efetivas, é confirmado, por exemplo, pelos resultados
apresentados na tabela (4.3), que indicam que o grau de naturalidade dos coeficientes
dos termos de interacao se amplia & medida em que outros campos mesonicos sao
incluidos no formalismo, com excecdo do coeficiente n5. E importante ressaltar que o
grau de naturalidade do coeficiente correspondente ao termo de interacgao 6y se amplia
a medida em que mais mésons isovetoriais-escalares sao considerados no formalismo:
o seu valor, no caso em que consideramos o espaco de fase o,w, o, é igual a 6,9 =
—0, 771, enquanto que, para o espago de fase o,w, 0,9, o valor correspondente é 61y =
—0, 859, e finalmente, quando consideramos o espaco de fase o, w, p, 6%, o valor destes
coeficiente é 61 = —0,926. Assim, em sintese, os resultados da tabela (4.3) indicam
que o modelo ZMM, com excec¢ao do coeficiente 739, obedece ao critério de naturalidade
nos demais coeficientes, pelo menos até a ordem de expansio considerada. E possivel
observar também que a introdugao de graus de liberdade escalares-isovetoriais como que
naturaliza o modelo, pois o coeficiente 61y do termo de interacao associado ao méson
o tende progressivamente a unidade & medida em que o espaco de fase dos campos
mesodnicos é ampliado.

O caso do coeficiente or sua vez necessita uma analise muito particular. Isto
30

porque, embora os campos ¢, ¢, — ou, equivalentemente, o campo ¢* —-, e o campo p,

desempenhem um papel de competicao na configuracao da estrutura formal da ener-

gia de simetria da matéria nuclear, como vimos anteriormente na expressao (4.42), ha

outro aspecto importante desta equacao que lhes confere elementos adicionais de com-
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plexidade. E este aspecto pode ser melhor elucidado quando examinamos as equagoes
(4.68) e (4.7) abaixo:

Lo

1 k2 1 g Js M2
Esim = N o =< - “
) 6\/k%+M*2+8 [(mg) " (ma*) K + M2

sendo que

—1
*_< gcrNU_'_gcr}kVU*‘i‘%gq\rT'g"i_%951\77'6)
My

Ou seja, a presenga da componente de massa efetiva m* no segundo termo da expressao
da energia de simetria acima, — que depende das contribui¢oes dos demais mésons
de natureza escalar, e que se acoplam portanto ao potencial escalar de Lorentz da
teoria, produz um efeito de modula¢ao do coeficiente gs« e da massa do méson 0*, my-
contribuindo assim para alterar o grau de competitividade entre os coeficientes supra
mencionados, g, e gs-. Este resultado, que afeta o valor do parametro 73y, representa
também uma novidade desta tese e necessita, para que seja melhor compreendido, um
estudo mais aprofundado no futuro.

4.3 Aplicacoes a Matéria Nuclear: equilibrio (3 e equi-
librio § generalizado

Investigamos a seguir a influéncia dos mésons escalares-isovetoriais nas propriedades
da matéria nuclear e em estrelas de néutrons considerando as seguintes condig¢oes:

e matéria nuclear em equilibrio-, constituida de néutrons, protons, elétrons e
muons em equilibrio quimico e neutralidade de carga elétrica;

e matéria nuclear em equilibrio- generalizado, constituida de néutrons, prétons,
hiperons, elétrons e mtons em equilibrio quimico generalizado e neutralidade de
carga elétrica,

que caracterizam dois tipos de composicao da matéria nuclear de interesse astrofisico
por serem as mais aceitas como candidatas para a constitui¢ao da estrutura interna de
estrelas de néutrons [9, 10, 11].

4.3.1 Matéria Nuclear em Equilibrio-3

Determinamos a seguir a equacao de estado para a matéria nuclear em equilibrio (8
constituida de néutrons, prétons, elétrons e mions em equilibrio quimico e neutralidade
de carga elétrica. O calculo da correspondente equagao de estado nuclear envolve a
determinagao dos momenta de Fermi kr, , kr,, kr,, kr, das particulas e dos condensados
09, S3 € 03, para cada valor da densidade barionica, pg. Este conjunto de incognitas e
de equagoes independentes ¢é sintetizado a seguir.
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e As equagoes que relacionam as fontes e as correspondentes amplitudes dos con-
densados dos campos mesonicos sao as seguintes:

Moo = > Goymis psp =0 m*wo — > Guypp =0
B B

m?% - chBm*B2 Isppsp =0 ; mngg - ZQQBI?,BPB =0;
B B

mids — Zg(;Bm*B2 Is.psp=0; (4.94)
B

estas equagoes representam as condigoes termodinamicas [32] de minimizagao da

0 € 0 € 0 €

o\ ) =0 5= —)=0; 5= — ) =0;

doyg <PB) dwo <PB) Js3 (PB)

0 € 0 €

T (=) =0; = (=) =0. 4.95
0003 (PB) 063 (PB) ( )

e A equacao que descreve a densidade bariénica total, pg, é dada por

energia total:

Na equagao (4.94), o parametro mj;, originalmente definido como

o0+ 20T+ Lg,T 6\
_(1+gsa 5 Ysp S 5 965 ) : (497)

*
mp =
B

Mpg

para matéria nuclear em equilibrio beta, é¢ dado, na aproximacao de campo médio,

por
. I L5503\
ml = (1 X 9o500 + 138953 + 138955 3) . (4.98)
Mp
e A condic¢ao de neutralidade de carga elétrica é caracterizada na forma:
Pp— Pe— pPu=0. (4.99)

e Finalmente, a condigao de equilibrio-3 (equilibrio quimico) é dada pelas equagoes
(ver capitulo 2):
fp = o+ pte = 05 pre — 1, =0, (4.100)

que representam a conservacao das cargas barionicas e elétricas.
As expressoes (4.94), (4.96), (4.99) e (4.100) formam um sistema de equagdes nao-

lineares acopladas, cuja solugao somente pode ser obtida por métodos numéricos. Uti-
lizamos, para sua resolugdo, o método numérico de Newton-Raphson|[100].
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Neste caso, a massa efetiva dos béarions pode ser escrita na forma

G500 + 9eps3 + 95503 )
M}, = Mgm’y = Mp (1 4 2opZ0 T Jend3 T Iop 3) . (4.101)
Mg
As fracoes gj‘?;(), gj\?;f’ gj\?sg, por sua vez, obedecem as condicoes
gUBUO g§B§3 96353
<<1; <1; << 1. 4.102
Mg Mg Mpg ( )

A equagao (4.101) pode ser entdao expandida em uma série de Taylor. Usando ¢,, = ¢o,
Jep = Js € g5, = s, Obtemos, desta equacao, em primeira aproximacgao

ME ~ MB - 2g00'0 — [3Bg<§3 — [3395(53 . (4103)

As massas efetivas dos néutrons e dos protons podem ser escritas entao, respectiva-
mente, na forma
M ~ M, — 29,00 + 9.3 + 9503 , (4.104)

My ~ My, — 29,00 — geS3 — gs03 (4.105)

Destas equacoes resulta entao, para o desdobramento das massas efetivas dos néutrons
e dos protons
ALy ~ (M — M) + 2953 + 29503 - (4.106)

Estes resultados indicam que a presenca dos mésons ¢3 e 03 no formalismo acentua
o desdobramento das massas dos ntcleons, contribuindo para o acréscimo da massa
efetiva dos néutrons e para a diminui¢ao da massa efetiva dos protons.

4.3.2 Resultados

A figura (4.1) mostra os resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em
equilibrio-3. O painel da esquerda mostra o comportamento da fragao de assimetria,
fa- A figura mostra, também, o comportamento de f, quando g,, = 0, isto é, quando
a interagao entre os nucleons e o méson p é “desligada” — os nucleons interagem entao
apenas por meio de trocas dos mésons ¢ e w. O painel da direita mostra o comporta-
mento da pressao da matéria nuclear para diferentes composi¢oes do setor dos mésons.
A fragdo de assimetria para a matéria nuclear em equilibrio-3 é definida como

fo=lrlo o P Py, (4.107)
PntPp  PntPp Pnt Pp

onde z,, e x, representam, respectivamente, as fracoes de néutrons e de prétons no
sistema. A fragao f, assume os seguintes valores: um para matéria nuclear constituida

apenas por néutrons, zero para matéria nuclear simétrica e valores intermediarios a
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Figura 4.1: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio-3. O
painel da esquerda mostra o comportamento da fragdo de assimetria, f,. A figura
mostra, também, o comportamento de f, quando g,, = 0. O painel da direita mostra
o comportamento da pressao da matéria nuclear. Em ambos os painéis as linhas cheias
representam resultados com os mésons o, w, o, d e ¢, as tracejadas com os mésons o,
w e p, as ponto-tracejadas com os mésons o, w, o e d e as pontilhadas com os mésons
o, W, peg.

estes para diferentes misturas do niimero de prétons e néutrons do sistema. Investiga-
¢oes dos efeitos dos campos dos mésons escalares-isovetoriais na matéria nuclear rica
em néutrons [101, 102, 103] mostram que a presenca destes mésons origina um aumento
da fracao de protons e, simultaneamente, um decréscimo na fracao de néutrons. Os
resultados da figura (4.1) s@o consistentes com estas investigagoes, na medida em que
a presenca do méson ¢ faz com que f, diminua de valor, indicando que sua presenca
implica na diminui¢ao da assimetria de isospin no setor dos nicleons, ou seja, na dimi-
nui¢ao da diferenga do nimero de néutrons e protons do sistema. A inclusao do méson
¢ leva a uma diminuicao de f, ainda maior, ou seja, sua presenga ¢é equivalente & ampli-
ficacao da amplitude do méson 0 anteriormente mencionada. Este resultado é esperado
pois, como estes mésons acoplam-se a corrente isovetorial barionica conservada, assim
como o méson o, o estado de minimo de energia do sistema ocorre quando a diferenga
no nimero de néutrons e proétons diminue. Isto é, o estado de minimo em energia da
matéria nuclear tende a um estado simétrico de isospin ou, no jargao tipico da area,
a um estado saturado em isospin. O efeito do méson p também é mostrado na figura,
para efeitos de comparagao. E quando este méson é incluido no formalismo, novamente
a fracao de assimetria decresce. Este resultado pode ser melhor compreendido quando
examinamos a curva que corresponde ao caso em que g, = 0 na figura (4.1) (painel
da esquerda) , ou seja, quando a interagao entre os nicleons mediada pelo méson p é
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Figura 4.2: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio-3. A
figura apresenta o comportamento dos termos mais relevantes da expressao (4.30). As
linhas tracejadas representam os resultados com os mésons o, w e p e as cheias os
resultados com os mésons o, w, o e 0*.

“desligada”. A diminui¢ao do valor de f, deve-se entao, unicamente, as condigbes de
equilibrio quimico, expressa pelas equagoes (4.94), e de neutralidade de carga elétrica,
ditada pela expressao (4.99). Este resultado demonstra assim a importancia do méson
vetorial-isovetorial ¢ na descricao da estrutura interna de estrelas de néutrons, obje-
tos estelares compactos com alto grau de assimetria de isospin. A figura (4.1) mostra
ainda, no painel da direita, o comportamento da pressao da matéria nuclear em fungao
da densidade bariénica. E importante lembrar, como vimos ao analisarmos a equacio
(4.30), que os mésons ¢ ¢ 0 contribuem, por meio dos termos —im2; ¢ —3m3d3, para
a diminuicao da intensidade da pressao interna da matéria nuclear. No entanto, lem-
bramos que estes mésons contribuem também para a modificagdo na massa efetiva dos
barions. Ademais, a introduc¢ao paulatina destes mésons ao sistema implica em alte-
racoes nos valores das constantes de acoplamento dos mésons precedentes, na medida
em que as escolhas destes parametros visam a reproducao, por parte do modelo, de
propriedades observaveis da matéria nuclear. Em particular, a presenca dos mésons ¢
e 0 tem implicagoes nos valores das constantes de acoplamento associadas aos mésons
cujos termos cinéticos contribuem com sinal positivo para o valor da pressao do sis-
tema. Como resultado, a presenca destes mésons implica, como vemos da figura (4.1),
no aumento da pressao do sistema. H& ainda um outro aspecto a ser ressaltado quando
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Figura 4.3: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio-3. O
painel da esquerda mostra o comportamento da equagao de estado nuclear em fungao
da densidade barioénica. A figura apresenta, também, para efeitos de comparacao, a
equacao de estado nuclear mais rigida possivel, consistente com a condi¢ao de causali-
dade, p = . O painel da direita mostra a relacao massa-raio para a familia de estrelas
de néutrons. Na figura, as linhas cheias representam os resultados com os méson o, w,
0 e ¢*; as linhas ponto-tracajadas com os mésons o, w, g € J e as linhas tracejadas com
0S Mésons o, w e 0 ).

da inclusao destes mésons ao sistema. A figura (4.2) mostra que, quando os mésons
d e ¢ estao presentes (na figura estes mésons estao representados por §*), as integrais
de Férmi dos protons e elétrons, na expressao (4.30), aumentam de valor na densidade
de saturacao nuclear, p ~ py; o termo %mz 033, POT sua vez, que contribui com sinal
positivo para a expressao da pressao, aumenta de valor para qualquer intervalo de den-
sidade barionica. A integral de Férmi para os néutrons nao sofre alteracao apreciavel,
apresentando uma leve diminuicao de valor para densidades altas, ou seja ~ 4py. O
efeito global, entao, da inclusao dos mésons 0 e ¢ é como mostrado, o de aumentar a

pressao da matéria nuclear em equilibrio beta.

A figura (4.2) mostra os resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em
equilibrio-3. A figura apresenta o comportamento dos termos mais relevantes da ex-
pressao (4.30) da pressao da matéria nuclear em fun¢do da densidade bari6nica. A
anélise desta expressao ¢é realizada comparando-se, termo a termo, o efeito da inclusao
dos mésons escalares-isovetoriais. Os simbolos Iry,, Ir, ¢ Ip.- referem-se respectiva-
mente as integrais de Férmi:

1 Kp N

1 ,
373 k*dk (K* 4+ M3#) "2, (4.108)
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Figura 4.4: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio-3. O
painel a esquerda mostra o comportamento da energia de ligacao gravitacional estelar,
Ep, em funcao da densidade de energia central da estrela, €.. Os pontos indicam a
localizacao, no gréfico, da estrela de néutrons com a massa maxima na familia corres-
pondente. O painel da direita mostra a populagao relativa das espécies de particulas em
funcao da densidade barionica. A representacao das linhas sao as mesmas das figuras
antariores.

para os ntucleons e
11 [Ere

2
312 J,

para os elétrons. Os termos envolvendo os mésons o e w

Rk (B2 +m2)7E, (4.109)

1 1

—mZol , —miwd, (4.110)
2 2

nao estao representados na figura, pois nao sofrem alteragoes apreciaveis quando o
méson ¢ ¢é incluido no formalismo.

A figura 4.3 mostra o comportamento da equacao de estado da matéria nuclear
(painel da esquerda) e a relagdo massa-raio (M — R) (painel da direita) para as estrelas
de néutrons. Os resultados mostram que a presenca do méson 0* ocasiona enrijecimento
da equagao de estado nuclear para altas densidades (10 — 10%g/em?) bem como
aumento da massa maxima e do raio das estrelas de néutrons, como pode ser verificado
na tabela (4.4).

A figura 4.4 mostra o comportamento da energia de ligacao gravitacional em funcao
da densidade de energia central da estrela e da populagao relativa das particulas do
sistema em funcao da densidade barionica. Os resultados mostram que a energia de
ligacao gravitacional diminui de intensidade quando os mésons escalares-isovetoriais sao
considerados no formalismo para estrelas cujas massas gravitacionais estao proximas
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Figura 4.5: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio-3. O
painel a esquerda mostra o comportamento da massa efetiva dos néutrons (n) e a
dos protons (p), em funcdo da densidade barionica. O painel da direita mostra o
comportamento dos condensados de mésons em funcao da densidade baridnica. A
representacao das linhas sao as mesmas das figuras antariores.

ao minimo valor da curva de energia de ligacdo gravitacional. E importante ressaltar
que a energia de ligacao gravitacional da estrela de néutrons representa a fonte de
energia em processos de explosao de supernova do tipo II. Assim, a determinagao desta
energia liberada poderia representar um vinculo importante com vistas a possiveis
restricoes dentre as distintas equagoes de estado da matéria nuclear e, do ponto de
vista tedrico, entre processos de explosao de supernovas e propriedades de estrelas
de néutrons e pulsares. A figura (4.5) por sua vez mostra o comportamento da massa
efetiva dos nicleons e dos condensados mesonicos em fungao da densidade bariénica. Os
correspondentes resultados apresentados sao consistentes com as observagoes anteriores.

4.3.3 Matéria Nuclear em Equilibrio-3 Generalizado

A determinagao das constantes de acoplamento NN, por meio das propriedades de
equilibrio da matéria nuclear, anteriormente realizada, possibilita a extrapolacao da
equacao de estado para o regime de altas densidades barionicas da matéria nuclear|39],
~ 6 po. Para densidades da ordem de ~ 2 p, pode ocorrer, como vimos, o apareci-
mento de hiperons na matéria nuclear. Prescri¢oes para determinacao das constantes
de acoplamento NH e H H, como aquelas realizadas na se¢ao anterior, tornam-se entao
absolutamente necessarias. No entanto, a determinagao apenas das constantes de aco-
plamento mencionadas nao se mostra suficiente para descrever o comportamento destas
particulas na matéria nuclear. Neste sentido, outros aspectos igualmente relevantes,
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Tabela 4.4: Reultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio-G. A
primeira coluna indica os mésons que foram considerados na interacao nuclear. As
grandezas fisicas, nas demais colunas sao as seguintes: ¢, representa a densidade de
energia central da estrela, M a massa estelar maxima, R o raio estelar, pp a densidade
barionica (determinada no centro estelar), S o potencial escalar (determinado no
centro estelar), fs a fracdo de estranheza (determinada no centro estelar), z o
avermelhamento gravitacional, Nz o nimero bariénico total.

Mésons Logio ¢ M R ’;—ﬁ Z Np

(g/em®) (My) (Km) (x10%)
7. W, 0 15501 1.67 981 831 042 023
o, w, 0, c 15465 168 10,03 778 041 023
o, w, 0,6 15467 168 10,05 7.80 041 023
o, w, 0, 0% 15459 1,69 10,17 7,68 040 023

enumerados a seguir, devem ser levados em consideracao: a conservacao de nimero
barionico e a neutralidade de carga.

e Nimero bariénico é conservado na interacao forte [39], estabelecendo assim um
vinculo entre as diferentes espécies baridnicas do sistema.

e A neutralidade de carga elétrica do sistema, para densidades menores do que 2 py,
¢ mantida com a ajuda dos elétrons livres®. Quando o potencial quimico dos elé-
trons for da ordem de ~ 100 MeV', esta condi¢ao implica no possivel aparecimento
de muons livres na matéria nuclear, os quais devem estar em equilibrio quimico
com os elétrons do sistema, devido & conservacao de nimero leptoénico. Para
densidades maiores do que 2 py, o aparecimento de hiperons no sistema torna-se
energeticamente favoravel. Hiperons carregados sao entao criados de forma que
sejam mantidas no sistema as condi¢oes de neutralidade de carga elétrica e de
conservagao de nimero barionico.

Novamente, como na se¢ao anterior, o calculo da equacao de estado nuclear requer a
determinagao dos momenta de Fermi kg, , kr,, kry, kr, , kr, , krgos ki s ki, kr,
kr, das diferentes espécies de particulas e dos condensados og, 0, <3 € 3, 0s quais
sao determinados por meio da solugao do sistema de equagoes nao-lineares acopladas,

60s léptons na matéria nuclear estdo sujeitos apenas a condicdo de equilibrio quimico e neutralidade
de carga elétrica.
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obtidas a partir da minimizacao da energia total do sistema:
m200— > 9oy psp =05 m*wo — Y Guppp =0 ;
B B
ma.op — Zgogm*Bz psp="0; mio0s — ZQQBI3BpB =0
B B
M2 =Y 9eymi Tppsn =0 1m0 — Y gsymiy Isppsn =0 ;
B B

miqbo = Z%BPB . (4.111)
B

A solugao da equagao de estado do sistema tem como pressuposto a condi¢ao
Pp+ o+ pa+ pso + px- + ps+ + p=- + p=o — pp = 0; (4.112)
para a densidade bariénica do sistema, bem como a imposi¢ao de neutralidade de carga
Pp — ps- + ps+ — pa— — pe — pu = 0; (4.113)

¢ considerada ainda a condigao de equilibrio-( generalizado (equilibrio quimico gene-
ralizado):

Pp =t + pte = 05 ipisr — pfn + fe =0 ;
Ps- = Hn —fte = 0 piz— — pin — fle, =03
pa —Hn = 0;ps0 — i =0
pzo = pn = 05pe—p,=0. (4.114)

4.3.4 Estado Ressonante ¢ na Matéria Nuclear

Apresentamos a seguir os efeitos da presenga do méson ¢ na matéria nuclear. Exami-
namos inicialmente o caso da matéria nuclear em equilibrio-3. Os potenciais nucleares
associados aos mésons 0 e ¢ podem ser escritos, na aproximacao de campo médio, na

2
5 = (£ 1m* —lm*
gs03 ms 9 ppsp 9 nPsn 5

2
9sS3 = <—§> <§mpp5p— §mnpsn> . (4.115)

forma:
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Substituindo-se a expressao acima no termo m552 + m §3, presente na equagao de
2 2 2
g5 g( 1 * _ 1 *
[(m(;) + (mg) ] (2mppsp 2mnpsn) ’
2 2
gs* 1 * 1 *
<m6*) <§mppsp - §mnp8n> ) (4116)

B

Introduzimos entao a seguinte defini¢ao

estado, obtemos

1 1
m3o; + m§3 =

|~

N —

onde

1 1 1
§m§*5§2 §m§5§ + §m§<§ : (4.118)

que demonstra a consisténcia do resultado obtido na expressao (4.116). Assim, quando

os hiperons sao incluidos no formalismo, o termo da equagao de estado nuclear %mgég +
1m§g§ pode ser escrito como

1 L\ [ . 1, , .
§m552 + —mfg§ -9 (%) {§mpﬂsp - §mnﬂsn + Xo (MS+ pspt — MG-psz-)

1, 1, > 1/ \'[1 , 1,
+ Xé= §m5+p55+_§m5*p857 +§ E §mppsp_§mnpsn

: : Lo Lo i
T Xes (m2+p52+ - mE*psE*) + Xe= (§m5+p85+ - §m5p85):| ) (4119)

ou ainda como

2
1 maos + 1m 2 = Lo 1m*Ps - lm*psn + Xog (Mgt pss+ — my-pss-)
2 m6* 2 prsp 2 n z
1 1 > 1
+ X <§m*5+psa+ - 5”’%%5)} = §m§*5§2, (4.120)

onde X5, = Xy, = X6 € Xoz = Xez = Xo%-

Os resultados obtidos anteriormente, indicam que podemos escrever um lagrangeano
equivalente ao lagrangeano (4.28) por meio das seguintes substitui¢oes

6 — 0%
ms —— Mg

955 — 953, 5 (4.121)

excluindo assim a presenca explicita dos méson ¢ e §, pois a contribui¢ao de ambos por
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ser considerada, de maneira equivalente, por meio da inclusao do campo efetivo 0*.

A formulagao langrangeana correspondente pode ser escrita na forma

1 1 1 1 1 1
Lopp = —miog+ —m2,op + imiwg + §m§5q§§ - §m§g§3 - §m§* 632

2 2
1

+ Z {QZB(M/Mﬁu — Gup¥ wo — 5993707'3@03 — Mp)Yp
B

+ >y (17,0 — ) (4.122)
1

onde a massa efetiva dos barions é entao expressa, em termos do méson efetivo 0* na
forma

—1
0500 + Gor 08 + = g 13,03
97200 T 903,90 7 5 9%, 353) My (4.123)

MLy=mLMg=11
BmBB<‘|' My

9o 0 90*305 96*B6§
Mp > Mp > Mp

A altas densidades as fragoes obedecem as condigoes

9oy 00 9o, 00 s+, 03
B <1 <1;
Mp Mp Mp

<<1. (4.124)

A equagao (4.123) pode ser entdo expandida, em primeira aproximagdo, em uma
série de Taylor:
My, ~ Mp — 29,00 — 2g,+05 — gs+ 1305 . (4.125)

As massas efetivas dos néutrons e dos protons, bem como dos hiperons A°, ¥+, 30 3~
=0 ¢ =~ podem ser escritas entdo, respectivamente, na forma

My ~ M, — 29,00 + g5-03 ; (4.126)
M, ~ M, — 29,00 — g5-03 ;

Mo ~ Mpo — 295,00 — 29510y ;

M5y ~ Ms+ — 295500 — 295100 — 295203 ;

Mg ~ Mso — 2g5,00 — 2050 ;

Mg ~ My — 295,00 — 200505 + 295203 ;

Mz ~ Mzo — 29500 — 205205 — 95203 ;

Mz- ~ Mz- — 29,00 — 29,204 + gs:03 -

Destas equagoes resulta entao, para o desdobramento das massas efetivas dos néutrons,
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Figura 4.6: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equiibrio beta ge-
neralizado. O painel da esquerda mostra a equagao de estado nuclear. O painel da
direita a relagao massa-raio. Os reultados incluem os mésons o, w e g apenas. As
linhas cheias representam os resultados com o esquema SU(6) para as constantes de
acoplamento dos hiperons; as linhas tracejadas, os resultados com esquema de acopla-
mento universal, isto €, x, = Xw = X, = 1; e as ponto-tracejadas com o esquema,

Xo = Xw = Xp = \/%[44]

dos protons e dos hiperons A%, ¥+, ¥9 3= Z0e =

ALy ~ (My — M) + 29503 ;
Sos+ ~ (Mso — Ms+) + 295503 ;
sy ~ (Mso — My-) — 295103 ;
AZoz- ~ (M=o — Mz-) — 295203 (4.127)

Estes resultados indicam que a presenca no formalismo dos mésons ¢ e §, — ou equiva-
lentemente do méson 0* —, acentua o desdobramento das massas efetivas dos néutrons,
dos protons e dos hiperons AY, ¥, 30 ¥~ =0 ¢ =-, contribuindo para o acréscimo
das massas efetivas dos néutrons e dos hiperons ¥~ e =7, bem como para a diminui¢ao
das massas efetivas dos protons e dos hiperons X e Z~. A inclusao no formalismo dos
mésons o e 0¥, acentua, de forma similar ao caso anterior, o desdobramento das massas
efetivas dos néutrons, dos protons e dos hiperons ¥ e =; no que diz respeito porem as
massas efetivas de cada uma destas particulas, estes mésons contribuem sistematica-
mente para sua redugao.
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Figura 4.7: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta
generalizado. Os painéis a esquerda mostram o comportamento da equagao de estado
da matéria nuclear. O painel & direita mostra o comportamento da relagdo massa-

N

raio para a familia de estrelas de néutrons correspondente a integragao das equagoes
TOV utilizando-se as equacoes de estado da matéria nuclear apresentadas nos painéis
a esquerda. As linhas cheias representam os resultados com os mésons o, w, g, 6*; as
ponto-tracejadas, os mésons o, w, g € d e as tracejadas, os mésons o, w e .

4.3.5 Resultados

A figura (4.6) mostra os resultados do modelo ZMM para a equagao de estado
e para a relagdo massa-raio estelar, considerando-se matéria nuclear em equilibrio 3
generalizado[104]. Os resultados indicam que a adogao do esquema SU(6) na determi-
nacao das constantes de acoplamento do sistema suaviza apreciavelmente a equagao de
estado da matéria nuclear.

Para uma melhor compreensao destes resultados apresentamos inicialmente uma
sintese das relagoes que determinam as constantes de acoplamento por meio da simetria
SU(6). Uma vez fixados os valores de gon, gun € gon, as relagdes entre estes parametros
e as demais constantes de acoplamento sao as seguintes:

e para os acoplamentos entre os campos dos niicleons e dos hiperons com os campos
dos mésons escalares-isoescalares

%gcrN = %gcr/\ = %gcrg = Go= (4128)

e para os acoplamentos entre os campos dos niicleons e dos hiperons com os campos
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Figura 4.8: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta
generalizado. O painel a esquerda apresenta o comportamento dos condensados dos
mésons e do potencial quimico dos elétrons em funcao da densidade barionica. Os pai-
néis a direita apresentam o comportamento da pressao nuclear em funcao da densidade
baridnica. As linhas seguem a mesma representacao da figura anterior.

dos mésons vetoriais-isoescalares e vetoriais-isovetoriais

1 _ 1 _ 1 _ .
§gw1\r - §gw,\ _§gw§; = Gu=;

Jon = 3 Yoy = Yoz} Gor = 0 (4.129)

e para os acoplamentos entre os campos dos hiperons com os campos dos mésons

_ 22

29¢A = 29(1)2 = g¢5 3 gw}\m g(i)N = 07 (4130)

estranhos ¢

e para os acoplamentos entre os campos dos hiperons com os campos dos mésons

2v/2
290’*A = 290-*2 = Joxg — Tgo_N’ Joxny = 0’ (4131)

enfatizamos novamente que os campos dos mésons o* e ¢ nao se acoplam com os

estranhos ox*

campos dos nicleons, ¥y .
Posteriormente, lembramos que, da condicao de equilibrio quimico

KB = NBHn — dBHe ;

podemos obter, da equagao (4.27), em vista de que ug(k) = eg(k), no caso em que
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Figura 4.9: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta
generalizado. O painel da esquerda mostra o comportamento da massa estelar em
funcao da densidade de energia central da estrela, .. O painel da direita mostra o
comportamento da energia de ligagdo gravitacional em funcao da densidade de energia
central. Os pontos em destaque indicam as posi¢oes, nos graficos, que correspondem
a estrela de massa maxima da familia de estrelas de néutrons do modelo. As linhas
seguem a mesma representacao da figura (4.7).

np = 1, a condi¢ao limiar de aparecimento de barions, dada pela equagao

Pn — ABle = GupwWo + o500 + JoplsBoos(k) + My . (4.132)

Da expressao (4.111), o sinal de gp3 é determinado pela equagao

m 003 — ZgngsBpB =0.
B

Como vemos, o sinal de gg3 depende da combinacao de diferentes termos que correspon-
dem, por sua vez, a contribui¢ao de todos os barions do sistema. Os resultados obtidos
neste tese indicam que o sinal resultante do condensado dos mésons gg3 é negativo (ver
figura (4.12)). Na equagao (4.132), o termo correspondente ao méson o determina se
o aparecimento de uma dada espécie é favorecido ou nao é favorecido no que se refere,
particularmente, & dependéncia de isospin. Assim, uma dada espécie, cuja terceira
componente de isospin nao altera o sinal do termo g,, I3 003(k), ¢ dita favorecida em
isospin, como ¢ o caso, por exemplo, do préton, enquanto que uma espécie, cujo valor
de I3 altera o sinal do termo referente ao méson g, ¢ dita nao favorecida em isospin.
Evidentemente, de maneira geral, o limiar para o aparecimento de uma dada espécie
depende, além do aspecto acima mencionado, também do valor da massa de repouso
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Figura 4.10: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta ge-
neralizado. O painel da esquerda mostra o comportamento do coeficiente de assimetria,
fa, € da fragao de estranheza, f; (definida na equacao (4.133)), em fungao da densidade
baridnica. O painel da direita mostra a populagao relativa das espécies em funcao da
densidade baridnica. As linhas seguem a mesma representacao da figura (4.7).

da espécie bem como dos valores das constantes de acoplamento associadas aos demais

campos mesonicos do sistema.

E neste ponto de nossa anélise retornamos a discussao dos resultados anteriores
referentes ao modelo ZMM, que indicam que a adogao do esquema SU(6) na determi-
nacao das constantes de acoplamento do sistema suaviza apreciavelmente a equagao de
estado da matéria nuclear. Este resultado pode ser explicado a partir da anélise da
estrutura da equagao (4.132), em vista de que tal escolha de esquema de acoplamento
leva a valores dos parametros da teoria que sao expressivamente menores do que os
valores correspondentes associados a outros esquemas de acoplamento. Este aspecto
faz com que o limiar para o aparecimento das espécies, mesmo para aquelas mais mas-
sivas, ocorra, no caso do modelo ZMM, a densidades expressivamente mais baixas do
que nos casos anteriores. Conseqiientemente, a pressao de densidade correspondente é
também mais baixa. E como também vimos anteriormente, uma equacao de estado,
A, é mais rigida do que outra, B, se a pressao interna associada a A, para qualquer
valor de densidade, for maior do que a pressao interna correspondente a B. Dotada de
uma maior pressao interna, a estrela A pode suportar uma maior compressao gravita-
cional do que a estrela B e portanto a primeira deve ter uma massa maior do que a
segunda, uma vez que a intensidade da forga gravitacional esta diretamente associada
a massa estelar. Utilizando-se o jargao tipico da area, dizemos que a estrela A pode
suportar maior massa do que B e que a equacao de estado da estrela A é mais rigida
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enquanto que a equagao de estado da estrela B é mais suave (ou menos rigida). E como
vimos entao, que no caso em que considerarmos o esquema SU(6) para as constantes
de acoplamento da teoria, ocorre uma suaviza¢ao da correspondente equagao de estado
em contraposi¢ao a escolhas que adotam os demais esquemas de acoplamento vistos
neste tese, as predigoes tedricas referentes ao modelo ZMM levam, consequentemente,
a menores valores da massa maxima das estrelas de néutrons no primeiro caso em com-
paracao aos demais. Evidentemente, estes resultados estao associados aos esquemas
de acoplamento escolhidos bem como & estrutura formal do modelo considerado nesta
se¢ao, ou seja, o modelo ZMM. Isto significa dizer que pode existir uma equagao de
estado mais rigida do que aquela associada ao modelo ZMM, mesmo que seja adotado
nos célculos de propriedades da matéria nuclear o esquema de acoplamentos SU(6).
Voltaremos a discussao destes aspectos na sec¢ao seguinte.

Os efeitos dos mésons ¢ e §* no comportamento da equagao de estado nuclear e na
relagdo massa-raio de estrelas de néutrons sao indicados na figura (4.7). A inclusdo
destes mésons no formalismo ocasiona acréscimo nos valores da massa maxima e do
raio das estrelas de néutrons, como pode ser comprovado na tabela (4.5).

Na figura (4.8) s@o apresentados os resultados do comportamento dos condensa-
dos dos mésons, do potencial quimico dos elétrons e da pressao nuclear em funcao da
densidade bariénica. E importante salientarmos nas figuras a modificacdo no com-
portamento do condensado do méson ¢, devido a inclusao do méson ¢, cujo efeito de
amplificacao anteriormente mencionado, quando se procede & substituicao § — 0%,
torna-se expressivo.

A figura (4.9) mostra o comportamento da massa estelar e da energia de ligac¢ao
gravitacional em fungao da densidade de energia central da estrela, .. Os pontos em
destaque indicam as posicoes, nos graficos, correspondentes a estrela de massa maxima
da familia de estrelas de néutrons do modelo. E importante notar novamente os efeitos
nestas grandezas da inclusao do estado ressonante escalar-isovetorial .

Investigamos também nesta tese o chamado conteiudo de estranheza da matéria
nuclear, utilizando para isso a fra¢do de estranheza [103]

2 p=
fo=batemtipe (4.133)

PB

cuja defini¢ao apresenta similaridades com a correspondente definigao do coeficiente de
assimetria da matéria nuclear f, = (p, — pp)/pp. A figura (4.10) mostra os resultados
do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta generalizado. A figura
mostra o comportamento do coeficiente de assimetria, f,, da fracao de estranheza e da
populacgao relativa das espécies em funcao da densidade baridnica. Os resultados indi-
cam que a fracao de estranheza cresce & medida em que a densidade barionica cresce,
em conseqiiéncia da realizacao de bdrions estranhos, que ocorre a altas densidades da
matéria nuclear. O comportamento da fracao de assimetria apresenta, no caso em que
consideramos matéria nuclear em equilibrio 3 generalizado, consisténcia com os resul-
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tados correspondentes obtidos no caso da matéria nuclear em equilibrio 5. Entretanto,
a presenca dos hiperons no sistema, evidenciada pelo comportamento da fracao de es-
tranheza, altera de maneira expressiva o comportamento da fracao de assimetria no
caso da matéria nuclear em equilibrio § generalizado, como esperado, na medida em

que a producao de hiperons modifica a fracdao de prétons e de néutrons do sistema”.

Tabela 4.5: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equiibrio beta

generalizado. As grandezas representadas seguem o mesmo padrao apresentado na
tabela (4.4).

Mésons Logio . M R ’;—’j Z Np

(g/em®) (Mo) (km) (x10%%)
o, w, 0 15259 1,33 1128 547 024 0,17
o, w, 0,6 15233 1,34 1154 518 023 0,18
o, w, o, &* 15210 1,35 11,77 493 023 0,18
o, w, 0, 0%, ¢ 15283 1,34 11,04 574 025 0,18

o w,0,0% ¢, 8 15254 135 1142 540 024 0,18
o, w, 0,05, ¢, 6% 15227 136 11,66 511 024 0,18

A figura (4.11) mostra os resultados do modelo ZMM para o comportamento da
equagao de estado da matéria nuclear em equilibrio 3 generalizado e da relagao massa-
raio para a familia de estrelas de néutrons obtida a partir da integracao das equa-
¢oes TOV. Os resultados para a massa méxima indicam que a inclusao do méson ¢
(ou, equivalentemente, do méson 0*) enrijece a equacao de estado da matéria nuclear.
O valor da massa maxima, quando os mésons o, w, 9, %, ¢ e 0* sao incluidos no
formalismo (ver tabela (4.5)), com a adogao do esquema de determinagio das cons-
tantes de acoplamento dos hiperons descrito anteriormente, corresponde a cerca de
1,36 M, valor este menor portanto do que o valor da massa do pulsar Hulse-Taylor|[118|
(M = 1,4411 4+ 0,0007 M) bem como menor do que o valor médio para a massa das
estrelas de néutrons conhecidas atualmente: cerca de 1,6 M, [9]. Nesta tese conside-
ramos uma estrela de néutrons estatica, isto é, nao-rotante. No entanto, como se sabe,
estrelas de néutrons sao objetos em rotacao®; assim, os efeitos de rotacao devem ser
levados em conta no formalismo, na medida em que afetam as propriedades globais
da estrela, como por exemplo a sua massa, o seu raio e a sua densidade central: a
rotacao estelar induz uma forca centrifuga que contribui com um efeito de repulsao no
balanco entre a forca gravitacional atrativa e a forca nuclear predominantemente re-
pulsiva. Assim, a estrela pode suportar, no caso em que consideramos a rotacao estelar,
um valor de massa maior do que no caso nao-rotante, aumentando, assim, o seu raio

"Exemplificadamente, as seguintes reacoes produzem hiperons: p+p — A+A; K~ +p — X~ +
at; m +p—=A+K° nd+n—n+K+A; p+p—p+ K +A; n+n—n+ K +3t ndp+pu —
P+ET+2y+ 20 n+n+pum —mn+ X + 27+,

8A distribuicdo dos perfodos de rotacio dos pulsares estd no intervalo de 1,56ms a 10ms|[11], com
um pefodo médio de rotacdo de 0,7s (ver, por exemplo, N. Glendenning [11]).
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equatorial e diminuindo o valor da sua densidade central. A variacao destas grandezas
é estimada|11] como sendo: aumento da ordem de ~ 10% na massa estelar e de ~ 1,5
a 2 km no raio equatorial, R.,, e diminui¢ao da ordem de ~ 20% no valor da densidade
central. Ao se levar estas estimativas em conta em nossos resultados obtemos:

M ~1,5M,, Re, ~ 13,16 — 13,66 km, Logioee ~ 12,182 g/em®; (4.134)

este valor para a massa estelar esta dentro do intervalo de massas aceitavel atualmente.
Cabe lembrar que em uma estrela de néutrons caracterizada por um periodo de rotacao
lento, como por exemplo a estrela EXO-0748-676, que possui uma frequéncia de rotagao
de 47Hz, os efeitos de rotacao podem ser desprezados. Estes resultados indicam a
necessidade de introduzirmos futuramente uma nova abordagem tedrica para a matéria
nuclear de forma a superarmos estas limitagoes.
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Figura 4.11: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta
generalizado. O painel da esquerda apresenta a equagao de estado nuclear. O painel
da direita apresenta a relacdo massa-raio para a familia de estrelas de néutrons. A
linha horizontal representa na figura o valor da massa do pulsar Hulse-Taylor. As
linhas cheias representam resultados com a presenca dos mésons o, w, o, o*, ¢ e 6, as
tracejadas com os mésons o, w, 9, 0¥, ¢ e 6 e as pontilhadas com os mésons o, w, o,
o* e ¢.
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Figura 4.12: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta
generalizado. Os painéis da esquerda apresentam o comportamento dos condensados
dos mésons estranhos o* e ¢ e do méson efetivo 6*. O painel da direita apresenta o
comportamento das populacoes relativas das espécies em fungao da densidade bariénica.
As representacao das linhas seguem a da figura (4.11).

4.3.6 Modelo Efetivo, Incertezas nas Predicoes de Grandezas
Nucleares Fundamentais e a Massa do Pulsar Hulse-
Taylor

O modelo da matéria nuclear infinita, originalmente criado para simplificar a des-
crigao de sistemas fisicos de muitos corpos fortemente interagentes, representa, como
vimos, uma excelente aproximacao para a descricao de propriedades de estrelas de néu-
trons, que contém cerca de 10°” particulas, e de reacoes de niicleos pesados. E chega
a ser surpreendente que a concepcao de matéria nuclear infinita, quando aplicada ao
estudo de niicleos finitos, apresente resultados, algumas vezes, bastante proximos da
realidade. Evidentemente, estao fora do escopo dessa tese, as implicagoes fisicas e
filosoficas dessa constatacao.

Ainda assim, uma pergunta se impoe: como ir de um nicleo finito para a matéria
nuclear infinita? Esta pergunta reflete uma preocupagao permanente da comunidade
cientifica: qual a mossa compreensao sobre os maltiplos caminhos que podem levar a
extrapolacoes de propriedades e predigoes que pertencem ao dominio de sistemas nucle-
ares finitos para a matéria nuclear infinita? Ou entao: estas extrapolagoes podem ser
realizadas de maneira consistente? Como? Ou ainda: hd algum sentido em fixrarmos
algumas propriedades, como os valores das constantes de acoplamento que envolvem
a 1nteracao entre os nicleons e os mésons, na densidade de saturacao, e mantermos
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estas grandezas fizas quando consideramos densidades extremas como aquelas encon-
tradas em estrelas de néutrons e pulsares? E por fim: faz sentido, do ponto de vista de
consisténcia formal, determinarmos a equacao de estado da matéria nuclear conside-
rando um modelo no dmbito da Relatividade Especial e utilizarmos esta mesma equag¢ao
de estado para descrevermos propriedades destes sistemas estelares no dmbito da Re-
latividade Geral? Estas indagagoes, é importante lembrar, dizem respeito a grandezas
nucleares fundamentais: densidade, energia de ligagao, densidade de saturacao, energia
de saturagao e moédulo de compressibilidade.

Na busca de respostas a essas indagacoes, formulas semi-empiricas de massa e de
energia de ligacao nuclear foram criadas, com base no modelo da gota liquida. A mais
antiga dessas formulas para a energia de um ntcleo foi desenvolvida por Hans Bethe e
Carl von Weiszécker.

Apesar do sucesso de férmulas semi-empiricas de massa na descri¢ao de propriedades
globais fundamentais de nucleos finitos, esses modelos apresentavam alguns problemas
conceituais: eram formulacoes baseadas na fisica classica, portanto sem a inclusao de
aspectos quantum-mecanicos, essenciais para uma melhor compreensao do mundo fen-
tométrico, bem como nao faziam alusao & existéncia e as propriedades das particulas
nucleares e nao continham ingredientes que pudessem descrever a imensa complexidade
de um sistema fermioénico de muitos corpos fortemente interagente. Embora o coefici-
ente de Coulomb, a3 , especificasse a densidade nuclear na forma indireta az = 0, 6e%/ry,
— pois o raio do ntcleon, dado por rg, e a densidade nuclear, p, sao grandezas relaci-
onadas, para nucleos finitos, na forma p = 3/(47r3) —, o modelo introduzia o famoso
paradoxo do 7y : uma vez que tal relacao nao é adotada na formulacao da matéria
nuclear, os calculos correspondentes levavam a valores menores para a densidade de

9. Havia argumentos

nucleos pesados em comparagao & densidade da matéria nuclear
para consolidar essa posi¢ao como, por exemplo, de que a presenca da interagao de
Coulomb em férmulas semi-empiricas de massa, mas nao considerada nos modelos de
matéria nuclear infinita, seria o elemento responsavel por tais discrepancias: a presenga
da repulsao de Coulomb entre os prétons faz com que exista uma tendéncia para o au-
mento do raio do nucleo. Isto fez com que houvesse uma mudanca das concepgoes que
levavam a adotar primeiramente os valores 1o = 1,22 fm, para nucleos finitos, o que
corresponderia, para densidades da matéria nuclear, a 7o = 1,12 — 1, 13 fm, passando-
se mais tarde a adotar os valores po = 0,24fm=3, kp = 1,52fm™' e rg = 1,00fm,
valores estes obtidos por meio de espalhamento de elétrons.

Posteriormente, investigagoes concluiram que a tensao superficial em um nicleo pe-
sado pode aproximadamente contrabalancar a repulsao de Coulomb, de forma que os
resultados acima obtidos através de espalhamento de elétrons, poderiam corresponder
entao aos valores destas grandezas para a matéria nuclear. Esse resultado foi contestado

9A densidade da matéria nuclear é a mesma para todos os niicleos. Seu valor corresponderia a uma
meédia entre os valores das densidades nucleares, sendo portanto maior do que a densidade média de
niicleos leves e menor do que a dos nicleos pesados.
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subseqéntemente, através de calculos de propriedades fundamentais da matéria nuclear
infinita em um tratamento dependente de densidade na aproximacao de Hartree-Fock,
chegando-se aos valores po, = 0,15fm=3, kp = 1,31fm™ ' e r, = 1,16fm. Hoje,
¢é possivel afirmarmos que a determinacao dos valores empiricos das propriedades de
saturacao da matéria nuclear infinita ¢ uma questao ainda em aberto, nao estando por-
tanto satisfatoriamente resolvida, nao havendo ainda argumentos convincentes para a
sua extrapolacao para a descricao de propriedades da matéria nuclear infinita, a partir
dos valores das propriedades correspondentes em ntcleos finitos. E essas indetermina-
¢oes se estendem para outras propriedades da matéria nuclear como o coeficiente de
assimetria e o modulo de compressibilidade, uma propriedade fundamental da equacao
de estado da matéria nuclear.

As implicagbes destas incertezas na determinagao dos parametros fundamentais da
matéria nuclear podem ser avaliadas, por exemplo, por meio do procedimento a seguir
apresentado. Consideramos, neste exemplo, o calculo das constantes de acoplamento do
modelo ZMM, adotando os mesmos valores para a energia de ligacao nuclear por niicleon
e para a energia de simetria anteriormente utilizados, ou seja, ¢/A = —16,0 MeV
e Fgm = 33,2 MeV, considerando porém, para a densidade de saturacao, o valor
po = 0,15 fm~3. Obtemos entao

2 2
(ﬁ) — 7,922 fm?, (g—“) — 2,827 fm?. (4.135)
g w

Para estes valores das constantes de acoplamento, a massa do niicleon é dada por
M* =0,85M e a compressibilidade da matéria nuclear assume o valor K = 224 MeV,
na densidade de saturacao da matéria nuclear simétrica. Utilizando-se o mesmo pro-
cedimento, recalculamos o valor para a constante

2
<&> — 7,933 fm?. (4.136)

Mg
através da expressao (4.54).

As constantes de acoplamento nucleares associadas aos campos dos hiperons sao
determinadas por meio da utilizacao da profundidade do potencial nuclear na matéria
saturada e da simetria SU(3). Apresentamos a seguir somente os valores das constantes
de acoplamento nucleares que dependem da profundidade do potencial de hiperntucleos,
pois as restantes sao obtidas diretamente dos parametros dados pelas equagoes (4.135)
e (4.136):

9o, = 0,55, Joy, = 0,22, oz = 0,29. (4.137)

A comparagao dos resultados apresentados nas tabelas (4.3) e (4.6) mostra que a
escolha do valor 0,15 fm™3, para a densidade de saturacdo da matéria nuclear, faz
com que o modelo ZMM apresente maior grau de aprimoramento quanto ao quesito
naturalidade, em comparacao ao caso em que py = 0,17 fm=3.
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Tabela 4.6: Coeficientes do modelo lagrangeano ZMM, calculados no caso em que a
densidade de saturacao nuclear é py = 0,15 fm~3. Na ultima linha ind. significa inde-
terminado. Quando (gs- /ms-)? = 2,5fm?, dos mésons escalares-isovetoriais, apenas o
méson §(980 MeV) foi incluido no formalismo ; quando (gs« /ms<)* = 2,82 fm?, apenas
a ressonancia (600 MeV') ¢é incluida no formalismo.

Mésons K10 K21 K30 110 21 730 10 €10

o, W, 0 0,730 - 1,409 — - 0,844 0,620
o,w, 0, 0,730 0,917 1,409 0,475 0,559 1,001 -0,943 -0,620
o,w, 0,6 0,730 1,410 1,409 0,730 1,491 4,477 -0,933 -0,620
o,w, 0,6 0,730 ind. 1409 ind. ind. ind. -1,022 -0,620

Adotamos entao estes novos valores das constantes de acoplamento do modelo; re-
calculamos com estes parametros a equacao de estado nuclear e integramos as equagoes
TOV, sendo assim determinado o comportamento da relagao massa-raio da estrela de
néutrons, cujos resultados sdo apresentados na figura (4.13). O valor para a massa
méaxima estelar é entao igual a M,,,, = 1,44 M, correspondendo este resultado a um
raio estelar dado por R = 12, 30 km enquanto o valor do avermelhamento gravitacional
é z = 0,24. Portanto, com estas modifica¢oes, o modelo ZMM prediz um valor para a
massa maxima de estrelas de néutrons igual & massa do pulsar Hulsen-Taylor.

E importante ressaltar que ao ocorrer a saturacio da matéria nuclear para o valor de
densidade py = 0,15 fm ™3, portanto para um valor mais baixo do que no caso anterior,
a componente atrativa do potencial nuclear se torna mais intensa do que no caso em
que 0,17 fm~3. Isto faz com que a componente repulsiva da interacao nuclear, por meio
da condicao de equilibrio hidrostatico imposta a equagao de estado da matéria nuclear,
também se torne mais intensa de modo a evitar o colapso nuclear. Este comportamento
pode ser visto nos valores das constantes nucleares para os mésons o (de caracter
atrativo na regiao de médio e longo alcance) e w (de caracter repulsivo na regiao de
curto alcance) (ver expressoes (4.135)). E uma vez que o comportamento da equagao
de estado nuclear ¢ basicamente dominado, do ponto de vista da fisica nuclear, pelas
componentes repulsivas da interacao nuclear residual, a sua rigidez aumenta no caso
considerado, levando assim ao aumento da massa méxima das estrelas de neutrons. Este
resultado é corroborado pelo comportamento da populacao das espécies de particulas
em funcdo da densidade bariénica (figura (4.14) ). E ademais importante notar que,
no caso em que py = 0,15 fm™3, os hiperons A e =~ aparecem mais tarde, isto é,
para valores de densidade barionica maiores do que no caso em que py = 0,17 fm=3.
Isto porque, como vimos anteriormente, para uma equagao de estado nuclear, digamos
A, mais rigida do que outra, B, os hiperons nascem em B para valores da densidade
barionica mais expressivos do que em A. E interessante notar também que devido ao
caracter repulsivo do potencial na matéria nuclear saturada, os hiperons X+, ¥% e ¥,
por estarem submetidos a um potencial cuja intensidade ¢ UL (pg) = +20 MeV, sdo
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Figura 4.13: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta ge-
neralizado, para a densidade de saturacao da matéria nuclear simétrica py = 0, 15 fm=3.
Os mésons o, w, g, 0", ¢ e 6* estao incluidos no formalismo.

excluidos da matéria nuclear, pelo menos até pg ~ 6 pg.
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Figura 4.14: Resultados do modelo ZMM para a matéria nuclear em equilibrio beta
generalizado. O painel da direita apresenta o comportamento das populacoes relativas
das espécies de particulas em fungao da densidade bariénica. O painel da esquerda
mostra a composicao quimica para a estrela de néutrons de massa M = 1,44 Mg,
raio estelar R = 12,30 km e densidade bariénica central de p. = 5,16 pg, para py =
0,15 fm=3. As linhas cheias representam os resultados para py = 0,15 fm™3 e as
pontilhadas para py = 0,17 fm=3. Os mésons o, w, o, 0*, ¢ e §* estao incluidos nos
calculos.



Capitulo 5

Processo URCA em Estrelas de
Néutrons

Neste capitulo, seguindo um procedimento similar ao desenvolvido por Lev B. Lein-
son e A. Pérez|[105], derivamos uma formulagao relativistica para descrever o chamado
processo Urca direto em matéria baridnica degenerada.

5.1 Processo Urca e Emissividade de Neutrinos

Na fisica de astroparticulas, o efeito Urca esté associado a um conjunto de reagoes
de emissao de neutrinos que ocorrem em matéria nuclear altamente densa. Este efeito,
que ocupa papel central na descricao dos processos de arrefecimento de estrelas de
néutrons, foi pela primeira vez estudado por George Gamow e Mario Schenberg![106].
Processos Urca diretos representam a forma mais simples de emissao de neutrinos, e
podem ser sintetizados como

Bl—>B2—|—l—|—l71;
Bg+l—>Bl+Vl, (51)

onde By e By representam béarions, [ um lépton, o elétron ou o muon, e v; o neutrino
associado ao lépton [. Os barions podem ser nucleons, hiperons, como por exemplo A,
Y, Z, ou ainda membros da familia do is6baro A. No caso do préton e do néutron os
processos Urca correspondentes sao dados por:

n—pte +1,;
pt+e —n+u,. (5.2)

'Em 1940, Mario Schenberg e George Gamow criaram a concepcao do efeito Urca para explicar
o colapso estelar que da origem ao processo explosivo nas estrelas chamadas novas e supernovas. O
processo teve esta denominacao porque, ao visitarem um cassino no bairro da Urca, na cidade do Rio
de Janeiro, Gamow teria dito a Schenberg que a energia desaparece no nicleo de uma supernova tao
rapidamente quanto o dinheiro desaparecia na mesa da roleta.
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O papel relevante destas reagoes no processo de arrefecimento de estrelas de néu-
trons foi ressaltado por J. Boguta[107]. J.M. Lattimer[108] e colaboradores por sua
vez sugeriram uma formulacao simples para descrever as perdas de energia por meio da
emissividade de neutrinos na matéria nuclear degenerada em equilibrio 3. As predigoes
de Lattimer indicam que, para que o processo ocorra, deve ser superado um limiar na
concentracao de prétons na matéria nuclear. A formulagao de J.M. Lattimer e cola-
boradores tem como pressuposto que as particulas que participam do processo Urca
sao livres, nao-relativisticas e que efeitos de recuo dos protons podem ser desprezados.
Estas aproximagoes nao se justificam na medida em que:

e cstudos mais recentes[105], considerando nucleons interagentes sob efeito da forga
forte e a substituicao das massas barionicas por seus valores efetivos, indicam que
o limiar na concentragao de prétons para a realizacao do processo Urca ocorre para
densidades cujos momenta de Fermi correspondentes sao da ordem de grandeza
ou maiores do que as massas efetivas dos nucleons;

e no modelo do géas de Fermi relativistico nao-interagente, as leis de conserva-
¢ao simultanea de energia e momentum nas reagoes envolvendo o processo Urca,
somente seriam satisfeitas se a diferenga entre as massas efetivas dos nucleons
envolvidos no processo obedecesse a condigao

App = My — M? ~ 10°MeV ; (5.3)
resultado este que nao é consistente com uma formulagao nao intereagente;

e 1o regime relativistico o momentum linear do lépton do estado final ¢ da ordem de
grandeza da massa efetiva do proton, de modo que corregoes de recuo do proton
sao relevantes no processo Urca.

A conclusao a que chegamos é que uma descri¢ao apropriada do efeito Urca tem
como pressupostos fundamentais a inclusao:

e de um tratamento relativistico;
e de efeitos de recuo dos prétons e dos néutrons;

e das diferencas, expressivas, entre as massas efetivas dos protons e dos néutrons,
ocasionadas pelas correspondentes diferengas nas intensidades dos potenciais de
natureza escalar destas particulas.

Neste trabalho propomos um estudo do arrefecimento em estrelas de néutrons por meio
da emissao de neutrinos em processos Urca diretos, utilizando o modelo lagrangeano
relativistco proposto no capitulo anterior, concentrando nossa atencao no setor dos
nucleons e dos mésons o, w, 0, ¢ e 0. Neste modelo os mésons escalares-isoescalares
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e escalares-isovetoriais o, ¢ e 0 ocupam papel fundamental, como vimos no capitulo
anterior, na determinacgao das massas efetivas dos protons e dos néutrons:

My ~ M, — 29,00 + g¢S3 + 9503 ;

M) ~ My, — 29,00 — ges3 — 9593 ;
A;kzp ~ (Mn - Mp) + 2963 + 295053 .

5.2 Emissividade em Processos URCA

O lagrangeano de interacao eletrofraco, para baixas energias, entre os campos dos
bérions e o dos léptons pode ser escrito na aproximacao de interacao puntual como
GrC .
‘Cfraco = \/§ ]a Joe 5 (54)
onde o somatério sobre indices gregos repetidos é assumido e Gp = 1,436 X
107* ergem™ & a constante de acoplamento fraco de Fermi, C' é o fator de Cabibo,

que corresponde a C' = cos 0 = 0,973, no caso de uma variagao na estranheza igual a
AS =0 e a C =sin fg, para uma variagao na estranheza igual a AS = 1.

Em processos URCA envolvendo neutrons e protons
n—pte + e, (5.5)

o decaimento [, as correntes fracas leptonicas, 7% e baridnicas, J, podem ser escritas
na forma:

ja = 1/3670(1_75)¢V>
Ja = QZp’Ya(CV_CA’VE:)@Dn' (56)

Nesta expressao, v, e 1, representam os campos dos protons e dos néutrons, Cy e
C4 denotam as constantes de acoplamento vetorial e axial-vetorial, respectivamente.
Consideramos, no presente tratamento tedrico, neutrinos com massa nula cujas energias
e momenta lineares sao representados na forma ¢, = (w,, k,), sendo w, = k,. A
energia e o momentum linear do [épton final do processo, de massa m., é denotado por

Ge = (we, ke), sendo que w, = \/k2 + m2.

O elemento de matriz da reagao ¢ definido como

iMy; = —z’G;iC

onde U representa o espinor de Dirac, sendo que os indices de spin estao subentendidos.

U(ke) v (1= 75) V(=ky) Up(P') 7 (Cv — Cays) Un(P),  (5.7)
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O valor quadratico da matriz da reacao é dado, entao, por

G2 (2
IMi? = g 64 [(C3 — C}) My M (kyke) + (Ca — Cv)? (ky Py ) (ke Py)

+ (Ca+Cv)?(k, P (kP . (5.8)

A segao de choque por unidade de volume de matéria ou, equivalentemente, a rela¢dao
inversa do livre caminho médio, isto ¢ A ~ 1/0(w, ), associada ao processo URCA, pode
ser determinada a partir da chamada regra de ouro de Fermi na forma

o(w,) d*pp d*p, k. )4 s p .
2 o G G 0 = R0
X fn (€n)(1 - fp (gp))(l - fe(we)) ) (59)

onde P; = (E;,—U;, p;) = (\/p? + M;?, pi> denota o quadri-momentum linear do béarion
representado pelo simbolo i e U; a sua energia de interagao (potencial). Nesta expressao,
Wi representa a matriz de transicao do processo, apropriadamente escalonada:

2
My
T -
2%, €pwy We
onde g; = \/p? + M;? é a energia cinética relativistica do barion envolvido no processo?.

A funcao f;(g;) na expressao (5.9), por sua vez, representa a distribui¢do de proba-
lidade de Fermi-Dirac, considerando-se a condi¢ao de equilibrio térmico

en+ U, — iy !
T )

1
folep) = |1+exp (W—p_,up)} )

folen) = |[1+exp (

T

folw) = 1+exp(“‘f_“e)}_l, (5.11)

T

onde o simbolo u representa o potencial quimico das particulas.

A funcao que descreve a energia total emitida por unidade de volume e tempo, @,
ou seja, a funcao de emissividade total, devido aos processos ( e [-inverso, que geram

2Como estamos considerando a energia total emitida por meio de neutrinos e antineutrinos, por
unidade de volume e tempo, na matéria nuclear em equilibrio-3, a reacdo p + e~ — n + v, que
corresponde ao processao [-inverso, apresenta a mesma emissividade do processo (5.5); por esta razao
o fator 2 na expressao (5.9).
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neutrinos e antineutrinos, é definida pela expressao

o _ /d?’k:y o(w,)

P TV
Ep [ dp, [ Phe [Pk o |
2 G | e ] e [ G 2= B a0
< o)~ fy (&)1~ fil). (5.12)

No calculo desta expressao nao sao consideradas as contribuigoes dos potenciais
quimicos dos neutrinos e dos antineutrinos que escapam do sistema; os termos
fnlen) (1= f, (e5))(1 — fe(we)) representam por sua vez fatores de bloqueio de Pauli.

Desprezando-se, entao, o potencial quimico dos neutrinos, que escapam, podemos
escrever a condicao de equilibrio quimico como

He = Hn — Hp - (513)
Assim, pela condi¢ao de conservacao de energia
En+ U, =¢€p+Up+we+wy; (5.14)

supondo que a energia total dos elétrons e antineutrinos é dada por w, +w, = e + W',
podemos reescrever o fator de bloqueio de Pauli na forma

fu(En) (L= fp () (L= fe(we)) = fulen) (1= fu (En =) (1= felpe +w' —wy)), (5.15)

onde w' ~ T.

A energia dos antineutrinos é proporcional a temperatura, 7', do sistema; assim
w, ~ T; da mesma forma, o momentum linear dos antineutrinos é proporcional a
temperatura do sistema: |k,| ~ T’; os valores dos momenta lineares dos antineutrinos
¢ muito menor do que os valores correspondentes as demais particulas do sistema;
por esta razao podemos desprezar a contribuicao dos antineutrinos na fungao delta de
Dirac. Obtemos entao, de forma aproximada, a expressao

0Py —Py—qy—qe) = 0(en + Uy — e, — Uy — we) 0(p, — P, — ke) - (5.16)

Podemos, assim, imediatamente realizar a integral em d°p, na expressio (5.12), de
modo que a condi¢ao p, = p, — k. seja satisfeita quando consideramos as demais
integrais.

As trocas de energia na matéria nuclear escalam de maneira natural com a tempe-
ratura, ~ 7', do sistema, que é, em estrelas de néutrons, relativamente baixa quando
comparada com as energias cinéticas das particulas que ocupam estados degenerados
em energia. Assim, em todas as fungdes na expressao (5.12), os momenta lineares dos
férmions no meio podem ser fixados aos seus valores correspondentes as superficies de
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Férmi. Por questoes de simplicidade, esta condicao ficara implicita na notacao; ao final
dos calculos procederemos a substituicao p, — kpn, pp — krp € pe — kpe.

5.3 Cinemaéatica

Para computar o elemento de matriz é necessario escolher um sistema de referéncias.
Adotamos neste trabalho um sistema de referéncias em que o eixo Z é paralelo com
a dire¢cdo do momentum linear do néutron associado ao processo URCA, representado

por p,:

¢ = (w,sinb,, 0, w, cosb,, w,) ;
ge = (ke sinf, cos e, k. sinb, sin ., ke cosle, i) ;
P, = (0,0, pn, €n) - (5.17)

O quadrivetor momentum linear final do préton associado ao processo URCA é deter-
minado pela conservacao de energia e momentum linear (p, = p,, — k.):

P, = (—ke sin 6. cos ., —k, sinb, sin ., p, — k. cosb,, ¢,) . (5.18)

5.4 Emissividade de Neutrinos no Processo URCA

Em sendo determinada a cineméatica de reacao na forma proposta acima, passamos
a determinagao da emissividade de neutrinos no processo URCA, dada pela expressao
(5.12). Substituindo-se as expressoes (5.17) e (5.18) na equagdo do elemento de matriz
(5.8), obtemos

M = 32C%G3% [(C’A — Cy) (Ca+Cy) M;; My (pre wy — pewy, cos 0, cos b,
— pew, 08 psind, sin ) + (Ca — Cv)? (Sntte — pepu 005 6.)
X (epwy, — wy cos by, (pr, — pe cosbe) + pew, cos . sin b, sin 6,
+ (Ca+ C'V)2 (Enwy — Prwy c0sb,) (ppte — PecOS b (pr, — pe cos b,)
+  p? cos® g sin® 6, + p? sin® G, sin® po)] . (5.19)

As integrais angulares referentes & contribuicao dos léptons sao entdo determinadas,
iniciando pela integral em relagao ao angulo azimutal ¢, na expressao da emissividade
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(5.12). Utilizando o elemento de matriz (5.19), obtemos

I

2
| 1MP g, = 6107 G, { [2(C5 + CP sy + (Ch — CF) M; M
0

+ (Ca+Cv)enp?—[(Ca+Cv)en+ (Ca—Cy)ep] pepncoste }
+ 3202G% 7w, cosb, { —2p.[(CF — CZ) M? My —(Ca— Cv )*enfte
— 2(C3% + C3)p2] cos b — pu[2(Ca — Cy)?en pre + 2(Ca + Cy)%ep phe
+ (3C5+2C4Cy +3CE) p2 + (Ca — Cy)? p? cos20,] }. (5.20)

Na obtencao desta expressao, foi utilizada a expansao trigonométrica
cos(0, +26,) = cos b, cos*, — 2 cosb, sinb, sinf, — cosb, sin®6,,

e a identidade sin? 6, + cos?f, = 1. Realizando a integracio da equacdo (5.20) com
respeito ao angulo sélido do espaco de fase dos antineutrinos, df2, = sin6, df, dy,,
obtemos

2T T
I, = / / I sin6,db, dyp,
0 0

= 256 C*Grmw, { [2(CF + CY) eney, + (C4 — C3) My M) pue
+ (Ca+Cy)enp? —[(Ca+Cy)e,+ (Ca— Cy)ep)pepn cosbe }. (5.21)

No célculo da integral da expressao acima envolvendo o angulo 6., fazemos uso da
funcao delta de Dirac:

(P —Py—qe) =6(en+Up—2p— Uy —w, — w.) §(p, — P, — ke) , (5.22)

que pode ser escrita em uma forma mais adequada aos nossos calculos, como veremos
a Seguir.

A energia cinética dos protons pode ser escrita, por sua vez, como

Ep = \/(pn —k.)? + My? = \/p% — 2py ke cos 0, + k2 + M2, (5.23)

onde p, = p, + k.. Desta forma, podemos escrever

0en+U,—ep—Up—we) =6 <5n—l—Un — Uy — fte — \/pi—Qpnke cos 0, + k? —I—M;;?) ,

onde identificamos w, = pe.

Uma vez que fie = py, — ftp onde p, = €, + U, e p, = €, + U, vemos entao que

ent+Un—Upy—tie =n+ (tn — €n) — (p — €p) — fe = fn — fp — fle +Ep = €. (5.24)
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Deste modo, temos que

5<5n—l—Un—Up—ue—\/pi—2pnk‘e cos 0, + k? —I—M;;?) ,

:5<5p—\/p%—2pnke cos B, + k2 + M;;?) ) (5.25)

A seguir determinamos a derivada

Pn ke
\/p% — 2pn ke cos O, + k2 + M2
pn ke pn ke - pn k:e

\/(pn - ke)2 + M;2 \ pl% + M;2 p ’

d
—  /p2—2p, k. 0, + k2 + M*2 = —
(cos0.) \/pn p cosbe + Kz + My

(5.26)

e resolvemos a equacao abaixo considerando a dependéncia angular na funcao cos @,
pi + M;z =p2 —2p, ke cos, + k2 + Mf . (5.27)

Finalmente obtemos

5(8n+Un—Up—ue— \/pfl—Qpnke cos 0, + k2 +M;2>

Ep k:g + pi - p]2)
= K} 0, - — "L 5.28
Do ke (COS 2 ke P (5.28)
onde utilizamos a identidade
1
o(f(x) — fxg) = 0(x — xq) . 5.29
( ( ) 0) |f,($0)| ( 0) ( )

Entao, usando a fungao delta de Dirac (5.28), podemos integrar a emissividade dos
neutrinos correspondente ao angulo 6,

- " Ep . ks + pi - p]2)
I; = /0 I " ) (cos g, ok d(cosb,) (5.30)
— 256C2GLrw, ;_2 { [2(C% + C2) ey + (C3 — C2) M M?] i,
1
+ (Cat Cv)enpe = 5[(Ca+ Ov)en + (Ca = Cv)* &)k + 1 — 1)},

onde foi utilizada a identidade sin 6.df. = —d(cos 6,).

Procedemos, agora, ao calculo da parte angular da integral envolvendo o espaco de
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fase dos néutrons, isto é, d*p, = p2dp, dS2,

T 27
0 0
= 1024C2GE 2w, 6—2 { [2(C3 + C2) enep + (C3 — C2) MZM?] i,
1
+ (Cat Cv)enp; = S[(Ca+ Ov)en+ (Ca = Cv) gl (ke + i — 1,)}

Realizamos entéao a integral [105]

/mwmm%m%m—m@xwwwm—ﬁw+w—%»

[e'e} , w/ o0 w3
dw' ——m—— dw,, Y
/_OO u}expu)’/T—lfo “ 1+exp(w, —w)/T
457 o
5040 © T

12

(5.32)

onde foi utilizado que p,, dp, = €,de,, e dw' = dw,.
Combinando-se os resultados anteriores, obtemos a expressao para a emissividade
total para o processo URCA, em ordem mais baixa do parametro 7'/, [105],

457 T
+ 203, MM + (C2 + C) (2B Ery — M) + Epokis,
1
- i(EFn + EFp)(k??n - k%‘p + k%’e)) @(kFe + ka - an) ) (5-33)

lembramos que p, — krn, pp — krp € De — kpe.
No limite nao relativistico (kg < Mj;; < Mj;), onde o indice B refere-se aos
béarions (néutrons e prétons), a equagao (5.33) se reduz a

B 457
~ 10080

Qr G} C? (CF +3CH)M: M 1. T® O(kpe + kpp — kpy) - (5.34)
Estas sao as expressoes que utilizamos no calculo da emissividade de neutrinos, a
expressao relativistica , (), e a nao-relativistica, ()1, para efeito de comparacao.

5.5 Resultados

No calculo da emissividade de neutrinos consideramos o modelo da matéria nuclear
desenvolvido no capitulo anterior e realizamos escolhas de parametros de uma forma
similar as escolhas realizadas no tratamento anteriormente realizado, ou seja, de forma
que o modelo reproduza as propriedades fundamentais globais da matéria nuclear:
densidade de equilibrio, energia de ligacao por nicleon, energia de simetria, médulo de
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compressibilidade e massa efetiva do nicleon na densidade de saturagao.

Apresentamos, nas figuras (5.1) e (5.2), os resultados dos nossos calculos para a
emissividade de neutrinos. Na figura (5.2), em particular, apresentamos os resultados
de nossos calculos para a emissividade de neutrinos em comparacao com os resulta-
dos correspondentes obtidos por Lev Leinson e colaboradores [105] e J.M. Lattimer
[108] e colaboradores. As magnitudes das amplitudes apresentadas nas figuras foram
normalizadas pelo valor da emissividade de neutrinos no limiar de processos URCA.
No que se refere a densidade barionica, o limiar de processos URCA diminue de va-
lor quando os mésons escalares-isovetoriais sao considerados no formalismo da matéria
nuclear, como indica o painel da esquerda na figura (5.1). Este fato ocorre porque os
mésons escalares-isovetoriais aumentam a proporg¢ao de prétons na matéria nuclear, ou
seja, aumentam o momentum de Fermi dos prétons, pois estes mésons, como vimos,
diminuem a assimetria de isospin da matéria nuclear (ver o painel da direita na figura
(5.1)). Lembramos que a ocorréncia de processos URCA esta subordinada a condicao
tridngular, no espago de momentum linear:

Prp + Pre = Din ; (5.35)

ao aumento dos momenta de Fermi dos protons corresponde, devido as condicoes adi-
cionais de equilibrio quimico e de neutralidade de carga elétrica, o aumento simultaneo
dos momenta de Fermi dos elétrons, fazendo com que a condigao (5.35) seja satis-
feita para densidades baridonicas mais baixas. A tabela (5.1) mostra os resultados do
efeito URCA para diferentes composigoes da matéria nuclear. A figura (5.3) mostra o
comportamento da relacao massa-raio para diferentes composi¢oes de matéria nuclear,
sendo indicado no grafico a posicao correspondente aos valores da massa e do raio,

para a estrela cuja densidade barionica central atinge o valor critico para ocorréncia do
efeito URCA.

O processo URCA nao deve ocorrer para estrelas de néutrons com massa no in-
tervalo M ~ 1,0 — 1,5 M, [109], pois como o processo URCA é eficiente no processo
de resfriamento de estrelas de néutrons, estrelas com massa neste intervalo que so-
frerem resfriamento por processo URCA se tornaram invisiveis por deteccao térmica
em poucos anos [110]. E isto afetaria grande parte da populagao de estrelas de néu-
trons conhecidas, pois o valor médio das massas das estrelas de néutrons corresponde
a Mgy ~ 1,6 M. Nossos resultados indicam que estrelas de néutrons com massa su-
perior a Mgy ~ 0,9 My, — que representa a massa estelar critica, ou seja, a massa da
estrela de néutrons cuja densidade baridnica central atingiu a densidade critica —, se-
riam resfriadas eficientemente e estariam fora da possibilidade de detecgao por radiagao
térmica em poucos anos. Levando-se em conta efeitos de superfluidez dos nicleons que,
como se sabe [109], inibem processos URCA, esta densidade critica pode ter seu valor
elevado. No entanto, mesmo levando-se em conta efeitos de superfluidez, a presenca dos
mésons escalares-isovetoriais na matéria nuclear faz com que a densidade critica tenda
a diminuir de valor. E talvez, indicando a existéncia de outro mecanismo fisico, ainda
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por descobrirmos, que seja mais eficiente para inibir processos URCA de arrefecimento

de estrelas de néutrons.
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Figura 5.1: Resultados do Modelo ZMM para o efeito URCA. O painel da esquerda
mostra o comportamento da populagao relativa das espécies de particulas em funcao da
densidade baridnica na matéria nuclear. O painel da direita mostra o comportamento
da emissividade de neutrinos, Q, em funcao da densidade bariénica. As linhas cheias
representam resultados com os mésons o, w, 0, c*, ¢ e 0*; as tracejadas, com os mésons
padrao o, w e p; as ponto-tracejadas com os mésons o, w, 0, ¥, ¢ e §; as pontilhadas

com os mésons o, w, 0, 0* € @.
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Figura 5.2: Resultados do Modelo ZMM para o efeito URCA. A figura mostra a emis-
sividade de neutrinos em fun¢ao da densidade barionica. O simbolo () representa os
resultados para a emissividade considerando o tratamento relativistico e o simbolo @),
os resultados correspondentes ao tratamento nao-relativistico. Os mésons o, w, o, 6%,
o* e ¢ sao incluidos no formalismo. As linhas cheias representam a emissividade de
neutrinos para valores da densidade baridnica acima do limiar, enquanto as linhas pon-
tilhadas descrevem o seu comportamento para densidades barionicas abaixo do limiar
de producao de processos do tipo URCA. A densidade limiar é pymier = 1,85 po.

Tabela 5.1: Resultados do modelo ZMM para o efeito URCA. A primeira coluna indica
os mésons que estao incluidos no formalismo da matéria nuclear, pniq- representa a
densidade barionica critica, €. a densidade de energia no centro estelar, M ¢é a massa e
R o raio da estrela de néutrons.

Mésons p”;"% Logipe. M R
(g/em®) (M) (km)
o, Ww, 0 2,12 14,80 0,94 12,03
o,w, 0, 0% ¢ 2,12 14,80 0,94 12,04
o,w, 0, 0% ¢, 0 194 14,76 0,91 12,27
o,w, 0 0% ¢, 0" 1,88 14,75 0,93 12,49
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Figura 5.3: Resultados do Modelo ZMM para o efeito URCA. Os mésons o, w, g, 0*, o*
e ¢ sao incluidos no formalismo. Os pontos indicam o valor da massa e do respectivo
raio da estrela cuja densidade baridonica central é igual a densidade limiar ou critica.
Estrelas com densidade acima de pjnq- serao eficientemente resfriadas pelo processo
URCA. A representagao das linhas segue o mesmo padrao da figura (5.1).
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Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

As seguintes propostas e resultados apresentados nesta tese contém elementos de
originalidade:

e uma nova formulagao, no ambito da simetria quiral, para o lagrangeano de inte-
racao entre os barions, que contém dois campos mesonicos subsidiarios, diferen-
temente da formulacao quiral ¢ — 7 convencional;

e a introducao de um novo estado ressonante no setor dos campos dos mésons le-
ves, representado pelo simbolo ¢, de natureza escalar-isovetorial, cuja viabilidade
quiral ¢ demonstrada pela nova formulagao supra mencionada;

e uma extensao da formulacao da teoria quantica de campos com acoplamento de-
rivativo, conhecida como modelo ZM, com a inclusao, nesta formulacao, do novo
estado ressonante supra mencionado, bem como do octeto barionico fundamental
completo e dos campos dos mésons ¢* e ¢ que se acoplam exclusivamente aos
campos dos hiperons; denominamos a versao extendida do modelo acima menci-
onado como ZMM, ou seja, modelo ZM modificado; nesta formulacao os espagos
de fase baridnico e mesénico contemplam respectivamente os campos N, P, A,

0 + =0 —/-— — * .
272 P e 7Q ,U,W,Q,é,g,(f and¢7

e a aplicacao do modelo supra mencionado ZMM, — reduzindo o espaco de fase dos
campos barionicos e mesonicos aos graus de liberdade N, P, o, w, 9, 6 e ¢ —, na
descrigao da anomalia Nolen-Schiffer; os resultados obtidos neste trabalho apre-
sentam um expressivo aprimoramento na descricao da anomalia Nolen-Schiffer
quando comparados aos resultados correspondentes obtidos por outros autores;
em especial, nossas predicoes tedricas para o ordenamento dos dados experimen-
tais da anomalia Nolen-Schiffer contemplam o resultado experimental conhecido
como crescimento andémalo, ou seja, que a anomalia nao cresce necessariamente
com o nimero de massa nuclear, predicao tedrica esta, segundo quanto sabemos,
ainda nao conhecida na literatura;
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e ainda a imposicao de uma nova ressonancia de carater escalar-isovetorial ao tra-
tamento tedrico do problema da anomalia Nolen-Schiffer que possibilita, por um
lado, o aprimoramento das correspondentes predi¢oes teéricas, como acima refe-
rido e, de outro, possibilita, na aproximagao de campo médio, uma formulagao
que é equivalente & amplificacao do méson 9, demostrando a consisténcia formal
da suposi¢ao em foco;

e aintroducao de novas equagoes de estado correspondentes ao modelo ZMM e a um
modelo com acoplamento ajustdvel (versao preliminar apresentada nas conclusoes
da tese);

e uma confirmacao, embora ainda nao absolutamente conclusiva, de nossas pre-
digoes no que se refere a intima conexao entre o critério de naturalidade e a
ampliacao do escopo de modelos efetivos por meio da exaustao do espago de fase
dos campos dos mésons; este aspecto, importante na anélise do critério de natu-
ralidade em teorias efetivas, é confirmado pelos resultados apresentados na tese
que indicam que o grau de naturalidade dos coeficientes dos termos de interacao
da teoria efetiva ZMM se amplia & medida em que outros campos mesonicos sao
incluidos no formalismo; neste ponto, é importante ressaltar que a introducao de
graus de liberdade mesonicos escalares-isovetoriais, como é o caso do estado res-
sonante ¢, contribui para incrementar o grau de naturalidade do modelo efetivo;

e a aplicagao do modelo ZMM no estudo do arrefecimento de estrelas de néutrons,
cujos resultados mostram a amplificacao da emissividade de neutrinos no processo
URCA, que corresponde por sua vez ao aceleramento do resfriamento destas estre-
las; nossos resultados indicam ainda que estrelas de néutrons com massa superior
a Mgy ~ 0,9 Mg, — que representa a massa estelar critica, ou seja, a massa da
estrela de néutrons cuja densidade barionica central atingiu a densidade critica
—, seriam resfriadas eficientemente por meio de processos URCA e estariam fora
da possibilidade de detec¢ao por radiacao térmica em poucos anos;

e a introducdo de uma forma generalizada da energia de simetria (apéndice C),
ainda nao conhecida na literatura, até onde sabemos, usando o modelo com aco-
plamento ajustavel acima mencionado.

A seguir discutimos estes aspectos bem como perspectivas futuras para o trabalho
desenvolvido nesta tese.

6.1 Conclusoes

Modelo Efetivo e Anomalia Nolen-Schiffer

O proposito desta tese, como vimos, ¢ o de desenvolvermos um modelo efetivo para
a matéria nuclear, com vistas a descricao de propriedades de estrelas de néutrons e
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pulsares, cuja motivagao primordial é a de aprimorarmos as predi¢oes dos tratamentos
tedricos mais convencionais.

E com este objetivo, desenvolvemos uma formulacao lagrangeana que busca ezaurir
o espac¢o de fase dos campos mesonicos por meio de um tratamento perturbativo que
preserva as simetrias fundamentais da interacao forte. E a abordagem deste problema
pressupoe, como condi¢ao primordial de consisténcia formal, a preservacao das dimen-
soes em energia do sistema, usando como metodologia a contagem de poténcias dos
diferentes termos que compoem a expansao perturbativa da formulagao lagrangeana.
E para que isso ocorra, os coeficientes de expansao da teoria devem ter dimensoes na-
turais. Ou seja, deve haver uma escala de momentum linear (a escala natural A), tal
que os coeficientes apropriadamente normalizados da teoria sao da ordem da unidade.
O valor da escala A é por sua vez intimamente conectado ao raio de convergéncia da
expansao perturbativa.

E assim, em sendo os parametros de expansao da teoria iguais a unidade, é possivel
entdao a obtencao de uma formulagao compacta que expressa, de maneira explicita,
o papel das contribui¢des dindmicas da formulagao lagrangeana considerando-se as
mais diferentes ordens perturbativas. Em suma, este procedimento formal faz com que
aquela fisica considerada de maneira implicita nos pardmetros da teoria seja explicitada,
tornando assim a teoria mais eficaz e suas predi¢oes mais transparentes.

A concepcao de naturalidade foi materializada neste tese por meio da andlise di-
mensional naive, combinada com a relagdo de Goldberger-Treiman|63] e da relagao de
Kawarabayashi-Suzuki-Riazuddin-Fayyazuddin|[64].

Uma versao preliminar do modelo efetivo supra mencionado, que contempla a pre-
senga, no setor bariénico, somente dos campos dos nicleons, foi apresentada no capitulo
3, juntamente com um estudo da anomalia Nolen-Schiffer e da quebra de simetria de
isospin na matéria nuclear.

Nesse capitulo, com base na conservacao de simetria quiral, foi feita a predi¢ao
da existéncia de um estado ressonante mesonico no setor escalar-isovetorial leve, es-
tado este representado pelo campo ¢. A existéncia de tal estado ressonante representa
um dos mais interessantes topicos de estudo no campo da CDQ, tendo como base a
concepcao de quebra expontanea de simetria quiral. As predigoes teodricas da CDQ),
fundamentadas nessa concepgao, indicam a existéncia de um estado ressonante, de
natureza escalar-isovetorial[82, 83|, estado este que apresentaria degenerescéncia em
massa de estados ressonantes correspondentes ao méson o, de uma forma similar a
degenerescéncia em massa apresentada pelos mésons w e p. A existéncia deste méson
estaria associada, segundo as predigoes, ao boson de Higgs, cuja verificagao experi-
mental tem se mostrado muito elusiva. Evidentemente, a presenca deste novo estado
ressonante também contribui para o proposito de exaurir o espago de fase dos campos
mesonicos, especialmente no que se refere ao setor mesonico mais leve e a quebra de
simetria de isospin devido & sua natureza isovetorial.

E por meio de um tratamento formal similar aos tratamentos convencionais da
simetria quiral, apresentamos neste tese argumentos de plausibilidade para a existéncia
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de um estado com esta natureza. Obtemos entao uma formulagao lagrangeana de
interacao, em uma forma nao linear e que é invariante quiral no espago de isospin
e que contempla ademais, como vimos, a presenca do conhecido circulo quiral, que
caracteriza o fato de que a transformagao quiral representa, por meio da realizagao
dos mésons ¢ e 7, uma rotagao em torno de um circulo de raio f, considerando-se
o plano subetendido por (¢ — 7). Neste contexto, como afirmamos anteriormente,
estes campos nao sao independentes, sendo vinculados pela condi¢cao acima exposta.
Por outro lado, o novo campo escalar-isovetorial introduzido nesta formulacao, ¢, é
ortogonal ao plano (¢ — 7). Portanto, & medida em que os campos o e 7 rotam

em torno do circulo caracterizado pela condicao 0% + 72 = f2, realizando assim a

)
simetria quiral, a amplitude do novo campo mesénico permanece também invariante.
Posteriormente, partimos do pressuposto que a constituicao do méson ¢, do tipo qq,
contempla estados de quarks que podem ser decompostos em uma parte caracterizada
por uma massa dindmica, mg;,, € outra por uma massa de corrente, Mey-. Obtemos
assim, ¢ = 2 X m = 2 X (Mgin + Meopr) = 637TMeV | sendo mg;, = 313MeV e meprr =

5,bMeV .

O modelo efetivo para a matéria nuclear desenvolvido no capitulo 3 contempla
acoplamentos entres os campos dos nucleons e dos mésons o, w, o, 6 e do estado
ressonante ¢. Por fim, foram apresentadas neste capitulo as predigoes do modelo para
a anomalia Nolen-Schiffer e discutidos os resultados obtidos.

Em nossa breve abordagem do problema da anomalia Nolen-Schiffer, ¢ importante
ressaltarmos que a descrigao tedrica que utilizamos foi baseada no modelo de maté-
ria nuclear e que nesse modelo nuclear hipotético, basicamente constituido por uma
fragao fixa de protons e néutrons, nao ha, no limite A — oo, superficie nuclear e
a interacao de Coulomb entre os protons é nele desconsiderada. Os resultados obti-
dos neste trabalho para a anomalia Nolen-Schiffer, apesar das limitagoes do modelo
considerado, como vimos, apresentam um expressivo aprimoramento na descricao da
anomalia Nolen-Schiffer quando comparados aos correspondentes resultados do mo-
delo desenvolvido recentemente (no ano de 2008) por U.G. Meissner, A.M. Rakhimov,
A. Wirzba e U.T. Yakhsiev (MRWY) [69]. Em primeiro lugar porque nossos resulta-
dos apresentam percentuais de melhoramentos na descricao da anomalia Nolen-Schiffer
que variam entre 80% e 320%. Em segundo lugar porque o ordenamento dos resultados
obtidos em nosso trabalho estd em conformidade com o ordenamento dos dados expe-
rimentas, diferentemente dos resultados obtidos pelos autores supra mencionados. Em
especial, nossas predi¢oes para o ordenamento dos dados experimentais da anomalia
Nolen-Schiffer contemplam o conhecido crescimento anémalo, ou seja, que A yg nao
cresce necessariamente com o nimero de massa, pois A ygs € menor para os niicleos
¥Ca -3 K em comparacao aos nicleos 17F —17 0.
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Modelo Efetivo e o Octeto Barionico Fundamental: aplicagoes a estrelas de
néutron

No capitulo 4, propomos uma versao estendida do modelo apresentado no capi-
tulo 3, em que consideramos acoplamentos de natureza nao-linear envolvendo o octeto
fundamental barionico e os campos dos mésons o, w, 9, , 9, 0* e ¢. Denominamos
esta formulagao como modelo ZM modificado, adotando a sigla ZMM para caracteriza-
lo. Utilizando procedimentos padroes da teoria quantica de campos, obtivemos entao
para o modelo ZMM a equagao de estado para a matéria nuclear em equilibrio § e em
equilibrio 3 generalizado.

Os resultados obtidos indicam que a presenca do méson ¢ implica na diminuigao
da assimetria de isospin no setor dos ntucleons, ou seja, na diminui¢ao da diferenga
do ntimero de néutrons e protons do sistema. A inclusdo do méson ¢ leva a uma
diminui¢ao da assimetria de isospin ainda maior, ou seja, sua presenca ¢ equivalente
a uma amplifica¢io da amplitude do méson 9. Este resultado é esperado pois, como
estes mésons acoplam-se & corrente isovetorial barionica conservada, assim como o
méson o, o estado de minimo de energia do sistema ocorre quando a diferenca no
nimero de néutrons e protons diminui. Isto é, o estado de minimo em energia da
matéria nuclear tende a um estado simétrico de isospin ou, no jargao tipico da area,
a um estado saturado em isospin. E quando o méson o é incluido no formalismo,
novamente a fracao de assimetria decresce, devido as condigoes de equilibrio quimico
e de neutralidade de carga elétrica,. Este resultado demonstra assim a importancia do
méson vetorial-isovetorial o na descricao da estrutura interna de estrelas de néutrons,
objetos estelares compactos com alto grau de assimetria de isospin.

E ademais, como vimos, o efeito global da inclusao dos mésons d e ¢ é o de aumen-
tar a pressao da matéria nuclear em equilibrio beta. Os resultados mostram por outro
lado que a energia de ligacao gravitacional diminui de intensidade quando os mésons
escalares-isovetoriais sao considerados no formalismo para estrelas cujas massas gravi-
tacionais estao proximas ao minimo valor da curva de energia de ligacao gravitacional.
E importante ressaltar que a energia de ligacdo gravitacional da estrela de néutrons
representa a fonte de energia em processos de explosao de supernova do tipo II. As-
sim, a determinacao desta energia liberada poderia representar um vinculo importante
com vistas a possiveis restricoes dentre as distintas equagoes de estado da matéria nu-
clear e, ainda do ponto de vista tedrico, entre processos de explosao de supernovas e
propriedades de estrelas de néutrons e pulsares.

Os resultados obtidos no caso da matéria nuclear em equilibrio  generalizado sao
consistentes com os resultados obtidos no caso da matéria nuclear em equilibrio 3. Os
resultados indicam que a presenc¢a no formalismo dos mésons ¢ e §, — ou equivalen-
temente do méson 0* —, acentua o desdobramento das massas efetivas dos néutrons,
dos protons e dos hiperons AY, ¥, 30 ¥~ =0 ¢ =-, contribuindo para o acréscimo
das massas efetivas dos néutrons e dos hiperons >~ e =7, bem como para a diminuicao
das massas efetivas dos protons e dos hiperons ¥ e Z*. A inclusao no formalismo dos
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mésons o e o*, acentua, de forma similar ao caso anterior, o desdobramento das massas
efetivas dos néutrons, dos prétons e dos hiperons ¥ e =; no que diz respeito porém as
massas efetivas de cada uma destas particulas, estes mésons contribuem sistematica-
mente para sua redugao.

Os resultados do modelo ZMM para a equagao de estado e para a relagdo massa-
raio estelar, considerando-se matéria nuclear em equilibrio  generalizado, indicam
que a adogao do esquema SU(6) na determinagao das constantes de acoplamento do
sistema suaviza apreciavelmente a equagao de estado da matéria nuclear. Este resultado
pode ser explicado em vista de que tal escolha de esquema de acoplamento leva a
valores dos parametros da teoria que sao expressivamente menores do que os valores
correspondentes associados a outros esquemas de acoplamento. Este aspecto faz com
que o limiar para o aparecimento das espécies, mesmo para aquelas mais massivas,
ocorra, no caso do modelo ZMM, a densidades expressivamente mais baixas do que nos
casos anteriores. Conseqiientemente, a pressao de densidade estelar correspondente é
também mais baixa, ocasionando a suavisa¢ao da correspondente equagao de estado
em contraposicao a escolhas que adotam os demais esquemas de acoplamento vistos
neste tese: as predigoes tedricas referentes ao modelo ZMM levam, consequentemente,
a menores valores da massa méxima das estrelas de néutrons no primeiro caso em
comparagao aos demais.

Os resultados obtidos para o modelo ZMM indicam que a inclusao dos mésons 6 e §*
no formalismo ocasiona acréscimo nos valores da massa maxima e do raio das estrelas
de néutrons.

Os resultados do modelo ZMM para o comportamento da equacao de estado da
matéria nuclear em equilibrio § generalizado e da relacao massa-raio para a familia de
estrelas de néutrons obtida a partir da integragao das equacoes TOV, indicam que a
inclusdo do méson ¢ (ou, equivalentemente, do méson §*) enrijece a equagao de estado
da matéria nuclear. O valor da massa maxima, quando os mésons o, w, 0, 0*, ¢ e 0* sao
incluidos no formalismo, com a adoc¢ao do esquema de determinacao das constantes de
acoplamento dos hiperons que se utiliza das propriedades de hiperntcleos, corresponde
a cerca de 1,36 M, valor este menor portanto do que o valor da massa do pulsar Hulse-
Taylor (1,44) M bem como menor do que o valor médio para a massa das estrelas de
néutrons conhecidas atualmente: cerca de 1,6 My [9]. Considerando porém, para a
densidade de saturacao, o valor py = 0,15 fm ™3, e mantendo os mesmos valores para
a energia de ligacao nuclear por nucleon e para a energia de simetria anteriormente
utilizados, ou seja, /A = —16,0 MeV e Ey,, = 33,2 MeV, obtemos novos valores das
constantes de acoplamento do modelo. Recalculamos com estes parametros a equagao
de estado nuclear e integramos as equagoes TOV, sendo assim determinado o compor-
tamento da relacao massa-raio da estrela de néutrons. O valor para a massa maxima
estelar reproduz entao o valor M,,.. = 1,44 M, correspondendo este resultado a um
raio estelar dado por R = 12, 30 km enquanto o valor do avermelhamento gravitacional
¢ z = 0,24. Portanto, com estas modifica¢oes, o modelo ZMM prediz um valor para a
massa maxima de estrelas de néutrons igual & massa do pulsar Hulsen-Taylor.
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Teoria Efetiva e Naturalidade

O resultado mais relevante desta tese ¢ a confirmagao, embora ainda nao conclu-
siva, de nossas predi¢oes quanto a intima conexao envolvendo a naturalidade de uma
teoria efetiva e a ampliagao do seu escopo por meio da exaustao do espago de fase dos
campos dos mésons. Este aspecto é confirmado, por exemplo, pelos resultados apre-
sentados na tabela (4.3), que indicam que o grau de naturalidade dos coeficientes dos
termos de interagao se amplia a medida em que outros campos mesonicos sao incluidos
no formalismo, com excecdo do coeficiente 73. E importante ressaltar que o grau de
naturalidade do coeficiente correspondente ao termo de interagao 6y se amplia a me-
dida em que mais mésons isovetoriais-escalares sao considerados no formalismo: o seu
valor, no caso em que consideramos o espaco de fase o, w, o, é igual a 6 = —0, 820,
enquanto que, para o espago de fase o,w, 0,9, o valor correspondente é 65 = —0,914,
e finalmente, quando consideramos o espago de fase o,w, g,0*, o valor destes coefici-
ente é 01p = —0,985. Assim, em sintese, os resultados da tabela (4.3) indicam que o
modelo ZMM, com excegao do coeficiente 13y, obedece ao critério de naturalidade nos
demais coeficientes, pelo menos até a ordem de expansio considerada. E possivel ob-
servar também que a introducao de graus de liberdade escalares-isovetoriais como que
naturaliza o modelo, pois o coeficiente 6,9 do termo de interagao associado ao méson g
tende progressivamente a unidade & medida em que o espago de fase dos campos meso-
nicos é ampliado. O caso do coeficiente 13y por sua vez necessita uma anélise muito
particular. Isto porque, embora os campos J, ¢, — ou, equivalentemente, o campo ¢*
—-, e 0 campo o, desempenhem um papel de competigao na configuracao da estrutura
formal da energia de simetria da matéria nuclear, como vimos anteriormente na ex-
pressao (4.42), ha outro aspecto importante desta equagao que lhes confere elementos
adicionais de complexidade. Ou seja, a presenca da componente de massa efetiva m*
no segundo termo da expressao da energia de simetria, — que depende das contribui-
¢oes dos demais mésons de natureza escalar, e que se acoplam portanto ao potencial
escalar de Lorentz da teoria —, produz um efeito de modula¢ao do coeficiente gs« e da
massa do méson 0%, mg«, contribuindo assim para alterar o grau de competitividade
entre os coeficientes supra mencionados, g, e gs-. Este resultado, que afeta o valor do
parametro 1o, representa também uma novidade desta tese e necessita, para que seja
melhor compreendido, um estudo mais aprofundado no futuro.

Efeito URCA de Arrefecimento em Estrelas de Néutron

No calculo da emissividade de neutrinos consideramos o modelo da matéria nuclear
desenvolvido nos capitulos 3 e 4 e realizamos escolhas de parametros de uma forma
similar as escolhas realizadas no tratamento anteriormente realizado, ou seja, de forma
que o modelo reproduza as propriedades fundamentais globais da matéria nuclear:
densidade de equilibrio, energia de ligacao por nicleon, energia de simetria, médulo de
compressibilidade e massa efetiva do nicleon na densidade de saturagao.

Os resultados dos nossos calculos mostram que o limiar de processos URCA dimi-
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nui de valor quando os mésons escalares-isovetoriais sao considerados no formalismo da
matéria nuclear. Este fato ocorre porque os mésons escalares-isovetoriais aumentam a
proporcao de prétons na matéria nuclear, ou seja, aumentam o momentum de Fermi
dos prétons, pois estes mésons, como vimos, diminuem a assimetria de isospin da maté-
ria nuclear. A ocorréncia de processos URCA por sua vez esta subordinada & condi¢ao
triangular, no espago de momentum linear, envolvendo os graus de liberdade de pro-
tons. néutrons e elétrons. Ao aumento dos momenta de Fermi dos prétons corresponde,
devido as condicoes adicionais de equilibrio quimico e de neutralidade de carga elétrica,
o aumento simultaneo dos momenta de Fermi dos elétrons, fazendo com que a condig¢ao
(5.35) seja satisfeita para densidades baridnicas mais baixas. O processo URCA nao
deve ocorrer para estrelas de néutrons com massa no intervalo M ~ 1,0—1,5 M, [109],
pois como o processo URCA é eficiente no processo de resfriamento de estrelas de néu-
trons, estrelas com massa neste intervalo que sofrerem resfriamento por processo URCA
se tornam invisiveis por detecgao térmica em poucos anos [110]. E isto afetaria grande
parte da populagao de estrelas de néutrons conhecidas, pois o valor médio das massas
das estrelas de néutrons corresponde a Mgy ~ 1,6 M. Nossos resultados indicam que
estrelas de néutrons com massa superior a Mgy ~ 0,9 My, — que representa a massa
estelar critica, ou seja, a massa da estrela de néutrons cuja densidade barionica cen-
tral atingiu a densidade critica —, seriam resfriadas eficientemente e estariam fora da
possibilidade de deteccao por radiacao térmica em poucos anos. Levando-se em conta
efeitos de superfluidez dos nucleons que, como se sabe [109], inibem processos URCA,
esta densidade critica pode ter seu valor elevado. No entanto, mesmo levando-se em
conta efeitos de superfluidez, a presenga dos mésons escalares-isovetoriais na matéria
nuclear faz com que a densidade critica tenda a diminuir de valor. E talvez, indicando
a existéncia de outro mecanismo fisico, ainda por descobrirmos, que seja mais eficiente
para inibir processos URCA de arrefecimento de estrelas de néutrons.

6.2 Perspectivas Futuras

Anomalia Nolen-Schiffer

O modelo proposto nesta tese necessita aprimoramentos com vistas & descrigao da
anomalia Nolen-Schiffer, na medida em sao os nucleons de valéncia que efetivamente
contribuem para sua realizacao. E em um modelo como o proposto, em que conside-
ramos a descricao de propriedades de niicleos finitos utilizando o conceito de matéria
nuclear, em que prétons e néutrons sao comprimidos ao ponto de formarem um gas
de Fermi, a regiao superficial nuclear ocupa, como salientamos anteriormente, papel
de menor relevancia em comparagao as demais regioes nucleares. Em realidade, o pro-
posito do modelo que consideramos nesta tese era de avaliar, ainda que de maneira
preliminar, a consisténcia, do ponto de vista da descrigao da anomalia Nolen-Schiffer,
da presenca de um campo mesdnico leve de natureza escalar-isovetorial. Neste sentido,
é nossa compreensao que duas propriedades concorrem simultaneamente para a melho-
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ria dos resultados obtidos na presente descricao da anomalia Nolen-Schiffer. A primeira
se deve ao comportamento das densidades dos ntcleos considerados neste trabalho, que
sao, em boa aproximagcao, constantes, exceto por uma regiao delgada que caracteriza o
raio nuclear. E a segunda, relacionada a primeira, se deve ao fato de que é praticamente
nesta regiao que os efeitos dindmicos dos mésons ¢ e ¢ se materializam. Portanto, na
pratica e em boa aproximagao, as limitagoes intrinsicas ao modelo de matéria nuclear
se revelam, no tratamento dos ntucleos considerados neste trabalho, menos relevantes.
Ainda assim, embora fora do escopo primordial desta tese, acreditamos que uma for-
mulagao mais condizente com a natureza de ntcleos finitos deve ser adotada com vistas
a superacao das limitagoes das formula¢oes mais tradicionais.

Modelo Efetivo e Massa Estelar

Como vimos anteriormente, os resultados do modelo ZMM para a equagao de es-
tado e para a relagao massa-raio estelar, considerando-se matéria nuclear em equilibrio
(3 generalizado, indicam que a adogao do esquema SU(6) na determinacao das cons-
tantes de acoplamento do sistema suaviza de maneira apreciavel a equacao de estado
da matéria nuclear. Como resultado, os valores correspondentes para a massa maxima
das estrelas de néutrons nao estao em bom acordo com a fenomenologia. Estes resulta-
dos estao associados porém nao somente aos esquemas de acoplamento escolhidos para
determinacao dos parametros da teoria mas também aos aspectos estruturais formais
do modelo considerado nesta se¢ao, ou seja, o modelo ZMM. Este resultado indica
assim a necessidade de introduzirmos futuramente uma nova abordagem teérica para
a matéria nuclear cuja equacao de estado seja mais rigida do que aquela associada ao
modelo ZMM, mesmo que seja adotado nos calculos de propriedades da matéria nuclear
o esquema de acoplamentos SU(6), de modo a superarmos estas limitagoes.

Modelo Efetivo e Constantes de Acoplamento

No tratamento utilizado nesta tese, por meio do modelo ZMM, fixamos como vimos
o valor das constantes de acoplamento correspondentes aos graus de liberdade dos mé-
sons (m) e dos nicleons (N), gy, de modo que o formalismo reproduza as propriedades
de equilibrio da matéria nuclear, na densidade de saturacdo, 0,17 fm ™3, ou seja, a ener-
gia de ligacao por nicleon, —16 MeV ', e a energia de simetria, 33,2 MeV. A densidades
mais altas, as constantes de acoplamento correspondentes aos graus de liberdade dos
mésons e dos hiperons (H), g.m, ao serem fixadas, resultaram em relagoes em que esses
parametros sao expressos em fungao das constantes g,,n, cujos valores, determinados
na densidade de saturacgao, permanecem fixados para densidades mais altas da matéria
nuclear. Uma perspectiva futura de trabalho, com respeito a este topico, envolve o
estudo da consisténcia formal da adogao destes procedimentos de fixagao das constan-
tes de acoplamento, bem como sua extrapolacao e, assim, a dependéncia em densidade
dos parametros gon, gun, 9on, 9gsn € gen. O caso acima descrito, do coeficiente 73,
que nao obedece ao critério de naturalidade, pode estar condicionado a existéncia de
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uma expressiva dependéncia em densidade do coeficiente gs-, por exemplo. Por outro
lado, como vimos, a presenca da componente de massa efetiva m* no segundo termo
da expressao da energia de simetria produz um efeito de modulag¢ao do coeficiente gs« e
da massa do méson ¢*, ms- contribuindo assim para alterar o grau de competitividade
entre os coeficientes g, e gs«. Este efeito afeta o valor do parametro 73y, e necessita,
para sua melhor compreesao, um estudo que envolve a anélise da influéncia dos campos
mesonicos escalares na determinagao das constantes de acoplamento g, e gs«.

Quarks e mésons

Ao considerarmos um modelo que descreva propriedades da matéria nuclear para
densidades extremas (p > 4pg), devemos levar em conta que os béarions e os mésons
sao na realidade constituidos de quarks e glions e que a estrutura destas particulas,
assim como ocorre com as demais, sao expressivamente modificadas neste regime de
densidades. Neste contexto, uma perspectiva importante de continuagao do trabalho
desenvolvido nestas tese compreenderia uma extensao natural dos modelos efetivos pro-
postos nos capitulos anteriores, de modo a incorporarmos termos de acoplamento e de
auto-acoplamento entre os préprios campos dos mésons, ampliando assim o espago de
fase do setor mesbnico do sistema. Por exemplo, a massa do méson w, similarmente
ao que ocorre no caso dos barions, apresentaria, neste modelo, uma dependéncia com
o campo do méson o, ou seja 0 méson w teria uma massa efetiva m’ (o). Ha, por
outro lado, estudos|[111, 112, 113] que indicam que, na matéria nuclear, a massa do
méson o adquire valores menores do que o valor correspondente no espaco livre de
interagoes. Assim sendo, o proprio méson ¢ também apresentaria uma dependéncia
de auto-interagao que levaria a uma massa efetiva do tipo m* (o). Ademais, em vista
de que o méson o se acopla ao canal virtual, de natureza quiral e pseudoescalar 27,
¢ importante considerarmos uma formulagao que leve em conta, de maneira explicita,
a conservagao de simetria quiral no meio de muitos corpos, quando consideramos ter-
mos de auto-interacao envolvendo o méson o. Por fim, as constantes de acoplamento
da teoria sao afetadas, em principio, por tais correlacoes de densidade, que podem
ser parametrizadas, por exemplo, no que se refere particularmente ao méson o, na
forma g(o). Outras correlagoes de natureza similar devem ser consideradas em uma
formulagao efetiva da matéria nuclear para densidades extremas.

Vinculos teéricos, experimentais e observacionais da equacao de estado da
matéria nuclear

Um dos aspectos mais importantes no estudo de estrelas de néutrons e pulsares ¢ o de
estabelecer vinculos teéricos, experimentais e observacionais para as distintas equagoes
de estado da matéria nuclear. Uma perspectiva interessante de trabalho no futuro
envolveria um estudo aprofundado das distintas possibilidades de estabelecimento de
tais vinculos. A seguir, listamos algumas destas possibilidades.
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e Vinculos teéricos.

— Um dos mais rigorosos vinculos tedricos da equagao de estado de matéria rica
em néutrons corresponde, no seu limite a baixas densidades, & propriedade
chamada de universalidade de gases de Fermi dilutos, os quais apresentam,
como caracteristica peculiar, comprimento de espalhamento infinito[114].
Em suma, tal caracteristica implica em que, neste limite de densidades,
a Unica escala de energia relevante do sistema ¢é a energia de Fermi, ep.
Assim sendo, a energia por particula do sistema de muitos corpos, E/N,
deve ser vinculada, neste limite, a energia do gas de Fermi, a menos de uma
constante, adimensional, de natureza universal, C', tal que

E 03 _

N = CFer
a constante C' é por sua vez independente dos detalhes da interagao de muitos
COrpos.

— Um outro importante vinculo tedrico diz respeito ao limite causal do moédulo
de compressibilidade da matéria nuclear. Em vista de que nosso conheci-
mento da equacao de estado da matéria nuclear é muito limitado, de modo a
ampliarmos estes limites, é de suma importancia a determinacao, de forma
mais acurada, do médulo de compressibilidade que representa, como vimos,
uma medida da curvatura da equacao de estado da matéria nuclear no ponto
de saturacao. Utilizando-se a formula da gota liquida, é possivel construir
uma expressao para a compressibilidade da matéria nuclear, similar & foér-
mula semi-empirica de massa, como vimos, onde os parametros da féormula
descrevem termos de volume, de superficie, coulombiano e de assimetria.
Essa expansao apresenta porém problemas de convergéncia, uma vez que
o numero de dados experimentais é insuficiente para uma precisa determi-
nacao do moédulo de compressibilidade a partir da correspondente férmula
semi-empirica. A conclusao que se chega é que nao existe uma formulagao
consistente para a determinagao da compressibilidade nuclear. Uma pro-
posta de trabalho futuro seria a de estudar, por meio de uma formulagao
relativistica de muitos corpos, o papel da compressibilidade nuclear a altas
densidades e a conexao entre os regimes que caracterizam nicleos finitos e a
matéria nuclear infinita assimétrica. Em especial, derivarmos uma expressao
para a compressibilidade nuclear vilida para todos os regimes de densidades
nuclear, tendo como vinculo primordial o limite causal.

e Vinculos experimentais e observacionais. Uma perspectiva importante de traba-
lho visa utilizarmos os seguintes observéaveis astronémicos de modo a fixarmos
parametros tedricos dos modelos de estrelas de néutrons e de pulsares:

— expansao acelerada da nebulosa do Caraguejo; devido a incerteza na deter-
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minagao da massa da nebulosa do Caranguejo, M,.;, ha dois valores para o
limite inferior do momento de inércia do pulsar

Mneb = 4, 6M® — [Car,45 > 1, 93,
Mneb = 6, 4M® EA [Car,45 > 2, 68, (61)

a dependéncia da grandeza I/(MR?) em fungao de x = M/R, para uma
estrela de néutrons, é dada pela expressao empirica

z/(0,1+2z) se =< 0,1;

6.2
2(1+52) se x> 0,1; (62)

CLEN(ZL') = {
assim sendo, o valor do momento de inércia para uma estrela de néutrons
de massa gravitacional M e raio R pode ser representado por

I = aENMR2; (63)

— linhas de absor¢ao no espectro de raios-X da estrela de néutrons 1£1207,4 —
5209, resultando para o parametro z, que descreve deslocamento para o ver-
melho

z2=0,12-0,23; (6.4)

— deslocamento para o vermelho no espectro de absorcao, do binéario de raios-X
EXO0748 — 676, cujo valor é

z2=0,35; (6.5)

— efeitos de glitche do Pulsar Vela: uma variacao sibita no spin do pulsar
caracteriza o chamado glitche!, comumente observado em pulsares isolados;
este fendomeno ocorre devido a transferéncia de momentum angular orbital
entre a crosta estelar (constituida basicamente do elemento 5°Fe) e o interior
liquido dos pulsares|[115]; neste cenério, & medida que a crosta diminui sua
freqiiéncia de rotacao, devido a acao do torque magnético, uma rotagao
diferencial, entre a crosta e uma porgao do interior liquido do pulsar, entao
se desenvolve; a componente que possui a maior frequencia de rotagao atua
como um reservatorio de momentum angular, que ocasionalmente exerce
um torque sobre a crosta, como conseqiiéncia de instabilidade rotacional,
aumentando assim a sua freqiiéncia de rotac¢ao|116] ; os glitches observados

1Glitches também sdo descritos na literatura cientifica como pequenos estrelemotos, que ocorrem
na crosta dos pulsares, de modo equivalente aos terremotos que ocorrem em nosso planeta.
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levam a uma relagao entre a massa e o raio dos pulsares

M
R=36+39—. 6.6
.6+ 3, A (6.6)

Futuramente pretendemos utilizar estes vinculos observacionais como uma forma de
selecao de modelos nucleares com aplicagoes a estrelas de néutrons e pulsares. Um
modelo nuclear candidato para descrever a estrutura interna de pulsares devera apre-
sentar compatibilidade com estes observaveis. Apresentamos a seguir um modelo que
pretendemos estudar em futuro breve com vistas a analisarmos sua compatibilidade
com os dados acima apresentados.

Modelo de Acoplamento Ajustavel

O modelo que utilizamos para descrever a dindmica nuclear nesta tese, ZMM, ape-
sar de possuir exelentes qualidades, nao foi capaz de predizer uma massa méxima para
estrelas de néutrons maior do que 1,44 M. Para contornar este problema, mas man-
tendo as qualidades do modelo ZMM, como por exemplo nao gerar uma massa efetiva
negativa para o nicleon, propomos para um trabalho futuro o desenvolvimento de um
modelo de acoplamento ajustavel. Descreveremos, brevemente, algumas das principais
caracteristicas deste modelo e apresentaremos alguns resultados preliminares obtidos
com esta formulagao.

Sugerimos entao a densidade lagrangeana, ja estudada em outra oportunidade,
porém em uma versao mais simplificada, — sem a presenca dos mésons escalares-
isovetoriais, os quais serao incluidos no tratamento a seguir apresentado —, por M.
Razeira, C. A. Z. Vasconcellos e colaboradores [104]

I . * * * * 1 *
L = ZIDB[Z%&L — Mp = MpaYor0 — Mpy 9oy, 0 — 9"MBa JssT " S = 5MBa Jop T Y
B

* * 1 *
— Mg JopVu" — Mg 9opVud" = 5y Gon VT - @ Vi
1 1 1
+ 5(@0’8“0 —myo?) + 5(@0*8“0’* — mg20"?) + 5(&5 Ot — m2¢?)

1 1 1 1 1
+ 50,008 - me*6%) — T + imw%w“ — 70w d" + §m¢2<bﬂ¢”

1 1 o
— O @ Gy, @ D U (9,0 — i) (6.7)
l

sendo que a massa efetiva barionica ¢ definida na forma

* 1 1
m*Bn _ (1 + 9op0 + 9o, 0 + 295T - S + 595 T - 4

nMB ) 7n:a75777 (6'8>

e onde as grandezas «, 3 e 7y s@o parametros matematicos que assumem valores reais.
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E importante salientar novamente que os campos dos nicleons nao se acoplam aos
campos dos mésons (ox e ¢), de forma que

Gosny = Jo = 0. (6.9)

E também interessante observar que em alguns limites dos parametros matematicos
a, B e v, a densidade lagrangeana original se transforma em formulagoes anélogas
conhecidas na literatura [43, 44|. Em particular, no limite « — 1 e § = v = 0, obtemos
para o primeiro termo do lagrangeano (6.7) a seguinte expressao

—p(Mp —Mpgop0 — My oy, 0" — %m*B&BT S — %m*BgéBT -0)Yp — —tbp MpmpYp.
(6.10)
Vemos entao que a expressao (6.7) se reduz a forma da densidade lagrangeana (2.144),
fazendo, evidentemente, gor = goz = g5 = 0.
Os parametros «, § e v podem assumir valores reais, caracterizando assim distintas
classes de modelos:

e Classe Escalar = {(a, 3,7) e R:a>0A[F=~v=0} ;
e Classe Vetorial = {(a,5,7) e R:a>0Aa = [ =~}.

A motivacao para a definicao destas duas classes de modelos, Fscalar e Vetorial,
reside no fato de que, ao analisarmos resultados referentes a propriedades da matéria
nuclear obtidos por meio de formulagoes do tipo HDQ que apresentam elementos de
similaridade ao modelo desenvolvido nesta se¢ao(36, 43, 44|, concluimos que tais for-
mulacoes podem ser basicamente categorizadas nestas duas classes, Escalar e Vetorial,
acima referidas. Por exemplo, o modelo ZM [36] pertenceria, segundo a analise que
realizamos, a Classe Escalar acima referida, na medida em que, ao considerarmos na
densidade lagrangeana desenvolvida nesta secao os limites « — 1, § — v — 0, e si-
multaneamente eliminarmos a presenga dos mésons estranhos, a densidade lagrangeana
do modelo ZM é recuperada. O mesmo vale para o modelo de J. D. Walecka [31], que é
recuperado quando consideramos, na densidade lagrangeana desenvolvida nesta secao,
o limite &« = 3 = v = 0 e concomitantemente eliminamos nesta formulacao a presenga
dos mésons estranhos. O modelo de J. D. Walecka, em particular, pertenceria as classes
Escalar e Vetorial, simultaneamente. Evidentemente, para outras escolhas dos para-
metros matematicos do modelo, em que «, # e v podem corresponder a nimeros reais
positivos e negativos, a quantidades complexas e a formas funcionais, outras classes de
modelos poderao ser definidas, ampliando assim o escopo do modelo. A andlise destas
possibilidades representa também uma perspectiva importante de trabalho.

No modelo de acoplamento ajustével, os parametros « e 3 serao idénticos para os
mésons escalares-isoescalares e vetoriais-isoescalares, evocando razoes de consisténcia
formal. Com este esquema, ao adotarmos para o parametro o um valor real positivo, 3
e v sao imediatamente determinados pelas relagoes que definem as classes dos modelos.
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Tabela 6.1: Parametros do modelo com acoplamento ajustavel (Classe Escalar com
a = 0,05), fixados de modo que o modelo reproduza as propriedades de equilibrio
da matéria nuclear. Cada linha representa um conjunto de constantes. Se uma delas
for nula, o respectivo méson nao esta incluido no formalismo da matéria nuclear. A
componente escalar, —S(pg), e a vetorial, V(pg), do potencial nuclear, estao indicadas
na figura. O valor (gsx /ms-)* = 2,5 fm? indica que apenas o méson ¢ (980 MeV') esta
incluido no formalismo. Um valor acima deste indica a contribui¢ao da ressonéncia g,
comforme ja explicado.

(gUN/mU)2 (ng/mw)2 (ggN/mg)2 (95;\,/77’&5*)2 —S V

fm? fm? fm? fm? MeV  MeV
12,32 6,97 3,76 0,00 304 234
12,32 6,97 5,33 2,50 304 234
12,32 6,97 9,29 8,80 304 234

Assim, na apresentacao dos resultados desta se¢ao, indicamos a classe correspondente
e o valor de «, ficando os valores dos demais parametros subentendidos.

Para descrever a fenomenologia, em especial que a massa efetiva do niicleon é po-
sitiva, concluimos, ainda que em uma andlise preliminar, que a classe escalar com
a = 0,05 é a mais adequada, embora outras escolhas sejam possiveis, para a descrigao
da matéria nuclear no interior das estrelas de néutrons. Por exemplo, este modelo tem
como resultado para a massa efetiva dos nicleons e para a compressibilidade da matéria
nuclear simétrica, na densidade de saturacao, py = 0,17 fm ™2, respectivamente,

M*=0,7M e K =281MeV.

As constantes nucleares que reproduzem estes valores sao apresentadas na tabela (6.1).
Entao, as constantes de acoplamento hiperon-méson sao:

Jor =574, goy =4,18,  g,_=2,91. (6.11)

ou em termos das razoes

&:0’597 &:0’437 &:0730. (6.12)

Yon Yon on
Com este modelo, é possivel calcularmos a massa e o raio das estrelas de néutrons,
através da integracao das equacoes TOV; os resultados correspondentes podem ser vis-
tos na tabela (6.2). Os observaveis listados, juntamente com a integragao das equagoes
TOV para o modelo de acoplamento ajustéavel da classe escalar (a = 0,05) sdo apresen-
tados na figura (6.1) Os resultados apresentados na tabela (6.2) e na figura (6.1) estao
em boa concordancia com os observaveis de pulsares e também com as propriedades
de equilibrio da matéria nuclear. Esta formulacao para a dindmica nuclear apresenta
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Tabela 6.2: Resultados para o modelo de acoplamento ajustavel (Classe Escalar com
a =0,05). As grandezas representadas seguem o mesmo padrao apresentado na tabela
(4.4). As constantes de acoplamento da interagao hiperon-méson o foram fixadas para
que a profundidade do potencial nuclear deste hiperons na matéria nuclear saturada

fosse reproduzida.

Mésons Logyp €e M R ’;—(}f z Ng

(g/cm®) (Mg) (km) (x10%%)
o, W, 0 1524 1,75 1201 503 032 0724
o, w, 0,8 1523 1,75 12,02 490 032 0,24
o, w, 0, & 1517 1,74 12,63 440 030 023
o, w, 0, 0%, ¢ 1531 184 11,56 564 038 025
o w0 0% ¢ 6 1529 184 11,72 543 037 0,25
o w, 0 0% & 6 1527 183 1201 520 035 0,25

entao uma boa perspectiva para futuras aplicacao na fisica de pulsares e estrelas de

néutrons.
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Figura 6.1: Resultados para o modelo de acoplamento ajustavel (Classe Escalar com
a = 0,05) — Massa gravitacional contra raio estelar. A relacdo massa-raio esta deter-
minada com a inclusao dos mésons o, w, 0, 0*, ¢ e d*.



Capitulo 6: Conclusdes e Perspectivas 174




Apéndice A

Notacao, Unidades e Tabelas

A.1 Notacao

Nesta tese

e vetores sao representados, no espaco Euclidiano, por simbolos em negrito; por
exemplo, o vetor @ é representado na forma a, e o seu modulo por a;

e quadri-vetores sao representados na forma a*;

e a seguinte notagao é empregada A9B = A(0OB) — (0A)B

A.2 Constantes Fisicas

As constantes fisicas utilizadas neste trabalho estao dispostas na tabela abaixo:

Quantidade Simbolo, equacdo  Valor Incerteza (ppm)
Velocidade da luz no vacuo c 299 792 458 m s~ T Exata
Constante de Planck reduzida h= L 1.054 572 66 (63) x 1073% J s 0.60
Constante Gravitacional G 6.672 59 (85) x 10~ m3 Kg—1 52 128

Tabela A.1: Constantes fisicas.

Empregamos nos calculos o sistema de unidades gravitacionais

c=G=1. (A.1)
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Apéndice B
Estrelas de Néutrons

Neste capitulo apresentamos uma breve histéria do estudo das estrelas de néutrons
e dos pulsares. Em especial, discutimos a possibilidade de existéncia de um sistema
similar a um nicleo atomico de tamanho gigantesco, cujas dimensoes sao comparaveis
as do Sol, composto principalmente por néutrons, ou seja, a hipotese da existéncia
destas fascinantes reliquias do Universo primordial, denominadas estrelas de néutrons
devido a natureza de sua composicao predominante, hipétese esta pela primeira vez
considerada por L. D. Landau [7], imediatamente apos a descoberta do néutron por J.
Chadwik [8] (1932). Posteriormente, discutimos sua correlacdo aos eventos de super-
novas descritos por W. Baade e F. Zwicky [14] (1934). E, na medida em que objetos
de massas gigantescas se manifestam ao observador por meio de sua interacao gravi-
tacional, abordamos em sintese que este aspecto levou J. R. Oppenheimer e G. W.
Volkoff [13] (1939) a elaborarem uma formulagao teérica, com vistas a determinagao
de propriedades globais de estrelas de néutrons, com base na Teoria da Relatividade
Geral|46]. A existéncia de estrelas de néutrons foi posteriormente confirmada por J. B.
Bell e A. Hewish, que observaram um radio pulsar [117], identificado como uma estrela
de néutrons em rotagao rapida. Ainda, o primeiro sistema binério de radio pulsares foi
observado por R. A. Hulse e J. H. Taylor [118] (1975), cuja identificagdo representou
ademais um teste crucial para a Teoria da Relatividade Geral. Apresentamos tam-
bém, neste capitulo um breve suméario das propriedades observacionais dos pulsares,
bem como analisamos sua associa¢ao com os eventos de supernovas e apresentamos
caracteristicas em geral de estrelas de néutrons. Por fim, neste capitulo sao discutidos
aspectos relevantes envolvendo estrelas newtonianas e estrelas relativisticas.

B.1 Uma breve historia das Estrelas de Néutrons

O ano de 1932, periodo em que o fisico russo L. D. Landau [7] realizou predig¢oes
teoricas sobre a existéncia de estrelas de néutrons, as quais ele denominou de esferas
de néutrons, foi também o ano da descoberta, por J. Chadwick [8]|, de uma particula
essencial para uma melhor compreensao da natureza da for¢a nuclear e da estrutura
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atomica, o néutron.

Dois anos apos, em 1934, W. Baade e F. Zwicky [14] foram autores de um trabalho
em que apresentavam a hipotese de que estrelas de néutrons poderiam ser formadas em
uma explosao de supernova, que ocorreria quando a massa do carogo de ferro de uma
estrela massiva, ao final de sua vida evolutiva, excedesse o valor da chamada massa
limite de Chandrasekhar, ocorrendo entao o seu colapso. A grande quantidade de ener-
gia liberada no colapso, da ordem de ~ 10°3 ergs, seria entdo vital para que ocorresse o
processo de ejecao, do restante da estrela, para o espago; os autores formularam ainda
a hipotese de que o caroco estelar colapsado formaria entao uma estrela de néutrons.
Apesar do expressivo impacto do trabalho de W. Baade e F. Zwicky, a procura por
estes objetos estelares nao se deu de maneira imediata, pois nao se sabia, a época,
pelo que procurar: quais seriam as assinaturas destas estrelas, perguntavam-se entao
os cientistas?

Algumas nogoes porém, a respeito de algumas de suas carateristicas, estavam ja
presentes na mente dos pesquisadores. Por exemplo, se acreditava, com base nas
nocoes enumeradas neste trabalho, que uma estrela compacta dessa natureza, cons-
tituida por néutrons empacotados devido & extraordinéria pressao gravitacional, devia
ser constituida por matéria degenerada em energia; ou seja, um tipo de matéria na
qual uma fracao importante da pressao que sustenta a compressao gravitacional pro-
vém do Principio de Exclusao de Pauli, que estabelece que dois férmions nao podem
ocupar, simultaneamente, os mesmos estados quanticos de energia, estados estes ca-
racterizados por distintos valores de momenta lineares. Assim, o que faz com que uma
estrela de néutrons nao colapse devido & compressao gravitacional, é o efeito combinado
da pressao de néutrons degenerados e a pressao devida & agao repulsiva da interagao
forte entre os barions que compdem tais objetos estelares. Estas restricoes nos estados
quanticos fazem com que muitas particulas apresentem a tendéncia de adquirirem va-
lores de momenta lineares muito elevados, ja que os estados quaticos correspondentes
a regiao de baixos e médios valores destas grandezas sao preferencialmente ocupados
e aquelas particulas nao encontram, na regiao de baixos e médios valores de momenta
lineares, outras posi¢oes do espago de fase de energia onde situar-se. Assim, em suma,
a limitagao a ocupacgao de estados quaticos de momenta lineares mais baixos, devido
ao Principio de Exclusao de Pauli, origina uma expansao do dominio do espago de
fase, constrito porém pelo Principio de Causalidade no ambito da Relatividade Espe-
cial limitando as velocidades maximas das particulas do sistema a velocidade da luz.
A pressao de Pauli de matéria degenerada, de origem quéntica como vimos, pode ser
dominante sobre todas as demais contribuicoes, sendo ademais independente de tem-
peratura e unicamente dependente da densidade. Tal gds nao obedece assim as leis
classicas na qual a pressao de um gas é proporcional a sua temperatura e densidade.
Ademais, como vimos, em uma estrela de néutrons as atividades nucleares de natureza
exotérmica cessaram, e portanto tal estrela nao poderia gerar energia depois da sua
formagao, somente irradiar seu estoque de calor, remanescente, por milhdes de anos,
por meio de lentos processos de foto-difusao, similarmente ao que ocorre com estrelas
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do tipo ana branca.

Em 1939, R. C. Tolman [12]| e J. R. Oppenheimer e G. M. Volkoff [13|, de maneira
independente, se tornaram os primeiros pesquisadores que trataram a questao da es-
trutura dos objetos compactos propostos por L. Landau, W. Baade e F. Zwicky, ou
seja, as estrelas de néutrons, de maneira sistemética. Estes pesquisadores derivaram
entao equagoes relativisticas que descrevem a estrutura estelar destes objetos a partir
das equagoes de campo de A. Einstein [46] descobrindo, também, a existéncia de um
valor limite para a massa de uma estrela degenerada relativistica. Os pesquisadores
citados supuseram que a contribuicao a energia cinética das particulas que compoem
estes objetos estelares poderia ser descrita por um modelo do tipo gés de Fermi de néu-
trons confinados em uma esfera sob efeito do campo gravitacional. R. C. Tolman, J. R.
Oppenheimer e G. M. Volkoff estimaram assim o raio e a massa gravitacional maxima
de uma estrela de néutrons como sendo aproximadamente 10 Km e % Mg, respecti-
vamente, e uma densidade central de ~ 6 x 10'® gcm™3. Para efeitos de comparacao,
a densidade da matéria nuclear no interior de ntucleos pesados como, por exemplo, o
28Ph, ¢ da ordem de ~ 0.17 ntcleons fm™3; isto ¢ equivalente a ~ 10 gem™3.

Em 1964, L. Woltjer [119] estimou, considerando a conservacao do fluxo magnético?
no processo de contracao de uma estrela do tipo gigante vermelha para uma estrela de
néutrons, que a intensidade do campo magnético resultante nesta tultima ¢ da ordem
de ~ 10" Gauss. Campos magnéticos desta ordem levaram F. Pacini [120, 121], em
1967, a formular a hipotese de que a fonte para a geracao de energia para levar a expan-
sao acelerada da nebulosa do Caranguejo era fornecida por uma estrela de néutrons,
altamente magnetizada, em rotagao.

Neste meio tempo, o astrofisico A. Hewish, trabalhando na universidade de Cam-
bridge, projetou um radio telescopio de resposta de tempo curto (short time response
telescope) para estudar cintilagoes de fontes de radio puntuais, tais como quasares. Este
radio telescopio nao foi o primeiro a ser construido, mas sim o primeiro a dispor dos
recursos tecnologicos cruciais para a descoberta que se seguiria. Aproximadamente um
més depois do inicio das atividades descritas, J. B. Burnel noticiou a primeira indi-
cacao de uma fonte de radio persistente, situada no espago estelar, com um periodo
de precisamente 1.33731109 segundos, trinta e quatro anos depois de W. Baade e F.
Zwicky terem formulado a hipétese de que a energia necesséaria para a explosao de uma
supernova viria da energia de ligagao de uma estrela de néutrons. Entao, em 1968, A.
Hewish, J. B. Burnel, J. D. H. Pilkington, P. F. Scott, e R. A. Collins [117| publicaram
um artigo com informagoes precisas a respeito da descoberta. Eles haviam detectado
uma pequena fonte de radio situada fora do sistema Solar, presumivelmente uma es-
trela condensada, uma ana branca ou uma estrela de néutrons. O primeiro Pulsar tinha
sido, entao, descoberto. Em 1974, a Real Academia de Ciéncias da Suecia concedeu a

1A deteccao de campos magnéticos estelares esta vinculada & medida dos desdobramentos das linhas
espectrais devido ao efeito Zeeman[11]. As estrelas possuem intensidades de campo magnético que
variam desde alguns poucos Gauss a milhares de Gauss. Em anas brancas, por exemplo, a intensidade
de tais campos chega a 10% Gauss.
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A. Hewish o prémio Nobel de Fisica por sua contribuicao para esta descoberta.

A interpretagao dos dados entao publicados pelos autores da descoberta apresenta-
vam muito bom acordo com as suposig¢oes conceituais propostas em 1967, por F. Pacini
[120] e, em 1968, por T. Gold [122], de que pulsares seriam estrelas de néutrons alta-
mente magnetizadas e em rotagao. Pouco tempo depois, trabalhos publicados em 1969,
por J. E. Gunn [123] e por J. P. Ostriker e por J. E. Gunn novamente [124, 125] deram
forte suporte para esta interpretagao. Muitos outros autores contribuiram com idéias
para este tema: M. A. Ruderman [126], D. Pines e J. Shaham [127, 128]|, M. A. Alpar
[129], entre outros. No ano de 1968 ainda, foi detectado o pulsar localizado na cons-
telacio do Caranquejo, um remanescente de supernova? confirmando assim a ligacio
entre pulsares e supernovas. Além de observagoes diretas, a detegao de neutrinos oriun-
dos de processos gerados em supernovas como, por exemplo, neutrinos emitidos pela
estrela identificada como SN1987A, com o detetor KAMIOKANDE II, abriram novas
possibilidades de estudo sobre a formacao de estrelas compactas. Iniciou-se, entao, o
esfor¢o para melhor compreensao das estrelas de néutrons.

Sob o ponto de visto tedrico, houve outro avango importante para a compreensao
da natureza e da estrutura de objetos astrofisicos altamente densos. Logo apés a
publicagao dos primeiros trabalhos sobre liberdade assintética na CDQ |27, 28, 130, 131]
foi aventada a possibilidade da existéncia de uma transicao de fase entre a matéria
nuclear e a de quarks e glions no niicleo de uma estrela de néutrons. Esta hipdtese
abriu novas e extremamente ricas possibilidades no estudo destes objetos estelares.
Alguns anos mais tarde, E. Witten [45] prop6s uma hipotese ainda mais complexa, a
possibilidade da existéncia de uma estrela composta de matéria estranha como uma
versao modificada de uma estrela de quarks e de matéria barionica estével contendo
estranheza. Até hoje, ainda nao existe nenhuma evidéncia convincente para a existéncia
de estrelas de quarks, porém observagoes e analises futuras devem decidir esta questao.

B.2 Propriedades Observacionais dos Pulsares

Pulsares sao corpos celestes que ocorrem naturalmente na natureza cuja carac-
teristica fundamental é a emissao de pulsos de radiacao eletromagnética de grande
periodicidade. Para os pulsares conhecidos até o momento, os periodos destes pulsos
variam dentro de um intervalo que vai de 1,4 ms até 11 s [132, 133, 134], sendo que o
seu valor médio é de 0,7 s [11]|. Estas pulsag¢oes tém origem, provavelmente, na emissao
de um feixe de radiacao eletromagnética, tipicamente na freqiiéncia do radio, por uma
estrela de néutrons em rotacao. Os pulsares sao caracterizados, também, por possuirem
um intenso campo magnético superficial que pode atingir valores da ordem de ~ 10

2Além das supernovas identificadas na Via Léctea, foram identificadas ainda supernovas na conste-
lacao do Centauro, na constelacao do Lobo e na constelacao de Cassiopéia. Somente duas supernovas
foram registradas em outras Galéaxias do Grupo Local, a supernova de 1985 na Galaxia de Andrémeda
(M31) e a de 1987 na Grande Nuvem de Magalhaes [135].
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Figura B.1: Representagao ilustrativa do modelo de farol para os pulsares. Onde é
mostrado as linhas de campo magnético, o eixo de rotacao, na vertical, e o feixe de
radiacao em negrito.

Gauss, os chamados magnetares. A elevada velocidade angular de rotacao dos pulsares
combinada com o seu intenso campo magnético fazem com que um também intenso
campo elétrico, da ordem de ~ 10?2 V/em™, seja originado préximo a sua superfi-
cie [132]. Particulas carregadas elétricamente sdo, entao, aceleradas por efeito destes
intensos campos eletromagnéticos até atingirem energias ultrarelativisticas, desenca-
deando neste momento uma avalanche de pares elétron-positron e feixes de radiagao
eletromagnética. A dindmica do campo magnético dos pulsares e o mecanismo res-
ponséavel pela emissao do feixe de radiacao eletromagnética sao, ainda, um toépico de
intensa investigagao. Apesar disto, as predi¢oes de um modelo de pulsar em que o feixe
de radiacao emana dos podlos magnéticos para o exterior, com a direcao de emissao
de radiagao paralela ao eixo magnético do pulsar, sao corroboradas pelas propriedades
observadas [136].

Um modelo de pulsar muito difundido na literatura é o modelo do farol. Este modelo
pode ser descrito como segue. Partindo do pressuposto de que os pulsares sao estrelas
de néutrons altamente magnetizadas rotando rapidamente, segundo o modelo, um feixe
de radiacao eletromagnética ¢ emitido ao longo do seu eixo magnético, como nos mostra
a figura (B.1), constituindo assim um cone, conhecido como cone de emissio de luz,
com origem no poélo magnético do pulsar. Este cone de emissao de luz possui uma
largura angular de aproximadamente ~ 10° [11]. Ainda segundo o modelo, existindo
uma separagao angular entre o eixo de rotagao da estrela e o seu eixo magnético, o
comportamento da emissividade da estrela serd analogo ao de um farol.

E quando o pulsar “iluminar”, com o seu cone de emissao de luz, a Terra, se ob-
servara uma fonte de radiacao eletromagnética pulsada. As freqiiéncias que aparecem
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nestes pulsos podem estar na faixa de radio, do 6tico, dos raios-X e dos raios-y. O pul-
sar do Caranguejo, por exemplo, emite radiacdo em uma grande faixa de freqiiéncias
do espectro eletromagnético, extendendo-se desde a freqiiéncia do radio até a do 6tico
e da freqiiéncia dos raios-X até a dos raios-y. No entanto, a maioria dos pulsares emite
na faixa de freqiiéncias do radio, como ja foi dito. Apesar do periodo de pulsagao de
um pulsar ser muito estavel, este periodo de rotagao nao é constante no tempo, pois
os pulsares perdem energia ou por radia¢ao do tipo dipolo magnético (radiagao eletro-
magnética de freqiiéncia igual a da rotagao da estrela), ou pelo “vento” de particulas
elétricamente carregadas, resultando, assim, em uma gradual diminuicao da energia
rotacional da estrela e amentando, conseqlientemente, o seu periodo de rotagao.

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

— P .
2P’

T, (B.1)
e da mesma forma podemos determinar a intensidade do campo magnético superficial
do pulsar por meio de

B =3,2x10Y(PP)"?, (B.2)

supondo-se, apenas, radiagdo do tipo de um dipolo magnético (ver, por exemplo, as
referéncias |11, 132]).

Pode-se distinguir duas populagdes de pulsares [11]|, os “normais” com periodos
rotacionais tipicos de P ~ 1 s, e os pulsares de milisegundo, com periodos menores do
que P < 20 ms. Um detalhamento das caracteristicas destas duas populagoes pode ser
visto na tabela (B.1).

Os pulsares normais sao formados no processo de explosao de uma supernova do
tipo II, onde o carogo de ferro de uma estrela supergigante colapsa. Os pulsares de
milisegundo adquirem, provavelmente, seus curtos periodos rotacionais em um processo
onde um pulsar velho encontra uma estrela companheira e neste processo uma parte
da massa e do momentum angular da companheira sao transferidos para o pulsar. O
pulsar entao sofre uma acelera¢do angular (spin-up acceleration) diminuindo assim o
seu periodo rotacional.

Os pulsares sao observados geralmente isolados, mas hé casos em que constituem
sistemas binarios com outros corpos, anas brancas, estrelas de néutrons e estrelas com
alta e baixa massa. Dependendo da natureza destes sistemas binarios, eles recebem
diferentes nomes, como por exemplo: sistemas binarios de raios-X, binarios de raios-vy
e binarios repetidores de raios-y suave.

3A idade caracteristica de um pulsar representa um limite superior para a sua idade verdadeira,
pois é feita a suposicao, para sua determinagao, que o pulsar nasce com freqiiéncia rotacional infinita
e que a perda de energia do pulsar é devida exclusivamente & emissao de radiacao do tipo dipolo
magnético (nao incluindo-se portanto a emissido de particulas).
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Tabela B.1: Caracteristicas observacionais dos pulsares conhecidos, onde P representa
o periodo rotacional, P ¢ a variacao do periodo, 7. denota a idade caracteristica e B o
campo magnético superficial.

Populacao P P Te B
(s) (s/s) Anos Gauss
Pulsar “Normal” ~1 ~107"% ~10°-10" ~10'?—10"

Pulsar de Milisegundo < 0.02 <107 ~10°-10° ~10%—-10°

B.3 Pulsares e Supernovas

Apo6s a descoberta do primeiro pulsar por J. B. Burnell e A. Hewish, dois outros
pulsares foram identificados, o pulsar do Caranguejo descoberto por D. H. Staelin e E.
C. Reifenstein [137] em 1968 e, no mesmo ano, o pulsar de Vela descoberto por M. 1.
Large, A. F. Vaughan e B. Y. Mills [138]. Ambos foram identificados no interior de
remanescentes de supernovas, respectivamente, a nebulosa do Caranguejo e a de Vela.
Ambos tinham um periodo de rotagdo muito menor do que o primeiro pulsar observado.
Os periodos correspondentes, de 33ms e 89ms, foram decisivos para identificar os
pulsares como estrelas de néutrons ao invés de anas brancas.

A descoberta do primeiro pulsar em um sistema binario foi realizada como vimos
por R. A. Hulse e J. H. Taylor [118], no Observatério de Arecibo, localizado em Porto
Rico. Este pulsar, o PSR 1913416 4, possui uma estrela companheira nao visivel. O
seu periodo orbital é de ~8 horas. O avanco do seu periastron é de 4,2° por ano,
que pode ser comparado com o de Mercurio que é de 43" por século. Este sistema
representa a tnica evidéncia observada de emissao de radiacao gravitacional cujo efeito
é o de amortecer o movimento orbital do pulsar. Esta descoberta valeu o prémio Nobel
de Fisica para R. A. Hulse e J. H. Taylor no ano de 1993, por abrir novas possibilidades
no estudo da gravitacao.

Em 1982 o primeiro pulsar de milisegundos, PSR 1937+21, foi observado por D.
C. Backer, S. R. Kulkarni, C. Heiles, M. N. Davis e W. M. Goss [139]. Este pulsar
possui um periodo de 1,56ms. Em 2005 ocorreu a confirmacao da observacao do
pulsar com o menor periodo de rotagao conhecido, 1,40ms (716Hz), localizado no
aglomerado denominado Terzan 5 e denominado PSR J1748-2446ad pela equipe de
J. W. T. Hessels|[133, 140]; este pulsar possui uma estrela companheira que orbita
em seu entorno a cada 26 horas e que passa sistematicamente & frente do pulsar,

4A abreviatura PSR vem de pulsating source of radio, 1921+21 representam coordenadas celestes.
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eclipsando-o por aproximadamente ~ 40% do tempo orbital. Até os dias de hoje
estao contabilizados 33 pulsares de milisegundos detectados no aglomerado Terzan 5,
localizado a aproximadamente ~ 28.000 anos-luz da Terra, na constelacao de Sagitério.

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

B.4 Estrelas Compactas e Estrelas de Néutrons

As estrelas compactas apresentam caracteristicas peculiares quanto a sua estrutura
interna e composicao. De modo a demonstrarmos isso, apresentamos nesta segao, de
forma esquematica, na figura B.2, informagoes que englobam distintas concepgoes sobre
a estrutura interna e a composicao de estrelas compactas, restringindo nossa descri¢ao
aquelas cujas massas sao comparéveis a do sol
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Figura B.2: Possivel estrutura interna e composicao de uma estrela de néutrons.
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O raio tipico de uma estrela de néutrons é de aproximadamente 10km, e a sua
massa gravitacional ¢ comparéavel, como dito, & do sol, M ~ 2 x 103°kg. Pelo fato que
a interacao forte nao é capaz de formar um estado ligado de um sistema de néutrons, a
presenca da interacao gravitacional é essencial para dar origem a estrutura da estrela;
estes sistemas sao denominados também de auto-gravitantes; nestes sistemas, quando o
raio estelar, R, cresce, também a massa da estrela, M, aumenta. A partir das medigoes
de radio-pulsares em sistemas binarios, pode-se deduzir que as massas dos objetos
compactos considerados neste texto se encontram no intervalo entre 1 —2M, (veja B.3).
A temperatura da superficie das estrelas de néutrons, por outro lado, ¢ menor do que
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Figura B.3: Massas de estrelas de néutrons determinadas por meio de medicoes,
utilizado-se radiopulsares, da emissividade de sistemas binarios .

10° K um ano apés a sua formacao. No estado inicial do estagio evolutivo da estrela,
o processo de resfriamento ocorre por meio da emissao de neutrinos, enquanto nos
estégios posteriores o esfriamento é devido & emissao de fétons a partir da superficie da
estrela [141]. Nao se pode excluir, contudo, processos exdticos de esfriamento oriundos
da condensacao de pions e de kaons ou na formacgao de um nicleo de quarks. A Figura
B.4 mostra, como ilustracao, os resultados de observacoes e de predigoes teodricas da
luminosidade superficial de estrelas de néutrons em func¢ao da sua idade.

A figura mostra que, para os pulsares conhecidos, as freqiiéncias determinadas se
encontram na faixa entre milisegundos até segundos. Quanto as intensidades de campo
magnético, seus valores sao tipicamente da ordem de 102 Gauss para os pulsares ditos
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Figura B.4: Luminosidade superficial observada de uma variedade de estrelas de néu-
trons como funcao da idade dos mesmos. As setas indicam limites superiores para
os respectivos valores de luminosidade. A linha sélida representa a curva de resfria-
mento padrao, para M = 1,2 M, a curva tracejada vale para M = 1,4 M, incluindo
condensacao de pions .

comuns, com periodo de rotacao 7 ~ 1s e variagao temporal do periodo de rotagao

da ordem de 4 ~ 107'%; os valores de intensidade de campo magnético dos pulsares

dt
variam entre 10*® Gauss® e 10° Gauss.

A principal conjectura a respeito da origem do campo magnético de uma estrela de
néutrons, ¢ baseada na concepgao de que o seu interior consiste de um ntucleo denso,
formado basicamente por néutrons e um numero relativamente bem menor de protons
supercondutores. A baixas temperaturas, a presenga dos prétons supercondutores,
combinada com a alta velocidade de rotagao da estrela, produziria um efeito dinamo,
semelhante ao efeito responsével pela origem do campo magnético da Terra. Ao redor
do nucleo da estrela encontra-se, como vimos, um manto de néutrons, seguido por uma
camada de niicleos de ferro e elétrons livres. Por outro lado, & medida em que a estrela
vai perdendo energia, a matéria estelar é progressivamente comprimida em dire¢ao ao
seu centro, tornando este sistema de muitos corpos cada vez mais denso. E quanto
mais a matéria da estrela se move em diregao ao seu centro, mais rapidamente ela gira.

5Pulsares com intensidades de campo magnético superficial da ordem de 10'® Gauss sdo denomi-
nados Magnetares.
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Qualquer estrela possui um campo magnético, que em geral é fraco comparativamente
ao de um pulsar. Mas quando o nucleo de uma estrela é comprimido até a mesma se
tornar um pulsar, o seu campo magnético também sofre compressao, e com isso as linhas
de campo magnético ficam mais densas. Dessa forma, a compressao da matéria torna
o campo magnético estelar muito intenso. E esse intenso campo magnético, combinado
com a alta velocidade de rotacao estelar, passa a produzir, de acordo com a Lei de
Biot-Savart, intensas correntes elétricas na superficie da estrela. Entao, os protons e os
elétrons que apresentem os menores valores de energia de ligacao a regiao superficial
da estrela fluem, pelas linhas de campo magnético, até os poélos norte e sul estelares.
O eixo eletromagnético da estrela de néutrons, como vimos, nao esté necessariamente
alinhado ao eixo de rotagao. Quando isso acontece, um pulsar se origina. Em sintese,
essas estrelas possuem duas fontes de radiacao eletromagnética, de naturezas distintas:
a primeira delas ¢ do tipo radiagao de sincrotron, que nao ¢ de natureza térmica e
que ¢é emitida por particulas presas ao campo magnético dessas estrelas; a segunda é
a radiacao de origem térmica que é composta por raios-x, radiacao 6tica, entre outras.
Essa radiacao ocorre devido ao choque de particulas com a superficie estelar, junto &
regiao dos polos.

Em ocorrendo o desalinhamento entre o eixo magnético e o de rotagao, a estrela
emite grandes quantidades de radiacao pelos poélos, radiacao esta que varre diferentes
diregoes no espago. Essa radiacao recebe o nome de pulso, como vimos, pois chega a
Terra como uma série de pulsos eletromagnéticos: dai a origem do nome pulsar. O
pulsar emite um fluxo de energia constante. Essa energia é concentrada em um fluxo
de particulas eletromagnéticas. Quando a estrela gira, o feixe de energia ¢ espalhado
no espago, como o feixe de luz emitido por um farol, como discutido anteriormente.
Portanto, somente quando o feixe incide sobre a Terra é que podemos detectar os
pulsares por meio de radiotelescopios. A luz emitida pelos pulsares no espectro visivel
¢ tao reduzida que nao é possivel observéa-la a olho nii. Somente os radiotelescopios
podem detectar a intensa energia que eles emitem.

Tem sido observado ademais, nos pulsares, um abrupto aumento do periodo de
rotacao da estrela, seguido por um relaxamento desse movimento; este fendmeno é
chamado, utilizando-se a nomenclatura inglesa, de glitch. Embora uma explicacao con-
sistente para este fendmeno ainda inexista, as principais conjecturas sobre sua origem
estao correlacionadas a duas hipoteses principais: a primeira delas é baseada em mo-
dificagoes na estrutura interna da estrela de néutrons, por meio de transicoes de fase:
por exemplo, para uma estrela de quarks ou estrela de matéria estranha, que alterando
a natureza da composicao estelar, modificariam em conseqiiéncia o seu momento de
inércia alterando, assim, o seu periodo de rotacao; a segunda hipdtese é baseada no
fenomeno de acrecao de matéria por parte de uma estrela de néutrons em um sistema
binério que também originaria variagoes no momento de inércia estelar e em seu periodo
de rotagao.

Uma estrela de quarks pode ser formada, como anteriormente discutimos, em um
processo de transicao de fase, a partir de uma estrela de néutrons por meio de um
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processo chamado desconfinamento que ocorre em conseqiiéncia do aumento da com-
pressao gravitacional da matéria nuclear. As condigoes fisicas no interior de estrelas
de néutrons podem ser tais, como vimos na introdugao deste trabalho, que a matéria
hadronica ordinéria, na qual quarks sao confinados em hédrons, é convertida, devido as
altas pressoes de origem gravitacional, em um tipo de matéria exdtica para os padroes
usuais encontrados na natureza: um caroco de quarks e glions desconfinados e uma
manta externa formada por hadrons, denominagao genérica para bérions e mésons.
Objetos estelares com esta composicao sao denominados também de Estrelas Hibridas.
O processo de desconfinamento da matéria nuclear pode liberar imensas quantidades de
energia. E possivel que as grandes erupcoes de raios gama evidenciadas pela astronomia
moderna tenham como origem tais processos estelares. Uma estrela de quarks situa-se
entre as estrelas de néutrons e os buracos negros em termos tanto da massa como de
densidade estelar; e se suficiente massa adicional for somada a sua, ela colapsara em
um buraco negro.

A origem de estrelas de néutron em sistemas binarios, e de processos de acrecao,
especula-se, poderia se dar no caso em que uma estrela supernova ocorresse em um
sistema bindrio; neste caso, a estrela companheira da supernova poderia sofrer danos em
suas camadas superficiais durante o processo explosivo que originou a segunda, e mesmo
assim continuar sua vida evolutiva. Com isso, uma estrela de néutrons seria formada
proximo a outra estrela. Quando esta outra estrela evoluir para uma gigante vermelha,
o seu gas poderia espiralar em diregao a estrela de néutrons, sendo tragado pela mesma,
formando um espesso disco ao redor dela; tal disco ¢ chamado de disco de acregao. O
atrito que existe entre camadas de gas nas érbitas ao longo do disco de acregao leva a
perda de seu momentum angular e a um movimento de queda das particulas do gés,
em uma trajetoria espiral, em direcao & superficie da estrela de néutrons: sua energia
gravitacional original é entdao convertida em energia térmica no interior do disco de
acrecao. Na parte interna do disco de acregao, a energia gravitacional ¢ liberada com
maior intensidade, atingindo uma temperatura média de milhoes de graus e gerando
uma intensa fonte de energia e de radiagao nessa regiao A pressao interna na estrela de
néutrons pode sofrer entao um grande aumento se o gas for transferido em quantidades
relativamente altas do disco de acrecao para a estrela de néutrons; dessa forma, a
energia fica acumulada e, eventualmente, o gas ¢ expulso da estrela de néutrons, fazendo
com que surjam fortes correntes de gas em sua orbita.

E importante considerarmos ainda uma outra possibilidade em termos de composi-
¢ao interna, que alterando o momento de inércia estelar, poderia originar o fenémeno
denominado de glitch: nos referimos ao fenémeno da superfuidez. Pode-se conjecturar
que, em sendo a casca externa de uma estrela de néutrons sélida e composta de ntcleos
pesados, que formam uma rede Coulombiana num mar de elétrons degenerados, uma
vez que a pressao e a densidade aumentam no sentido de fora para dentro da estrela,
existe a tendéncia de que parte dos néutrons, por meio de processos beta inversos, cap-
turem elétrons. Adicionalmente, os néutrons apresentam a tendéncia para se soltar dos
nucleos, de forma que o sistema assim formado é composto por nicleos ricos em néu-
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trons num mar de fermi de néutrons, protons e elétrons. Com o aumento de densidade,
os nicleos se dissociam constituindo um liquido, ou seja, um sistema de Fermi degene-
rado de néutrons, superfluido, e uma fraccao de protons e elétrons. Quando a densidade
barionica se torna um multiplo da densidade nuclear comum, 2,8 x 10'* g cm =3, espera-
se ademais o aparecimento de composicoes ditas exéticas como, por exemplo, hiperons,
condensacao de Bose-Einstein de pions ou kaons, ou matéria desconfinada de quarks.

Por fim, é importante salientar que uma estrela estranha é um tipo hipotético de
estrela exdtica, composta de matéria estranha. As teorias que descrevem a possibilidade
de formagao de matéria estranha partem do pressuposto de que esta fase da matéria de
quarks, ultra-densa, se originaria no interior de estrelas de néutrons muito massivas.
De forma similar ao que ocorreria na formagao de uma estrela de quarks, quando a
matéria degenerada de néutrons que compoe a estrela de mesmo nome sofre suficiente
pressao gravitacional, tal que ocorra a diluicao dos néutrons originais em termos de
seus constituintes fundamentais, o sistema formaria uma sopa de quarks e gluons; e
a medida em que esta pressao gravitacional cresca ainda mais, alguns dos quarks up
e down trasformar-se-iam em quarks estranhos, strange na nomenclatura inglesa. A
estrela transforma-se-ia entdo em uma estrela estranha, similarmente a um hadron
gigante, composto por fracoes exatamente iguais, conforme as predigoes da teoria, dos
quarks u, d e s. Tal estrela torna-se entao primordialmente ligada pela forga forte
nuclear, de curto alcance, embora evidentemente, componentes gravitacionais estejam
ainda presentes. E importante também ressaltar que matéria de quarks e matéria
estranha sao candidatas a descreverem a composicao da matéria escura predita em
distintas teorias cosmologicas.

B.5 Modelos Classicos de Estrelas de Néutrons

B.5.1 Modelos Classicos de Estrelas: estrelas politropicas

Denominamos estrelas politropicas, ou equivalentemente estrelas newtonianas, aque-
las que obedecem a uma equagao de estado do tipo

ple) = Ke7, (B.3)

i.e., estrelas para as quais existe uma equacao de estado que depende apenas de um
indice, o assim denominado indice politropico, aqui representado pela letra grega +.
Formas politropicas, embora representando em geral, na pratica, uma descri¢ao
muito simplificada da estrutura de uma estrela real, sdo extremamente tteis pois pos-
sibilitam solugoes analiticas da equagao de estado estelar. A equagao de equilibrio
hidrostatico (B.86) aplicada a uma estrela politropica pode ser escrita na forma sim-

ples
dp _ M(r)e(r) | (B.4)

dr r2
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ou entao, como

d (r*dp 9

Utilizando-se a mudanca de variaveis

K 1/2 .
r = (szl)) 50726 ; £ = Ecefil, (B6)

onde

ec=¢(0); 0=10(5), (B.7)

sendo que €. representa a densidade central de energia da estrela, denominada gene-
ricamente de densidade central, obtemos uma equagao politropica de carater universal
que depende apenas do parametro politropico v, chamada de equagao de Lane-Emden

[142] de indice (y — 1)~
1d do 1
?d_g <§2d_§) +0-1=0. (B8)

Esta ¢ a equagao que governa a estrutura de estrelas Newtonianas.

Para uma dada equagao de estado, existe uma familia de estrelas, comumente deno-
minada de sequéncia estelar, para as quais a densidade central . = £(0) representa uma
forma conveniente de parametrizar a distribuicao continua de estrelas que pertencem
a sequéncia especificada.

No limite r — 0, a equagao (B.8) mostra que, para €(0) finito, a condigao p’ = 0
deve ser satisfeita. Ademais, dada uma equacao de estado politropica, p' = v(¢'/e)p, o
que leva a €’(0) = 0 de forma que a condigao €(0) # 0 seja satisfeita. Assim, as condi-
¢oes iniciais a serem consideradas na resolucao desta equagao podem ser sintetizadas
na forma: 6(0) = 1 e 6'(0) = 0 as quais estdo associadas as condigoes de contorno
g. = €(0) e p'(0) = 0. Como veremos na proxima, se¢do, o primeiro zero de 6(&),
representado por &, corresponde ao valor do rato da estrela, pois é neste ponto que a
pressao estelar torna-se nula. Solugoes da equacao de Lane-Emden estao associadas as-
sim a propriedades como o raio, a massa, a densidade de energia e a pressao da estrela.
Solugoes desta equagao devem ser representadas, portanto, para uma estrela estatica,
por func¢oes monotonicamente decrescentes a medida em que o raio estelar crescer. Ao
integrar-se numericamente a equagao de Lane-Endem observa-se, para varios valores
de v, que a fungao de Lane-Endem, 0(¢) somente obdece a esta condigdo nos casos em
que v > 6/5, condigao esta que estabelece, para uma estrela estritamente Newtoniana,
um limite inferior nos valores do indice politrépico.
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B.5.2 Estrelas de Néutrons Newtonianas

O raio de uma estrela de néutrons Newtoniana, usando as condigdes de contorno
anteriores, pode ser expresso, a partir da equacao de Lane-Endem, na forma

K 1/2 -2
R* = (szl)) 852 51 . (Bg)

A massa da estrela é

M,(R,) = /0R47r25(7“)d7°

K~ 3/2 & S

= 4peBr=/2 <7> / £205-1d¢ . B.10
dm(y—1) 0 ( )

Usando a equacao de Lane-Endem podemos determinar esta integral na forma

&1 | SE R
205-1d :—/ — 2 —de = =20 . B.11
| eorae— - [ Lo - —are) (B.11)
Destas expressoes, a massa da estrela é dada por
K~ 3/2

M, = 4me®r =92 ( — L 20/ (&1)] - B.12
T 471_(7 _ 1) é-l ‘ (51)| ( )

Em geral podemos expressar a massa de uma seqiiéncia politropica na forma
—2)/(3y—4
R, ~ MO=2/Gy=4 (B.13)
sendo a massa méaxima de uma sequéncia dada por

M™® =0.71My; R, =95km; e,=5x 10" g/em?. (B.14)

A equacao de estado destas estrelas pode ser expressa na forma

elp) = % er —pr + (er + o) (22
Py
p(p) = e(p) — s +py, (B.15)
p=pla, E=cla, = ar, M= /aM. (B.16)

Usando as seguintes definigoes,

R(d") = +/a/d'R(a), M(d')=+/a/adM(a), (B.17)
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podemos representar o raio e a massa da estrela na forma
M =3,14M, e R=13.4km. (B.18)

Uma grandeza importante na descri¢cao de propriedades globais de estrelas de néu-
trons é a compressibilidade estelar, também conhecido como mddulo de compressao,
K. Um dos casos mais interessantes no calculo da compressibilidade envolve a escolha
~v = 5/3, caso este considerado na anéalise da estabilidade de estrelas politropicas, como
veremos na segao seguinte e que corresponde a uma situacao que contempla a condig¢ao
~v > 4/3, condigao esta necessaria para a estabilidade de politropos. Neste caso, temos,
para a pressao

p=Ke, (B.19)

e para a compressibilidade estelar

1572m, \ myv

L (‘%2 )7, v =5/3. (B.20)

Para este valor de v, da equagao (B.8) resulta £ = 3.65 ¢ 6'(&;) = —0.2.

Considerando-se por simplicidade uma estrela de néutrons politrépica constituida
por néutrons, protons e elétrons, a massa estelar pode ser expressa em termos da
densidade central na forma

1/2
M = 279,72 <5—) M, (B.21)

Emy

onde €,,, = pomyv e p. = [m2/(3m%)] representam a densidade de energia e de parti-
culas que correspondem ao caso em que o momentum de Fermi dos elétrons é dado por
kpe =me).

Uma idealizagao importante é a estrela de densidade constante. Para uma estrela
de densidade constante ¢y, a sua massa sera dada por (B.84):

M(r) = 3507"3. (B.22)

Da equacao de equilibrio hidrostatico resulta

p(r) +eo 1-2M/R
3p(r) +e0  \| 1—2Mr2/R% (:23)

Ao resolver esta equacao obtemos a condigao

2M 8

2 B.24
7 <9 (B.24)

para uma estrela de néutrons. Esta condi¢gao mostra que estrelas de néutrons sao
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objetos essencialmente relativisticos.

Um aspecto importante no tratamento formal de estrelas politropicas é que as condi-
¢oes de estabilidade da estrela dependem do valor parametro politropico v. A equacao
(B.12) da massa estelar revela que M é uma expressao que cresce com a densidade
central, no caso em que v > 4/3, M é estacionéria para 7 = 4/3 e M decresce em
fungao da densidade central, no caso em que v < 4/3. A condigao necessaria portanto
de estabilidade nuclear é

v >4/3. (B.25)

O valor maximo de massa é conhecido como massa limite.

B.5.3 Equilibrio e Estabilidade de Estrelas

Solugoes das equagoes de Oppenheimer-Tolman-Volkoff, como veremos mais adi-
ante, correspondem a configuragoes estelares que encontram-se em eqiiilibrio hidrosta-
tico. Deve-se ressaltar, porém, que equilibrio hidrostatico nao é equivalente a estabili-
dade hidrostéatica.

Configuragoes de sistemas fisicos em equilibrio correspondem & situagao em Fisica
em que a energia do sistema ¢ um maximo ou um minimo. No estudo de configuracoes
de equilibrio de sistemas fisicos a altas densidades, cujas equagoes de estado satisfazem
o principio de Le Chatelier (condigao de estabilidade microscopica)

P>y (B.26)

ha duas regioes de densidades correspondentes a estrelas compactas cujas configuragoes
de equilibrio apresentam estabilidade, a regiao onde situam-se as anas brancas e a
regiao onde as estrelas de néutrons estao situadas. Entre estas existe uma regiao
de instabilidade em que as estrelas estao sujeitas a modos vibracionais de excitacao
que podem causar seu colapso. O equilibrio hidrostético estelar ¢ atingido & medida
em que: (a) as reagoes de fusdo na estrela original atingiram o ponto terminal para
emissao de energia, e a energia gravitacional, convertida em neutrinos, foi em sua maior
parte emitida; (b) a estrela nao tem fontes adicionais de energia para a excitacao de
férmions; (c) a compressao gravitacional na estrela é sustentada pela pressao de Fermi
dos barions constituintes e pela repulsao de curto alcance da interagao nuclear. Pode
ocorrer também, no processo de explosao de supernova, que a concentracao de matéria
estelar remanescente seja tao alta que ocorra a formacao de um buraco negro ao invés
de uma estrela de néutrons.

Segundo N. K. Glendenning [11], estrelas constituidas por fluidos perfeitos podem
ultrapassar a linha de estabilidade, atingindo uma regiao de instabilidade com respeito
a qualquer modo radial de oscilagao, para um dado valor da densidade central, para o
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qual a massa no ponto de equilibrio é estacionaria, ou seja

OM (e
oMe) _ (B.27)

Oe.
Esta seria, segundo o autor, a nogao chave para discussao de estabilidade em estrelas
compactas. Assim, uma condi¢do necessaria (mas nao suficiente) para estabilidade

estelar seria

OM (g.)
—— > 0. B.28
Be. (B.28)
No caso em que v = 4/3 temos
1 32\
p=Ke, 52 <mNV) , y=4/ (B.29)

B.5.4 Natureza da Massa Limite de Estrelas de Néutrons

Em estrelas relativisticas, diferentemente de estrelas Newtonianas, a pressao, como
veremos mais adiante, na discussao das equaceos de Oppenheimer-Tolman-Volkoff, é
também fonte de campo gravitacional. Isto faz com que as predigoes teoricas de valores
das massas limites das estrelas dependam da particular equagao de estado.

Como afirmamos na introducao a este tese, é possivel estabelecer-se, utilizando-se
consideracoes da Mecanica Estatistica, que estas estrelas possuem uma massa maxima
e um numero critico de barions. Como citado no capitulo 1 deste texto, usando-se o
modelo do gas de Fermi livre, para caracterizar o movimento cinético interno das parti-
culas da estrela e a formulagao de Newton, para caracterizar a contracao gravitacional,
a adicao de barions ao sistema faz com que ocorra aumento da contracao gravitacio-
nal e, simultaneamente, acréscimo na energia e pressao internas do gés, associadas a
energia cinética das particulas do sistema. Esta pressao interna pode contrabalancar
a pressao gravitacional evitando o colapso da estrela. Entretanto, como estas quan-
tidades nao crescem na mesma ordem de grandeza no que diz respeito ao ntimero de
bérions por unidade de volume (densidade baridnica), este equilibrio pode cessar e a
gravidade produzir colapso da estrela. Por exemplo, considerando-se um gas relativis-
tico degenerado, as seguintes expressoes para a densidade de energia e pressao podem
ser obtidas [6, 11]

e = fp'/? (B.30)
e
p=gp"?, (B.31)
sendo a equagao de estado dada por
Ip=c¢, (B.32)

a densidade nuclear por p = A/V e onde f e g representam quantidades que indepen-
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dem da densidade barionica p. Uma expressao similar pode ser obtida para a energia
gravitacional, ao desprezar-se a energia de ligacao do sistema

Eg = hp (B.33)

sendo h também é uma constante no espaco de densidades baridnicas. O ntmero
critico de béarions, A, em uma estrela, é atingido quando, ao acréscimo de um tnico
barion ao sistema de muitos corpos, ocorre um acréscimo correspondente em sua energia
gravitacional tal que seu valor absoluto seja maior do que o ganho correspondente na
energia estatistica da distribuicao. Neste caso, cessando o equilibrio entre a pressao
gravitacional exterior e a pressao cinética interior, a estrela pode entao colapsar [6, 11].

Uma forma alternativa mas equivalente de compreendermos a natureza da massa
limite de uma estrela de néutrons pode ser sintetizada no exemplo a seguir. Ao cres-
cimento da massa de uma estrela degenerada corresponde a compactagao da matéria
interior a estrela até que a energia de Fermi do gés de néutrons atinja o regime relati-
vistico. Representando-se por A o niimero de néutrons da estrela e por R o seu raio, a
energia de Fermi pode ser expressa na forma

(hkp)* B [37%p\*®
Ep = = B.34
BT omy T 2my \ 2 (B.34)
com p = é = 2% para a matéria nuclear, de forma que
372 1/3 372A 1/3
k= (222} = (Z . (B.35)
2 2V
Combinando estas equagoes e supondo-se uma estrela esférica (V = 4”;33), obtemos
Rz (9r2A\ Y
Er =—— B.36
"7 omy (87TR3) ( )

A energia gravitacional associada a interacao de um néutron de massa my situado
na superficie da estrela é

~ , B.37

I I (B.37)
onde G representa a constante gravitacional de Newton e consideramos por simplicidade
que a energia de ligacao estelar pode ser desprezada, i.e. M, ~ AMy. Usando o modelo
nuclear de esfera rigida aplicado a estrela, i.e., considerando a estrela como um niicleo
gigante, entdo R ~ rgA'/3, e o ntimero critico de néutrons, a partir do qual a estrela se
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torna instével é dado por

3/2

R (9 AN GAm3 or\**
Ep— |Eg| ~ —— AN oA = () ) ~10%,
r = |Edl 2my (87TR3) R - ( 8 ) Gm3ro

(B.38)
O valor A, corresponde ao nimero de massa critico que leva & uma massa critica. Em
sintese, o argumento de Landau é que a massa maxima de uma estrela de néutrons
corresponde, no modelo de gas de Fermi degenerado de particulas relativisticas, a uma
pressao cinética cujo valor corresponde ao limite maximo de sustentacao da compres-
sao gravitacional. Neste caso, o raio da estrela cresce, a energia de Fermi decresce com
R;?, a energia gravitacional cresce com R;' e um equilibrio estével serd obtido para
um valor finito de R,. Entretanto, devido & simplicidade do modelo, a massa méaxima
prevista por Landau era diferente do que os valores observados. Suas predi¢oes porém,
da existéncia de uma massa méxima para estrelas de néutrons, foram confirmadas expe-
rimentalmente. Ademais, para que uma estrela de néutrons seja formada, é necessario
superar o limite de Chandrasekhar, M, ~ 1,4M,.

Adicionalmente, um aspecto importante no estudo de estrelas de néutrons se re-
fere ao fato de que as componentes repulsivas de curto alcance da for¢a nuclear sao
essenciais, como vimos anteriormente, para se compreender os valores limites de massa
estelar. O carater repulsivo de curto alcance da forca nuclear enrigece a equagao de
estado quando comparada a equagao de estado de um gas ideal: isto ¢, para uma dada
densidade de energia, a pressao correspondente é maior quando comparada a pressao de
uma equacao idealizada de estado; no jargao da érea de estudo, tal equagao de estado
é dita mais suave ou menos rigida do que aquela. O enrigecimento porém da equa-
¢ao de estado deve ser compativel, em um formalismo consistente do ponto de vista
relativistico, com a nogao de causalidade. A condigao a ser obedecida pela equacao de
estado, neste caso, pode ser expressa matematicamente pelo vinculo causal

@ <1. (B.39)

Oe
A equagao de estado com maior grau de rigidez possivel, que ao mesmo tempo descreva
as propriedades de uma estrela de néutrons e obedeca adicionalmente o Principio da
Causalidade, deve ter como limite superior para a velocidade do som no meio estelar,
nao se levando em conta efeitos de normalizacao, a velocidade da luz; a massa limite
de tal estrela é aproximadamente igual a 3M;. Em suma, ao generalizarmos o conceito
de rigidez estelar, uma equagao de estado ¢ dita mais rigida do que outra (mais suave)
se a pressdo interna®, para qualquer valor da densidade de energia (ou da energia por
barion) for maior para a primeira em comparagdo com a segunda. E a conclusao é

6Lembramos a origem das componentes da pressdo interna da estrela de néutrons: movimento
cinético das particulas do gas, degenerescéncia devido ao Principio de Pauli, e componentes repulsivas
da forga nuclear.
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que quanto mais rigida for a equagao de estado de uma estrela de néutrons, maior sera
a massa que pode ser sustentada pela estrela sem que ocorra o seu colapso gravitaci-
onal. O modelo desenvolvido por Landau levou a um valor para a massa da estrela
de néutrons igual a 0, 7M pois representava exatamente o outro extremo dos limites
de estabilidade e rigidez analisados, o da equagao de estado mais suave encontrada na
literatura. Neste caso, o Principio de Pauli forneceria uma pressao, a chamada pressao
de degenerescéncia, que poderia sustentar a compressao associada a presenca do campo
gravitacional.

B.6 A Neutralidade de Carga

Em uma estrela contendo uma carga elétrica liquida, Zj;quid0, pode-se determinar
qual o valor limite desta carga para o qual uma particula que repouse sobre a superficie
da mesma, com uma carga elétrica de mesmo sinal, nao seria expelida da estrela, como
efeito da forga de repulsao coulombiana em contraposi¢do a atragao gravitacional. A
condi¢ao que a forca coulombiana deve obedecer ¢ dada por:

(Zliquido €) € GMm G(Am)m
IR R A

(B.40)

onde R e M representam, respectivamente, o raio e a massa da estrela, enquanto m e e
caracterizam a massa e a carga elétrica do préoton. E uma vez que a massa gravitacional
da estrela deve ser menor do que a soma das massas dos barions a separagao infinita,
o que leva & condicao M < Am, entdao, em unidades gravitacionais

Zliquido/A < (m/6)2. (B41)

A condigao acima permite concluir que, em uma estrela com uma carga elétrica liquida

maior do que a do valor acima, nao sera possivel adicionarmos qualquer outra particula

com o mesmo sinal & estrela, e esta permanecer gravitacionalmente ligada a mesma.
Calculando-se a razao (m/e)? para um proton

m\ 2 (939 MeV)2 _36
S I St A | B.42
( e ) 1.44 MeV fm 0, ( )
resulta entao
Ziquido < 10730 A (B.43)

Este é o valor limite para a condi¢ao acima referida, no caso de uma carga liquida
positiva; no caso em que a estrela possuir uma carga elétrica liquida negativa, o limite
acima sera reduzido por um fator m./m onde m. é a massa do elétron.

A conclusao a que chegamos é que a carga liquida por barion em uma estrela de
néutrons deve ser muito pequena, essencialmente zero; por isto, quando nos referimos
a tais objetos estelares, dizemos que os mesmos sdo neutros em carga elétrica. E
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importante notarmos ainda que a condi¢gao de neutralidade de carga tem um carater
global (néo local).

B.7 O Equilibrio Quimico na Estrela

A compreensao da origem do equilibrio quimico estelar deve ter como pressuposto
que, no processo evolutivo de uma estrela compacta, uma das possiveis configuracoes
do estado fundamental de equilibrio do sistema ¢ aquela na qual uma estrela de néu-
trons é criada. Por outro lado, podem ocorrer neste processo evolutivo muitas distintas
reacoes envolvendo niicleos e particulas. No caso das reagoes que envolvem hadrons,
determinados ntmeros quanticos ou nimeros de particulas, como por exemplo, carga
elétrica ou nimero barioénico, sao conservados em uma escala de tempo longo compa-
rativamente ao tempo de vida da estrela. Entretanto, quando kaons sao produzidos em
associagao com hiperons, aquelas particulas geralmente decaem, por meio de proces-
sos elétrofracos (e portanto em uma escala de tempo tipica de processos elétrofracos),
transformando-se em léptons, fotons e neutrinos|11, 38|. Entao, os neutrinos e os fo6-
tons sofrem um processo de difusao para a regiao superficial da estrela, e em sendo
os valores de suas velocidades iguais ou maiores do que as velocidades de escape, as
mesmas abandonam a estrela. Isto faz com que a energia total da estrela diminua, uma
vez que as particulas que a abandonam carregam energia cinética e faz, ademais, com
que seja originado um processo denominado de bloqueio de Pauli que atinge os hiperons
remanescentes produzidos em associacao com os kaons”, o que torna sua transforma-
¢ao em nucleons, por meio de reagoes com fétons e neutrinos pouco provavel. Estes
processos continuam a ocorrer até que a estrela atinja um estado global degenerado
tal que, devido ao bloqueio de Pauli, a ocorréncia de reagoes adicionais torne-se im-
possivel. Ainda assim, estranheza é uma quantidade quantum-mecanica que nao é
conservada, mesmo que se considere escalas de tempo longas comparativamente aos
processos eletrofracos. Isto porque, a estranheza carregada pelos hiperons persiste, na
medida em que os processos que a restaurariam, tornam-se inacessiveis tendo em vista
que os kaons necesséarios para que tais reagoes inversas acontecam, ao terem escapado
da estrela, inexistem no seu interior. Deste modo, uma estranheza liquida aparece na
estrela, devido a presenca dos hiperons e possivelmente uma estranheza liquida também
pode aparecer no caso da geracao de matéria de quarks. Os hiperons, ao nao terem
energia suficiente para a ocorréncia de decaimentos e, também, na impossibilidade de
poderem reagir com fétons e neutrinos para transformarem-se novamente em ntcleons,
comegam a preencher os seus respectivos mares de Fermi: dizemos entao, como visto

70 assim denomindado bloqueio de Pauli é conseqiiéncia do Principio de Exclusio de Pauli, um
principio da mecanica quantica formulado por Wolfgang Pauli em 1925. O Principio de Pauli afirma,
como vimos anteriormente, que dois férmions idénticos nao podem ocupar os mesmos estados quanticos
simultaneamente. Uma forma mais rigorosa de enunciar este principio é dizer que a fun¢ao de onda
total de um sistema composto por dois férmions idénticos deve ser anti-simétrica.
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anteriormente, que os hiperons estao bloqueados pelo principio de Pauli. Neste estagio,
a estrela pode ser considerada como fria (1 MeV ~ 10'° K ) em relagao as escalas de
temperatura de processos que envolvem a estrutura nuclear. A escala de tempo neces-
saria para a estrela atingir este estagio ¢ da ordem da escala de tempo de difusao dos
neutrinos, que é de aproximadamente 10s [11, 143|. Embora fria do ponto de vista das
escalas nucleares citadas, (T,grera ~ 10° - 10° K ), a estrela é ainda quente em relagao
a temperatura da radiacio cosmica de fundo de aproximadadmente 3K. E por isso
que havera, ainda, na estrela, uma radiagao residual liquida de neutrinos e fétons. Em
particular, os processos de difusao de fétons continuam por milhoes de anos [11].

Apos esta breve discussao de carater mais geral, apresentamos a seguir as equagoes
de transformacao e as equagoes termodindmicas que caracterizam o estado de equili-
brio quimico, em uma estrela de néutrons, entre componentes baridnicas e leptonicas
envolvidas nas reagoes estelares.

E para escrever a equacao de transformacao entre as particulas na forma de uma
lei de conservagao, agrupamos todos os termos da equagao, que descrevem uma dada
reagao, no lado esquerdo da mesma:

onde a quantidade v; pode representar um ntmero, positivo ou negativo, nao neces-
sariamente inteiro como, por exemplo, em reagoes envolvendo quarks, e A; denota o
numero de particulas do tipo i envolvidas na respectiva reagao. Podemos substituir A;
pelo potencial quimico da particula ¢

Por outro lado, o ntiimero de potenciais quimicos independentes sao iguais a quanti-
dade de cargas conservadas. No caso das reagoes em uma estrela de néutrons, ha duas
cargas conservadas, a barionica e a elétrica. Em conseqiiéncia, deve haver dois po-
tenciais quimicos independentes, os potenciais quimicos dos elétrons e dos néutrons,
lte € [y, Tespectivamente. Apresentamos a seguir alguns exemplos com vistas & uma
melhor compreensao da aplicacao da condi¢ao de equilibrio quimico em uma estrela de
néutrons.

Consideremos inicialmente o caso em que a densidade estelar é maior do que a
densidade de equilibrio da matéria nuclear, pg; neste caso, o momentum de Fermi dos
nucleons na matéria de néutrons ¢é alto o suficiente para que ocorra a reagao

N+N—SN+H+M, (B.46)

em que dois nucleons, NN, produzem, via interagao forte, um hiperon H e um méson
M. Abaixo um exemplo de tal reacao:

N+N—->N+A+K. (B.47)
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Um aspecto importante a ser considerado em reagoes que envolvem as particulas do
gas é que estranheza é conservada pela interacao forte mas nao o é pela interacao
fraca|38|; esse aspecto possibilita que ocorram, por exemplo, os seguintes processos de
decaimento:

K° — 2v;
K™ —pu +v;
p KT s +ut v —2y+v. (B.48)

A reacao de equilibrio beta n < p + e~ + 1, é descrita, por sua vez, como

Hp = Hn — He (B'49>

onde o potencial quimico referente ao anti-neutrino é nulo. A medida em que cresce a
densidade do sistema, cresce também o potencial quimico dos elétrons; esta grandeza
pode atingir assim o valor da massa de repouso do muon: ¢é entao que o mar de
Fermi dos muons comega a ser populado. O equilibrio quimico com respeito a reagao
€ = U F Ve F implica em que

Y- = e - (B.50)

No que diz respeito ao decaimento dos Kaons, resultam as seguintes equagoes de equi-
librio quimico:

pro = 0

M- = He; (B51)
e

UK+ = — e - (B52)

Para o decaimento K° —raios gama, a correspondente expressio para o equilibrio
quimico é dada por
LA = [ - (B.53)

Os potenciais quimicos de outros hiperons podem ser inferidos de maneira semelhante:

ps+ = o — He, (B.54)
fso = Jz0 = [y, (B.55)
fe- = Pz = fn + e (B.56)

Apresentamos nesta se¢ao apenas algumas reagoes envolvendo hadrons e 1éptons.
De fato, somente o ntimero suficiente de equagoes para determinarmos uma relagao
entre seus potenciais quimicos em funcao dos potenciais quimicos independentes, i,
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e .. Em geral, o potencial quimico de uma particula pode ser expresso como uma
combinacao linear dos potenciais quimicos u, e p. tendo como fatores da combinacao
linear respectivamente as cargas barionica e elétrica da particula:

= bjtn — qfle - (B.57)

B.8 Equacoes de Einstein e Equacoes de Tolman-
Oppenheimer-Volkoff

Na Relatividade Geral, o tensor energia-momentum de um fluido perfeito pode ser
escrito, usando-se o Principio Geral da Covariancia, na forma:

™ = (p+e)utu” —pg"; (B.58)

onde g"” representa o tensor métrico (na forma contravariante), p denota a pressao, €
a densidade de energia e u* = da*/dr a quadri-velocidade local de um elemento do
fluido. A pressao e a densidade de energia total do fluido sao relacionadas pela equagao
de estado, uma equagao escrita em forma paramétrica

p=pe). (B.59)

Apresentamos a seguir as equagoes diferenciais que caracterizam a estrutura de uma
estrela de néutrons relativistica, estatica e esfericamente simétrica. A métrica de K.
Schwarzschild [144] é a mais apropriada para descrever, nestas condigdes, o espago-
tempo:

dr* = g da’de” = e dt* — 2 dr? — r2dh? — r? sin® 0dp* . (B.60)

Nesta expressao, identificamos as componentes do tensor métrico:

goo = €2V(T)a g11 = —€2A(T)7 go2 = —7’27 g33 = —r?sin® 6. (B-61)

De modo a construirmos o tensor de Einstein, necessitamos do tensor de Ricci
definido na forma

R,.= R (B.62)

LAK )

Nesta expressao, R*, . representa o tensor de curvatura, que pode ser considerado

UVEK
como o comutador da derivada covariante do vetor covariante de transporte paralelo:

Ve, Vv, = RY,.0x (B.63)

UVE
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A derivada covariante é definida por sua vez como
Voo, = 0,0, — T on (B.64)

onde F;)V representa a assim denominada conezao afim. Além disso, considerando wy,,
como sendo um tensor covariante de ordem 2, vale a relagao

Ve = Ocwpy — T — T7 wpy - (B.65)

Nesta expressao, os dois termos correspondentes a conexdo afim sao devidos a depen-
déncia da grandeza w"” em duas quadri-dire¢oes caracterizadas por p e v.

Efetuando os célculos, obtém-se para o tensor de Rieman

or*  or
Ap = M AT T T (B.66)

Y ok v pk nK- Y

e para o tensor de Ricci

RN _ R :0F2V_8F2A
N oxY

+ I, =T, I (B.67)

LAV 7 2O N

As componentes temporal e espaciais do tensor de Ricci sao dadas por

ROO — <V// _ )\/I// + I//2 + 2_7//) 62(1/—)\) : Rll _ _V// + XV/ _ V/2 2_)\/;
r r
Ry = (rN =1/ —=1)e” +1; Rgy = Raypsin’6. (B.68)
A curvatura escalar é dada por
R = ¢"R,
—2) 2 / 2 2 / / " 2
= 2e I+ =V + v+ | -+ vV )N+ — = (B.69)
r r r
Define-se o tensor de Einstein como sendo
1
G/u/ = R/u/ - 5 Guv R. (B?O)

No caso da métrica de Schwarzchild, as tinicas componentes nao-nulas do tensor de
Einstein sao as seguintes:

2v
Goo = [(2rA— e ™ + 1] 67,_2 ; Guo= 2/ +1— 6_2’\) % ;

Gy = {r[V/+m”—Q+r/)N+r/"]}e™® ; Ggy = Gy sin®0. (B.71)

As equagoes de Einstein em sua forma geral (ignorando-se porém uma possivel
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constante cosmoldgica nao nula), sao dadas pela expressao

G
GW = i T s (B.72)

sendo T}, o tensor de energia-momentum.

As equagoes de Einstein para a regiao exterior a estrela, onde nao hé matéria
presente (7, = 0), obedecem a condigdo assintotica

G =0. (B.73)

Resolvendo-se este sistema de equagoes, obtém-se a solugao de K. Schwarzschild
[144| para a métrica do espago-tempo, vélida para a regido exterior a estrela, onde M
representa a massa estelar:

2G M
fr— 21/(7”) fry ]_ J— .
goo(r) =€ ( 2 ) ;
2GM\ !
_ 2X(r) .
911(7”)——6 ()——(1— 2, )
gaa(r) = —r?; gs3(r,0) = —r?sin?0. (B.74)

E importante salientar que a métrica de Schwarzschild é singular para o raio r = rg =
2M . Isto nao significa que o espago-tempo seja singular para este valor de raio, mas sim
que esta particular métrica o é. Esta métrica tem validade apenas na regiao exterior a
estrela; no caso do interior da estrela, é preciso usar as equagoes de Einstein na forma
G = 82—4G T,,,, nao-singular, uma vez que rg nao tem significado algum nesta regiao,
caso esta grandeza seja menor do que o raio da estrela.

Para uma estrela estética e isotropica, resulta que:
um =0, (m=1,23); (B.75)

uut =1; (B.76)
u’ =1/\/900; (B.77)

T)'=¢, T,"=p. (B.78)

As componentes temporal e espaciais do tensor de Einstein podem ser expressas na
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forma (em unidades em que G = ¢ = 1)

G’ = ;2 12 (2%/ _ :_2) = 8me(r); (B.79)
G' = 712 —e (;2 + 2%) = 8mp(r); (B.80)
Gy? = e (—V” — VPN — v X) = 8mp(r); (B.81)
Gs® = G =8mp(r). (B.82)

Ao integrarmos a equacao referente ao termo goy das solugoes de Sschwarzschild,
obtemos uma expressao que permite determinarmos a massa gravitacional da estrela:

e =1 sm e(r)ridr. (B.83)

r Jo

Assim, a massa gravitacional da estrela, interior a regiao esférica de raio r, é dada por
T

M(r) = 47r/ e(r)ridr. (B.84)
0

enquanto a componente g;; da métrica, associada ao assim denominado desvio estelar
para o vermelho (stelar redshift), é dada por

g1 = —eX) = (1 _ M (r))_l. (B.85)

r

Finalmente obtemos também a equacao diferencial

Pt ) (o) (-2

As expressoes acima, para M(r) e dp/dr, representam as chamadas equagoes de
Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) [12, 13]. Estas equagbes devem ser integradas

desde a origem, onde M(0) = 0 e £(0) = &., até que se atinja um valor para o raio
estelar, R, em que a pressao é nula, o que define a superficie da estrela, e onde M (R)
caracteriza a massa gravitacional estelar. Para cada equagao de estado (ex. € = &(p))
que introduzimos nas equagoes TOV, obtemos uma relagao tnica entre a massa da
estrela e sua densidade central.

As equagoes acima podem ser escritas ainda na forma alternativa

dM(r) = 4mre(r)dr; (B.87)

drtdp = _w (1 + @) (1 + %) (1 - QMT(T)> o (B.88)
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A interpretacao fisica destas equagoes pode ser sintetizada na forma que segue. A pri-
meira equagao representa, como dissemos, a massa gravitacional da estrela contida em
uma regiao volumétrica de raio r, imaginando-se uma estrela estatica e esfericamente
simétrica. O lado esquerdo da segunda equacao representa a pressao interna exercida
sobre uma casca esférica de raio r e espessura dr que contém uma massa dM (r). O pri-
meiro termo do lado direito desta equacao descreve a atragao que a massa gravitacional
contida em 7 exerce sobre a casca esférica de raio r. Os demais termos entre parénteses
representam correcoes relativisticas exatas a teoria Newtoniana, originarias da Relativi-
dade Geral. Estas corregoes sao todas positivas; isto garante que o gradiente da pressao
seja sempre negativo, ou seja, tanto maior a pressao quanto mais nos aproximarmos do
centro da estrela. Para estrelas como o nosso sol, por exemplo, estas corregoes relativis-
ticas sao despreziveis pois, neste caso, p < €; assim, a descrigao de propriedades deste
astro permite um tratamento nao relativistico e, portanto, p/& < M (r)/(4nr3¢/3), ou,
473 < M(r). E importante salientar ademais que, no caso de um tratamento relativi
stico, como a pressao aparece em ambos os lados da equacao acima, em um estrela
relativistica a pressao é também fonte de campo gravitacional, diferentemente do que
ocorre em uma estrela newtoniana.
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Apéndice C
Energia de Simetria

Neste apéndice deduzimos a expressao para a energia de simetria da matéria nuclear.

C.1 Energia de Simetria

A energia de simetria |10, 11] ¢ definida como

1 0%c
F. —_Z - Nl
2 Pe (apg)pgzo ’ (C1)

onde p3 = p, — p,. Na determinagao da expressao da energia de simetria ¢ necessé-
rio determinar a derivada da massa efetiva dos niicleons em fungao do tempo. Em
particular, a massa efetiva do nicleon no modelo de acoplamento ajustavel é dada por

* * *
MN = My — Myq Yon 00 — Mpyg I3y USSR

= My — m*Na(gaN oo + Isn ey <3) ) (C-Q)

nesta expressao, no caso em que =y = 0, temos

« Gon00 + LN gey 53\
mNa < + OzMN ) ) (C 3)
2
05 = ) (%) Iov [0 = Dmiy — a (mi) | pons (C4)
N g

=3 (9—) [0 = )iy, — a (mia) ] o (C.5)

N\
Derivando entao a expressao (C.2) em func¢ao do tempo obtemos

dM, dm’y,, . do ds
N = —— 9 (g, 00+ In gc 53) — My, <ggd—to + I3y ggd—t3> . (C.6)

dt dt
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Consideramos a seguir as derivadas temporais dos distintos termos desta féormula.

Derivada do termo m},, em relacao ao parametro de assimetria,
i:

dmy, _ i 1+90NUO+ISN9§N§3 -
dt dt a My
—a—1
Gon 00 + I3n gey S3 1 doy dss
= —_— ]_ - c—— I e ,
O‘<+ o My ) aM(g dt_l—?’Nggdt
1 * a+1 dO'O dgg
= M(mNa) “ <go' dt +I3Ng§ dt) (C?)

Derivada da massa efetiva do ntiicleon em relagao ao parametro

de assimetria, t¢:

Substituindo-se, entao, a equagao (C.7) na expressao (C.6) obtém-se

M} L, . yen (do dss
dtN = M(mNQ)I (90 dt0+[3N9< dt) (95 00 + I3n gc <)

dog dcs
- y o~ 4, I T )
Mya (9 o + 13N g dt)

1 N - § % ds;
= |:M(mNa> * (9o 00 + Tsn ge 3) — mNa} I3N9<d—t3
1 % atl « dO‘Q
+ M(mNQ) o (9o 00 + I3n gs 3) — My, Yo~ gr (C.8)
Desta expressao resulta entao
dM; . . dss doy
= [l i - aloi) ] (e ) s (€9

a derivada d% anula-se, como veremos mais adiante, no limite t — 0.
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Derivada do campo ¢3 em relacao ao parametro de assimetria, t:

Derivando-se a expressao (C.4) em relagao a t, obtemos

d(g [ dm*Na o+ 1 * atl g dm*Noz
_Q<E = ;f<I3N _(O‘_'_l) dt -« o (mNa) o dt PsN

i a+l ds
D el [(a = )i, — a(my,) ] R
> et |

dt
i £ L dmy,
= Y b [(@=1) = (@ +1) (mi) ¢ | ooy =
> fe o |
* * atl dps
+ Y foday (=D, — a(miy,) | L (C.10)
N

2
onde f, = (Zjﬁ) . Substituindo-se (C.7) em (C.10) temos

gy == felow [l = (ot 1) (mi)E] pen

doy dgs . a1l dps
X < T O 4+ g3y dt) +Zf§[3N [ (v — D)ymy,, — a(my,) @ ] dtN'

Reescrevendo a equacao acima, resulta entao

dss 9 1 (m}kVa)T des
gt _%:fglzw (0 =1) = (@ 1) (mig) ¢ | N2y g 2
a+1
17 (M} o) do
= A [l = 1) — e+ 1) (i) ] R g 40
N
. . o] dpsn
+ Y fiday (@ = Dmi, — almi,) | L (C.12)
N

Podemos escrever entao a relagao

! gg%{l‘Zﬂ@N (0= 1) = (a+ 1) (my,)7] %M}

] (mia) " day
M PN

Q=

= =Y fl [(a —1) = (a+1) (my,)

* * atl d S
+ Y folaw |(@ = Dmi, — almiy,) | 22X (€.13)
N



Apéndice C: Energia de Simetria 210

que sera util para a obtengao de uma expressao compacta da derivada temporal do
campo mesoOnico ¢. Para isto, torna-se conveniente introduzirmos as seguintes defini-

coes:
A= Y hBy ) -ty my,)] TR, (e
B = ~ Y fw [(a—1) — (ot 1) (my 3] PRl o (cas)
Cov = folan |(@ = Dmiy, — a(miys) % (C.16)

dss
dt

des 1 doy dpsn
US dr 1— A, (ngo dt "‘;C§N d ) : (C.17)

Destas expressoes, resulta finalmente para a derivada temporal g,

Derivada do campo oy em relacao ao parametro de assimetria, ¢:

De maneira anéloga ao anteriormente realizado, obtemos, para a derivada do campo
0o em relagao ao tempo:

g % _ ﬁ (BU gQ% +3 Con df;f) , (C.18)
7 N
onde
Ao = g [l ) k)] i)™, (C.19)
By = —Y foh (0= 1) (a+ D i)t T e
Con = fo (0= Dmic, = almiy,) ] (C:21)

Desacoplamento das derivadas temporais dos campos ¢3 e o¢:

Para desacoplar as derivadas temporais dos campos ¢3 e 0o, substituimos, inicial-
mente, a expressao (C.18) em (C.17), obtendo-se

d§3 1 Bg CO’N CgN dpSN
_gg - > _'_ 7 (C22)
dt ;1_}% (1-A)(A,—1) 1-—A | dt
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posteriormente, de maneira analoga ao caso anterior, combinamos as expressoes (C.17)
e (C.18), resultando entao

dO’O 1 |: Bo CgN CoN dpsN
gy — = + : (C.23)
dt ;1+% (1-A,)(A.—-1) 1—A, ]| dt

No limite ¢t — 0, os termos B, e B, tendem a zero, B. — 0 e B, — 0. Por esta razao,
eliminamos a contibuigao destes termos nas expressoes (C.22) e (C.23). Obtemos assim

des C<N dpsN
RO C.24
It ;1—14g dt ' (C24)
’ d Con d
%0 oN aPsN
—Jo = = : 2
Jo = ;1—Ag dt (C.25)
A expressao (C.24) é entao dada por
dss > felsn [(oz - my, — a(m}*Va)aTl] s
9 T o o (C.26)
1= fe L3y [(04 —1) —(a+1) (m}k\,a)z] mive) &
Subtituindo-se a equagao (C.26) na expressao (C.9) obtemos
dM3 it
dtN = —Iy [(a — 1)my, — oz(m}kva)%]
> felan: [(a — D)miyig — a(m}*v,a)aTH} anyt
X — . (C.27)
L= S fe By (0= 1) = (a4 1) (my) 5 | 28" po

O termo do somatorio em N’ no denominador da expressao (C.27) é muito menor do
que a unidade, podendo assim ser desconsiderado na expressao acima; obtemos entao:

dM
dt

~ —Iiy [(a ~ )mly, — a(mym)‘%ﬂ

* * atl d sN’
X fawe [(@ = Do, — almipy) | B (C28)
N/

. - dM3,
Podemos assim escrever a expressao para —z na forma:

dM3,
dt

dpsN’
dt ’

= _]3Nf§CaN Z CaN’ [3N’
N/

d s d sn
- _[3N fgCaN (Cap I3p% +Com I?,n Zt ) s (029>
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onde
a+1

Con = (@ —1)my, — a(my,) = . (C.30)
Derivada temporal da densidade escalar:

Definimos as seguintes fungoes
f(kp(t), My () = Isp psp(p(t), My (1)), g(kn(t), M7(t)) = Isn psn(kn(t), My (1)) ,
onde ) )
ky=rkr (1 —1)3, k, =kp (1+1)3 | (C.32)

as quais serao uteis para obtencao da derivada no tempo da densidade escalar. As
derivadas em relacao a t das fungoes f e g podem ser escritas como

A _0f dky | 0f Ay
dt — Ok, dt — OMy dt

(C.33)

@_ dg dkn—l— 0g dM;
dt — Ok, dt ~ OM* dt

O primeiro termo da expressao (C.33) pode ser escrito na forma

(C.34)

of dk,

_ / K2 die d[
Ok, dt 8k Pr) 1/7;{2 =
_ k2 (-

27'('2 /k2 M*2 p 3

1 k:j’;M;
\/k:F(l — )5 + My

W=

kp(1—t)

.

C/J\M

(C.35)

w\»—t

onde foi utilizada a expressao k, = kp (1 —t)2. O segundo termo da equagao (C.33) ¢é

dado por
of dM; 9 ( 1o M 2dk> M
oM dt oMy \272 Jo k2 + M2 ’
1 o K2dk N k( 1) 2M2 k2 dk | dM;
272 NCES T 2) (R +M2)3| dt

1 dM; /kp k(K + My?) — M2k? k.
0

272 dt (k2 + M;2):

dM* kp 2
= p |1 / i - k?dk . (C.36)
da 27 Jo (k24 Mz2)z
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Assim, a derivada temporal da funcao f fica dada por

df dM}
- = _ I .
pn a, + —— 7 (C.37)

E de maneira analoga obtemos

dg dk, 1 k3 M

—— = i , (C.38)
2 2

Ok dt O Sk + 0% + a2

dg dM? dmr 1 [hn k2
g %% _ 2% / k2 dk . (C.39)
o (k

oMy dt dt 2m? 2 4 M2)2
Desta forma, a derivada temporal da funcao g pode ser escrita na forma

dg AM?

- = q, n 4
7 an + o (C.40)
Na obtencao destas expressoes utilizamos as seguintes definigoes:
1 1 k3 M
52— / —2k2dk apE6 5 F f , (CA41)
My ™R - 05+ M
_ 1 2 _ 1 ki M;,

2
67 e+ 03 + a2

Podemos expressar entao as derivadas no tempo das massas efetivas dos protons e
dos néutrons como

aM; dM;; dM?
0 nc o () (005 1)) (e
dM; dM; dM

dt = —Ign fg Com |:Co¢p (Ip W — ap) — Com <I dt + an)} . (044)

As seguintes defini¢oes serao uteis na determinagao das derivadas no tempo das massas
efetivas dos nicleons:

f§PEf§ aps
f(n - f§ an)

I =Coy 1y,

Coy
Con I'=Conl,. (C.45)
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Utilizamos as definigdes acima para reescrever as equagoes (C.43) e (C.44) na forma

dM; 1 dM> dM*
P _ - / P17 n o/
dt - 2 f§;l7 <Ip dt ap In dt an) ’ (046)
amy; 1 ,dMy o dMy
pral +§ fen ([p = a, — I, i a, | , (C.A47)

onde I3, = +1 ¢ I3, = —3.

. ~ . dM* *
Determinagao das derivadas —" e dé\g":
Reescrevendo a equagao (C.46)
My 1 1 dM}
p . n
i (1 + ifcp[;/;) = §f§p (a;; +a, + 1, di ) ’ (C.48)
resulta entao
dM; f dM}
p _ Jep / / / n
i 2D (ap +a, + 1 o ) : (C.49)
De maneira analoga obtemos
dM} fen dM*
= 2;)/ (II’, dtp —a, —a;) : (C.50)
onde definimos
!/ ]' / / ]' /
Dp =1 —+ §f§plp? Dn =1 —+ §f§nIn . (051)
. dM> dM; .
Desacoplando as derivadas —* e —*:

As equagbes (C.49) e (C.50) sao acopladas no que se refere as derivadas no tempo
de M; e M. Para desacoplar estas equagoes, inicialmente combinamos as equagoes
(C.50) e (C.49), obtendo-se entdo:

dM; 1 fop Jfon dMy
i 2D, R Ry ([’/’ dtp_a;_a;‘)]’

1 LI, dM; 1 I'(d,+d) 1 d+d
= ilelepra il T el (09
p~n p—n p
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Podemos entao escrever a equagao acima na forma

M 1 I, 1 1, (e, +a,)] 1
L <1_Zf<pf<np7> = §f<p [a;_'_a;z__fcnpi] =Y

dt D;,D,’1 2 D! ;,
dM: (DD —Lf f.I'T 1 I'(al +al)] 1
— dtﬁ( S TN :—fgp{aﬁa L T ]—/.(0.53)
pn n p
Obtemos assim
dM* 1 1, I(a,+a,) D,
@~ a2l [““%‘ifm D } DD, — L folnlyls )
n p—n 4JSPJSNTpin
1 1, I(a,+a,)
= 3o o )
D/
i , (C.54)
(1 + %fcplz/z) (1 + %fmﬂz) - ifcpfmfz/z]é]
e
dM* 1 a +al, 1
E = fcp ; ,[ _f§n[;zi|7
dt 1+ 2f<p] 2f<nI 2
a +al, 1 1
= 14+ =f, I —=f, I | . C.55
f<p1+2f§pll 2f§nll |i +2f§ n 2f§ n:| ( )

Finalmente, podemos escrever uma expressao desacoplada para a derivada no tempo
da massa efetiva do préton:

dMy 1 a, + ay,
f§il7 / ;-
dt 1+ 3 fopll + 3 fond),

(C.56)

De maneira analoga, obtemos para a derivada no tempo da massa efetiva do néutron:

dM, a, + a,
f(n . (C.57)
dt 1+ §f§p[p + Efcn[n
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Retornamos entao as variaveis originais

dM; 1 1 Cop kg M, Cankp M
- g 2 + ;
\/k;%(l—t)i + M2 \/k:%(1+t)§ M
1
X ,, ; " 5 , (C.58)
dM* 1 1 Cop kb M Conkd M*
dtn = _§f<Can6 4 F2 : + E-n
i \/k%(l—t)ﬁ + M2 \/k%(1+t)§ + M2
1
1+ 1fc2 kp————————dek (R (G.59)
+ §f§ ap Jo (k2 M 2 + f§ f(] (k2+M 2)

As derivadas acima diferem pelo sinal e pelos termos C,, e C,,. Podemos entao
introduzir uma formulacao compacta destas derivadas:
d My dM*

L=y (1), = —ha(t). (C.60)

Derivada no tempo de 3mZci:

A derivada no tempo do potencial escalar-isovetorial é dada por

d (1 ,, 1 /m\*d
==-|— C.61
% (3md) =5 (%) flewr. (6
onde
g\’ 1 1
—0gcS3 = (E) (Cocp§psp_cocn§psn) . (062)
S
Combinando-se as duas equagoes acima, obtemos
d (1 ,,\ 1(m\*d 1 1\

Utilizando as definigdes da expressao (C.31), podemos escrever a equagao (C.61) como

d (1 1. d
5 (3722) = A ConfO - Cong]*.

d

= fc (Capf_cang)dt

(Capf Comg) . (0.64)
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A derivada de segunda ordem no tempo 4 (2m?g§) ¢ dada por

d
dt (Capf Comg)
2

dt?

? (1
dt2 m §3 = f§ dt (Capf Comg)

+ fe (Capf_cang) (Capf Cong) - (C.65)

No limite t — 0, o termo da expressao (C.65) referente a derivada segunda se anula.
Obtemos entao, ao desconsiderarmos este termo:

& (1 9 9 d
ﬁ <§m< 3) Je— dt (Capf Cang)% (Capf_cang> . (C.66)
ou ainda
d ~,dCy, df  dCy, dg
@i (Corf =Cang) = =37+ Copgr =9 =57 = Can 5
B dC,, dCun df dg
- (f F7RE AT )+(Cap o Can dt)‘ (C.67)

O primeiro termo em parenteses na expressao acima ¢ nulo no limite ¢ — 0; logo, nos
resta calcularmos a expressao

21, df . dg\’
£ (1) =1 (e - t2) css

As derivadas no tempo das fungoes f e g sao dadas por

df  dM;
E = Ip 7 — CLp, (C69)
dg dM;

2 = L=t (C.70)

Utilizando as definigdes contidas na expressao (C.60) obtemos

d2

p) ( m §3) [ [Cap (hyp 1y — ap) — Con (an — hn I, )]2 . (C.71)

As definigoes da expressao (C.45) por sua vez permitem escrevermos

acl; ( m §3> = fo [(hp I, — @) = (a, — h, I, )}2 : (C.72)
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O termo da equagao acima que apresenta uma poténcia de segunda ordem, pode ser
escrito na forma

[(hp IL = al) (al, — ho IL)]* = a2 — alILhy, + dbal, — al Iy, — I hyal, + I2h2 — I'hya!

P n

+ I I,hoh, + aya, — a, I hy, + a2 — a1 b, — I, hya),
+ Iho I b, — a1 hy + 120 . (C.73)
No limite ¢ — 0, temos que
a,(t =0) =a,(t=0)=d, Lt=0)=1Lt=0) =TI
h,(t =0) = h,(t =0) = h, My =M, = M". (C.74)
Resulta entao, para a derivada segunda, % (2m2e3)
d2 1 2.2 2 B 12 12 ! 1 1\2
72 | 5% =fd@ —2dI"h+17h*)=4f (a" —1I'"h)", (C.75)

sendo h dado por

2a a

1
h=sfi—trsm=fi—F
2ﬂ1+§ﬂ2ﬁ ﬁ1+ﬂl'

(C.76)

Assim sendo, obtemos

(1 5, C e d Y d (L+ fl') = I'fea'\?
ﬁ <§m§§3) = 4f§ <a — ]f;ngI/) = 4f§ < 11 fg[/ ) s (077)

ou ainda

a [/t ,, a”
ﬁ <§m<g3 =4 f< m . (C?S)
Retornando as variéveis originais

2 /1 kS, M2
(3m2) = r (C.79)

dt? \ 2 2
Ot (k3 + M) 1+ £, C25ka fo" Gophayak? dk
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podemos escrever

1 d? (1 22) o 372 kS M2 1
7o | 573 = fC; 3 4 (1.2 ’
po dt? \ 2 2k} 9t (ki + M~ )[1+f< 1 Okp 2 dl{:}

0427T2 (k2+M *2 3/2

£ 52 k3, M+ 1
N a37T24(]{52+M )[1+f 2 1 kp k2 dl{?:|
S

2
a2 Jo (k2+M *2 3/2
*2
po M

4 (k2 + M) [1+f<02 LR k2 o dk]

a272 Jo (k2+DM*2 3/2

(C.80)

Derivada no tempo do termo de energia cinética:

Derivamos a seguir a contribuicao do termo de energia cinética dos protons para a
energia de simetria. A derivacao no caso dos néutrons é semelhante; apresentaremos
portanto somente o resultado final. Os termos de energia cinética dos prétons e dos
néutrons sao respectivamente

F = — /gz,/k;2 M2 dk, (C.81)

1’%

G = = k* \/k2 + M2 dk ; (C.82)
™ Jo
nestas expressoes,
F = F(ky(t), M;(t)), G = G(kn(t), M:(1)). (C.83)

Apresentamos a seguir o calculo do termo

dF  OF dk, = OF dM;

— = C.84
dt ~ Ok, dt | OM; dtf (C84)
O primeiro termo da expressao acima resulta em
OF dk, 1 >
2P — = JER2(1 —1)3 + M2 C.85
ok, dt 370 \/ F(L— )2 + M2, (C.85)
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onde foi utilizado que k, = kp(1 — )3, enquanto o segundo termo da expressao (C.84)
pode ser escrito na forma

oF dM; <dM;) 1o M 12 d
oMy dt a ) 7 Jo JKZ+ M? ’
dM;;
= Psp - (C.86)

dt

Definindo-se a funcao

1 >
F=-y ViR -0+ 0r2, (C.87)
podemos expressar a derivada segunda de F' da seguinte forma
d*F  dF  OF dM;  dps, dM; dzM;
At T dr oMz dt | dt dt PP ae (C.88)
E, ao considerarmos a relacao
dps sp dk op AM;
pp_app_p+8pp P (C.89)

dt — dk, dt  dM; dt
resulta entao da exressao anterior

d2_F E_‘_ oF dM; 8psp% Opsp dM; dM; N d2M;
d? ~ dt " oM; dt | \dk, dt Mz dt ) dt P Tap

dF  OF dMy  Op,dk, dMy  Jpsp (dM;)2 > M

_'_
dt " OM; dt ' dk, dt dt = dM;

dt + pSPW . (CQO)

Calculamos separadamente as derivadas da expressao acima. O primeiro termo ¢ dado

por
%§=:—3;2k%% %k%@=—w;%«—w ::9;2 k%0~—?—% C(co
\/k:%(l —1)5 + M? \/k:%(l —1)5 + M?
O segundo termo ¢é
oF dM; 1 kM (dM;)
oMy dt 3w \/k%(l—t)§+M52 dt )’
_ 1 ; k3 M a, + aj, (C.92)

Ly |
6 it =0 + a2 L skl 3kl
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onde foi utilizada a expressao (C.56). O terceiro termo pode ser escrito como

Opsp dk, dMy 1 kM lk iy dM
dk, dt dt w21fk2+M*23F S dt
1 k3 M (dM;)
= . :
3 \/k%(l—t)§+M;2 dt
1 k3 M* a, +al,
= 6 2f§p Z 1 1 p[/ 1 I’ <093)
™ \/k%(l_t)g _|_M;2 +§f§p p+§f§n n
onde foi utilizado, na primeira linha, que k, = kr (1 — t)%. Lembramos que
sp 1 [ k?
Opsy == / —— — kdk=21,, (C.94)
dMy 2 Jo  (k? + M?)2
logo
2 2 2
apsp (de) . 2] (de) . f a +CL
dMyx \ dt P dt 2" L+ S fpll+ 2 fadl )
2 a +a
_ I (a) +a,)" 7 (C.95)

2 P (Lt g foly + 5 fal)?

segundo a definigao (C.41). O ultimo termo desta expressao, que corresponde & derivada
d? M,

T
derivada segunda da funcao F', obtemos finalmente

segunda da massa efetiva, é nulo, = 0. Reunindo os resultados obtidos para a

PF 1 kM a, + a,
dt? 32 P \/l{i%(l _ t)% + M;2 1+ %fCPI;,J + %fULIr,L
2 a, + a,)’ 1 k(115
+ §IP(1+1(fpp+;)f 5+ g HIZ0 (g
2/eplp T 2 nin \/k%(l—t)ith;?
Para a fungao G obtemos, de maneira anéloga
*G f k3 M a, + a,
" m\/l@ (1403 + M2 L+ afoly + 5 fal,
2 al + al, 1 KS(1+1)"5
Iy (g + 0, + D (cor

2 (1 + %fcpl;,; + %fcnﬂz)z 92 \/k‘%(l + t)% + M2
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No limite ¢ — 0 obtemos, para a derivada segunda no tempo da funcao F'

PF 2 fCIM o, fiCHe 1 e (cos)
a2 37T2W2+M*21+f<021 (1+ fC2I)2 " 97 k2 + M2

. . , ~ . 2
neste limite, obtemos também uma expressao equivalente para %. Lembramos que

M, = M, = M* no limite ¢ — 0. Ademais, em vista de que

3 *
g L krM (C.99)

672 \/kZ + M2

resulta entao

d°F I kS M L ooty kS M2
‘ a(k%+M*2)(1+f§C’§I) 1874 (k2 + M*?) (1 + f.C21)?

a2 97r4
1 k3,

Om JiZ L A2
d2a

novamente, uma expressao semelhante a equagao acima ¢ obtida para 7.

(C.100)

Ao combinarmos entao as contribui¢oes correspondentes & derivada segunda dos
termos de energia cinética, obtemos

d? 2 k2, 2 9 kS M+
—S F+G)y = 5 — 1 [C8 3 2 2
dt 972 k2 + M= 97 (k% + M*2) (14 f.C21)
2 o u kS M+
— 1 . 101
T et ST ey (11 reeny (C.10)
Multiplicando-se a expressao acima por - 2k3 obtém-se
1 d2 2 2 ]{75 2 2 ]{36 M*2
Ld pya),, = 37T3 i3 —37T3—f§C'§ . F
po dt 2k 972 /K2 4+ M2 2k§ 9t (k2. + M*2) (14 f.C2I)
3r2 2 kS M*2
+ o= 4f<20§[ 2 *2F 27)2°
2ky. 187 (k% + M*2) (1 + f.C21)
1 k2 1 2k 2k%, £ M*?
3R F M2 23p20e (k:2 + M*2) (1 + f.C2I)
1 2k3 M*?
+ - =Ll : (C.102)

1 372 (k2 + M) (1+ £.C21)?
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Finalmente, podemos escrever

1 d? 1 k2 1 M*?
__(F+G) = _fccozc 2 il
po dt? 3 ,//g2 + M2 2 (k% 4+ M*2) (14 f.C21)
+ —f204 po M2 (C.103)
(Kf + M=) (1+ fC2I)* '
Derivada de segunda ordem no tempo de %mz 035:
Consideramos o termo de potencial associado ao campo vetorial-isoescalar
9\ 1
— (2} = — on) . C.104
won=(2) 5 0= (100
Derivamos entao o termo
L 5 1 (g ’ 2,
§mg Qo3 = ] (m—pp) (Pp = Pu)” ; (C.105)
procedemos & mudanca de variavel
p=tr "o (C.106)
Po
obtendo assim
ln2ge = 1f 212 (C.107)
5 093 = 3 pPol :
onde f, = (g,/m,)?. Desta expressio resulta
1 & /1, ., 1
—— | = =- ) C.108
po di? <2m" W), Topo (C.108)

C.2 Energia de Simetria

Os resultados anteriormente obtidos possibilitam escrevermos

]. d2 2 9 d2 1 9 00 M*2

pude? (ﬁm&’)t: toar U D ifgq% 2 M) (1+ £,C2I)
EL _ _f 02 pOM*2 4= f204 pOM*2
3/kEL+ M2 2 Yo (k2 + M=) (1 + £.C2I) (k2 + M2)(1 + f.C21)?’

B LS fCRDp MPACE 1 MR

1 1
1 1 1 . (C.109
N A R TR e I T T e Xl M
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Desta expressao, no limite ¢t — 0 temos

Ld? (1 5, 1 d? 1 k% 1 po M*?

i e . (F+Q)=-—F  _—fcn2 .

oo di2 (2m<<3) T O 3\/k2 + M= G T e
(C.110)

Ao combinarmos a equagao (C.108) com a expressao acima resulta

1 d% /1 1 d? 1 d2 /1 1 k2 1
(—mfcg?) + (F+G)+ (—mf,gég)— S + 5 oo

ot \3 P o 3" ) =5
1 00 M*2
- —f.C2 : C.111
4fg Y (K% + M=) (1 + f.C2I) ( )
Finalmente obtemos, para a energia de simetria
L k] f L e po M2 (C.112)
ay = — 3 -3 : :
Yo 8P TR G ) (1 f.02)
Energia de simetria no modelo QHD-I
No modelo QHD-I (a = 0), temos que
Co=-1, (C.113)
de forma que a energia de simetria pode ser escrita na forma
L ke 1, Ly po M (C.114)
ay = — = -3 : :
YT e 8 TR M) (1 )
Energia de simetria no modelo ZM
No modelo ZM, (a = 1), temos que
C, = —-m*, (C.115)
de modo que a energia de simetria é
L S f Ly po M (C.116)
Uy = ———=—-—} — ——fm . :
Yo e 8T RIT R M) (U fon )
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